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Capitulo 1

Introduccion a la Cosmologia y Sondeos

En este primer capitulo revisaremos brevemente cémo es que la historia del Universo ha sido
estudiada y los problemas fisicos que ha conllevado a resolver. Dichos problemas han surgido
de observaciones realizadas por diferentes cientificos a lo largo de la historia y algunos no han
podido ser resueltos atin en la actualidad. Partiremos desde las primeras observaciones de ex-
pansion del Universo, pasando por el comportamiento anémalo de las curvas de rotacién de las
galaxias espirales, llegando asi a la cosmologia contemporanea y los problemas a los que se en-
frentan miles de investigadores de todo el mundo hoy en dia. Revisaremos el marco teérico bajo
el cual se ha estudiado actualmente el cosmos, pasando por algunas de las formulaciones mas
famosas e importantes de la fisica como lo son las ecuaciones de campo de Einstein y la métrica
de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW). También describiremos brevemente las he-
rramientas que han sido utilizadas en la observacion, poniendo énfasis en los sondeos cosmologicos

més modernos como DESI (Dark Energy Spectroscopic Instrument).

1.1. Modelo cosmolégico estandar

La cosmologia se encarga del estudio del espacio-tiempo del Universo, lo que conlleva desde
su origen, evolucién, composicion, estructuras, dinamica y leyes fisicas que la rigen. Este estudio

se basa en los datos observacionales obtenidos a escalas tan grandes del orden de 100 Mpc y mas.

Una de las observaciones basicas es el antiguo descubrimiento de que a estas escalas el conte-
nido del cosmos que emite o refleja radiacion electromagnética parece estar distribuido de manera

uniforme en todo el Universo. Es decir, las observaciones indican que la porciéon observable del
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Universo es isotrdpico y homogéneo a gran escala. Con isotropico queremos decir que produce la
misma evidencia observacional en cualquier direcciéon y homogéneo significa que todo observador
tiene la misma evidencia observacional independientemente de donde se encuentre. Esta obser-
vacion da lugar al llamado principio cosmoldgico, en el que, a pesar de que sabemos que sblo
observamos una fracciéon del Universo, se supone que todo el Universo es isotrépico y homogéneo

a gran escala.

1.1.1. Historia observacional

Durante anos se crey6 que el Universo era estatico. No fue hasta el afio 1929 que Edwin Hubble
present6 un resultado fundamental de que las galaxias estan alejandose de nosotros cada vez mas
rapido cuando estan mas lejos de nosotros (Figura 1.1), es decir, la velocidad con la que se alejan
es proporcional a la distancias r a la que se encuentran. Esta relaciéon es conocida como la Ley
de Hubble (ec. 1.1)

v = Hyr, (1.1)

siendo Hy la constante de Hubble. La ley de Hubble implica que el Universo esta en expansién, y no
s6lo con respecto a nosotros, esta ley es isomorfa, es decir, es invariante frente a transformaciones

de coordenadas (rotaciones y traslaciones).
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Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae.

Fig. 1.1. Ley de Hubble. Primeras observaciones del alejamiento de las galaxias hechas por Edwin
Hubble, en la cual se observa que mientras més esté alejada una galaxia mayor es su velocidad
de alejamiento [Hubble, 1929].

Por otra parte, en 1965 Arno Penzias y Robert Wilson quienes trabajaban en los Laboratorios
Bell de Holmdel, Nueva Jersey, Estados Unidos, descubrieron de manera accidental lo que se cono-

ce como el Fondo Cosmico de Microondas (CMB). Se encontraban trabajando en el desarrollo de



CAPITULO 1. INTRODUCCION A LA COSMOLOGIA Y SONDEOS 3

sistemas criogénicos receptores de microondas de alta sensibilidad, originalmente pensado para su
uso en observaciones astronémicas o en algunos experimentos de comunicacion via satélite. Cuan-
do probaban la antena mas sensible que habian construido, encontraron un ruido persistente en
senial de radio continuo y difuso que no podian explicar. El ruido llegaba de todas las direcciones
del cielo, dia y noche y en todas las estaciones del ano. Ante el infructuoso esfuerzo por eliminar
el ruido de la antena bastante incomodo, Penzias y Wilson decidieron consultar a Robert Dicke,
de la Universidad de Princeton, quien habia estado buscando por afios una radiacién electromag-
nética especial que debia provenir del espacio exterior como consecuencia de la teoria de la Gran
Explosiéon. Este se percaté de inmediato que esta sefial era lo que aquellos habian encontrado,
aquella senal de origen cosmico, isdétropa y consistente con un espectro de radiacion térmica de

cuerpo negro a una temperatura por debajo de 3K (Figura 1.2).

Fig. 1.2. Fondo Cosmico de Microondas (CMB). Anisotropias del CMB observadas por el te-
lescopio Planck. El CMB es una fotografia de la luz mas antigua del Universo, impresa en el
cielo cuando el Universo tenia apenas unos 380 mil afios. Las fluctuaciones de temperatura co-
rresponden a regiones con diferente densidad, representando las semillas que dieron origen a las
estructuras del Universo en un futuro: las estrellas y las galaxias de hoy (Créditos: ESA and the
Planck Collaboration).

Por la forma en que se genera, el CMB contiene informacién de como era el Universo en el
momento de la formacion de los primeros atomos, cuando éste se volvio transparente a los fotones

y éstos pudieron propagarse por el Universo (Véase Seccion 2.1).

Afos después, en 1954, Vera Cooper Rubin con su trabajo doctoral buscaba saber de qué
manera estan distribuidas las galaxias, que en aquel momento se consideraban distribuidas uni-
formemente por todo el Universo. Desarrolld un método de descripcién estadistica de la distri-
bucién de galaxias mostrando que éstas se agrupaban en grandes asociaciones y racimos, ademas
de que las de mayor tamano podrian rotar alrededor de centros desconocidos mas que en un

simple movimiento de escape como sugeria el Big Bang en ese momento. En 1964 inici6 su larga
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colaboracién con el astronomo Kent Ford sobre estudios de velocidades de galaxias, culminando
con el estudio sistemético de curvas de rotacion de galaxias de diferentes tipos morfologicos. En
contra de las expectativas, todas las curvas de rotacidon eran bastante parecidas y mostraban
un aplanamiento hacia distancias muy lejanas del centro (Figura 1.3), postulandose como tunica
explicacion plausible que hay diez veces més materia de la observada (materia luminosa). Esto
fue el primer indicio de la existencia de la materia oscura, aquella que no interactia con la luz y

por lo tanto no podemos ver, pero que sin embargo esta presente en todo el Universo.
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Fig. 1.3. Curvas de rotacion observadas por Vera Rubin. De lado izquierdo (a) se muestra un
bosquejo de las curvas esperadas y observadas de la velocidad de las galaxias. De lado derecho
(b) se muestran las observaciones reales realizadas por Vera Rubin y todo su equipo.

La historia no termina aqui, por su parte, Adam Riess en 1997 us6 los datos recolectados por
el High-z Supernova Search Team, liderado por Brian Schmidt, para calcular la masa del Universo
y asi determinar si se expandiria para siempre o colapsaria en algiin momento. Riess asumio,
como todos en ese entonces, que la tasa de expansion de la materia dominante del Universo
deberfa ir decreciendo debido al efecto de la gravedad. Sin embargo, sus resultados apuntaban
a una masa negativa presente en el Universo, la cual no tenfa sentido alguno en ese momento.
Posteriormente Riess y su equipo, se dieron cuenta que estos calculos significaban en realidad
que la expansion del Universo se estaba acelerando |Riess et al., 1998]. Por otro lado, en 1998,
Saul Perlmutter llegd a esta misma conclusion junto con el equipo del Supernova Cosmology
Project [Perlmutter et al., 1999], senalando una inconsistencia por parte de los datos observados

de 42 tipos de supernovas, que al parecer indicaban una constante cosmologica positiva (Ver



CAPITULO 1. INTRODUCCION A LA COSMOLOGIA Y SONDEOS 5

Seccion 1.1.2) en lugar de una constante con valor cero (cosmologia plana) como se tenia previsto.
Actualmente, observaciones y mediciones sobre CMB y las Oscilaciones Acusticas de Bariones
(Ver Capitulo 2) han apoyado la idea de una expansion acelerada del Universo. Por tanto, si esta
aceleracion es una realidad, queda preguntar qué es lo que la esta causando. Algo esté dirigiendo
esta aceleracion, algo a lo que actualmente nos referimos como energia oscura [Brumfiel, 2007],
la cual se piensa que estéd estrechamente relacionada con la constante cosmologica, como ya se
menciono en el parrafo anterior. Con los sondeos espectroscdpicos contemporéneos, tal es el caso de

eBOSS (y en un futuro DESI, seccién 1.2.2) se han logrado precisar las observaciones cosmologicas.

1.1.2. Fundamentos de cosmologia

Todas estas observaciones se han hecho con base en la Teoria de la Relatividad General
de Einstein. Si el principio cosmolégico es cierto, resulta facil concebir la posible geometria del
espacio-tiempo a grandes escalas. Las siguientes deducciones hasta la ecuacion (1.22) fueron ex-

traidas de [Ramos-Sanchez, 2018|.

La meétrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) representa la geometria que mejor se
ajusta al principio cosmoldgico y los diversos fenémenos observados relacionados con la expansiéon

del Universo. La métrica estd dada por la expresion

2

2 __ 2 2
ds® = dt —a(t) m

+ rdf?* + r?sin®dg?| | (1.2)

donde a(t) es el factor de escala, que en esta ecuacion tiene unidades de longitud y donde hemos

usado c=1 (unidades naturales).

La constante k representa el tipo de curvatura que posee nuestro Universo y puede adquirir

tres valores

1 universo cerrado,
k=<0 universo plano,
-1 universo abierto.

Estos valores son independientes del tamanio del Universo. Analizando la ec. (1.2) si el Univer-

so es abierto o plano, puede crecer infinitamente. Por lo contrario, si k=1, la métrica se transforma
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a la métrica de una esfera.

Ademas, dado que la velocidad de la luz es finita, las observaciones sobre la luz emitida por
las galaxias nos da informacién sobre céomo era el Universo en el momento en que la luz fue
emitida, y por lo tanto, es posible establecer algunos aspectos dinamicos del espacio-tiempo. Esta
informacién es codificada en una métrica, sobre la que se coloca un tensor de energia-momento
TH que contenga la informacion sobre el contenido del Universo, el cual es modelado como un

fluido ideal para mantener la consistencia con el principio cosmoldgico.

Si suponemos que la dinamica del Universo esté gobernada por las ecuaciones de Einstein (ec.

1.3 donde G=1 en unidades naturales)
1
Ry — §g,uVR =81l (1.3)

y que ademés el contenido del Universo puede ser modelado como un fluido perfecto, por conse-
cuencia el fluido es isotropico y el tensor de energia-momento con componentes T+ es diagonal.
Por otra parte, un fluido perfecto puede ser caracterizado por su presiéon P y su densidad de ener-
gia p. Bajo estas condiciones, estas propiedades no son independientes, sino que estén relacionadas
por la ecuacién de estado

P = wp, (1.4)

donde w es una constante adimensional. Por tanto, el tensor energia-momento se reduce a la
diagonal

T‘LIL/ = dlag(pv _P7 _P7 _P)’ (15)

donde p y P corresponden respectivamente a la densidad de energia y la presion del fluido (no

confundir con el 4-momento).
Las componentes que no son cero del tensor de Ricci son

Ry = —3— 1.6
00 CL’ ( )
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. SN\ 2
a a k
Rij = — 5 + 2 <a> + 2? Gij- (1'7)

El escalar de Ricci esta dado por

R=—6 (1.8)

i a\? k
—+ (=) +
a a a

Utilizando la ec. (1.6) y la ec.(1.8), las ecuaciones de Einstein (ec. 1.3) se transforman en

st Lgd, (2) 4k (19)
a 2 |a a a? |’ '
lo que se simplifica como
a> k8«
— + — = —0p. 1.10
2T 2= 3P (1.10)
Definimos el pardmetro de Hubble en funcién del tiempo como
a(t)
H(t) = —= 1.11
0= (111)
por tanto, la ecuacion final es
k 8
H>+ = = — 1.12
+ a? 3 Ps ( )
conocida como la ecuacién de Friedmann.
Podemos expresar la ec.(1.12) como
k 8T P 9

donde p,. es llamada la densidad critica. Cuando p/p.=1 entonces el lado izquierdo de la ecua-
cion (1.13) se anula, es decir k=0. Por tanto, p. es el valor de la densidad para que el Universo

rompa su curvatura volviéndose un universo plano.

Definimos el factor p/p. como el parametro de densidad . Asi, la ec. (1.13) queda como
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k
a?H?

=01 (1.14)

La ecuacion (1.14) relaciona la curvatura del espacio k con el contenido del Universo mismo
dado por el parametro de densidad €2, de donde observamos que, si k=1 entonces > 1; k=0

implica 2=1 y si k=-1 entonces 2 < 1.

Ademas, también podemos escribir la ecuacion de Friedmann (ec. 1.12) como la siguiente
expresion
9 8m

a? = ?paz — k. (1.15)

Observamos que si la densidad de energia p es positiva, la expansiéon del Universo solo puede

cesar si k>0, dado que el crecimiento esta dado por el parametro a.
Por otra parte, tenemos a las componentes espaciales de las ecuaciones de campo de Einstein

T;;. Debido al supuesto de que el Universo es homogéneo y bajo la métrica FRW, estas ecuaciones

conducen a la misma expresiéon. Si tomamos por ejemplo, la componente del tensor energia-
momento pu=v=2 obtenemos

i a\?> _k i a\? k&
—+2(-) +2- —+ (=) +5
a a a a a a

Usando la definicion de la constante de Hubble (ec. 1.11), utilizando la ecuacion (1.12) y tras

r?a® — 3 r2a® = 87(—P)(—r%d?). (1.16)

varias operaciones algebraicas obtenemos la expresion (1.17)

a 47
- = —— P 1.1
C = Tp+3P) (117

conocida como la ecuaciéon de aceleracién cosmoloégica.

De esta ultima notamos que si p + 3P > 0, la expansion del Universo desacelera; si P < —§,

el Universo se expande cada vez con mayor velocidad.

Recordando la ecuacion de estado del fluido perfecto, P = wp, como mencionamos con an-
terioridad, la constante w puede tomar diferentes valores dependiendo el tipo de sustancia que

estemos describiendo:
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1/3 radiacion o materia caliente,
w=140 polvo o materia fria,
—1 energia del vacio o energia oscura.

Un universo poblado solamente de materia y radiacién tiene una expansiéon que se ralentiza.
Asi, si k=+1 y solo con materia y radiacién, el Universo tras alcanzar su tamano maximo comen-
zard a contraerse hasta reducirse a una singularidad donde a=0. Por otro lado, si el Universo estéa
vacio, pero posee una cierta cantidad de energia, entonces la ecuacién de estado esta dada por
P = —p y el Universo se expandiria aceleradamente. Esta misteriosa energia que genera dicha
presion es lo que hoy conocemos como energia oscura. A veces se le atribuye esta energia a la
energia cuantica del vacio, sin embargo esto aiin sigue en conflicto debido a que el calculo actual

difiere en 12 ordenes de magnitud para explicar la energia oscura.

Empleando la ecuacion de Friedmann (ec. 1.12) junto con la ecuacion de aceleracion cosmo-

logica (ec. 1.17), obtenemos la ecuacion de continuidad de FRW (ec. 1.18)

p+3H(p+ P) =0, (1.18)

Utilizando la identidad de la ecuacion de estado (ec. 1.4) y el parametro de Hubble (ec. 1.11),

obtenemos
a
p+35p(1—|—w) =0, (1.19)
lo cual puede escribirse como
P a
-=-3-(1 . 1.20
P =304y (1.20)

Esta relacion nos permite saber como evoluciona el factor de escala del Universo en funcién

del tipo de energia dominante.

Al formular la Relatividad General, Einstein penso que el Universo era estatico, pero encontré
que esto no era permitido por la misma teoria debido a que toda la materia se atrae gravitacio-
nalmente y ninguna corresponde al caso a=cte. Fue necesario introducir un término adicional a

la ecuacion de Friedmann, el término de la energia oscura A, modificando las ecuaciones (1.12) y
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(1.17) como
8T kA
Hi=Zp- 3ty (1.21)
a 4 A

conocidas como las ecuaciones de expansion de Friedmann-Lemaitre.

Sin embargo, esta no es la inica manera de resolver el problema, tomando ahora las ecuacio-
nes de Einstein (ec. 1.3), podemos agregar el factor A de dos maneras como se muestra en las

ecuaciones (1.23) y (1.24)

1

R, — igle =811y, + g'WA, (1.23)
1

R, — igWR — g\ = 81T}, (1.24)

La expresion (1.23) corresponde al caso que estamos analizando, es decir, el de la energia
oscura. En el caso de la segunda expresion (ec. 1.24), estamos hablando de lo que se conoce como
gravedad modificada. Estas dos ecuaciones son imposibles de distinguir. Nosotros trabajaremos
sobre el marco de la energia oscura, es decir donde A implica que w=-1. No obstante, en el caso

maés general w puede variar en funcién del tiempo como
w(a) = wy + we(l — a), (1.25)

donde notemos que si wp=-1 y w,= 0 entonces obtenemos que w=-1, lo cual implica la constante

cosmologica A.

1.2. Cosmologia con sondeos espectroscopicos

Durante los altimos 25 anos ha habido una serie de avances gigantescos en el estudio de la
estructura coésmica del Universo, tanto en el entendimiento de la distribucién de materia a gran
escala como nuestro entendimiento de su origen. Una nueva generacion de sondeos (surveys) de
galaxias han cuantificado la distribuciéon de las galaxias en el Universo local con un nivel de de-
talle y a escalas que resultaban inimaginables hace solo unos pocos anos atras. Entre esta nueva
generacion de sondeos destacan el 2-degree Field Galaxy Survey 6 2dFGRS y el Sloan Digital Sky

Survey 6 SDSS. Sondeos de lineas de absorcion de cuésares y de lentes gravitacionales han pro-
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ducido nuevos datos cualitativos de la distribucién del gas intergalactico y de la materia oscura.
Al mismo tiempo, observaciones de la radiacién proveniente del fondo coésmico de microondas
han reivindicado las ideas presentadas en los anios 80’s respecto al contenido del Universo y el

mecanismo que inicialmente gener6 la estructura poco después del Big Bang.

La conexion entre el Universo temprano y la vasta estructura observada en la actualidad ha
sido proporcionada por simulaciones numeéricas usando materia oscura. Esto ha hecho uso del
incesante incremento del poder y la capacidad de las computadoras mas modernas para crear
universos virtuales cada vez més realistas: simulaciones del crecimiento de la estructura césmica
que muestra cémo es que los procesos astrofisicos han producido galaxias y las grandes estructu-
ras que observamos en estos dias a partir de la estructura temprana poco después del Big Bang.
Estos avances han llevado al surgimiento de un modelo cosmolbgico estandar el cual, a pesar de

parecer dificil de concebir, ha sido exitoso hasta ahora.

