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1  INTRODUCCION

Al cursar la Licenciatura en Fisica uno se encuentra a si mismo estudiando las bases
del funcionamiento de la naturaleza. Pasamos mucho tiempo analizando las leyes que nos
dictan el como, el cuando y el donde suceden los cambios que vemos en el mundo natural (sin
resistir, muchas veces, la tentaciéon de asignar un porqué, dando carta blanca a la mania
humana de determinar las relaciones de causalidad en el universo y antropomorfizar desde
particulas hasta galaxias). De la misma manera estudia uno las herramientas que nos permiten
tanto describir la naturaleza como analizar a mayor profundidad las relaciones entre sus leyes.
Estas herramientas son las multiples ramas de las mateméticas que se nos presentan.

Pero, aun con el amplio espectro de temas que se ven en la licenciatura, no es ni por
mucho la totalidad de lo que se conoce sobre el funcionamiento del mundo natural, y la forma
en que se estudian los temas es apenas para darle a uno las nociones basicas que nos
permitirian en algiin momento adentrarnos mas en el mismo. De aqui, que uno como cientifico
se ha de enfocar en algin aspecto limitado y concreto del funcionamiento del universo. Sea en
mi caso, el estudio de la naturaleza exterior a la Tierra, la astronomia.

Uno de los aspectos que mas me han llamado la atencion de esta division de la fisica es
el estudio de las galaxias y los grupos formados por las mismas. Esto, al ver la gran utilidad
que dichos estudios tienen para entender la evolucién de grandes estructuras a través del
tiempo. El estudio de los grupos galacticos podria llevar a una mayor comprension de la forma
en que cambian las galaxias con el tiempo y en consecuencia a mejorar nuestra comprension
de la historia del universo. Y una de las mas fuertes herramientas para hacerlo, es el estudio de
los grupos compactos y aislados que pueden encontrarse en los catdlogos de galaxias que son
cada dia mas grandes y contienen una variedad mas completa de datos. De aqui que tanto la
creacion y el estudio adecuado de dichos catélogos es fundamental para el conocimiento de la
historia del universo y su estructura a gran escala.

Una vez ya mencionado lo 1til del estudio de los grupos galacticos y dejando claro que
los grupos mas relevantes en lo referente a entender el efecto del medio ambiente en la

dindmica interna de los grupos galacticos son los llamados Grupos Compactos y aislados de



galaxias puedo esperar que el lector entienda la decision de hacer mi tesis de licenciatura sobre
este tema.

En esta Tesis, me limitaré a tralar sobre un estudio hecho de las galaxias del universo
cercano, en especifico, de los grupos que forman y los perfiles de poblacién de los mismos.
Aplicando un programa computacional que utiliza un nuevo algoritmo de bisqueda a los
catilogos 2dFGRS y SDSS-DR35 se obtuvieron resultados que se pueden comparar con
programas anteriores con algoritmos diferentes. Se estudiard una comparacién con el
algoritmo Amigos de Amigos, que ha sido la base de una gran cantidad de estudios en este
campo. Se tratard también sobre los fundamentos fisicos del estudio de grupos galécticos, asi
como de la forma de funcionar del programa.

Alejandome un poco de hablar de la naturaleza tematica de la tesis me gustaria comentar
que una de las cosas mas importantes que aprendi en la licenciatura (tal vez la mas
importante), no fue como hacer ciencia, sino por quién y por qué hacer ciencia. Este tema, que
muy poco tiempo abarca en el atareado dia-a-dia del estudiante de Fisica (si es que llega a
pensar en ello) es de esas pocas cosas que requieren un analisis mas profundo del que hacemos
habitualmente de nuestras inseparables amigas, las ecuaciones.

Por quién y por qué hacer ciencia es un tema que puede y suele tomarse como una
cuestion personal. En parte lo hacemos por gusto, por que es algo que simple y sencillamente
nos apasiona, nos da un placer especial el entender la naturaleza. En parte también lo hacemos
por que la consideramos una ocupacién a la cudl nos podriamos dedicar de por vida con el
mayor de los gustos. Entonces podriamos decir que hacemos ciencia por nosotros, aquellos
con familias, por sus familias, o por la o las personas que nos importan. Pero ya que he tenido
la oportunidad, de participar en diversas actividades de divulgacion y viendo la respuesta de
las muchas personas a las que he tenido el placer de hablarles de tantos temas cientificos,
viendo como hacen a un lado sus ocupaciones para satisfacer su curiosidad por temas
cientificos uno entiende algo muy importante; uno como cientifico, tiene una responsabilidad
con la sociedad. Una responsabilidad que se basa no solo en el hecho de que a fin de cuentas,
son los impuestos que paga la sociedad la fuente del financiamiento de las universidades
plblicas (estrictamente hablando, para un cientifico, el pueblo es “el patron™), va mas alla de
la responsabilidad de publicar resultados como pago por nuestras becas. Es una
responsabilidad que tenemos por el hecho de que ese es nuestro papel en la sociedad. El mas

ligero estudio de la historia de nuestra especie nos ensefia que somos criaturas que no solo



requieren de su tecnologia para sobrevivir, sino también de tener la habilidad de juicio critico,
de ver el mundo tal como es. ;Y que forma mas adecuada de promover el pensar de manera
critica que mostrando a la gente no solo los resultados, sino también los métodos de la
ciencia? ;Y quién mejor para hacerlo que un cientifico?

Inclusive, si tanto nos importa la ciencia y si tan fundamental la consideramos como
para decidir dedicar nuestras vidas a ella. ;No deberiamos hacer todo lo posible por que las
actividades de investigaciéon cuenten con el apoyo que tanto merecen? Pero ;Como pedir
apoyo para una actividad, a una sociedad que no tiene nociones de su importancia? Si alguien
en la calle me detiene al caminar y me pregunta ;Qué has hecho con los impuestos que he
pagado para que ti estudies tu carrera (ciertamente yo no pague por todo el equipo de
laboratorio y sueldos que esto implic6)? ;No deberia yo ser capaz de darle una respuesta y su
justificacion? Poder decirle: Con lo que ti pagaste estudie estas cosas, con diversos métodos y

que son importantes por determinadas razones, asi, mi conocimiento es también tuyo.

Por lo tanto he de aclarar que el proposito de este trabajo no es solo el de ser vélido
como tesis de licenciatura, si no también como un texto de divulgacion. En la medida de lo
posible me he esforzado por hacer este trabajo entendible sin que pierda la formalidad
matematica que debe tener. Teniendo en cuenta que no siempre es posible evitar los
tecnicismos y las ecuaciones, he incluido un glosario y apéndices matematicos que espero sean
suficientes para hacer este texto comprensible.

Como tesis de licenciatura, intento demostrar que aqui estd contenido un estudio
cientifico de la naturaleza. Como texto de divulgacion, intento demostrar que tal estudio es
comprensible por todos, tal como debe de ser. Para cumplir ambos propositos, expongo este
trabajo sobre el uso de un programa computacional para buscar y estudiar grupos compactos y

aislados de galaxias.



2 ANTECEDENTES

En un trabajo que trate sobre Grupos Compactos y aislados de Galaxias sera
indudablemente ¢l punto de partida el comenzar aclarando lo que es una galaxia para entender
de lo que estaremos hablando.

Es importante, en este punto, recordar al lector que durante mucho tiempo se pensé que
el universo era mucho mas chico de lo que ahora pensamos, asi que en este capitulo veremos,
al menos en parte, la evolucion del concepto que tenemos de nuestro lugar en el universo. Y

algunas de las formas que tenemos de estudiarlo.

2.1 Historia: De Galileo al universo moderno.

Durante el siglo XVII, cuando Johannes Kepler anuncid sus famosas tres leyes del
movimiento planetario, se dio consecuentemente el nacimiento de la astronomia moderna.
Estas tres leyes, que estin entre las primeras leyes matematicas de la fisica (junto con la ley de
la inercia de Galileo), permiticron entender lo que se conocia hasta ese entonces como
“universo”, que es una reducida porcion del sistema solar.

La manera en la que se logro describir el movimiento de los planetas y los satélites (por
Kepler), junto con el entendimiento de la real naturaleza de estos cuerpos (por Galileo) y la
identificacion de la fuerza de la gravedad como fuerza impulsora del sistema solar (por
Newton) dio lugar al mas grande logro astrondmico del renacimiento, que fue el lograr, por
primera vez en la historia, entender el universo de manera tanto descriptiva como
fenomenolégica. Y como triunfo adicional para las ciencias, permitié que ante la combinacion
de observaciones detalladas, innovacién de la forma de pensar, y un apego estricto a la
objetividad, madurara lo que conocemos hoy como método cientifico.

Durante el curso de los siglos siguientes, ante la construccion de telescopios mis
grandes y potentes, se fueron expandiendo las dimensiones del universo. Esta tendencia llegd

al punto en que se lograron estudiar de manera confiable estrellas situadas a distancias que co-
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Fig. 2.1 . Algunos de los dibujos de Galileo sobre sus observaciones referentes a la Via Lactea. Son las
nebulosa de Orién, nebulosa de Pracsepe v el camulo de las Pléyades (de izquierda a derecha). Del libro Siderers
Nuncios, phginas 60, 61 v 63

menzaban a aproximarse a la magnitud de las dimensiones de millares de afios luz. Junto con
los estudios de la distribucion de las estrellas observadas en el cielo, estos estudios sobre
distancias y distribucion dieron lugar a una descripcion de lo que se conocid como galaxia, es
decir el conjunto de estrellas que en ese entonces se consideraba la totalidad de las mismas en

el universo,

2.1.1 Galileo Galilei.

El primer gran pase en la formacion del moderno concepto de galaxia fue dado por
Galileo en 1610 y anunciado en la publicacion “La Gaceta Sideral” el mismo afio, consistio en
la observacion tomada, al usar el telescopio, de que la estructura llamada Via Léctea, hasta
entonces considerada una mancha continua en el cielo de un tono mas claro que el fondo de la
noche, era en realidad un conjunto muy grande de estrellas que se encontraban demasiado
lejos o eran demasiado tenues como para poder verlas de manera individual.

A pesar de no haber viajado distancias suficientemente grandes como para poder
confirmar esta observacion por la extension total de la Via Lactea, la cual abarca toda la esfera
celeste. Galileo penso entonces que esta estructura se debia de considerar como un sistema de
estrellas, o mas bien, “é1" sistema de estrellas. Ya que si bien no se menciona de manera
especifica en sus escritos, durante el siglo XVII se visualizaba a las estrellas como distribuidas
uniformemente en la Gltima de las esferas de las cuales se componia el universo. Esta fue la
primer sugerencia conocida de que existen regiones con mayor densidad de estrellas que otras.
Y a la region mas densa sc le reconocid como lo que los griegos habian llamado Camine de

Leche, y paso al espafiol como la frase latina Via Ldctea.



Las limitaciones de los telescopios usados, primeros en usarse para estudiar las estrellas,

no le permitié a Galileo pensar en estudios mas profundos referentes a la distribucion de las

estrellas en el universo.

2.1.2 Immanuel Kant.

El siguiente gran paso fue dado por el filosofo Immanuel Kant al publicar su tratado
titulado “Historia Natural General y Teorfa de los Cielos”. En dicho tratado, Kant demuestra
como la estructura del sistema solar, donde predomina el movimiento en un plano
(refiriéndose al reducido dngulo que separa los planos orbitales de planetas y satélites por
igual), puede surgir de manera natural como efecto de la fuerza atractiva que es la gravedad
del sol. Kant propuso que el mismo mecanismo podria explicar la estructura en forma de disco
de la Via Lactea.

Kant razond que el Sol, junto con los planetas y demas cuerpos del sistema solar, debia de
estar en el interior de una distribucion de estrellas en forma de un disco grueso. Que tenia
como centro un plano analogo al plano del sistema solar, esta fue la primer mencion al plano
galactico. Indicé también que segin las leyes de Kepler y las distancias enormes de las que se
trata al hablar de estrellas, el movimiento orbital de las mismas seria demasiado lento como
para observarlo. Ademés, indicé que las pocas estrellas que se encontraban en regiones del
espacio alejadas del plano galactico se comportaban a similitud de los cometas en el sistema
solar y tenian en consecuencia orbitas mas clongadas y de distribucion aleatoria en torno al
centro de masa de la galaxia. Todo esto explicarfa muy bien las observaciones hechas desde
cualquier parte del mundo de las estrellas en cualquier zona del firmamento.

En el tiempo de Kant, se tenia un problema con unos objetos celestes conocidos como
nebulosas. Eran manchones difusos de luz, algunos muy brillantes y otros apenas visibles,
tenian una gran variedad en sus formas ya que no habia dos que fueran iguales, aunque si se
les podia clasificar por una aproximacién burda de su forma, por ejemplo las nebulosas
espirales (vistas en ese tiempo como “discos”), las elipticas, las planetarias, etc. Se conocia la
forma y localizacién de las nebulosas, pero no su composicion, origen, dimensiones o
cualquier cosa que pudiera arrogar luz sobre su naturaleza.

La Gltima gran contribucién de Kant fue sobre estos misteriosos objetos y agrand6 en

gran medida las dimensiones del universo conocido. Propuso que algunas de estas nebulosas



eran en realidad sistemas estelares parecidos a la Via Lactea que se encontraban a distancias
enormes y en consecuencia resultaba imposible ver sus estrellas individuales con los
telescopios de la época. A estos se les llamo Universos Isla y es lo que hoy conocemos como
galaxias. El lector notara que se dio el caso de que la palabra galaxia, antes usada para
describir el conjunto de estrellas (sin pensar jamas en la posibilidad de que existieran otros
conjuntos) se generalizo para designar a cualquier conjunto de estrellas aislado. En si la
palabra galaxia nada tiene en relacion con las estrellas, “galaxia” viene de la palabra griega

para leche. Recordemos que en latin Via Lactea significa: camino de leche.

2.1.3. Kapteyn, Shapley y Trumpler

Kapteyn estudio la distribucion de las estrellas en el cielo para determinar la forma de la
galaxia. Sus resultados, los cuales se basaban en la suposicion de que todas las estrellas tienen
aproximadamente el mismo brillo intrinseco, mostraban una galaxia de alrededor de un
décimo del didmetro aceptado ahora y con el sol muy cerca del centro. El mismo Kapteyn se
mostré dudoso con respecto al claro tono Aristotélico de este nuevo modelo para la galaxia.
Pero en lugar de abandonar la suposicion de un brillo intrinseco fijo para las estrellas, postuld
la existencia de un “medio interestelar” que tenia la capacidad de absorber o dispersar la luz
de las estrellas més lejanas. La existencia de este medio, distribuido por toda la galaxia,
explicaria las observaciones, sin tener que asumirnos en el centro de la galaxia, ya que
cualquier observador se veria a si mismo en el centro por efecto del obscurecimiento del
medio. Fijandose en las regiones obscuras que recorren el centro de la banda de toda la Via
Lactea por el cielo, Kapteyn propuso que el medio interestelar que se buscaba era gaseoso y
que la forma de dispersar la luz era por medio del fenomeno llamado “dispersion de
Rayleigh”.

La dispersion de Rayleigh es mas eficiente con las regiones mas azules del espectro que
con las rojas, por lo tanto si existia suficiente gas entre las estrellas como para obscurecer las
estrellas, se deberia de observar también un claro efecto de “enrojecimiento” ya que se
perderia mas rapidamente el componente azul quedando solo el rojo en la luz de las estrellas.
Pensando que la observacion y medicion de este efecto podria dar mas informacion que pueda

ayudar a determinar la forma de la galaxia Kapteyn emprendié un exhaustivo proyecto de
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kpc = kiloparsec = 1000 pec

Fig. 2.2 Modelo de Kapteyn de 1a Via Lactea (1922), la cruz indica la posicion del centro de la galaxia, tanto
geométrico como de masa. El circulo indica la posicién del Sol deducida por Kapteyn,

estudio que abarcd observaciones de casi toda la Via Lactea con el propésito de determinar
que tan “enrojecida” estaba la luz de las estrellas en la parte obscura de la galaxia.

Sin embargo, el obscurecimiento por ¢l medio interestelar es debido al polvo y no al
gas. Y este efecto de bloqueo (en lugar de simple dispersién) es tan eficiente tanto en el rojo
como en el azul, Por lo tanto el resultado del estudio de Kapteyn fue que existia muy poco
efecto de enrojecimiento, lo que lo llevo a la conclusion de que tal efecto no era relevante, y
por lo tanto no era necesaria ninguna correccion. De esta manera el modelo de Kapteyn quedo
sin modificarse.

La primer indicacion de corrcccion se dio en 1930 cuando Trumpler, usando el
obscurecimiento de cimulos abiertos estimd correctamente que tal efecto era en realidad
importante y por lo tanto las estrellas en los mapas de Kapteyn debian estar mucho mas
dispersas, haciendo a nuestra galaxia mucho mas grande y alejindonos del centro de la

galaxia, eliminando el molesto tono Aristotélico.

2.1.4 Shapley y los ciimulos

En los afios de 1918 y 1919 (mientras Kapteyn realizaba sus investigaciones) Shapley
publico una serie de trabajos sobre la estimacion de las distancias de diversos cimulos
globulares. Estos trabajos va indicaban que el modelo de Kapteyn era erroneo.

En tiempos de Shapley, se tenia finalmente la tecnologia en telescopios para resolver los
ciimulos globulares en sus estrellas individuales. Antes simplemente se les tomaba como otro

tipo mas de nebulosas (hasta principios del siglo XX cualquier tipo de cimulo, galaxia, nube



Centre de la Galaxia
y

)

N\

) Cu’ mule G|obu lar

Fig. 2.3. Esquema de Shapley sobre la posicion tridimensional de los cimulos globulares. Las lineas
verticales indican la distancia del cimulo sobre el disco de la galaxia, se puede observar como estan distribuidos

esféricamente en torno al centro de la galaxia.

molecular o residuo de supernova era llamado nebulosa debido a la mala calidad de los
sistemas Opticos) y se observaba que tenian una enorme cantidad de estrellas de diversos tipos
muchas de las cuales son estrellas variables utiles para calcular la distancia de dichos cimulos.

Algo que ya se suponia era que estos cimulos debian de orbitar al centro de masa de la
Via Léctea de lo contrario se hubieran precipitado hacia el mismo centro o estarian en proceso
de hacerlo, lo que no se observaba. Y precisamente los resultados de Shapley le permitieron
calcular la posicion tridimensional de los cimulos, y por lo tanto, pudo calcular donde estaba
el centro de masa que debian orbitar.

El impresionante resultado fue que el centro de masa de la galaxia estaba tan lejano, que
la Via Lactea tenia que medir aproximadamente 100,000 parsecs de ancho. Con el centro en la
direccion de la constelacion de Sagitario. Esta fue la primer estimacion de las verdaderas

dimensiones de nuestra galaxia.
2.1.5. Nuestra galaxia y otras.

Mientras las investigaciones de Kapteyn, Shapley y otros que no he mencionado, nos
acercaban rapidamente a tener una nocion mas completa de como es nuestra galaxia seguia la
discusion sobre la naturaleza de las “nebulosas espirales”. Las propuestas de Kant acerca de
que estas nebulosas sean estructuras de naturaleza similar a nuestra galaxia no gozaba de

mucho apoyo, en parte por que Kant no aport6 ninguna clase de evidencia observacional.



Todo esto cambid conforme la imagen que teniamos de la Via Lictea que nos revelaba

cada vez mas semejanzas entre nuestra galaxia y las nebulosas espirales. De los principales
argumentos a favor de que las nebulosas eran otras galaxias vino de los nuevos y mejores
telescopios de la época ya que permitieron por primera vez observar las nebulosas con un
detalle suficiente como para darmos cuenta de que las nebulosas contenian el mismo tipo de
estructuras que las encontradas en el disco y micleo de nuestra galaxia.

Sin embargo algo continuaba molestando a los astrénomos, si bien era cierto que las
nebulosas se parecian mucho a la Via Ldctea, el asumir que eran estructuras de naturaleza
similar implicaria que tenian tamafios comparables (agravado por la estimacién del tamafio de
la galaxia por Shapley) y por lo tanto implicaria que debian de estar a distancias mucho
mayores de lo que se consideraba una distancia “razonable™ en el universo. Es decir, si las
nebulosas eran otras galaxias, el universo tendria que ser mucho més grande de lo que se
pensaba. Como va el lector se habra dado cuenta, los cientificos (como todos los humanos) se
resisten a cambiar de forma de pensar una vez tienen un conjunto de ideas que les parecen
razonables. Por lo tanto, el expander el universo como para considerar las nebulosas como
galaxias era un salto intelectual demasiado atrevido como para hacerlo sin evidencia fuerte
gue lo respalde.

Los resultados que finalmente convencieron a los astronomos llegaron en un evento que
fue llamado el Gran Debate en Abril del afio 1920 (en realidad no fue un debate, simplemente
s¢ expusieron los argumentos de ambos lados sin ninguna clase de conversacion entre los
expositores). En este encuentro Shapley presentd a detalle la explicacion sobre la forma en la
que llegé a su modelo para la Via Lictea, hablando muy poco sobre las posibles implicaciones
para las nebulosas mientras Heber Curtis exponia argumentos a favor de que las nebulosas
sean otras galaxias, lo que en aquel entonces se llamaba el modelo de “universos isla”, Para
muchos astronomos, lo mas relevante de este encuentro no fue lo dicho durante las
presentaciones de los dos investigadores sino los articulos que publicaron ambos el afio
siguiente, en 1921, en los cuales se trataba este tema de manera mucho mis detallada.

Entre los argumentos presentados por Curtis se mencionaba el hecho de que si
reconocemos que las nebulosas son de la misma naturaleza que nuestra galaxia, con
estructuras similares (lo que resultaba muy aparente al ver por un telescopio) y que han, por lo
lanto, de tener tamafios comparables, se concluye de la gran variedad en tamafios angulares

que las nebulosas presentan, que el rango de distancias a las que se encuentran implica que no
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es posible que todas estén suficientemente cerca de la Tierra como para considerarlas parte de
nuestra galaxia.

Con los textos publicados después del gran “debate”, se estableci6 una nocion del
universo casi parecida a la moderna. Un universo que creci6 desde los tiempos de Galileo,
cuando se llamaba universo a una fraccién de lo que hoy llamamos “sistema solar”, a un
universo trillones de veces més amplio, con una cantidad increible de galaxias, cada una con
un sistema de estrellas con millones de miembros.

La intencién de esta seccion a sido dar a conocer al lector el escenario en el cual
estaremos trabajando. La escala en la cual se encuentran las galaxias y consecuentemente los
grupos que en los capitulos siguientes trataremos.

La historia sobre como llegamos al conocimiento actual sobre la estructura interna de la

Via Léactea no sera tratado por estar fuera del enfoque de este trabajo.

2.2 Catalogos

Una vez que hemos visto el escenario, el universo a una escala galactica, podemos ver un
resumen de la historia de los catélogos astrondmicos para entender la gran ayuda que siempre
nos han prestado y como podemos usarlos hoy.

Los catalogos astronémicos han sido desde sus primeros ejemplares, una herramienta
que nos ha permitido buscar objetos de interés o ayudarnos a entenderlos mejor (si es que los
catalogamos adecuadamente).

En realidad el primer catilogo astronémico se lo debemos a Hiparco de Nicea nacido
alrededor del 190 a.c. Este primer catidlogo contenia informaciéon sobre las magnitudes
aparentes y posiciones de diversas estrellas con el propésito de que fuera revisado en siglos
venideros para averiguar si las posiciones y/o el brillo de las estrellas cambiaban con el
tiempo. Pero este catilogo era inicamente de estrellas.

A continuacion veremos algunos de los mas relevantes antecesores del 2dFGRS y SDSS

que son los catdlogos que usaremos.

2.2.1 Messier
Charles Messier nacié en Badonviller, Meurthe-et-Moselle, Lorraine, Francia el 26 de

Junio de 1730 (en realidad en aquel entonces Badonviller no era parte del reino de Francia

11



sino parte del principado de Salm que era un pequefio estado independiente). Dar un

recuento de la interesante vida de Messier tomaria demasiado tiempo y espacio por lo que
me limitaré a mencionar los hechos que son referentes a la creacion de su catilogo.

El motivo de la creacion del catilogo parece ser que fue la de distinguir las mialtiples
“nebulosas™ conocidas y asi no confundirlas con cometas. El principal interés de Messier era
la biisqueda y recuperacion de cometas y en aquellos tiempos una galaxia, un remanente de
supernova, una nube molecular y un cometa se veian todos como “borroncitos™ por un
telescopio, con unica diferencia de que estos Gltimos se mueven por ¢l cielo. Por lo tanto
para evitar la pérdida de tiempo que implica el estar tomando observaciones varios dias
seguidos para ver si el objeto en cuestion se mueve o no, uno simplemente ve si el
“borroncito™ en cuestion no es un miembro del catdlogo Messier.

La version final de catdlogo se piiblico en 1781 conteniendo 109 objetos y ya en el
siglo XX se agregd el objeto nlimero 110 que es una de las galaxias satélites de la galaxia de
Andromeda (M32), la cual Messier descubrio ¢ inclusive dibujé en sus cuadernos de
observaciones pero no s¢ sabe por que nunca la registrd en su catilogo. Este catdlogo
contenia, tanto galaxias como nubes moleculares y nebulosas planetarias, v fue el mas
completo de su época. Considerando los instrumentos usados en aquellos tiempos vemos
que los 109 objetos estaban realmente en los limites de la observacién por lo gue catalogar
¢s05 objetos fue realmente una proeza cientifica.

