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Introduccion

El descubrimiento de la materia oscura y la energia oscura en el siglo XX ha supuesto
una revolucion para la cosmologia y nos ha permitido entender que la contribucion de las
estrellas y los planetas al contenido energético del Universo es despreciable. La naturaleza
de estas dos componentes es completamente desconocida y entenderla es uno de los
interrrogantes més importantes a los que se enfrenta la fisica a principios del siglo XXI.

En 1998 dos grupos independientes de astrofisicos observaron que las supernovas
tipo Ia eran menos brillantes de lo que se esperaba. La hipdtesis mas aceptada para
explicar este hecho es que el Universo esta sufriendo una fase de expansion acelerada,
producida por una componente desconocida con presion negativa, a la que se llamé energia
oscura. Posteriormente, medidas del Fondo de Microondas Césmico [1-5] (CMB, siglas de
Cosmic Microwave Background), medidas de la distribucién espacial de galaxias [6,7] y la
tomografia de la distribucién de materia usando lentes gravitacionales [8] han permitido
confirmar este sorprendente descubrimiento. A partir de estos resultados y otras medidas
previas, se propone el denominado modelo cosmolégico estandar ACDM. Segun este modelo,
el Universo tiene geometria euclidea y estd formado actualmente de un ~ 75% de energia
oscura en forma de constante cosmoldgica y un ~ 25% de materia, del cual el 85 % es
oscura (Figura 1.1). El modelo parte del Principio Cosmolégico, es decir, a grandes escalas
el Universo es isotropo y homogéneo. Puesto que el cosmos se expande, si se extrapola hacia
atras en el tiempo, se concluye que tuvo que tener un origen denso, caliente y pequeno: el
Big Bang.

En sus primeros instantes el Universo estaba dominado por la radiaciéon. En estos
estadios primitivos se produjo la nucleosintesis primordial, que terminé con un ~ 75 % de
la masa baridnica en forma de Hidrégeno, el ~ 25% en forma de Helio, y trazas de Litio.
A medida que el Universo se fue enfriando, la materia se recombiné formando los primeros
atomos neutros y se desacopld de la radiacion, dando origen al CMB. Tras millones de
anos se crearon las primeras galaxias, donde se formaron el resto de elementos quimicos.

A lo largo del siglo XX se descubrieron las primeras grandes estructuras formadas
por galaxias, confirmando las predicciones del modelo de crecimiento por inestabilidad
gravitatoria, es decir, como consecuencia exclusiva de la gravedad: la materia oscura fria,
cuya velocidad peculiar es no relativista, forma primero las estructuras pequenas que

crecen posteriormente por acrecién gravitatoria, dando lugar a los ciimulos y superciimulos
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1. INTRODUCCION
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Figura 1.1: Contenido del Universo. El diagrama de la derecha es una ampliacién del 1% de otras

contribuciones del diagrama de la izquierda.

de galaxias.

Pese a que el modelo ACDM describe con precisién la evolucién del Universo, aun
estd incompleto, puesto que la naturaleza de la materia oscura y de la energia oscura es
desconocida. A dia de hoy solo se sabe que la materia oscura es fria y que la energia oscura
ejerce una presion negativa sobre el espacio que hace que acelere su expansion. Para poder
progresar en la comprension de estos extranos elementos, es necesario mejorar la calidad
de los datos existentes. Actualmente la incertidumbre en el parametro de la ecuacién de
estado de la energia oscura, wgo (una forma de cuantificar el conocimiento sobre esta
componente), es de aproximadamente un 10 % [5]. El objetivo para esta década es reducir
la incertidumbre en wgo hasta el 1% [9].

Las medidas actuales del CMB son una de las bases observacionales del modelo estédndar,
pero aun es posible obtener mas informacién de esta radiacion. La nueva generacién de
proyectos disenados para conseguir este objetivo comenzd con el lanzamiento en el ano
2009 del satélite Planck [10], que permitird medidas de la polarizacién de la radiacién de
fondo. Este telescopio espacial seguird la senda de los satélites COBE [1] y WMAP [5] y
de los experimentos en tierra Boomerang [4] y Maxima [2] entre otros.

Los cartografiados de galaxias, donde se mide la posicion y velocidad de recesién de
millones de ellas, también permiten la determinacién de los parametros cosmologicos.
Estos cartografiados determinan la distribucién de la materia visible, que depende de las
condiciones iniciales del Universo y de la evolucién temporal de sus distintas componentes.
La velocidad de recesion o corrimiento al rojo z de una galaxia esta relacionada con su
distancia por la ley de Hubble (para z pequeno). Tradicionalmente la forma en que se
obtiene el corrimiento al rojo es a través de la medida del espectro de los objetos. En él se
identifica alguna linea de emisién o absorcién conocida y se compara su longitud de onda
con la longitud de emisién o absorcién en el laboratorio. Medir corrimientos al rojo con

este método requiere mucho tiempo de observacion.
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También se puede determinar el corrimiento al rojo reconstruyendo el espectro con
medidas fotométricas, en un rango de frecuencias que depende del sistema de filtros
del telescopio. Con esta técnica se puede medir z para cientos de miles de galaxias
simultaneamente, aunque con una incertidumbre mayor. Para obtener el z fotométrico de
una galaxia (photoz), se mide la intensidad luminica del objeto en diferentes rangos de
longitud de onda y se compara con la que se obtendria para el mismo objeto a z = 0. La
precision y la profundidad en z de los cartografiados fotométricos de galaxias dependen en
gran medida del niimero de filtros y el rango de frecuencias que cubran.

La observacién de forma intensiva de galaxias comenzé con el cartografiado del Center
for Astrophysics de Harvard en 1977 [11]. En las siguientes décadas se fueron haciendo
cartografiados cada vez mas completos y profundos, hasta llegar al 2dF [12], que finalizé a
principio de siglo XXI y que midié corrimientos al rojo espectroscépicos de alrededor de
250000 objetos. Ya en el siglo XXI comenzaron a tomar datos Deep2 [13], zZCOSMOS [14]
y sobre todo el Sloan Digital Sky Survey (SDSS) [15], el cartografiado de galaxias més com-
pleto hasta la fecha y que se describird en el capitulo 6. Hoy en dia estan en funcionamiento
los cartografiados GAMA [16], Pan-Starrs [17], Wigglez [18] y BOSS [19].

Mencion especial merece el Dark Energy Survey (DES) [20], que comenzarad a tomar
datos en 2011 y donde las observaciones seran totalmente fotométricas. Medira simultanea-
mente los cuatro observables para estudiar la energia oscura descritos en el parrafo siguiente.
Este cartografiado se introducira con detalle en el capitulo 5. Otros cartografiados planea-
dos para el futuro son, por ejemplo, el Large Synoptic Survey Telescope [21], PAU [22] y
Euclid [23].

Las principales técnicas de estudio de la energia oscura son el diagrama de Hubble de
Supernovas tipo la, la tomografia de la distribucién de materia usando lentes gravitacionales
(Weak Lensing), la abundancia de cimulos de galaxias y las Oscilaciones Actsticas de
Bariones (BAO, siglas de Baryonic Acoustic Oscillations), en las que se centra esta tesis.
Estas representan una sobreabundancia de materia a una escala caracteristica, debido a la
propagacién de ondas sonoras en el Universo primitivo. Su medida se efectiia usando la
distribucién de materia visible. La evolucion temporal de dicha escala es funcién de los
parametros cosmolégicos.

En esta tesis se presenta una nueva técnica para determinar la escala BAO que se
podra aplicar en cualquier cartografiado de galaxias con suficiente estadistica. Esta técnica
ha sido probada en simulaciones de DES y con los datos reales de SDSS, demostrando que
es viable y consiguiendo resultados competitivos.

En el capitulo 2 se describira con mas detalle el modelo estandar ACDM, asi como
las medidas de distancias y la formacion de estructuras en el Universo. El capitulo 3
esta dedicado a las Oscilaciones Actsticas de Bariones y su uso como observable cosmolégico
en cartografiados de galaxias. Finalmente, en el capitulo 4 se presentara el método para
la extraccion de informacion cosmoldgica a partir de cartografiados fotométricos usando
BAO, para terminar con los resultados obtenidos con las simulaciones del Dark Energy
Survey en el capitulo 5, y con los datos del Sloan Digital Sky Survey en el capitulo 6.






El modelo estandar cosmoldgico

El modelo estandar cosmoldgico explica todas las observaciones realizadas: la expansion
acelerada del Universo, el CMB, las BAO, las abundancias de elementos ligeros, el brillo
de las supernovas Ia, etc. Se basa en la Relatividad General, el Principio Cosmolégico y las
propiedades de las distintas componentes de materia-energia que existen en el Universo.

A continuacién se describe el modelo ACDM. En la seccién 2.5 se explicaran las distintas

definiciones de distancia, continuando con la formacion de estructuras en el Universo, de
donde se obtiene la medida de las BAO.

2.1. El Principio Cosmolégico

El Principio Cosmoldgico propone que el Universo, visto por observadores fundamentales,
es homogéneo e isétropo. Una consecuencia inmediata es la existencia de un tiempo césmico
universal, t. Todos los observadores fundamentales ven la misma secuencia de sucesos y
pueden sincronizar sus relojes en base a ellos. Por lo tanto se puede separar la métrica en
una parte espacial y otra temporal. Esta hipdtesis estd de acuerdo con las observaciones,

como se describird en la seccion 2.3.

2.2. Relatividad General: la métrica de LFRW

La teorfa de la Relatividad General [24] relaciona la curvatura del espacio-tiempo con el
contenido de materia-energia del Universo. Esta descripcion es consecuencia del Principio
de Relatividad General, segtn el cual las leyes de la fisica deben ser las mismas para
todos los observadores, tanto en reposo como en aceleracion. Cualquier tipo de materia o
energia en el Universo causa una curvatura en el espacio-tiempo y esta curvatura afecta
a su vez a la dindmica de la masa-energia. En palabras de John Wheeler: La materia le
dice al espacio como curvarse, y el espacio le dice a la materia como moverse [25]. Este

comportamiento se expresa en la ecuacion tensorial del campo de Einstein:

G

1
R;w - §Rg,uu + Ag,ul/ = ?Tuu (21)
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2. EL MODELO ESTANDAR COSMOLOGICO

donde R, es el tensor de curvatura de Ricci, g, el tensor métrico y 7T}, el tensor de
energia-momento que contiene todas las formas de materia-energia. Para un fluido perfecto,

el tensor de energia-momento 7, tiene la forma:

T,uz/ = (;0 + p>uuuu + Pauv (22>

siendo p la densidad de energia, p la presién y u, la cuadrivelocidad. En la ecuacién
tensorial del campo de Einstein se incluye ademas, el término A asociado a la constante
cosmoldgica.
La métrica més general que satisface el Principio Cosmologico se puede escribir co-
mo [26]:
ds® = —dt* + a*(t)7i;(u)du'du’ (2.3)
En coordenadas esféricas, asumiendo que el espacio es esféricamente simétrico (por

isotropia) [26]:
%j(u)duiduj — 28 gp2 4 T2(d92 + sin29d¢2) (2.4)

siendo €?’(") una funcién arbitraria en r (exponencial para mantener el mismo signo
sea cual sea la funcién B(r)). El tensor de Ricci se puede escribir como ®R;; = 2k,
(ecuacién 2.5), con k constante [26]. El superindice ®) indica que es solamente la parte
espacial (la parte temporal se ha factorizado) y +;; es la métrica maximamente simétrica

en el espacio tridimensional. Por otra parte, aplicando su definicién [26]:

G Ry = 20,8
G Ry = e (rof — 1)+ 1 (2.5)

) Ry = sin26 [6_2’3(7"816 -1+ 1}

Por lo tanto, § = _% In[l — kr?] y
2

2 2 2 T
ds® = —dt” + a*(t) e

+ 17 (d6” + sin®0d¢?) (2.6)

Esta es la métrica de Lemaitre-Friedmann-Robertson-Walker (LFRW). Obsérvese que
es invariante bajo los cambios k — k/|k|, 7 — /]k|r y a — a/+/|k], por lo tanto el tinico
parametro relevante es k/|k|, que se abrevia por k y puede tomar los valores 1,0, —1, lo
que corresponde a geometria cerrada, plana o abierta respectivamente.

