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Resum

Visi6 general sobre la formacié i evoluci6 de galaxies i el model de mateéria fosca freda (ACDM) que intenta
explicar aquest procés dintre del marc del model cosmologic estandard.
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1 Introduccid

A11925, Edwin Hubble va fer public els resultats sobre les
seves observacions de nombroses nebuloses mitjangant el
telescopi Hooker (2.54 metres). La publicacié va deixar
en evidéncia que no pertanyien a la Via Lactia (tal i com
és creia a ’¢poca) i que no eren nebuloses siné altres
galaxies llunyanes. Addicionalment, 'estudi de la seva
cinematica va mostrar que 'univers s’estava expandint
uniformement.

Les caracteristiques generals de les galaxies es descriuen a
la secci6 2 del present document. Per altra banda, la for-
macio de D'estructura cosmica (segons el model ACDM)
i la formaci6 de galaxies (matéria barionica) es tracten
a la secci6 3 i 4. L’objectiu és obtenir una visi6 general
sobre l'estat actual de la formacié i evolucié de galaxies
des d’un punt de vista cosmologic.

2 (Galaxies

Les galaxies a l'univers local es poden definir com con-
glomerats d’estrelles que poden anar des del centenars de
milions fins als bilions. Aquestes estan suportades con-
tra la gravetat mitjangant la rotacié en un disc o per una
amplia dispersioé de velocitats formant un el-lipsoide.

L’estimacié del nombre d’estrelles d’una galaxia es pot
realitzar dividint la lluminositat o massa total pel la llu-
minositat o massa d’una estrella tipica, o utilitzant la
funcié de lluminositat o massa d’una galaxia (relacio de
la proporcié d’estrelles per cada rang de lluminositat o
massa).

A grans escales, les galaxies poden servir com a tracadors
de D’estructura de I'univers.

A continuacié s’exposa el contingut d’aquestes d’aque-
stes, propietats diverses i organitzacié cosmica.

2.1 Poblacions d’estrelles

En funcié de les edats, metal-licitats, cinematica i dis-
tribucié espacial de les estrelles, aquestes és poden dividir
en 2 grups:

1. Poblacio I: A les galaxies espirals com la Via Lactia,
es situen al pla del disc (principalment als bragos
espirals), no tenen més de 10 Gyr (una fraccié im-
portant té menys de 1 Myr) i la seva metal-licitat
(abundancia d’elements més pesats que I'Heli) és pr-
opera a la solar (Z ~ 2%).

2. Poblacio II: Situades a les zones esferoidals (p.ex.
galaxies el-liptiques o al bulb central de galaxies es-
pirals), son estrelles velles de més de 10 Gyr amb
molt baixa metal-licitat.

Population Il stars: random motion.
Eccentric orbits passing through disk
plane; older, more metal-poor,

Population | stars: ordered motion.
Circular orbits in the disk plang;
younger, more metal-rich,
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Figura 1: Poblacions d’estrelles.

‘ Propietat | Elliptiques | Disc ‘
Dynamically bound | Suport térmic | Forca centifuga
Rotacio Lenta Rapida
Color Vermell Blau
Poblacio Vella Vella i jove
Distancia Redshift alts Redshift baixos
Gas Poca quantitat | Molta quantitat
Formaci6 d’estrelles Baixa SFR Alta SFR
Tamany Compacte Extens

Taula 1: Propietats generals de les galaxies segons el
tipus

Per altra banda, es postula que va existir una poblacio
III encara no observada, formada després del Bing Bag
(redshift z 20) 1 composta per estrelles de metal-licitat
zero. Aquestes serien molt massives i la seva evoluci6 era
molt més rapida que les actuals (temps de vida 1Myr).
Es considera que sén les responsables de la reionitzacio
de I'univers.

2.2 Medi interestel-lar (ISM)

A banda d’estrelles, les galaxies disposen d’un medi in-
terestel-lar (ISM) compost principalment per gas (aquest
domina a les galaxies a redshifts molt elevats a on encara
no s’han format gran quantitat d’estrelles).

El medi interestel-lar s’ha d’entendre com un fluid no
isotérmic amb grans turbuléncies, principalment, confor-
mat en niivols d’hidrogen neutre HI i nivols moleculars a
on tenen lloc la formacié de noves estrelles. El col-lapse
de regions del navol en estrelles té origen a partir de
la compressié del gas produit per pertorbacions com su-
pernoves, inestabilitats del disc o inestabilitats mange-
torotacionals.

2.3 Tipus

Edwin Hubble va classificar morfologicament les galax-
ies en tres grups basics: el-litiques, espirals (compostes
principalment per un disc pla i un bulb esféric central)
i irregulars. Aquesta classificacié no representa una se-
qiiéncia evolutiva donat que s’ha observat que totes les
tipologies contenen estrelles d’edats antigues.
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The Hubble *‘nning fork™ Sequence of galaxy dassification. Galaxies are dassfied
by shape. The elliptical galaxies go from droular (EQ) to significantly fartened (E7).
The spirals are sub-divided into regular spirals and barred spiralks. Each of hemis
further sub-divided into groups depending on the size of the central bulge and how

tightly the arms are wound around the center, The irrepnlar gal axies haveno
definite strucnure. Thisisnot an evolutionary sequence!
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Figura 2: Seqiiéncia de tipus de galaxies de Hubble

Si bé la classificacié es realitzava inicialment per inspec-
ci6 visual, actualment s’ha establert un criteri numeéric
per facilitar el procés que consisteix en extreure el rati
entre 'esferoide (bulb central) i la lluminositat total:

o Lezhereid ] Galaxies elliptiques (E0..E7)

. Lspheroid

- ~ 0.5 Galaxies lenticulars (S0)
B

e 0.1< L%B””d < 0.5 Galaxies espirals (S[B]abcd)

Lspheroid
LB .
esferoide)

. ~ 0 Galaxies irregulars (no disposen d’un

2.3.1 Galaxies el-liptiques

Les galaxies el-liptiques es suporten per la velocitat de
dispersi6 de les seves estrelles (suport térmic) i no per
rotacid, a excepci6 de les galaxies el-liptiques nanes que
si roten rapidament. Les caracteristiques principals son:

e El moviment de les estrelles és aleatori sense un sen-
tit rotacional fix.

e Dinamicament sén molt estables davant de pertor-
bacions.

e No hi ha formacié de noves estrelles donat que tenen
molt poc gas i pols entre les estrelles.