La Figura 1.4 ilustra notablemente qué tan bien el modelo cosmolégico estandar puede mode-
lar la estructura local del Universo. Las brechas de arriba y a la izquierda del diagrama muestran
las subregiones del SDSS y del 2dFGR, ilustrando el gran volumen que cubren a comparacién
de otros sondeos como el Galaxy Redshift Survey del Center for Astrophysics (CfA), el cual fue
llevado a cabo en los anos 80’s y su cobertura corresponde a la brecha central del diagrama.
Estos cortes a través de la distribucién de galaxias tridimensional revelan una tremenda riqueza
de la estructura del Universo. Las galaxias, grupos y cimulos parecen estar conectados por medio
de un patrén de filamentos que es comunmente conocido como la red césmica. Las regiones que
aparecen debajo y a la derecha del diagrama corresponden a sondeos de un Universo construido
virtualmente, es decir, es el resultado de una simulacién del crecimiento de la estructura y de la
formacién de galaxias con base en el modelo cosmoldgico estandar actual. La similitud entre las
estructuras originadas a partir de las simulaciones y las observadas en la realidad es sobresaliente

[Springel et al., 2006].
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Fig. 1.4. Se muestra una comparacion entre las observaciones realizadas por el 2dFGRS (lado
izquierdo color azul) y el Sloan Great Wall (parte superior color morado) y las simulaciones de la
estructura del Universo a gran escala (brechas color rojo). La similitud es sobresaliente.

Durante los altimos 15 afios, una serie de sondeos espectroscopicos y fotométricos han estado
operando, todos con una meta en comun: describir la misteriosa expansion césmica. Entre ellos el
Sloan Digital Sky Survey-III Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (SDSS-IIT/BOSS), el cual
oper6 del 2008-2014 y reporté los resultados finales en el ano 2016, dando asi el primer 1% de
precision en las mediciones de la senal de BAO (Ver Capitulo 2) y obteniendo las constricciones

més reducidas de los parametros de la materia oscura hasta ese entonces. El sucesor de BOSS es
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el extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (eBOSS), dando las primeras mediciones de
agrupamiento con cuésares (Ver Seccion 1.2.1). Justo después que eBOSS finaliz6 su funciona-
miento en 2020, la siguiente generacion de telescopios, el Dark Energy Spectroscopic Instrument
(DESI) planea empezar su operacion por 5 anos (Véase Seccion 1.2.2). Sin embargo, este no es el
dnico, existen muchos otros proyectos y diferentes colaboraciones a la vista con el mismo objetivo.
En el cuadro de la Figura 1.5 se encuentran resumidos los diferentes proyectos que se encuentran
en funcionamiento y los que se estén alistando para ser puestos en operacién en un futuro. En la
Figura 1.6 se muestran los mismos sondeos colocados en una linea temporal clasificAndolos segin

el tipo de sondeo que es, espectroscopico o de imégenes.

Project | Dates | Arafg | Data | Recshit____| Methods

BOSS 2008-2014 10000 Opt-S 0.3-0.7 (gal) BAO/RSD
2-3.5 (Lya Forest)
DES 2013-2018 5000 Opt-I 0.2-1.5 WL/CL/BAO/SN
eBOSS  2014-2020 7500 Opt-S 0.6-2.0 (gal/Qs0) BAO/RSD
2-3.5 (Lyoa Forest)
SUMIRE 2014-2024 1500 Opt- 0.2-1.5 WL/CL/
Opt-NIR-S  0.8-2.4 (gals) BAO/RSD
HETDEX 2014-2019 300 Opt-S 1.9-3.5 (gals) BAO/RSD
DESI 2019-2024 14000 Opt-S 0-2 (gals) BAO/RSD
2-3.5 (QSO/Lya Forest)
LSST 2020-2030 20000 Opt-l 0.2-2 WL/CL/BAO/SN
Euclid 2020-2026 15000 Opt-l 0.2-2 WL/CL/BAO/RSD
NIR-S 0.7-2.2 (gals)
WFIRST 2024-2030 2200 NIR-I 1.0-3.0 (gals) WL/CL/SN/BAQO/RSD
NIR-S From PDG 2016

Fig. 1.5. Caracteristicas de los diferentes sondeos de galaxias que se encuentran en funcionamiento
y aquellos que se encuentran en preparaciéon para ser puestos en operacion.
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Fig. 1.6. Linea del tiempo de los diferentes sondeos cosmologicos. Figura extraida de
[Feng et al., 2014].

1.2.1. El extended Baryon Oscillation Survey (eBOSS)

El extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (eBOSS) forma parte de la nueva gene-
racion de sondeos disenados para medir con mayor precision la expansion histérica del Universo,
eBOSS lo hace alrededor del 80 %. De esta forma, es posible describir la Energia Oscura de mejor
manera, pues es a quien se le atribuye la actual aceleracion del Universo. eBOSS mapea la dis-
tribucién de galaxias y cuasares que datan desde que el Universo tenfa apenas de 3 a 8 billones
de anos, tiempo en el cual la energia oscura comenzo a tener efecto sobre su evolucion. La region
explorada por eBOSS se muestra debajo en la Figura 1.7, donde podemos observar que tiene una
capacidad mucho mas potente que BOSS. Las galaxias capaz de observar eBOSS son de hasta un
corrimiento al rojo z ligeramente mayor a 1, mientras que los cuésares mas lejanos tienen un z=3

o cercano. Algunos detalles técnicos de importancia de eBOSS se resumen en el Cuadro 1.1.

Longitud de onda \
Galaxias Luminosas Rojas (LRGs) \ 300,000/6000 deg? , redshift 0.6 <z <1.0

H \ 360-1000 nm, resolucion R aprox 2000 H
I | |
H Galaxias de Linea de Emision (ELGs) H 175,000/1000 deg?, redshift 0.6 <z <1.1 H
I | [
I | |

Cuésares 500,000 / 6,000 deg?, redshift 0.8 <z <3.5

Julio 2014 - Marzo 2019

Tiempo de operacién

Cuadro 1.1: Caracteristicas técnicas importantes de eBOSS
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eBOSS incluye otros dos subprogramas para rastrear otros tipos de objetos: el Time-Domain
Spectroscopic Survey (TDSS) para objetos variables y el SPectroscopic IDentification of ERosita
(SPIDERS) para fuentes de rayos X. El TDSS selecciona fotométricamente objetivos variables
para su estudio espectroscopico , entre esos objetivos se incluyen cuédsares y miltiples tipos de
estrellas. Por otro lado, SPIDERS provee un completo y homogéneo seguimiento espectroscépico
de fuentes de rayos X, tales como cimulos de galaxias, en especial que tienen exceso de galaxias
luminosas rojas. Esto ctimulos son los méas masivos y mas grandes en el cielo en rayos X y
representan una muestra bien definida que puede ser usada como primer eslabén para estudiar el

agrupamiento de galaxias en cosmologia.

Fig. 1.7. Cobertura de eBOSS. La region explorada por eBOSS corresponde a la época cuando
el Universo estaba en transicién de la desaceleracion por los efectos de la gravedad a la actual
aceleracion debido a la energia oscura.

A altos corrimientos al rojo, tiempo en el que el universo estaba dominado por materia, e BOSS
utiliza el bosque Lyman-alpha para mapear la distribuciéon de materia. Asi, la combinacién de
eBOSS con SPIDERS y TDSS crea una ventana tnica para la gran poblacién de cuédsares de

todas las épocas hasta un corrimiento al rojo z=3.

1.2.2. El Dark Energy Spectroscopic Instrument (DESI)

DESI esta compuesto por tres partes [Vargas-Magana et al., 2019]: 1) un ensamble focal plano

con 5000 fibras que seran controladas roboticamente. 2) Un corrector nuevo de 6 lentes de cam-
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po ancho con un campo de visién (FoV) de 8 grados cuadrados, en contraste de los correctores
existentes que solo tienen 0.5 grados cuadrados de FoV. 3) Diez espectrografos de 3 canales tér-
micamente controlados cubriendo una longitud de onda desde 360 nm hasta 980 nm, con una
resolucion R = ﬁ entre 2000 y 5500 (dependiendo de la longitud de onda). El instrumento se

encuentra instalado en Kitt Peak, Arizona, en el telescopio Mayall (Figura 1.8 y Figura 1.9).

Fig. 1.8. Estructura del Dark Energy Spectroscopic Instrument (DESI).

DESI planea medir el espectro de cuatro trazadores:

» 4 millones de Galaxias Luminosas Rojas (LRG) entre un corrimiento al rojo de 0.4 a 1.0. Las
LRG son galaxias masivas que no tienen formacion estelar activa y por lo tanto emiten una
distribucion espectral de energia (SEDs) rojiza. Para extender el intervalo de corrimiento

al rojo usara la correlacion entre el optico/infrarrojo-cercano (NIR).

» 17.1 millones de Galaxias de Linea de Emision (ELG) entre un valor de corrimiento al rojo
de 0.6 y 1.7. Las ELGs son galaxias que muestran altas tasas de formacion estelar y por
tanto emiten fuertes lineas de emision de gas ionizado debido a las regiones HII alrededor
de las estrellas masivas, asi como una distribucién de lineas espectrales en el azul lo cual
permite su 6ptima seleccion en el 6ptico. El doblete de [OII] en el espectro de las ELG provee
una huella tinica, permitiendo la identificacion y seguridad en las mediciones de corrimiento

al rojo.

» 1.7 millones de cuasares (QSOs) con corrimiento al rojo desde 0.9 hasta 2.1 usados co-
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mo trazadores directos y 0.7 millones de cuasares Ly-alpha con corrimiento al rojo de 2.1
<2<3.5, usando el bosque Lyman alpha como trazador de la materia a lo largo de la linea
de visién de los cuasares. Se utiliza fotometria 6ptica combinada con fotometria infrarroja
WISE en las bandas W1 y W2 para seleccionar la primera muestra de QSOs. El infrarrojo
cercano nos permite diferenciar entre cuasares y estrellas, debido a que los cudsares son méas

brillantes a cualquier valor de corrimiento al rojo comparado con las estrellas en el NIR.

En total, DESI espera medir 35 millones de espectros de galaxias y cuésares. Todas las mues-
tras blanco de DESI serén seleccionadas usando fotometria 6ptica en la banda grz de telescopios

puestos a tierra y fotometria infrarrojo-cercano desde el satélite WISE.

Fig. 1.9. Kitt Peak y el telescopio Mayall, lugar donde se encuentra DESI.

DESI explorard algunas de las preguntas mas fundamentales de la cosmologia moderna: la
aceleracion de la expansion cosmica. Este fendémeno podria ser explicado modificando la teoria
de la Relatividad General o debido a una nueva forma de energia conocida como energia oscura
con ecuacion de estado (ec. 1.25). Para lograrlo, DESI utilizara dos observables: las Oscilaciones
Acusticas de Bariones (BAO) y las Distorsiones de Corrimiento al Rojo (RSD) (Véase Seccion
2.3). El sondeo esta disenado para medir la escala de BAO con 0.28 % de precision para 0<z<1.1
y 0.39 % de precision para 1.1<2<1.9. Adicionalmente, la precision esperada para el parametro de

Hubble es 1.05% a 1.9 <z <3.7 para anélisis anisotropicos de BAO. Para alcanzar esta eficacia los
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errores sistematicos de efectos instrumentales y observacionales no deben exceder 0.16 % de D 4(z)
y 0.26 % para H(z). Se espera que la precision de las mediciones del crecimiento gravitacional sean
<1% a un corrimiento al rojo de 0.5<z<1.4 usando RSD. DESI proveera una mejora de por lo
menos un orden de magnitud sobre BOSS, tanto en volumen como en el ntimero de galaxias medi-
das. En el panel izquierdo de la Figura 1.10 se muestran las proyecciones de los errores s6lo para el
pardmetro de Hubble a diferentes valores de corrimiento al rojo con los diferentes trazadores. Del
lado derecho se muestra la comparacion entre las proyecciones de los errores de DESI en relacion

con otros experimentos presentes y futuros, donde notamos que el poder de DESI es sobresaliente.

90
Tocl | | BGS 5
Z85 ! ! o
Z | | LRGs L 2%
7,80 | | EGs %H o
_:‘:E 75 QSO0s H s 1%
=70 P g
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Fig. 1.10. En el panel izquierdo se muestran las proyecciones de errores de DESI para diferentes
valores de corrimiento al rojo que corresponden a diferentes trazadores. Del lado derecho se
muestra una comparaciéon entre las proyecciones de DESI y otros proyectos actuales y futuros.
Figura extraida de [Vargas-Magana et al., 2019].



Capitulo 2

Oscilaciones Actusticas de Bariones

Imagina que estéas observando el cielo y lo tinico que ves son esos puntos brillantes de luz, ya
sean estrellas, planetas, galaxias, caimulos de galaxias, etc. Ahora, imagina que quieres usar estos
objetos para medir como es que el Universo se estd expandiendo, no solo en la actualidad sino
c6mo se ha expandido en cada momento del pasado, tan atrds como nos sea posible medir hasta
el dia de hoy, ;qué es lo que harias? Cada objeto del espacio tiene un alto nimero de propiedades
intrinsecas que lo caracteriza y con las cuales puede ser descrito, como su masa, su tamaifo, volu-
men o su luminosidad. La cosa es que estos objetos tienen otras propiedades que podemos medir
aunque no se vean a primera vista, por ejemplo, si observamos una galaxia o una estrella podemos
obtener el ancho de su linea de emision o la forma de su curva de luz. Ahora, si nuestros instru-
mentos son suficientemente buenos, podemos medir el tamano y el brillo aparente de un objeto,
es decir, qué tan grande o qué tan brilloso se ve desde la Tierra desde donde estamos observando.
Si conocemos que tan brilloso es un objeto y medimos su brillo aparente, dado que sabemos co6mo
cambia el brillo con la distancia (y el corrimiento al rojo), podemos inferir la expansion historica
del Universo de esta manera. Cuando se usa la propiedad del brillo para hacer estas mediciones,
el objeto que se estd utilizando para hacer la medicién se le denomina candela estdndar, dado
que su brillo es bien conocido, por lo que solamente hace falta medir el brillo aparente. Esta
no es la tinica manera de resolver el problema, por ejemplo si conocemos el tamano real de un
objeto y medimos su tamano aparente, conociendo como cambia el tamano de los objetos con
la distancia (y el corrimiento al rojo) podemos saber qué tan lejos esta y como el Universo ha
evolucionado. Si se utiliza el tamano de un objeto en lugar de su brillo, al objeto se le denomina

regla estindar (standard ruler). Sin embargo, actualmente los objetos que han sido utilizados para

19
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estas mediciones han sido solo estrellas, las cuales son relativamente muy pequenas para poder
resolver el problema més alla de nuestra galaxia. Pero no todo esta perdido, en la actualidad se
ha encontrado que las galaxias no se encuentran en posiciones aleatorias en el espacio, sino que
se encuentran distribuidas de cierta forma que, si tomamos una foto a una galaxia en el Universo,
es mas probable encontrar una segunda galaxia a una distancia caracteristica de 150 Mpc que a
alguna otra distancia. Si este valor de separacién entre galaxias lo tomamos valido para todas,
podemos sumar dichas distancias para medir el tamano del Universo y su expansion historica. He

aqui nuestra nueva regla cosmologica.

El fenémeno detrés que plasmoé esta escala caracteristica en la estructura a gran escala del
Universo es llamado Oscilaciones Actsticas de Bariones (BAO). En este capitulo desarrollaré
su origen y su aplicacién como sonda para estudiar el Universo. Para ello, nos remontaremos
a los principios del Universo explicando como la fisica de ese entonces originé este fenémeno.
Posteriormente, describiremos la importancia de las candelas estandar para estimar distancias
astronémicas y la importancia de las oscilaciones actsticas de bariones como nueva regla para
medir el universo. Dado que BAO forma parte de las llamadas Reglas Estadisticas Estdindar, esto
nos lleva a explicar brevemente algunas herramientas estadisticas de importancia en astrofisica y
cosmologia como la estadistica de dos puntos, més precisamente la Funcién de Correlacién de Dos
Puntos (2PCF). Finalmente, expondremos las complicaciones que surgen a la hora de hacer las
mediciones, hablaremos de como la fuerza gravitacional en los cimulos de galaxias y los efectos
del corrimiento al rojo afectan la posicion real de las galaxias observadas en los diversos sondeos
espectroscopicos, introduciendo asi los métodos para corregir estos errores, en especial el Método

de Reconstruccion, que es el parteaguas de este trabajo.

2.1. El origen de las oscilaciones

Para explicar el origen de este fen6meno tomaremos como referencia el diagrama que se mues-
tra en la Figura 2.1, extraida de [Eisenstein et al., 2007b]. En un principio, antes de que se for-
maran los primeros dtomos neutros (z = 6824), el Universo consistia en una especie de plasma
caliente formado por fotones y bariones. La energia es gigantesca, los electrones estan tratando
de combinarse con los protones, pero la energia foténica es tan intensa que arrebata los electrones

inmediatamente de los protones, el Universo estd completamente ionizado.
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Fig. 2.1. Perfil de masa radial de las perturbaciones que generaron BAO. En cada recuadro se
observa la evolucién de las perturbaciones de materia oscura (negro), materia barionica (azul),
fotones (rojo) y neutrinos (verde), desde z = 6824 hasta z = 10. Los primeros dos paneles
muestran cémo la perturbacién de bariones-plasma se propaga a través del mismo plasma, la
materia oscura permanece en el mismo sitio y los neutrinos se desacoplan del resto casi por
completo. En los paneles de en medio se observa como los fotones comienzan a desacoplarse
de la materia barionica (z=848) debido a la recombinacion (panel izquierdo). Una vez que los
protones se han combinado con los electrones para formar dtomos neutros, los fotones pueden
viajar libremente desacoplandose por completo de la materia bariénica que queda congelada
aproximadamente a 150 Mpc (panel derecho), en este instante los neutrinos estd completamente
desacoplados. En los paneles de abajo se muestran como la perturbacién de materia oscura inicial
afecta a la materia bariénica atrayéndola gravitacionalmente y como la perturbaciéon de materia
barioénica a 150 Mpc atrae a la materia oscura, dando un perfil de masa nuevamente acoplado.

Figura tomada de [Eisenstein et al., 2007b].
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Los fotones son absorbidos por los atomos y retransmitidos inmediatamente, quedan atrapa-
dos en el plasma y por tanto los &tomos de materia no pueden formarse. La fuerza de presion de
radiacion de los fotones y la fuerza de gravedad competian, generando pequenas perturbaciones
de forma esférica de materia oscura, neutrinos y materia bariénica, como se muestra en el primer
recuadro (panel superior izquierdo). Inicialmente, tales perturbaciones de densidad se propagaron
a través del plasma de fotones-bariones como uno solo. Dado que la materia oscura sélo interactua
gravitacionalmente, su perturbacién no se propagé6 sino permanecié en el sitio inicial, mientras
que los neutrinos se separan cada vez mas rapido de los anteriores pudiendo viajar libremente
(panel superior derecho). Sin embargo, durante la recombinacion (z = 848) los fotones comenza-
ron a tener mas libertad debido a que la temperatura bajoé lo suficiente para que los electrones se
unieran a los nucleos y formaran los primeros dtomos neutros (paneles centrales). Una vez com-
pletada la recombinacién, los fotones pudieron viajar libremente por el espacio desacoplandose
de la materia barionica (gas) dejandola atras, esto es lo que se conoce como el origen del Fondo
Cosmico de Microondas (CMB), la primera luz del Universo (2=1080). Las perturbaciones de
materia bariénica parecieran congelarse debido a la pérdida de la presion de los fotones justo en
el momento del desacople que sucedié alrededor de los 150 Mpc, lo que provocod que se formara
una sobredensidad de materia de forma esférica rodeando la perturbacién inicial de materia oscu-
ra. En los tltimos dos recuadros de la Figura 2.1 se muestra como las dos perturbaciones, tanto
de materia oscura como de materia bariénica, interactiian entre si gravitacionalmente. El pico de
materia oscura que permanece en la posicién inicial atrae a la materia bariénica, mientras que
la del pico de materia bariénica a 150 Mpc atrae a su vez a la materia oscura hasta reacoplarse,

obteniendo un perfil de masa como se muestra en la ultima figura (panel inferior derecho).