Todos los objetos de este catilogo se designaron con la letra M seguida de un niimero,
gjemplo: M45, M109, M2, etc.

2.2.2 NGC

Puesto que en astronomia uno detecta mds ficilmente los objetos mas brillantes la
cantidad de objetos que uno observa depende mucho de los instrumentos de los que se
disponen. Mientras mayor sea el telescopio, mis tenues serdn los objetos que podremos ver y
por lo tanto podremos ver una mayoer cantidad de los mismos, Por lo tanto, para finales del
siglo XIX, con mejores técnicas de pulido vy fabricacion de vidrio, los telescopios que existian
eran mas grandes y potentes de los que pudo llegar a sofiar Messier.

El primero de los grandes catdlogos modernos fue creado gracias a J. L. E. Dreyer
trabajando en Irlanda (aunque era de origen Danés emigré a Irlanda en 1874) a donde habia
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llegado para trabajar en el observatorio de Lord Rosse en Parsonstown. Durante las décadas
de 1830 y 1840 el Lord se habia dedicado a la construccion de telescopios cada vez mas
grandes. El mayor de estos fue el gigante de 1.82 m de ancho, llamado el “Leviathan de
Parsonstown” que fue el mas grande del mundo hasta que fue desmontado poco antes de la
Primera Guerra Mundial, hecho notable tomando en cuanta que el Lord era astronomo
aficionado sin entrenamiento profesional, razén por la cudl contrataba a astronomos (entre
ellos Dreyer) para encargarse de la observacion detallada.

En la época de Dreyer, el catdlogo méas completo era el Catalogo General (CG) de Sir
John Herschel publicado en 1864. Pero debido al gran poder del telescopio que utilizaba se
descubrieron una enorme cantidad de nebulosas nuevas. Por lo tanto Dreyer publico en 1878
un suplemento al CG que contenia cerca de 1000 objetos nuevos. En vista de que el mismo
Dreyer propuso publicar en 1886 un segundo suplemento (de cerca de 1500 objetos), le fue en
cargado, por la Real Sociedad Astronémica de Inglaterra la creacion de un “Nuevo Catalogo
General de objetos no estelares”.

Para realizar este trabajo Dreyer cont6 con la ayuda de otros astrénomos, lo cual le dio
la ventaja de estudiar un drea mayor del cielo, pero gener6 el problema que implico el verse
gastando mucho tiempo tratando de resolver los multiples problemas que se originaron de
reportes contradictorios de posiciones de objetos segin diferentes observadores.

Después de resolver incontables problemas ocasionados por tener datos de miltiples
observadores con diferentes telescopios, se publicé finalmente la version revisada del NCG ( o
NGC en inglés) en 1888 con 7840 objetos.

Este catdlogo es todavia uno de los mas usados, tanto por astronomos amateurs como
por profesionales (aunque sea solo con propositos de orientaciéon) ya que contiene objetos
faciles de ver con telescopios comercialmente disponibles asi como una variedad de objetos
que abarca (al igual que el Messier) nubes moleculares, nebulosas planetarias y sobre todo una

gran cantidad de galaxias.

223 CfA

El siguiente paso en la historia de los catdlogos astronémicos que nos interesa nos lleva
hasta la segunda mitad del siglo XX. A pesar de que otros catalogos fueron creados y muchos

de los ya existentes actualizados y expandidos, no todos incluian datos referentes a las
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posiciones tridimensionales y/o las velocidades con las que estas galaxias se mueven debido a
la expansion del universo.

Iniciado en 1977 por Marc Davis, John Huchra, Dave Latham y John Tonry en el
Harvard-Smithsonian Centrer for Astrophysics el proyecto CfA fue concluido en 1982. El
propdsito del proyecto fue medir las velocidades radiales de todas las galaxias del catalogo
UGC (siglas es ingles del Catalogo General Uppsala) el cuél a su vez es una catdlogo creado
para contener todas las galaxias con magnitudes mayores de 14.5 en las placas fotograficas
azules del POSS (Palomar Observatory Sky Survey, en espaiiol; Investigacion del cielo del
Observatorio Palomar).

El proyecto para crear el POSS en si se realizo en la década de 1950 usando el
telescopio de 1.21 m del observatorio Palomar, en el sur de California, Por la localidad donde
se encuentra este observatorio la mayor parte de las galaxias estan en ¢l hemisferio norte. El
catalogo contiene un total de 12,921 galaxias.

CfA fue el primero de los grandes catdlogos que incluian datos referentes al corrimiento
al rojo de los objetos. Por lo que fue de los primeros en posibilitar el estudio de la distribucion
tridimensional de las galaxias en el universo y por lo tanto el localizar grupos, cimulos y otras
estructuras que forman las galaxias (Huchra et al 1982). En el afo de 1990 el CfA fue
actualizado para incluir otros catalogos e incrementar la cantidad de galaxias.

En la Gltima seccién del capitulo 4 se explica como relacionar la distancia y velocidad

de una galaxia usando el corrimiento al rojo.

2.24 LEDA

Creado en 1983 en el Observatorio de Lyon en Francia, LEDA (Lyon-Meudon
Extragalactic DAtabase, Base de datos extragalicticos de Lyon-Meudon), fue la mayor
referencia de datos extragalicticos hasta hace muy poco. Contiene informacion para hasta 60
parametros de mas de 100,000 galaxias.

La realizacion del proyecto LEDA marcé un cambio en la forma de hacer catalogos.
Mientras los primeros, por ejemplo el Messier, fueron hechos por medio de observacion
directa y dibujos manuales de los objetos, algunos posteriores, como el CfA y en menor
medida el NGC, se basaban mas en fotografias en placas, el LEDA fue de los primeros que se

construy6 por medio de instrumentacion electronica. Y no solo se distinguié por la tecnologia
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usada, sino por la naturaleza de los datos y la amplia gama de tipos de informaron que
contenia. El propésito de LEDA es el de contener los datos para cada una de sus 100,000
galaxias de la manera mas directa posible, es decir los resultados obtenidos directamente de
las observaciones, permitiendo a los investigadores tener un mayor manejo de los datos y
trabajarlos de manera individual y directa.

Un aspecto importante de este catalogo es el hecho de que fue creado especificamente
para ser accesado por computadora. Mientras otros catalogos fueron digitalizados y luego
puestos en Internet en afios recientes, LEDA fue creado desde el principio para ser manejado
por computadora, la desicion de hacerlo asi se debié a la tendencia creciente de utilizar

programas para realizar estos estudios.

2.2.5 Catalogos actuales

Uno de los principales avances que se ha dado en afios recientes ha sido el método de
tomar imagenes del cielo por medio de placas opacas perforadas y fibra optica en telescopios
comutarizados. Estas técnicas fueron las que se usaron en los dos catdlogos utilizados en este
trabajo.

Estos telescopios, aunque no de los mas grandes disponibles en la actualidad, tienen
apertura suficiente como para poder detectar cientos de miles de galaxias en relativamente
poco tiempo (exposiciones cortas). El limitante para el nimero de galaxias que uno pueda
estudiar deja de ser el telescopio y pasa a ser el observador ya que seria demasiado tardado
localizar cada galaxia individualmente. Por esta razon, los telescopios se automatizan, es decir
se les equipa con motores controlados por computadora y se les programa para moverse por si
solos para cubrir grandes éareas del cielo en poco tiempo, deteniéndose inicamente el tiempo
necesario para que las cimaras CCD o los espectroscopios recopilen los datos requeridos.

El uso de placas opacas y fibras Opticas consiste en situar en el camino de la luz dentro
del telescopio una placa especialmente disefiada para cubrir todo el campo que el telescopio ve
del cielo excepto los lugares donde estan los objetos que se quieren fotografiar. De esta
manera la luz de cada objeto pasa por unos orificios donde es recogida por tiras de fibra 6ptica
que la conduce hasta los instrumentos en cuestion para recopilar la informacioén que sea de

interés. De esta manera, con placas disefiadas para diferentes zonas del cielo se pueden reco-
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Fig. 2.4 Placa nimero 200 usada en ¢l proyecto 2dFGRS. Se pueden notar los orificios en la placa y las

tiras de fibra dptica que guia la luz hasta los instrumentos.
pilar una gran cantidad de datos en relativamente poco tiempo sin molestarse por los demas
objetos en el campo visual y reduciendo mucho la interferencia de las estrellas y demas
objetos de nuestra galaxia,

Por supuesto que este mélodo permite la creacidn de catalogos de objetos ya conocidos,
puesto que se requiere de las coordenadas para disefiar las placas y la programacion del

telescopio. La bisqueda de nuevos objetos se sigue haciendo de la manera mas tradicional,

2.3 Asociaciones galicticas

Al estudiar la distribucién de las galaxias en el universo, ayudados por sus catilogos,
los astrbnomos se dieron cuenta de que estas se suelen agrupar en diversos lipos de
asociaciones. Y no solo estdn en regiones cercanas del espacio sino que suelen interactuar
gravitacionalmente. Esta imagen de estructuras formadas por galaxias es la base de lo que hoy
se conoce como la Estructura a Gran Escala del Universo (EGEU) que es la distribucion de
masa en escalas del orden de los miles de millones de afios luz. En astronomia, la EGEU es de

suma importancia en una variedad de ramas de investigacion, Esta estructura, comparada por



M3 M
e HGEC 147
Sg
Woe | Mec s
fonel 18
Ml
® Diace
Y [ It
LIk @i
P B viavicies
b Sculgtor @ @4 LMC
SMC
@ Forpax
L Llnae:rrd

Fig 2.5 El Grupo Local. Aqui se muestran los miembros principales del grupo de galaxias al cual
pertenece la Via Lictea. Los miembros dominantes debido a su gran masa son las galaxias: Via
Lactea, M32 y M33.

muchos investigadores con una especie de espuma en el sentido de que tiene masa en
filamentos que rodean y encierran por completo a grandes regiones pricticamente vacias de
espacio esta compuesta por diversos tipos de asociaciones galdcticas, tales como los grupos,
cumulos y stper-cimulos.

En primer lugar veamos los grupos galicticos, los cuales son las estructuras mas
pequeiias formadas por galaxias, Suelen contener unas cuantas docenas de pequefios miembros
(podrian ser irregulares o elipticas enanas) dominados por pocas galaxias grandes (espirales o
clipticas). Un ejemplo de estos grupos es el llamado Grupo Local, que es el conjunto de
galaxias al cual pertenece la Via Lactea, este grupo contiene mas de 40 miembros dominados
gravitatoria mente por tres galaxias grandes; Via Lactea, Andromeda (M31), y la Galaxia del
Triangulo (M33) vy tiene un didmetro aproximado de 10 millones de afios luz. En la figura 2.5
se puede ver la distribucion de las principales galaxias que conforman este ejemplo de grupo,

Los ctimulos galdcticos son estructuras mucho mas grandes que los grupos, aunque
muchos astronomos los consideran ejemplos gigantes de los primeros mientras que algunos
cimulos aparentan estar constituidos como “grupos de grupos”. Los ciimulos pueden llegar a
contener varios cientos de galaxias grandes y un niimero mucho mayor de satélites. Al igual
que los grupos de galaxias, los cimulos suelen tener su masa en una distribucion esférica. Un
hecho interesante es que en los cimulos galdcticos una importante fraccidn de su masa estd en

forma de gas intergaldctico, el cudl sucle encontrarse a temperaturas del orden de los 10,000 a



Fig 2.6 Mapa de un sector del universo cercano. La imagen se extiende a una distancia de 2,000 millones de afios
luz. Las cantidades en horas (10h a 15h) son coordenadas celestes. Cada punto en la imagen es una galaxia de un
tamafio aproximado a la nuestra..Se puede observar la estructura de filamentos densos y espacios vacios

caracteristicos de la Estructura a Gran Escala del Universo. Imagen del proyecto 2dFGRS

100,000 grados Kelvin. Apesar de tener toda esta masa adicional (la cual solo se puede
observar en la regién de rayos X del espectro) las galaxias en los cimulos suelen moverse a
velocidades demasiado altas como para que se encuentren en equilibrio dindmico. Este fue uno
de los indicios que tuvieron los astrénomos de que debia de existir algin tipo de materia no
observable, la llamada “materia obscura”. El camulo en el cual se encuentra nuestra galaxia
es el llamado (de manera acertada aunque poco original) Cumulo Local que esta conformado
por los grupos: Local, Sculptor, NGC 5128, Canes 1, M81 y Maffei.

Los cumulos a su vez forman siper-camulos, considerados “cimulos de cimulos”, las
cuales son las estructuras individuales mas grandes en el universo, que son los componentes
finales de la Estructura a Gran Escala del Universo. En la figura 2.6 se puede ver la densidad
de materia en un sector del universo cercano y nota que dicha estructura estd formada por
filamentos.

Retomando lo dicho en la introduccion sobre la justificacién de este trabajo, aclaramos
que la forma en la que esta estructura evoluciona en el tiempo depende en gran medida de las
propiedades fisicas de los elementos constituyentes, es decir, de los grupos galacticos y de la
forma en la que estos cambian con el tiempo. Y por supuesto, antes de poder estudiarlos se

requiere tenerlos bien identificados.
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3 Uso de Software

En vista de la gran cantidad de datos que se incluyen en los catilogos modernos,
resultaria imposible realizar los cdlculos necesarios de manera directa, de aqui que se estudian
estos catdlogos por medio de programas de computadora. Esto permite no solo manejar una
gran cantidad de datos en catilogos cada vez mas grandes, sino emplear métodos de analisis
estadisticos que nos revelan una gran cantidad de informacion adicional segin lo que se quiera
estudiar.

Por regla general el procedimiento a seguir es el de escribir un programa que es
especialmente disefiado para realizar una serie de célculos en especifico. Este programa,
cominmente lo escribe la misma persona que desea investigar algo en particular de estos
catdlogos. O en algunos casos uno usa un programa de alguien mas con algunas
modificaciones. Tradicionalmente un investigador una vez que concluye el uso de un
programa y publica sus resultados lo pone a disposicion de la comunidad cientifica. A pesar de
no estar obligados a ellos, muchos siguen esta tradicién. En la mayoria de los casos se utilizan
lenguajes de programacion como el “Fortran” o “C” por su versatilidad y habilidad para
manejar matematicas avanzadas y facilidad de integrar en plataformas con sistemas operativos
basados en Unix o sus derivados como los miltiples Linux, BSD o Solaris.

A continuacion explicaremos que catalogos fueron usados y por qué, asi como la forma

de trabajar del programa que se utilizo.

L5 Seleccion de los Catilogos

Los catalogos usados fueron el 2dFGRS (2 degree field Galactic Redshift Survey,
Estudio de Corrimiento al rojo Galactico de Area de 2 grados) v el SDSS DRS5 (Sloan Digital
Sky Survey Data Release 5, Estudio digital del Cielo de Sloan, liberacion de datos 5). Los
cuales fueron seleccionados por ser los méis actuales y completos. Ambos son parecidos en el

sentido de que contienen los datos necesarios para la investigacion que se propone realizar en

este trabajo, es decir, las coordenadas tridimensionales. Por supuesto, contienen una variedad
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de datos de manera adicional, pero estos fueron ignorados por no ser relevantes para nuestros

propdsitos. A continuacién daremos una breve introduccion a cada catélogo.
3.1.1 2dFGRS

Este cat4logo fue terminado el dia 30 de Junio del 2003. En su totalidad, se obtuvieron
espectros para 245,591 objetos, de los cuales la mayoria eran galaxias, aunque se incluyeron
algunos cuésares. El total de galaxias fue de 221,414 distribuidas entre el hemisferio norte y
sur. En la figura 3.1 se puede apreciar la distribucion de las zonas de adquisicion de datos.
Estas zonas cubren aproximadamente 1,500 grados cuadrados del cielo. El proyecto se realizd
con las camaras y espectrografos del telescopio de 3.9 metros del Observatorio Algo-
Australiano Localizado en Coonabarabran, Nueva Gales del Sur, Australia. El equipo
responsable de su realizacion, constituido por 33 investigadores fue liderado por: Matthew
Colless (Universidad Nacional de Australia), Steve Maddox (Universidad de Nottingham) y
John Peacock (Universidad de Edinburgh) . Y puede ser encontrado en la direccion de

internet: hitp://magnum.anu.edu.auw/~TDFgg/ Ver figuras 3.1 y 3.2 que fueron adquiridas en la

direccion: http://www.mso.anu.edu.au/2dFGRS/
3.1.2 SDSS

SDSS, iniciales de Sloan Digital Sky Survey (Investigacion Digital del Cielo de Sloan)
es el proyecto de esta indole mas ambicioso jamas emprendido. Se basa en el telescopio de 2.5
metros localizado en Punto Apache, Nuevo Mexico. Puede observar 1.5 grados cuadrados
(aproximadamente 8 veces el érea de la Luna) y tomar imégenes o espectros de 600 galaxias
simultdneamente. Los datos se han liberado de manera anual, en sucesivos eventos
(“Liberaciones™), la utilizada en este trabajo fue la mas reciente ala fecha de realizacion del
mismo, la 5a, publicada en Junio del 2006.

Esta Liberacion cubre una cuarta parte del cielo, unos 8,000 grados cuadrados,
produciendo 215 millones de iméagenes (ocupando un total de 9 Tera Bytes) 1,048,960
espectros. El anilisis espectroscopico se llevo a acabo en 5,740 grados cuadrados. El proyecto
de estudio de SDSS incluye mas que galaxias, de los 1,048,960 espectros, discriminamos los
pertenecientes a cudsares y otros objetos. Unicamente obtuvimos los pertenecientes a galaxias

directamente del sitio de SDSS.
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Fig. 3.1 Distribucién en el cielo de las zonas de adquisicion de datos para el catalogo 2dFGRS en funcion de
Ascension Recta y Declinacion. Los circulos indican las regiones en el donde se han tomado datos
espectroscopicos, y por lo tanto, donde se tienen datos sobre las distancias de las galaxias. (Imagen cortesia de
2dFGRS)

Fig. 3.2 Distribucion espacial de las posiciones de las galaxias incluidas en el catilogo 2dFGRS en funcion de
Ascension Recta y Z. Los puntos individuales son galaxias. Los dos segmentos de este mapa corresponden a las

dos zonas de alta densidad de circulos en la figura 3.1 (Imagen cortesia de 2dFGRS)
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Fig 3.3 Zona de estudio y obtencion de imagenes ¢n la Liberacion 5 del SDSS, cubriendo 8.000 grados cuadrados
del cielo, En estas zonas se localizan los 215 millones de objetos estudiados. En este trabajo se considerardn

imicamente las galaxias a las cuales se tomo espectro.
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0.95750308E-02 -0.20574419E-01 0.22570100E+00
0.17557493E-03 0.25869220E+00 0.15687400E+00
0.93427282E-02 -0.19102310E+00 0.19757%900E+00
0.57330197E-02 0.26995853E+00 0.11936600E+00
0.65642054E-03 0.26943228E+00 0.17265899E+00
0.36916740E-02 0.26545563E+00 0.17576700E+00
0.89899758E-02 0.11028796E-01 0.79263397E-01
0.87948786E-02 -0.59882142E-02 0.78168802E-01
0.93838591E-02 -0.12433734E-01 0.10863000E+00
0.11474151E-01 0.25368336E+00 0.14380100E+00

Fig. 3.5 Ejemplo de unas cuantas lineas de los catalogos usados en este trabajo, cada linea representa una
galaxia, La primer columna es la Ascension Recta, la segunda es Declinacién y la tercera es el corrimiento al

rojo. Las primera dos estdn en radianes.

Esta clase de proyectos son un esfuerzo sumamente grande realizado por un gran
nimero de personas en diversas instituciones. Muchos de estos proyectos son completados por
esfuerzos internacionales. Los créditos por la realizacién de este catalogo asi como para el
2dFGRS son reconocidos en el apéndice sobre agradecimientos especiales de acuerdo a la

informacion proporcionada en Internet de los respectivos proyectos.
3.2 Algoritmo “Amigos de Amigos”.

Previamente a este trabajo, y sirviendo en parte como inspiracion, El catdlogo 2dFGRS
fue usado para realizar el mismo tipo de anélisis. El 26 de Febrero del afio 2004 un equipo
liderado por V.R. Eke trabajando en el departamento de Fisica de la Universidad de Durham
(Inglaterra) sometié a publicacion un articulo titulado “Galaxy groups in the 2dFGRS: the
group-finding algorithm and the 2PIGG catalogue”, “Grupos de galaxias en el 2dFGRS: el
algoritmo de busqueda y el catdlogo 2PIGG”. El articulo fue finalmente publicado el 3 de
Junio del afio 2005 con referencia electronica “arXiv:astro-ph/0402567 v2 26 Feb 2004”.

Este articulo describié un trabajo de investigacion realizado con un programa disefiado
para buscar grupos de galaxias en el catilogo 2dFGRS (en otros articulos, Eke describe
investigaciones similares con otros catalogos).

El programa utilizado por Eke et al. esta basado en un algoritmo llamado “amigos de

amigos”, el cual consiste en determinar la distancia angular entre una galaxia y su vecina mas
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cercana, usando este dato junto con las coordenadas en el cielo y el corrimiento al rojo se

puede calcular la posicion en el espacio de cada galaxia, luego las compara para ver si estdn en
el mismo “volumen de enlace”, el cuidl es determinado por un par de parametros, y decidir en
base a esto si forman o no un grupo. Estos parametros, llamados “parimetro de enlace
perpendicular” y “parametro de enlace paralelo™ son iguales salvo contadas excepciones y el
volumen resultante es entonces una esfera, por lo que se puede considerar que se necesita un
solo pardmetro, llamado simplemente “pardmetro de enlace (P))” que es el radio de la esfera.

Como ya vimos, ¢l catilogo 2dFGRS contiene las coordenadas en Ascensién Recta y
Declinacion de una galaxia, ademas de su corrimiento al rojo z con el cudl se puede determinar
su distancia (ver seccién 4.4). Con estos datos y por medio de la ley de Hubble se puede
determinar la posicion tridimensional a escala cosmologica de cualquier cuerpo en el espacio,
por lo que el programa queda libre para comparar distancias.

Veamos un ejemplo para entender como el algoritmo “amigos de amigos™ (en adelante
A de A) determina si un conjunto de galaxias es o no un grupo. Supongamos que en una
region dada del espacio tenemos un total de 5 galaxias (o cualquier otra cantidad) como se
muestra en la figura 3.5, el programa A de A (desarrollado por Huchra et al 1982) toma una

I-il £l

galaxia, digamos, la y determina la extension del “pardmetro de enlace” (Figura 3.6). Se
ve que la galaxia *2" estd dentro del volumen de enlace, pero la galaxia “3” esta demasiado
lejos por lo que determinamos que la galaxia “1™ y “2” estan dentro de un grupo mientras que
la 3" no. Por esto el andlisis continda determinando el parametro de enlace ahora desde la
galaxia “2”. Vemos (Figura 3.7) que ahora la galaxia “1", que ya tomamos en cuenta, y la
galaxia “4" estin dentro del parametro de enlace, pero la *5" se encuentra muy retirada (ver
figura 3.7).

Por esto ¢l programa identifica, en este conjunto de galaxias, un grupo galactico de tres
miembros, las galaxias “1", “2" y *4",

Hemos visto el funcionamiento del algoritmo “amigos de amigos” empleado por Eke et
al para encontrar grupos de galaxias en ¢l catilogo 2dFGRS. Se ve que los resultados
dependeran mucho de la magnitud de los pardmetros de enlace.

El trabajo de Zandivarez et al. (2003), Eke et al. (2004) y Crook et al (2007), que han
sido los mas recientes en este campo y en los cudles muchos otros se han basado, nos

inspiraron a repetir los analisis realizados, pero con un algoritmo diferente. En el capitulo 5 se
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Figura 3.5 Un conjunto de 5 galaxias encontrado en un catdlogo que sera tratado por el programa de Eke. Aqui
se muestra una distribucion en una superficie (bidimensional) pero en realidad se considera que estas galaxias

pueden estar a diferentes distancias de la Tierra dando una distribucién tridimensional.
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Figura 3.6 Se ha tomado el grupo anterior y se ha proyectado el pardametro de enlace (la flecha), generando
el volumen de enlace esférico en torno a la galaxia “1” y se determina que “2” esta asociada a “1” mientras que

“3” ge le considera como no asociada a “1”.
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Figura 3.7 En vista de que “2” resultd asociada a *1”, ahora se proyecta el volumen de enlace centrado en
“2 y se ve que 47 esta dentro de el mismeo, perono “57. Y vemos que la siguiente proyeceion del volumen
de enlace en tormo a 4™ va no alberga galaxias nuevas, Por lo que ¢l estudio de este conjunto de galaxias se

detiene.

tratardn los resultados que obtuvo el autor y se mostrard una comparacion con el trabajo de
Eke.