Les galaxies el-liptiques es troben subclassificades en fun-
ci6 del seu grau d’aplanament (p.ex. E7 és més pla que
EO0). Les nanes el-liptiques, junt amb les nanes irregulars,
son el tipus més comu de galaxia.

Cal destacar que també existeixen el-liptiques gegants
anomenades galaxies ¢cD que s’han format a partir de
col-lisions i fusions de galaxies.

Figura 3: M32, nana el-liptica tipus E2 al costat de la
galaxia andromeda

Figura 4: M31, la galaxia espiral andromeda

La brillantor a galaxies el-liptiques segueix la segiient for-
ma:

I(R)=1(0) efkR% _ I(R@)e_b”((%)l/"—l) "

aonn~4ib, ~2n—0.324. R, és el radi efectiu (a on
hi ha el 50% de la lluminositat).

2.3.2 Galaxies espirals

Les galaxies espirals tenen discos plans amb bracos, al-
gunes tenen també una barra de gas al centre. Les prin-
cipals caracteristiques:

e Presenten un moviment ordenat rotant al voltant del
centre.

e Els discs sén sistemes fragils des del punt de vista
dinamic, molt sensibles a pertorbacions.

e Hi ha formacio d’estrelles noves (especialment als
bragos espirals) donat que disposen de gas i pols
entre les estrelles.

La brillantor al disc a galaxies de tipus espiral cau en
forma exponencial:

[(R) = Le(F2) 2)

aon I; =1(0)i Ry és lalongitud d’escala del disc (2 -
3 kpc a la Via Lactia). Cal destacar que la brillantor al
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S0 million years 100 million years

Diferentlzl iotaton, stars near the center take less time to orbit the center than those farther
from the center. Differential rotation can create a spiral pattem in the disk in a shorttime.

Observation: 13,000 million years

Prediction: 500 million years

The “winding problem™ because of differential rotation, the spiral arms
should be sowound up after a shorttime that the spiral structure has
disappeared. Ohservation contradicts the prediction. What keepsthe
spirals loose?
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Figura 5:
encial

Formacio dels bracos espirals per rotacié difer-

bulb es comporta com una galaxia el-liptica. Per altra
banda, la distribuci6 vertical de brillantor al disc (eix z)
presenta la segiient relacié:

— =l

I(R,z)=1(R)e™-

3)

Les estrelles, el gas i el pols al disc es congreguen habit-
ualment en un patré espiral amb bragos. L’origen d’aque-
sts no pot ser explicat per rotacié diferencial, donat que
el patré es trencaria als 500 milions d’anys.

Una possible explicaci6 de la formacio de estructura es-
piral es troba a la teoria de ’ona de densitat, a on s’estip-
ula que una pertorbaci6 gravitacional en forma d’ona que
es mou a través del disc causa les agrupacions d’estrelles
i gas.

2.3.3 Galaxies irregulars

Les galaxies irregulars no tenen una forma definida. Al-
gunes contenen molt gas i pols i per tant, hi ha formacié
estel-lar. Les nanes irregulars, juntament amb les nanes
el-liptiques, sén el tipus de galaxia més comu.

2.4 Corba de rotacio

El objectes celestes que roten al voltant d’un punt (p.ex.
el centre d’una galaxia) tenen una forga centripeta equiv-
alent a la gravetat:

Screech!
8  moes —@—

individual cars move through the traffic jam

incoming clouds
and stars

-

density wave

X —cormpression!
only the longrlived

stars make it out,

stars form

density wave
(enhanced gravity)

Spiral density waves are like traffic jam s. Clouds and stars speed
up to the density wave (are accelerated toward it) and are tugged
backward as they leave, so they accumulate in the density wave
(like cars bunching up behind a slower-moving wehicle). Clouds
compress and form starsin the density wave, but only the fainter
stars live leng enough to make it out of the wave.
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Figura 6: Teoria de ’ona de densitat

Figura 7: Navol gran de Magellanes (orbita la Via Lac-
tia)

GMcentralmob jecte
allotjecte(4)

2
Mobjecte * V
F, = — g =F, =

Aquesta relacié permet determinar que la velocitat de
rotacié a l’orbita dependra exclusivament de la distancia
al centre i de la massa que existeix entremig;:

G- ]\/[central

dto gallactic center

(5)

Vin orbit =

Per tant, a partir de ’estimacié de massa visible a difer-
ents distancies (distribucié de massa), és possible deter-
minar la corba de rotaci6 teorica (velocitat teorica en
funci6 de la distancia al centre) d’una galaxia. No ob-
stant, la corba teodrica no coincideix amb les observades
(velocitats reals en funcié de la distancia al centre) a
partir d’estrelles, regions HII o galaxies satél-lit.

La gravetat és més feble com més gran és la distancia,
per tant les estrelles més externes haurien d’orbitar a
una velocitat més lenta, perd les observacions obtenen

una linia plana o amb pendent positiva (—0.2 < A <1 a

_ dlog(Velocitat)
on A - dlog(dto gallactic center)).
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The gravity of the visible matter in the Galaxy is not enough to explain the high orbital
speeds of stars in the Galaxy. For example, the Sun is moving sbout 80 km/sec too fast.
The part of therotation curve contributed by the wisible marter only is the bottom curve,
The discrepancy berween thetwo curves is evidence for a dark matter halo.
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Figura 8: Corba de rotaci6 de la Galaxia

Acation Cirve for Miky Way. Enckos:

0 Is 2
Ditance rom Corte (kpe)

0 Is 20
Ditance rom Corte (kpe)
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Figura 9: Corba de rotacié descomposta de la Galaxia

La corba de rotacié pot ser descomposta en les parts indi-
viduals que contribueixen cada component de la Galaxia
com s’observa a la figura [9]

Per a justificar la velocitat de rotacié observada, es con-
sidera l’existéncia d’un halo de matéria fosca, la qual pot
trobar-se en forma de:

e Matéria fosca barionica: Planetes, nanes marrons
(estrelles que no brillen per fusions nuclears), nanes
blanques i/o forats negres.

e Materia fosca no barionica: Neutrins amb massa o
altres particules exotiques que no han sigut obser-
vades als laboratoris encara (WIMPs, Weakly inter-
acting massive particles).