El factor de escala, a(t), determina la escala de distancias en el Universo y se elige tal
que en el presente a(tg) = 1. Las coordenadas r,60, ¢ y t son las coordenadas respecto a
un observador comévil. La dependencia de a(t) con el contenido de energia en el universo
estd dada por el tensor de energia en la ecuacién de Einstein (eq. 2.2). Para el caso de
fluidos perfectos (isotrépicos) en un Universo en expansion, la solucién viene dada por las

ecuaciones de Friedmann:

N2
81G k A

m=(2) =, .2 9.

(a) 3 " a2R3+3 (2.7)

6



2.2 Relatividad General: la métrica de LFRW

O ) (2.9

Se define el pardmetro de Hubble a partir de la primera ecuaciéon H(a) = a/a. Contiene

informacion sobre las densidades de energia y sobre la curvatura del Universo. El valor de

H(a) en el presente se conoce como la constante de Hubble Hy, y da el ritmo de expansién
actual.

Se puede obtener la ecuacion de continuidad para la densidad de energia a partir de la

ecuacion 2.7 (derivando y eliminado a):

p=-3%(o+7) (2.9)

Si se describen la radiacién, la materia y la energia como fluidos barotrépicos, la
ecuaciéon de estado se escribe como:

p
w== (2.10)
p
y la soluciéon a la ecuacion 2.9 viene dada por:
p o q 30w (2.11)

Para cada componente, el parametro w tendra diferente valor:

Materia: La ecuacién de estado! para la materia no relativista es p = 0, lo que

implica que py @ a3 y w = 0.

Radiacidn: En este caso la ecuacion de estado® es p = £p y por lo tanto peq o a™*.

Constante Cosmoldgica, A: La energia asociada a A tiene una ecuacién de estado®

p = —p. La densidad de A es constante con la expansién del Universo, por lo tanto

pa o al.

Curvatura: De la eq. 2.7 se ve que el término —ka~2R;? se comporta como un término

mas en la densidad de energfa, por lo que se puede caracterizar p, o a=2.

Partiendo de la ecuacién 2.7 se puede definir la densidad critica, que corresponde a un
contenido energético tal que k£ = 0:

3H?
0
= 2.12
1Si p = pmc? y p = pmC?, donde c es la velocidad de la luz y C = v/RT, la velocidad térmica de materia, para
materia fria C' << ¢, entonces w = % = ’;Tnf; ~0

2Esta relacién se obtiene de manera mas general a partir de la isotropfa del tensor de energia momento. Por
simplicidad, aqui se obtiene este resultado por consideraciones termodinamicas: la radiacién, tratada como un
gas relativista, tiene una energfa térmica kT tal que 3kT = p = puc?. Considerando la ley de los gases perfectos
p %p y sustituyendo la relacién entre kT y pc?, se obtiene que p = %p.

3De la ecuacién 2.7 se ve que A es equivalente a un fluido con densidad de energia p = ﬁ. Si A es constante
con el tiempo, también lo es la densidad de energia p. Para que esto se cumpla, en la ecuacién 2.9 p debe de valer

p= 7% y por lo tanto w = —1.
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Figura 2.1: Evolucién de cada uno de los pardmetros de densidad en el modelo estdndar [27]. Se aprecia
qué componente ha dominado en cada era. En la figura de la derecha se muestra la evolucion de la densidad
de energia hasta la era dominada por radiacién [28].

Se define el parametro de densidad €2 para cada especie al expresar las densidades en
unidades de la densidad critica, Q; = p;/p. con i = M, A, rad, k.... Para un universo con
materia oscura fria y constante cosmoldgica, la primera ecuacién de Friedmann (eq 2.7) se
escribe:

H(a)? = Hg (000" + Q0 + Qagoa* + Qi 0a?) (2.13)

donde el subindice 0 representa su valor actual. Este subindice no se usard a lo largo
del trabajo, pero todo €2 se refiere al valor actual, a menos que se indique lo contrario.
Evaluando esta expresién en la época presente, H(ty) = Ho v a(ty) = 1:

Qu + Q4 + Qpga + Qe =1 (2.14)

La evolucién de los pardmetros de densidad se muestra a la izquierda de la figura 2.1 [27].
Estédn normalizados a la densidad critica, que en este caso es €. = 1 (Universo plano). En
el presente la contribucién de la radiacién es despreciable y la contribucion de la materia y
de la constante cosmoldgica son del mismo orden de magnitud. Sin embargo, en el Universo
primitivo la contribucion de la radiacién era mayor que la de la materia. En el panel de la
derecha de la figura 2.1 se muestra la evolucion de la densidad de energia desde el presente

hasta la época dominada por radiacién [28].

2.3. Base observacional del modelo estandar

El modelo ACDM describe todas las medidas realizadas hasta la fecha, y las predicciones
derivadas de €l han sido confirmadas en una gran variedad de observaciones. A continuacién

se describen brevemente las més importantes.
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Figura 2.2: A la izquierda, distribucién de inhomogeneidades en el CMB tomada con el satélite WMAP [29].
Las variaciones intrinsecas, una vez sustraida la contribucién galdctica, son del orden de 1 parte en 10°. A
la derecha, distribucién de inhomogeneidades en la distribucién de galaxias. A 100M pc, el Universo se

puede aproximar como homogéneo con una precisién ~ 1072 [30].

1. Isotropia y homogeneidad. El grado de anisotropia que se mide en el CMB es del orden
de 107° [29], como se muestra en el panel izquierdo de la figura 2.2. La homogeneidad
se ha estudiado en la distribucién de galaxias, llegando solo a un ~ 10 % del tamano
del Universo. Para escalas de ~ 100M pc, las inhomogeneidades no superan el 3 %.
Esto se muestra en el panel derecho de la figura 2.2, donde las fluctuaciones de
materia medidas a partir de cartografiados de galaxias disminuyen con la escala [30].

2. Expansion del Universo. En el Universo local existe una relacién lineal entre la dis-
tancia a una galaxia y su velocidad de recesion, debido a la expansién del cosmos [31].
Medidas actuales del Hubble Key Project [32] arrojan un valor para el ritmo de
expansion presente de Hy = 72 £ 8 km/s/Mpc. Los resultados pueden verse en la
figura 2.3, donde se muestra la relacién entre la distancia y la velocidad para varios
objetos en el Universo local.

La ley de Hubble deja de ser valida para distancias suficientemente grandes. En este
caso, aunque la velocidad de recesion siga siendo una medida directa de la distancia,
la relacién existente entre ambas deja de ser lineal, siendo funcién del contenido
energético del Universo, como se verd en la seccion 2.5. En 1998, midiendo distancias
a supernovas tipo Ia (las més brillantes y por tanto, las que se observan a mayor
distancia), se vio por primera vez que el ritmo de expansién se acelera. La medida

mas reciente se ve en la figura 2.4.

3. Abundancias de elementos ligeros. Una de las predicciones fundamentales del modelo
estandar son las abundancias de los isétopos D, *He, *He, "Li en el Universo. El
proceso de nucleosintesis se produce a energias ~ 1 MeV', donde la fisica es bien
conocida y por lo tanto se pueden hacer predicciones muy precisas en funcion de la

)
CMB, lo que permite predecir las abundancias de los elementos ligeros.

cantidad de bariones en el Universo (Q—) Por otra parte se puede medir en el

El valor de Qp rige todas las interacciones nucleares, y permite predecir el ritmo

9
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Figura 2.3: Diagrama de Hubble en el Universo local (para distancias menores que 400 Mpc) medido en
el Hubble Key Project [32]. Se aprecia la relacién lineal existente entre la distancia y la velocidad, siendo
Hj la pendiente con valor medio de Hy =724+ 8 Km s~ Mpc™'.

de formacién de isétopos. En la figura 2.5 el valor obtenido para Qzh? del CMB se
representa por la banda gris vertical. Este niimero de bariones corresponde, si el
modelo es correcto, a unas abundancias relativas (dadas por las lineas rosa, roja, verde
y azul) en el cruce con la banda gris. Las predicciones se pueden comparar con las
abundancias medidas en el cosmos. Observaciones del medio intergalactico permiten
obtener medidas de las abundancias. En [34] se mide la abundancia de *He. En la
figura 2.5 este resultado se muestra como la banda rosada horizontal, en perfecto
acuerdo con la prediccion de ACDM. Lo mismo sucede para las abundancias de los
otros is6topos. Medidas de las abundancias de D [35] y ®He [36], se muestran en la
figura 2.5 como bandas horizontales roja y verde respectivamente. Las observaciones
son totalmente compatibles con las predicciones. En el caso del "Li [37], el acuerdo
es ligeramente peor (la prediccién en la figura 2.5 viene dada por banda azul oscura
en su cruce con la banda gris vertical). Sin embargo, la abundancia de 7Li es la m4s
afectada por errores sistematicos, ya que esta influida por procesos de creaciéon y
aniquilacion en las estrellas.

ACDM describe las abundancias de elementos primordiales, una vez fijado el valor de
). La consecuencia mas importante de este valor, ademads, es que la materia oscura

es no baridnica.

4. Existencia del CMB. En el modelo de Big Bang el Universo primitivo es pequeno
y caliente. El espacio se expande y esto hace que disminuyan la temperatura y la
densidad. 300000 anos después del Big Bang, la temperatura alcanza los 3000 K.
Entonces los electrones libres en el plasma se recombinan con los ntucleos libres,
formando atomos neutros, por lo que la materia y la radiacién se desacoplan. Tras

~ 14 Ganos, los fotones provenientes de la época del desacoplo se han enfriado
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Figura 2.4: En el panel superior, el médulo distancia para las SNIa del catalogo Union II en funcién de
z [33]. La linea continua representa el mejor ajuste a la cosmologia ACDM. Para distancias grandes la
relacion entre la distancia y z deja de ser lineal. En el panel inferior, se muestran los residuos respecto a
la cosmologia ACDM para todas las SNIa (en gris) y para los valores medios en diferentes intervalos de z

(en negro). Las lineas discontinuas son los residuales esperados para modelos con Aw + 0,1.

por el efecto de la expansion y se deberan observar con una distribucién de cuerpo
negro al mantenerse en equilibrio termodindmico. El satélite COBE [38] midi6 la
emisiéon térmica del CMB encontrando una distribucion de cuerpo negro perfecta con
T = 2,725+ 0,001 K (figura 2.6), confirmando las predicciones.