Las regiones de sobredensidad (Figura 2.2) comenzaron a colapsar gravitacionalmente y evo-
lucionaron formando estrellas y galaxias, moldeando la estructura del Universo actual, como se
observa en la Figura 2.3. En esencia, esta es la razén fenomenolégica por la cual en la distribucion
de galaxias se observa una mayor probabilidad de encontrar una galaxia separada de otra a una
distancia caracteristica de 150 Mpc, la distancia caracteristica de BAO. Sin embargo, atn no
hemos explicado la importancia de esta distancia como herramienta para medir el Universo, para

ello es necesario introducir el concepto de Regla Estadistica Estindar.



CAPITULO 2. OSCILACIONES ACUSTICAS DE BARIONES 23

(a) (b)

Fig. 2.2. Representacion visual de la formacion de las sobredensidades de materia. Inicialmente
se genera una perturbacion de materia oscura y materia bariénica en el plasma de fotones-bariones
(a). Posteriormente, en el centro se mantiene la perturbacion de materia oscura mientras que la
de materia bariénica es expulsada a través del plasma hasta detenerse por la ausencia de presion
de radiacion a unos 150 Mpc (b).

(b)

Fig. 2.3. Anillos de sobrendensidad de BAO. Los anillos de sobredensidad formados por Oscila-
ciones Acusticas de Bariones se colapsan gravitacionalmete para formar galaxias (Imagen cortesia
de Chris Blake and Sam Moorfield).

2.2. Regla estadistica estandar

La idea de tener una regla estandar es muy comun en la vida diaria, comparar un objeto con
otro con alguna propiedad cuyo valor es constante o poco variable viene desde la antigiiedad. Por
ejemplo, si queremos conocer que tan lejos esta alguien, lo que hacemos (a veces inconsciente-

mente) es medir su tamano angular, entre mas pequeno se vea mas lejos se encuentra y entre mas
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grande se vea mas cerca esti. Esta relaciéon entre la distancia y el tamano angular es la mas senci-
lla que existe para estimar distancias. Para obtener la expresion de la distancia, consideremos la
Figura 2.4 donde se muestra un objeto de tamafio d y didmetro angular §. El objeto se encuentra

a una distancia D.

Fig. 2.4. Tamano angular. La distancia D a la que se encuentra un objeto se puede estimar a
partir de su didmetro angular § y su tamarno real conocido d.

Lo que nos interesa es conocer D. Podemos relacionar las tres cantidades utilizando trigono-

metria bésica con la ecuacion

d
D=—"— 2.1
2tan(6/2)’ (2.1)
Dado que los objetos astronémicos se encuentran a una distancia muy lejana, el angulo ¢ es
muy pequeno, por lo que podemos aproximar tan(d/2) = sin(d/2) = §/2. Asi, la distancia se

expresa como

D =dJs, (2.2)

Este método funciona bastante bien a escalas pequenas, sin embargo, cuando se trata de apli-
carlo en cosmologia no es tan eficiente, surgen varios problemas y se deben tomar mas considera-
ciones como la curvatura del espacio mismo. La curvatura del espacio distorsiona la trayectoria
de la luz de los objetos que observamos desde la Tierra, modificando la imagen real del objeto,
haciendo que observemos el objeto a una distancia mayor o menor de la que en realidad se en-

cuentra, ademés de alterar su posicion real.

Durante las ultimas décadas, varios grupos de investigadores han estado usando Supernovas
tipo Ia como candelas estandar para estimar distancias (Figura 2.5). Una candela estindar no
es més que una fuente luminosa cuyo brillo intrinseco es conocido. La enorme utilidad de las

supernovas reside en el hecho de que son tan brillantes que resaltan entre el conjunto de estrellas
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de su galaxia huésped y se han hecho muy importantes para la medicién mas fiable de distancias
cosmoldgicas, util en distancias superiores a 1000 Mpc. Midiendo la magnitud aparente de las
supernovas la, podemos calcular la distancia Dy, (llamada distancia de luminosidad) a la que se

encuentra el astro utilizando la expresion

(m—M)
—s Tl

Dy, =10 (2.3)

donde m es la magnitud aparente y M es la magnitud absoluta. Esta relacién es una buena
aproximacioén nuevamente a escalas pequenas, por lo que se deberan considerar las restricciones
de la curvatura del espacio y el corrimiento al rojo mencionadas anteriormente. La luminosidad
real de un objeto esté determinada por la ley del inverso al cuadrado de la distancia que relaciona

al flujo F' expresada como
L

F=—+
47TD%’

Dy = \/E. (2.5)

La distancia de luminosidad Dy, esta relacionada con la distancia D4 calculada a partir del

(2.4)

de donde

didmetro angular por la expresién

Dr = (1+2)*Da, (2.6)

conocida como teorema de reciprocidad de Etherington, donde z corresponde al corrimiento al

rojo del objeto, en este caso de la supernova.

| SN 2014J

Fig. 2.5. Candelas estandar. Las supernovas tipo la son utilizadas como candelas estandar, es
decir, objetos que poseen una luminosidad conocida y cuyo brillo destaca entre el conjunto de
estrellas de su galaxias utilizados para estimar distancias en el universo y por tanto su expansion.
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Ahora que sabemos como comparar distancias entre galaxias lejanas podremos estudiar cémo
cambia la tasa de expansion a medida que nos vamos a diferentes épocas del universo. Pero jcomo

relacionar esta tasa de expansién con la distancia? El factor clave aqui es el desplazamiento al rojo.

El corrimiento al rojo se define como el aumento de la longitud de onda de la radiacién
electromagnética recibida por un detector comparado con la longitud de onda real emitida por la
fuente. Debido a esto, obtenemos un desplazamiento hacia el color rojo, como su nombre lo dice, en
el caso de la luz visible, sin embargo este término también aplica para el desplazamiento de otras
longitudes de onda como las microondas, rayos gamma, ultravioleta etc. Un corrimiento hacia el
rojo o redshift como se usa en cosmologia, puede ocurrir cuando una fuente de luz se aleja de un
observador, correspondiéndose a un desplazamiento Doppler que cambia la frecuencia percibida
de las ondas sonoras. Otro mecanismo de corrimiento hacia el rojo, que es el que nos interesa,
es la expansion métrica del Universo (ley de Hubble), que explica la famosa observacion de los
corrimientos al rojo espectrales de galaxias distantes, cudsares y nubes gaseosas intergaléacticas
que se incrementan proporcionalmente con su distancia al observador. La expresiéon que describe
este desplazamiento estéd dada por

g =208 Tem (2.7)

donde Ayps es la longitud de onda observada o medida por el detector y A¢,, la longitud de onda

real emitida por el objeto.

De acuerdo a la ley de Hubble, tenemos que las galaxias se alejan de nosotros a una velocidad
dada por la ecuacion (1.1)

v = Hyr,

donde Hj es la constante o parametro de Hubble, cuyo valor ha sido medido numerosas veces
utilizando diversos métodos. El valor actualmente aceptado de Hy es de 67.4 kms~! Mpc~! (Plack

2018). Sin embargo, el parametro de Hubble varia con el tiempo de acuerdo a la expresion (1.11)

donde a(t) es el factor de escala que depende del tiempo.
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La ley de Hubble es interpretada como una expansion isotrépica del Universo, i.e. el Universo
se expande de tal forma que todos los puntos se alejan entre si por igual. De esta manera el corri-
miento cosmologico al rojo es una consecuencia de la expansion del Universo. Dada la definicion

de z, podemos calcular el cambio en el tamano del Universo s = 1/a(t) como

)\obs

S =

=1+2z (2.8)

em

notamos que este factor aparece en la expresion (2.6) que relaciona Dy y D 4.

Pero bien, volviendo al tema central, una regla estandar en cosmologia debe ser un objeto
cuyo tamano sea conocido a un corrimiento al rojo especifico z, o un conjunto de objetos cuyo
tamano varia con el corrimiento al rojo de manera constante o de manera bien conocida. BAO
forma parte de un nuevo tipo de reglas estandar denominada Regla Estadistica Estandar (SSR en
inglés por Statistical Standard Ruler). La SSR explota la idea de que la formacion de cimulos de
galaxias tiene una escala caracteristica, de tal manera que cuando observamos a diferentes valores
de corrimiento al rojo puede ser usada para restringir la distancia de didmetro angular Dy. La
SSR proporcionada por BAO a comparacion de las otras SSR tiene una ventaja adicional: es un
fenémeno fisico ante todo lineal, es decir, podemos ignorar los efectos de las no linearidades para

una buena aproximacion.

Para ilustrar la idea subyacente de la SSR, consideremos la siguiente construcciéon de una
distribucién de galaxias. Imaginemos que colocamos una galaxia en el espacio en una posicién
aleatoria. Ahora colocamos otra galaxia a una distancia L (en cualquier direccion) de la prime-
ra con alguna probabilidad fija p. Usando la nueva galaxia como punto de partida repetimos el
procedimiento hasta tener el numero de galaxias que deseemos. La distribucién de galaxias resul-
tante no es regular sino que tiene una longitud caracteristica L formando una SSR. Sin embargo
reconstruir esta escala caracteristica es un problema estadistico muy grande. Esto se ilustra en la
Figura 2.6, la cual muestra muchos anillos del mismo radio igual a la distancia caracteristica L
superpuestos unos con otros. Esta superposicién de anillos oculta la escala caracteristica a medida

que aumenta el nimero de anillos y la muestra de cada anillo individual se ve reducida.
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Fig. 2.6. Superposicién de anillos de galaxias. Distribucién de galaxias formada al colocar las
galaxias en anillos del mismo radio caracteristico L. Los anillos son més visibles en el panel
izquierdo y permite distinguir las galaxias por anillo. Del lado derecho se muestra un escenario
mas realista con muchos anillos y pocas galaxias por anillo, la distancia caracteristica no es visible
por lo que solo puede ser recuperada estadisticamente.

Un método para extraer la escala caracteristica a partir del agrupamiento de galaxias es por
medio de la funcién de correlacion de dos puntos &, que cuantifica el exceso de probabilidad, por
encima del valor uniforme, de encontrar el mismo valor de la densidad en posiciones separadas
por una distancia r. La funcién de correlacién de galaxias es descrita por una ley de potencias

aproximadamente

&(r) oc (T—O)W, (2.9)

r

donde r¢ ~ 5h~ ' Mpc1.

Una escala caracteristica en el agrupamiento de galaxias aparecera como un pico en la funcion
de correlacién, dependiendo si hay un exceso o deficiencia de agrupamiento a esa escala. Cualquier
senial particular también aparecera en el espectro de potencias, dado que la funcién de correlacion
y el espectro de potencias estan relacionados por la Transformada de Fourier segtin la ecuacion

(2.10)

P(k) = /_00 &(r)exp(—ikr)ridr, (2.10)

La sefial en las dos funciones esté relacionada. Una funciéon 0 (un pico) a una escala caracte-
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ristica, digamos r., en la funcién de correlacion £(r) resultara en unas oscilaciones en el espectro

de potencias como se muestra en la Figura 2.7.

(T
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) 150 200 250 135 0.1 0.2 03 0.4

Fig. 2.7. Relacion entre la Funcion de Correlacion £(r) y el Espectro de Potencias P(k). Un pico
agudo en £(r) corresponde a una serie de oscilaciones en P(k).

Estas son las Oscilaciones Acusticas de Bariones (BAO), el pico de la funcion de correlacion

de la distribuciéon de galaxias inducird oscilaciones en el espectro de potencias P(k).
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2.3. Reconstruccion estandar

Debido a la evolucién no lineal de las perturbaciones, las posiciones originales de las galaxias
se modificaron ligeramente desde que las ondas de materia quedaron congeladas. Esto se traduce
como una atenuacién y un ensanchamiento del pico de BAO en la funcién de correlaciéon. Dada
esta situacién, se han desarrollado métodos para recuperar las posiciones iniciales de las gala-
xias |Eisenstein et al., 2007a| por medio de la inferencia del campo de velocidades, o campo de
desplazamiento, a partir del campo de densidades. Esto permite regresar los puntos (galaxias)
a las posiciones donde originalmente se encontraban, a partir de las posiciones observadas en la

actualidad. Este método es conocido como el Método de Reconstruccion.

La Figura 2.8 muestra esqueméaticamente cémo funciona la reconstrucciéon. El circulo rojo
representa el anillo de radio igual a la escala caracteristica de BAO de 150 Mpc, en el centro
(punto azul) la perturbaciéon de materia oscura. En un inicio la sobredensidad de materia (puntos
negros) permanece dentro del anillo (panel superior izquierdo). La estructura a gran escala mo-
difica la posiciéon de los puntos negros esparciéndolos, esto implica que el pico de sobrendensidad
sea méas ancho, las galaxias ya no se encuentran dentro del anillo inicial (panel superior derecho).
Las flechas azules representan el campo de velocidades que han seguido las particulas desde su
posicién inicial a su posicién final, en otras palabras, describe el desplazamiento de las particulas
(panel inferior izquierdo). La idea principal de la reconstrucciéon es estimar este campo de des-
plazamiento (que en la teoria lineal es lo mismo que el campo de velocidades) a partir del campo
de densidad final y después mover las particulas de regreso a su posicion inicial (panel inferior
derecho). Una vez calculado el campo de desplazamiento, desplazamos las posiciones actuales de
las galaxias en direccién opuesta al campo de desplazamiento, asi las particulas regresan al anillo

original, afinando la sefial caracteristica de sobredensidad a esta distancia.

El método de reconstruccion permite regresar las galaxias a su posicion "lineal", lo que se ve
en el buen acuerdo entre el modelo lineal y la funcion de correlacion £(r) medida después de la

reconstruccion (Figura 2.9).
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Fig. 2.8. Método de reconstruccion. En un inicio las particulas (puntos negros) se encuentran
formando el anillo de radio igual a 150 Mpc caracteristico de BAO (anillo rojo). Posteriormente,
debido a las no linearidades de la estructura a gran escala las posiciones se ven modificadas,
deformando la escala caracteristica y atenuando el pico de sobredensidad a esa distancia. Las
flechas azules representan el campo de desplazamiento de las galaxias. Estimar el campo de
desplazamiento permite recuperar la posicién original de las particulas a partir de las posiciones
observadas actualmente. Esta es la esencia del Método de Reconstruccion, recuperar las posiciones
iniciales formando de nuevo el anillo de 150 Mpc lo méas que se pueda, por tanto afinando el pico
de sobredensidad.

Sin embargo, aplicar el algoritmo es mas complejo que la descripcion anterior, existen otros
factores a considerar al aplicar el método a los catalogos de datos de los distintos sondeos. Se
han implementado diversos métodos de reconstruccién a lo largo de los taltimos anos, todos con la
misma finalidad, unos mejores que otros. A continuacion, revisaremos el formalismo del método

de reconstruccion estandar.
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Fig. 2.9. Reconstruccién de la funciéon de correlacion de masa. Se muestra una mejora en el
pico de BAO al aplicar la reconstruccion. Cada linea punteada representa el algoritmo apli-
cado con diferentes parametros. La linea negra representa el modelo de aproximaciéon lineal.
[Eisenstein et al., 2007a].

Consideremos dentro del marco de Lagrange un sistema coordenado que traza el movimiento
de un elemento de fluido a través del espacio y el tiempo. Sea q la posicion del fluido y sea
U(q,t) el campo de desplazamiento Lagrangiano, la relacion entre la posicion Euleriana x(q,t) y

la posicién Lagrangiana esta dada por

x(q,t) =q+ ¥(q,t). (2.11)

Por otro lado, definimos § = (p(x) — p)/p como el campo de sobredensidad, el cual relaciona

la densidad de materia p en la posiciéon x con el valor esperado p (densidad promedio) .

Para estimar el campo de desplazamiento, partimos de la conservaciéon de masa, la que nos per-
mite igualar la densidad promedio total en coordenadas Lagrangianas y la suma de las densidades

en las posiciones Eulerianas (ec. 2.12).
pd3q = p(x,t)d>z. (2.12)

Asi, la densidad a primer orden en el espacio Euleriano puede relacionarse con el campo de
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desplazamiento Lagrangiano por
V- ¥ (q,t) = —6W(x,1), (2.13)
asumiendo que W es irrotacional, este puede ser expresado como un campo potencial ¢ donde
o) = v, &(q,1). (2.14)

Asi encontramos

v ' lIl(l) (qa t) = VQQq)(q?t) = _5(1) (th)7 (215)

utilizando la Teoria Lagrangiana de Perturbaciones (LPT) expandimos ¥(q,t) como

W(q,t) = ¥W(q,t) + ¥ (q,t) + ¥ (q, ) + .., (2.16)
v la solucién a primer orden esta dada por

3k ik '
¥(q.0) = [ 55 50 e 21
(@) = [ et e (217)
Notemos que ¥ (q, t) = IFFT[—%é(l)(k)] ,donde I F'F'T es la transformada inversa de Fourier,

por lo tanto, si nos quedamos a primer orden, en el espacio de Fourier se tiene que
—d(k). (2.18)

La aproximacion de tomar la solucién a primer orden como solucién final del campo de desplaza-

miento, es decir ¥(q,t) = ¥(1(q,t), es conocida como Aproximaciéon de Zeldovich estandar.

En el caso de un sondeo, lo que se utiliza es la distribucién de galaxias para estimar el campo
de densidad de materia del Universo, a pesar de que las técnicas y los sondeos puedan mejorar
en un futuro, actualmente existen varios problemas. En primer lugar, las galaxias que se toman
como trazadores tienen un cierto sesgo (bias) sobre la densidad de materia dependiendo del tipo de
galaxia que son, ya sean LRG, ELG, Quasares, Lymman-Alpha, etc. Para inferir la sobredensidad

de materia § a partir de la distribucion de galaxias se utiliza una primera aproximacion lineal del
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sesgo que relaciona ambas cantidades (ec. 2.19)

8, = b, (2.19)

donde b es el sesgo de las galaxias, d, es la sobredensidad de galaxias y ¢ es la sobrendensidad de

materia.

En segundo lugar, debemos considerar las velocidades peculiares de las galaxias, aquel movi-
miento originado por la interacciéon gravitacional. Recordemos que las galaxias se mueven debido
al flujo de Hubble originando el corrimiento al rojo cosmologico, sin embargo también poseen mo-
vimiento propio debido al potencial gravitatorio, lo que genera una nueva componente radial de
la velocidad y otra tangencial. Por tanto, el corrimiento al rojo observado es causado por ambos
fenémenos. Cuando las posiciones de las galaxias son graficadas en el espacio de corrimiento al

rojo, la distribucion se distorsiona y parece aplastarse. Podemos escribir, la siguiente relaciéon

s(r)=r+ (v-r)r, (2.20)

donde s(r) es la posicion en el espacio de corrimiento al rojo de la galaxia, r es la posicion en el
espacio real y v - r es la componente radial de la velocidad peculiar v. Las distorsiones debidas a

las velocidades peculiares son llamadas Distorsiones de Corrimiento al Rojo (RSD).

Para entender mejor el efecto de las RSD consideremos una galaxia al borde inferior de una
sobredensidad (Figura 2.10). El movimiento de esta galaxia tendera a caer hacia el centro de
la sobredensidad, alejandose de nosotros, aumentando su corrimiento al rojo y modificando su
posiciéon mas cerca del centro de la sobredensidad. Por otro lado, una galaxia alejada lo suficiente
de la misma sobredensidad no tendera a caer hacia ella, separdndose del resto de las que si son
atraidas, asi el agrupamiento se ve afectado tornandose aplastado o achatado a lo largo de la
linea de visiéon como se muestra en la Figura 2.10. Por el mismo argumento, las regiones de baja

densidad parecen estirarse a lo largo de la linea de vision.
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Fig. 2.10. Distorsiones de Corrimiento al Rojo. Las velocidades peculiares hacen que la distri-
bucién de galaxias parezca solapada en el espacio de corrimiento al rojo.