A partir d’estudis estadistics que intenten determinar la
quantitat de massa en forma d’objectes barionics a partir
de l'efecte de weak lensmgﬂ s’ha determinat que aquests
no representa prou massa com per justificar les diferén-
cies observades a la corba de rotacié.

La massa barionica de galaxies es troba al voltant del

3 - 5% de la matéria fosca d’un halo. Per altra ban-
da, segons el model cosmologic estandard, la fraccioé de

] Component \ Contribuci6 a 2 ‘

Baix redshift (z < 2)
Galaxies: Estrelles 0.0027 £ 0.0005
Galaxies: Regions HI (4.2+0.7) x 1074
Galaxies: Hs (1.5+0.6) x 1077
Galaxies: Altres (~2.0) x 107%
Gas intra-camul 0.0018 £ 0.0007
IGM (fred-templat) 0.013 +0.0023

IGM (templat-calent) ~ 0.016
Alt redshift (z > 2)
Boscs de nivols Lymana | > 0.035

Taula 2: Abundancies dels diferents components bar-
ionics

matéria barionica sobre matéria fosca no barionica és del
18% (Qp/Qpam ~ 0.04/0.022). En conseqiiéncia, un per-
centatge important de massa barionica no es troba a les
galaxies sin6 al medi intergalactic (IGM).

2.5 FEvolucid

Les galaxies evolucionen amb el temps segons la historia
del rati de formacié d’estrelles (SFR). Actualment exis-
teixen models espectro-foto-quimics amb els qual es pos-
sible arribar a deduir la historia de la formacié d’estrelles
a una galaxia a partir del seu espectre (p.ex. GALAXEV
20037 de Bruzual et al.).

Aquests mateixos models han permeés determinar que les
galaxies espirals com la Via Lactia requereixen una acre-
ci6 constant de gas de baixa metal-licitat per tal de poder
reproduir les abundancies de metalls, el rati de formacio
estel-lar i les fraccions de gas. En canvi, les galaxies mas-
sives el-liptiques concorden amb un model de formacio
amb una unica rafega rapida de formaci6 estel-lar.

2.6 Mesura de distancies a galaxies

Les distancies entre galaxies es mesuren habitualment en
megaparsecs (1 megaparsec = 3,3 milions d’anys llum).
Per exemple, la distancia entre la Via Lactia i Androme-
da (la galaxia espiral més propera) és de 0,899 mega-
parsecs.

A continuacio s’exposen les diferents técniques existents
per mesurar les distancies.

2.6.1 Estrelles variables o supernoves tipus Ia

Per galaxies properes, un métode per determinar la dis-
tancia és utilitzant la relacié periode-luminositat de les

1. http://en.wikipedia.org/wiki/Weak gravitational lensing
2. http://www2.iap.fr/users/charlot,/bc2003/
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Blue-shifted and red-shifted lines from individual
stars in the galaxy blend together to form hroadened
absorption lines in the galaxy’s spectrum.

T

If the spread in velocities is greater, the blended
absorption lines are fatter. This happens for the
maore massive and luminous galaxies.
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Figura 10: Velocitat de dispersié d’una galaxia el-liptica

cefeides. Mesurant el flux i el periode de variacié d’aque-

stes estrelles, es pot conéixer la lluminositat i per tant la
distancia (F = ).

seva distancia ( 4Hd2L)

D’altra banda, per les galaxies més distant s’utilitzen les

supernoves tipus Ia per la seva elevada brillantor.

2.6.2 Relacio Faber-Jackson

Sandra Faber i Robert Jackson van descobrir al 1976 una
relacio entre les velocitats de dispersio de les estrelles i la
lluminositat de les galaxies el-liptiques L o< (vaispersis)
habitualment en la forma:

L 0.25
Udispersion = 220 - ()

o ©®

aon L, éslalluminositat caracteristica d’una galaxia (al
voltant dels 10.000 milions de lluminositat solars).

La velocitat de dispersié pot ser obtinguda a partir del
gruix de les linies d’absorci6 d’estrelles o les emissions
radio del gas en una galaxia (efecte Doppler). Aquestes
seran més amplies com més elevada sigui la velocitat de
dispersi6.

Amb la relacié Faber-Jackson és possible obtenir la llu-
minositat i deduir la distancia utilitzant la llei de I'invers
al quadrat.

2.6.3 Relacié Tully-Fisher

Al 1977 Brent Tully i Richard Fisher van descobrir
una relacié similar entre la velocitat de rotacié del disc
(mesurat utilitzant la radiaci6 de 21 c¢m) i la lluminositat
d’'una galaxia espiral L o< (Veircutar)”. Com més rapid
rota el disc, més amplies so6n les linies d’emissié de 21
cm.

L 0.22
Veircular = 220 () (7)

L,

aon L, éslalluminositat caracteristica d'una galaxia (al
voltant dels 10.000 milions de lluminositat solars).

Part of the disk rotates toward us and
part of it rotates away from us. The 21-cm
emission is the hlending of the

individual lines.

-t
s

More massive (and more luminous) spirals
rotate more quickly. The 21-cm emission is
broader.

Copyright Nick Strobel (astronomynotes.com)

Figura 11: Velocitat de rotaci6 d’'una galaxia espiral

0: mutual gravity
keeps cluster
tagether

atoh: 10Mpc atob: 15Mpe

btoc 10Mpc btoc 15Mpc

50 50

atoc z0 Mpc atoc 30 Mpc
speed = distance travelled

time It takes

expansion of space between galaxies (or galaxy clusters) moves galaxies away from
each other. If the time interval for the situation above is 6.5 billion years, then galaxy
(b) appearsto he moving & a speed of 3 Mpc/(5.3 billion yr) = 0.77 Mpciby (= 770
km/fsec) from galaxy (a). Galaxy (c) Is twice as far and appearsto be moving twice
as fast 10 Mpc/{B.5 billion yr) = 1.54 Mperby (= 1,540 kmisec).
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Figura 12: Expansi6 de 'univers

Amb la relacié Tully-Fisher es possible obtenir la llumi-
nositat i deduir la distancia utilitzant la llei de I'invers
al quadrat.