Pero primero, para entender la diferencia en los métodos se dard una explicacion del
funcionamiento del programa utilizado por el autor para buscar grupos de galaxias sin forzar
mucho las condiciones de aislamiento y compacidad en los resultados. Detalles y una
referencia completa del trabajo de Eke y su equipo asi como sus resultados se pueden
encontrar en la direccién electronica en el sitio del equipo responsable de la realizacion del
2dFGRS, htip:/www.mso.anw.edu.aw/ 2dFGRS/Public/2P1GG/

3.3 Seleccion del Programa de bisqueda de GCyAs

El programa usado en el presente trabajo encuentra grupos de una manera
completamente distinta al A de A. Fue escrito por el Julio Saucedo Morales y modificado por
el autor para realizar los cdleulos deseados. El objetivo es utilizar un par de pardmetros para
determinar, basindose en los dalos obtenidos del catalogo, si dos galaxias forman ¢ no un
Grupo Compacto y Aislado (GCyA). Estos parimetros son el indice de Compacidad y el
indice de Aislamiento. El Indice de Compacidad (en adelante llamado I1.C. o P.C.) es la

distancia mixima en megaparsecs a la cual debe estar una galaxia para poder considerar a ese
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sistema como un Grupo Compacto. Y el indice de Aislamiento es la distancia minima en
megaparsecs a la cual debe estar el vecino mas cercano para que el sistema se considere
Aislado. Como medida de apoyo con el propésito de hacer mas estricta la definicion de
aislamiento es incluye también una cantidad llamada Az que representa una diferencia
pequefia en el corrimiento al rojo. En este trabajo se definié Az=0.01. El modo de operacion
del algoritmo es el siguiente:
b Se leen del catélogo las coordenadas bidimensionales para una galaxia dada, a
la cual se le asigna un marcador, digamos “0”.
2. Se lee del catalogo el corrimiento al rojo de la misma galaxia, con la cual se
determina su distancia (ver capitulo 4).
3. Con estos datos se pueden tener sus coordenadas tridimensionales para servir

con propositos de comparacion.

4. Se repiten los pasos 1,2 y 3 para una segunda galaxia, a la cual se le asigna el
marcador “1”.
5. Con las posiciones de estas dos galaxias se determina la distancia entre ellas,

si es menor que el 1.C. y la diferencia en el corrimiento al rojo es menor que la
cantidad Az entonces estas dos galaxias se declaran como posibles miembros
de un grupo que seria denominado compacto.

6. Se repiten los pasos 1,2 y 3 para una tercer galaxia, a la cual se le asigna el
marcador “2” y se compara de nuevo la distancia a la galaxia “0”. Igualmente,
si la distancia es menor al indice de compacidad se considera que el sistema
es un grupo no solo compacto sino aislado también.

El programa repite estos pasos hasta que alguna galaxia esté a una distancia mayor que
el indice de compacidad, en ese momento se compara esa distancia con el indice de
Aislamiento, si es menor el grupo compacto NO es aislado, pero si es mayor si se le
considerara un grupo tanto compacto como aislado y se escriben los datos de este grupo en un
archivo, el dato principal es la cantidad de miembros (galaxias) que contiene el grupo.

Por ultimo se descartan las galaxias que ya estan integradas al grupo. Lo que hace el
programa es continuar con otra galaxia no tomada en cuenta hasta el momento e inicia el
proceso de nuevo hasta concluir con el contenido del catilogo. Veamos los siguientes
gjemplos ilustrados para tener una idea mas clara del funcionamiento del programa y la

metodologia para encontrar grupos compactos y aislados de galaxias:
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Indice da Aislamisnto

Indice do compacidad

Fig. 3.8 El programa a iniciado ¢l estudio de la galaxia g0 y sus vecinas, encontrando que
gl.g2.23.g4 v g5 estin todas dentro del 1.C. con respecto a g0, formando un grupo Compacto, Pero g6 esta
va a una distancia mayor que el I A, Por lo que esto es un grupo compacto aislado con 5 miembros,

Indice de Aislamisnto

Indice de compacidad

Fig. 3.9 Estudio de otro conjunto de galaxias. Las galaxias g0.gl,g2,g3 v g4 forman un grupo
compacto, pero como la distancia de g5 a g0 es menor que el LA, es te grupa NO es aislado, por lo

gue no se le toma en cuenta.



Indice de Aislamiento

Indice de compacidad

Fig 3.10. Estudio de un tercer conjunto de galaxias. Aqui g0 y gl no forman un grupo compacto.
Puesto que gl es el vecino mas cercano de g0 y la distancia entre ellas es mayor al L.C. Este caso

también es ignorado por el programa.

Una vez realizados estos calculos, el programa los escribe en un archivo en formato de
Ascii los cuales contienen la informacion sobre la cantidad de grupos encontrados en funcién
de la cantidad de miembros que contienen. Estos son los archivos que se toman para realizar el

analisis de los datos.
3.4 Aplicacion del programa
El programa se aplicé a los dos catdlogos mencionados en la seccién 3.1. En ambos

casos se obtuvieron los catdlogos via Internet. El 2dFGRS de la direccién de su sitio en

Internet:  http:/www.mso.anu.cdu.au/2dFGRS/ y el SDSS DRS de la direccion:

http://www.sdss.org/ .

El primer catdlogo en ser tratado fue el 2dFRGS. El primer paso fue preparar el
programa para que buscara grupos con un conjunto de parametros fijos, inicialmente estos
pardmetros fueron: Indice de Compacidad igual a 1.1 e indice de Asilamiento igual a 3,
ambos medidos en megaparsecs, con el propésito de comparar nuestros resultados con los

obtenidos por Eke se recorri6 el Indice de Aislamiento a 2 pues se vio que entre los 2 y 1.9
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Megaparsecs se reproducian mejor tales resultados. Consecuentemente el andlisis de datos se
realizé en dicho intervalo.

Por cuestion de presentacion del catilogo se corrio el programa para la seccion norte y
sur por separado,

Los mismos parametros se utilizaron para el catdlogo SDSS, en ambos casos se
obtuvieron resultados en forma de archivos con informacion sobre los grupos encontrados.

Para ¢l catilogo 2dFGRS, sc corrid el programa en una computadora tipo Desktop con
un procesador de 1 GHz de velocidad y 512 MB de memoria R.A.M. Funcionando con el
sistema operativo Fedora Linux y se utilizo el compilador estandar de Fortran en Linux “f77"
en un sistema de archivos ext3.

Inicialmente se dividio el catdlogo en diferentes segmentos en funcion de la distancia (y
por lo tanto del tiempo), se separd el catilogo original en segmentos para estudiar los
resultados que se obtenian en funcién de la distancia. Esto nos generd un conjunto de
pequefios catdlogos separados por el valor de corrimiento al rojo z que combinados dan como
resultado el original. Estos catdlogos fueron sometidos al programa y se obtuvieron archivos
que contenian los datos sobre la cantidad de grupos encontrados en funcion del nimero de
miembros para cada uno de los diferentes catdlogos que abarcan diferentes intervalos de z.

Estos datos fueron combinados en un solo archivo, a partir de este archivo se procesaron
los datos y se obtuvieron diversas graficas, resultados que se presentan en el capitulo 5.

Un proceso similar se siguio para el catdlogo SDSS, con la diferencia de que este Gltimo
se proceso en la computadora MEZQUITE (en realidad es un cluster) que es propiedad de
ACARUS (Area de Computo de Alto Rendimiento de la Universidad de Sonora). Esta
equipada con 70 nodos y funciona con el sistema operativo CentOS Linux 4.3 . Mas detalles
tanio técnicos como del desempefio de este cluster se pueden consultar en la direccidn

electronica : http://investigacion.uson.mx/acarus/mezquite.htm
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4 FUNDAMENTO FISICO

En el capitulo anterior vimos qué pasos siguid el programa para, partiendo de un
catalogo, encontrar grupos compactos y aislados de galaxias. Pero el propdsito de este trabajo
1o es tmicamente encontrar grupos sino estudiarlos, por lo tanto no seria adecuado explicar el
funcionamiento del programa si me limito a, inicamente, explicar lo que hace desde un punto
de vista computacional. Por lo tanto habremos de tratar también las consideraciones que
debemos de tener desde un punto de vista fisico para entender los sistemas galdcticos que
estamos estudiando.

En el presente capitulo trataremos primero las leyes de Newton asi como algunos
resultados de relevancia en la mecanica clasica que son nuestro sustento basico, y después el
teorema del Virial que sera usado para obtener informacion sobre los grupos estudiados. Al
final del capitulo veremos lo que es y como podemos usar la ley de Hubble para determinar la
distancia entre la Tierra y una galaxia dada a partir de datos que se obtengan facilmente de una

observacion astronomica.

4.1 Leyes de Newton

Las Leyes de Newton son las piedras angulares de la division de la fisica llamada fisica
clésica, es decir del estudio de la naturaleza en una escala que es familiar a la nuestra. Esta
divisién de la fisica trata sistemas demasiado grandes (en dimensiones de espacio, tiempo y
energia) para ser cuanticos y demasiado pequefios para tomar consideraciones relativistas. Y
aunque el campo de estudio de este trabajo es, ciertamente, de dimensiones muy grandes en
comparacion con nuestra experiencia cotidiana, es posible efectuar aproximaciones por medio
de la fisica clasica que no se alejaran mucho de la realidad y nos permitirin obtener resultados
en menos tiempo.

Veremos una breve introduccién a cada ley y explicaremos tanto la forma en que dichas
leyes nos son de importancia, asi como las consideraciones que estas mismas nos indican que

debemos de tener.
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4.1.1 La primera Ley

La primera ley de Newton s¢ enuncia como sigue:

“Un objeto, en un estado de movimiento uniforme tiende a permanecer en tal estado de

maovimiento al menos que una fuerza externa sea aplicada sobre é1.”

Esta ley, herencia de Galileo, conocida también como la “Ley de la Inercia” nos
describe la conducta que es aplicable no solo a un objeto sino también a un sistema de objetos.
Por ejemplo, y para nuesltro caso, si queremos averiguar que nos dice esta ley sobre la
conducta de una galaxia la podemos aplicar para decir que una galaxia (siendo un sistema de
estrellas que obedecen ellas mismas las leyes de Newton) preservara su estado de movimiento
siempre que ninguna fuerza externa intervenga.

Tomemos, por ejemplo, una galaxia aislada, esto es, tan alejada de sus vecinas que la
gravedad (o cualquier otra fuerza imaginable) ejercida por ellas no sea un factor importante. A
esta galaxia la llamaremos “A". En esta situacion ¢l estado de movimiento de la galaxia se
conservard constante. Esto es por que la primera ley de Newton nos dice que solo una fuerza
externa puede alterar tal estado de movimiento.

Si sabemos, por decir algo, que la galaxia “A™ se mueve en tal direccion y con tal
velocidad, y nos interesa averiguar como s¢ verd alterado ese movimiento en un futuro,
podemos usar el parrafo anterior para decir que el movimiento no se alterard en el futuro al
menos de que cambien las condiciones y alguna fuerza externa comience a actuar, como por
ejemplo, la gravedad de una galaxia vecina “B" que resulta mas cercana después de un tiempo
al irse moviendo “A” por el espacio.

Si por el contrario, sucede un evento tal que no implica someter la galaxia a una fuerza
externa, sino a una interna, este evento no tendrd el menor efecto sobre el movimiento de la
galaxia como un todo. Un ¢jemplo de esto podria ser, digamos, un periodo de formacion
estelar muy intenso. Dentro de la galaxia, bajo ciertas condiciones se pueden disparar
episodios de formacion estelar en los cuales una gran cantidad de gas se transforma en
estrellas. La cantidad de masa es la misma antes y después, lo Unico que cambia es que en
lugar de estar esa masa en forma de gas, se presenta ahora en forma de estrellas (aunque
hemos de considerar también la fraccién de la masa transformada a energia dentro de las

estrellas, seghn la celebre expresion E=mc’). La formacién de estas puede implicar un cambio
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en la dindmica interna de la galaxia, al menos en la forma en que la masa involucrada en ese
proceso se mueve alrededor del centro de masa galactico. Pero por mas complejo que sea tal
movimiento o por mas que cambie la forma de moverse de las estrellas en comparacion con la
forma en que la misma masa se movia al ser unicamente gas, este proceso no afectard para
nada el movimiento neto de la galaxia, ya que todas las fuerzas involucradas fueron internas.
Por lo tanto, la primera ley de Newton nos dice que si es nuestro deseo el estudiar la
conducta de una galaxia “A” dentro de un grupo, hemos de considerar unicamente las fuerzas
que son de origen externo a ella misma. Entonces, tenemos justificacion para trabajar con un
programa que considera a la galaxias como simples puntos donde lo tinico que nos importa
son sus coordenadas y no su estructura interna, composicion quimica, etc. De esta manera
estamos justificados a considerar inicamente la posiciéon de las galaxias con respecto a sus
vecinas ya que esto es lo que usaremos para determinar si la galaxia es o no un miembro de un
grupo dado e ignoramos por completo las caracteristicas internas de cada galaxia, por lo tanto
obtenemos los resultados deseados mientras nos evitamos trabajo que es inutil para nuestros

propositos.

4.1.2 La segunda Ley

La segunda ley de Newton se enuncia como:

La relacion entre la fuerza aplicada a un objeto, su masa y la aceleracion que resulta

de tal fuerza es: F=ma “La fuerza es el producto de la masa por la aceleracion”.

En esta expresion, tanto la fuerza como la aceleracion son vectores que comparten la
misma direccion y sentido. Ya vimos en la seccion anterior que consideraremos unicamente
las fuerzas de origen externo. La segunda ley de Newton nos describe la forma en que actiian
estas fuerzas.

De las cuatro fuerzas de la naturaleza (gravedad, nuclear fuerte, nuclear débil y
electromagnética), la gravedad es tanto la mas débil de todas como la que preserva su
relevancia a distancias mayores, por lo tanto esta serd la fuerza que mas nos interesa al
estudiar la dindmica de sistemas estelares.

Con el proposito facilitar el desarrollo de la seccién 4.3 (Teorema del Virial)
aclararemos que la segunda ley de Newton se puede escribir de diversas maneras segun lo que

nos convenga en cada caso. Iniciemos con su representacion tradicional:
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d
/= ﬁ =md (4.12.1)

Si consideramos que la aceleracidn de un cuerpo, no es mas que el ritmo de cambio de
su velocidad, es decir, la aceleracién es la medida de que tan rdpido cambia su velocidad en
una unidad de tiempo. Y como sabemos que en matematicas describimos ritmos de cambio
por medio de una operacion de derivada, podemos escribir entonces la ecuacion (4.1.2.1.) de

la forma;

f=ma mv =m i

= == ol 4122
d ( )

donde el punto sobre el vector de velocidad v implica derivacién con respecto al tiempo. Y

tomando la misma consideracion al notar que la velocidad es también un ritmo de cambio, esta

Wy . ds
vez de la posicion con respecto al tiempo | ¥ = el tenemos:

- d d(dx d’
=m¥=m—V=m—| — |[=m—5T=mk 4.1.2.3
f=mi=m = m al { 7 ] ! P m ( )

Entonces hemos visto que la segunda ley de Newton se puede escribir de diversas
maneras que son matemdticamente equivalentes.

Fisicamente hablando, lo que nos indica esta ley es, como ya enunciamos, una relacion
entre la fuerza aplicada y la aceleracién sufrida por un objeto. Para ser mas especificos, una
relacion lineal que es directamente proporcional, lo que implica que al aumentar la magnitud
de la fuerza aplicada también lo hard la aceleracién que sufra como consecuencia, y viceversa.
Esto implica también que ambos vectores, aceleracion y fuerza, apuntan en la misma
direccion,

A pesar de que el programa en realidad no explota de manera directa esta ley para
determinar la existencia de grupos, si le daremos uso, como se dijo anteriormente, en la

seccion 4.3 cuando obtengamos el teorema del Virial.

4.1.3 La tercera Ley

La tercera ley de Newion se enuncia como:

“Toda accidn tiene una reaccion igual en magnitud y en sentido opuesto.”
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La implicacion de esa sencilla pero importante ley nos ayuda a entender la conducta de
cuerpos sometidos a la accion de una fuerza cualquiera. En el caso de galaxias, nos interesa
saber que tipo de “reaccion” podrian tener al ser afectadas por la fuerza gravitatoria de alguna
vecina.

En realidad, decir que la gravedad de la galaxia “B” afecta a la galaxia “A” es una
simplificacién muy exagerada de lo que pasa en la naturaleza. La fuerza de gravedad se
dispersa de manera radial en tres dimensiones, es decir, de manera similar en todas
direcciones, ademas no sufre alteracién alguna al pasar por algin cuerpo. En otras palabras, la
atraccion gravitatoria de un cuerpo puede afectar a un primer cuerpo y a uno 0 mas Cuerpos
que se encuentre en ¢l extremo opuesto de este. Por lo tanto, la influencia de la gravedad de la
galaxia “A” no solo afecta a “B” sino también a “C”, “D” y cualquier otra galaxia sin importar
la posicion que tengan. Estrictamente hablando, la gravedad de un cuerpo cualquicra afecta a
todos los demas cuerpos que existen en el universo.

Pero la forma en la que hemos estado viendo la influencia de la gravedad es muy
simple, en realidad no es la galaxia “A” la que afecta a “B” sino que “A” y “B” se afectan
mutuamente. En realidad ambas se atraen mutuamente. Asi que al decirnos la tercera ley, que
a toda accién obedece una reaccion hemos de esperar que se perciba el efecto en ambas
galaxias aunque el efecto puede ser diferente en cada una.

Pero si un cuerpo afecta a todos los demds en el universo, jpor qué no se forma un solo
siper-cimulo en lugar de la gran cantidad de cimulos que existen? La gravedad se debilita
con la distancia, por lo tanto se llegard a una distancia en la cual la influencia gravitatoria de
un cuerpo distante sea eclipsado por la de cuerpos mas cercanos (aunque sean menos masivos)
y por lo tanto se le puede ignorar.

En la siguiente seccién aclararemos como esto es posible. Y estudiaremos ejemplos de
situaciones tipicas que encontramos cominmente en los grupos de galaxias que estudiamos,

asi como las consideraciones que hemos de tomar (y que el programa toma) para tratarlos.

4.2 Ley de la gravitacion

Aunque esta ley fue formulada por Newton también, no forma parte de las “tres leyes de
Newton”. Esta ley se puede ver como una aplicacion muy util de la segunda ley de Newton,

ccuacion (4.1.2.1). La ley de la gravitacion nos indica la forma en la que dicha fuerza en
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Fig 4.1 Configuracién de un caso especial en un trio de galaxias. La distancia entre las galaxias

A v B (ra) cs mucho menor de la distancia entre A ¥ C (r,.). Pero consideramos que las masas  de las
tres (m,, my ¥ m.) son muy parecidas, La distancia entre B ¥ C (1) es de una magnitud un poco menor
que la que separa Ay C.

particular actia entre dos cuerpos en funcion de la masa de los mismos y de la distancia

que los separa.

. m
=L
F.;g.- =—G ?‘2 (4.2.1)

Donde F, es el vector de fuerza de gravedad en unidades de “Newtons™, m,y m, son las
masas de cada cuerpo en kilogramos, F”es el vector cuya norma es la distancia que separa los
centros de masa de los cuerpos elevada al cuadrado, con unidades en metros y finalmente
(Ges la constante gravitatoria, la cual tiene un valor de 6.67x10"'"en unidades de
newton-m’” | kg® .

Veamos los siguientes ejemplos analiticos:

Case [.- Supongamos que tenemos tres cuerpos dispersos en el espacio, digamos que
sean algunas de nuestras galaxias, dispuestos de manera como se muestra en la figura 4.1 ,
donde las distancias se miden en megaparsecs. Estas galaxias estdn sujetas a la influencia de la
gravedad y obedeceran las ley de la Gravitacién de Newton, la cual es descrita en la ecuacion
42.1.

En este caso podemos calcular la fuerza gravitatoria que actia sobre “A”. Analizando la

ecuacion 4.2.1 vemos que para calcular la intensidad de la fuerza de gravedad, hemos de tratar
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cada par de objetos en particular, Comparemos la fuerza entre “A” y “B” con la fuerza entre
“A” y “C”, calculemos la fuerza para el primer par:
mamb

32
]ab

F,=-G

(4.2.2)

Pero si observamos que estamos suponiendo que la masa de las galaxias es parecida,
podemos decir que:
m, =m, (4.2.3)
(donde = es “aproximadamente igual a”) y por lo tanto tenemos que:
m,m, =~m,m, = m.
(0 equivalentemente m;, ) por lo tanto la fuerza entre las dos galaxias (ecuacién 4.2.1) se puede
expresar Como:

2
Gm;,

2
rab

F, = (4.2.4)

donde intencionalmente coloqué la constante G en el numerador para permitir ver que tal
producto (Gm_) es una constante puesto que la masa no cambia con el tiempo. Esto podria

parecer una trivialidad, pero veamos que pasa al realizar el mismo procedimiento con el otro
par de galaxias, la “A” y la “C”.

En este caso, como continuamos asumiendo la masa de las tres galaxias como muy
parecidas, por lo tanto podemos decir algo andlogo a la expresion (4.2.3) y por extension

(4.2.4) para el caso de las galaxias “A” y “C”.

JL (4.2.5)

Entonces ya tenemos las dos fuerzas que afectan a la galaxia “A” , la gravedad de “B” y
“C” en una forma que podemos comparar facilmente. Y compararlas es lo que queremos para

determinar cual sera la fuerza dominante. Veamos que tanto (4.2.4) como (4.2.5) tienen la

misma cantidad constante como numerador, es decir Gm_ , por lo tanto la magnitud de la

fuerza dependera de la distancia entre las galaxias, es decir, F,, depende de manera inversa

de 72 (mientras menor sea 7, mayor serd F,), de la misma manera que F,. lo hace de 7.
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Fig. 4.2 Configuracion de un caso de un trio de galaxias parecido a la situacién local. La distancia entre
las galaxia A y B (r.) es mucho menor de la distancia entre A ¥ C (r..). Y ademds consideramos que las

masas de “A” ¥y “C” son muy parecidas mientras que la de “B” es mucho menor,

Y como anunciamos en este caso que asumimos la distancia que separa las galaxias “A”
y “C” mucho mayor que la que separa “A” de “B”, tenemos que F,_ sera menor que F, .

Tomando en consideracion la discusion anterior entendemos por que esta justificado que
queramos estudiar dnicamente a las galaxias cercanas (el grupo) al momento de intentar
estudiar la situacion de alguna galaxia en particular. Asumiendo, claro, que se cumpla la
condicion de que las masas sean comparables (4.2.3).

iPero que pasa en el caso en que el sistema no cumpla tal condicion? Esto suele ser muy
comiin si tomamos en cuenta la gran cantidad de pequefias galaxias satélites que orbilan a
galaxias de gran masa como la Via Léctea o la galaxia de Andrémeda. Considerando también
que los camulos galicticos estdn conformados tipicamente de unas cuantas galaxias grandes
acompafiadas de una considerablemente mayor cantidad de pequefas galaxias satélites vemos
que seria importante averiguar si es correcto o no ¢l ignorar a las galaxias satélites, tal como lo
hace nuestro programa. Estudiaremos dicho caso a continuacion.

Caso 2.- Estudiaremos ahora el caso en que tenemos de nuevo tres galaxias distribuidas en

el espacio, dos de ellas (“A” y “C") de masa comparables y separadas por una distancia F_
que consideramos grande, medible, digamos en megaparsecs , y la tercera (“B”) de masa muy
reducida en comparacion de “A” (o “C") y separada de “A” por una distancia F, que
consideramos muy pequefia en comparacion con F, (podriamos pensar en que se mida en

kiloparsecs), tal como seria si “B” fuera un satélite de “A” y “C” fuera la primer galaxia

vecina de gran tamafio (podriamos imaginar que estamos estudiando la situacion de nuestra
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propia galaxia, “C” podria ser la Via Lactea, “A” La galaxia de Andromeda , es decir M31
(NGC 224), y “B” su pequefia galaxia satélite M32 (NGC 221). Ver imagen 4.2

Ahora calculemos las dos fuerzas que estan en juego debidas a la galaxia “C™:

La fuerza de atraccion gravitatoria entre “A” y “C” serd, segun (4.2.1):

F, =-GTare (4.2.6)
Tac
Mientras que la fuerza entre “B” y “C” sera:
(4.2.7)

Por lo que la fuerza total ocasionada sobre la galaxia “C”, F, , serd la suma vectorial de

w?

estas dos fuerzas (4.2.6) y (4.2.7), es decir:
F . =F_+F, (4.2.8)
Pero la condicion impuesta de que la masa de "B” (m, ) sea mucho menor que la masa de
“A” (m, ) la podemos escribir matematicamente como:
m, >>m, (4.2.9)

lo que implica que la fuerza entre “A” y “C” es mucho mayor que la que une "B” y “C”:

E > F, (4.2.10)

El lector observador se preguntara por el efecto de la diferencia de distancias, ya que
como se ve de la ecuacion (4.2.1), la fuerza no solo depende de la masa (con la cual tiene una
relacion directa) sino también, en una manera inversa, de la distancia (mas especificamente del
cuadrado de la distancia). Ademas, como dijimos que la distancia entre “A” y “C” es
aproximadamente igual a la que divide “B” y “C”, es decir:

Fac = rbf (4211)

podemos esperar que no se presente una diferencia importante debida a la diferencia de las
distancias. Por lo que el efecto de la distancia quedara discriminado de nuestro analisis.
Tenemos, pues, la relacion entre las fuerzas calculadas en la expresion (4.2.10). Y
teniendo en cuenta que la tercera ley de Newton (ver seccion 4.2.3) implica que es lo mismo
calcular la fuerza entre “A” y “B” que calcularla entre “B” y “A”, (salvo un signo negativo

que es producto del sentido del vector de posicion de una galaxia con respecto a la otra)
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veremos que la magnitud de la fuerza F,_ es la misma que la de F., (ndtese el cambio de

lugar entre los subindices), pero actia en sentido contrario:
F_=-F,

= (4.2.12)
lo que se aplica a cualquier fuerza calculada. Esto nos permite calcular la fuerza sentida por la
galaxia “C" en base a las ya calculadas (4.2.6) v (4.2.7) y nos permite escribir la forma
analoga de (4.2.8):

F, +F,==F +(-F. )=-F, (4.2.13)
Ahora, si definimos (solo por sencillez) la cantidad F. =—F_ y tomar en consideracion

la condicion (4.2.10) tenemos que:
F =F, (4.2.14)
Esta expresion, que nos dice que bajo las condiciones tomadas en el ejemplo 2 solo la
fuerza resultante de la interaccion entre las galaxias “A” y “C" es relevante por ser “B” muy
pequefia, es lo que nos justifica el que nuestro programa no tome en cuenta las posibles
galaxias satélites ya es importante aclararlo pues a distancias grandes es dificil detectar tales
galaxias y consecuentemente los catdlogos no las contienen ya que escapan a nuestra habilidad

de observacion,

4.3 El Teorema del Virial

El Teorema del Virial nos permite algunos resultados de utilidad. En pocas palabras nos
permite relacionar la masa de las particulas en un conjunto con la velocidad media de las
mismas.