Dentro del régimen lineal, la divergencia del campo de velocidades peculiares se calcula como

Vv =—f0, (2.21)
donde
~ dlnD(a)
f= m, (2.22)

con D(a) el factor de crecimiento y a el factor de escala.

Asumiendo un sesgo lineal (ec. 2.19), la amplitud del espectro de potencias dado en [Kaiser, 1987]
depende de bog y fog, donde og es la desviacion estdndar de la distribucién de sobredensidades
cuando promediamos sobre esferas de 8 Mpc h~! de radio. Tomando en cuenta los efectos de RSD
y del sesgo, la ecuacion (2.15) se modifica como

v-@+%v-(\11-f~)f~:—5i. (2.23)
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2.4. Algoritmo de reconstrucciéon

El algoritmo de reconstruccion consiste en estimar el campo de desplazamiento (i) de la
distribucion de sobredensidad de galaxias originado por el flujo cdsmico de la estructura a gran
escala del Universo. Para ello, se utiliza el método de la Transformada de Fourier (FFTs) descrito
en [Burden et al., 2015] y se hace uso de la aproximacion de Zeldovich [Zel’Dovich, 1970]. Usual-
mente el campo de densidad es suavizado con un filtro gaussiano cuya amplitud determinara la
escala que emplearé el campo de desplazamiento, denominada escala de suavizamiento (smoothing
scale). Una escala de suavizamiento grande podria borrar informacion cosmologica, reduciendo
el efecto de la reconstruccion. Por otro lado, una escala de suavizamiento pequena incrementa el

ruido en el campo de densidad lineal. El algoritmo puede resumirse en lo siguiente:

(i) Estimar el campo de sobredensidad de materia a partir de las posiciones de las galaxias

usando algiin método de interpolacion.
(ii) Suavizar la sobredensidad usando un filtro gaussiano con una escala de suavizamiento R
para eliminar las k-no linearidades

Wg = exp(—R%*E%/2). (2.24)

(iii) Resolver la ecuacion (2.23) usando la aproximacion de Zeldovich. Despreciando los efectos

de RSD, expresamos el campo de desplazamiento como:

o= IFFT[—%&Q(k)]. (2.25)

(iv) Una vez que el campo de desplazamiento ha sido calculado modificamos la posiciéon de las
galaxias por el correspondiente desplazamiento —1), para aproximar sus posiciones Lagran-

gianas iniciales
(v) Agregamos un desplazamiento adicional atribuido a los efectos de RSD:
Wrsp = —f(¥ - 7)f. (2.26)

(vi) Generamos una muestra aleatoria (random) y modificamos la posicion utilizando el campo

de desplazamiento previamente calculado.
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2.4.1. Removiendo las RSD: Rec-Iso y Rec-Ani

Existen dos principales convenciones para abordar las distorsiones de corrimiento al rojo en
la reconstruccion. La primera y la original intenta mantener las RSD en el campo de densidad
reconstruido. Por otro lado, la segunda convencion trata de remover las RSD durante el proceso
de reconstruccién. A la primera de estas convenciones se le llama Reconstruccion Anisotrdpica

(Rec-Ani), mientras que la segunda convencion es llamada Reconstruccion Isotrépica (Rec-Iso).

Cada una de estas convenciones difiere en la forma en que inducimos el campo de desplazamien-
to generado por las RSD a partir del campo de densidad observado en el espacio de corrimiento
al rojo. Para el caso de la Rec-Iso, el campo de desplazamiento estd dado por
3K

x(k) = —ﬁWS(lﬂ), (2.27)

donde el campo de desplazamiento en el espacio de configuraciones se obtiene a partir de la

Transformada de Fourier

X" (k) — X' (s), (2.28)

y el campo de densidad de las galaxias es derivado respectivamente como

X =x"+f(x"2)z, (2.29)

donde Z es el vector unitario apuntando a lo largo de la linea de vision y f es el factor de creci-

miento. El campo de densidad de la muestra aleatoria esta dado por x".

Para la reconstruccion Rec-Ani el procedimiento es similar. No obstante, el campo de despla-
zamiento estd dado por ~
ik 07, (k)

7(0) = — 5 (k). (2:30)

donde el campo de desplazamiento en el espacio de configuraciones se deriva a partir de la Trans-

formada de Fourier

X" (k) — X' (s). (2.31)

En la convenciéon Rec-Ani, el desplazamiento de las galaxias se calcula de acuerdo a la expresion
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X =x"+ ch;g(x’" -2)Z,

mientras que el desplazamiento de las galaxias aleatorias se calcula como
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(2.32)

(2.33)



Capitulo 3

(Galaxias de Linea de Emision

Hasta ahora solo hemos hablado del algoritmo de reconstruccién y de la fisica detras de las
Oscilaciones Acusticas de Bariones, es momento de hablar sobre los trazadores cosmolbgicos,
aquellas galaxias que son utilizadas como rastreadores de la historia del Universo por medio de
su corrimiento al rojo. En este capitulo profundizaremos més a fondo en el trazador principal de
este trabajo: las Galaxias de Linea de Emision (ELGs). Partiremos de su descripcion astrofisica,
explicando su caracteristica principal que es la formacion estelar (SF por Star Forming en inglés)
y su composiciéon quimica por medio de su espectro de emisiéon. Posteriormente pasaremos a
estudiar el fenomeno de cesacion de la formacion de estrellas en estas galaxias: el quenching (cuya
traduccion en espafiol vendria siendo apagamiento). Estudiaremos su origen y las repercusiones
que tiene en estos trazadores cosmoldgicos. Finalmente describiremos el modelo de Distribucién
de Ocupacion de Halos (HOD), el cual provee un panorama general de como la materia galactica
esta distribuida dentro de los cimulos de materia de oscura. En el caso de las ELGs, la funcion
de distribucién se ve afectada por el apagamiento, fenémeno que estudiaremos en las siguientes

secciones.

3.1. Descripcion astrofisica

En el Universo existe una gran cantidad de galaxias con diferentes propiedades, algunas son
elipticas, otras son espirales o irregulares, otras contienen polvo, algunas son més brillantes que
otras. Unas se encuentran formando estrellas y otras poseen un agujero negro en su centro de-
vorando todo lo que se le acerca . Los procesos que ocurren dentro de cada una de ellas son tan

complejos que numerosos cientificos han dedicado gran parte de su vida tratando de entender y

39
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describir algunos de ellos. La formacion estelar es uno de esos procesos, el génesis estelar, el origen
de las maquinarias donde nacen los elementos que conforman cada parte del Universo es sin duda
uno de los procesos més fascinantes que existe pero igual de complicado. No obstante, si tenemos
que resumir el proceso en unas lineas se podria decir que la formacién estelar se da en general
cuando una nube de gas colapsa gravitacionalmente de manera esférica formando lo que llamamos
estrellas. Estas nubes pueden estar dentro de alguna galaxia o dispersas en el medio interestelar.
Las galaxias que son capaces de formar estrellas, generalmente galaxias espirales, son llamadas
Galaxias Formadoras de Estrellas (SFGs) y son nuestro objeto de estudio en esta seccion, ya que

las ELGs forman parte de este grupo.

Comencemos describiendo brevemente el proceso de formacién estelar. La formacion de estre-
llas sucede generalmente a partir de nubes de gas que colapsan gravitacionalmente hacia su centro
de manera esférica, el gas concentrado comienza a calentarse lo suficiente hasta que la presiéon
de radiacién detiene el colapso gravitatorio generando un primer nticleo cerca del equilibrio hi-
drostatico, llamese protoestrella. Fuera de este ntcleo el material interestelar sigue cayendo sobre
él al ser frenado en su superficie. Este frente de choque hace que se caliente el ntucleo hasta una
temperatura de aproximadamente 2000K produciendo asi la disociacién del hidrégeno molecular.
Este proceso consume energia provocando el colapso del niicleo. Solamente durante un intervalo de
tiempo, del orden de 100 anos, coexisten dos niicleos con dos frentes de choque. Posteriormente, el
niicleo exterior desparece cuando toda su masa ha caido sobre el ntcleo interior que constituye la
protoestrella. Una vez desaparecido el primer nicleo ya solo queda el nticleo protoestelar hidrosta-
tico y una envolvente cayendo sobre él. Cuando practicamente la totalidad de la envolvente ha sido
acretada, ésta se vuelve transparente y el niicleo se hace visible. La contracciéon hidrostatica con-
tintia hasta que se inician las reacciones de fusién termonuclear del hidrégeno, convirtiéndose en

una estrella. Este modelo de formacion estelar es conocido como el modelo de Larson (Figura 3.1).

Claramente hay que considerar que la masa de una nube molecular es mucho mayor que la
de una estrella individual. Es obvio que una estrella no se origina debido al colapso de una nube
entera sino que tiene que haber un proceso de fragmentacién que lleva a la formacién de varias
estrellas, el cual esta fuera del proposito de este trabajo. Por otra parte, parece claro que el colapso
que daré lugar a la formacién estelar no afecta a toda la nube de modo global, sino que s6lo se

produce localmente en zonas muy especificas de la nube molecular. De hecho, se ha observado
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que la eficiencia global de formacién estelar en nubes moleculares es muy baja y s6lo una pequena
fraccion de su gas molecular (menos del 5 %) se convierte en estrellas. La distribucion radial de las
nubes moleculares en una galaxia no es uniforme. Existe una gran concentracion de gas molecular
en el centro de la galaxia, pero la mayor parte se encuentra en la regiéon entre 4 y 8 kpc de
distancia del centro galactico, formando el llamado anillo molecular que coincide con una gran
concentraciéon de regiones HII, regiones que explicaremos a continuaciéon donde se cree que hay

una gran actividad de formacién estelar.
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E I\ >/ frente de choque
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Fig. 3.1. Formacién estelar: Modelo de Larson. Inicialmente una nube de gas colapsa gravitacio-
nalmente hacia su centro calentandose cada vez més hasta llegar al equilibrio hidrostatico entre la
presion del gas y la fuerza de gravedad formando un nucleo esférico en su interior (a). La materia
alrededor sigue cayendo generando un frente de choque contra el niicleo interior hasta que éste
colapsa dejando solo un ntcleo protoestelar y una envolvente a su alrededor (b). Finalmente la
envolvente se acreta por completo y la contracciéon hidrostatica continta hasta que se inician las
reacciones termonucleares, aumentando la temperatura y generando asi una estrella (c).

Una regiéon HII es una nube de gas ionizada por estrellas masivas que puede alcanzar un
tamano de varios cientos de anos luz. Si una estrella joven es suficientemente caliente (T >10000
K), sus fotones UV pueden ionizar el medio circundante, formando una regiéon HII (con HII
nos referimos al hidrégeno atémico ionizado HT). Los electrones libres y los nticleos creados de
esta manera se pueden recombinar y emitir nuevos fotones, o bien pueden calentar el gas por
colisién con otros atomos. De esta forma, la radiaciéon emitida por la estrella es transmitida al

medio circundante y hace que éste emita también radiacién. El campo de radiacién disminuye a
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medida que nos alejamos de la estrella central. Debido a la diluciéon geométrica, cuanto mayor es
la distancia a la estrella, menor es el nimero de fotones ionizantes por unidad de volumen. Una
estrella no puede ionizar un volumen infinito del medio interestelar. Debido a que la recombinacion
ocurre continuamente en el gas, los fotones se absorben continuamente para mantener el estado
de ionizacién. El volumen de gas que puede ionizar una estrella esté limitado al volumen en donde
la tasa total de recombinaciones es igual a la tasa a la cual la estrella emite fotones ionizantes
(equilibrio de ionizacion). Si suponemos un medio homogéneo formado por hidrogeno, la region
que puede ionizar la estrella recibe el nombre de esfera de Strémgren y su radio, el radio de

Stromgren Rg (Figura 3.2) .

HO

Fig. 3.2. Esfera de Stromgren. Dentro del radio de Strémgren se encuentra el hidrégeno ionizado
y fuera el hidrégeno molecular.

Las regiones HII son observables en un amplio rango de longitudes de onda, desde el UV hasta
el dominio radio. Las lineas de recombinacién han resultado muy ttiles para estudiar las regiones
HII de la parte interna de las galaxias espirales, las cuales no son observables en el 6ptico al estar
totalmente oscurecidas por el polvo interestelar. De esta forma se descubri6 la existencia del anillo
a 5 kpc, una region anular comprendida entre 4 y 8 kpc de radio en la que hay una gran activi-
dad de formacion estelar y donde se encuentran regiones HII gigantes. La distribucién de regiones

HII en la galaxia traza a grandes rasgos su estructura espiral tal como puede verse en la Figura 3.3.

Globalmente, en una galaxia la proporcion de masa de hidrogeno atomico (HI) y molecular
(Hz) es similar, no obstante en el anillo molecular el hidroégeno molecular excede al atémico en
un factor 4 en masa. La distribucién en longitud galactica muestra que hay dos poblaciones de
nubes moleculares: las nubes moleculares mas calientes, que constituyen una cuarta parte del
total, estan asociadas con regiones HII y su distribucién se concentra en los brazos espirales; y las

nubes moleculares frias, que constituyen tres cuartas partes del niimero total, y estan repartidas
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Fig. 3.3. Distribucion de las regiones HII en una galaxia espiral. Las regiones HII se concentran
principalmente en los brazos de la galaxia, no obstante, existen regiones HII en el centro de la
misma, dentro de un radio de 4 y 8 kpc.

por todo el disco, dentro y fuera de los brazos espirales.

La poblacién estelar de las galaxias espirales se renueva constantemente por brillantes, azules
y jovenes estrellas de alta masa pertenecientes a la secuencia principal del diagrama H-R. La tasa
de formacion estelar (SFR) parece tener una forma bien definida y consistente para todos los
diferentes tipos de galaxias espirales e irregulares, donde las variaciones en el UV-visible pueden
ser atribuidas a las subyacentes variaciones de sus procesos de formacion estelar. Las galaxias es-
pirales se pueden clasificar, segtin la secuencia de Hubble, en espirales barradas (SB) y sin barra
(S) y van desde la a hasta la ¢ segin la morfologia de sus brazos: Sa, Sb, Sc, SBa, SBb, SBc,
donde la a representa unos brazos mas enrollados y la ¢ méas sueltos. En la Figura 3.4 se muestra
un bosquejo de la SFR en funciéon de la secuencia de Hubble. Las galaxias tipo SO hasta Sb son
conocidas como de tipo temprano (early-type), y son galaxias que utilizaron la mayor parte de su
gas para formar estrellas en una escala de tiempo mucho menor que el tiempo de Hubble, mientras
que las galaxias Sc hasta Im se consideran galaxias de tipo tardio (late-type), y son sistemas que

han formado estrellas de manera casi constante desde su formacion.

Las propiedades fisicas del gas presente en las SFGs pueden describirse utilizando las herra-
mientas desarrolladas en el analisis de las regiones HII. Claramente, una galaxia formadora de
estrellas es un sistema mucho més complejo que una regién HII. No obstante, hay vasta evidencia

de que las SFGs siguen los mismos mecanismos que se esperarian de una region HII. La fuente
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Fig. 3.4. Tasa de formacion estelar en funcién de la secuencia de Hubble. Las galaxias tipo SO,
Sa y Sb son conocidas como de tipo temprano (early-type), y son aquellas que utilizaron la mayor
parte de su gas para formar estrellas en una escala de tiempo mucho menor que el tiempo de
Hubble. Las galaxias Sc, Sd, Sm hasta Im se consideran galaxias de tipo tardio (late-type), y son
sistemas que han estado formando estrellas de manera casi constante desde su formacion.

de energia que le permite al gas de una galaxia radiar es radiacién ultravioleta originada de es-
trellas en su interior. Estas estrellas con una temperatura de 3 x 10K en su superficie, emiten
fotones ultravioleta que ionizan el gas a su alrededor trasfiriéndole energia, lo que se conoce como
fotoionizacion. El gas estd compuesto generalmente por hidrogeno, la fotoionizacion se da cuando
fotones con energia mayor a 13.6 €V (el valor del potencial de ionizacion del d&tomo de hidrogeno)
son absorbidos. El exceso de energia sobre el potencial de ionizacién de cada fotéon absorbido se
transforma en energia cinética que permite la liberacién de un fotoelectrén. Los atomos de hidro-
geno se estdn recombinando continuamente, es decir, se vuelven a hacer neutros al recapturar un
electron (y pueden volver a ser ionizados por la radiacion UV de las estrellas centrales). El elec-
trén no siempre pasa directamente al estado fundamental, sino que este proceso puede suceder en
cascada pasando por otros niveles cuanticos, perdiendo energia y emitiendo fotones de longitudes

de onda caracteristica. En espectroscopia astronémica, las lineas de emisién brillantes observadas
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en el espectro de ciertas nebulosas (como regiones HII) que son muy poco probables que sucedan
son llamadas lineas prohibidas. Estas lineas se dan en general por excitaciéon colisional, se dice
que son poco probables dado que requieren demasiado tiempo para que el electréon decaiga de un
cierto nivel a otro que produciria la emisién del fotén con cierta longitud de onda, siendo difi-
cilmente observados o reproducidos en los laboratorio debido a las condiciones terrestres. Entre
estas lineas encontramos las lineas de [OII|]A3727, [OIII] A5007, [OI] A6300. Las lineas prohibidas
se observan en medios con poca densidad, es decir, con pocos dtomos por centimetro ciibico, por
lo que una colisién entre atomos es casi improbable, permitiendo que se den estas transiciones.
Por otro lado, también existen las lineas permitidas, tales como H II, He I y He II. Estas lineas
son caracteristicas del espectro de las galaxias espirales y se producen por recombinacién, no por
excitacion colisional, ademés son observadas con maéas frecuencia tanto en el medio interestelar

como en los laboratorios terrestres.
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Fig. 3.5. Espectro de una galaxia espiral. La actividad estelar genera fuertes lineas de emisién en
las distintas galaxias. Se observan lineas permitidas como lineas prohibidas. Las lineas de absorcion
son generadas por elementos mas pesados presentes en las estrellas mas viejas [Kennicutt, 1992].
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En general, el espectro de las galaxias espirales se caracteriza por fuertes lineas de emisién
debido a la actividad de estrellas jovenes que se van formando y que calientan el gas a su alre-
dedor. Por otro lado, las estrellas mas viejas son responsables de las lineas de absorcion debido
a que contienen elementos més pesados. Arriba se muestra la imagen del espectro de emision y
absorcion de distintas galaxias espirales, el cual nos da informacion de la quimica que componen

estas galaxias (Figura 3.5).

Como mencionamos al principio, las galaxias de interés en este trabajo son las ELGs, una
subpoblacién de las SFGs. Tales galaxias aparecen tipicamente en color azul y se encuentran en
regiones de baja densidad y fuera del centro de los halos masivos de materia oscura. eBOSS y
DESI denominan ELGs a las galaxias con fuerte linea de emision en [OII]3727 A. Las ELGs son
seleccionadas como trazadores cosmologicos con base en su alto flujo en [OII] y su alto corrimiento
al rojo, no obstante, el proceso de formacién estelar es ineficiente en el centro de halos masivos,
reflejando de algiin modo la ausencia de gas frio. Esto nos lleva a tratar de entender qué es lo
que ocurre dentro de la galaxia que detiene y apaga la formacién estelar, pasando a ser lo que se

conoce como una galaxia retirada.