2.6.4 Llei de Hubble

Un altre métode per trobar distancies és utilitzar la llei
de Hubble, la qual relaciona la distancia a la que es troba
una galaxia amb la velocitat que s’allunyen de nosaltres
degut a l’expansi6é de 'univers:

(8)

speedrecession - HO - distance

a on Hy és la constant de Hubble.

Si la distancia es mesura en megaparsecs i la velocitat
en km/s, la constant de Hubble es troba al voltant de
(71 £ 2.5) km/s/Mpc.

2.7 Cuamuls de galaxies

La Via Lactia forma part d’un cimul poc poblat de
galaxies anomenat Grup Local. Aquest conté:

e Dos grans galaxies espirals (Via Lactia i Androme-
da)
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Figura 14: Simulacié de la formacié de l'estructura de
galaxies aplicant el model ACDM

e Una petita galaxia espiral
e Dos galaxies el-liptiques
e I com a minim:

— 19 irregulars
— 17 nanes el-liptiques

— 5 nanes esferoidals

El ciamul de Virgo és el més proper al Grup Local, es
troba a 45 - 59 milions d’anys llum. La massa total és
suficientment gran per a estar lligada als grups del seu
voltant (inclos el Grup Local).

2.8 Superclusters

Els camuls de galaxies s’atrauen mutuament per for-
mar supercluster de decenes fins a centenars de ctmuls.
Els estudis observacionals com el 2-degree Field Galazy
Redshift Survey (2dFGRS) i el Sloan Deep Sky Survey
(SDSS) permeten conéixer ’estructura de I'univers a par-
tir de les galaxies observades a diferents distancies:

Per altra banda, mitjangant simulacions numériques i el
model de mateéria fosca freda (ACDM) s’ha aconseguit
reproduir Iestructura observada de 'univers:

2.9 Origen

Totes les galaxies van iniciar la seva formacié fa 13.000
milions d’anys. Existeixen principalment dos models que
expliquen la seva formacio:

e Model top-down: Les galaxies es van formar a partir
de la fragmentaci6 de grans nuvols de matéria.

— A partir de nuvols fragmentats de rotacio lenta
es van formar galaxies el-liptiques a on la ma-
joria de les estrelles van néixer abans de que el
nuvol es pogués aplanar per crear un disc.

— En canvi, a les galaxies espirals el nuvol de gas
presentava una rotacio elevada i la formacio del
disc va ser possible.

e Model bottom-up (p.ex. ACDM): La fusié de concen-
tracions relativament petites de matéria van donar
lloc a les galaxies.

— Aquestes concentracions de gas van iniciar el
seu col-lapse quan l'univers era molt jove i van
créixer per fusi6 o acrecio.

— Aquest model prediu dos fets que encaixen amb
les observacions:

x Hxisteixen més galaxies petites que grans.

x Els camuls de galaxies i els supercluster
estan encara en procés de formacio

La collisi6 i fusié de galaxies també te un rol important
en l’evolucio d’aquestes. Quan dos galaxies col-lisionen,
les estrelles es veuen afectades gravitatoriament perd no
és produeix cap xoc estel-lar degut a I’ampli espai exis-
tent. En canvi, el gas que col-lisiona es veu pertorbat i
s’inicia la formacié massiva d’estrelles.

3 Formacié de ’estructura coOsmi-
ca

La cosmologia prové un marc tedric per a establir les
condicions inicials per I'estudi de la formacié i evolucio
de l’estructura de 'univers. En aquest sentit, el model
de la matéria freda (ACDM) ha permés integrar diferents
components:

1. El model cosmologic estandard basat en el Big Bang
i la inflacio

2. El model estandard de particules (fisica quantica)
3. Models astrofisics (p.ex. clustering jerarquic)

4. Fenomens com la radiaci6 cosmica de fons, la
mateéria fosca, lenergia fosca, la geometria plana i
les propietats de les galaxies.

3.1 Fluctuacions

3.1.1 Origen

Des de l'inici de I'univers (Big Bang) i fins el segon 1043
es denomina época de Planck, a partir de llavors es pos-
sible aplicar la fisica que coneixem per intentar entendre
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] Parametre \ Valor ‘
Densitat total Q=1
Densitat d’energia fosca Qpr=0.74
Densitat de mateéria fosca Qpy = 0.216
Densitat de mateéria barionica Qg =0.044
Constant de Hubble h=0.71
Edat de 'univers 13.8Gyr
Espectre de poténcia norm. og = 0.75
Index de ’espectre de poténcia | ng (0.002) = 0.94

Taula 3: Parametres del model ACDM

I'evoluci6 de I'univers. Des del segon 10~43 fins el 10736
és denomina I’época de la Gran Unificacid, 'univers tenia
una temperatura de T > 102" K i la matéria es trobava en
un estat de vuit quantic. Aquest estd caracteritzat per
canvis temporals en la quantitat d’energia en un punt
a l'espai deguts al principi d’incertesa de Heisenbergﬂ
Aquestes fluctuacions quantiques tenen lloc per parelles
de particula - antiparticula virtuals d’energia (AE) que
son creades amb un temps de vida molt petit (At).

Les  fluctuacions  quantiques  esdevindran  in-
homogeneitats a la densitat de 'univers degut al
periode inflacionari (des del segon 10736 fins 1073%).
Aquesta época es pot modelar considerant un univers de
Sitter a on la geometria és plana i la constant cosmolog-
ica domina la dinamica (Q = Qs = 1), per aquest cas la
longitud de qualsevol fluctuaci6 creix exponencialment:

Ap ox et (9)

aon A és la longitud d’una fluctuacié, H = ¢ el parame-
tre de Hubble (ritme d’expansi6, constant per aque-
st model) i ¢ el temps. Per altra banda, el radi de
Ihoritzé que esta casualment connectat (també conegut
com radi de Hubble Lg) és constant i ve determinat per
& = const, en conseqiiencia les fluctuacions es faran més
grans que ’horitzo.