Consideremos un sistema de particulas con masa m, (léase masa de la particula i,
donde i es un numero positivo entero cualquiera ej. 1,2,3,.., y que se asume constante en el
tiempo) con posiciones indicadas por los vectores F (Iéase vector de posicion de la particula i)
y las cuales estin sujetas a cualquier fuerza que se les aplique [ (léase fuerza sobre la

particula i), Entonces aplicando lo aprendido en la seccion 4.1 tenemos (recuerde que ¢l punto

arriba de una variable implica derivada con respecto al tiempo, ej: x = % s

M:m_iﬁ.=m.a.= ,-T

ﬁl = df idf ! ¥ ¥

(4.3.1)
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En donde p, esel vector de momento de la particula, es decir el producto de su masa
multiplicada por la velocidad con la que se mueve p, = m,7, y como sabemos que la velocidad
. Y ; dr, _ar, .

es la derivada de la posicion con respecto al tiempo (7, = E) tenemos que p, =, i Y si

ahora definimos Q como:

dF
Q=Zﬁi.?i=zmid:l.ff (4.3.2)

i

Observando que:
ld_fz =125’-£=7‘-£
2 dt 2 dt dt
y con el hecho de que la derivada de una variable no se afecta si esta es multiplicada por
una constante (tal como la masa) tenemos que podemos rescribir el ultimo término de la
ecuacion (4.3.2) para tener:
2
dt dt5 dt dt <2 dt 2 drt

(4.3.3)

Notamos que el término en el corchete es la definicion del momento de inercia de una
particula puntual que gira alrededor de un punto que es el origen del sistema de coordenadas

donde se encuentran los vectores . (llamado 7). Entonces tenemos de (4.3.3) que:

o _1d’I
dt 2 di*

Si ahora consideramos que si derivamos el primer termino del lado izquierdo de la

(4.3.4)

ecuacion (4.3.2) obtenemos (ver apéndice 7.1):

Q5 e Shior 439

i

Pero, si tomamos un momento para notar que:

S riep, =Y m ek =Y my? :2;Zmiv3 = 2K (4.3.6)

Donde K = 3 Zm,.v; es la energia cinética total del sistema de particulas moviéndose

1

con respecto al origen, la suma es sobre las N particulas que componen el sistema. Ademas
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como p -—-%{: L= es la fuerza aplicada que actiia sobre el sistema, podemos rescribir la

ecuacion (4.3.5) como sigue:

ﬂ;*? 2K + Z}; o (4.3.7)

Donde el Giltimo término a la derecha es conocido como el Virial de Claussius. Con el

cual trabajaremos un poco. Supongamos que las fuerzas f, son de algn tipo tal que obedecen

una regla de potencias con respecto a la distancia (es decir, que su intensidad decae al
aumentar la distancia, tal como en el caso de la gravedad) y que se pueden derivar a partir de
un potencial. La fuerza total que actia sobre la i-esima particula puede ser determinada

sumando todas las fuerzas que actian sobre ella. Es decir:

L=3F (4.3.8)

S

Donde F, es la fuerza entre las particulas i-esima y j-esima. Considerando todas las

fuerzas que actan sobre una particula i, tenemos:

ZF: o7 =Z(ZF¢]”} (4.3.9)
I i i

Rescribiendo el vector de posicion de una particula i como (nétese la equivalencia):

R = ;U: P+ (F ) (4.3.10)

tenemos que la expresion (4.3.9) se puede escribir como:
ZF;-?;_---Z{ZF'} (B +F)+— Z[Z ]-(r,—f}) (4.3.11)
i Jwi
Pero la tercera ley de Newton nos dice que Fy=F; lo que implica que el primer
termino a la derecha es igual a cero, por simetria, por lo tanto tenemos que la expresion

anterior se puede expresar como:

T EES) SR e (43.12)

Y como estamos asumiendo que la unica forma de interaccion entre las particulas es
debida a sus masas, solo tomaremos a la gravedad como tnica fuerza relevante entre un par

cualquiera de particulas ij, es decir:
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donde r; =‘i"'j —7‘;‘ es la distancia entre las particulas i y la j, y 7, es un vector

unitario dirigido desde i a j, escrito como:

Usando la citada fuerza de gravedad en la ecuacion (4.3.12) tenemos:

ZF 7;=—-Z >G i J(? -r)

i J#

Donde podemos simplificar el lado derecho para dejarlo como:

mm

S Fe ‘——fz ZG (4.3.13)

i i J#
Observamos que la cantidad en el lado derecho:

m.n.
-6 -y,
Ty

es la energia potencial entre las particulas iy j. Y sin embargo la cantidad:

m,m,
-G——
-

Ji
también representa el mismo término de energia potencial y se incluye en la doble
sumatoria de la ecuacion (4.3.13), por lo tanto, el lado derecho de tal ecuacion incluye

dos veces la energia potencial. Y considerando el término § se obtiene:

ZE-z=—%Z e gl Z N U =U (4.3.14)

i i J#i Jr i J#i

donde U es la energia potencial total del sistemas de particulas. Utilizando (4.3.4) y
(4.3.7) nos resulta:

1d*I
—L L 2k=YFer 4.3.15
2 dt Z i .": ( )
o bien, utilizando (4.3.14) se obtiene:
Ly
2 dt

y tomando el promedio temporal, designado por la barra superior:
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dz.l gk Iy gk
— N\ =2K)={U (4.3.16)
da*f "

donde ¢l promedio temporal del primer termino a la izquierda en un intervalo g es:

(L

\dft | 1,1 dr’
_ifa] _a
to| dtl, dtl,

Si el movimiento del sistema en un intervalo de tiempo ¢, es periddico, el lado derecho de

B fg 32
[di1\_ 134’1,

la ecuacion anterior sera igual a cero. De hecho, si el movimiento del sistema es acotado, el
lado izquierdo de la ecuacion (4.3.16) se puede hacer tan pequefio como queramos
promediando sobre un intervalo de tiempo mas largo. Asi, si un sistema se encuentra en estado
estable (entendiendo por esto que no cambie su estado energético con el tiempo) , el momento

de inercia ( [ ) es constante y por lo tanto, en sistemas en estado estable en el tiempo:

2K+ (U =0 (4.3.17)

Que es el resultado llamado “Teorema del Virial”, el cudl a sido la forma tradicional de

calcular la masa de grupos galacticos.

4.3.1 Calculo de masas.

El teorema del virial puede usarse para estimar la masa de un grupo de particulas, en
este caso, galaxias, En el presente trabajo se obtendrd la expresion para la masas de una forma
muy directa y transparente, partiendo de los resultados obtenidos. Pero antes de presentar tal
desarrollo, hagamos un paréntesis para aclarar un punto muy importante. A lo largo del
desarrollo de este trabajo, se ha hablado de las velocidad y aceleracion que las galaxias, v
probablemente el lector inquisitivo se preguntara si el método empleado para medir las
velocidades de las galaxias usados en astronomia y presentado al final de este capitulo es
suficiente para determinar los resultados obtenidos. Bueno, en realidad no, los métodos
expuestos al final de este capitulo nos sirven primordialmente para determinar la distancia de

un objeto por medio de la velocidad causada por la expansion del universo (funcion de Z). Y
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Fig. 4.3 Sobre la estimacitn de la velocidad de una galaxia vista desde la Tierra. La Tierra esta muy lejos a la
izquierda de la imagen y usando la ley de Hubble podemos medir el componente de velocidad radial, en la

imagen *“V cos x™, pero la velocidad total real de la galaxia, en la imagen “V™ no la podemos medir,

aunque el corrimiento al rojo si nos permite (con algunas consideraciones) calcular la
velocidad de alguna galaxia con respecto al centro de masa de su grupo (si es que es miembro
de un grupo), este es el componente radial de la velocidad tnicamente.

Hemos de encontrar una forma de calcular o al menos estimar el vector de velocidad
total de la galaxia contando Unicamente con el vector de velocidad radial (es decir, el
componente de la velocidad que aleja o acerca la galaxia de nosotros). Y hay forma de hacer
tal estimacion. Partiendo del hecho de que no existe una direccion de movimiento preferente
en el universo, podemos asumir que una galaxia cualquicra seleccionada de manera aleatoria
se moverd en una direccion cualquicra que serd completamente independiente de la de otra
galaxia también seleccionada al azar. Por lo tanto la misma probabilidad habra de encontrar
una galaxia moviéndose en la direccién @ como en la b. Y si esto es cierto para cualquier
direccion, jpor que no hacerlo con la direccion radial que es la que podemos medir? Pero,
(eomo tener una estimacion vilida de la velocidad de la galaxia a partir de la velocidad
radial? Usando la funcién trigonométrica coseno de un dngulo x (representada por “cos x”).
Veamos la figura 4.3. En donde tenemos a una galaxia v su vector de velocidad V que se
desvia un dngulo x de la linea de visidén que tenemos desde la Tierra.

Por lo tanto, usando el argumento presentado anteriormente sobre la falta de una
direccion preferente en el universo, y la validez de su aplicacion a la direccion marcada por *V
cos x” vemos que es igualmente vilido aplicarlo para V. ;A qué nos lleva esto? A ver que

podemos escribir una relacion entre la velocidad total y la velocidad radial como:
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v, =V,cosé, (4.3.1.1)

Que es vélida para cualquier galaxia i sin importar su direccién de movimiento. En la

6603

expresion anterior v, es la velocidad radial de la galaxia “i”, v, es la velocidad total de la
misma galaxia “i” y 6, es el angulo entre el vector de velocidad total y la componente radial.

En resumen, la misma distribucion aleatoria que asumimos para la velocidad radial que
medimos, la podemos asumir para la velocidad total de la galaxia, por lo que les podemos dar
el mismo tratamiento y estas dos velocidades se relacionan por la ecuacién (4.3.1.1).

Teniendo esto claro, podremos ahora proceder a ver como podemos calcular la masa de
un grupo con el Teorema del Virial (4.3.17).

Consideremos un conjunto de N particulas, y supongamos que queremos calcular la

energia cinética total del sistema. La expresion para la energia cinética es:
1
k=—mv*
2

Y como ya vimos, la energia cinética total es:
1 & )
K= 2 Z myv;
i

Pero como en estas ecuaciones estamos considerando las velocidades radiales de las

galaxias, pues son las que medimos, (es decir, en la ecuacion anterior “v,” es en realidad

“y.”) tenemos por la expresion (4.3.1.1) que:

N N

1 2 ] 2 2

: E myv, =3 E m,v; cos” 6,
i i

Pero, como lo que nos interesa no es el estado energético del sistema en un momento
particular, sino en el estado promedio del sistema como un todo, hemos de calcular el
promedio de esta cantidad, es decir:

#o N o il 5 N i
/1 2\ ot 1
\E'Z mv; /\cos 6,)=(%2, myv;
& i
Donde los paréntesis triangulares implican el promedio de la cantidad que encierran, lo

que nos lleva a que si resolvemos el promedio del coseno cuadrado del 4ngulo theta (viéndolo
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como promedio de un ensemble) v lo calculamos por medio de integrales para tener una

cantidad que podamos sustituir en nuestras ecuaciones, obtenemos:

[ [cos > sen 6d6dp

(cos *4,)= 22 - 43.12)
I fsen &d 8d ¢
0 0

donde resolveremos primero el numerador y luego el denominador, por lo que trataremos

primero el numerador:

cos” Bsen B @dp (4.3.1.3)

-
S R 1

Si procedemos a realizar un cambio de variable donde definimos la variable u:
t =cosé
con derivada:
du = —sen@d@
podemos escribir la expresion (4.3.1.3) para calcular la integral que esta en funcién de ¢ con la

nueva variable u como:

e

j *dud ¢ = —

]

Lo = -] Leos (- 05> g

Donde en ¢l dltimo paso cambiamos de nuevo a la variable 8 y solo nos queda evaluar esta

expresion, quedandonos:

u_[¢]‘, = [2}:— -2;: (4.3.1.4)

L | =

ﬂ‘--—.,""
l

Con lo que tenemos un valor para el numerador, ahora para el denominador de (4.3.1.2):

S5

fsen&d&z’@ (4.3.1.5)
L]

Que podemos calcular de manera mas simple y directa que la primer expresion, primero

integrando con respecto a la variable £, lo que nos da:
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rsen=x

ic, ™%

Fig 4.4 La Tierra esta muy lejos a la izquierda de la imagen y usando la separacién angular y la distancia

calculada podemos medir el componente de distancia tangencial, en la imagen “r sen X

27

2r 2
[~lcos6];:dg= —j[cos(g)—cos@)]dgp =1[dp=2x (4.3.1.6)
0 0

0

Ahora, sustituyendo las expresiones (4.3.1.4) y (4.3.1.6) en (4.2.1.2) tenemos:

Y

j jcos *@sen 0dOdp
[cos 2@, )= 020 . _ 1
\ r/ 25 %4 3

sen 0d 6d ¢

o ——

Y por lo tanto podemos escribir:

N N 7\/ ” \ 1 2 2
Z mivrzi>= <é_z mv; KCOS 6= 3<£Z m"v"—>=
i /

I

K= |

W |-

— e

O lo que es igual:

3E:=F% (43.1.7)

Donde el subindice “#” en el lado izquierdo implica la energia potencial debida a la
componente radial de la velocidad, mientras que la “K” indica la energia cinética debida a la
velocidad total.

Y tomando consideraciones similares para la energia potencial, pero en este caso
tomando la relacion:

rly=rysen Ay (4.3.1.8)
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que designa la relacion andloga al caso de las velocidades radiales y totales (donde el termino
Ay es el dngulo que separa la linea de vision desde la Tierra y la linea que conecta la galaxia i
con la j), pero tratandose en este caso de la distancia total (real) y la proyectada (la que
podemos medir) entre dos galaxias dadas. Ver figura 4.4 donde se expone esta situacion,

Lo que nos lleva a una expresion andloga a (4.3.1.2) que escribimos usando la forma de

la energia potencial de la siguiente manera:

(4.3.1.9)

— ; r.send, ol

De manera que si queremos calcular de nuevo el promedio, sacando el término que contiene el

seno del angulo, y tenemos:

|'

f MM\
[ r
&en ,51', Z G Z G | (4.3.1.10)
.f""'"'“" gﬂ | | paares r if
Y procediendo a caleular el valor del primer termino a la izquierda:
2x 0
sen A .dA.dg.
'E sen ;1 R ?;
Touwy | (@.3.1.11)

i}
| sen ;1 o
I _r sen A;dA,dg,
Do
Procedamos a resolver la ecuacion anterior de nuevo resolviendo el numerador y el
denominador por separado. Resolviendo el numerador:

Notando que tenemos la misma funcién en numerador que en el denominador:

Eff 1 1%
A, = 1d.

E integrando con respecto a 4, tenemos:

2z I i »
[ [1d4,d0, = [[2,}dg, = [~ ag, =7 [ae,
00 o i 2 =

Resolviendo la integral con respecto a ¢, tenemos:
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1 - :
! ! @Se’ﬂjdﬂvd% %[%]3 %275:7‘" 431.12)

Ahora resolvamos el denominador por medio de una integracion directa de la funcién seno:

2r ’V; 2r 2r T
I I send,dA,dg, =—J [cos/t,.j ]:)/ ag, =—I [cos%—cosO]d(b,j =—2'[ - l]d¢,.j
0 0 0 0 V]

Y concluimos con esta tiltima integral obteniendo el valor de:

r
|
Usando (4.3.1.12) y (4.3.1.13) en (4.3.1.11) tenemos:

<f 1 \ 5 752 _£
Sen;i,j 2r 2

\

send,dA,d¢, =2 (43.1.13)

Con lo que finalmente nos da en (4.3.1.10):

: MM \
HEe

MM,
2. G i / (4.3.1.14)

¥y pares ij

‘\ pares if
O escribiéndolo de la misma manera que la ecuacion (4.3.1.7), recordemos que expresamos la
energia potencial con la letra U:

W=ty (4.3.1.15)
T

Ahora, igualando las energfas cinética y potencial para indicar matematicamente que
estamos tratando con la situacion en la que el sistema se encuentra en equilibrio dindmico (ni
se expande ni se contrae):

K=U

en la cual sustituimos las expresiones para la energia potencial y cinética:

N
= _ 5
K=3 E mv;
i

U=y G~

pares

Al mismo tiempo remplazamos K y U por K; y U: de las ecuaciones 4.3.1.7) y

(4.3.1.15) para tener:
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Az Az

1
pares r if

Despejando el termino entre paréntesis a la izquierda;

MM,

in 2
=— > My,
Z ' 2021: 'V”

pares r ij

Y agrupando las sumatorias en las masas a la izquierda y pasando la sumatoria sobre

la distancias entre pares de galaxias a la derecha;

MM, i
,c;s 1 - ir Z‘: Ve
T P

Z ’ Zoo
pares" jj

Notando que estamos tomando en cuenta dos galaxias, la i y la j, y que podemos
simplificar el lado izquierdo para dejar Unicamente la masa de una galaxia j-esima, que podria

ser un miembro cualquiera de un grupo cualquiera, es decir:

M, = —— (4.3.1.16)

Ahora, pensemos en lo que tenemos aqui, como se mencioné anteriormente, esta es la
masa de una galaxia j-esima, pero si recordamos las consideraciones que hemos tomado, nos
damos cuenta de que no nos tenemos que preguntar cual es la galaxia j-esima, ya que hemos
considerado los promedios. Por lo tanto la cantidad que tenemos en la expresién anterior
(4.3.1.16) es la masa de promedio de una galaxia dentro del grupo que estamos estudiando.
Por lo tanto, si multiplicamos la ecuacion anterior por el nimero de galaxias que tiene ese
mismo grupo (la cantidad que nosotros hemos llamado N) tendremos la masa del grupo. Lo

que expresamos asi:

IR
_3zN =
i 2G Z 1 (4.3.1.17)
pares r'g

Esta expresion, es el llamado estimador de masa del virial. Donde M, es la masa

virializada del grupo, con lo cudl cumplimos con el propésito de calcular las masas a partir de
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tres cantidades ficiles de observar: N (el nimero de miembros en el grupo), v, (la velocidad

radial de cada miembro) y r; (la distancia entre pares de miembros).

4.4 La masa proyectada

El teorema del virial es la herramienta mas usada en astronomia cuando se desea
calcular la masa de un sistema de cuerpos amarrados por vias de la gravedad, tales como los
camulos globulares, grupos galicticos, etc. Sin embargo este método sufre de problemas, tal
como es mencionado por Bahcall y Tremaine (Bachcall et al. 1980). De acuerdo con dicha
publicacion, uno de los principales problemas que presenta el estimador del virial es que M,
no necesariamente es igual a la masa real del sistema (M) cuando N (el numero de miembros)
es pequeno, ademas sufre de inconsistencia, lo que significa que M, no tiende a M cuando el
nimero de miembros aumenta. Debido a esto, se decidio calcular las masas con un método
adicional evaluado en el mismo trabajo. Este es el estimador de la masa proyectada (Mp) el
cudl se encontrd tiene un error relativamente constante y facil de tratar. Bacheall encontro,
por medio de simulaciones que el error de Mp era de un factor aproximado de 2 (Bacheall et
al. 1980).

El estimador de la masa proyectada fue obtenido de la publicacion de un trabajo
similar al aqui presentado pero realizado usando el catilogo 2MASS por Crook y Huchra

(Crook et al. 2006). La expresion a usar es:

j;’H 2
M, =—dm _Seq _p 4.4.]
» = i -p Yo (51

donde Vi es la velocidad promedio del grupo, V; la velocidad de la i-esima galaxia, y fpa es
una constante de proporcionalidad que depende de la distribucion de las orbitas, y s; es la
distancia proyectada entre la galaxia y el centro geométrico del grupo, y es una constante
utilizada para reducir el efecto entre medir el centro de masa real del sistema (como deberia
ser) y medir el centro geométrico aparente (como es). Los valores de estas constantes fueron

tomadas de Heisler et al 1985 yson fpy= 102y y=1.5.
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Este estimador, al igual que el del teorema del virial fue incluido en una subrutina del

programa para obtener la masa de los grupos. Los resultados se presentan en el capitulo
siguiente.
4.5 El Radio virializado.

Partiendo de la expresion del teorema del virial obtenida en la seccion 4.3, es decir, la

ecuacion (4.3.1,17), que es

Y va
_ 3aN (4.5.1)

y tomando la expresion para la masa virializada de Crook et al. 2006 y Girardi et al. 1998,

donde se expresa como:

M, = 252 (4.5.2)
2 g
donde :
|rz 'I.-':.
o 1._|_1_
” { N _l
por lo que:
2
or =1
fN-I
con lo que la ecuacion 4.5.1 se puede escribir como:
y <3N op(N -1
=
pares Ty
la cual, si la comparamos con la ecuacién (4.5.2) vemos que:
N(N -1
Ryl )

1
pares’” i




4,6 La Ley de Hubble

En 1912, un poco conocido astronomo llamado Vesto Slipher, empleado en el
observatorio de Percival Lowell se dedicaba a estudiar el espectro de galaxias espirales (en
aquel tiempo llamadas nebulosas espirales) con el proposito de estudiar su composicion
quimica.

Como un paréntesis interesante, vale la pena aclarar que en esa época se pensaba que
las nebulosas espirales eran sistemas solares en formacion (se creia que solo una galaxia o
universo isla existia, la nuestra, ver discusion en el capitulo 2). Y el propésito de la
investigacion de Slipher, era el de buscar evidencia de la existencia de condiciones propicias
para la vida en futuros planetas que podrian existir en tales sistemas. Por supuesto, los
resultados fueron no solo decepcionantes sino sumamente extrafios.

Los espectros tomados, no solo mostraron una cantidad practicamente nula de las
substancias necesarias para, o indicadoras de, la vida (carbono, nitrégeno, agua, oxigeno,
o0zono, etc. ) o los elementos que son necesarios para tener planetas como la Tierra (silicio,
hierro). Sino que mostraron una caracteristica sumamente extrafia; la mayoria presentaba un
corrimiento al rojo en las lineas espectrales. {Si es que este corrimiento se debia al efecto
Doppler implicaria que estos sistemas se alejaban de la Tierra a velocidades que llegaban a los
1,800 kmv/s! Ninguna explicacién se encontrd para este extrafio resultado.

Nada cobré sentido hasta 1924, cuando Edwin Hubble se propuso explicar esto con la
idea de que esas nebulosas espirales eran de hecho otros universos isla como la Via Lactea.
En este momento se dio cuenta de dos cosas: primero, el universo era mucho mas grande de lo
que se pensaba, segundo, que por alguna razon, estas otras galaxias se alejaban de nosotros a
altas velocidades.

Como nota aclaratoria de caracter historico vale la pena mencionar el método usado en
los tiempos de Hubble para determinar la distancia a una galaxia. El método tradicional para
determinar la distancia a objetos usado en astronomia, el paralaje, seria inutil para estas
distancias. Por lo tanto se utilizaba el método de buscar estrellas Ceféidas. Estas estrellas
variables, cuyo periodo esta relacionado con su masa al igual que su magnitud absoluta, fueron
el principal método para determinar distancias. El primer paso es buscar Ceféidas en la galaxia

a estudiar, después se determina el periodo de la o las estrellas encontradas. Si previamente se
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estudia el periodo (y su relacion con la magnitud absoluta) de tales estrellas en nuestra galaxia,
donde podemos medir su distancia con otros métodos (como por ejemplo, el paralaje)
tendriamos elementos para determinar la distancia de cualquier Cefeida y la galaxia que la
contiene en base a su periodo y su magnitud aparente. Los detalles de este método no seran
tratados por estar fuera del tema de este trabajo.