3.2. Apagamiento

El gas frio en las galaxias pasa a través de procesos violentos y cadticos que incluyen turbu-
lencia, campos magnéticos, y claro la gravedad, para ser transformado en estrellas. Estas viven en
bastante calma y en silencio generando de manera rutinaria helio a partir de la fusiéon de hidro-
geno en su nucleo. Aquellas estrellas mas masivas eventualmente ademés de helio pueden producir
elementos més pesados (los astronomos llaman estos elementos “metales”), y luego pueden devol-
ver una significante fraccion de su masa a sus alrededores. Las estrellas aiin mas masivas mueren
en una gran explosiéon llamada supernova. En las supernovas estas expulsan vastas cantidades de
metales (pueden expulsar hasta decenas de veces la masa del sol) devuelta al gas original en el
que fueron creadas y asi dan paso a la creacién de nuevas generaciones de estrellas. Este es el
ciclo de vida de las estrellas, repitiéndose una y otra vez en las guarderias galacticas. A través de
este proceso, generaciones de estrellas se forman incrementando la masa estelar y el contenido de
metales en el gas frio de la galaxia donde se forman. Galaxias masivas son alimentadas también

a medida que el material caliente que les rodea se enfria.
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Las galaxias se pueden clasificar en dos grupos segtn su actividad estelar: un grupo donde la
formacion estelar es activa y un segundo grupo donde ya no pasa este proceso de formacion de
estrellas. A este segundo grupo de galaxias se les llama galaxias rojas (debido a la abundancia
de estrellas frias y viejas de color rojo) o galaxias retiradas. En estas galaxias la formacion de
estrellas también estuvo presente pero en una época pasada lejana. En la Figura 3.6 se muestra
el diagrama color-magnitud donde se pueden observar los dos grupos de galaxias. El ctimulo azul
representa las galaxias con formacién estelar activa y que poseen estrellas jovenes que brillan en
el azul, por lo general son galaxias espirales como ya mencionamos en la Seccién 3.1. El ctiimulo
rojo representa a las galaxias sin actividad estelar, es decir, galaxias viejas que poseen estrellas
masivas, generalmente son galaxias elipticas, aquellas galaxias que se creen que son generadas
a partir de la fusién de dos diferentes galaxias. La region intermedia entre los camulos azul y
rojo del diagrama se conoce como el Valle Verde. Es la zona menos poblada y contiene un cierto

numero de galaxias espirales que se encuentran en transiciéon del camulo azul al cumulo rojo.
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Fig. 3.6. Diagrama Color-Magnitud. Las galaxias se clasifican en dos grupos de acuerdo a su
luminosidad, que a su vez esta relacionada con su actividad estelar. El ctiimulo azul representa a
las galaxias con formacion estelar activa y estrellas jévenes mientras que el ciimulo rojo representa
a las galaxias con estrellas viejas o muertas, sin actividad estelar. Los dos ctimulos se encuentran
separados por una zona conocida como el Valle Verde.
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Las galaxias necesitan de una fuente que supla de gas frio. Si esta fuente de gas se acaba,
en algunos miles de millones de anos la galaxia dejarad de crear nuevas estrellas y morira. Este
proceso es conocido como quenching, cuya traduccién en espaiiol vendria siendo apagamiento. A
medida que las galaxias envejecen pasan de ser azules y con discos con actividad de formacién
estelar, a ser rojas, elipticas y pasivas (sin formacion estelar activa). Sin embargo, las etapas de
evolucién y los procesos que originan el apagamiento siguen siendo misteriosos. Hay muchas ideas
sobre lo que podria detener la formacién de estrellas: las fusiones de galaxias pueden calentar el
gas y evitar que se colapse en estrellas, el gas podria caer al centro de las galaxias generando
la formacién de estrellas pero dejando una parte exterior vacia de la galaxia, o el gas podria ser
expulsado por completo. Se espera que cada uno de estos escenarios resulte en una cierta cantidad
de dispersiéon de gas molecular frio, lo que haria disminuir el colapso gravitacional. No obstante,
no es la tnica explicacién, recientes investigaciones sugieren que los agujeros negros presentes en
el centro de las galaxias masivas actiian como parasitos, es decir, que crecen a cabo de exterminar
la formacion estelar. Como sabemos, en practicamente todas las galaxias encontramos agujeros
negros supermasivos (SMBH). Algunos de ellos, llamados Nucleos Activos de Galaxias (AGNs)
estan acretando materia activamente y emitiendo enormes cantidades de radiacién comparable a
la producida por todas las estrellas de su galaxia juntas. No es de extranar, por tanto, que los
AGNs tengan un impacto en su entorno, tanto en las regiones mas cercanas al nicleo galactico

como en el gas intergalactico que envuelve los ciimulos de galaxias.

Fig. 3.7. Jets de AGN. El agujero negro supermasivo en el centro de una galaxia emite radiacién
y materia a gran velocidad en forma de chorros (jets) generando ondas de radio y rayos-X.

Para producir las cantidades monstruosas de energia que expulsan, los SMBH deben recibir
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de igual manera grandes cantidades de gas. Este gas proviene de las partes mas externas de la
galaxia, sin embargo, debe perder parte de su momento angular para poder llegar al centro donde
se encuentra el agujero negro. A este proceso de transporte de gas se le conoce como alimenta-
cion. Cuando el gas cae hacia el agujero negro, forma un disco de acreciéon el cual alcanza una
temperatura del orden de decenas de miles de Kelvin, transformando su energia potencial gravi-
tatoria en radiacion. La radiacién producida en el disco de acreciéon, generalmente UV, rayos X
o incluso radiacién gamma, posee una gran cantidad de energia que ioniza el gas a su alrededor
y se propaga en forma de conos aximétricos perpendiculares a dicho disco como se muestra en
la Figura 3.7. Estos conos calientan e ionizan el gas dentro de ellos de forma que impide que
se condensen en nubes moleculares y formen nuevas estrellas, lo que retrasa e incluso detiene la
formacion estelar en la galaxia. En algunas galaxias, los campos magnéticos extremos del disco de
acrecién acttian como aceleradores de particulas eyectando materia a una gran velocidad cercana
a la de la luz. Estos chorros se conocen como jets y alcanzan distancias gigantescas, incluso mas
grande que el radio de su galaxia huésped. Generalmente se originan por radiaciéon de sincrotrén
cuya emisiéon corresponde a ondas de radio. Dada la gran distancia que alcanzan, estos jets pueden
llegar hasta el gas intergalactico calentando e impidiendo que este colapse y caiga dentro de la
galaxias, contribuyendo al apagamiento. A estos procesos con los que el SMBH repercute en su

entorno se denomina retroalimentacion o feedback como mas se conoce por su traduccion en inglés .

La retroalimentacion de un agujero negro puede ser positiva y negativa. Se le conoce como
retroalimentacion positiva al proceso donde el agujero negro se alimenta pero al mismo tiempo
estimula la formacién de estrellas. Por otro lado, la retroalimentacion negativa es el proceso de
alimentacion del agujero negro repercutiendo en la formacién estelar, contribuyendo al apaga-
miento. Ademas, durante algunos procesos de retroalimentacion sucede que existen cantidades
enormes de gas moviéndose a gran velocidad y que recorren distancias comparables al tamano de
la galaxia que parecen provenir del agujero negro central. Estos vientos tienen la energia necesaria
para barrer el gas molecular dentro de la galaxia e impedir que se formen estrellas. Cuando sucede
lo anterior se dice que se trata de una retroalimentacion eyectiva (ejective-feedback). Existe otro
escenario donde estos vientos no se hacen presentes y los jets expulsados solo mantienen el gas
caliente, a este escenario se le denomina retroalimentacion preventiva (preventive-feedback), ya
que previene el enfriamiento y por lo tanto la condensaciéon del gas, deteniendo la formacion de

estrellas. A este ultimo proceso se le denomina también estrangulacion. En este proceso las gala-
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xias pueden seguir formando estrellas con el gas atn disponible, formando elementos mas pesados
y aumentando la masa de las estrellas volviéndose més rojas, a diferencia de la retroalimentacion
eyectiva donde se detiene la actividad estelar de inmediato (por decirlo de este modo) removiendo
el gas de la galaxia hacia afuera. La diferencia entre estos dos proceso se puede observar en la
Figura 3.8 tomada de [Peng et al., 2015|, donde se muestra la evolucion de la galaxia y el apaga-

miento de acuerdo al proceso de retroalimentacion.
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Fig. 3.8. Ilustraciéon de dos distintos escenarios del apagamiento estelar. En el panel superior
se muestra el escenario donde el el gas es removido de la galaxia repentinamente deteniendo la
formacion de estrellas (retroalimentacion eyectiva). En el panel inferior el gas no se remueve, solo
es calentado y la formaciéon de estrellas contintia hasta que el gas frio se acaba, deteniendo la
formacion estelar (retroalimentacion preventiva) [Peng et al., 2015].

Existen otros escenarios de apagamiento, uno de ellos es cuando el gas de la galaxia se calienta
a medida que el halo se desarrolla, por lo tanto no es capaz de enfriarse y colapsarse para formar
estrellas. Otro es que en lugar de conos aximétricos ionizantes (explicados arriba), los flujos de la
radiacion generada por el agujero negro salen de forma esférica a partir del centro galactico. Sin
embargo, no todo va en contra de la formacion de estrellas, como ya mencionamos anteriormente
existe también la retroalimentacion positiva, aquella que estimula la formaciéon de estrellas. En

los extremos de los jets generados del agujero negro en algunas ocasiones se forman burbujas
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de gas caliente originadas partir de la radiacién de rayos X generada por la interaccién de las
particulas lanzadas por el jet y las particulas de gas alrededor. La burbuja se expande y actia
como una onda de choque comprimiendo el gas frio de galaxias vecinas causando la formacién de
estrellas. No obstante, la galaxia vecina necesita ser una SFG, dado que estas poseen una cantidad

suficiente de gas frio (Figura 3.9).

Fig. 3.9. Retroalimentacion positiva. El gas caliente en los extremos de los jets forma un frente de
choque que comprime al gas frio de las Galaxias Formadoras de Estrellas cercanas, favoreciendo
la formacion estelar dentro de ellas (Créditos: X-ray: NASA/CXC/INAF/R. Gilli et al.; Radio
NRAO/VLA; Optical: NASA /STScI).

La Figura 3.10 resume todo lo explicado anteriormente con respecto a la retroalimentacion de

los agujeros negros en las galaxias formadoras de estrellas y el apagamiento.

Como podemos imaginar, debido al apagamiento, la emision de lineas espectrales de una SFG
se ve afectada. Esto incluye a nuestro objeto de estudio, las ELGs como trazador cosmolégico, que
a diferencia de las galaxias que ya han sido apagadas por completo (Quenched Galazies), tales
como las Galaxias Luminosas Rojas (LRG), poseen una actividad méas variable en su flujo de
emision debido a los procesos internos. Esto provoca en pocas palabras que una ELG deje de ser
considerada como una ELG, por tanto repercute en las muestras de los sondeos espectroscopicos.
En la siguiente seccién, describiremos mas a fondo las implicaciones y repercusiones que impone el
estudio de las ELGs en los censos de galaxias, en especial en como se distribuyen en el Universo y

dentro de los halos de materia oscura utilizando un modelo conocido como modelo de Distribucién
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de Ocupacion del Halo (HOD).
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Fig. 3.10. Retroalimentaciéon y formacién estelar. En el panel izquierdo se muestran las dos ma-
neras en que el agujero negro emite radiaciéon ionizante, la primera es en conos aximétricos y la
segunda de forma esférica expandiéndose a través de la galaxia. En el panel central se muestra los
jets generados por el agujero negro y la comparacién entre la retroalimentacion positiva, la cual
estimula formacién de estrellas y la retroalimentacion negativa que apaga la formacion de estrellas
(apagamiento). En el panel de la derecha se muestra la comparacion entre los dos escenarios de
apagamiento, la retroalimentacion eyectiva, donde el gas dentro de la galaxia es removido total-
mente por medio de vientos a gran velocidad evitando la formacién estelar y la retroalimentacion
preventiva donde el gas sblo es calentado por la radiacion, parte del gas permanece frio y con-
tinuard formando estrellas hasta agotarse, una vez agotado la formacion estelar cesard. Imagen
extraida de [Husemann and Harrison, 2018|.

3.3. Modelo de Distribuciéon de Ocupaciéon de Halos (HOD) enfo-
cado a ELGs

Las galaxias son los ladrillos fundamentales que conforman el Universo y por tanto su distri-
bucion espacial a gran escala es una fuente de informaciéon cosmoldgica sumamente importante.
Sin embargo, un completo estudio de la formaciéon de estos objetos en la red cosmica de la es-
tructura a gran escala es desafiante debido al gran nimero de procesos astrofisicos que deben
ser modelados y a la amplia gama de escalas en las cuales éstos operan. En principio, la dis-
tribuciéon de materia oscura debe proporcionar una respuesta directa y precisa de dénde ocurre
la formacién de galaxias, dado que el colapso gravitacional es el principal fenémeno fisico que
domina este proceso. Por consiguiente, uno puede intentar predecir la localizaciéon de las galaxias
en el Universo solamente estudiando la dindmica de la materia oscura, la cual es una tarea mucho

méas simple (utilizando el modelo ACDM) que realizar calculos que incluyan todo el rigor de la
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fisica bariénica. Este nuevo enfoque ha conducido a la creaciéon de modelos computacionales que
intentan describir la dinamica de la materia oscura, en especial, el ampliamente usado Modelo de
Halos, el cual establece la conexién entre los halos de materia oscura y las galaxias. El formalismo
del Modelo de Halos es tal que permite describir cualquier cosa asociada con los halos de materia
oscura, no obstante, se deben hacer varias suposiciones al respecto. En primer lugar, se asume
que existen regiones de materia oscura en forma de halos, que a su vez pueden contener ctimulos
més pequenos conocidos como subhalos, ademas todas las galaxias forman y residen dentro de
los halos y subhalos. Las propiedades y la distribucién a gran escala de estos halos estdn bien
entendidos gracias a las simulaciones de N-cuerpos. La distribucién de materia oscura puede ser
descrita por la funciéon de masa de los halos y la distribucién espacial de la materia oscura dentro
de esos halos como una funcién de la masa del halo. El Modelo de Halos asume ademas que
el agrupamiento (clustering) del halo solo depende de la masa del halo y es independiente de
cualquier otra propiedad, aunque el modelo puede ser extendido haciendo que el agrupamiento
dependa de otros atributos como la masa estelar [Zu and Mandelbaum, 2016]. Finalmente, una
suposicion importante (pero natural) dentro del marco teorico de los halos es que siempre existe
una galaxia central. Por tanto, la poblacién de galaxias dentro de un halo de materia oscura
se puede dividir en dos tipos, las ya mencionadas galaxias centrales y las galaxias que orbitan

alrededor de éstas, denominadas galaxias satélites.

Dentro del formalismo del Modelo de Halos existe lo que se denomina el modelo de Distri-
bucion de Ocupacion de Halos, en inglés Halo Occupation Distribution (HOD). El Modelos de
Halos proporciona un punto de vista de la estructura del Universo a gran escala como ctumulos de
materia oscura, mientras que el HOD provee una explicaciéon de como la materia galactica esta
distribuida dentro de cada uno de los cimulos. El HOD describe tres propiedades del Modelo de
Halos que estén relacionadas: la distribucion de probabilidad que relaciona la masa del halo de
materia oscura con el nimero de galaxias dentro de éste, la distribucién espacial de las galaxias
en el halo y la distribucién de velocidades relativas a la materia oscura dentro del mismo halo. El
HOD explica la relacion entre las galaxias y la materia oscura a nivel individual de cada uno de
los halos, describiendo el sesgo que existe entre las galaxias y los halos de materia oscura especi-
ficando la probabilidad P(N|M) que un halo de masa virial M contenga N galaxias de una clase
en particular. Este modelo depende fuertemente de la edad de las galaxias, [Berlind et al., 2003]

menciona que los halos mas masivos son poblados principalmente por galaxias viejas, mientras
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que los halos de menor masa son generalmente poblados por galaxias jovenes que, de acuerdo a
la seccién 3.2, se encuentran en el cimulo azul del diagrama color-magnitud. Asi, el HOD como
funcion del tipo de galaxia (definida por la luminosidad, color, morfologia, etc.) se ha convertido

en una pieza fundamental para entender la teoria de la formaciéon galactica.

Actualmente, se han desarrollado nuevos métodos para estudiar la distribucién de las galaxias
considerando las diferencias entre los procesos fisicos que existen en su interior que las hace dife-
rentes. [Alam et al., 2020] desarrolla un método denominado Multi- Tracer Halo Model (MTHOD),
el cual extiende el HOD estandar para incluir el tratamiento simultdneo de los multiples tipos
de galaxias. E1 MTHOD es una generalizacion del HOD y describe las poblaciones de multiples
trazadores cosmolégicos. En cosmologia uno puede pensar convenientemente en tres tipos de gala-
xias (trazadores) : las Galaxias que no poseen formacion estelar activa que son representadas por
las LRG; las Galaxias Formadoras de Estrellas cuya subpoblacién seleccionada corresponde a las
ELGs; y los AGNs, aquellas galaxias que poseen un agujero negro activo (alimentandose) en su
centro, en este caso cuasares (QSO) son los elegidos como trazadores. Este modelo asume, al igual
que el HOD estandar, que todas las galaxias se forman y viven dentro de halos de materia oscura,
cuyas propiedades estan dictaminadas por la masa del halo. Ademas, se hace la suposicion de
igual manera de que cualquier halo puede contener dos tipos de galaxias: centrales y satélites. El
nimero de galaxias satélites solo depende de la masa del halo y es independiente de la existencia

de otras galaxias satélites o galaxias centrales de cualquier tipo en su vecindad.

La probabilidad de tener una galaxia de algin tipo dado estd dada en funcién de la masa
del halo. La probabilidad total para que un halo contenga una galaxia central estd dada por la
suma de la probabilidad de una galaxia central sobre todos los trazadores. Podemos escribir la

probabilidad total como

PR (Mp) = Y pl,(My), (3.1)
treTR

donde la suma corre sobre todos los trazadores TR={LRG, QSO, ELG}. Esta ecuacion requiere
la restriccion pl% < 1 para cualquier halo. Para que la probabilidad total sea igual a la suma de
las probabilidades es necesario que los eventos sean mutuamente excluyentes entre si. Por otro
lado, la probabilidad de encontrar una galaxia central difiere para cada trazador. Para las LRG,

la probabilidad esta dada por la ecuacion
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Como podemos observar, la probabilidad ha sido modelada satisfactoriamente por la funcién
error erfc , la cual practicamente nos esta diciendo que la muestra de galaxias centrales que
corresponde a las LRG tiene una masa de halo de corte M, y una dispersiéon en masa opg. En el
caso de los QSOs, son més dificiles de parametrizarlos debido las complicaciones intrinsecas que
requiere el estudio de la fisica de los AGNs. En el pasado las galaxias centrales del tipo QSOs han
sido modeladas de igual forma usando la funcién error, sin embargo sigue existiendo incertidum-
bres respecto a la seleccién de QSOs ya que por ejemplo, uno puede argumentar que las LRGs
también pueden poseer un agujero negro y por lo tanto también podrian hospedar QSOs con sus
respectivos ciclos de actividad [Alam et al., 2020]. Debido a que la poblacion de QSOs es muy
pequenia comparada con los otros tipos de galaxias, [Alam et al., 2020] adopta la funcién error

dada por la ecuacion (3.2) para modelar la probabilidad de las galaxias centrales para los QSOs.