Un cop acabada I’época de la inflacié, el radi de I'horitzo
creixerd, proporcionalment a la velocitat de la llum i el
temps Ly o c-t i en algun moment, la pertorbacio
tornard a estar casualment connectada i es convertirad
en una veritable pertorbacié de densitat.

3.1.2 Evolucié gravitacional

Les fluctuacions estan caracteritzades pel contrast de
densitat:

=7

)

op_p—p
P P
a on p és la densitat de la pertorbacié i p la densitat
mitja de 'univers.

(10)

El creixement de les pertorbacions es dona en 2 fases:

1ou

10

scale factor

1om

inflation

10°m 1¢m
wavelength

10em 1 m

Figura 15: Creixement de la longitud de la pertorbaci6 i
radi de Hubble.

1. Régim lineal § <« 1: la pertorbacié creix propor-
cionalment amb I’expansi6 de I'univers A\, = a (t) Ao,
considerant a (tp) = 1 a on to és el moment actual.
A la majoria d’escales, les pertorbacions son lineals
fins I’época de la recombinacié quan ’univers tenia
379.000 anys.

2. Reégim no lineal § — 1: la pertorbaci6 és separa de
Pexpansid, col-lapsa i virialitza (es converteix en una
estructura auto-gravitant).

Per les pertorbacions que tenen una dimensié superior al
radi de ’horitz6, no importa el material del que estan fets
donat que no sén possibles els processos microfisics. El
creixement d’aquestes vindra determinat pel component
dominant a 'expansi6 de I'univers (veure taula [4).

Per altra banda, les pertorbacions que ja estan casual-
ment connectades es veuen afectades per processos mi-
crofisics (pressio, viscositat, transport radiatiu, etc.) i
per tant es poden considerar una pertorbacié de densi-

tat real. En aquests casos, existeix una longitud critica
1

AJ = cs (G%;) *a partir de la qual la gravetat guanya a
la pressié de la matéria:

e )\, > As: El contrast de densitat creix exponencial-
ment amb el temps i s’ha de tractar la seva evolucio
com la d’un fluid perfecte sense pressio.

e )\, < Aj: La densitat de la pertorbaci6 es veu es-
morteida per I’expansié de 'univers i la fa oscil-lar
com ones acustiques. La seva evolucié es pot mode-
lar com un fluid perfecte amb pressio (les equacions
resultats a l’espai de Fourier coincideixen amb la
d’un oscil-lador harmonic)

3. El Principi d’incertesa d’Heisenberg explica que no es pot
saber, al mateix temps i amb total precisio, el valor de certs ob-
servables com per exemple la posicié i el moment d’una particula
o lenergia 1 el temps AEAt =~ %
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\ Component dominant \ Edat inici \ Edat final \ Longitud \ Contrast de densitat \ Expansio \ Pressio \ Densitat \ \
Energia del buit 10~30seg 10~%2seg Soca(t)? a(t)ceflt | P=—p| p=ps proca(t)
Radiacio 10732 70.000 anys |y _ )y 5o a(t) a ot [ P=Lp| p=p | -3
Materia 70.000 anys 5 Gyr i 0 doxal(t) a(t) xt?3| P= p=pm | " ci(la
Energia fosca 5 Gyr (actualitat) doca(t)” a(t) oc et =—p| pRpa A

Taula 4: Ritmes d’expansié de l'univers i de creixement de les pertorbacions.

El procés evolutiu és relativament lent, les époques
tipiques de formaci6 de galaxies estan a redshifts z ~ 1—-5
(edats ~ 1.2 — 6Gyr) i la formaci6 de camuls de galaxies
no té lloc fins z < 1 (edat de 'univers superior als 6Gyr).

3.1.3 Matéria

La matéria barionica en pertorbacions a on la longi-
tud és A\, < Ay, mitjancant interaccio electromagnetica
(radiacio) fa desaparéixer la propia pertorbacio. Aixd
implica la desaparici6 de totes les pertorbacions inferi-
ors a una massa Mg fins al temps de la recombinacio
(trec = 379.000 anys) i degut a que s’ha estimat que
M, ~ 10" —10'*Myh™!, no es podrien haver format les
galaxies que observem actualment a partir de pertorba-
cions de matéria barionica.

Per altra banda, la mateéria fosca és acol-lisional i no
interacciona electromagnéticament. Una pertorbacié de
matéria fosca només desapareix si les particules son rela-
tivistes, donat que podrien propagar-se lliurement cap a
regions menys denses. Com més massiva és la particula
de matéria fosca, més aviat es torna no relativista:

o Matéria fosca freda (CDM, Cold Dark Matter):
deixa de ser relativista molt aviat

o Matéria fosca tébia (WDM, Warm Dark Matter):
deixa de ser relativista aviat

e Mateéria fosca calent (HDM, Hot Dark Matter):
deixa de ser relativista tard

La tnica particula no barionica confirmada experimen-
tal sén els neutrins lleugers i pertanyen al tipus HDM.
No obstant, les pertorbacions que poden donar lloc a
les galaxies actuals només poden ser les compostes per
mateéria fosca freda (la resta desapareixen abans perqué
triguen més en fer-se no relativistes). En aquest sen-
tit, les galaxies es formarien al centre d’estructures
col-lapsades de mateéria fosca freda anomenades halos,
a on el gas barionic seria atrapat pel potencial gravita-
cional.

3.1.4 Radiacié cosmica de fons
L’evolucié de les pertorbacions és lineal a la majoria

d’escales fins ’época de la recombinacié (edat de 1'u-
nivers: 379.000 anys), a on es va desacoblar la matéria

Figura 16: Radiaci6 cosmica de fons (CMB) per WMAP
(2010).

de la radiacio i els fotons van comencar a viatjar lliure-
ment per l'espai. La radiacié residual isotropa proce-
dent d’aquell periode és el que es coneix com la radiacié
cosmica de fons (CMB, Cosmic microwave background
radiation).