5. Fluctuaciones en el CMB. El grado de anisotropia también se predice en el modelo
estandar. La hipotesis mas aceptada es que el Universo sufrié una fase de expansién
exponencial en el origen, llamada inflacién [39,40]. Esta fase produjo fluctuaciones
en la métrica que se propagaron a la distribucién espacial de energia. Ademaés, las
interacciones entre la materia y la radiacién dan lugar a estructuras extra que se
deben detectar en el CMB, como son las BAO. El satélite WMAP, durante casi una
década, ha estudiado las fluctuaciones del CMB, confirmando las predicciones del

modelo ACDM, como puede verse en la figura 2.7.

Puesto que estas fluctuaciones son el origen de la estructura que se observan ac-
tualmente, se espera una correlacién entre ellas, el llamado efecto ISW (Integrated
Sach-Wolfe) [41], que depende del contenido energético del Universo. Las medidas
actuales son compatibles con el modelo estandar [42], como puede verse en la figu-
ra 2.8, donde se muestra la correlacién cruzada entre el CMB y dos poblaciones de

galaxias distintas, una a z = 0,33 (izquierda) y otra a z = 0,5 (derecha).
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Figura 2.5: Abundancias relativas en funcién de la fraccién de bariones para los isétopos *He (rosa),
D (rojo), ®He (verde) y "Li (azul). La banda gris vertical corresponde a la fraccién de bariones medida
en el CMB, lo que predice las abundancias de cada uno de ellos. Las bandas horizontales son las
abundancias medidas experimentalmente. El acuerdo con la teoria es muy bueno. Figura tomada de
http://www.astro.ucla.edu/~wright /BBNS.html
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Figura 2.6: Espectro del CMB medido por el satélite COBE (panel superior). En el panel inferior, la
medida en forma de residuo respecto al cuerpo negro a 2,725 K, donde las curvas gris, roja y azul son
modelos distintos al de cuerpo negro. La emision, como se habia predicho, es compatible con la de cuerpo

negro centrado a una temperatura de 2,725 K [38].

6. La estructura a gran escala del Universo. La formacién de estructuras en el Universo
se explica por efecto de la interaccion gravitatoria en un Universo en expansion,
con las condiciones iniciales de densidad dadas por el CMB. Si la materia oscura es
fria, las estructuras crecen por acumulaciéon desde escalas pequenas a escalas mas
grandes. Las fluctuaciones en el CMB se traducen en fluctuaciones en la distribucién
de galaxias: la senal de las BAO, que se ve en el CMB, se ha detectado también en
la distribucién espacial de galaxias [6]. En el siguiente capitulo se dardn mds detalles
sobre este observable.

Con simulaciones cosmolégicas también se ha demostrado que la imagen del Universo
dada por el modelo estandar es igual a la imagen obtenida en los cartografiados de
galaxias. La figura 2.9 [43] es una comparacién visual de la distribucién de galaxias
obtenida con cartografiados de galaxias, con la distribuciéon que se obtiene en las
simulaciones. Ademas y méas importante, las propiedades estadisticas son también
iguales.

7. Edad del Universo. Dadas las abundancias de energia y materia en el Universo,
se puede estimar su edad en unos ~ 14 Ganos. Este resultado se puede comparar
con otras medidas que dan limites inferiores a la edad del Universo. Observando la
metalicidad de estrellas blancas (tltima fase de evolucion en las estrellas de masa
intermedia) se obtiene un limite inferior a la edad del Universo de ~ 11 Ganos [44].

ACDM esta dentro de estos limites observacionales, mientras que un Universo en el

13



2. EL MODELO ESTANDAR COSMOLOGICO

Angular Scale
2° 0.5° 0.2°

T T T

©
o
°

6000

5000

4000

3000

2000

Anisotropy Power (uK?2)

1000

+

T T T T T T T T T T T
TR RETI A CRRNRRETI ERRTRENRNA AR RN TRN] FRRRR NN AAR RN NNT]

10 100 500 1000
Multipole moment (1)

Figura 2.7: Espectro de potencias angular observado en las fluctuaciones del fondo de microondas por
WMAP y el mejor ajuste a los pardmetros cosmoldgicos. El modelo ACDM (linea roja) describe los datos

con precisién. La banda gris es la incertidumbre debido a la varianza césmica [5].
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Figura 2.8: La correlacién cruzada entre el CMB (WMAP3) y galaxias del cartografiado SDSS, a dos
z distintos. Se muestra como la linea continua con las barras de error. La linea discontinua es para los
primeros datos de WMAP1 y la linea roja el mejor ajuste a la cosmologia ACDM. El acuerdo es bueno,

aunque la sensibilidad actual no es muy grande [42].
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mis

Figura 2.9: Comparacién de la distribucién espacial de galaxias entre cartografiados de galaxias (azul) y
simulaciones cosmoldgicas con la cosmologia ACDM (rojo). Las simulaciones tienen las mismas propiedades
estadisticas que los datos [43].
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Figura 2.10: Temperatura en funcién del corrimiento al rojo para el CMB (puntos). Los resultados son

compatibles con el modelo ACDM (linea discontinua). El mejor ajuste se muestra con la linea continua,

siendo la banda gris la incertidumbre en el ajuste [45].

que 3, = 1 los viola, pues se predice una edad menor que la de las estrellas.

Evolucién de la temperatura con z. Debido a la expansion el Universo se enfria. En el
modelo ACDM la temperatura crece con z como T o (1 + z). Estudiando las lineas
de absorcion en el espectro del gas intergalactico se puede obtener la temperatura
del CMB para el z correspondiente y comparar su dependencia temporal con los
distintos modelos cosmoldgicos [45,46]. Las medidas actuales son compatibles con
ACDM, como puede verse en la figura 2.10, donde los datos (puntos) dan el mejor
ajuste (linea continua) [45]. Este test excluye los modelos llamados de "luz cansada”.

Materia Oscura. Se propuso por primera vez para dar explicacion a la dispersién
de velocidades en los ciimulos de galaxias [47]. Posteriormente se vio que también
explicaba la relacién masa-luminosidad en las galaxias elipticas y las curvas de
rotacion de galaxias espirales, donde se observan velocidades de rotacién mayores
que las que provocaria la masa reconstruida de la galaxia a partir de sus estrellas.

Para poder ajustar estos observables, es necesaria una componente extra de materia
no luminosa. Las curvas de rotacién de galaxias espirales [48] (figura 2.11, panel
izquierdo), estudios de lentes gravitacionales [49], la velocidad de dispersién [47] y la
relaciéon masa-luminosidad en cimulos de galaxias [50] (figura 2.11, panel derecho), o
la dindmica de estructuras a gran escala [51], implican la existencia de un nuevo tipo
de materia no luminosa que contribuye gravitacionalmente en la formacion de las
estructuras del Universo. En la figura 2.11 se muestran algunos ejemplos de estas

medidas. Ademds, en la figura 2.12 se muestra una imagen en el 6ptico, en rayos
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Figura 2.11: Curvas de rotacién para varias galaxias espirales [48] (panel izquierdo). Los puntos negros

son las velocidades medidas y la linea continua el ajuste al modelo con materia oscura. A la derecha, la

relacién masa-luminosidad para cimulos de galaxias [50]. El modelo ACDM ajusta a las observaciones.

10.

X y la reconstrucciéon de masa usando WL del ctimulo de la Bala (Bullet Cluster).
Este ciumulo es en realidad el resultado de la colisién de dos cimulos de galaxias.
Estudiandolo con diferentes técnicas se puede reconstruir su estructura. La mayor
parte de la masa (en azul), reconstruida con WL, se sitia en el mismo lugar que las
galaxias ya que ambas componentes (materia luminosa y oscura) no han colisionado.
Sin embargo, el gas ionizado (en rojo), reconstruido a través de su emisién en rayos
X y que supone el ~ 90 % de la masa bariénica, ha sido separado del resto debido
a sus interacciones. Por tanto, la mayor parte de la masa contenida en el ciimulo

interactiia muy débilmente, tal y como se espera de la materia oscura.

A partir de las abundancias de elementos primordiales y de la informacion obtenida
del CMB, se deduce que ésta es no bariénica, y contribuye en ~ 25% a la energia
total del Universo. De la distribucion espacial de galaxias también se infiere que la
materia oscura es no relativista (fria) puesto que la formacién de estructuras se ha
producido desde las mds pequenas (galaxias) a las més grandes (cimulos de galaxias)
y no al contrario. En la secciéon 2.4.1 se daran mas detalles sobre los candidatos a

formar la materia oscura.

Energia Oscura. En 1998, midiendo distancias a supernovas tipo la [52, 53], se
observé que las mas lejanas eran menos brillantes, es decir, que estan més lejos de
lo esperado en una cosmologia donde €2, = 1. La explicacién es la existencia de la

energia oscura, que acelera la expansion del Universo. Medidas posteriores de la escala
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Figura 2.12: Imagen en el éptico, en rayos X (azul) y reconstruccién usando WL (rojo), del Bullet cluster,
cuyo comportamiento es una importante confirmacion de la existencia de la materia oscura. Imagen
tomada de http://chandra.harvard.edu/photo/2006/1e0657/.

de las Oscilaciones Actisticas de Bariones [6] y del CMB han permitido confirmar la
existencia de la energia oscura, que supone el ~ 72 % del contenido energético del
Universo, siendo su naturaleza desconocida. En la seccion 2.4.2 se dara una breve

lista de los modelos tedricos propuestos para la naturaleza de la energia oscura.

2.4. Parametros cosmoloégicos

El modelo ACDM permite describir el Universo con un nimero relativamente pequeno
de parametros. Las medidas proporcionan informacién sobre las densidades de materia
y energia, sobre el nimero efectivo de neutrinos, sobre la curvatura del Universo o la
naturaleza de la energia oscura. En la tabla 2.1 se muestran los parametros cosmolégicos que
serdn ttiles en el andlisis realizado en esta tesis*. Estos se han obtenido de la observacién
del CMB por la sonda WMAP [5]. Los errores en los pardmetros cosmoldgicos varian con
el modelo. Si la energia oscura varia con el corrimiento al rojo, entonces la precision en
los resultados sera diferente. Esto se debe al alto grado de correlacion existente entre los
parametros.