Al estudiar galaxias a diferentes distancias, se dio cuenta de que existia una relacién
lineal entre la distancia y el corrimiento al rojo (ver imagen 4.5). El corrimiento al rojo (z) es
el desplazamiento que muestra alguna linea espectral debido al efecto Doppler. Que se calcula
como una diferencia entre la longitud de onda observada y la emitida dividida entre la longitud

de onda emitida:

7= obs — “em (461)

Como ya dijimos, Hubble encontré que se daba un relacion lineal entre el corrimiento

al rojo (z) y la distancia (d), donde una constante H ,, llamada constante de Hubble, define la

pendiente de la grafica resultante y es el factor de proporcionalidad entre d y z.
La determinacion del valor de la constante de Hubble ha sido desde entonces una de las
principales labores de la astronomia, nuestro programa utiliza un valor de:

km

H,=70
s Mpc

el cudl fue seleccionado por ser el valor promedio aceptado en la actualidad. A pesar de que
diferentes investigadores proponen valores con ligeras diferencias, la discusion de este tema
no forma parte del presente trabajo, por lo que no se abordara a mayor profundidad.

Mientras la ley de Hubble se expresa como:

v=H,d (4.6.2)

de donde podemos despejar la distancia para obtener:

d=—o (4.6.3)

si aprovechamos la relacion del efecto Doppler:

Ay —A

(4] em

=2 (4.6.4)
c

em
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donde ¢ es la velocidad de la luz. Combinando esta expresién con la (4.4.1) tenemos para

velocidades bajas que:
=7 {4.6.5)

ahora combinamos esta ultima expresion con la ley de Hubble (4.4.2) lo que nos da el
resultado:
Hod _ . (4.6.6)
c
despejando d obtenemos una expresion para calcular la distancia en base a dos constantes (la
de Hubble, y la velocidad de la luz) y el corrimiento al rojo (2):

ZC
D% il (4.6.7)
H,
Si bien, esta es una ecuacién de lo mas Gtil en la presente forma, vale la pena, por
claridad, expresarla de la siguiente manera, retomando lo dicho en la ecuacion (4.4.1) . Lo que
nos da:

_ Aoy = Aen)e
= = (4.6.8)

Con esta (iltima expresién vemos como se puede calcular la distancia a galaxias no
muy cercanas tomando mediciones basicas con un telescopio y un espectrografo y dos
constantes ¢ y ffy. Ya tenemos la forma de calcular la distancia con el corrimiento al rojo, y ya
vimos como, junto con las coordenadas de ascension recta y declinacion, esta ecuacion nos

ayuda a determinar la posicién tridimensional de una galaxia.
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Galaxia en Cornrmento al rojo
Distancia en afos luz

H+ K

76,000,000

Nirgo 1,200 kms °

1.000,000,000

Ursa Major 15,000 km s

1,400,000,000

ggrrr?';}?g 22,000 kms™'

2,500,000,000

Booles 39.000 km 5!

3,960.000.000

Hydra 61,000 kms '

Fig. 4.5 Comparacidén entre la distancia de varias galaxias en diversos cimulos y su corrimiento al rojo segin
fue obtenida por Hubble. Ndtese Ia posicion de las lineas espectrales, ambas lineas son las misma en todos
los ejemplo, pere estan en diferentes lugares. La velocidad de la galaxias con respecto a la Tierra se ve justo
abajo de los espectros, medidos en kildmetros sobre sepundo Imigenes y espectros del observatorio

Percival Lowell.



5 RESULTADOS

En el presente capitulo se presentan finalmente los resultados obtenidos. En la mayoria
de los casos se presentan en forma numérica, mas cuando sea adecuado se presentaran también
en forma grafica. Se presenta una explicacion del formato de los archivos de salida y del
procesamiento que se utilizo para transformar la salida del programa en datos relevantes para
una interpretacion fisica. Al final se incluye una breve interpretacion de los resultados.

Se mostrard también una comparacion con los resultados obtenidos por Eke et al 2004,
asi como los conjuntos de pardmetros con los cuales se encuentran resultados similares a los
de dicho trabajo publicados en el 2004. Se aclara de antemano que no se espera que los
resultados obtenidos sean iguales a aquellos de A de A ya que estamos tratando con grupos de

galaxias distintos

5.1 Obtencion de resultados

El primer paso en la obtencion de los resultados fue el obtener los archivos creados por
el programa. Los cuales estaban divididos, en el caso del catidlogo 2dFGRS, en datos para el
norte y para el sur, y como se dijo anteriormente, en intervalos que se encuentran en funcién
de Z. Los intervalos son 0.02-0.07, 0.07-0.12, 0.012-0.17, 0.17-0.22, 0.22-0.27, 0.27-0.32.
Los archivos vienen separados en parrafos que se dividen segun la cantidad de miembros en
los grupos, ¢l primero siendo el correspondiente a pares, el segundo a trios, el tercero a
cuartetos, etc, Cada parrafo esta separado en tres lineas, cada una correspondiente a un valor
en el indice de Aislamiento. Las lineas estdn divididas por columnas que representan un valor
en el indice de Compacidad de manera que nos queda una cuadricula donde podemos buscar
los resultados deseados.

Como un ejemplo de un segmento de uno de los archivos presentamos el siguiente caso
(ver tabla 5.1) que corresponde al archivo referente al segmento sur del catdlogo 2dFGRS en
el intervalo de Z de 0.07 a 0.12 que contiene 37,063 galaxias (los valores de cada columna son

1.1,1.2,1.3,1.4,1.5,1.6,1.7, 1.8, 1.9 Megaparsecs como Pardmetro de Compacidad) como
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Parametro de Compacidad

Cantidad

de lLA. 11| 1.2 13| 14| 15| 16| 1.7| 18| 1.9
Miembros 2| 1509| 1650| 1695 1761| 1837 1860 | 1900 | 1965|2030
2 25| 812 904 986| 1050| 1113| 1150|1169 1185|1213

477| 533| 583| 611]| 645| 679 722| 741| 759
639| 716| 826| 953| 1021| 1105|1177| 1257 1295
3 2.5| 305| 354| 425| b515| &71| ©688( 715| 773| 793
177 203| 248| 300( 338| 384| 404| 460( 508
247 317| 400| 476| 635| 614| 708| 764| 834
- 25| 113 143 179 224| 274| 321| 377| 431| 486

56 67 78 98| 114 145| 172| 224| 262
103 133| 191| 243| 330| 375| 419| 455| 508
5 2.5 36 46 67 99( 136( 178| 216| 278| 341
14 18 23 34 53 58| 78 97| 127
54 98| 124| 189 205| 244| 287 305( 342
6 2.5 17 3 42 51 69| 104| 148| 165| 184

9 16 15 19 29 45| 64 76| 82
22 36 55 80| 102| 158| 179| 211| 235
7 25 10 13 20 27 35 54 79| 113| 146
5 6 9 11 14 200 3 46| 64
2 13 13 22 46 58 80 93| 124 154
8 2.5 5 6 12 20 27 28| 42 531 75

3 3 2 6 7 11 100 ) 17 22:] . 26
2 8 15 23 27 50 60 76 88| 118
9 2.5 3 1 12 21 28 49| 67
3 1 2 4 4 6 8 9 12| 16
2 3 8 12 22 41 53| 65 78| 79
10 2.5 0 1 2 3 5 10 12 22| 34

3 0 0 1 1 2 4 7 g1 12

Tabla 5.1 Ejemplo de la salida de datos del programa. Todos los datos son para un mismo intervalo de

Z, las columnas muestran la variacién en el fndice de Compacidad (entre 1.1 y 1.9 Mpc) vy los renglones (en
grupos de tres) indican la variacion del Indice de Aislamiento con valores 2, 2.5 y 3 Mpec. Cada grupo de tres

renglones conforman los datos para grupos de distinta cantidad de miembros variando de pares (dos miembros) a

grupos de diez galaxias.
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se ve el indice de Aislamiento es variado tomando los valores de 2, 2.5 y 3 Megaparsecs.

Podemos ver también la separacion en parrafos de los datos en el archivo,

Los archivos incluyeron informacion de hasta 50 miembros, pero solo se procesaron
los datos para grupos de 10 o menos miembros ya que se vio que los grupos mayores no eran
representativos estadisticamente.

Podemos ver, por ejemplo, que se encontraron 1509 grupos de dos miembros con un
LA. (Indice de Aislamiento) de 1.1 Mpc (Megaparsecs) y un I.C. (indice de Compacidad) de 2
Mpc. en este intervalo. Asi como 46 grupos de cinco galaxias con I.C. 1.2 Mpc. e LA. de 2.5
Mpe.

Se puede ver que se encuentra la sigue tendencia esperada al tener mas grupos
conforme los parametros 1.C. ¢ L.A. se asemejan més. Claro estd, que en el caso en que ambos
s¢ igualen se tendrd el caso en que todos los grupos encontrados se clasifiquen como
compactos y aislados dando entonces resultados triviales y completamente initiles. Y
podemos ver que asi es el caso, el valor superior tiende a estar en la columna de mads a la
derecha (correspondiente a 1.9 Mpc), y en el renglon superior (correspondiente a 2 Mpc), que
es donde se tienen los valores mas cercanos para 1.C. e LA, Ademas, por supuesto, de que se
esperan encontrar mas grupos mientras menos sean los miembros. Lo que también se puede
ver en estos archivos es que, los parrafos superiores que comresponden a grupos menos
numerosos tienen mas grupos que los inferiores que corresponden a grupos de muchas

galaxias.

5.2 Procesamiento basico

Estos archivos fueron usados para dar resultados totales, los archivos obtenidos del
programa para el norte y para el sur fueron sumados usando la hoja de cdleulo de Open Office.
Se sumé cada caso de combinacion de pardmetros en cada uno de los parrafos. Se obtuvieron
resultados tanto para cada intervalo de Z como para el total,

Las grificas mostradas son las seleccionadas para exponer los resultados de manera
que tengan un mayor significado fisico. En algunos casos se muestran los datos normalizados.

Se obtuvieron resultados para el total del catdlogo considerando el total de grupos asi
como de 3 o mas, 4 0 mas y 5 0 mas galaxias. Con el fin de compararlos con los resultados de

Eke et al (2004), lo que se tratard en la siguiente seccidn.
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Adicionalmente, se obtuvieron resultados que permiten un andlisis del perfil de
poblacién de grupos compactos y aislados de galaxias en funcién de z, lo que me permite
estudiar la distribucion espacial y temporal posibilitando el andlisis de la evolucion temporal

de tales estructuras,

5.3 Resultados finales sobre grupos

Los primeros resultados que se buscaron fueron aquellos que nos permitirian hacer la
comparacion con los datos de Eke. De manera preliminar se usé la combinacién de pardmetros
mencionada anteriormente. Al ver los intervalos en que se podian reproducir los resultados
mencionados, se extendieron los intervalos a valores decimales para obtener datos mas finos.

Los intervalos que se examinaron a mayor detalle fueron los de 1.C. entre 1.6 y 1.9
incrementando en fracciones centesimales. A continuacién se presentan los primeros
resultados que se obtuvieron en los cuales se busco la comparacion con los resultados de Eke
et al (2004). Lo cual se logré por medio de una comparacion entre los resultados en la
publicacion citada y los datos en la tabla siguiente. Una vez identificada la posicion en la tabla
donde se encuentran los valores en cueslion, se obtiene los valores en los pariametros de

compacidad y aislamiento.

5.3.1 Comparacion con los resultados de Eke et al.

Los datos en la publicacion de Eke et al (2004) son:

12,566 grupos con al menos 3 miembros,

7,020 grupos con al menos 4 miembros y

4,503 grupos con al menos 5 miembros, y un total de 28,877 grupos.

Veamos ahora donde encontramos los datos en nuestras tablas en las siguientes

paginas:

11 1.2 1.3 1.4 1.5 1.6 1.61 |1.62 1.63 |1.64

Total de
grupos 2 13338 | 15231 | 17125 (19185 |21164 [23309 |23513 |23749 |23986 |24202

2.5 |7941 |9006 |10243 |11607 |12953 (14374 |14518 | 14649 |14808 | 14949

3 |5178 |5830 |6558 7367 8187 | 9167 9264 | 9354 9455 | 8540

61




3 0 mas
Galaxias 1.1 12 113 1.4 1.5 1.6 1.61 [1.62 1.63 |1.64
2 4587 | 5807 |7143 8661 10257 | 12000 |12165 12393 |[12564 |12729
2.5 |2265 |2852 |3561 4392 5255 (6302 6403 |6518 6638 |[6750
3 1312 | 1628 | 2001 2438 2909 | 3464 3528 |3588 3655 (3706
4 o mas
Galaxias 1.1 1.2 1.3 1.4 15 1.6 1.61 |1.62 1.63 |1.64
2 1779 | 2497 | 3356 4412 5640 (6934 |7082 (7244 7386 |[7532
2.5 (778 1049|1400 1859 2358 | 3003 3061 |3136 3222 (3304
3 426 559 719 943 1183 | 1470 1510 | 1548 1594 | 1627
5 0 mas
galaxias 1.1 1.2 1.3 1.4 1.5 1.6 1.61 |1.62 1.63 |1.64
2 758 1173 | 1670 2383 3328 (4310 4419 (4520 |4628 |4743
2.5 (311 437 616 842 1170 | 1598 1639 | 1679 1738 | 1797
3 159 221 305 416 559 732 747 765 792 820
1.65| 1.66| 1.67| 1.68 1.69 1.7 1.71 1.72] 1.73 1.74 1.75| 1.76
24448 | 24703 | 24924 | 25146 25408 | 25716| 25935| 26156| 26368| 26607 | 26874| 27133
15082 | 15231 15354 | 15533 | 15689| 15846| 15996| 16132| 16290| 16447 16581| 16703
9624 | 9733| 9818| 9926( 10041| 10148| 10252| 10344| 10468( 10592| 10702| 10787
1.65| 1.66| 1.67| 1.68 1.69 1.7 171 1.72] 1.73 1.74 1.75| 1.76
12929 | 13136| 13342 13522 13700| 13949| 14126| 14312 14476| 14679| 14868| 15078
6856 | 6973| 7079 7203| 7327 7447 7558 7695| 7840 7962 8077 8195
3766| 3822| 3883| 3954| 4029 4106| 4177 4244 4332 4418 4488 4568
1.65| 1.66| 1.67( 1.68 1.69 17 1.7 1.72] 1.73 1.74 1.75( 1.76
7673 | 7848| 7998| 8133| 8294| 8457 8623 8735| 8895 9057 9215| 9346
3368| 3461| 3531 3623| 3711 3805| 3898 3979 | 4092 4194 4276( 4371
1665| 1697 1729 1774 1827 | 1873 1916 1949| 2004 2083 2109( 2166
1.65| 1.66| 1.67| 1.68 1.69 1.7 1.7 1.72) 1.73 1.74 1.75( 1.76
4871 5017| 5104| 5215| 5365| 5511 5629 5721| 5861 5991 6112| 6211
1842| 1908| 1956| 2018| 2084| 2146| 2212 2268 | 2334 2397 2462| 2530
841 868 887 908 941 964 985 1009| 1048 1072 1111 1150
171 A48 1,79 1.8 1.81| 1.82 1.83 1.84| 1.85 1.86 1.87| 1.88
27371| 27639 | 27898 | 28125| 28332| 28662| 28834 | 29081 | 20322| 29576| 29832|30143
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16858

17042

17167

17357

17503

17666

17826

17989

18145

18304

18467

18630

10903

11013

11124

11208

11314

11424

11531

11623

11736

11837

11930

12012

1TT

1.78

1.79

1.8

1.81

1.82

1.83

1.84

1.85

1.86

1.87

1.88

16263

15451

15661

15866

16010

16193

16364

16552

16699

16858

16997

17220

8325

8452

8555

8687

8799

8917

9040

9155

9301

9456

9579

9706

4650

4734

4814

4885

4964

5045

5111

5194

5277

5360

5419

5488

1.77

1.78

1.79

1.8

1.81

1.82

1.83

1.84

1.85

1.86

1.87

1.88

9478

9619

9798

9933

10051

10186

10344

10529

10652

10757

10845

11036

4480

4585

4665

4767

4856

4957

5059

5135

5238

5345

5456

5563

2218

2270

2317

2366

2421

2475

2520

2569

2619

2671

2716

2760

1.77

1.78

1.79

1.8

1.81

1.82

1.83

1.84

1.85

1.86

1.87

1.88

6310

6419

6545

6678

6805

6957

7061

7185

7295

7427

7469

7611

2597

2677

2728

2802

2883

2961

3033

3105

3190

3281

3365

3431

1183

1220

1246

1284

1315

1341

1375

1406

1434

1465

1509

1543

1.89

1.9

1.91

1.92

1.93

1.94

1.95

1.96

1.97

1.98

1.99

30382

30637

30852

31126

31360

31682

31862 32153

32436

32758

33005

18823

18988

19158

19317

19499

19659

19834 | 20023

20179

20346

20502

12157

12274

12405

12519

12629

12762

12860 | 12980

13105

13223

13325

1.89

19

1.91

1.92

1.93

1.94

1.95

1.96

1.97

1.98

1.99

17374 17

576

17739

17950

18117

18347

18483 | 18686

18935

19104

19271

9864( 10

003

10145

10283

10432

10572

10730 | 10875

11020

111585

11280

5587

5674

5761

5847

5917

5994

6060

6175

6275

6388

6464

1.89

1.9

1.91

1.92

1.93

1.94

1.95

1.96

1.97

1.98

1.99

11194 11

322

11454

11532

11653

11779

11884 ( 12003

12245

12318

12387

5687

5788

5889

6009

6112

6227

6345

6471

6580

6709

6809

2816 2

855

2900

2961

3020

3078

3123

3202

3279

3357

3402

1.89

1.9

1.91

1.92

1.93

1.94

1.95

1.96

1.97

1.98

1.99

7679 7

813

7862

7958

8087

8151

8204

8268

8446

8506

8572

35623| 3

597

3692

3777

3851

3935

4041

4153

4224

4308

4402

1587 1

606

1654

1693

1735

1784

1815

1870

1929

1975

2018

Tabla 5.2. Tablas de datos obtenidos por el autor con el fin de comparar con los datos de Eke et al

(2004), resaltados en negrillas se muestran los intervalos donde se pueden encontrar los resultados

equivalentes entre ambos trabajos.
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Podemos ver que para grupos con 3 o mas galaxias el valor de Eke de 12,566 grupos se

encuentran siguiendo el valor del parimetro de aislamiento de 2 Megaparsecs (Mpe) y un
valor en el pardmetro de compacidad entre los 1.63 y 1.64 Mpc ( 12,564 y 12,729 grupos
respectivamente). El resultado de 7,020 grupos con al menos 4 miembros se reproduce con el
parametro de aislamiento de 2 Mpc y el pardmetro de compacidad entre 1.6 y 1.61 Mpc
(6934 y 7082 respectivamente) mientras que el resultado de los 4,503 grupos con 5 o mas
miembros se encuentran con el parametro de Aislamiento de 2 Mpc y el intervalo en el
parametro de compacidad de entre 1.61 y 1.62 Mpc (4419 v 4520 respectivamente).

Estos resultados nos indican que el algoritmo de Eke reprodujo el resultado que
nuestro algoritmo da con un Indice (o Pardmetro, recuerden que ambas palabras las usamos
como sindnimos) de Aislamiento de 2 Mpc y tendriamos el I. C. entre los 1.6 y 1.64 Mpc.

Sin embargo, el resultado para el total de 28,877 grupos se encuentra con LA, 2 Mpc e
I.C. entre los 1.83 y 1.84 Mpc (28,834 y 29,081 respectivamente).

Esta discrepancia, ya que se esperaria que el total se encuentre al menos cerca de el
intervalo donde estan los demas valores encontrados, se debe a que el algoritmo de Eke usa un
solo parametro, y al hecho de que si nos fijamos bien, veremos que con su forma de trabajar
mostrard una tendencia a encontrar grupos alargados, es decir “cadenas” de galaxias que
suelen ser el residuo tipico de los procesos de agregacion galactica (cuando dos o mas galaxias
se fusionan para formara una sola). Ademds de que el algoritmo de Eke busca grupos
compactos, donde la caracteristica de asilamiento no es primordial, lo que marca una
substancial diferencia con nuestro programa que da igual importancia tanto a lo compacto
como a lo aislado. El efecto de los grupos mayores a 10 miembros, es minimo en nuestro
andlisis, en el de Eke es un poco mas imporiante ya que ¢l incluye grupos mucho mayores (de
hasta 200 miembros) pero ltampoco son estadisticamente relevantes ya que siguen siendo

pocos casos comparando con el total.

5.3.2 Resultados generales.

Una vez obtenida la comparacion con el trabajo de Eke et al (2004). Se procedit a
analizar los datos de manera mas completa, lo primero fue discriminar (como s¢ menciond
anteriormente) las galaxias mas cercanas para eliminar los problemas con las mediciones de

distancia con la ley de Hubble a distancias cercanas. El corte de datos se realizé en una
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distancia equivalente a un valor de Z de 0.02. Una vez obtenidos los resultados del programa y
combinados podemos tener informacién util.

Con el fin de tener una muestra de un conjunto de Grupos Compactos y aislados que
no sea ambigua, nos fijaremos en el caso limite de los parametros que usamos, es decir, un
parametro (o indice) de aislamiento de 2 Megaparsecs y un indice compacidad de 1.1
Megaparsecs, los cuales consideramos lo bastante estrictos. Estos resultados los obtendremos
para los grupos que tienen de 2 a 10 galaxias ya que los grupos de mas miembros constituyen
una minoria estadistica.

A pesar de que en este trabajo se estudian Unicamente los grupos con el par de
parametros antes mencionados y Az=0.01, todos los analisis asi como las tendencias que se
obtienen para los resultados son vélidas cualitativamente para cada par de parametros que se
desee.

Obtendremos primero, los datos generales y los dividiremos segun:

1) la cantidad de miembros en los grupos y

2) su distancia (representado por Z), para después realizar comparaciones en funciéon
del tiempo. Adicionalmente se obtuvieron los resultados totales por tipo de grupo y por
intervalo de z para realizar los andlisis que nos sean de interés.

Los datos globales, con los parametros antes indicados se presentan en la tabla 5.3.

5.4 Interpretacion

Lo primero que hemos de tener en cuenta es lo mencionado en la seccion sobre la ley
de Hubble (4.5) sobre la relacion entre la distancia que recorre la luz y el tiempo. Es decir que
mientras mas lejos este algo, mas al pasado estamos viendo (y recordar también que Z
aumenta con la distancia). Por lo tanto los intervalos mas alejados son también (y nosotros los
tomaremos como) muestras del universo en otras épocas, como una referencia rapida
tengamos en cuenta que el limite mas lejano del ultimo intervalo, donde Z=0.32 es equivalente
a una distancia de 2,000 millones de afios luz y por lo tanto a ver el universo como era hace
2,000 millones de afios. Como se mencioné anteriormente los datos son presentados en forma
de tabla con ¢l valor de z en las columnas y la cantidad de miembros en los renglones. La

forma de leer la tabla 5.3 es muy sencilla, podemos ver patrones que resultaron ser recurrentes
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TA=2 1C=1.1 Intervalo deZ
0.02-007 |007-0.12 |0.12-0.17 |0.17-0.22 |0.22-0.27 |0.27-0.32 |TOTAL

2 876 2603 3543 1889 298 12 8021
Cant. 3 352 1106 1002 316 23 [i 2B89
De 4 185 427 340 62 1 0 1015
Gals 5 85 177 122 13 0 ] 397
Por 3 38 92 35 4 [ [ 168
Grupo 7 29 37 18 1 0 0 ]
B 17 20 1 0 0 46
5 ] 18 [ 0 0 Y
10 3 5 [] 0 0 12
Tolal de grupos 1354 4485 5164 2286 322 12 19785
Gals en grupos 4251 12300 12754 5078 669 24 516
Gals aisladas 33232 56681 ar212 19247 B420 aa2| 153784
TOTAL DE GALAXIAS 188800

Tabla 5.3 Muestreo de resultados con un par de pardmetros fijos (LA =2 | 1.C= 1.1) donde los
resultados se acomodan en una cuadricula en funcion de la distancia (Z) y la cantidad de miembros
por grupo.

en cualquier tabla que se forme con los datos obtenidos sin importar que par de pardmetros
se utilicen. Por ejemplo, el incremento en el nimero de grupos encontrados conforme
desminuye la cantidad de miembros que pedimos en cada grupo. Claro, es de esperarse que
para un par dado de parametros existan mas grupos de tres miembros que de diez ya que
siempre serd mas factible tener, en un mismo volumen, tres objetos que diez. Por lo que no
nos sorprende que encontremos, por decir algo, en el segundo intervalo (0.07-0.12) 1106
grupos de tres miembros y solo 5 de diez miembros. También podemos notar rapidamente
que en ¢l sector inferior derecho de la tabla, los resultados desminuyen, y terminan
formando un conjunto de ceros. Como acabamos de decir, conforme aumenta la cantidad
de miembros por grupo, el total de grupos disminuye, pero aqui hay otro efecto, vemos
también que conforme aumenta Z también disminuye la cantidad de grupos. |Y de hecho
vemos en los renglones inferiores de la tabla que de hecho desminuye la cantidad de
galaxias! Pensemos en esto por un momento. Si recordamos la figura 3.2 vemos que los
datos que conforman el catilogo 2dFGRS ocupan una region del universo en forma de cufia
por lo que al dividirlo por segmentos equivalentes de Z obtendremos segmentos
tridimensionales en forma de cufas. Esto implica que los segmentos mas cercanos
contienen un volumen menor de espacio y en consecuencia s¢ han de esperar contengan

menos galaxias y grupos. Por lo tanto hemos de fijarnos no en las cantidades totales de la
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Cantidad de grupos por poblacion y en funcion de Z

| 4000 + T
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g 1500 ¢ = |
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0.02-0.07 007012 042047 017022 022027 027032
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Fig. 5.1. Resultados para 2dFGRS. Cantidades totales de grupos encontrados para un par de pardmetros fijos
(1.C. 1.1 Mpe e LA. 2Mpc) v en funcion de Z. Contiene datos para grupos de 2 a 10 galaxias.

tabla 5.3, sino en las relaciones porcentuales. Veamos por ejemplo la figura 5.1, en esta
figura se han graficado los datos de la tabla 5.3 concerniente a la cantidad de grupos
encontrados. Lo mds notable es la gran cantidad de pares encontrados que es mucho mayor
a cualguier otro tipo de grupo. Vemos también que se muestra primero un ascenso en todos
los resultados durante los primeros tres intervalos y un marcado descenso en los uitimos
tres intervalos. Entonces podriamos estar tentados a decir que esta grifica representa lo que
pasa en la naturaleza. Pero si nos fijamos tenemos algunos resultados inesperados, por
gjemplo, en el Gltimo intervalo tenemos (nicamente pares (12). ;jPero en realidad
podriamos esperar tener Unicamente unos pocos pares en un volumen de espacio tan
grande? La probabilidad seria muy baja. En si no debemos basarnos en una interpretacion
directa de estos datos por una variedad de razones, empezando por el diferente volumen de
los sectores estudiados. Veamos que nos resulta si obtenemos las fracciones relativas.
Estudiemos la figura 5.2. Que se muestra en la siguiente pagina.