Otro caso muy aparte es lo que pasa con las ELGs, las cuales emiten fuertes lineas de emision
de [OII]3727 causado por los procesos de formacion estelar en su interior. Tales procesos son
ineficientes en el centro de los halos de alta masa, lo cual indica la ausencia de gas frio en esta
region. Debido a esto, modelar la probabilidad de las galaxias centrales de tipo ELG con la funcién
error quizé no sea muy realista. [Alam et al., 2020] modela esta probabilidad haciendo uso de una

funcién gaussiana dada por la expresion

1 l My, —1 M,
(Niarg(My)) = 2A6(M)®(y M) + 5 [1 terf ( 0910 ’6.010910 )] . (3.3)
donde
(Z)(ZL‘) = N(lo.glOMCa UMC)> (3'4)

B(z) = /_; o(t)dt = % [1 terf (\%)] : (3.5)
e R 30

La funciéon dada por la ecuacion (3.3) lleva el nombre de funciéon de ocupacion del Apaga-



CAPITULO 3. GALAXIAS DE LINEA DE EMISION 26

miento de la Masa del Halo (HMQ). El pardmetro M, es la masa del halo de corte para las
galaxia centrales tipo ELG y determina el pico méximo de la probabilidad de ocupacion (Figura
3.11). El parametro Q establece la eficiencia del apagamiento para halos de alta masa; un valor
grande de Q implica un apagamiento mas eficiente, mientras que un valor bajo significa un menor
apagamiento, lo que se traduce a una mayor actividad estelar. La funcion ¢(M},) corresponde a la
distribucion normal y ®(M},) a la funcion de densidad acumulada. Estas dos funciones dependen
del parametro v que controla el sesgo de la distribucién, mientras que s controla la anchura
de la misma. El pardmetro A establece en general la formacién eficiente de ELGs y depende
del pardmetro p,,q.. Podemos llamar a esta manera de describir la probabilidad de las galaxias
centrales tipo ELGs como Modelo HMQ. El efecto correspondiente a la variacion de cada uno de

estos parametros se puede observar en la Figura 3.11.
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Fig. 3.11. Probabilidad de ocupacion del modelo de Apagamiento de la Masa del Halo. La curva
negra representa el modelo fiducial. Las curvas color rojo, magenta, cian y azul representan el
impacto sobre el modelo fiducial al variar cada uno de los parametros que componen el modelo
HMQ dados por la ecuacion (3.3).

Para el caso de galaxias satélites, el ntimero de ocupacion promedio estéd dado por la expresion
(NGt = Y (Nia) (Mhato), (3.7)
treTR

donde la suma se hace sobre todos los trazadores. El numero de galaxias satélite por halo esta

dada por la siguiente funcional



CAPITULO 3. GALAXIAS DE LINEA DE EMISION o7

(3.8)

El niimero de ocupacién es, en esencia, una ley de potencias con indice o y una masa satélite
caracteristica M. La masa de corte se mide en unidades de M, valor por el cual la probabilidad
de una galaxia satélite es cero, y esta regulada por el pardmetro x. En general, se coloca k = 1
cuando se modelan las ELGs satélites con el modelo HQM. Se utiliza la misma forma funcional
para los tres trazadores (LRG, ELG, QSO) con parametros independientes en cada caso. Para
que un halo contenga galaxias satélites tipo LRG se requiere la existencia de una galaxia central
en el halo. Por su parte, las ELGs y los QSOs pueden se modelados en halos que no contengan

galaxia central, sin embargo, esto dificilmente ocurre en la realidad.
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Fig. 3.12. Probabilidad de ocupacién para galaxias centrales y satélites como funcion de la masa
del halo. El panel izquierdo modela a las ELGs utilizando del modelo HMQ), es decir, el apaga-
miento en las ELGs es més eficiente en halos masivos. El panel derecho no existe apagamiento en
halos de alta masa, por tanto se modela con la funcion error (erf model). Las regiones sombrea-
das representan la probabilidad de ocupacién para galaxias centrales y las punteadas el ntimero
promedio de galaxias satélites. Cada color representa un trazador distinto [Alam et al., 2020].
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La Figura 3.12 describe céomo se comporta la poblaciéon de cada uno de los tres trazadores
presentes en el halo. La gréafica izquierda muestra la probabilidad de ocupacién de las ELGs cuando
es modelada usando el modelo HMQ. La imagen del lado derecho muestra el comportamiento de
las ELGs cuando son tratadas utilizando la funcion error (erf model) al igual y como se hace con
las LRGs y QSOs. La region sombreada representa la probabilidad de ocupacion de las galaxias
centrales, donde la regién gris corresponde a las LRGs, la cian a los QSOs, la azul a las ELGs
usando el modelo erf y la color rojo a las ELGs pero utilizando el modelo HMQ. Las lineas
punteadas representan la funcién de ocupacion promedio de las galaxias satélites como funcion de
la masa del halo. Como podemos observar, las ELGs viven en halos menos masivos que los QSOs,
ademés, cuando las ELGs centrales estan siendo apagadas dentro de halos masivos el ntmero
de ocupacion de galaxias ELGs satélites incrementa. Como el apagamiento es méas eficiente en
halos de alta masa, entonces es menos probable para una ELG ser una galaxia central. Por tanto,
utilizando el modelo HMQ, el maximo de probabilidad de las ELGs centrales se encuentra en

halos de baja masa (region roja sombreada).



Capitulo 4

Analisis

En este capitulo analizaré el desempeno del algoritmo de reconstrucciéon aplicado a los catéalo-
gos de galaxias de linea de emision ELGs, tipicas del sondeo espectroscépico DESI. En la primera
seccion describiré las métricas que utilizaré para evaluar el desempeno de tal método. En este
trabajo utilizaremos dos métricas. Por un lado tenemos la estadistica de 2 puntos, definida en la
Seccién 2.2 y explicado con mayor detalle en este capitulo; por otro lado tenemos al propagador,
el cual sera definido en esta seccién asi como la interpretaciéon que conlleva. En la segunda seccion
describiré las simulaciones UNIT y ABACUS generadas dentro de la misma colaboracion DESI,
las cuales utilizaré para estudiar el desempeiio de la reconstruccién con este tipo de galaxias. En
la tercera seccion presentaré las pruebas que realicé para estudiar el desempeno de dicho método,
en donde exploro el impacto de diferentes parametros buscando aquellos valores que optimizan el
desempeno del algoritmo. Finalmente presentaré los resultados obtenidos para cada variacion. En
el siguiente capitulo presentaré las conclusiones sobre cual de las distintas configuraciones es la
que optimiza los resultados de la reconstruccion para las ELGs, parte del sondeo espectroscopico

DESI.

4.1. Meétricas para evaluar el desempeno de la reconstrucciéon en

DESI-ELG

Podemos medir el efecto de la reconstruccién a través de la funcién de correlacion entre el
campo de densidad lineal inicial y el campo de densidad final. A este método se le conoce como

el propagador. En el caso de los trazadores sesgados, el cual es el caso de las galaxias que estamos

59
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analizando, podemos definir el propagador en el espacio de corrimiento al rojo como

1 PO a
C(k, u, = —————— (Oyin(k, 20)0" (K, , 4.1
(k, 1, 20) DBk 70) (O1in (K, 20)0" (K', 20)) (4.1)
donde k es el vector de onda, u es el coseno del 4ngulo entre k y la linea de visién, b representa
el sesgo, 5lm(E, 29) es el campo de densidad lineal y Py, (k, z0) es el correspondiente espectro
de potencias en el espacio real escalado a zg = 0.55 utilizando el factor de crecimiento lineal.
(5*(];;, 2p) es el campo de densidad de las galaxias observadas o algin campo de densidad de interés

a zg = 0.55 en el espacio de Fourier antes o después de la reconstrucciéon de BAO.

La normalizacion es tal que C(k, ) debe converger a la unidad en el espacio real, mientras
que en el espacio de corrimiento al rojo converge a 1+£u? cuando 5(1_5, z9) contiene la misma
informaciéon que el campo de densidad lineal inicial para pequenios k. En la aproximacion lineal
el propagador es igual a 1+8u2. Debido a que la sefial de BAO se ve atenuada progresivamente
durante el crecimiento no lineal de la estructura a gran escala, C'(k,pu) decrece gradualmente
conforme el valor de k incrementa. El efecto de la reconstruccion es de recuperar parte de la
informacién contenida en la parte lineal, entonces posterior a este proceso podemos esperar que

el propagador sea mas cercano al lineal y por tanto tenderia a la unidad (una vez normalizado).

4.1.1. El propagador como métrica

El propagador ha sido 1atil al momento de calcular la precisiéon que posee un catastro o sondeo,
asi como para construir un modelo que se ajusta razonablemente con las mediciones observadas
de BAOQO. El propagador estima la atenuacion de la senal de BAO como funcién del namero de
onda k utilizando un Modelo de Atenuacion Gaussiano (Gaussian Damping Model) en el espacio
de Fourier, el cual ha mostrado ser un modelo que describe de manera acertada del propagador
para el espectro de potencias promedio antes y después de la reconstrucciéon, tanto en el espacio
real como en el espacio de corrimiento al rojo. La producciéon de catalogos de galaxias que cubren
gran parte del volumen césmico permitio hacer la prueba dos-dimensional: mide la escala de BAO
tanto a lo largo como a través de la linea de vision. El Gaussian BAO Damping Model para un

propagador esta dado por la expresion (4.2)
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KL= )32, K2Pel

Ca(k, p,z) = (1+ Bp*)exp | — i |

(4.2)

donde X, y X, representan las escalas caracteristicas del BAO Damping Model a través de la

linea de visién y a lo largo de la linea de visiéon respectivamente.

[Seo et al., 2016] muestra que para el caso de la reconstruccion isotropica, el Gaussian Dam-
ping Model dos-dimensional no es un buen modelo, especialmente si utilizamos grandes valores
de suavizado, pero si lo es para la convencion anisotropica. Debido a lo anterior, [Seo et al., 2016]
implementa un Gaussian BAO Damping Model modificado para la reconstruccion isotrépica dado

por la expresion (4.3)

RO -8, s
4 4

Cara (ks i, 2) = (1 + Bp2(1 — S(k)))eap | - (4.3)

Una de las ventajas de utilizar el propagador es que no requiere de un gran nimero de si-
mulaciones (mocks), siendo una herramienta de gran utilidad para la construccion de modelos y
para extraer informacion del desempeno de la reconstruccion a partir de técnicas de agrupamiento

aplicadas a las mediciones.

En la Figura 4.1 extraida de [Seo et al., 2016] se muestra el propagador calculado a partir de
la simulacién CMASS del campo de densidad antes y después de la reconstruccion, tanto para el
caso Rec-Iso como para Rec-Ani (Véase Seccion 2.4.1). El panel superior muestra el caso a través
de la linea de vision (=0.05) y el panel inferior cuando observamos a lo largo de la linea de vision
(1=0.95). Como se esperaba, el propagador para el campo pre-reconstruido, asintéticamente se
aproxima a la unidad a pequenas k en la direccién a través de la linea de visién y se aproxima
a 1+6u? a lo largo de la linea de vision. El propagador para el campo post-reconstruido debe
converger a la unidad a pequeiias k en ambas direcciones, tanto a través como a lo largo de la linea
de visién en la convencion isotropica. Mientras que deben converger a 1+3u? en la convencion
anisotropica. Las figuras en el panel izquierdo muestran este comportamiento. Para el caso de la
reconstrucciéon isotrépica es evidente que el propagador sobrepase la unidad en los valores interme-

dios a lo largo de la linea de vision, lo cual es consistente con el efecto 1- S(k) en la ecuacion (4.3).

La diferencia en la atenuacion es principalmente debido a la contribucién del campo de des-
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Fig. 4.1. Propagador del campo de densidad galactica utilizando la simulaciéon CMASS. Se mues-
tran los diferentes propagadores calculados utilizando diferentes convenciones de la reconstruccion:
isotropica y anisotropica. Tanto a través de la linea de vision (panel superior) como a lo largo
(panel inferior) [Seo et al., 2016.

plazamiento correspondiente a la muestra aleatoria (randoms), el cual es suprimido con relaciéon
a el campo de desplazamiento de las galaxias en la reconstruccién isotrépica. Debido a que la
contribucion de §4 es muy similar en las dos convenciones a grandes k, entonces es el propagador
del campo de densidad final reconstruido §,.. a grandes k. A través de la linea de vision ambas
convenciones producen propagadores idénticos, lo cual es de esperarse debido a que los efectos de

desplazamientos de corrimiento al rojo (RSD) no deben afectar esos modos.

4.1.2. Segunda métrica: Estadistica de 2 puntos

Como segunda métrica utilizaremos la estadistica de 2 puntos que fue brevemente introducida
en la seccion (2.2). La funcion de correlacion de dos puntos (2PCF) post reconstruccion utiliza

una variaciéon del estimador Landy-Szalay definida como:
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DD(r,p) —2DS(r,u) + SS(r, 1)
RR(r, )

Erp = (4.4)

Donde D denota catdlogo de galaxias post-reconstruccion , S denota al catélogo de puntos
aleatorios que se movieron o se corrieron siguiendo el campo de desplazamiento de los datos, y
R el campo aleatorio estandar. Con esta notacién, DD es el nimero de pares de galaxias que se
encuentran a una distancia dada. DS el niimero de pares galaxia-random modificado o corridos

con la reconstruccién y RR el nimero de pares random-random sin modificar.

En este trabajo utilizaremos los multipolos del espectro de potencias debido a que computacio-
nalmente son menos costosos. Como sabemos, la funciéon de correlacion esté relacionada con el
espectro de potencias por medio de la Transformada de Fourier (ec. 2.10). El espectro de potencias

P(k) puede expresarse como una expansion multipolar [Blake et al., 2018] como
P = 3" Bk Lu(w) (45)
l

donde L;(p) representan los polinomios de Legendre y u es el coseno del angulo del vector de

onda k con respecto de la linea de vision. Los coeficientes P;(k) llevan el nombre de multipolos del

espectro de potencias. Revirtiendo la ecuacion (4.5) aplicando ortogonalidad podemos calcular
P;(k) como

Pulk) = 255 [ auP (e, ) Li). (4.6)

Solo tres multipolos (I= 0,2,4) son suficientes para describir el modelo acertadamente en la

aproximacion lineal: el monopolo Py(k), cuadrupolo Ps(k) y el hexadecapolo Py(k).

4.2. Descripcion de las simulaciones UNIT y ABACUS

Utilizamos diversos catalogos de ELGs con diferentes caracteristicas con la finalidad de ob-
servar como se comportan la reconstruccién y si es que ésta tltima funciona exitosamente consi-
derando todos los fenomenos que interfieren dentro de las ELGs ya discutidos. Los catalogos son
proporcionados por el grupo de Simulaciones Cosmolégicas del Instituto de Fisica de la UNAM
en colaboracion con el proyecto SDSS-DESI (Seccion 1.2). En este trabajo se exploraron dos tipos

de simulaciones, UNIT y ABACUS, a continuacién hacemos una breve descripciéon de cada uno.
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4.2.1. Simulaciones UNIT

Las simulaciones UNIT se encuentran publicamente disponibles en http://www.unitsims.org.

Una descripcion mas profunda puede encontrarse en [Chuang et al., 2019] UNIT Project.

Las condiciones iniciales fueron generadas utilizando la Teor{ia Lagrangiana de Perturbaciones
a segundo orden con FustPM |Feng et al., 2016|. Los parametros cosmologicos utilizados a lo largo
de este trabajo son: ,,= 0.3089, h= H(/100 = 0.6774, ns = 0.9667 y og = 0.8147. El tamano de
la caja es de 1 Gpe/h y las simulaciones comienzan en a = 1/(1+ z) = 0.01 (z = 99). El namero
de particulas es de 40963, dando una masa de particulas de 1.2x10° My, /h. Para identificar los

halos se utilizo el codigo Rockstar [Behroozi et al., 2013].

4.2.2. Simulaciones ABACUS

Las simulaciones ABACUS utilizadas forman parte de AbacusSummit, una serie de grandes
simulaciones cosmolégicas de N-cuerpos de alta precisiéon. Estas simulaciones fueron disenadas
para satisfacer los requerimientos de las simulaciones cosmologicas de DESI. AbacusSummit se
encontraba operando en la supercomputadora Summit en el Oak Ridge Leadership Computing
Facility bajo el programa DOFE’s ALCC. Sin embargo, los datos producidos estan siendo tras-
pasados a NERSC para el uso por parte de la colaboracion DESI. Para mas informacién puede

consultarse https://abacussummit.readthedocs.io/.

Todas las simulaciones ABACUS comienzan a z=99 utilizando las condiciones iniciales de la
Teoria Lagrangiana de Perturbaciones a segundo orden con correcciones a primer orden de la
teoria lineal, éstas son descritas en |[Garrison et al., 2016]. Las particulas son desplazadas en una

caja ciibica, en nuestro caso de longitud 2 Gpc/h, siendo un total de 69123 particulas.

4.2.3. Catalogos de ELGs (UNIT y ABACUS)

Se utilizo la implementacion en C del software FastPM para generar la malla de particulas de
las cuasi simulaciones de N-cuerpos para la produccién de cientos de simulaciones emparejadas
de materia oscura. Identificamos los halos de materia oscura con el buscador de halos de nbodykit
[Hand et al., 2018] que utiliza el algoritmo Friends-of-Friends. Se escogi6é un minimo de 20 parti-

culas de materia oscura por halo y una longitud de enlace de 0.2Lpo;/Ne. Aqui Ly, se refiere a


http://www.unitsims.org
http://arxiv.org/abs/1811.02111
https://abacussummit.readthedocs.io/
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la longitud de la lado de la caja de la simulacién y N, al nimero de celdas a lo largo de un eje
usado en el calculo de la malla, el cual fue tomado para que corresponda al niimero de particulas
de materia oscura. Poblamos cada halo con un nimero de galaxias de acuerdo a la distribucion de
probabilidad P(N|M) (Secciéon 3.3). Una vez determinada N dada un halo (segun la ec. 3.3 para
las ELGs) colocamos la primera galaxia en el centro de masa del halo y las galaxias remanentes

en las ubicaciones de las particulas de materia oscura dentro del halo.

El Cuadro 4.1 resume las caracteristicas de los catalogos utilizados de cada simulacion. Tene-
mos dos tamanos de cajas, 1 Gpc/h para UNIT y 2 Gpe/h para ABACUS. Tenemos tres valores
de densidad para cada una de las dos simulaciones: 5.5 x 1074 Mpc/h (UNIT-L), 20 x 10~*
Mpc/h (UNIT-M) y 25 x 10=% Mpc/h (UNIT-H). Para ABACUS las densidades estudiadas
fueron: 5.5 x 107* Mpc/h (ABACUS-L), 20 x 10~* Mpc/h (ABACUS-M) y 25 x 10~* Mpc/h
(ABACUS-H). Las letras L, M y H representan densidad baja (Low), media (Medium) y alta
(High), respectivamente. El valor de corrimiento al rojo para UNIT es 2=0.9873 y para ABACUS
2z=1.028, ambos cercanos a la unidad. Los catalogos UNIT tienen un sesgo de b=1.4150 y un
factor de crecimiento de f=0.872, mientras que los catalogos ABACUS poseen un sesgo b=1.4819

y un factor de crecimiento f=0.879.