De todos los parametros cosmologicos, Hy es uno de los que mas influye en la precision
obtenida de los observables geométricos, como son las Supernovas tipo la o las BAO.
Estos observables miden las densidades de energia y la ecuaciéon de estado de la energia
oscura a través del parametro de Hubble, donde Hy hace de factor de normalizacién y
su incertidumbre afecta directamente a la de los otros parametros. Por otra parte, las
densidades de materia-energia estan acopladas entre si y con la constante de la ecuacion de
estado de energia oscura. Por tanto, es necesario combinar resultados independientes para
llegar al nivel de precisién actual. En la figura 2.13 se muestra la degeneracién existente

entre varios de estos parametros y como combinando varios observables se puede mejorar

“http:/ /lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/dr4 /params /lcdm_sz_lens_wmap7_bao_snsalt.cfm
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Qpr = 0,266 £0,029 | Hy="71,0+2,5 km/s/Mpc

Q, = 0,0449 + 0,0028 ns = 0,963 %+ 0,014

Qp = 0,734 £ 0,029 z = 1090,79 £ 0,93

re = 15324+ 1,7 Mpc | 6, = 0,5950 % 0,0015 °

Tabla 2.1: El mejor ajuste a algunos pardmetros cosmoldgicos para ACDM con el experimento WMAP7 [5].
Hy mide el ritmo de expansién actual, ngs es el indice escalar que describe las fluctuaciones primordiales
de densidad en el fondo de microondas. Los pardmetros €2; describen la densidad de cada especie relativa
a la densidad critica. El subindice M hace referencia a la suma de materia bariénica y no bariénica, b a
la materia bariénica tnicamente y A a la constante cosmolégica. Finalmente, por su importancia en el
analisis de las BAO, se muestran también aquellos pardmetros relacionados con el momento del desacoplo
entre materia y radiacién. 6, y z, son la escala angular de las oscilaciones actsticas y el corrimiento al

rojo en el CMB respectivamente, y r, es la escala acustica en el desacoplo.

la precision del ajuste [33].

2.4.1. Materia oscura

En base a las medidas que se tienen de la materia oscura (seccién anterior), se sabe
que la parte dominante es no relativista (por lo que la constante en su ecuacién de estado
es wpy = 0) y que supone un ~ 23 % del contenido total de materia-energia del Universo.
Su naturaleza es desconocida, aunque la hipétesis més aceptada es que esta formada por
particulas aun por descubrir.

Algunas extensiones al modelo estandar de particulas predicen la existencia de particulas
pesadas que darian cuenta de la materia oscura. Uno de los principales candidatos a
formarla, dentro de estas teorias, es el neutralino [54], la particula estable més ligera
en algunas de las extensiones supersimétricas. En las dimensiones extra, siguiendo las
ideas de Kaluza y Klein [55] y sobre todo de Arkani-Hamed, Dimopoulos y Dvali [56],
también surgen particulas que podrian dar cuenta de la materia oscura, las llamadas
particulas de Kaluza-Klein. Otro candidato posible son los axiones, particulas introducidas
como una extensién del modelo estandar para resolver el problema de la violacién CP
fuerte [57]. En general, podria ocurrir que hubiese varias contribuciones no bariénicas
a la densidad total de materia oscura. En parte esto ya se sabe que es cierto, pues los
neutrinos contribuyen a la densidad total, aunque no dan cuenta de toda la materia oscura
y ademas son relativistas, lo que, como se ha visto, excluye que puedan ser la contribucion
dominante.

La préxima década sera crucial para entender qué particulas forman la materia oscura, ya

que ésta podria ser detectada directamente con el acelerador LHC, con otros experimentos
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Supernova Cosmaology Project
u:‘l.r"an.ullah_ gt al., Ap.J. (2010)

Figura 2.13: Intervalos de confianza al 68 %, 95% y 99 % en el espacio Qs — w, para Supernovas tipo
Ta, BAO CMB [33]. La dependencia de cada una de ellas con los pardmetros cosmoldgicos permite romper

la degeneracién existente, reduciendo la incertidumbre en la determinacion de Qjp; y w,.

de deteccion directa, o indirectamente con el estudio de rayos cosmicos, neutrinos y rayos
~ en telescopios especializados.

2.4.2. Energia oscura

El descubrimiento reciente mas importante para la cosmologia ha sido la observacion de
la expansién acelerada del Universo. En un Universo que solo contenga materia y radiacion,
se espera una desaceleracion de la expansion por la atraccion gravitatoria. Sin embargo, las
observaciones de supernovas tipo Ia a finales de siglo pasado [52,53] permitieron confirmar
que la expansién se esta acelerando.

Hoy en dia existen muchos modelos que intentan explicar la naturaleza de la energia
oscura, nombre que se ha dado al agente causante de la aceleracion. Hasta el momento, todas
las observaciones son compatibles con que la energia oscura sea la constante cosmoldgica
A, con ecuacién de estado p = —p (w = —1).

Otros modelos proponen campos escalares con diferentes ecuaciones de estado. Si
—1/3 > w > —1, la energia oscura serd un escalar tipo quintaesencia [28] y si w < —1 la
energia oscura serd energia fantasma [58]. También se han propuesto modelos donde la
constante de la ecuacién de estado no es tal y varia con el corrimiento al rojo, w = w(z),
como es el caso de la k-esencia [59].

Para comparar modelos, la dependencia de w con el factor de escala del Universo se
desarrolla en serie:

w(a) = wy + we(l —a) = wy + w, (2.15)

142

donde cada modelo da una prediccién para wg y w,.
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2.4 Parametros cosmolégicos

Actualmente existen cientos de teorias para explicar la naturaleza de la energia oscura.
Una posibilidad es que la teoria de la Relatividad General no sea la descripcién adecuada
de la gravitacién a distancias cosmolégicas [60] y que lo que actualmente se interpreta
como expansién acelerada se deba a que se usa una teoria incompleta. También se ha
propuesto [61,62] que el Principio Cosmolégico no sea cierto (en este caso la aceleracién
aparente se debe a las no uniformidades), o que la energia oscura sea una manifestacién
de los campos magnéticos primoridales [63], entre otras.

El objetivo de la siguiente generacién de proyectos de observacion cosmoldgica es
distinguir entre estas alternativas (o encontrar otra), para lo que es necesario mejorar el

error en wgo al menos en un orden de magnitud.

2.4.3. Meétodos de estudio de la energia oscura

Hay 2 tipos fundamentales de observables cosmolégicos: geométricos y de evolucion.
Los primeros estén relacionados con la geometria, e implican la medida de distancias. Los
segundos estan relacionados con la estructura a gran escala del cosmos. Son independientes
y su consistencia es un test de la teoria de la gravitacion.

En 2006 se publicé el informe del Dark Energy Task Force (DETF) [9]. Contiene las
conclusiones de un panel de expertos internacionales sobre los métodos més sensibles para
el estudio de la energia oscura. Tras un estudio intensivo, llega a la conclusién de que
existen 4 métodos cuyas sensibilidades son las mas elevadas. Estos métodos se describen

brevemente a continuacion:

1. Las Supernovas tipo Ia como candelas estandar. Este método consiste en medir el
mdédulo distancia, p (ecuacién 2.25), para muchas supernovas tipo Ia (SNIa) y ajustar
su evolucién a la cosmologia (método geométrico).

Las SNIa son un tipo especial de supernovas. Ocurren en el seno de un sistema estelar
binario formado por una enana blanca y una companera, generalmente una gigante
roja. La estrella enana absorbe materia de su companera, hasta que su masa supera
el limite de Chandrashekar y explota como supernova. La intensidad de este proceso
es tal que se puede observar en galaxias distantes (hasta z ~ 2), a veces sobrepasando
el brillo de la galaxia progenitora. Las SNIa son visibles a lo largo de varios meses y
la duracion esta intimamente relacionada con el maximo de luminosidad. Esto hace

que las SNIa se puedan calibrar con precisién y usarse como candelas estandar.

En la figura 2.4 se muestra el modulo distancia en funcién del corrimiento al rojo
para el catdlogo Union II de supernovas Ia de 2010 [33], junto con el mejor ajuste a
la cosmologia ACDM. Como referencia, los pardmetros cosmoldgicos para estos datos
se muestran en la figura 2.13 (elipse azul).

2. La abundancia de cimulos. El niimero de cimulos de galaxias, dN./dz es sensible a la

energia oscura a través del factor de crecimiento de las fluctuaciones de materia [64,65].
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Figura 2.14: El ntimero de ctimulos de galaxias esperado para distintos modelos de energia oscura [20].

La dependencia explicita con la cosmologia es®:

EN(2) e - in(2)
d=dQ) _H(Z)di(lﬂ)z/() (M, 2) =S dM

donde dn.(z)/dM es la densidad de cimulos con masa M en coordenadas comdviles,

(2.16)

H(z) es el parametro de Hubble y d4(z) la distancia por didmetro angular. La funcién
f(M, z) representa la probabilidad de deteccién. Este método es tanto geométrico
como de evolucion.

La dificultad de esta medida reside, desde el punto de vista tedrico, en la caracteri-

dnc(z)
dM

este calculo se basa en el desarrollo de Press y Schechter [66], Sheth y Tormen [67]

zacion de la densidad de cimulos a partir de primeros principios. Hoy en dia
o Jenkins [68]. Desde el punto de vista observacional la dificultad estriba en hallar
los ciimulos y calcular su masa. Esto puede hacerse de varias formas: usando los
movimientos propios de las galaxias que lo componen, mediante la emisién en rayos
X del gas atrapado en el cimulo o usando la huella que deja en el CMB a través del
efecto Sunyaev-Zel'dovich (SZ) [69].

En la figura 2.14 se muestra la dependencia del nimero de ciimulos en funcién de
distintos modelos de energfa oscura [20].

3. Lentes gravitacionales débiles. Debido al campo de masas que existe entre una galaxia
dada y la Tierra, la luz sigue una trayectoria curva compleja que resulta en una
deformacion de la imagen de la galaxia y en una magnificacion de su brillo aparente.
Las propiedades estadisticas de las formas de las galaxias estan relacionadas con el

campo de masa y por tanto con los pardmetros cosmoldgicos [70,71]. En la figura 2.15

®http://www.darkenergysurvey.org/reports/proposal-standalone. pdf
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2.5 Distancias en cosmologia

Figura 2.15: Imagen simulada de las distorsiones producidas en las galaxias por el campo de masas que
hay entre las fuentes y el observador. La imagen de la izquierda es el campo original y el de la derecha, la
imagen que se observarfa. Imagen tomada de http://aether.lbl.gov/Weak lensing/weak_theory.html.

se muestra el efecto (simulado) de las lentes gravitacionales sobre una distribucion

de galaxias®. Este método es tanto geométrico como de evolucién.

Si se realiza un anélisis estadistico de las elipticidades de las galaxias se espera que
debido al efecto de las lentes gravitacionales la elipticidad sea distinta de cero y
coherente con el campo de masas que atraviesa la luz en su viaje hacia el observador.
Este método, pese a ser uno de los mas potentes en teoria, requiere de un analisis
minucioso y esta fuertemente afectado por efectos sistematicos. Aun asi, ya se ha
medido [72], aunque la obtencién de pardmetros cosmoldgicos estéd limitada por el

pequeno tamano de los cartografiados utilizados.

4. Las BAO como regla estandar. El capitulo 3 estard dedicado a este método. La idea
bésica consiste en utilizar la escala caracteristica de las BAO como una regla estandar,
que esta relacionada con los parametros cosmoldgicos a través de la distancia por

didmetro angular [6,73]. Es, por tanto, un método geométrico.

2.5. Distancias en cosmologia

Medir distancias es de vital importancia en cosmologia. Sin embargo su medida no es
trivial ya que distintas definiciones dan resultados diferentes cuando se aplican a escala
cosmoldgica (figura 2.16).