En la figura 5.2 tenemos las relaciones entre los grupos de diferente poblacion. En
este caso tenemos las relaciones normalizadas, es decir, donde el total es igual a 1.
Calcular estas relaciones es muy sencillo, basta con calcular los porcentajes de cada

cantidad y dividirlos entre 100. Por lo tanto ¢l numero 1 representa el 100%, el 0.5 el 50%,
ete.
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Comparacién entre las proporciones normalizadas de grupos de 2 a 10 galaxias en funcion
del tiempo. (Con Indice de Compacidad 1.1Mp e Indice de Aislamiento 2ZMp)
1 -
-
09 — = cnil
f’/
08 = ol
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Fig. 5.2. Comparacion entre las proporciones de grupos. El total esta normalizado. De nuevo datos para

grupos de 2 a 10 galaxias con I.LA. 2 Mpc e I.C. 1.1 Mpc.

A partir de la figura anterior podemos ver que efectivamente, si es cierto que la
cantidad de pares ha estado en un constante descenso. Es decir, cada vez menos de los
grupos que existen son pares. Notando, por ejemplo, que en el tercer intervalo, la fraccion
de pares era poco menos de 0.7 (70%), mientras que en el segundo es un poco menos de 0.6
y en el primer intervalo es inclusive menor de 0.5. Es decir, segin estos datos, hace
aproximadamente mil millones de afios el 68% de los grupos que cumplian con el par de
parametro que estamos utilizando eran pares, 500 millones de afios después eran solo el
58% y en épocas contemporaneas son unicamente el 48%. Mientras que todos los otros
tipos de grupos han ido representando fracciones cada vez mas importantes. Por ejemplo,
en el caso de los trios, hace aproximadamente 1000 millones de afios representaban el 21
%, hace 500 millones eran ¢l 24% y ahora representan mas del 25%. Los demas grupos,
con 4 a 10 miembros aumentan de forma similar a los trios. Sin embargo, aqui tenemos
también el efecto que vimos en la tabla 5.3, conforme el nimero de miembros que pedimos
en un grupo dado aumenta, la cantidad de grupos encontrados representa porcentajes cada
vez menores. Pero, ;Y no seria esto de esperarse? Si, en realidad si. Pero si uno se fija
bien, en el dltimo intervalo tenemos un 100% de pares. Recordemos que en la tabla 5.3
teniamos en este intervalo solo 12 pares y ninglin otro grupo. Mas interesante resulta esto si

tenemos en cuenta que estamos considerando que las galaxias se formaron a partir de es-
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Relaciones Porcentuales
0.02-0.07 0.07-0.12 0.12-0.17 |0.17-0.22 |0.22-0.27 |0.27-0.32

2| 48.4935438| 58.0379041( 68.609605| 82.6334208 | 92.5465839 100

Cantidad 3| 25.251076| 24.6599777|21.1463981 | 13.8232721 | 7.14285714 0
de 4 13.2711621| 9.5206243 | 6.58404338 | 2.71216098 | 0.31055901 0
galaxias 5| 6.09756098 | 3.94648829|2.36250968 | 0.56867892 0 0
por 6| 2.72596844( 2.05128205|0.67776917|0.17497813 0 0
grupo 7| 2.08034433( 0.82497213|0.30983734 | 0.04374453 0 0
8| 1.2195122( 0.44593088| 0.15491867 | 0.04374453 0 0

9] 0.6456241| 0.40133779|0.07745933 0 0 0

10| 0.21520803| 0.11148272|0.07745933 0 0 0

Tabla 5.4 Relaciones porcentuales de la cantidad de grupos encontrados. Esta tabla representa las

relaciones porcentuales de las cantidades encontradas en la tabla 5.3

tructuras gaseosas que se condensaron poco después del Big Bang. Es decir, consideramos
un Gnico periodo de nacimiento galactico y por lo tanto no esperamos que se formen
nuevas galaxias en las regiones que estamos estudiando.

Seria interesante tratar de averiguar que es lo que esta pasando aqui. (Se trata
realmente de algun fendmeno astronémico que nos da como resultado la rapida agrupacion
de galaxias muy distantes permitiendo la formacioén de cada vez mas y mas grupos? Esto
explicaria por que en valores altos de Z tenemos solo unos pocos grupos sencillos y
conforme dejamos pasar el tiempo ( Z desminuye ) encontramos una gran cantidad de
grupos de diferentes tipos. Si consideramos el muy estricto par de pardmetros que usamos
vemos que las galaxias tendrian que estarse moviendo a velocidades muy altas para poder
formar grupos donde estas estan a menos de 1.1 Mpc cuando originalmente distaban al
menos a 2 Mpc. Pero esto implicaria no solo galaxias a velocidades muy altas, sino una
conducta extrafia de las mismas, ya que segin el escenario que estamos planteando no
habréan comenzado su aceleracién hasta hace relativamente poco (2,000 millones de afios).

Pero antes de saltar conclusiones e imaginar modelos fantéasticos del universo
basados en una sola gréafica veamos si estamos interpretando los datos de manera correcta.
Una tarea primordial es la de resolver el problema de los grupos faltantes a valores de Z
altos. Cabria preguntase, jestamos perdiendo solo grupos o lo que pasa es que no vemos

todas las galaxias que habitan las {ltimas regiones que estudiamos? Con los datos para la

69



Total de galaxias encontradas por intervalo de Z
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Fig. 5.3 Comparacion de la sitnacidn del total de galaxias encontradas en los diferentes intervalos de 2.
cantidad de galaxias en grupos (que se obtiene simplemente multiplicando la cantidad de grupos encontrados
por ¢l nlimero de miembros que contienen ¥ sumindolos), asi como ¢l total encontrade en cada intervalo
podemos generar la prafica en la figura 5.3

En esta imagen podemos ver que la cantidad de galaxias detectadas, tanto aquellas
en grupos como las aisladas (que no son mds que grupos de una sola galaxia) primero
incrementan conforme pasamos del primer al segundo intervalo, pero después caen
rapidamente, hasta llegar a un minimo en el ltimo intervalo. Esto nos revela otra
posibilidad, no estamos viendo la mayor parte de las galaxias en las zonas las lejanas de la
region estudiada por el catdlogo 2dFGRS. Y efectivamente, en la figura 3.2 vemos que las
regiones muy alejadas estdn mas “vacias” que las cercanas. Pero de igual manera que
evitamos saltar a conclusiones antes, ahora lo debemos evitar también. Por lo tanto antes de
afirmar que hace 2,000 millones de afios no habia tantas galaxias como ahora, podriamos
considerar que simplemente no las vemos.

Si tomamos en cuenta que la mayoria de las galaxias son las mas pequefias y tenues,
no nos sorprenderia que a cierta distancia nuestros telescopios ya no puedan detectar las
mismas galaxias que detectarian si estuvieran mas cercanas. A demas es posible tener otro
efecto, el ver varias galaxias como si fueran un grupo menor, inclusive como si fueran una
sola. El argumento seria asi:

Si se tiene un grupo de, digamos, tres galaxias, y los miembros de este grupo son
muy cercanos, (de manera que se puede contener todo dentro de que una esfera de 1.1 Mpe
de radio) el programa lo identificaria como un trio (y si cumple con el pardmetro de

Aislamiento, serd Compacto Aislado). Pero si este grupo es lejano, es posible que el
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programa vea, en lugar de tres, podria ver solo las dos mas brillantes o si dos miembros
estan muy cercanos podria tomarlos como una sola galaxia, entonces veria un par en lugar
de un trio. De esta manera en las imdgenes tomadas por los telescopios se pueden, por
efecto de la distancia, combinar dos o mas galaxias para dar la apariencia de una sola. El
resultado seria, tener menos grupos en regiones lejanas.

Posiblemente el lector se estard preguntando ;por qué no tomar esas galaxias
aisladas en los intervalos lejanos y declararlas como pares? El problema seria ;Coémo
distinguir las galaxias que si son aisladas y los pares que estamos confundiendo con
aisladas? Hemos de recordar que el propésito de la ciencia es averiguar como es y como

funciona el universo, y no decretar verdades sobre la naturaleza.
5.5 Datos obtenidos del SDSS

Los resultados obtenidos del SDSS son en gran medida similares en forma a los
obtenidos del 2dFGRS. Lo que le da mayor validez al andlisis antes expuesto.
Comenzaremos con una presentacion de datos comparables con los expuestos en las
secciones anteriores, de manera andloga a la tabla 5.3 presentamos los resultados para
grupos con parametro 1.A.=2 Mpc e 1.C.=1.1 Mpc, referentes a grupos que contienen de 2 a
10 galaxias, En este caso se limité el estudio hasta un corrimiento al rojo igual a 0.27
(Z=0.27) debido a la escasez de datos encontrados entre 0.27 y 0.32, ademas de la reducida
confiabilidad de los datos conforme aumenta la distancia.

En este caso se encontraron un total de 148,989 galaxias en las zonas exploradas. Se
presenta la tendencia encontrada en el catdlogo 2dFGRS de tener una menor cantidad de
grupos conforme se incrementa la cantidad de miembros. De la misma manera vemos, de
nuevo, que mientras mas nos alejamos (incrementa Z) la cantidad de grupos encontrados se
reduce. Estudiando la tabla anterior vemos que la tendencia de encontrar primordialmente
pares es también muy marcada en todos los intervalos de z.

En la figura 5.4 tenemos en forma de grafica algunos de los datos mencionados en
la tabla. Se puede notar inmediatamente el dominio de los pares a lo largo de toda la zona
estudiada, pero a diferencia del catalogo anterior (ver figura 5.1) en el tercer intervalo
tenemos casi el doble tanto de pares y tripletes. A pesar de esto, la forma de la grafica es

muy similar y es notable que en el primer intervalo los resultados son muy similares. Como
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Intervalo de Z

lA=2 1.C=11 0.02-0.07 0.07-0.12 0.12:0.17 0.17-0.22 0.22-0.27 TOTAL
2 T42 4039 6511 2928 781 15001
Cantidad 3 435 1811 2034 629 102 5011
de 4 214 787 650 133 8 1732
Galaxias 5 97 296 202 44 5 T34
por 4] 43 162 119 13 1 33a
Grupo T 38 a5 48 3 0 172
8 8 42 N 0 1] 81
a 2 26 14 2 o 51
10 8 13 4 0 0 25
Total de grupos 1594 7261 a7 3752 897 23205
Gals en grupos 4879 20408 24634 8612 1931 60462
Aisladas 1625 13025 31100 28038 14738 88527
Total de Galaxias 148983

Tabla 5.5 Datos obtenidos del SDSS usando el programa. Incluye datos para grupos de 2 a 10
miembros con LA.=2 Mpe, LC.=1.1 Mpe en un rango de 0.02<2<0.27. Se incluyen también los datos
sobre la cantidad de galaxias aisladas y en grupos.

Total de grupos encontrados en SDSS I

{l.A=2 l.C.=1.1) I

TOO0 - —"'-2
6000 -+ — 3 I
| sooo + | ——
A |-n <8 ‘
2000 | -6 |
2000 I—‘—? I

== Lﬁf"‘a

1050

- -
1] = - = : il - - = =
0.02-0.07 0.07-0.12 0.12-0.17 0.17-0.22 0.22-0.27 | -1 D

Intervalo de Z

Fig 5.4. Datos para SDSS. Cantidad de grupos encontrados con un par fijo de pardmetros (LA.=2,
1.C.=1.1) en funcidn del corrimiento al rojo (Z).
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Comparacién entre las fracciones normalizadas de grupos de 2
a 10 galaxias en funcion del tiempo (.C.=1.1 LA.=2)
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Fig 5.5 Datos para SDSS. Comparacién entre las proporciones normalizadas de los grupos encontrados

en la tabla 5.5.

ya se menciono antes, debido a las diferencias en las zonas exploradas por los proyectos
2dFGRS y SDSS no son realmente validas las comparaciones de datos totales, por lo tanto
hemos de tomar los datos antes graficados y expresarlos de manera porcentual o normalizada
(donde el 100% es equivalente a 1), es decir una grafica que sea el equivalente a la figura 5.2.
Esto se presenta en la figura 5.5.

Como vemos ambas graficas son muy similares, siendo la Gnica diferencia que en el
cuarto intervalo tenemos una fraccion menor de pares en SDSS. Pero vemos que las
tendencias generales se mantienen. El notable incremento en la cantidad total de pares
encontrados en el tercer intervalo no afect6 significativamente los resultados comparativos ya
que el incremento en grupos de mayor poblacién fue también significativamente mayor. Es
decir, se encontraron mas grupos, pero las proporciones se mantuvieron. En la tabla 5.6
mostramos los datos normalizados, se ve rapidamente que las diferencias con la tabla 5.4 son
minimas, la mayor se encuentra en el intervalo de Z de 0.22 a 0.27 donde podemos ver el
efecto de haber encontrado mas grupos en este catdlogo. En el peniltimo intervalo vemos
también una diferencia que pareceria ser relevante, encontramos un 0.05333% de grupos con
nueve miembros, mientras que en el catalogo anterior en cuanto comenzaba la secuencia de
ceros esta se mantenia, en este caso la secuencia se interrumpié solo por el resultado de los

pocos grupos encontrados. Como se mencioné con la gréafica, vale mucho la pena notar la gran
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Fracciones porcentuales
Intervalo de Z

LA=2 I.C.=1.1 0.02-0.07 0.07-0.12  0.12-0.17 0.17-0.22 0.22-0.27

2 46.5496 55.63 67.12 78.038  87.07
Cantidad 3 27.2898 24.94 20.97 16.764 11.37
de 4 13.4253 10.84 6.7 3.5448  0.892
Galaxias 5 6.08532 4.077 3.01 1.1727  0.557
por 6 2.69762 2.231 1.227 0.3465  0.111
Grupo 7 2.38394 1.171 0.474 0.08 0

8 0.50188 0.578 0.32 0 0

9 0.56462 0.358 0.144 0.0533 0

10 0.50188 0.179 0.041 0 0

Tabla 5.6 Relaciones porcentuales de la cantidad de grupos encontrados en el catilogo SDSS. Esta
tabla representa las relaciones porcentuales de las cantidades encontradas en la tabla 5.5. Estos son los

datos que una vez normalizados son expuestos en la grifica de la figura 5.5,

Total de Galaxias encontradas por intervalo de Z

60000 —— —

50000 —

40000 -

30000

20000 —

R

0 -
0.02-007 0or-012 | 012047 pAr022 | 02202t |
|—a— Gals en grupos 4878 20408 ; 24634 | 8612 . 193
|—8—Ailadas 1625 13025 | 30 | 28038 14739
|—A— Total de gals, | B504 33431 I 55734 3BB50 : 16870 !
Intervalo de £

Fig. 5.6 Total de galaxias encontradas por ¢l programa en el catalogo SDSS. Esta es la grifica aniloga
a la figura 5.3, en donde podemos ver los resultados para el total de galaxias, el total de galaxias
aisladas encontradas vy el total de galaxias en prupos, todos separados segin el intervalo donde se
encontraron, El total de galaxias es la simple suma de las galaxias aisladas ¥ en grupos,



similitud entre los resultados porcentuales en el primer intervalo, los cuales podemos
comparar agqui numéricamente.

En la figura 5.6 podemos ver los datos referentes al total de galaxias encontrados en
el catdlogo SDSS, es la figura andloga a la grafica de la figura 5.3, Se representan, en la
linea con tridngulos el total de galaxias encontradas en cada intervalo, en la linea con
rombos el total de galaxias que se encontraron en grupos y en la linea con cuadros, el total
de galaxias aisladas.

En la figura 5.8 se tiene una comparacion entre los resultados encontrados en ambos
catalogos sobre las fracciones de ciertos grupos sobre el total normalizado. Los grupos que
se muestran son los pares, trios y cuartetos. No se graficaron mas tipos de grupos ya que
debido a la similitud en los resultados sus graficas estarian demasiado cerca como para
verse claramente y por lo tanto no aportarian al entendimiento. Ademas, como ya se vio, la
conducta de los trios y cuartetos es representativa de la de los grupos mayores por lo que no
se pierde mucho al excluirlos. Lo mas importante a ver en esta grifica, es que si bien es
cierto que uno encuentra algunas pequeiias diferencias, como por ejemplo ¢l hecho de que
los pares son siempre una cantidad un poco mayor en el 2dFGRS, la semejanza es siempre
el factor dominante. Tanto para los pares como para los demas tipos de grupos. Esta gran
similitud nos indica tanto que podemos confiar en los resultados del programa como que es
posible analizar los mismos para averiguar los limites en la confiabilidad.

Resultados similares obtenidos con catdlogos diferentes nos indican que ambos
estan siendo sometidos a los mismos procesos (asumiendo que ambos son representaciones
de sistemas similares, lo que no tenemos razones para dudar) y por lo tanto, de existir algin
error sistematico este deberia encontrarse en el procesamiento de los datos obtenidos o en
el programa. El procesamiento de los datos es bastante directo lo que reduce a un minimo
la posibilidad de cometer errores. Mientras que el algoritmo del programa esta expuesto ya
y su fundamento fisico explicado.

Con el fin de comparar los resultados de una biisqueda mas estricta, se corrié el
programa para el catdlogo SDSS dejando el indice de Aislamiento en 2 Mpc pero bajando
el Indice de compacidad de 1.1 a 0.6 Mpe. haciendo Az=0.001 con el fin de restringir las
caracteristicas de los grupos encontrados. De los resultados obtenidos, se graficaron los
datos sobre grupos de 3 y 4 miembros por ser los mas comunes y los que daban una

estadistica mas representativa,
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Comparacién porcetual entre galaxias en grupos y aisladas
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Fig. 5.7 Comparacion porcentual entre la cantidad de galaxias encontradas en grupos y aisladas en el catilogo
2dFGRS. La linea de rombos representa el porcentaje de galaxias en grupos mientras que la linea con cuadros

corresponde al porcentaje de galaxias aisladas.

Comparacién de las fracciones normalizadas entre datos del
2dFGRS y SDSS
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Fig 5.8 Datos combinados de los resultados para los dos catalogos referentes a grupos de 2,3 y 4 galaxias. Las
similitudes entre los resultados es evidente tanto en la forma de las curvas como en las fracciones del total

normalizado.
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Cantidades normalizadas de grupos de 3y 4
miembros para I.C.=0.6 e LA.=2
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Fig. 5.9 Cantidades normalizadas de trios y cuartetos de galaxias encontrados con 1.C.=0.6 Mpc e
LLA.=2 Mpc.
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Fig 5.10Comparacion entre el total de grupos de 3 y 4 miembros encontrados con los dos pares de

parametros en el catdlogo SDSS.
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En la figura 5.9 se pueden ver las fracciones normalizadas para tales grupos. La

comparacion entre los totales de grupos encontrados con ambos pares de parametros se ve
en la figura 5.10. Puesto que al reducir el I.C. lo que estamos haciendo es hacer mds
estricta la condicién de compacidad no sorprende que sea menor el total de grupos
encontrados, inclusive al grado de impedirnos hacer estadisticas significativas en algunos
valores de z. La tendencia se conserva en los primeros intervalos y se muestra una

diferencia al final, lo cual aun esta sin explicar y se deja para futuro anilisis.

5.6 Resultados sobre el calculo de masas.

Con el fin de comparar los resultados de ambos métodos expuestos en ¢l capitulo 4
para ¢l cdlculo de masas, se aplicaron los dos estimadores al catdlogo SDSS, esto debido a
que contiene una mayor cantidad de miembros que ¢l 2dFGRS. Se muestran las masas de
los grupos segin el intervalo de z en donde se encuentran y se realiza una comparacion
entre los resultados de los dos estimadores de la masa. Las diferencias entre ambos se
estudian en detalle en Bachall et al.(1980). La relacidn entre los resultados que
encontramos tanto para la masa virializada y la masa proyectada concuerdan muy bien con
lo esperado en dicho articulo.

Los datos obtenidos sobre las masas se exponen en las figuras 5.11 a 5.16, en
donde podemos ver la informacion referente a los grupos de 3 y 4 miembros, tanlo para la
masa virializada M, como para la proyectada Mp. Las barras en las figuras 5.13 a 5.16
representan la desviacion estandar de los resultados para cada intervalo de Az=0.05. Si bien
es cierto que se encontraron diferencias que dependen del método usado para calcular la
masa, la tendencia general se mantienc en todos los casos. La semejanza entre los
resultados en muy aparente, salvo en los iltimos tres intervalos donde los datos son escasos
y las estadisticas poco confiables. Las variaciones de Mp en funcién de la cantidad de
miembros del grupo se pueden tomar como un incremento en la confiabilidad de las
estadisticas, mientras de las variaciones de M, no son susceptibles a tal interpretaciéon
(Bachall et al 1980). En la figura 5.19 se presenta la comparacion del radio virializado

encontrado segin la poblacién del grupo y el intervalo de .
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Comparacion entre masas para grupos de 4 miembros
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Fig. 5.11 Gréfica comparativa entre los resultados de los dos estimadores de masa para grupos de
4 miembros, Como regla general la masa virializada es menor a la masa proyectada, sin embargo lu
diferencia es reducida en comparacidn del valor total de la masa. Con los pardmetros [L.C.=1.1 LA=2
v Az=0.01. La diferencia entre Mv ¥ Mp (2 lo largo del presente trabajo) es de aproximadamente un
orden de 2, tal como fue predicho por Huchra et al.

Un efecto que se nota rapidamente, en la figuras 5.11 y 5.12 es el hecho de que la
tendencia general es que las masas de los grupos se reduce conforme aumenta z. Esto se
nota tanto en los resultados sobre masa virializada como proyectada.

Si recordamos los resultados sobre la cantidad de grupos en funcion de z, hemos de
recordar que concluimos que se estin perdiendo datos. Mientras mayor sea z menos grupos
encontramos. Y los primeros en desaparecer son los grupos grandes. Y como vimos, todo
parece indicar que en regiones alejadas, dos 0 mas galaxias se combinan en las imagenes de
los telescopios para dar la apariencia de una sola, asi podemos confundir grupos grandes
con otros mas pequenos.

El hecho de que en valores elevados de z, veamos grupos clasificados como trios o
cuartetos que en realidad contienen un mayor numero de galaxias implica que hemos de
esperar que estos grupos sean mds dispersos, que sus miembros estén separados entre si por
distancias mayores que aquellos de grupos similares (trios o cuartetos) mas cercanos. Si
¢slos grupos estdn mas abiertos, es decir sus miembros estan mas lejos uno del otro, se

esperaria también que las velocidades sean menores. Esto de la tercera ley de Kepler, la
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cual implica que mientras mas lejos se encuentra el objeto orbitante del centro de masa del
sistema orbitado, menor sera su velocidad.

Por lo tanto, si en realidad estamos perdiendo galaxias como se ha supuesto, y
vemos que las masas son inversamente proporcionales a la distancia, hemos de esperar que
la velocidad de dispersion de los miembros disminuya conforme aumenta z. Lo mismo se
espera al ver que las ecuaciones que describen los dos estimadores de masas son
directamente proporcionales a la apertura de los grupos, la cual se mantiene casi constante
(ver figura 5.17), y simultanecamente a la velocidad de los miembros, aunque esta ultima
dependencia es cuadratica mientras que la primera es lineal. Y esto es justo lo que
podemos ver en la figura 5.18.

Adicionalmente podemos ver, en las figuras 5.17 y 5.19, lo constante que se nos
presenta el radio virializado. El hecho de que el radio virializado proyectado es menor que
el indice de Compacidad es un indicador de que los grupos realmente son muy compactos
pues esto implica que la mayor parte de la masas se encuentra en las zonas centrales del
grupo.