Simulaciones Cosmologicas

Nbody Caja Z Trazador | Densidad | Sesgo | Factor crecimiento
UNITSIM || 1Gpc/h | 0.9873 ELG 5.5e-4 (L) | 1.4150 0.872
1Gpe/h | 0.9873 ELG 20e-4 (M) | 1.4150 0.872
1Gpe/h | 0.9873 ELG 25e-4 (H) | 1.4150 0.872
)
)
)

ABACUS | 2Gpc/h | 1.028 ELG 5.5¢-4 (L) | 1.4819 0.879
2Gpc/h | 1.028 ELG 20e-4 (M) | 1.4819 0.879
2Gpc/h | 1.028 ELG 25¢-4 (H) | 1.4819 0.879

Cuadro 4.1: Simulaciones UNIT y ABACUS utilizados para reconstruccién.

4.3. Optimizacion del método de reconstruccién para el caso de

ELGS

Para el estudio del desempenio de la reconstrucciéon se analizaron los catalogos de galaxias

descritos en la seccién anterior. Un catalogo de galaxias consiste en una lista de posiciones y
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velocidades de cada una de las galaxias. Las posiciones de las galaxias se encuentran en coorde-

nadas cartesianas (x,y,z) dentro de una caja tridimensional con condiciones de frontera periddicas.

Catalogo Evaluacion del
reconstruido Desempefio de la

Reconstruccion

Funcion de

Fig. 4.2. Esquema que muestra la metodologia seguida para estudiar el desempenio de la recons-
truccion.

Para realizar el procesamiento y anélisis de los datos se siguié la metodologia del esquema de

la Figura 4.2. A continuacién describimos a grandes rasgos lo que implica cada uno de los pasos:

1. Convertir las observaciones del espacio real al espacio de corrimiento al rojo. Para cada
catalogo utilizamos las velocidades de las galaxias para aplicar las distorsiones de corrimiento
al rojo, proyectando asi la componente de su velocidad paralela a la linea de visién a la
posicion de la galaxia, obteniendo las posiciones en el espacio de corrimiento al rojo. Al ser
una caja periodica podemos definir la linea de vision arbitrariamente. Se ha elegido al eje 2

como el vector que define la linea de vision.

2. Aplicamos el método de reconstruccion isotropica a los catalogos en el espacio de corrimiento
al rojo. Para estudiar los efectos de variaciones en el algoritmo, fijaremos una configura-
cion especifica del algoritmo que llamaremos fiducial y a partir de ésta modificaremos los
diferentes parametros del mismo, uno a la vez, para estudiar el impacto en los catélogos
después de la reconstrucciéon. La configuracién fiducial fija el sesgo a b = 1.4, la escala de
suavizamiento a R = 15 y el ntiimero de iteraciones a niter = 2, ademés de las caracteristicas

de cada catélogo descrito en el Cuadro 4.1.

3. Calculamos la primera métrica, es decir, calculamos el propagador de cada catélogo post-
reconstruido de cada una de las distintas variaciones de la metodologia fiducial. Los valores

de los parametros para ejecutar propagador fueron los siguientes: i) una malla de 512 cubos
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de sobredensidad lineal para UNIT y 768 para ABACUS. ii) Namero de bins nbins=>512
para UNIT y nbins=768 para el caso de ABACUS. iii) Los valores de corrimiento al rojo y
las condiciones iniciales son las misma que se utilizaron para generar las simulaciones tanto

de UNIT como de ABACUS, respectivamente, descritas en la Secciéon 4.2.

4. Calculamos la segunda métrica, la estadistica de dos puntos en el espacio de Fourier aniso-
tropica, para los mismos catélogos de la métrica anterior. Calculamos los multipolos dados
por la expresion (4.6). Solo es de nuestro interés calcular tres multipolos en la aproximacion

lineal: P()7 P2 y P4 .

5. Para determinar la mejor configuraciéon comparamos los resultados de cada variacién para

cada métrica, determinando la eficiencia de la reconstruccion.

Simulaciones Pruebas Métodos Métricas

Densidad

Propagador

Reconstruccion
Isotrdpica

Multipolos
ABACUS (2PCF)

Fig. 4.3. Esquema que muestra los estudios realizados para estimar el desempeno de la recons-
truccion.

Para este trabajo consideramos tres aspectos que podrian afectar el desempeiio de la recons-
truccion para los dos tipos de simulaciones (UNIT y ABACUS). En el esquema de la Figura 4.3

se muestran estos aspectos (pruebas), los cuales listo a continuacion :
1. Dependencia del desempeno de la reconstrucciéon con la densidad
2. Dependencia del desempeiio de la reconstruccién con el suavizado.

3. Dependencia del desempeiio de la reconstruccién con las iteraciones.

Los tres aspectos fueron analizados con las dos métricas sefialadas y con las dos simulacio-

nes descritas anteriormente, los resultados seran presentados en las siguientes subsecciones. En
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primer lugar, se describiran todos los resultados obtenidos utilizando la métrica del propagador,
posteriormente se presentaran los resultados obtenidos con la métrica del espectro de potencias, es
decir, por medio de los multipolos. A continuacién, se presentardn detalladamente los resultados

obtenidos.

4.3.1. Dependencia del desempeno de la reconstruccion con la densidad: Pro-

pagador

Para estudiar la dependencia del desempeno de la reconstruccién con la densidad analizamos
6 catalogos, 3 de cada simulacion (3 UNIT y 3 ABACUS) con diferente densidad numérica. Los
valores de las densidades de los catalogos UNIT se encuentran en el Cuadro 4.1: 5.5 x 10~% Mpc/h
(UNIT-L), 20 x 10=* Mpc/h (UNIT-M) y 25 x 10~* Mpc/h (UNIT-H). Para ABACUS las den-
sidades estudiadas fueron: 5.5 x 107* Mpc/h (ABACUS-L), 20 x 10~% Mpc/h (ABACUS-M) y
25 x 10~* Mpc/h (ABACUS-H). Para esta prueba hemos utilizado la configuracién de parametros
de la reconstrucciéon que llamamos fiducial. La reconstruccién fiducial como ya dijimos anterior-
mente fija el sesgo a b = 1.4, la escala de suavizamiento a R = 15, y el ntimero de iteraciones a

niter = 2.

En primer lugar describiremos los resultados de la simulacién UNIT. En las Figuras 4.4 y 4.5
se presentan los propagadores isotrépicos calculados post-reconstrucciéon de las tres densidades,
donde la g = 0.05 corresponde a la direccién perpendicular a la linea de vision y la p = 0.95 a lo
largo de la linea de vision. En los graficos se muestra igualmente una linea color gris punteada que
corresponde al propagador de los catilogos pre-reconstruidos. El propagador post-reconstruccién
para la reconstruccién isotrépica debe converger a 1 a pequenas escalas de k, pues se espera que
la correlacién de los campos inicial y post-reconstrucciéon a grandes escalas sea grande y de hecho
igual 1 y que a pequenias escalas (grandes k) se vaya perdiendo correlacion. Se espera igualmente
que los campos post-reconstruccion estén correlacionados a escalas k mayores comparado con el
campo pre-reconstrucciéon. Encontramos que esta predicciéon se cumple, en la Figura 4.6 se muestra
un corte a mayor profundidad del propagador calculado a través de la linea de vision (u = 0.05),
observamos que el campo pre-reconstruccion empieza a decaer a escalas k = 1 x 107! hMpc™!
mientras que el propagador de todos los casos post-reconstruccién empieza a decaer a escalas
E =2x 107! hMpc™', lo cual demuestra como la reconstruccién mejora la correlacién hasta

escalas de 1 x 107! hMpc~! para todas las densidades.
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Fig. 4.4. La figura muestra los propagadores isotropicos para p = 0.05 de los catalogos UNIT
correspondientes a diferentes densidades (L, M y H).
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Fig. 4.5. La figura muestra los propagadores isotrépicos para p = 0.95 de los catélogos UNIT
correspondientes a diferentes densidades (L, M y H).
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Por otro lado, en lo que a la dependencia con la densidad concierne encontramos que en ambas
direcciones, tanto a lo largo como a través de la linea de visién, se observa una ligera dependen-
cia con el valor de la densidad encontrandose que el mejor desempeno se encuentra para la mas
alta densidad y el peor desempenio para la mas baja densidad como es de esperarse. Finalmente
observamos un pico de correlaciéon en el propagador isotrépico a lo largo de la linea de visiéon, el
cual es un efecto espurio que sobrepasa la unidad a valores k intermedios, lo cual es consistente

con el efecto de (1 — S(k)) de la ecuacion (4.3) [Seo et al., 2016].

En la siguiente seccién buscaremos encontrar si esta diferencia de desempeno en la recons-
truccion debido a la densidad puede intensificarse y por tanto mejorarse variando otro parametro

que en esta primera prueba mantuvimos fija, el suavizado.

}
— - - - -1
10 1 2% 10 3x10 4% 10 6x 10 100

k[hMpc—1]

Fig. 4.6. Se muestra nuevamente el propagador a través de la linea de vision, debajo un corte méas
detallado para observar como se despegan las curvas pre reconstrucciéon y post reconstruccion.

Los resultados con las simulaciones ABACUS se muestran en la Figuras 4.7, 4.8 y 4.9. En
analogia con las figuras anteriores se muestran los propagadores isotropicos, donde la u = 0.05
corresponde a la direccion perpendicular a la linea de vision y la u = 0.95 a lo largo de la linea
de visién. Se presentan los resultados obtenidos para las tres densidades e igualmente con la linea

punteada el propagador de los catalogos pre-reconstruccion.



CAPITULO 4. ANALISIS 71

1.61
1.41
1.2
1.0
X 08
O
0.6
0.4 — density=5.5e-4, R=15 , niter=2, u=0.05
—— density=20e-4, R=15 , niter=2, u=0.05 -
021 __ density=25e-4, R=15 , niter=2, u=0.05 vy
0ol -+ Prep=005
102 10-1 10°
k [hMpc~1]

Fig. 4.7. La figura muestra los propagadores isotropicos para = 0.05 de los catalogos ABACUS
correspondientes a diferentes densidades (L, M y H).
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Fig. 4.8. La figura muestra los propagadores isotropicos para p = 0.95 de los catalogos ABACUS
correspondientes a diferentes densidades (L,M y H).
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En el caso de las simulaciones ABACUS observamos exactamente el mismo comportamiento: 1)
ligera dependencia del desempeinio con la densidad, mostrando el mejor desempeno la mas grande
densidad y el peor desempernio la densidad mas baja. 2) Desempenos muy similares para las tres
densidades consideradas con respecto a las simulaciones UNIT. 3) La correlacion del campo post-
reconstruccion con las condiciones iniciales alcanza escalas k = 2.5 x 10! mayores comparado con
la correlacion alcanzada con el campo pre-reconstruccion que solo alcanza escalas de k = 1x 1071,
4) Existe el mismo efecto espurio de aumento de correlacion observado con las simulaciones UNIT
a lo largo de linea de vision. La verificacion de los resultados obtenidos con UNIT con simulaciones

de mayor precision como ABACUS muestran la robustez de las conclusiones.

15

Clk)

C(k)

10—1 2x 107t Ix 10t 4x10°1 Gx 107t 100
klhMpc—1]

Fig. 4.9. Se muestra nuevamente el propagador a través de la linea de visioén, debajo un corte a
mas detalle se observa como se despegan las curvas pre reconstruccién y post reconstruccion.

4.3.2. Dependencia del desempeno de la reconstrucciéon con la densidad: Es-

pectro de Potencias

En la seccién anterior evaluamos el desempeno de la reconstrucciéon basados en los resultados
del propagador, ahora nos ocuparemos de evaluar el desempeno de la reconstrucciéon usando la

segunda métrica, que es la estadistica de 2 puntos proyectada en los multipolos. En la Figura 4.10
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se presentan el monopolo, cuadrupolo y el hexadecapolo para las tres densidades de la simulacién

UNIT: 5.5e-4, 20e-4 y 25e-4 Mpc/h.
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Fig. 4.10. Multipolos calculados de las tres densidades (L,M,H). Se muestran el monopolo (Fp),
el cuadrupolo (Pz) y el hexadecapolo (Py) para las tres densidades utilizando la simulacion UNIT.

De igual manera se presentan con linea punteada los multipolos pre-reconstrucciéon. En los tres

multipolos se observa el comportamiento esperado para las 3 densidades: en el monopolo, la am-

plitud del monopolo decrece post-reconstruccién comparado con el resultado pre-reconstrucciéon

debido a que se corrigen las distorsiones de corrimiento al rojo; en el cuadrupolo se observa un

decrecimiento de la amplitud post-reconstrucciéon en las grandes escalas debido a la misma razén;
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en el caso del hexadecapolo se observa que la reconstruccién no tienen un efecto significativo

comparado con el caso pre-reconstruccion. Podemos observar que a diferencia de lo observado

en el propagador, no existen diferencias significativas en el comportamiento como funciéon de la

densidad.
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Fig. 4.11. Multipolos calculados de las tres densidades (L,M,H). Se muestran el monopolo (Fp),
el cuadrupolo (P») y el hexadecapolo (Py) para las tres densidades utilizando el mock ABACUS.

En las Figura 4.11 se presenta el monopolo, cuadrupolo y el hexadecapolo para las tres densi-

dades L, M y H utilizando la simulacion ABACUS. Igualmente se presentan con lineas punteadas
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los multipolos pre-reconstruccién. Similar al caso de UNIT observamos que las conclusiones ex-
traidas del anterior se verifican: 1) Se observa una muy ligera dependencia con la densidad en el
cuadrupolo, sin embargo no en el monopolo ni en el hexadecapolo. 2) Los multipolos siguen el com-
portamiento esperado, decrecimiento en amplitud del monopolo y cuadrupolo post-reconstruccion
comparado con el caso pre-reconstrucciéon debido al retiro de las distorsiones de corrimiento al
rojo y el hexadecapolo no presenta cambio significativo alguno. Hasta este momento podemos
decir que la reconstruccién que tiene un mejor desempeno es aquella que retira de mejor manera
las distorsiones de corrimiento al rojo en los multipolos. Sin embargo, la diferencia entre las tres

densidades es diminuta, tanto para UNIT como para ABACUS.
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4.3.3. Dependencia del desempeno de la reconstruccion con el suavizado: Pro-

pagador

Los resultados anteriores mantienen el parametro de suavizamiento fijo a 15 Mpc/h. En esta
seccidén vamos a analizar el comportamiento del propagador post-reconstruido al variar este para-
metro de suavizamiento conocido como escala de suavizamiento (smoothing scale) R. Lo hacemos
para cuatro valores diferentes de R: 5, 10, 15 y 20 Mpc/h. Cada variacion se hizo para cada una
de las tres densidades de cada simulacion (L, M y H). Consideremos el panel de la Figura 4.12,
del lado izquierdo tenemos al propagador a través de la linea de vision (u=0.05) para cada una de
las tres densidades. Del lado derecho tenemos a los propagadores a lo largo de la linea de vision
(1=0.95). Las lineas punteadas de cada grafica representan los propagadores pre-reconstruidos.
Notamos que para cada densidad existe una dependencia del propagador respecto al suavizamien-
to. Cuando ©=0.05, el propagador converge mas rapidamente a la unidad a pequenos valores de
k a comparacion del pre-reconstruido. Notemos que a menor suavizamiento (menor valor de R)
el propagador se apega més rapidamente a 1, lo cual significa una mayor correlaciéon entre los
datos y por tanto un mejor desempeno de la reconstrucciéon. Por otro lado, cuando p=0.95, es
decir, a lo largo de la linea de visién, el propagador presenta el mismo efecto de espurio discu-
tido anteriormente para las tres densidades, sin embargo, para valor méas bajo de R (5 Mpc/h)

este efecto no sobresale. Notamos también que el espurio es mayor conforme el valor de R aumenta.

En la Figura 4.13 se muestran los propagadores calculados para las mismas densidades pero
utilizando las simulaciones ABACUS. Al igual que en la simulacién UNIT, notamos una ligera
dependencia entre el suavizamiento y el propagador, convergiendo a la unidad a valores de k
ligeramente mayores a menor valor de R en la direccion a través de la linea de vision (u=0.05),
es decir, a mayor suavizamiento el propagador decae mas rapido, lo que reafirma los resultados
obtenidos anteriormente con UNIT. A lo largo de la linea de visién obtenemos el mismo efecto
mencionado de ezxceso de amplitud a valores grandes de k, excepto por la curva con R=5 Mpc/h,
el cual no sobrepasa la unidad. Con base en estas observaciones podemos decir que la mejor

reconstrucciéon se obtiene cuando el valor del suavizado es menor, en este caso con un R=5

Mpc/h.
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Fig. 4.12. Propagadores isotropicos a través de la linea de vision g = 0.05 y a lo largo de la linea
de vision p = 0.95 para los tres valores de la densidad de la simulaciéon UNIT en funcién de la
escala suavizamiento (R=5,10,15, 20 Mpc/h).
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Fig. 4.13. Propagadores isotropicos a través de la linea de vision g = 0.05 y a lo largo de la linea
de vision g = 0.95 para los tres valores de la densidad de la simulacion ABACUS en funcién de

la escala suavizamiento (R=5,10,15,20 Mpc/h).
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4.3.4. Dependencia del desempeno de la reconstruccion con el suavizado: Es-

pectro de Potencias

Ahora describiremos el efecto del suavizamiento desde el punto de vista del espectro de po-
tencias. En la Figura 4.14 se muestra la variacién del monopolo, cuadrupolo y hexadecapolo
post-reconstruccion respecto a R para cada una de las tres densidades de la simulaciéon UNIT. En
el panel superior se encuentran los tres multipolos correspondientes al catélogo de alta densidad
(H), en medio los de densidad media (M) y en el panel de abajo los multipolos de la densidad més
baja (L). Los multipolos pre-reconstruidos se encuentran de manera punteada en cada gréfica.
Notamos que para el caso del monopolo hay una disminucién en amplitud del espectro a pequenas
k para las tres densidades y para cada valor de R, lo cual esté relacionado con la extraccién de
los desplazamientos de corrimiento al rojo en la reconstruccién. Notamos que para cada densidad
las curvas se sobreponen a valores pequenos de k, mientras que a valores mas grandes se observa
una ligera dependencia con el suavizado. Se observa que a menor R la amplitud es mas baja. Esta
diferencia comienza a ser notoria a partir de escalas de 1 x 10™! en el monopolo. En el caso del
cuadrupolo, notamos de igual manera un decrecimiento en la amplitud, manteniendo la misma
relaciéon de crecimiento con respecto a R. En este caso observamos que el cuadrupolo con menor
valor de suavizamiento (R=5 Mpc/h) se encuentra muy por debajo de los otras tres curvas. Fi-

nalmente, en el hexadecapolo no se observa variacion relevante para ninguna de las tres densidades.

Por otra parte, la Figura 4.15 muestra los multipolos calculados a partir de los catalogos
reconstruidos correspondientes a la simulaciéon ABACUS. Analogamente a los obtenidos con los
catalogos UNIT se observa una variacion en la amplitud en el monopolo y cuadrupolo para cada
densidad, siendo méas grande a mayores valores de R. Notamos la correccion de las distorsiones de
corrimiento al rojo al comparar la amplitud de multipolos post-reconstruccion y el calculado pre-

reconstruccion. En el caso del hexadecapolo observamos que se mantiene sin cambios significativos.

Debido a que nos interesa extraer con mayor eficacia las distorsiones de corrimiento al rojo,
es decir, obtener un monopolo con menor amplitud y un cuadrupolo cercano a cero (un valor
cero es lo ideal), entonces nuestros resultados en ambas métricas son contundentes, siendo la

reconstruccion con R=5 Mpc/h la que muestra un mejor desempernio en este caso.