Se define el corrimiento al rojo z de una galaxia como el desplazamiento hacia el rojo
de todas las lineas de emision del espectro:

Ao — Aemit 1

z = = —1 2.17
)\emit a(temit) ( )

donde el subindice o hace referencia a la longitud de onda observada y emit a la longitud

de onda emitida. Valores negativos de z implican que la galaxia se acerca, y se han medido

Shttp://aether.lbl.gov/Weak lensing/weak_theory.html
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2. EL MODELO ESTANDAR COSMOLOGICO

en galaxias del Grupo Local de la Via Lactea, debido a las velocidades peculiares dentro
de nuestro cimulo. Sin embargo, para galaxias fuera del Grupo Local, todas presentan un
corrimiento al rojo positivo debido a la expansién del Universo.

Sustituyendo en la ecuacion 2.13 el factor de escala por el corrimiento al rojo, ignorando
el término de radiacion y tomando la expresiéon 2.15 para la energia oscura:

1/2

H(2) = Ho (Q(1 + 2)* + Qu(1 + 2)23 4+ Qx (1 + 2) 30 Fwotwa) g=swaz/(142)) (2.18)

H(z) contiene informacién sobre las densidades de energia en el Universo, siendo Hy
la constante de proporcionalidad entre la velocidad de recesion v y la distancia D en el
Universo local y que se parametriza como:

Hy = 100hkms™ ' Mpc™ (2.19)

donde el subindice ( hace referencia a la época presente y h es un nimero adimensional.
El Hubble Key Project [32] midié el valor de h en 2001, dando un valor de h = 0,72 4 0,08
(figura 2.3). Una nueva medida publicada en 2011 [74], ha actualizado este valor a h =
0,738 + 0,024.

2.5.1. Distancia comovil

Es la distancia existente entre observadores fundamentales. Se define, en la linea de

visién, como:

z dz/
do =c — 2.20
¢ )y 5 (220
Si z < 1 entonces:
2 dy z—0 z

o H(=) " H(O)  Hy (2.21)

luego d¢ ~ Hioz, y se recupera la ley de Hubble. Para z grande los otros términos influyen
y la ley de Hubble deja de cumplirse.

La distancia comovil es la medida fundamental, ya que las otras pueden deducirse en
términos de ésta. Para cualquier curvatura, la distancia comovil es:

dH\/LQ—kSZTLh [\/ deC/dH] para Q>0
dy =< de para Q =0 (2.22)

dHﬁsm [\/dec/dH] para €, < 0

donde dy = & ~ 3000h~ ! Mpe.

i
2.5.2. Distancia por luminosidad

La distancia por luminosidad d;, a una fuente se define como la relacién entre el flujo

total de luz recibido S, en todas las frecuencias, y la luminosidad intrinseca L:

L
=1/— 2.2
i AmS (223)
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2.6 Crecimiento y formacién de estructuras

Esta relacionada con la distancia comovil segin:

Experimentalmente, esta distancia se puede hallar si se conoce el brillo real de la fuente,
en este caso el objeto se denomina candela estandar. Si se mide el flujo recibido y se
comparan ambas magnitudes, se estara haciendo una medida de la difusiéon geométrica
sufrida por la luz y por tanto de la distancia.

Para un objeto dado, existe una relacién entre la magnitud aparente m, la magnitud

absoluta M y la distancia por luminosidad, tal que:

d 2
p=m— M = 25logy (T;c) (2.25)

donde p se llama modulo distancia.
Las Supernovas tipo Ia son una de las candelas estandar mas importantes, ya que es
posible calibrarlas a altos corrimientos al rojo. Su uso permitié confirmar la existencia de

la energia oscura a finales del siglo XX.

2.5.3. Distancia por diametro angular

Otro observable geométrico es la distancia por didmetro angular d 4. Se define como
el factor entre el tamano intrinseco de un objeto y su tamano aparente, en la direccion
transversal:

Ag =2 (2.26)
ds

donde s es el tamano transversal de la fuente y Af el angulo subtendido. Si se conoce el
tamano intrinseco de la fuente se dice que es una regla estandar, por ejemplo la escala de
las Oscilaciones Acusticas de Bariones. Para tal caso la distancia angular puede calcularse

CO1mo.:

142

lo que permite obtener informacién sobre la evolucién de H(z) midiendo la evolucién del

da (2.27)

angulo subtendido con z. Si ademéds se conoce el tamano del objeto en la direccién radial
s|(z) y se mide la diferencia de corrimientos al rojo Az entre un extremo y otro de la
fuente, se puede obtener el parametro de Hubble directamente:

cAz

H() = 05 (2.28)

2.6. Crecimiento y formacion de estructuras

La observacién del Universo cercano nos indica que existen estructuras como las estrellas,
galaxias, camulos o supercimulos. Aunque parece ser una contradiccion con el Principio
Cosmolégico, el modelo ACDM describe perfectamente la formacion de dichas estructuras:

el proceso de inflacién césmica amplificod las pequenas inhomogeneidades presentes en el
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Figura 2.16: Comparacién entre la distancia comévil, la distancia por luminosidad y la distancia por
didmetro angular para el modelo estdndar ACDM con los pardmetros de WMAP7. Estas solamente
son iguales para z muy pequeno, después, cada una esta afectada de diferente manera por la evolucién

cosmolégica.

Universo primitivo. Dichas inhomogeneidades crecieron posteriormente por inestabilidad
gravitatoria, formando finalmente galaxias y cimulos de galaxias.

Si se describe la materia como un fluido perfecto, las ecuaciones que describen los
campos de densidades p(r,t) y velocidades u(r,t) son:

s Ecuacién de continuidad:

dp - B
(a)r +V, (pu) =0

= Ecuacion de Euler, que implica la conservacion del momento con potencial gravitatorio
®. Ignorando gradientes de presién:
ou > -
— | +(u-Vy)u=-V,P
<8t)T ( ) "
= Ecuacion de Poisson, que rige la evolucion del potencial gravitatorio en funcién del

contenido de materia:
V20 = 47Gp
Es conveniente trabajar con el contraste de densidad, que se define como:
7 1) — plt
57 4y = LD = p(t) (2.29)
p(t)
La densidad en cada punto es, pues, p(r,t) = p(t)[1 + d(r,t)], donde p es la densidad
media, que para un universo dominado por materia fria es oc 1/a?.
También es 1til trabajar en coordenadas coméviles x = r/a(t), en donde las velocidades
se expresan v = u — (a/a)r = (ax) — ax = ai. Haciendo las sustituciones apropiadas, las

ecuaciones anteriores quedan:
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= Continuidad: 2 + éﬁ [(1+0)v]=0

= Buler: 2 + 1(v- Vo + by = —%§¢

» Poisson: V2¢ = 4rGpa®é con ¢ = ¢ — 2nGpa’s?

Estas ecuaciones son generales para la materia, dentro del limite Newtoniano y con
la Unica aproximacién de que los gradientes de presién son nulos. Debido a que las
fluctuaciones son pequenas en el inicio, se puede estudiar la evoluciéon en el limite lineal,
es decir, expandiendo las ecuaciones y manteniendo tinicamente los términos de primer

orden en J y en v:
20 1z v
o TaV =Y

Tomando la derivada temporal de la primera ecuacion, sustituyendo y teniendo en cuenta

: 1.
—i—gv—l——ngS:O
a a

la ecuacién de Poisson, resulta:

%5 a 0o _

Esta es la ecuacion que rige la evolucion de las fluctuaciones en unidades coméviles en
el régimen lineal. Es una ecuacién diferencial de segundo orden para d(z,t), cuya solucién
tiene la forma:

5(x,t) = A(x) D4 (t) + B(x)D_(t)

donde D_(t) es decreciente y D, (t) es creciente. Unicamente es relevante el modo creciente,

ya que D_(t) tenderd a cero. En este caso:

D (1)
Dy (tinit)

Se llama factor de crecimiento a D (t) y su dependencia con los parametros cosmoldgicos

6(x,t) = 0(z, tinat) (2.31)

se halla resolviendo la ecuacion 2.30. Por ejemplo, para ACDM:

D.(z) = Héoz) / ) dz;i;,; ) { /0 N %&:;)] h (2.32)

donde se hace la normalizacion tal que D, (ty) = 1 a z = 0. Aproximadamente, D, ()
varfa segtin dln D/dIna ~ Q%5

Cuando |0| ~ 1, la aproximacién lineal ya no es véalida y hay que resolver las ecuaciones
completas del movimiento. Esto ocurre a bajo z y a escalas muy pequenas, donde la
estructura del Universo se aparta mas de la uniformidad.

2.6.1. Simulaciones de N-cuerpos

Debido a que no se puede obtener una solucién analitica para la evolucion de las
fluctuaciones de densidad en todo el Universo, las simulaciones son la tinica herramienta
disponible para obtener predicciones tedricas precisas. Los efectos no lineales de colapso
gravitatorio o de hidrodinamica se pueden incluir en dichas simulaciones, que pueden

entonces, compararse con los datos.
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2. EL MODELO ESTANDAR COSMOLOGICO

En las simulaciones cosmoldgicas se calcula la evolucion de millones de particulas en
interaccion gravitacional, a partir de unas condiciones iniciales. Estas particulas representan
cumulos de materia que, haciéndolas evolucionar, conforman una imagen de las estructuras
a gran escala.

El cédigo més extensamente utilizado para realizar estas simulaciones es Gadget-2 [75].
Con éste, se han desarrollado las simulaciones mas completas hasta la fecha, que son las
simulaciones MICE? [76], las simulaciones Millenium® [77] y LasDamas®. En el capitulo
5 se daran mas detalles de la simuacién MICE y de su utilizacién como herramienta
cosmolégica. En la figura!® 2.17 se muestran imagenes simuladas de los resultados de una
simulacién cosmolégica de N-cuerpos. Con ellas se explica la formacién de estructuras en

el Universo a partir de un origen homogéneo.

"http://segre.ieec.uab.es/fosalba/MICE/
8http://www.mpa-garching. mpg.de/galform /virgo/millennium/
“http://lss.phy.vanderbilt.edu/lasdamas/
Ohttp://cosmicweb.uchicago.edu/filaments.html
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Figura 2.17: Imégenes obtenidas de una simulacién de N-cuerpos a distintos corrimientos al rojo. Se
observa la evolucién en la distribucién de masas a partir de unas condiciones iniciales. A alto corrimiento
al rojo, la distribucién es muy aproximadamente homogénea, y conforme se acerca a z = 0, aparecen las

estructuras observadas. Imagen tomada de http://cosmicweb.uchicago.edu/filaments.html.
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Las Oscilaciones Acusticas de

Bariones

La deteccién de las Oscilaciones Acusticas de Bariones (BAO) en la distribucién de
galaxias es una de las predicciones mas potentes del modelo ACDM. En este capitulo
se explica el origen de las mismas y como se observan en la distribucién de galaxias,
ademas de su uso como observable para medir parametros cosmolégicos. Finalmente, se

estudiara su medida en cartografiados fotométricos.

3.1. Origen de las Oscilaciones Acusticas de Bariones

Segun el modelo estandar de la cosmologia, el periodo de inflacion posterior al Big
Bang produjo el crecimiento de las fluctuaciones cuanticas existentes en el Universo
temprano, que quedaron impresas en la distribucién de materia-energia. En la mayor parte
de los modelos de inflacion el espectro de potencias primordial es muy aproximadamente
invariante de escala P(k) o< k™ [78,79] con ns ~ 1. Esta prediccién ha sido confirmada
por las medidas obtenidas del fondo de microondas con el experimento WMAP7T [5], que
dan un valor de ny, = 0,96 4 0,013.