En las figuras 5.20,5.21 y 5.22 se puede apreciar el efecto de variar el parametro Az
en el calculo de masas, el radio virializado y la velocidad de dispersion. Por supuesto (y
como ya se menciond), se ha de esperar que se encuentren menos grupos ya que se hace
mas estricto el requisito de compacidad. Sin embargo vale la pena hacer notar el efecto,
digamos, en lo resultados sobre masas, como se muestra en la figura 5.20. Esta es la figura
anéloga a la 5.12, es inmediato ver que mientras en la figura 5.12 las masas tienen valores
entre los 10" y 10" Myglar, en la figura 5.20 son menores a 10" Myopar. Es decir, las masas
(tanto virializadas como proyectadas) de los grupo encontrado en situaciones similares
salvo la diferencia en Az , es alrededor de 10 veces menor, jsolo por cambiar Az! Este
efecto no nos sorprende si recordamos las ecuaciones para los estimadores de masa del
capitulo 4, tanto M, como M, estan en funcién de la velocidad de las galaxias. Por lo tanto
si yo impongo una restriccion la forma en que puede variar z estoy limitando los valores
que obtendré para las masas y todo lo que esté en funcion de z.

La figura 5.21 es comparable con 5.17, se puede ver que el radio virializado no se vié

afectado por el cambio de valor en Az. Esto es de esperarse ya que son los parametros I.C. ¢
I.A. los que determinan Ry pues en realidad es (recordar el capitulo 4) el radio virializado

proyectado, es decir esta en el mismo plano que 1.C. y LA.
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Comparacion entre las masas para grupos de 3
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Fig. 5.12 Grifica comparativa entre los resultados de los dos estimadores de masa para grupos de 3
miembros. En este caso, la regla general es que la masa virializada sea mayor, esto se debe a la fragilidad del
estimador Mv. Podemos notar que la conducta de la masa proyectade es muy similar a la mostrada en la

figura anterior (salvo el hecho obvio de que ahora sea un poco inferior),

En cuanto a la figura 5.22, la cual hemos de comparar con los datos de 5.18 que
contiene los resultados para la velocidad de dispersion, vemos que efectivamente estos datos
se ven alterados en gran medida por la modificacion de Az .

Finalmente la figura 5.23 representa los datos ya expuestos sobre las cantidades
normalizadas de grupos junto con ecuaciones de segundo orden ajustadas a los datos. Estas
curvas se extrapolaron a z=0, es decir, el presente (temporalmente hablando) y lo que se
conoce como la vecindad galactica. Los resultados obtenidos con una extrapolacion de SDSS
son muy similares. Lamentablemente no existen estudios con los cuales se puedan comparar
estos resultados, asi como tampoco se han publicado resultados de biisquedas de grupos
compactos y asilados por medio del algoritmo A de A. Verificaciones adicionales sobre la
eficiencia del algoritmo y mayor detalle en los estudios de los grupos encontrados se reservan

para futura investigacion.
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Masas virializadas de grupos de 3 miembros
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Fig. 5.13 Masa virializada para grupos de 3 miembros con barras de error. Es notable la gran variacion en las
barras de error inclusive en los primeros intervalos de z donde los datos son confiables. En los dltimos
intervalos, no solo son poco confiables las estadisticas por provenir de datos escasos, sino que las barras

reducidas son causadas por la misma escasez de datos.

Masas proyectadas de grupos de 3 miembros
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Fig. 5.14 Masa proyectada para grupos de 3 miembros con barras de error. Las dimensiones de las barras de
error en los primeros intervalos (datos confiables) son muy constantes. La barra pronunciada en cuarto

intervalo fue causada por un caso en el cual se midié una masa anormalmente alta.
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Masas proyectadas para grupos de 4 miembros

1E+R2 l

1E+D

E+408

EH6

1000

002-007 007-0.2 0.R2-0.7 0.17-022 022-027 0.27-032

Intervalo de Z

Fig. 5.15 Masa proyectada para grupos de 4 miembros con barras de error. La conducta de las barras de error
es similar a lo encontrado en la figura 5.16 salvo el hecho de que las variaciones en el tamafio de las barras de

error es menor. Se nota la variacion entre los datos del primer intervalo y los dos segundos.

Masa virializadas para grupos de 4 miembros
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Fig. 5.16 Masa virializada para grupos de 4 miembros con barras de error. La conducta de las barras de error
son similares a lo encontrado en la figura 5.15. El colapso de las barras en los ultimos intervalos, en especial

el quinto, se debe a ala reducida cantidad de datos.



Radio virializado segun la poblacién del grupo |
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Fig. 5.17 Radio virializado (Rv) para grupes de 3, 4 ¥ 5 miembros. Esta es una medida de que tan compacto
e¢s un grupo dado. El radio virializado nos indica a que distancia del baricentro (asumiendo una distribucién
esférica) se encuentra la mayor parte de la masa. Los grupos mas populosos tiene un Ry menor, por ser mas

densos, no mas pequeiios,

Velocidad de disperciéon segun la poblacion de los
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Fig. 5.18 Velocidad de dispersion para grupos de 3,4 y 5 miembros, Los primeros tres intervalos muestran un
patrdn recurrente mientras que los Wltimos, menos confiables, no son representativos. La velocidad de
dispersion es menor en grupos populesos debido al hecho de ser mas dispersos, lo que hace que tengan

miembros mas lejos del centro de masa.
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Radio Virializado para grupos de 3 galaxias con
barras de error.
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Fig. 5.19 Radio virializado para grupos de 3 miembros. Se incluyen barras de error con ¢l proposito de
mostrar la constancia de los resultados inclusive en las zonas lejanas. No se obtuvieron suficientes datos para

ErUpos mayores come para presentar barras de error confiables.

Comparacion entre las masas para grupos de 3
miembros con I.C.=1.1 LA.=2 y Az=0.001
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Fig 5.20 Masas virializadas v proyectadas para grupos de 3 miembros. En este prifica y
las siguientes los pardmetros usados son LC=1.1 LA=2 y Az=0.001. Es notable la

disminucion en los resuliados por estar cstos en funcion de Az,



Radio Virializado para grupos de 3 miembros
con l.C.=1.1 LA.=2 y Az=0.001
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Fig . 5.21 Radio virializado para grupos de 3 miembros. El efecto de la variacion en Az es minimo ya

que esta cantidad es limitado por los parametros 1.C. e .A., no por Az.
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Fig. 5.22 Velocidad de dispersion de los miembros de trios de galaxias. En este caso, los

resultados se ven muy afectados por la variacion en Az.




Fracclones normalizadas de grupos con preyecclon a z=0 con un ajuste de un polinomio de
segundo orden
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Fig. 5.23 Extrapolacidn a z=0 de ecuaciones de segundo orden ajustadas a los datos para

las cantidades normalizadas de grupos con LC.=1.1 LA=2y Az=0.01.

5.7 Conclusiones

A continuacidn se presenlan algunas conclusiones que se obtienen de la
interpretacion de los datos antes expuestos. Debido a que ¢l objetivo de este trabajo es
proponer un nuevo algoritmo para buscar grupos galacticos se exponen las conclusiones
primero sobre la conducta del programa y después sobre los resultados del mismo.

Comparaciones con otros algoritmos y mayor detalle en el estudio de los grupos

quedan pendientes para futura investigacion.

5.7.1 Sobre el programa

Podemos entonces mencionar las siguientes conclusiones sobre el presente trabajo.
En referencia al programa propuesto y utilizado podemos mencionar los siguientes puntos:
l.- Los resultados del programa estan en concordancia con lo esperado segin la

situacion fisica que se presenta. Esto viene del hecho de que tanto la cantidad de grupos, la

En cuanto a los resultados se pueden mencionar los siguientes puntos:
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cantidad de miembros por grupos y el total de galaxias encontradas son lo que se
espera se encuentre con los datos de las catalogos 2dFGRS y SDSS-DRS.

2.- Los resultados son coherentes para cualquier Z.

J.-Ambos estimadores de masa dieron resultados que concuerdan con publicaciones
de estudios similares. Lo que implica que las subrutinas que se encargan de estos calculos
funcionan adecuadamente.

4.- Los resultados sobre la estructura fisica de los grupos nos muestran que las
caracteristicas de compacidad y aislamiento se cumplen de manera satisfactoria y en
consecuencia que los grupos encontrados son precisamente aquellos que se deseban
encontrar.

5.- Vale la pena hacer notar que el algoritmo es relativamente lento por ¢l hecho de
trabajar con los N cuerpos en el catdlogo. Y mientras que para la cantidad de cuerpos con
los que se trabajé no representa una diferencia apreciable, en estudios mayores podria
demorar de manera considerable.

Por lo tanto, se concluye que el algoritmo aplicado en el presente trabajo no solo
funciona de manera adecuada en lo referente a buscar grupos, sino los resultados son muy
confiables en cuanto a localizar exclusivamente grupos compactos y aislados. Se concluye
entonces, que el programa puede ser de gran utilidad como herramienta auxiliar en el

estudio de grupos galdcticos y campos relacionados.
5.7.2 Sobre los resultados.

En cuanto a los resultados se pueden mencionar los siguientes puntos:

1.- A pesar de que los pares siempre son dominantes en porcentaje, se encuentran en
menor proporcion al reducir z.

2.- La conducta general de los resultados es similar para los dos catilogos.

3.- En lo que se refiere a grupos compactos y aislados, con parametros que ronden los
utilizados por el autor, los grupos de hasta 9 miembros representan la mayoria estadistica
(aproximadamente 98%)

4.- Entre los grupos de 3 a 5 miembros los mayores son mas compactos.

5.-Es posible proponer un conjunto de resultados que indican lo que se deberia

encontrar en z=0 extrapolando los datos obtenidos, ver Fig. 5.23
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..... Disculpa por mi descaradamente cartesiana vision del universo.....

Ya he enunciado los resultados de las corridas del programa (cap. 5), ya expliqué las
bases del funcionamiento del programa (cap. 3) y los fundamentos fisicos de su
funcionamiento (cap. 4), también expuse los antecedentes historicos (cap. 2). Asi que en
realidad no quedaria mucho por agregar en esta tesis, salvo los apéndices (cap. 7) y el glosario
(cap. 8), sin olvidar, claro, la bibliografia (cap. 9).

(Entonces que posible propoésito tendria un capitulo 6 llamado “Limitaciones y
Disculpas™?

En este capitulo deseo explicar precisamente las limitaciones de este tipo de trabajos
(las disculpas vendran después). En cuanto a las limitaciones no me refiero al efecto de no
tener mas datos que procesar o a no tener “mejores” algoritmos para procesarlos e inclusive
ignoraré el efecto de no tener mejores computadoras para correr los programas. Cuando digo
“limitaciones” me refiero a las limitaciones que nuestra forma de pensar nos impone. Para
lograrlo estaré haciendo algo un poco delicado, que es el tratar de explicar cudles han sido mis

“errores” al escribir este trabajo y el por qué me permiti cometerlos.

6.1 Sobre el uso de modelos

En el capitulo 2 vimos como a lo largo de la historia se ha modificado nuestra vision
de la galaxia, es decir como ha ido evolucionando nuestro modelo del universo. De las
muchas cosas que no mencioné fueron los multiples problemas para pasar de un modelo al
otro. Y estoy hablando no de problemas técnicos o cientificos, sino a problemas de
aceptacion, problemas que son mas sociales que cientificos. En primer lugar, definamos lo
que estaremos entendiendo al usar la palabra “modelo”.

Un modelo cientifico, es una simplificacién de la naturaleza disefiado para dar una

conducta aproximada de lo que queremos estudiar.
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Remarqué la palabra “disefiado”™ para enfatizar que un modelo es algo creado por

nosotros. NO es algo que se encuentre en la naturaleza. Un ejemplo de modelo que nos
ayudaria a entender de los que estamos hablando es uno de los modelos que se usan para
estudiar gases, el modelo el gas ideal.

Usar el modelo del gas ideal consiste en considerar las particulas de un gas como
esferas sélidas de radio cero (su tamafio es increiblemente pequefio), sin fuerzas de
interaccion entre ellas y para las cuales las colisiones son completamente eldsticas (el total
de la energia cinética es igual antes y después de la colisién). Por lo general se
complementa el modelo del gas ideal metiendo las particulas en una caja con paredes
solidas que son inméviles con la posible excepcion de una de ellas (para poder variar ¢l
volumen).

En realidad si conociéramos un gas comun por ejemplo, el aire, veriamos que es
mucho mas complejo. Las particulas del aire son moléculas, principalmente de Nitrogeno y
Oxigeno. Cada una de estas contiene dos dtomos y a su vez ellos estian compuestos de otras
particulas ordenadas de muchas maneras diferentes (describir la estructura de un dtomo a
detalle implicaria todo un conjunte de libros). Y si estudiamos las colisiones entre estas
particulas y las paredes o cualquier objeto vemos que estdn muy lejos de ser totalmente
eldsticas. Adicionalmente la forma y estructura de las particulas implican que sufren
efectos que alteran la forma en la que dispersan energia (movimientos rotacionales,
vibracionales, etc.). Si agregamos a esto, el hecho de que un gas como el aire en realidad es
una mezcla de muchos gases diferentes, cada con una conducta ligeramente distinta nos
podemos dar cuenta de la enorme diferencia entre el aire en la naturaleza y el modelo del
gas ideal.

Ahora nos podria parecer que el modelo del gas ideal es completamente inadecuado
para estudiar ¢l comportamiento del aire. Lo cual estd muy lejos de la verdad, durante el
siglo XIX muchos de los adelantos tecnologicos que se basaron en la termodinamica
dieron como resultado la Revolucion Industrial. Los grandes logros en el desarrollo del
motor de vapor se obtuvieron modelando el vapor de agua, que contiene particulas de tres
dtomos y adicionalmente estd mezclado con aire, como un gas ideal. ;Por que se dio esto si
¢l modelo y la naturaleza eran tan diferentes?

Por ¢l uso adecuado del modelo del gas ideal.



El gas que se estudiaba, el vapor de agua mezclado con aire era demasiado complejo
como para estudiarlo tal cual es, mas atin sin computadoras, y muchos de los aspectos que
se derivan de la complejidad adicional (la diferencia entre el modelo y la realidad) no eran
de interés o tenfan un efecto tan pequefio que se podrian considerar como inexistentes. Por
lo tanto era posible obtener, usando el modelo del gas ideal, una nocién de la conducta del
gas estudiado que era muy parecida a la realidad. Mas ain, es posible hacer correcciones
posteriores para reducir esta diferencia.

El uso adecuado del modelo no consisti6 solo en realizar los calculos
cuidadosamente sino en reconocer que modelo por su propia naturaleza tiene limitaciones
que determinan lo que podemos hacer con él. Recordando la definicion de modelo
cientifico, vemos que el modelo del gas ideal fue disefiado para reproducir de la manera
més sencilla posible la conducta que se deseaba estudiar. No importaba si las moléculas del
gas tenfan dos o tres atomos, ya que por su reducido tamafio se podian considerar como si
fuera una sola esfera diminuta, por lo tanto se les consideré como esferitas solidas de
tamafio cero. Aln asi muchas correcciones fueron necesarias.

Podemos ver, que tan limitado modelo rindi6 un servicio fundamental con una
enorme cantidad de aplicaciones tecnolégicas.

Para entender el potencial problema con el uso de modelos podriamos citar algo que
en ocasiones pasa entre los estudiantes de fisica; el decir que el agua es incomprimible. En
algunas de las clases que llevamos en las cuales estudiamos la conducta de los fluidos (y en
este tema nos enfocamos mucho en los liquidos) se nos dice que vamos a modelar el agua
(el liquido mas tipicamente estudiado) como si fuera homogénea e incomprimible. Es decir,
que en nuestros calculos vamos a despreciar el efecto de compresion del agua al pasar por
los diversos procesos a la cual la sometemos.

Ya abogué por las grandes virtudes de los modelos, pero entonces ;que tiene de malo
decir que el agua es incomprimible? Precisamente, que no lo és. Es importante, que si uno
usa herramientas aprenda a utilizarlas bien, entienda para que sirven y para que no. El
modelo no es la realidad. Este es un error comin, confundir el modelo con la realidad. El
agua no es incomprimible.

Llamo la atencién al uso de los modelos precisamente por lo mucho que fueron
usados en este trabajo. En el Capitulo 4 se explicé el funcionamiento del programa. En

repetidas ocasiones utilicé simplificaciones (muchas veces sin anunciarlo), ver las galaxias
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como puntos, considerarlas como objetos solidos en lugar de conjuntos de particulas.
Inclusive, utilicé Unicamente mecdnica clisica en un escenario en donde la mecinica
relativista empieza a tener una gran influencia.

Pareciera que todo el trabajo que se presentd estuvo mal planteado, que toda la
fundamentacion presentada en el Capitulo 4 (a excepcion, tal vez, de lo visto sobre la ley
de Hubble) deja de tener validez. La situacién se empeora si vemos que en la mayoria de
los trabajos similares los autores se toman las mismas libertades, véase por ejemplo las
referencias que se incluyen en la bibliografia. Pero al igual que en el caso de la
termodindmica en el siglo XIX, estas son libertades que nos podemos tomar si las usamos
con cuidado, Y en realidad no hay muche problema. No se suele dar el caso de que un
astrofisico cometa el error de estudiar, por decir algo, las galaxias en dos situaciones
completamente diferentes con ¢l mismo modelo. Cuando estudiamos grupos o estructuras
mas grandes, las galaxias se pueden ser consideradas como cuerpos solidos tan pequefios
que su forma no importa. Cuando estudiamos el proceso de fusion de dos galaxias las
hemos de considerar, si son espirales, como discos gaseosos con particulas discretas entre
el gas (las estrellas) y ahora si importa si son de una forma u otra, Como mi proposito es
estudiar grupos de galaxias, no importa si las vemos de manera tan simplista.

iNOtese que en ninguna parte de este trabajo consideré la posibilidad de que las
galaxias fueran elipticas (sabiendo que conforman una fraccion importante del total)!

Ahora el lector entendera, por una parte, mi preocupacion por el uso de los modelos,
y por otra, ¢l por qué me tome la libertad de usarlos. La advertencia que me gustaria hacer
con respecto al uso de modelos es el no tomarlos como si fueran la realidad.

Si bien es poco probable que eso ocurra en este caso es algo importante a recordar y
que casi no se enfatiza el estudiar fisica.

Podemos confiar en los resultados obtenidos, pero no olvidemos que para reducir la
diferencia con la realidad debemos de realizar una serie de correcciones. Algunas de estas
cormrecciones tienen que ver con la forma de tomar los datos, otras con la fisica involucrada
y otras ain con los efectos y procesos que no fueron considerados, Por estar mas alla del

enfoque de este trabajo no profundizaré en cada una de tales correcciones.
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6.2 Sobre la interpretacion de los resultados, el problema de la

objetividad.

Interpretar los resultados es la parte medular de una investigacion cientifica. Y la
mas delicada. El problema con la interpretacion de resultados es que se lleva a cabo con
una herramienta que es la tnica capaz de hacerlo, pero sufre de una gran tendencia a recibir
influencias que la alejan de un funcionamiento adecuado, me refiero a la mente humana.

Sobra aclarar que es fundamental siempre interpretar los resultados de la manera mas
objetiva posible, asi como aclarar que el hecho de apoyarse en resultados matematicos
verificables es lo que hace que las ciencias fisicas gocen de una fama de objetividad sin
contendientes. Y reconocer que siempre podemos confiar en la objetividad de las
matematicas. Pero los problemas con la interpretacién no son en si de las matematicas, ni
los métodos de calculo, todo ello se puede verificar. El problema esta con lo que nosotros
asumimos que dicen los nimeros y en ocasiones lo que creemos estar calculando.

En diversas ocasiones en la historia de la ciencia se ha dado el caso de que la
interpretacién sesgada de resultados numéricos o las suposiciones erréneas sobre lo que se
cree estar calculando han tenido consecuencias lamentables. Probablemente el mas drastico
de estos casos fue la supuesta “fundamentacion cientifica” que se encontrd para las
politicas racistas y tendencias sexistas al realizar estudios estadisticos con resultados
numéricos de pruebas para medir la inteligencia, incluyendo el uso del Coeficiente
Intelectual. El error fue el pensar que el C.I. tiene algo que ver con la inteligencia y el dar
el muy atrevido (aunque tentador) salto intelectual de pensar que el nimero que se obtiene
de tales pruebas es una “medicion” de lo “inteligente” que es una persona. De esta manera
asumiendo que alguien con C.I. de 100 es mas inteligente que alguien con un simple 70.
Cuando en realidad la prueba del C.I. naci6 con el proposito de identificar con qué método
aprende mejor una persona y su creador (Binnet) inclusive aclaré que los resultados de
tales pruebas no eran representaciones de la inteligencia de una persona.

En tal caso, no solo las pruebas de C.I. no miden la inteligencia (en realidad miden
que tan familiarizado esta una persona con la cultura del disefiador de la prueba), sino que
fueron aplicadas con criterios sesgados y los resultados interpretados de manera

sospechosamente conveniente, Como resultado maximo, se publicé un libro titulado “La

curva de Bell; Inteligencia y Estructura de Clases en la vida Americana” donde se exponia
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un extenso trabajo estadistico cuya interpretacién fue que los segmentos de la sociedad de
las clases mas altas eran conformadas por personas mas inteligentes que las clases bajas.
Este libro de casi 900 péaginas con elegantes argumentos estadisticos fue los
suficientemente persuasivo como para no tener oposicién seria hasta la publicacién de *“La
falsa medida del hombre” (*The Mismeasure of Man", en ingles) de Stephen Jay Gould
donde se desarticulan por completo sus débiles argumentos.

Por supuesto, cometer un error en la interpretacion de los resultados expuestos en
este trabajo no causara una modificacién en la politica migratoria de las siper-potencias ni
apoyard la discriminacion de pueblos enieros (como paso con el caso del estudio del C.1.).
Utilicé tan drastico ejemplo para demostrar como el interpretar los resultados de manera
sesgada puede llevar a interpretaciones erroneas de la naturaleza y vale la pena aclarar que
evitar el sesgo puede ser mucho mis dificil de lo que se podria pensar. Es facil evitar los
sesgos que sabemos que tenemos, pero ,Como evitar uno que ne sabemos que tenemos?

De nuevo recuerdo al lector la historia narrada en el capitulo 2. Una de las cosas que
no remarqué fue la gran oposicion que han tenido las nuevas ideas en la ciencia,
precisamente por que obligan a la gente a hacer cambios radicales en su forma de pensar.
Nos obligan a modificar ideas que damos por sentadas, ideas que nunca antes cuestionamos
y en las cuales hemos basado gran parte de nuestra forma de pensar. Por ejemplo, la mayor
parte de la oposicion que enfrentd Galileo era por parte de otros astrénomos, el clero era sin
duda un oponente mas peligroso, pero la mayoria de sus opositores eran otros astronomos.
La mayoria de las personas que conformaban el clero no dieron mucha importancia a los
trabajos de Galileo, esos asuntos no entraban en sus ocupaciones, pero los astrémomos,
quienes trabajaban basdndose en la astronomia que se les habia ensefiado, con un conjunto
de ideas que nadie cuestionaba desde la era antigua recibieron de mala manera la noticia de
observaciones que indicaban que su forma de ver la naturaleza era erronea.

De ignal manera, en el capitulo 4 se explicé como Hubble logré deducir la expansion
del universo a partir del corrimiento al rojo medido de las galaxias. jPero no mencioné que
el corrimiento al rojo se conocia desde antes de Hubble! Los astrébnomos ya sabian que
muchas galaxias mostraban corrimiento al rojo, ¥ que las mas tenues lo mostraban mas
marcado, pero solo a Hubble se le ocurrié relacionar ese corrimiento al rojo con el efecto
Doppler. Antes de Hubble a nadie se le ocurridé pensar que una galaxia se moviera. En

ninglin momento de la historia de la astronomia se publicéd resultado alguno que dijera “las
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galaxias no se mueven”, simplemente, eso nunca se discutid. Y ya que la pregunta “;las
galaxias se mueven?” nunca se planted, por lo tanto cuando se vio que las galaxias
mostraban corrimiento al rojo, no se le relaciond con el efecto Doppler (que ya se conocia
también).

Vemos pues como es peligroso saltar a conclusiones y como debemos ser sumamente
cuidadosos. Por gjemplo, basindome en la imagen 5.1 podria decir que a distancias
rodeando los 2,000 millones de afios luz (el 4ltimo intervalo) la cantidad de grupos es muy
reducida, cuando en realidad lo Gnico que me dice esa figura es que en esas distancias el
programa encontro solo unos pocos grupos en el catilogo en cuestion.

Podria también, y confieso que fue muy tentador, hacer una relacion entre los pares y
grupos de mas galaxias. Y podria hacerla, con el debido cuidado, pero lo evit¢ ya que la
interpretacion mas factible es que se estdn perdiendo muchos datos conforme aumenta la
distancia. Esto debido a las suposiciones sobre la cantidad de galaxias por volumen
presentadas en el capitulo 5.

Las interpretaciones que se presentaron sobre los datos que se exponen en el capitulo
5 fueron intencionalmente limitadas por los problemas que pude identificar y espero que no

sufran mucho por aquellos que de los que no estoy conciente.