Per validar les teories sobre l’evolucié de les pertor-
bacions en reégim lineal, s’intenta reproduir mitjangant
models (p.ex. CAMBEI) les propietats fisiques i estadis-
tiques de la CMB mesurada actualment, aixi com les pe-
tites anisotropies que presenta. L’estudi estadistic es re-
alitza a l'espai de Fourier, utilitzant I’espectre de potén-
cia P (k) = |0k|* com a mesura de I'amplitud de la fluc-
tuaci6 a una escala k (quanta diferéncia és observada en
funci6 de com de lluny es troben les regions). L’espec-
tre de potencia a la época de la recombinacié s’expressa
com:

Prec (k) = AE™ x (D(t’"“))z x T? (k) (11)

D (t;)
a on el primer terme és l'espectre de poténcia inicial
P; (k), el segon fa referéncia al creixement de l’amplitud
durant el regim lineal i el tercer és la funci6 de transfer-
éncia. Aquesta ultima contempla la desaparicié de per-
torbacions formades per barions, HDM i WDM, aixi com
la congelacié de les pertorbacions de mateéria freda dintre
de I’horitz6 a I’época dominada per la radiacié. La seva
representacié conté diversos pics decreixents en ampli-
tud deguts a la dispersio Doppler produida pels efectes
de les oscil-lacions acustiques (el primer dels pics depén
fortament en ).

L’estudi de la radiacié cosmica de fons ha permés:

e Validar les prediccions del model ACDM sobre
I’evolucié de les pertorbacions al régim lineal.

4. http://camb.info/
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Figura 17: Espectre de poténcia de la temperatura de les
anisotropies de la CMB en termes d’escala angular (o mo-
ment multipol). Dades de WMAP (2006), Acbar (2004)
Boomerang (2005), CBI (2004) i VSA (2004). Linia con-
tinua generada pel model teoric i I’aplicaci6 CAMB.

e La determinacio de la geometria de I'univers (pla),
la fraccio de barions Qp i 'index de ’espectre de
poténcia primordial.

Determinacié de ’época de reionitzacié de 1'univers
per les primeres estrelles (Poblacié III) a partir de
I’analisi de mapes de polaritzacio.

Mesura de l'amplitud (normalitzacié) de la fluc-
tuacié primordial de I'espectre de potencia, d’util-
itat per entendre 1’evolucié en régim no lineal.

3.2 Estructura de matéria fosca freda

Tal i com s’indica a la seccié els primers elements
en col-lapsar sén pertorbacions de matéria fosca fre-
da que acaben formant halos gravitacionalment lligats.
Per aquest procés es pot aplicar el model analitic de
col-lapse esféric, que després serd utilitzat pel formal-
isme Press-Schechter per tal d’extreure caracteristiques
estadistiques dels halos formats i la seva historia.

3.2.1 Col-lapse esféric

El col-lapse esféric permet fer una descripcio analitica a
on s’assumeix:

e Univers simétricament esféric al voltant d’un punt.

e El contingut de I'univers es pot tractar com un fluid
perfecte sense friccio o viscositat ni pressio.

e Velocitats peculiars inicials nul-les.

e Perfil de densitat de la pertorbacié monotonament
decreixent amb el radi per tal d’evitar I’encreuament
de capes (shell crossing), situaci6 a la qual I'energia
no es conservaria.

Abans de col-lapsar, una pertorbacié haurd crescut ex-
ponencialment (A, > Ay) o mitjancant moviment os-
cil-latoris harmonics (A, < Ay) en funci6 de la seva lon-
gitud. Al moment de maxima expansio (turn-around),
la velocitat de la capa és nul-la i s’iniciara el col-lapse.

El temps de col-lapse sera de dos vegades el temps d’aque-
sta expansio, el qual depén només de la densitat interna
de la pertorbacié. Com més alt sigui el perfil de densitat,
I’evolucié sera més rapida.

El col-lapse esféric es trenca quan es creuen les capes,
llavors el sistema es relaxa violentament degut als canvis
al potencial gravitatori i assoleix un estat d’equilibri que
compleix el teorema del virial, donant lloc a la forma-
ci6 de I’halo. El radi de I’halo és la meitat que el radi
d’expansié maxima.

Si bé és un métode que permet un analisi analitic, pre-
senta un seguit de desavantatges significatives:

e El model només pot ser aplicat a una pertorbacié
que finalment acabi col-lapsant.

e Petites desviacions de la simetria esférica s’ampli-
fiquen al iniciar el col-lapse.

e No explica el col-lapse de proto-galaxies o proto-
cimuls.

Donat que el régim no lineal és altament complex, ’estu-
di detallat de forma analitica presenta moltes dificultats i
es requereix 1’as de simulacions numériques (N-Body) per
tal de poder donar resposta a tots els aspectes d’aquest
problema.

3.2.2 Formalisme Press-Schechter

El formalisme de Press i Schechter (PS) és un mod-
el matematic que permet predir el nombre de galax-
ies/cimuls de galaxies d’'una massa determinada en un
volum donat de I’Univers. Es basa en I'extrapolacié lin-
eal de l’evolucié de pertorbacions de densitat segons el
model de col-lapse esféric, al superar el contrast de den-
sitat critic d., i estableix una relacié f (M,t) entre:

e La fraccié de massa d’halos amb masses superiors a
M

e La fracci6 de volum a la qual les fluctuacions inicials
de densitat es troben per sobre un determinat llindar
0 > Oe.

Obtenint aixi una formula per a la funci6é de massa (dis-
tribucié de les masses) d’halos de mateéria fosca:

P
N(M,t)-dM:MO~f(M,t)-dM (12)

La funcié de masses proporciona uns resultats que s’a-
justen significativament a les funcions de masses obtin-
gudes per simulacions N-Body. Com a contrapunt, els ha-
los desapareixen empassats per halos que han col-lapsat

10



Formaci6 i evolucié de galaxies - Una visié general

S. Blanco-Cuaresma

% equal probability

i collapsed

uncollapsed

R(M)

Figura 18: Funcié condicional de masses del formalisme
EPS: donat un halo de massa M; a 21, quina probabilitat
hi ha de que formes part d’'un halo de massa M5 a z5.

préviament (problema cloud-in-cloud) i no es pot obtenir
I’historia evolutiva.

3.2.3 Formalisme Extended Press-Schechter

Els excursion sets estan composats per excursion regions
caracteritzades per tenir una densitat per sobre d’un
llindar determinat &, després d’haver sigut suavitzades
a una escala R.