Tras la inflacién, la materia bariénica esta totalmente ionizada y acoplada a la ra-
diacion, formando un plasma que es atraido a los potenciales gravitatorios creados por
las sobredensidades de materia oscura. Al mismo tiempo, la presion de radiacién tiende a
dispersar los bariones. Este proceso de atracciéon y repulsion forma ondas acusticas en el
plasma, que se propagan hasta el momento del desacoplo entre la materia bariénica y la
radiacion.

Cuando la temperatura en el Universo cae hasta los 3000 K, la materia bariénica
empieza a recombinarse formando atomos neutros, por lo que la radiacion se desacopla
de los bariones. En este instante, las ondas sonoras que se propagan en el plasma se
“congelan”, a una distancia dada por el horizonte actstico. En coordenadas comoviles, este
horizonte se expresa [5]:

o) — /1/<1+zdec) da
VW a>H(a)/1+ (30Q,/40,)
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3. LAS OSCILACIONES ACUSTICAS DE BARIONES

Zgee €8 €l corrimiento al rojo en el momento del desacoplo, que tiene una aproximacion
analitica [80]:

Qs h2 0,251
Zdec = 129114—0,(65]{\)1(91\)4/12)0*828 [1+ b1 (Qh%)"]

by = 0,313(Qy,h2) 0491 + 0,607(€2,h2)0674] | (3.2)

b2 = 0,238(91\4]12)0’223

En el espacio de Fourier, las BAO se observan como oscilaciones en el espectro de
potencias (figura 2.7), cuya amplitud serd mayor cuanto mayor sea la fraccién €2,/,.
En el espacio real las BAO se observan como una sobredensidad de escala caracteristica
rs (figura 3.2). Esta escala se puede utilizar como una regla estdndar, ya que su tamano
aparente estd unicamente afectado por la expansion del Universo.

3.2. La senal BAO en la distribucién de galaxias

Después del desacoplo, la densidad media de cada tipo de materia-energia evoluciona
segin su ecuacion de estado. Mientras, las fluctuaciones de materia existentes creceran por
inestabilidad gravitatoria, formando estructuras cada vez mas compactas. Como ejemplo,
en la figura 3.1 se muestra la evolucién de una sobredensidad, desde el Universo primitivo
hasta un corrimiento al rojo de z = 10, para materia oscura, gas, fotones y neutrinos [81].
Se puede ver como tras el desacoplo, entre el 2"% y el 3° panel, la materia bariénica
cae hacia la materia oscura, que formaba los potenciales gravitatorios originales. En la
realidad, el Universo esta formado por una superposicién de estas fluctuaciones.

A pequenas escalas, cuando la densidad es suficientemente alta, las sobredensidades
colapsaran para formar estructuras virializadas (galaxias y cumulos de galaxias), consti-
tuidas tanto por materia oscura como por materia bariénica. Estos procesos, altamente
no-lineales, requieren ademas de magneto-hidrodindmica para describir los bariones, y es
necesario el uso de simulaciones para entender el mecanismo de formacién de galaxias y
sus efectos en la distribucion espacial.

A grandes escalas la evolucion de las fluctuaciones esté bien descrita por la teoria lineal
de crecimiento de estructuras (seccién 2.6). Las condiciones iniciales estdn definidas por
el espectro primordial. Debido a la expansion, el tamano aparente de r, impreso en la
distribucién de materia ird creciendo con el tiempo (en unidades comdviles esta escala se
mantiene constante) y se podra utilizar para medir la geometria del Universo [82,83].

Los efectos de las BAO se manifiestan en la distribucién espacial de galaxias como un
exceso de materia a una escala comévil 7y, lo que significa que, desde cualquier galaxia, en
cualquier direccion, hay una probabilidad mayor de encontrar otra galaxia a esa distancia
que la que habria si no se hubiese producido la onda actstica.

La distribucién espacial de materia se caracteriza mediante el contraste de densidad
(ecuacion 2.29). Se puede entender como realizacién de un campo aleatorio, el de densidades,
por lo que sus caracteristicas estan codificadas en la funcién de correlacién a dos puntos

y en su homologo en espacio de Fourier, el espectro de potencias. De hecho, si el campo
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Figura 3.1: Evolucién de una sobredensidad en funcion del corrimiento al rojo para materia oscura
(negro), bariones (azul), radiacién (rojo) y neutrinos (verde) [81]. Al inicio, los bariones y los fotones se
propagan como un mismo fluido. En la recombinacién (entre el 279° y el 3" panel), los bariones y los
fotones se desacoplan. Al término de la recombinacién sobrevive una perturbacién de materia oscura en el
centro y una perturbacién bariénica a una cierta distancia. Finalmente, por gravedad, los bariones y la

materia oscura son atraidos hacia las sobredensidades [81].
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Figura 3.2: La funcién de correlacién isétropa para las fluctuaciones de materia a distintos z en
coordenadas comdviles. Se ha utilizado la cosmologia de WMAP7 en el régimen lineal.

es gaussiano toda la informacion estd contenida en estos observables. Si no es gaussiano
una caracterizacién completa exige momentos de orden superior, como es la funcién de
correlacién a tres o mas puntos.

A continuacién se describe brevemente la estadistica de los campos aleatorios a través

de su espectro de potencias y su funcién de correlacion.

3.2.1. La funcién de correlacion a dos puntos

La funcién de correlacién a dos puntos £(7) cuantifica el exceso de probabilidad de
encontrar una galaxia a una distancia 7, relativa a la probabilidad de encontrar una galaxia

a esa misma distancia en una distribucion uniforme con la misma densidad media:
dP = n*(1 + &(7)dVidVs (3.3)

En la figura 3.2 se muestra la funcién de correlacion isétropa para las fluctuaciones
de materia en la cosmologia de WMAPT para z = 0,5,1,2. Las oscilaciones actsticas
se manifiestan como un pico en la funcién de correlacién a una escala comovil fija
rs ~ 100 Mpc/h.

En las observaciones, la distribucion de galaxias se obtiene para una zona del cielo
concreta. La funcién ventana W (también llamada maéscara), que describe el drea y la
profundidad de las observaciones, introduce efectos de borde que pueden afectar a la
funcién de correlacién. Por eso se necesitan estimadores especificos que corrijan estos
efectos. El primer y més sencillo estimador que incluye correcciones de borde es el estimador
natural [84]. En él se compara el nimero de pares de galaxias Ny, con el de una distribucién
aleatoria uniforme de N,, puntos en la misma area W. El estimador se calcula, asumiendo

isotropia:

~1 (3.4)

Enatural(r) = ( ]f;fgdl)Q gg((:;
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3.2 La senal BAO en la distribucién de galaxias

donde DD(r) y RR(r) son el nimero de pares en datos (DD) y en una distribucion
puramente aleatoria (RR) a una distancia r. El estimador de Landy & Szalay [85], es el
que da el menor error, por lo que es el mas ampliamente utilizado. Se calcula:

N,y 2) DD(r) N,q DR(r)

~2 3.5
Ny (3:5)

Cos(r) =1+ ( RR(r)  “N,u RR(r)

donde DR(r) es el nimero de pares formados por una galaxia y un punto de la muestra

aleatoria.

3.2.2. El espectro de potencias

En el modelo estandar, las fluctuaciones resultantes de la inflaciéon son gaussianas. Una
propiedad importante de este tipo de fluctuaciones es que la transformada de Fourier del
campo sigue siendo gaussiana. Las fases de los modos de Fourier son aleatorias y las partes
real e imaginaria de los coeficientes siguen una distribucién gaussiana y son mutuamente
independientes.

La transformada de Fourier del campo de densidades 0(7, z) es 0(k, 2):

1

S(k, z) = / PPFo(7, 2) exp (ik - 7), O(F,z) = o / PE6(k,z) exp (—ik - 7)  (3.6)

Para la que se define el espectro de potencias P(E) como:

~

<5<1¥§)3(/§)> = (27)36P (k — k') P(F) (3.7)

donde 62 (k) es la delta de Dirac. Por isotropfa P(k) solo depende del médulo k = |k|.
Debido a que §(7) es real, 5;5 = 0_z. Entonces se puede escribir:

(6p0%) = (27)° / dP7E () explik - 707 (k — k') (3.8)

siendo £(7) la funcién de correlacion a dos puntos. El espectro de potencias es, pues, la

transformada de Fourier de la funcién de correlacién (sustituyendo or en la ecuacién 3.7 ):

P(k,z) = / PPFE(F, 2) expik - 7 (3.9)

Como se vio en la seccion 3.1, el espectro de potencias primordial tiene la forma de
una ley de potencias con exponente ng ~ 1. Mientras § < 1, el espectro sera invariante
de escala (los modos de Fourier evolucionan independientemente) y el campo gaussiano
permanece gaussiano. Por lo tanto, el espectro de potencias observado Py, serd proporcional

al espectro inicial:

Py (k, z) o< k™

Ademas, en la evolucion de las fluctuaciones de materia sélo hace falta conocer el factor
de crecimiento de las fluctuaciones de densidad D (z) (ecuacién 2.32), que por definicién
del espectro:

Pur(k, z) o< k™ D3 (2)
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Figura 3.3: El espectro de potencias para las fluctuaciones de materia en la cosmologia de WMAPT para
varios corrimientos al rojo, obtenidos con el programa CAMB. En estas figuras, las BAO se ven como una

serie de oscilaciones a escalas de k ~ 1071,

La evolucién de las perturbaciones de materia dependera también de las interacciones
ocurridas a lo largo de la historia entre la materia oscura, los bariones, los neutrinos y los
fotones. Dependiendo de las abundancias y de la naturaleza de la materia oscura, el espectro
de potencias se verd afectado de distinta forma. Toda esta informacion esta contenida en la
funcién de transferencia T'(k, z), que se obtiene resolviendo las ecuaciones de Boltzman en el
Universo primitivo (cuando las especies estaban acopladas). En la actualidad, existen varios
c6digos publicos que resuelven estas ecuaciones, como son CAMB [86], CMBFAST [87] o
i-COSMO [88]. Teniendo todo esto en cuenta, el espectro de potencias de materia en el
régimen lineal es:

Pu(k, 2) = k"T2(k, ) D2 (2) (3.10)

En la figura 3.3 se muestra el espectro de potencias lineal para las fluctuaciones de
materia en la cosmologia de WMAPT a corrimientos al rojo z = 0,5, 2z = 1y z = 2,
obtenido con CAMB*.

En la préctica, sin embargo, lo que se observa son las fluctuaciones en la distribucién
de galaxias d¢ y no las fluctuaciones en la distribucién de materia d,; (ver también

seccién 3.6.2). Ambas estan relacionadas segun:
de = b(k, z)om (3.11)

b(k, z) es conocido como el parametro de bias. En general podria ser funcién de k y z,
pero las medidas [89] limitan la variacién con k, sobre todo a escalas grandes, por lo que
b(k,z) = b(z). En el espectro de potencias esto se traduce en:

Pq(k, z) = b*(2) Py (k, 2) (3.12)

Thttp://lambda.gsfc.nasa.gov/toolbox/tb_camb_form.cfm
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Figura 3.4: El método de la regla estandar y cémo su tamano estd relacionado con los pardmetros

cosmologicos.