6.3 Sobre el reduccionismo en la fisica.

El primer gran logro de la fisica a partir del renacimiento fue alcanzado por Ia fisica
clésica, en particular fue la mecanica Newtoniana. Este gran logro fue el desarrollo de la
mecanica celeste. Comenzando con Kepler a partir de las publicaciones de Copernico, con
importantes suplementos de Galileo y Cassini (y en menor medida otros) y concluyendo
con Newton. La mecénica celeste nos dio la habilidad de calcular el movimiento de los
cuerpos en el sistema solar (en aquel entonces se le consideraba el universo entero) con una
precision absoluta, o al menos eso parecia ya que los instrumentos de esos tiempos no
lograban mostrar ninguna diferencia entre la posicion calculada de un cuerpo y la posicién
real. La Gnica excepcion era el planeta Mercurio, cuyo movimiento no se entendié bien
hasta entrado el siglo XX. El movimiento de todos los planctas se ve afectado por la

curvatura del espacio causada por el Sol, en el caso de todos los planetas este efecto es muy

reducido por su gran distancia al Sol, excepto Mercurio, pues al ser ¢l mas cercano se
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encuentra a una distancia tan corta del Sol que el efecto por la curvatura del espacio es lo
suficientemente marcado como para dar un considerable error si no se calcula su
movimiento con consideraciones relativistas.

Pero aun a pesar del problema con Mercurio, la mecéanica Newtoniana logré una gran
proeza al permitirnos calcular las posiciones de lunas y planetas. Tan grande el triunfo, y
tan util resulté que en este trabajo me he basado, salvo por la discusion de la ley de Hubble,
en la mecanica Newtoniana. La mecénica celeste, el primero de los grandes triunfos de la
ciencia a partir del renacimiento, fue un arma de doble filo, por una parte, nos permitié una
herramienta de un gran poder para hacer algo jamés hecho antes en la historia, que fue
describir la naturaleza y sus procesos de manera matematica, pero por otro, fue de los
factores mas influyentes en la cultura occidental para establecer el reduccionismo como
forma de estudiar la naturaleza.

El reduccionismo es la tendencia que consiste en analizar un sistema estudiando la
conducta de cada una de sus partes de manera individual y asumiendo que la suma de estas
conductas es igual a la conducta del sistema completo. Y esta es basicamente la forma de
trabajar de la fisica clasica. Separar al universo en segmentos, tomar uno de estos
segmentos y separarlo en si en mas segmentos hasta eventualmente no poder separarlos
mas. Es decir, ver el sistema que se estudia como si fuera un reloj que funciona en base a
engranes que impulsan otro engranes.

Iniciando con Descartes, y asentandose con el trabajo de los fisicos del renacimiento
la vision del universo como un reloj se generalizo y con el tiempo, todo en el universo fue
visto como un reloj gigante formado por mas relojes, desde los seres vivos, hasta las
galaxias, pasando por una infinidad de puntos intermedios (que incluyen las sociedades
humanas, los sistemas biologicos e inclusive la psicologia, todo adquiri6 un tono
reduccionista).

Pero ahora, si tal a sido el éxito de la vision mecanisista-reduccionista del universo
cpor que la incluyo en la lista de limitaciones? A fin de cuentas, jeste trabajo es de los mas
puros ejemplos de una vision cartesiana del universo que he visto! Y es de este modo por
que estoy convencido de que no me estoy desviando de la realidad de manera que sea
perceptible.

El problema con el universo cartesiano es que no siempre se puede aplicar sin

incurrir en sobre-simplificaciones de los modelos que usamos. Para citar algunos ejemplos
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podriamos mencionar sistemas como: los hormigueros, el cerebro, las ciudades, los
embriones, o el clima. Estos sistemas comparten una caracteristica fundamental, todos son
sistemas cuyos elementos constituyentes se ven afectados por una fuerte interaccion.

Para demostrar el fracaso del pensamiento cartesiano en tratar estos sistemas
podemos ejemplificar con el cerebro, si dividimos un cerebro en sus componentes, digamos
células individuales (llamadas neuronas). Y estudiamos la respuesta, neurona por neurona,
que tienen éstas a los estimulos electro-quimicos a los que son sometidas, vemos que el
efecto de la actividad total del cerebro (nuestros procesos intelectuales) son mucho mas
complejos que el efecto sumado de las respuestas individuales de las neuronas. De la
misma manera no podemos predecir el clima estudiando s6lo la evaporacion de un lago o la
conducta semi-inteligente de un hormiguero al estudiar la conducta de una sola hormiga y
asumir a la misma repetida un gran nimero de veces (de hecho la idea de un control
centralizado en los hormigueros no es mas que una antropomorfizacion, los hormigueros
carecen completamente de control, las hormigas individuales toman decisiones locales
basadas en su ambiente quimico inmediato sin importarles en lo mas minimo lo que pase
con sus conciudadanas).

Por lo tanto, el mensaje aqui manifestado es que mientras la visién cartesiana del
universo ha sido util en la historia, existen muchos sistemas en el universo que no se
pueden estudiar desde esta perspectiva. Mientras que para un lector con educacion
cientifica esto podria parecer una advertencia irrelevante pues de seguro ya estaran
consientes de estas limitaciones. Para alguien que apenas estd adentrandose en la fisica
seguramente se llevard una impresion muy limitada del funcionamiento de esta ciencia.
Algunas ramas de la fisica, como la mecénica cudntica y la mecénica clésica estadistica son
claros ejemplo de un abandono de la vision cartesiana de la naturaleza, al igual que la teoria
del caos, el estudio de la teoria de sistemas y muchas de las nuevas tendencias en
sociologia y psicologia. Todo lo cudl pasaria inadvertido a un lector que no esté

familiarizado con las ciencias.

Una de las cosas mas importantes de las que me di cuenta en las diversas materias que
cursé en la licenciatura es que hacer ciencia es mas que solo resolver ecuaciones, una
computadora puede resolver ecuaciones, pero se requiere del humano para plantear el

problema, interpretar los resultados, y sobre todo, entender la herramienta que se esta usando,
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estudiar la ciencia misma, estudiar la filosofia de la ciencia. He expuesto entonces, las
limitantes sobre el uso de modelos y el costo de la simplificacion, sobre la falta de objetividad
involuntaria en la interpretacion de resultados. De aqui, lo escrito al principio de este capitulo,

al lector: Una disculpa por mi descaradamente cartesiana vision del universo, la usé con
cuidado.
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7 APENDICES

En los siguientes apéndices se presentan las herramientas matemdticas basicas de
manera resumida para entender los desarrollos presentados aqui. De ninguna manera se
pretende incluir un tratamiento completo de tales herramientas, Unicamente lo bésico para
entender el presente trabajo.

Se sugiere que sean leidos y consultados cuando sea necesario para seguir las
ecuaciones. Para un conocimiento mas profundo y mejor comprension de estas herramientas

se sugiere consultar las fuentes en la bibliografia referentes a tales temas.

7.1 Derivacion

La derivacion es la operacion basica de la rama de las matematicas llamada cdlculo
diferencial, consiste en tratar ritmos de cambio de alguna variable con respecto a otra. Por
ejemplo, para decir que el ritmo de cambio de X con respecto a Y es constante, decimos (todas

estas notaciones son equivalentes):

— = const.
dy
d
— X =const.
dy
X =const.

Si pensamos en hablar del, por ejemplo, ritmo de cambio de la posicion de un cuerpo
cualquiera con respecto al tiempo, donde la posicién la denominamos con la variable x y el
tiempo con la variable t. Tenemos que este ritmo de cambio, que no es otra cosa la velocidad,
se expresa puede expresar como:

dx
— =

dt

que en matematicas se lee “la derivada de x con respecto a t es V"’ y fisicamente significa “el

ritmo de cambio de la posicion con respecto al tiempo es la velocidad” . Si continuamos con
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este gjemplo y queremos expresar el ritmo de cambio, esta vez, de la velocidad con respecto al

tiempo, es decir: la aceleracion, tendriamos que obtener la derivada de la velocidad con

respecto al tiempo. Y podriamos decir, por ejemplo:

4, _dd_d
dt drd drf
o de manera mas breve:
a=sv=x

lo que se lee “la aceleracion es el ritmo de cambio de la velocidad con respecto al tiempo 6, la
segunda derivada de la posicion”.

Bien, hemos visto la interpretacion de la derivada, veamos ahora como calcularla.

La derivada tiene una definicion basada en argumentos geométricos. Geométricamente la
derivada no es mas que la pendiente (grado de inclinacién) de una curva en un punto dado.
Pero por brevedad no trataremos la definicion y nos adelantaremos directamente a las reglas
que se han de seguir para derivar.

Primero hemos de tomar en cuenta que lo que se somete al proceso de derivacién son
funciones, es decir expresiones matematicas que nos describen algin proceso en la naturaleza
o variables que nos representan cantidades, Nos concentraremos en la derivacion de funciones
ya que las variables se tratan todas como el ejemplo que vimos anteriormente sobre la posicion
(x). 7122y

La forma mas sencilla de funcién es (de manera generalizada):

/)=ax
que se lee “la funcion [ de x es igual a la constante a multiplicada por la variable x elevada a
la potencia b”, donde a y b pueden ser absolutamente cualquier numero . Y la forma de
derivar esta funcién (sin importar los valores de a y b) es siguiendo la regla:
2 f(x)=abx*
dx
y repitiendo esto se pueden obtener las derivadas segundas, terceras, etc,

d ﬁ
& b1
el e

Y si consideramos que la derivada de una constante siempre es igual a cero, y que la
derivada de una suma de funciones es igual a la suma de las derivadas, tenemos que ya

podemos derivar cualquier funcidn de la forma;
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ax tex® £

es decir, cualquier polinomio. Ver el siguiente ejemplo:

Obtener la segunda derivada de f(x)=4x> +3x7 - X

Primero obtenemos la primer derivada:

£ fl)=4-3 43 (2l -

%f()c)=]2x2 —-6x~° —%x_%

ahora volvemos a derivar para obtener la segunda derivada:

gc;zf (x)=12-25" =6 (-3q" - % - (' %}x

3/

d—;f(x) =24x' +18x~* +lx-% =24x +18x7* +l)c7"/2
dx 4 4

Podemos ahora introducir el Operador Gradiente (el cual se representa por la letra griega

V). Un operador es una funcioén que afecta a otra funcioén. El operador gradiente se define

como:
Para un sistema de varias dimensiones, digamos 3 (x,y,z) tal como en el espacio que
habitamos,

d o 0
V(xayaz)5$+$+$

Es decir el operador gradiente es una forma de derivar en varias dimensiones. Aqui, el

; J . . g ;
simbolo — es la llamada derivada parcial con respecto a x, es una derivada que se aplica a
X

una funcién de varias variables, siendo x una de ellas, pero afecta inicamente a la variable x,

las demas se tratan como constantes.
Ejemplo: Sea f(x,y,z)=3x"y’z
Vi(x,y,2)=3: 2x(y32)f +3:3y*(x*2)j +3- 1(X2y3 )l? =6xy’zi +9y’x*z +3x7y'k
donde 7, j,k implican las direcciones x, y y z.

Notese que lo unico que se hizo fue aplicar lo visto anteriormente sobre derivacion.

7.2 Integracion
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La integracion es la operacién base de la otra parte importante del calculo, el cdleulo
integral. Se puede considerar como la operacion inversa de la derivacion. Geométricamente
también tiene una interpretacion correspondiente. Mientras la derivada es la pendiente de la
grafica de una funcion en un punto dado, la integral de una funcion es el drea que se encuentra
entre la grafica de la funcidn y el eje que es abarcada entre dos valores dados de la variable de

la cuil depende la funcién. Ver figura 7.1.

YA
i)

Fig. 7.1 Grifica de una funcidn f{x). El drea gris es ¢l valor de la integral de f{x) entre los valores de

x=a y x=b que es donde se intersecta con el gje “x". Es decir el drea entre la grifica y el gje,

Pero trataremos Unicamente los aspectos de la integracidn que ocupamos para
repraducir los procedimientos mateméticos del Capitulo 4. Esto es, el método para calcularla.
Como mencionamos, la integral es la operacion inversa de la derivada por lo que la regla

bésica es:
[ f(x)dx = f(x)+k
Donde el simbolo f implica la derivacion y se lee “la integral de f“(x) (la derivada de

la funcién f(x)) es igual a la funcién f(x) mds la constante &”. Pero aqui tenemos una
constante del lado derecho que no se presenta en la izquierda. Para que la ecuacion sea vilida
deberiamos poder iniciar con el lado derecho y por medio de la operacion inversa (derivacion)
terminar con el lado izquierdo. Esto es claro ya que, como mencionamos antes, la derivada de

una constante es cero,
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Estas integrales, dan como resultado una funcion la cual puede a su vez tomar una gran
cantidad (muchas veces infinita) de valores. Pero en muchas ocasiones sera el proposito de
uno, el obtener un resultado numérico. Es decir realizar una integral con ciertos limites. No
calcular el total del area entre la curva y el eje, sino solo un pedazo que esta acotado por dos
puntos bien definidos (digamos a y b, donde b es mayor que a), este tipo de integral es la

llamada integral definida .Ver figura 7.2

X=a =h X

Fig 7.2 Ejemplo de una integral definida. El area en gris es el valor de la integral de f(x) evaluada

(L] ubn

entre los valores de x iguales a “a”y

La integral definida entre los valores “a” y “b” se expresa como:
b
[ f(x)dx = 1 (b) - f(a)

en donde el resultado es una resta del valor de la funcion f{x) evaluada en b menos el

valor de la misma evaluada en a. Esto es un resultado numérico, una constante.

Ya que entendemos el funcionamiento basico de las integrales definidas podemos aclarar
uno de los mas importantes usos que se le da a las mismas en el capitulo 4, el calculo de
valores medios. Para esto nos valemos el Teorema del Valor Medio para Integrales, el cual se

anuncia como sigue:
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Si fix) es una funcion continua en el intervalo [a,b], entonces existe un mimero ¢ en

[a.b] tal que:

[ flxdx= f(c)b-a)

De esta expresion podemos ver que fic) es decir, la funcién evaluada en el valor ¢ que es

el valor medio de la funcidn, es igual a:

. 1 3 )
fle)= :T-T;!f“”“&

7.3 Sumatorias

Una sumatoria es una forma abreviada de expresar una suma muy larga de términos que

s¢ puede expresar de manera concreta. Se escribe como:

n=h
ZD,, =D,+D,,+D,,,+D,,+D, ,+D,

=g

si vemos un ejemplo con mas detalle fijandonos que el contador (en este caso n) es lo
que cambia de un termino al otro, podemos entender lo que significa una sumatoria.

Ejemplos:

5
2
Yix=lx it +i0 +4xt +1x°

e 3 I 3= 3o+ Jod
Z?H’LMH =lxq3n+l]+2x{ 1+1:+3x|: . 1]+4x{ +l}+---m

=x*+2x" +3x" +4x" +-0 00




Como vemos, ¢l manejo de sumatorias es muy sencillo, es inicamente una forma de

abreviar expresiones muy largas (la segunda es de hecho infinita).
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7.5 Datos Obtenidos del Programa

Datos obtenidos de la aplicacion del programa al catilogo 2dFGRS. Se muestran
los datos completos para los 9 valores del Parametro de Compacidad (en Megaparsecs) v los 3

valores para ¢l Pardmetro de Aislamiento referentes a grupos de 2 a 50 galaxias.

Paramelro de Compacidad
P.A 1.1 12 13 14 15 1.8 1.7 18 1.8
2 ardr 841 976 10507 10874 11264 11675 12136 12831
2 2.5 5675 8151 6673 7211 TEI2 BO59 8381 BEAS 8939
3 JgeT 4202 4558 4925 E268 5667 G020 [-¥ai] B5TS
2 2807 3308 are 4252 4508 50T 5451 SB4T 6175

106



4175

38
2225 2508 ZTET

2530 2 2898 0 320 6B

2161

1803
1068

1488
1320

25

1550

1495 1726
Figl) 2297

1282
1681

BBS

1047

410

ez

2.5

85
1199
2104
1248

610 TE2 1046 1188 1404 1657 1863
1051

46T

24

618 7T
1284 1463 1118

410

1903

755

314

1048

B¥1

168

25

496
1234

388

1082

320
3

112 149 160 253
3n

X
102

1arz2

166

741

477

182

136

25

M

166

123

415

KD

Bar

287

134

=3

160 a8 383 519
P

136

45
1l

25

145

75
ass
104

45

183

B57

457

105

47

210

217

19 22

25

117

445

19
T4

10

163

3

210

140

RLe]

5

12

25

15
T2

10
43

a

27

167

113

15

149

42

1

25

10

a7

az

3
179

1"

114

103

23

13

25

n

24

18
227

172

13

13z

T

49
19
10

18

17

ar

2T

13

2.5

12

14

12 16
142 152

104

16

25

il

5

a

19

14

25

13

16
128

14

102

Ta

£

17

#

17

1}

25

14

100

£ i)

25

12

25

15

ar

7

10

28

25

11

10

25

17

B1

14

"

17

10

25

18

19

25

19

107



39

29

15

25

20

43

26

16

25

21

39

19

15

25

22

18

17

25

23

29

16

10

25

24

25

16

25

25

24

25

26

18

13

2.5

27

14

25

28

16

25

29

25

30

25

3

2.5

32

25

33

25

12

25

35

25

36

108



25

37

25

38

25

39

25

40

25

41

25

42

2.5

25

25

45

25

46

25

47

25

48

25

49

25

109



8 GLOSARIO

Antropomorfizacién.- Darle forma o atributos humanos a algo que no lo es, ya sea un ser
viviente o no. Asumir que la conducta de todo es explicable en términos humanos.

Aiio luz.- Unidad usada para medir distancias astronomicas, equivale a la distancia que
viaja la luz en un afo, aproximadamente 9,460,800,000,000 km.

Angular, Tamaio.- El tamafio que tiene algo medido en unidades de dngulos (grados,
radianes, etc). Por ejemplo; la Luna tiene un tamafio angular de 0.5 grados vista desde
la Tierra, mientras que el Sol, mucho mas grande pero también mucho mas lejano,
tiene también un tamario angular de 0.5 grados visto desde la Tierra.

Baricentro.- Sindnimo de centro de masa.

Centro de masa.- En un sistema de particulas o un cuerpo, es un punto tal que tiene una
cantidad igual de masa de un lado cualquiera que del lado contrario, esto se debe
cumplir para cualquier direccién. No es necesariamente el centro geométrico.

Continua, funcién.- Una funcién ¢s continua en un valor dado si nos podemos acercar a
dicho valor ya sea por los valores de la funcién superiores al valor asi como por los
inferiores. Matemiticamente:

hm Six)= fla)

Corrimiento al rojo.- Efecto que suffe la luz al ser sometida al efecto Doppler, es decir,
volverse mas roja por efecto de la velocidad de la fuente emisora al irse alejando del
observador.

Cudsares.- Del ingles Quasar, abreviacion de objeto Cuasi-estelar. Los cuasares son tan
lejanos que cuando estos brillantes objetos del tamafio de una galaxia fueron
descubiertos se pensé que eran estrellas. Después se descubrid que eran un tipo
especial de objeto parecido a las galaxias pero que despedian mucha mas energia que
una galaxia normal.

Ciimulo abierto.- Conjunto de estrellas jévenes que forman una asociacion en proceso de
dispersarse. Estos cimulos se forman de las nubes moleculares en donde se forman las

estrellas (por esta razon suelen contener gas y polvo residual del proceso de formacion
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estelar) a lo largo del disco de la galaxia. Los cimulos abiertos no suelen contener mas
que unos cuantos cientos de estrellas. Ejemplo famosos de estas estructuras son las
Pléyades y las Hiades.

Camulo globular.- Agrupacion de estrellas viejas, de masa relativamente baja y muy
longevas. Tiene una forma esferoide y son muy pobres en gas y polvo. A diferencia de
los abiertos estos cumulos estin amarrados gravitatoriamente, suelen contener decenas
de miles de estrellas y estan distribuidos en orbitas alrededor del centro de las galaxias
de manera esférica.

Doppler, efecto.- Modificacion que sufre una onda cuando la fuente que la emite se
encuentra en movimiento respecto al observador. Al tratarse de luz, una onda en
particular sufre corrimiento al azul si la fuente se acerca al observador y corrimiento al
rojo si se aleja.

Ensemble.- En mecdnica estadistica. Un conjunto de estados posibles que un mismo
sistema podria tomar en algiin momento dado con la posibilidad de pasar de uno a otro.

Espectro.- El conjunto de componentes que son incluidos en la radiacion emitida por un
objeto en particular. Incluye lineas que revelan la composicion quimica del objeto que
emite la radiacion.

Espectroscopio.- Instrumento utilizado para descomponer la luz en sus componentes
individuales permitiendo la observacion y estudio de lineas espectrales. En astronomia
se utilizan espectroscopios disefiados para recolectar la luz obtenida por el telescopio y
asi obtener espectros de objetos celestes.

Factor de proporcionalidad.- Mat. Constante que define la relaciéon entre dos entidades
dadas. En fisica se suelen usar para transformar entre dos unidades diferentes. Muchas
de estas son las constantes universales. Ejemplo: c, h, H,

Funcién.- Es una relacion matematica que transforma el valor de una variable en su
correspondiente valor en otra variable. Las funciones son muy ftiles en fisica para
describir relaciones entre las variables elementales de la naturaleza. Como por
ejemplo, la posicion que tiene un cuerpo a lo largo del tiempo se puede describir como
una funcién que al ser alimentada un valor de la variable tiempo nos regresa un valor

de la variable posicion.
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Kelvin, grados.- Unidad de medida de temperatura, es equivalente a 1/273.16 de la
temperatura termodindmica del punto triple del agua, su simbolo es °K. Es igual en

magnitud a los grados centigrados, pero los 0 °K es el llamado cero absoluto.
La relacion de conversion es:
°K="C+273.16
M.- Letra indicial del catdlogo Messier
Magnitud Absoluta.- Es el brillo con el que se ve (magnitud aparente) un objeto celeste
cualquiera situando ¢l observador a una distancia de 10 parsecs. Siendo My, la
magnitud absoluta M, la magnitud aparente vy » la distancia al objeto. Se calcula

como M, =M, +5-5logr

Magnitud Aparente.- Es el brillo con el cual se ve un objeto celeste desde la Tierra. Ya
que tales objetos se encuentran a diferentes distancias, este brillo no es buena
referencia para determinar el brillo real de un objeto.

Megaparsec.- Una unidad de distancia usada en astronomia extragalictica que es
equivalente a un millon de parsecs.

NGC.- New General Catalog, Nuevo Catilogo General.

Norma.- Es la longitud o valor absoluto (valor numérico sin tomar en cuenta el signo) de
un vector.

Operador.- Es una funcion matematica que se puede aplicar a una funcion. Es una especie
de “funcion de funciones” que transforma una funcidn en otra. En fisica son utilizados
los operadores para relacionar funciomes, es decir para describir relaciones mas
complejas de lo que se puede lograr con una funciéon. Por ejemplo, la posicidn puede
ser una funcion del tiempo, un operador que derive la funcidn a la cual se aplica nos
daria la velocidad como funcion, también, del tiempo

Optica, Fibra.- Material transparente que esta disefiado para permitir el libre paso de la
luz con la menor perdida de intensidad posible, al mismo tiempo este material se puede
usar para crear tiras o cuerdas que sean flexibles. La fibra 6ptica transporta la luz de la
misma manera que una manguera transporta un fluido.

Pirsec.- Unidad de distancia equivalente a 3.262 afios luz, es la distancia a la cual el
didmetro de la orbita de la Tierra tiene un tamafio angular de un segundo de arco

(3600-esima parte de un grado).
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Radian.-Unidad para medir éangulos que divide wuna circunferencia en
27 (aproximadamente 6.2831) partes. Un radian es equivalente a 57.2957 grados.

Rayleigh, Dispersion de.- Es cl fendmeno de dispersion de la radiacion electromagnética
por particulas mas pequefias que la longitud de onda (A) de la radiacion incidente,
aproximadamente 1/10 & . Es el efecto de que las ondas de luz (radiacién) “reboten” en
las particulas dispersindose en muchas direcciones diferentes. Este es el efecto que
hace que el tener nitrégeno en nuestra atmésfera nos ocasione tener un cielo azul.

Separacion angular.- Es la distancia entre dos puntos en el cielo medida en unidades de
angulos. Por ejemplo el polo norte celeste y el ecuador celeste estdn a 90° de distancia.

Teorema.- Un teorema es una sentencia referente a algo en matematicas o fisica que se
puede demostrar como verdadera por medio de herramientas y argumentos
matematicos aceptados.

Variable.- Matemdticas.- Es una entidad que puede tomar una valor que puede cambiar al
alterar las circunstancias, suelen ser denotadas con las ultimas letras del alfabeto,
ejemplo: W, X, Y, Z ; Astronomia.- Estrella Variable, es una estrella cuya luminosidad
(cantidad total de radiacion emitida) varia por procesos diferentes a los del
envejecimiento.

Vector.- Es una entidad matematica que consiste en al menos tres elementos de
informacién, con las cuales se indica la magnitud, direccion y sentido. Graficamente se
describen como flechas, fisicamente se utilizan para describir ciertos tipos de
cantidades que deben tener los tres elementos mencionados, tales como la posicién,
velocidad, aceleracion, etc. Se distinguen por una flecha sobre la variable que
representan o escribiendo la variable con negrillas. Por ejemplo: x es la posicion
descrita como una cantidad (5 metros, por decir algo), x o ¥ es la posicion como una
cantidad, direccion y sentido (5 metros en direccién norte-sur y sentido norte, o 5

metros por el eje x en el sentido positivo).
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