CAPITULO 4. ANALISIS 80
10t
----------- . R=5 Mpeh m—T— R=5 Mpch - R=5 Mpch
” . — R=10MPch 1o’ S — R=10MPch i — =10MPch
e I O VR I i
— R=20MPg — R=20 MPq/ i — R=20Mpq/
- P 1 i i ~‘-\ - Pre
~ ~ - | f
X 10? ¥ X i !
: |
10 : B
| !
1 !
o i |
102{ density=25e4 ‘ 10 H
jlog } densty= 25e-4 : density= 25e-4
i i
10 10° 10° 107 10 10° 107 10! 10°
KhMpe ] khMpc ] khMpc™]
----------- - R=5 Mpelh T R=5 e 10t , R=5 Mch
' : — R=10MPch 10 M — R=10MPch pl — R=10MPch
0 ReL5 WPgh N <15 Whah Al ] =I5 KPch
— R=20WPch X — R=20MPch 10 | | z — R=20MPch
== Pre == fre | \lI] /‘\ - Pre
- 1 - ! il
ot " W | [N
3 < < i i
Y aQ Q i i |
10 [ densty=20ed o i I
‘| | | | density= 20e-4
102 density= 20e-4 \ | | I
! ! |
! 1t | i !
10! \ \ i |
I | |
102 10 10 102 10 10° 102 10 10°
KMpc™ KhMpc™ kihMpc™]
e R=5 Mpchh B . R=5 Mich ] e R=5 Mch
- — R-10MPch 10 M, — R=10MPch I — =10WPch
R=15MPch P2 Ny R=15 MPch i R=15 WPch
— R=201Ph — R=20MPclh i — F=20WPch
- 1 —= P 108 | i —= Pre
8103 gensity=5.5e-4 g g : \, density=5.5¢-4
¢ ¢ i N i “
10 | 102 I | t
l ! i
10° | | i
10! | density= 5.5e-4 ) | I
| 10 | |
\ i i
] i !
102 10 10° 102 10 10° 102 10 10°
KhMpc™] k[hMoc™{-1}] khMpc™]
Fig. 4.14. Se muestran los multipolos en funcién del factor de suavizamiento R para las tres

densidades de la simulaciéon UNIT de manera descendente. En panel superior se muestran los
tres multipolos correspondientes a la densidad maéas alta H, en medio los correspondientes a la
densidad media M y en el panel mas abajo los correspondientes a la densidad méas baja L.
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Fig. 4.15. Se muestran los multipolos del espectro de potencias variando el factor de suaviza-
miento R para las tres densidades de la simulacion ABACUS de manera descendente. En panel
superior se muestran los tres multipolos correspondientes a la densidad méas alta H, en medio
los correspondientes a la densidad media M y en el panel mas abajo los correspondientes a la

densidad mas baja L
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4.3.5. Dependencia del desempeno de la reconstrucciéon con el nimero de

iteraciones: Propagador

Nuestra tercer tarea es estudiar el desempeno de la reconstrucciéon cuando variamos el namero
de iteraciones niter a un valor de suavizamiento fijo para cada una de las tres densidades en cada
simulacién. En la Figura 4.16 se muestran los propagadores isotrépicos calculados a partir de los
catalogos UNIT con densidades L,M,H. Del lado izquierdo se muestran los casos a través de la
linea de visién pu=0.05 y del lado derecho los casos a lo largo de la linea de visiéon pu=0.95, orde-
nados de mayor a menor densidad de arriba hacia abajo. En la direccién a través de la linea de
visién notamos que la variacion entre los diferentes propagadores post-reconstruccién es minima,
es decir, no existe dependencia con respecto al niimero de iteraciones ya que todos los propaga-
dores post-reconstruidos se sobreponen convergiendo a la misma curva, esto se observa para las
tres densidades. Al igual que los casos descritos anteriormente, el propagador pre-reconstruccion
se encuentra debajo de los propagadores calculados con los catalogos reconstruidos, los cuales se
mantienen cercanos a la unidad en valores de k ligeramente mayores. A lo largo de la linea de
vision, el exceso a k intermedias se mantiene, sin embargo es mayor con un valor de niter=1 para

las tres densidades.

En la Figura 4.17 se muestran los propagadores que corresponden a la simulacion ABACUS.
Los resultados obtenidos concuerdan con los datos mostrados por UNIT: 1) Los propagadores
con direccién a través de la linea de visiéon se asemejan bastante para las cuatro iteraciones en
las tres densidades, sobreponiéndose en una misma curva. 2) El propagador a lo largo de linea
de visién converge a la unidad a valores de k pequenos. La amplitud del exceso por arriba de la
unidad disminuye a medida que aumentamos el nimero de iteraciones niter, es decir, a menor
iteraciones dicha amplitud se incrementa. Sin embargo, notamos que partir de niter = 2 las tres
propagadores convergen a la misma curva, siendo la que tiene niter = 1 la tnica distinta. Por
tanto, podemos decir que basta tomar niter = 2 para que nuestra reconstruccién muestre un

buen desempeiio.
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Fig. 4.16. Se muestran los propagadores calculados a partir de los catdlogos reconstruidos de
las simulaciones UNIT. Se observa la variacién del propagador respecto a ntimero de iteraciones
niter de las tres densidades ordenadas de mayor a menor de arriba hacia abajo.
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Fig. 4.17. Se muestran los propagadores calculados a partir de los catalogos reconstruidos de las
simulaciones ABACUS. Se observa la variacion del propagador respecto a numero de iteraciones
niter de las tres densidades ordenada de mayor a menor de arriba hacia abajo.
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4.3.6. Dependencia del desempeno de la reconstrucciéon con el nimero de

iteraciones: Espectro de Potencias

A continuacion se presentan los multipolos del espectro de potencias obtenidos variando el
nimero de iteraciones y manteniendo un valor de suavizamiento fijo de 15 Mpc/h. En la Figura
4.18 se muestran las variaciones del monopolo, cuadrupolo y hexadecapolo con el ntiimero de ite-
raciones niter para cada una de las tres densidades, ordenadas de mayor a menor de arriba hacia
abajo. Los resultados coinciden con los resultados vistos en las pruebas anteriores con UNIT, es
decir, en el monopolo se observa una disminucién en amplitud a pequenas k& debido a la subs-
traccion de las distorsiones de corrimiento al rojo, sin embargo, notamos una ligera dependencia
entre la amplitud de la curva y el nimero de iteraciones, siendo que a mayor niimero de iteracio-
nes menor amplitud del monopolo. El cuadrupolo parece presentar el mismo efecto, sin embargo
notamos que la curva con niter = 2 tiene la amplitud més baja, siendo rebasada por niter = 3
y niter = 4, esto es, después de niter = 2 la amplitud del cuadrupolo vuelve a aumentar pa-
ra niter = 3 pero vuelve a bajar ligeramente para niter = 4, no obstante, esto no es de gran
relevancia dado que la variacién es minima. En el caso del hexadecapolo se observa ligeramente

la misma relacién, sin embargo no hay cambios significativos con respecto al caso pre-reconstruido.

En la Figura 4.19 se muestran los multipolos generados a partir de las simulaciones ABACUS.
Para el caso del monopolo, las cuatro curvas post-reconstruidas se sobreponen una a otra no
mostrando diferencias significativas cuando hacemos variar niter. En el caso del cuadrupolo se
observa una mayor amplitud a un valor de niter=1 a comparacién de las curvas con otros valores
de niter, siendo la mas baja para la curva con niter = 2. Para el caso del hexadecapolo no se
observa variacion con respecto al niimero de iteraciones, mostrando siempre la misma forma para

cada valor de densidad.
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Fig. 4.18. Se muestran los multipolos del espectro de potencias en funciéon del ntamero de ite-
raciones niter para las tres densidades de la simulacién UNIT de manera descendente. En panel
superior se muestran los tres multipolos correspondientes a la densidad méas alta H, en medio
los correspondientes a la densidad media M y en el panel mas abajo los correspondientes a la
densidad mas baja L.
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Fig. 4.19. Se muestran los multipolos del espectro de potencias en funcién del nimero de itera-
ciones niter para las tres densidades de la simulacion ABACUS de manera descendente. En panel
superior se muestran los tres multipolos correspondientes a la densidad méas alta H, en medio
los correspondientes a la densidad media M y en el panel mas abajo los correspondientes a la
densidad mas baja L.
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Conclusiones

El Método de Reconstruccion juega un papel muy importante en el analisis espectroscopico
del Universo, reconstruyendo el campo de densidad inicial originado a temprana edad del Uni-
verso que se ha visto desplazado por efectos gravitatorios entre otros factores. Debido a estos
desplazamientos, la senal de BAO (la escala caracteristica) se ha visto afectada al momento de
realizar el andlisis espectral, lo que conlleva a una degradacion de dicha sefial. Con la técnica de
reconstruccion, es posible calcular el campo de desplazamiento del campo de densidad y por tanto
recuperar el campo original, lo que se traduce en una mejora de la senal de BAO, disminuyendo la
atenuacion y obteniendo una escala caracteristica mas precisa. Conocer el valor de esta escala con
mayor exactitud nos ayuda a tener mediciones més precisas a una escala cada vez mas grande.
Actualmente, el estudio del Universo se hace por medio de sondeos espectroscopicos, entre los que
figura el extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (eBOSS), como ya hemos descrito,
parte de la colaboracion Sloan Digital Sky Survey (SDSS), cuya mision es medir la posicion de
las galaxias por medio del corrimiento al rojo para posteriormente mapear el Universo en tres
dimensiones. Sin embargo, el funcionamiento de eBOSS llegd a su fin el afio pasado (2020) pero
no sin antes haber recabado una enorme cantidad de informacién a largo de los dltimos 20 afios,
proporcionando los datos mas precisos con los que se cuenta hoy en dia con sondeos espectros-
copicos. La culminacién de eBOSS abre paso a una nueva generacion de telescopios que tienen
la potencia de medir 10 o 20 veces mas galaxias, asi es como surge el Dark Energy Spectroscopic

Instrument (DESI), que va a recoger la informacion de aproximadamente 40 millones de galaxias.

Al igual que eBOSS, DESI utiliza diversos trazadores para realizar las observaciones, entre las
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que se encuentran diversos tipos de galaxias como son las LRGs, ELGs, Cuésares y las Lyman-
Alpha. En nuestro estudio solo nos enfocamos en las ELGs, las Galaxias de Linea de Emision.
Las ELGs se caracterizan por ser en su mayoria galaxias espirales con formacién estelar activa
en su centro o en sus brazos. Debido a todos los proceso que conlleva la formacion de estrellas,
su espectro de emision se ve caracterizado por sus fuertes lineas de emision de [OII], he ahi la
importancia de estos trazadores. Sin embargo, se ha observado una dependencia entre la forma-
cion estelar y la distribucion de estos trazadores dentro de los halos de materia oscura, siendo
este proceso ineficiente en los centros de estos halos, fendmeno que se conoce como apagamiento.
Debido a esto, la funcién de distribucion para galaxias centrales tipo ELG dentro de los halos de
materia oscura se ve modificada por la ecuacién (3.3), conocida como funciéon de Apagamiento de
la Masa del Halo (Halo Mass Quenching). A diferencia con los otros trazadores, cuya funcion de
distribucion se ajusta a la funcion error (ec. 3.2), la funcion de distribucion para galaxias centrales
ELG posee un término @ (ec. 3.3) que cuantifica de alguna manera los procesos astrofisicos que
conllevan el proceso de formacién estelar dentro de las galaxias, estableciendo qué tan eficiente
es el apagamiento. En otras palabras, si () es pequeno significa una mayor actividad estelar y si

() toma valores grandes significa que la formacion de estrellas se estd apagando.

El objetivo de este trabajo es evaluar el desempeno de la reconstrucciéon en estos trazadores
llamados ELGS con todas las modificaciones mencionadas en el parrafo anterior. Los catalogos
de posiciones de galaxias fueron generadas utilizando el modelo de Distribuciéon de Ocupacion de
Halos (HOD) para ELGs, que conlleva tomar en cuenta el apagamiento ya mencionado. Se utili-
zaron las simulaciones UNIT y ABACUS, la segunda con mayor precision que la primera, cuyas
caracteristicas se desglosan en la Seccion 4.2. Para cada simulacion se utilizaron tres catalogos con
diferente densidad numérica: 5.5e-4, 20e-4 y 25e-4. Se realizaron tres variaciones distintas a probar
su eficiencia al aplicar el método de reconstruccion: la densidad, el suavizamiento y el ntimero de
iteraciones. A continuacion se numeran las pruebas realizadas: 1) Se consider6 un sesgo de b=1.4,
un suavizamiento con R=15 Mpc/h, y un ntmero de iteraciones niter=2 como reconstruccion
fiducial, realizando la reconstruccion variando unicamente el valor de la densidad (densidades de
los tres catéalogos). 2) Se fijo la densidad (dado el valor de cada uno de los tres catalogos) y el
nimero de iteraciones niter=2, variando solamente la escala de suavizamiento R=5, 10, 15, 20
Mpc/h. 3) Se fijo el valor de la densidad (dado el valor de cada uno de los tres catalogos) y la es-

cala de suavizamiento a R—=15 Mpc/h, variando en esta ocasion el nimero de iteraciones niter=1,
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2, 3, 4. Para medir la eficiencia de la reconstruccién se utilizaron dos métricas: el propagador y la
estadistica de dos puntos. El propagador o funcién de correlacion cruzada, cuantifica la informa-
cion de BAO en campos de densidad no lineales. El resultado provee directamente la atenuaciéon
de BAO como funcién del nimero de onda k. La estadistica de dos puntos por su parte, nos da
una medida de la correlaciéon entre las posiciones de las galaxias que se encuentran a una cierta
distancia caracteristica, en nuestro caso calculamos la funcién de correlacién de dos puntos en el
espacio de Fourier utilizando la expansion multipolar dada por la expresion (4.5). En este caso
solo nos interesa el régimen lineal, por lo que basta con calcular los casos con =0, 2, 4, es de-

cir, el monopolo Py(k), el cuadrupolo P, (k) y el hexadecapolo Py (k) de acuerdo a la ecuacion (4.6).

Podemos resumir los resultados de cada prueba como sigue: 1) Variacion de la densidad: Se
encontr6 que al variar la densidad numeérica los campos post-reconstruidos mantienen una ligera
relacion con el valor de la densidad cuando calculamos el propagador, mostrando un mejor de-
sempeno a mas alta densidad y un peor desempeno a baja densidad. Estos es observado tanto
para UNIT como para ABACUS, en ambas direcciones, a lo largo y a través de la linea de vision.
Por otro lado, el espectro de potencias para las dos simulaciones se ve en general afectado en la
amplitud, cuya explicacién esta relacionada con las distorsiones del corrimiento al rojo, tanto en
el monopolo como en el cuadrupolo. A pequenos valores de k la amplitud méaxima corresponde
a la curva de menor densidad, sin embargo, a mayores escalas de k encontramos ligeramente un
mejor desempeno por parte de la densidad de mayor valor, ambas tendencias se observan tanto en
la simulacion UNIT y ABACUS, dando un comportamiento consistente. En el caso del hexadeca-
polo en las tres densidades UNIT no muestra cambios relevantes entre el caso pre-reconstruccion
y el post-reconstruccion. 2) Variacion de la escala de suavizamiento: se observo una dependencia
entre la escala de suavizamiento R y la forma del propagador. A través de la linea de visién todos
los propagadores convergen a la unidad a pequenas k, como se esperaba. A k£ més grandes se
observo que la reconstruccidén mejora a medida que el valor de suavizamiento decrece, tanto para
UNIT como para ABACUS. A lo largo de la linea de vision (u = 0.95) a pequenas k todos los
propagadores convergen a 1, sin embargo, a valores de k intermedios existe un aumento de am-
plitud que rebasa la unidad, siendo mayor a mayor R, obteniendo una mejor reconstruccién para
el valor R mas pequenia (R=5 Mpc/h). Esta tendencia se observa tanto en los catélogos de UNIT
como en los catalogos de ABACUS. Respecto al espectro de potencias, obtenemos que para cada

catalogo UNIT la amplitud tanto del monopolo como de cuadrupolo disminuyen a medida que
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decrece la escala de suavizamiento. El remover las RSD en la reconstrucciéon provoca la disminu-
cién de la amplitud entre los catdlogos pre-reconstruidos y los catalogos post-reconstruidos, esto
es, a menor amplitud menos efectos de desplazamientos de corrimiento al rojo, lo que conlleva a
decir que las curvas con R = 5 Mpc/h tienen un mayor desempeno. En el caso de los catalogos
de ABACUS se observa el mismo comportamiento en los tres multipolos, lo cual reafirma los
resultados de UNIT. 3) Dependencia del numero de iteraciones: Encontramos que a través de la
linea de vision (p = 0.05) no existe dependencia entre el nimero de iteraciones y el propagador
dado que todas las curvas post-reconstruidas se sobreponen. Esto se observa tanto para UNIT
como para ABACUS. A lo largo de la linea de visién se encontr6 una ligera dependencia, encon-
trando un exceso de amplitud que sobrepasa la unidad que es més alta a un valor de niter = 1
a valores de k intermedios, sin embargo, conforme k decrece, las curvas caen mas lentamente a
mayor namero de iteraciones hasta converger a la unidad. Se observo también que a partir del
niter=2 todas las curvas convergen casi idénticamente, encontrandose un mejor desempeiio de la
reconstruccion para estos valores, el cual podria ser a partir de niter = 2. Ambos resultados de
UNIT y ABACUS reafirman estos comportamientos. Finalmente, para el espectro de potencias
obtenemos un monopolo que decrece en amplitud a medida que el niimero de iteraciones aumenta.
Esta variaciéon se ve mas evidente en el cuadrupolo, notamos que en el cuadrupolo después de
niter = 2 la amplitud vuelve a aumentar a pequenas k. Esta tendencia aparece en el anélisis de
las dos simulaciones, tanto en UNIT como en ABACUS, logrando consistencia en los resultados,

sin embargo no es de relevancia alguna ya que las diferencias son minimas.

Si bien nuestra tarea en este trabajo fue estudiar como se comporta la reconstruccién cuando
utilizamos a las galaxias tipo ELG como trazador. No obstante, no es el tnico trazador, como ya
comentamos DESI ocupara otros tipos de galaxias como trazadores con diferentes propiedades
a diferente corrimiento al rojo, tales como las Galaxias Luminosas Rojas (LRG) y los Cuésares
(QSO). [Alam et al., 2020] hace una descripcion de todos estos trazadores testeados en eBOSS
y que seran utilizados de igual manera en DESI. Lo que queda es estudiar como funciona la
reconstruccion para cada uno de estos objetos y si es que siguen el mismo comportamiento en
las dos métricas utilizadas hasta ahora en funcién del suavizamiento y del ntimero de iteraciones.
También queda medir el desempenio utilizando una "tercer" métrica que es la estadistica de dos
puntos, con la diferencia de que en lugar de utilizar el espacio de Fourier, tomar la funcién de

correlacién en el espacio de configuraciones. Esto nos daria de una manera més visual el mejora-
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miento de la senal caracteristica de BAO al aplicar la reconstruccion (Figura 2.9).

Atn queda mucho por hacer y con los nuevos telescopios sera posible obtener la informacion
de millones de galaxias mas de las que eBOSS pudo obtener. Por lo mientras es el turno de DESI,
con el cual una vez puesto en funcionamiento, cientos de cientificos del todo el mundo podran
trabajar y desarrollar modelos del Universo a gran escala con una mayor precisiéon, mejorando

nuestro entendimiento sobre el cosmos, tanto como su origen como lo que nos espera en un futuro.
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