Una regié que es troba per sota del llindar de densitat
en una escala, pot estar per sobre en una escala superior.
El métode Extended Press-Schechter (EPS) utilitza els
excursion sets i random walks per determinar trajectories
que definiran ’evoluci6é dels halos.

EPS proporciona la funcié condicional de masses (p.ex.
donat un halo de massa M; a z;, quina probabilitat hi
ha de que formes part d’un halo de massa Ms a z3) que
permet determinar la historia/ritmes de les fusions dels
halos.

Cal destacar que EPS només té en compte fusions i
no acrecions (captura d’halos petits que no afecten a
Pestructura).

3.2.4 Halos

Les primeres estructures que es formen sén les més pe-
tites, aquestes participen en un procés denominat agru-
pament jerarquic (hierarchical clustering, model bottom-
up) per donar lloc a estructures més grans. Per tant,
a redshifts z més petits els objectes col-lapsats son més
massius (els més petits desapareixen formant part dels
de tamany superior).

Funcié de masses La funcié de masses d’halos CDM
n (M, z) obtinguda amb simulacions N-Body és consis-
tent amb la postulada pel formalisme Press-Schechter.
Aquesta és descrita per una llei de potencies a baixa mas-
sa i una exponencial per la resta.

11

Figura 19: Funcié de masses d’halos CDM a diferents
redshifts (2)

Subhalos Les simulacions N-Body prediuen que dintre
dels halos virialitzats de gran escala, existeixen subhalos
que han sobreviscut al col-lapse dels halos de nivell su-
perior. La distribucié d’aquest subhalos concorda amb
la distribucié de galaxies observada als ctmuls, no ob-
stant a més petita escala (p.ex. galaxies satel-lit de petit
tamany) el nombre de subhalos predit per les simulacions
és un o dos ordres de magnitud superior al que s’observa.

Perfils de densitat El perfil de densitat de Navarro-
Frenk-White (NFW) representa la distribuci6 espacial de
la matéria fosca i va ser obtingut a partir de simula-
cions numériques. No obstant, existeixen lleugeres dis-
crepancies observacionals: la distribucié de matéria fosca
a galaxies nanes presenta una densitat constant al nucli
mentre que les simulacions denoten nuclis amb densitat
creixent.

Relacié massa velocitat La massa és proporcional
a la velocitat al cub, M o« V2. Les simulacions
numeriques N-Body proporcionen uns resultats (M

5.2 x 10% (52

~
~

3.2 . <

km.s,l) Mgoh~1) similars a la relacié Tully-
Fischer si es considera que Lyg o< M (la lluminositat a
I'infraroig és la que millor representara la massa de la

galaxia, donat que pateix menys extincio).

Historia de ’agregaciéo de massa Les estructures
cosmiques es formen per un procés d’acrecié constant de
massa i fusions determinats per la MAH (mass aggrega-
tion history). Aquesta pot ser calculada semianalitica-
ment amb el formalisme EPS. Cal destacar que obser-
vacionalment no seria possible derivar ’historia a partir
de l’estructura interna d’un halo, donat que els efectes
d’aquesta queden esborrats cada cop que el sistema as-
soleix la virialitzacio.
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Moment angular Els mecanismes pels quals un ha-
lo pot obtenir moment angular sén per forces de marees
(tidal torques) d’altres halos de I’entorn i per la transfer-
éncia de moment orbital a intern quan es produeix una
fusioé d’halos col-lapsats.

3.2.5 Candidats a matéria fosca

El model ACDM requereix I’existéncia de mateéria fosca
freda no barionica que encara no ha pogut ser observa-
da. De les alternatives teoriques disponibles, el mod-
el més popular correspon a l’extensié supersimétrica al
model estandard de particules (SUSY). En aquest marc,
la particula candidata correspondria al neutralino (mas-
siu i d’interaccié debil, WIMP).

La confirmacié d’algunes de les particules candidates a
mateéria fosca freda podria tenir lloc mitjancant dos téc-
niques diferents:

e Detecci6 directa: Amb aquest métode s’ha aconse-
guit detectar els neutrins (matéria fosca calent) i
millorant la precisié, podria ser un bon mecanisme
per a la detecci6 d’altres particules. El sistema es
basa en les interaccions amb els nuclis atomics que
tenen lloc de forma molt esporadica degut a la nat-
uralesa no interactiva de la matéria fosca.

Detecci6 indirecta: Quan una particula es troba amb
la seva anti-particula es produeix una anihilacié que
podria ser mesurada. Amb aquest objectiu s’inten-
ten observar zones a on hi hagi més probabilitats
de que aquest esdeveniment tingui lloc com, per ex-
emple, el sol, I’halo galactic o al voltant dels forats
negres.

Apart de la matéria fosca freda no barionica proposada
pel model ACDM, existeixen altres alternatives com I'is
de dimensions extres o dinamiques newtonianes modi-
ficades que avui en dia encara resulten més dificils de
provar experimentalment.

4 Formacié de galaxies

Després del temps de recombinacié a on la matéria es
desacopla de la radiacio, els barions comencen a caure
als halos i s’escalfen per compressié adiabatica i xocs al
assolir la temperatura virial dels halos. Cal destacar que
a cada z, els halos capacos d’atrapar gas sén aquells més
massius.

Un cop al halo, els barions comencen a perdre pressi6 i a
caure cap al centre, refredant-se per radiaci6. El refreda-
ment augmenta a mesura que es contrau el gas, accelerant
la caiguda cap a les zones de major densitat. Finalment,
incrementa la seva densitat i la velocitat rotacional, per
la conservacié del moment angular, fins que s’estableix
al disc rotacional.
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Com a conseqiiéncia del moment angular guanyat per les
forces de marea (tidal torques) i les fusions, el perfil de
densitat de la matéria barionica als discs formats din-
tre d’halos CDM es gairebé exponencial, coincidint amb
les observacions. Per altra banda, les corbes de rotacio
també sén consistents.