3.3. El método de la regla estandar

Como se ha visto anteriormente, las BAO son una buena regla estdandar, ya que desde
el desacoplo, la escala acustica solo ha cambiado debido a la expansién del Universo.
El método para obtener informacién cosmoldgica de las BAO, desde el punto de vista
observacional, consiste en extraer de la distribucién espacial de galaxias, a través del
espectro de potencias o de la funciéon de correlacién, la escala acustica para distintos
corrimientos al rojo. Estudiando su evolucién se mide el ritmo de expansion del Universo,
directamente relacionado con los parametros cosmolégicos.

Las BAO son un proceso tridimensional (figura 3.4): se puede medir la escala actstica
tanto en la direccién transversal (en espacio angular) como en la direccién radial (en
espacio de z).

En la direccion transversal, el angulo subtendido por una regla estandar esta relacionado
con su tamano segun la ecuacion 2.26. La distancia angular de las BAO esta relacionada
con los parametros cosmologicos a través de la integral del parametro de Hubble y su
evolucion en funcién de z para varias cosmologias se muestra en el panel izquierdo de la
figura 3.5.

Para medir la escala BAO en la direccion radial, se miden intervalos de corrimiento al
rojo entre pares de galaxias en la linea de visién y se obtiene la funcién de correlacion en la
direccién radial, que tiene una estructura similar a la angular. El intervalo Az asociado con
la distancia s en la funcién de correlacién en espacio de z, estd relacionado directamente
con el pardmetro de Hubble (ecuacién 2.28). La evolucién de la distancia radial Azpao se
muestra en el panel derecho de la figura 3.5 para varias cosmologias.

Una vez se tienen N valores de la escala actstica en funcion del corrimiento al rojo,
hay que comprobar qué cosmologia ajusta mejor a los datos. Para ello se calcula la funcién

x? v se minimiza respecto a los pardmetros cosmolégicos:

2 _ i (Tops(2i) — 75(2, Qur, Qa,w, hy .))?
* o(2)?

)

(3.13)

=1
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Figura 3.5: Evolucién de la escala angular (izquierda) y radial (derecha) de las BAO con el corrimiento
al rojo para varias cosmologias. En la cosmologia de referencia: 2y, = 0,25, Q, =0, Q, = 0,044, w = -1y
ho = 0,7 (paneles superiores). En los otros modelos, los pardmetros estén fijos a la cosmologfa de referencia,
salvo el indicado en la leyenda. FEn los paneles inferiores se representa la diferencia entre la escala angular
(izquierda) y radial (derecha), para cada cosmologia, y las correspondientes a la cosmologia de referencia.

Desde el punto de vista fisico, el tamano de las BAO en la direccién tangencial es igual
que en la direccion radial, pero debido a que el corrimiento al rojo es una medida de la
velocidad, donde estan incluidas las velocidades peculiares de las galaxias, se produce una
distorsién de la escala BAO en la linea de visién. A este efecto se le llama distorsién en el
espacio de z (RSD, de sus siglas en inglés) y se explicard en la seccién 3.4. Los efectos de
las RSD también afectan a la distancia transversal, pero son mucho menores.

Otros efectos a tener en cuenta cuando se intenta extraer la escala acustica de la
distribucién de galaxias, son las posibles distorsiones producidas por los efectos no-lineales
en la evolucion de las fluctuaciones de materia. Las no-linealidades y sus efectos en la

escala BAO observada se detallan en la seccién 3.5.

3.4. Distorsiones en el espacio de z

La distancia medida utilizando el corrimiento al rojo difiere de la distancia radial
verdadera debido a las velocidades peculiares de las galaxias, v,, en la linea de visién.
A grandes escalas se produciran distorsiones en las fluctuaciones de densidad debido a
los movimientos de las galaxias dentro de los ciimulos. Las estructuras que se ven en la
distribucion a gran escala serdan més densas y los vacios mayores y aun méas vacios, con
un efecto de compresion en la funcién de correlacién en la linea de visién, conocido como
el efecto Kaiser [90]. A pequenas escalas, velocidades aleatorias dentro de los ctimulos y
grupos de galaxias producen un elongacion radial de la distribucion de galaxias, apuntando
al observador. Este efecto recibe el nombre de dedo de Dios (FOG) [91]. El efecto de las
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RSD? puede verse esquemdticamente en la figura 3.6.

En el regimen lineal y en la aproximacién plano-paralela (las galaxias estan suficiente-
mente lejos como para suponer que los desplazamientos producidos por las velocidades
peculiares son siempre paralelos) el espectro de potencias en el espacio de corrimientos al

rojo s, inducido por las velocidades coherentes es [90]:
Py(k) = (1 + Bpp)*P(k) (3.14)

donde P(k) es el espectro de potencias de las fluctuaciones de densidad 9, u = cosf y
s representa el espacio de corrimientos al rojo. El parametro [ es proporcional al ritmo
de crecimiento de velocidades f(£25/). En el limite lineal y considerando el bias b, se
escribe [90]:

f(Qy)  1dinD.
P = = % dina

El ritmo de crecimiento de velocidades se comporta como f(Q2y) ~ 27,(a), donde v

(3.15)

es el indice de crecimiento gravitacional. Para el caso de gravedad estandar (Relatividad
General), v = 0,55 [92].

En la figura 3.7 se ve el efecto medido de las RSD en el cartografiado 2dFGRS [93].
Aunque la caracterizacién de las RSD es en si un observable cosmoldgico, en esta tesis solo
interesan los efectos que éstas puedan introducir en la medida de las BAO. Més adelante
se estudiaran en el caso de los cartografiados fotométricos.

3.5. Efectos no-lineales

Los efectos no-lineales se deben a los términos de orden superior en las ecuaciones del
movimiento. Aqui se hard uso de la teorfa de perturbaciones renormalizada (RPT) [94],
desarrollada en analogia con los calculos utilizados en teoria cuantica de campos. Es-
quematicamente, dentro de la teoria perturbativa estandar, la expansién del espectro de
potencias se escribe:

P(k,z) = D% (2)Poy(k)T*(k) + Puoop(k, 2) + Patoop(k, 2) + ... (3.16)

donde D3 (z) es el factor de crecimiento de las fluctuaciones de densidad, Py(k) es el espectro
de potencias inicial, T'(k) la funcién de transferencia y Piioop, Paioop SON las correcciones
no-lineales de érdenes superiores. Piioop(k, 2) ~ O(Puinluin), Paioop(k, z) ~ O(Punli,) v
asi sucesivamente, donde Ay, = 47k>P,;, mide la amplitud de las fluctuaciones a la escala
k en la teoria lineal.

Para escalas cercanas al regimen no-lineal, donde Ay, 2 1, truncar en la expansién de la
teoria lineal introduce sesgos importantes. En la teoria renormalizada, la idea es salvar esta
limitacién impuesta por la teoria PT estandar. Como resultado, el espectro de potencias
se escribe como una nueva serie de potencias, que no es una expansion perturbativa de
las amplitudes de las fluctuaciones, como en la teoria de perturbaciones estandar. RPT

exhibe un comportamiento diferente: Al truncar en RPT se tienen en cuenta todas las

Zhttp://www.astr.ua.edu/keel /galaxies/hamcollapse.gif
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Figura 3.6: Esquema de los efectos provocados por medir en el espacio de corrimientos al ro-
jo. El régimen lineal produce una compresiéon de la distribucién (el efecto Kaiser), mientras que a
pequenias escalas se produce una elongacién en la linea de visién (Finger of God). Imagen tomada de

http://www.astr.ua.edu/keel /galaxies/hamcollapse.gif.
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Hawkins et al. (2002), astro—ph/0212375
2dFGRS: g = 0.49 + 0.09

n  /h”"Mpc

¢ /h”"Mpc

Figura 3.7: El efecto de las RSD observado en la funcién de correlacién de galaxias del 2dFGRS [93],

donde o, 7 son la distancia transversal y longitudinal respectivamente.

no-linealidades a pequena y a gran escala. Esto se traduce en una renormalizacion del
factor de crecimiento D, (z) de las fluctuaciones de densidad, definido anteriormente como:

. < 5lm(k', Z)do(k'/) >
D+(2) N < 50(]43)(5()(]{3/) >

(3.17)

donde 0 es el contraste de densidad y 0y (k, 2) = D1 (2)do(k) es la evolucién lineal. En la
teoria RPT, el factor de crecimiento pasa a ser:

<0k, 2)00(K') >
Dy(2) — Glk,2) = — () 50(’(k,) S

(3.18)

donde d(k, z) es el contraste de densidad no-lineal. La funcién G(k, z) se conoce como el
propagador, por analogia con los calculos en teoria cuantica de campos. Todos los términos
en la ecuacién 3.16 que son proporcionales a Py estdn resumados dentro de G2P,. En el
limite a alto k (véase [95]) el comportamiento dominante del propagador es:

Gk, 2) ~ D, (2)exp [—%k%ﬁ (Da(2) — 1) (3.19)

donde la escala caracteristica de la transicion a la teoria lineal es o,:

1 [ B9

En el otro extremo, a bajos k (véase [95]), la expresion del propagador es mucho més
complicada, aunque se puede aproximar por una gaussiana con una dependencia débil en
la escala. En RPT, el espectro de potencias se traduce en (figura 3.8):

P(k,z) = G*(k, 2) Py(k) + Pyc(k, 2) (3.21)
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Figura 3.8: Espectro de potencias (izquierda) y funcién de correlacién (derecha) a z = 0 para materia
oscura en cosmologia ACDM [94]. Los efectos de incluir correcciones no-lineales son una disminucién de
la amplitud y un pequeno desplazamiento del maximo local de la funcién de correlacion. La linea negra
continua es la funcién lineal, la linea azul discontinua es la funcién no-lineal, que incluye los efectos del
acoplo de modos (linea verde) y los efectos del propagador (linea roja). La linea vertical discontinua marca
el maximo local en la funcién de correlacién lineal. Se ve que los efectos del acoplo entre modos, M C', son
mucho menores que los del término del propagador, y son méas importantes a pequenas escalas r, o lo que
es lo mismo, a alto nimero de onda k.

G(k, z) describe cémo un modo k se propaga en el tiempo en presencia de todos los otros
modos de Fourier. El término Py, representa el espectro de potencias generado por el
acoplo de modos y absorbe las diferencias entre la gaussiana G(k, z) y el propagador real.
Este depende del espectro de potencias lineal a través de convoluciones, aunque tiene una
expansion en loops similar a la ecuacion 3.16.

En la funcién de correlacion, RPT se traduce en:
E(r,2) = [G? @ &|(r, 2) + Ene(r, 2) (3.22)

donde el simbolo ® representa la convolucién. Debido a que en el espacio de Fourier el
propagador G es aproximadamente gaussiano, la convolucién conduce a una atenuacion
de cualquier rasgo (como son las BAO) en la funcién de correlacién. Ademés induce
un desplazamiento del méaximo local debido a que la funcién de correlacién lineal no es
simétrica. El segundo término, &y,¢(r, 2), produce otro desplazamiento del méaximo local
en la funcién de correlacién, pero es mucho menor. Estas dos contribuciones se pueden ver
en la figura 3.8 para z = 0 [94].