Formacio estel-lar La formacié d’estrelles pot ser es-
tudiat pels processos en els quals el gas fred de navols
moleculars col-lapsen (petita escala) i per les inestabili-
tats que inicien processos de formacio massiva (gran es-
cala). Aquests processos es consideren auto-regulats per
un balang entre la injeccié d’energia (p.ex. supernoves)
i la dissipaci6 (p.ex. turbuléncies). Existeixen principal-
ment dos aproximacions:

1. Retroalimentacié-refredament de ’halo: el gas es es-
calfat per la galaxia i retornat al medi intrahalo, a
on es refredard i caura de nou a la galaxia. El medi
interestel-lar és ignorat i s’assumeix que la injeccioé
d’energia per supernoves és prou eficient com per es-
calfar el gas fins a la temperatura de ’halo. Aquesta
aproximaci6 es habitualment utilitzada per models
semi-analitics. L’inconvenient d’aquest métode és
que prediu rajos X molt més calents dels observats
al voltant de les galaxies amb disc.

. Medi interestel-lar (ISM) turbulent al disc: S’as-
sumeix que la formacié d’estrelles és iniciat per in-
estabilitat gravitatories i auto-regulades per un bal-
ang entre injeccions d’energia (principalment super-
noves) i dissipacié del medi interestel-lar turbulent
de forma perpendicular al pla del disc. El rati de
formacio6 estel-lar (SFR) predit per aquest métode
es consistent amb les observacions.

L’evoluci6é dels discs dependra de les pertorbacions de
fusions menors i les interaccions amb altres galaxies. Fins
i tot poden existir inestabilitats intrinseques que poden
portar a canvis a lestructura, dinamica i SFR.

Esferoides La formacié d’esferoides al model ACDM
té lloc com a conseqiiéncia de fusions de discos en diferent
moments:

e Fusions a alts redshifts: Els discs es troben princi-
palment en estat gasos, el procés de fusié entre dos
discos produeix la formacié massiva d’estrelles.

e Fusions a baixos redshifts: Les galaxies ja disposen
d’una gran fracci6 d’estrelles i Pesferoide es forma
per col-lisio sense dissipacio.

Un esferoide format a redshifts alts (p.ex. z 2 3) tindria
temps de fer créixer un nou disc al seu voltant. No ob-
stant, es postula la possibilitat que el gas barionic que
es refreda i cau al centre pot servir per fer créixer un
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forat negre supermassiu que tornaria a ejectar material
en forma de jets al medi intra-halo, afectant al procés de
refredament del gas i evitant la formacié d’un nou disc.

Primeres estrelles La matéria barionica acumulada
als centres dels halos de matéria fosca es troba a cente-
nars de graus i el refredament de gas atomic primordial
(liure de metalls) és molt ineficient per sota dels 10*K.
No obstant, la preséncia de molécules H, en petites quan-
titats pot facilitar enormement el procés, permetent la
virialitzacio i formacié d’estrelles a partir de z ~ 30 — 20.

Encara que no han pogut ser observades encara, es postu-
la que les primeres estrelles formades (poblacio III) tenen
metal-licitat zero i és consideren les fonts principals que
van reionitzar el medi mitjancant ’expansié de regions
HII cosmologiques (6 < z < 11).

Per altra banda, la seva evolucié enriquird el medi de
metalls, generaran forats negres i vents de supernova
que tornaran a expulsar gas cap al medi intra-halo. Cal
destacar que el gas enriquit ha de viatjar distancies més
curtes entre els halos veins en aquella época, per tant
és més facil realitzar una distribucié uniforme al medi
inter-galactic.

Els nuclis actius de galaxies (AGN) com els quasars tam-
bé podrien arribar a reionitzar el medi a partir dels in-
tensos jets que es produeixen quan acreten material. No
obstant, es considera que no existien en un nombre sufi-
cient com per ser els tinics responsables de la reionitzacio.

5 Conclusions

Dintre del marc del model cosmologic estandard, ACDM
proporciona una explicacié a la formacié i evolucié de
Pestructura cosmica. Mitjancant aquest model s’han
pogut reproduir moltes de les observacions, no obstant
encara romanen diverses discrepancies, aixi com aspectes
que encara sén necessaris millorar o demostrar experi-
mentalment. A continuaci6 es presenta alguns d’aquests:

e No s’ha observat cap particula que pugui ser classi-
ficada com matéria fosca freda.

L’energia fosca, tot i no tenir un paper significatiu
a ’evoluci6 de les pertorbacions, juga un rol crucial
a la definicié de l'escala de temps cosmic i el ritme
d’expansi6. Sibé la interpretacié més simple de I'en-
ergia fosca és I'aplicacio de la constant cosmologica
(w = —11 ppo = constant), podria no ser la més
precisa.

La inflacié és essencial per a la generacié de les fluc-
tuacions primordials i les seves prediccions sén con-
sistents amb les observacions. No obstant, seria de-
sitjable tenir més proves directes d’aquesta.
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S’observa que el perfil de densitat al centre dels halos
és pla, mentre que el model ACDM prediu un perfil
creixent.

El model prediu una existéncia de subhalos (galaxies
satel-lit) superior a l'observat. No obstant, aquest
aspecte pot ser solucionat per la inhibicié de forma-
ci6 de galaxies degut a la radiacié produida per la
reionitzacio i efectes de retroalimentacio.

La formaci6 de galaxies el-liptiques massives pot
tenir lloc al model ACDM si els esferoides son pro-
duits per fusi6 de discs gasosos i el gas fred es trans-
format rapidament en estrelles durant les fusions.
Cal demostrar ambdues condicions.

Segons el model, amb el temps es podria crear de
nou un disc al voltant de les galaxies el-liptiques for-
mades per fusi6 i aquest fet no coincideix amb les
observacions. En aquest sentit, un procés guiat per
un forat negre central acretant material i retornant
part al medi podria inhibir la formacié del disc, no
obstant serd necessari validar aquesta teoria.

La formaci6é de bulbs per fusié produeix discs més
blaus dels que s’observen.

Els models de formacié estel-lar utilitzats represen-
ten grans simplificacions d’un fenomen complex, a
on una teoria fonamental és necessaria.

Aproximadament el 9% dels barions es troben a es-
tructures virialitzades i el model ACDM mitjangant
simulacions N-Body prediu que existeix un 50% als
halos. No obstant, manca aproximadament un 40%
dels barions que no es sap si no han sigut mai atrap-
ats per un halo o han sigut expulsats per mecanismes
de retroalimentaci6.
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