Estos efectos deben de tenerse en cuenta a la hora de extraer la escala actustica de la
funcién de correlacion. En la figura 3.9 se muestra la desviacion en la posicion del maximo
local de la funcién de correlacion respecto a la teoria lineal para dos corrimientos al rojo
distintos [94].
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Figura 3.9: Desplazamiento del maximo local para dos corrimientos al rojo distintos debido a las
no-linealidades. Las lineas continuas representan la teoria no-lineal y las discontinuas el régimen lineal,

mientas, los puntos corresponden a una simulacién numérica [94].

3.6. Efectos observacionales

Los cartografiados de galaxias, de donde se obtiene la informacién para estudiar las
BAO, consisten en observaciones del cielo para la obtencion de posiciones y corrimientos al
rojo de miles o millones de galaxias, muchas veces con técnicas fotométricas, con resolucion
finita en la medida de z. Las observaciones se realizan durante largas temporadas que
pueden durar anos. La profundidad del cartografiado dependera en gran medida de las
condiciones atmosféricas del lugar de observacién, de la calidad y disponibilidad del
telescopio, asi como de la calibracién de los datos. Finalmente, hay que reconstruir la
distribucion real de materia a partir de la distribucién de galaxias, que es el observable
que se mide. Todos estos efectos se propagan a la funcién de correlacion y al espectro de
potencias y hay que estudiarlos y tenerlos bajo control si se quieren resultados fiables.

Otra dificultad, intrinseca a la cosmologia, es conocer el error asociado a la distribucion
espacial (varianza césmica). Solo se tiene acceso a una sola realizacién de universo y
experimentalmente no se puede obtener la varianza estadistica directamente. Para estimar
el valor real de esta magnitud se deben aplicar técnicas de reconstruccién a partir de
los propios datos o construir realizaciones a partir de simulaciones y hallar la varianza a
partir de éstas. El andlisis que se presenta en esta tesis se ha realizado con la intencién de
desarrollar un método para extraer la escala actstica a partir de datos fotométricos, por
lo tanto, todos estos efectos seran de gran relevancia.

3.6.1. Varianza césmica

Para saber qué error se estd cometiendo en los estimadores estadisticos, hay que tener

en cuenta el drea de observacion y el nimero de galaxias. Cudnto mayor sean, mas precisas
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seran las estimaciones. Esto se traduce en una menor incertidumbre en la funciéon de
correlacion o en el espectro de potencias.

El error tiene dos componentes: el muestreo del campo aleatorio, que depende del
numero de galaxias y el niimero de veces que se realiza el campo, que es solamente una.
Este error se puede estimar de diferentes formas. Una es a partir de los propios datos; para
obtener la varianza de esta forma hay que utilizar técnicas especificas de submuestreo,
como el Bootstrap o el Jackknife [96], que se explicara en el capitulo 6. También se puede,
una vez calculada la funcion de correlacién, reproducirla con cientos de realizaciones
artificiales y estudiar la varianza a partir de ellas.

La caracterizacion de la varianza es muy importante para los estudios de la estructura
a gran escala del Universo, ya que ésta es la principal fuente de incertidumbre en los
estimadores estadisticos para los cartografiados presentes y futuros, en los que el niimero
de galaxias observadas es muy alto. El error estadistico en la funcién de correlacién oy
sera la combinacion de la varianza césmica mas una contribucion poissoniana debido al

muestreo de galaxias.

3.6.2. Bias y trazadores

Las galaxias representan solamente una pequena cantidad de la materia total del
Universo. Por tanto, si se quiere comparar con la teorfa, donde se ha visto que la evolucion
esta regida por la materia oscura, hay que relacionar la distribucién espacial de galaxias
con la distribucién real de materia. Esta relaciéon depende del tipo de galaxia. Es decir,
distintas galaxias trazan de distinta manera la distribucién de materia. Por ejemplo, se sabe
que en la mayoria de ciimulos de galaxias, las galaxias mas masivas y viejas se encuentran
en la zona central del cimulo. Por tanto, estas galaxias se acumularan mas en ciertas
regiones que otras galaxias de diferente tipo.

Recordando la ecuacion 3.12; donde ya se introdujo la relacion entre materia y galaxias
para el espectro de potencias:

Po(k, z) = bk, 2)* Pus (k. 2)

Aqui Pg(k, z) es el espectro de galaxias y b es el parametro de bias que da cuenta de
la relacion entre masa y luminosidad de los objetos que se observan. A diferencia de la
evolucion de la materia oscura, la formacion de galaxias requiere un detallado andlisis de
formacion de estrellas, enfriamiento de gas y de acrecién de materia en los agujeros negros.
No existe un cédlculo analitico que de cuenta de estos efectos, asi que la relacién entre masa
y luminosidad no se puede obtener desde primeros principios. Durante las ultimas décadas,
estudios de formacion de ciimulos han establecido observacionalmente la dependencia de
la materia contenida en ellos con la luminosidad, morfologia, color y tipo espectral de las
galaxias que los pueblan, por ejemplo en [97-103].

Para hallar la distribucién real de materia es conveniente tener una muestra de galaxias
lo mas homogénea posible. Estas galaxias se llaman trazadores y tienen que cumplir ciertas
caracteristicas: que su distribucién espacial sea homogénea, que se conozca bien la forma

de reconstruir su corrimiento al rojo en el caso fotométrico y que sean brillantes. En la
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Figura 3.10: Espectro de emisién tipico de una LRG a 2z ~ 0. Se aprecia la
debilidad de la emisién en longitudes de ondas menores que 4000 A. Tomado de

http://www.sdss.org/dr7/algorithms/spectemplates/index.html.

practica, los trazadores mas utilizados hasta ahora son las Galaxias Rojas Luminosas
(LRG).

Las LRG tienden a poblar las zonas méas densas de los cimulos. Son viejas, elipticas,
rojas o con tipo espectral que indica una poblacién antigua de estrellas, por lo que apenas
brillan en el ultravioleta. Esto se traduce en el espectro en una emision muy débil en
frecuencias por debajo de los 4000 A. En la figura 3.10 se muestra el espectro de una LRG
tipica. En la figura 3.11 se muestra como varia el espectro segin el corrimiento al rojo
de la galaxia. El escalén a 4000 A es una caracteristica muy importante para obtener el

corrimiento al rojo en cartografiados fotométricos.

3.6.3. Completitud y mascara

Las observaciones de galaxias se realizan en diferentes noches con una calidad del
cielo que dependeré de la época del ano y de las variaciones climatoldgicas del lugar de
observacién. Por tanto, la profundidad alcanzada no sera uniforme en todo el area del
cartografiado. La distribucién de zonas del cielo donde se observa y a qué profundidad se
llega en cada punto recibe el nombre de méscara. Esta estéd compuesta basicamente de dos
partes. Una es la méscara angular, donde se indica en qué regiones del cielo se ha observado
y en cuales no. La otra es la mascara en profundidad, que nos indica hasta qué magnitud
limite se ha llegado en cada punto. A la hora de construir la méascara también hay que
considerar el efecto que tienen las estrellas de la Via Lactea. Estas enmascaran regiones
del cielo que quedaran fuera del area efectiva.

Las regiones del cielo donde no se observa hay que eliminarlas antes de calcular la

funcion de correlaciéon, si no, se podrian introducir correlaciones artificiales. Con esta
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Figura 3.11: Debido al corrimiento al rojo, el salto a 4000 A en el espectro de las galaxias elipticas se
desplaza. Este desplazamiento puede medirse utilizando fotometria en varios filtros (se han tomado como
referencia los filtros ugriz de SDSS) [104]. Cuantos més filtros haya en esta zona del espectro, més precisa

serd la medida de z.

finalidad se desarrollaron los estimadores introducidos anteriormente (seccién 3.2.1), como
el estimador de Landy & Szalay (ecuacién 3.5). En estos estimadores, la informacién de la
mascara esta contenida en los catalogos aleatorios.

3.6.4. Cartografiados fotométricos

Medir corrimientos al rojo con técnicas fotométricas permite obtener una mayor
estadistica y en un volumen mayor de lo que permite su homologo espectroscopico. Esta
técnica es conocida desde hace tiempo [105-107] y la dificultad reside en cémo reconstruir
el z real a partir de imagenes. Anteriormente se explicé que para poder reconstruirlo, es
necesario que los trazadores tengan alguna caracteristica que sirva para diferenciar la
distribucién espectral de energia (SED, siglas de Spectral Energy Distribution) a distintos z.
Estas medidas se llaman photoz, del inglés photometric-z. El corrimiento al rojo obtenido
con espectroscopia se denotard, por definicion, z.

Los photoz producen una distorsion en la distribucion espacial de galaxias medida
debido a la resolucién. En la figura 3.12 se muestra el efecto que tiene el error en photoz
en la distribucién espacial de galaxias observada. Para cartografiados fotométricos tipicos,
la resolucién impone que se deba trabajar tinicamente con la informacion angular en
diferentes capas de photoz.

La funcién de correlacién angular w(f) esta relacionada con la funcién de correlacion
3D &(r) a través de la integral de £(r) en una capa (bin) de z. Esta proyeccion de la
distribucién espacial a una superficie produce una atenuacién y un desplazamiento hacia
escalas menores del maximo local (efecto de proyeccién), similares a los efectos de las
no-linealidades pero de mayor magnitud. Este efecto puede verse en la figura 3.13 para

z = 0,255. Este sesgo de proyeccién serd mayor cianto mayor sea el grosor de la capa Az.
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Figura 3.12: Efecto de la resolucién en photoz, a partir de una simulacién de N-cuerpos. Situando al
observador en el origen de coordenadas y de abajo a arriba: la distribucién real de materia y la distribucién
en el espacio de z (incluyendo las RSD). En el tercer y cuarto panel se observan los efectos de medir con
photoz para dos valores distintos de resolucién: para o, = 0,003(1 4 z) y para o, = 0,03(1 + z). En el
primero, todavia es posible observar las estructuras en la direccién longitudinal y obtener la escala BAO

radial, sin embargo, en el segudo caso, el andlisis radial de las BAO es imposible [22].
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Figura 3.13: La funcién de correlacion angular para distintos grosores de bin Az. La cosmologia utilizada
es ACDM con Qp = 0,75, Qpr = 0,25, h = 0,7 y Q;, = 0,044. La normalizacién es arbitraria y la linea
vertical representa el valor de 640 en la misma cosmologia para z = 0,255. El efecto de proyeccién

produce una atenuacién y un desplazamiento de la senial de las BAO.

La funcién de correlaciéon angular a dos puntos w(f) se define como:

w(f) =< 6(n1)d(ny) >= /000 dz1p(21) /OOO dzo¢(22)€(21, 22,0) (3.23)

donde ¢ es la funcién de seleccién y 6 el angulo entre la direccion n, y ng, relacionado con

la cosmologia a través de la expresion:
r19(0) = \/7(21)2 + 17(22)% — 2r(21)7(22)cos(H) (3.24)

donde r(2) es la distancia comdvil. Esta expresién es valida para modelos cosmolégicos

con geometria plana (para una generalizacién a otras geometrias consultar [108]).

Al seleccionar una regiéon de photoz, existira un porcentaje de galaxias que realmente
no estan en dicha capa, pero que por resolucion en la medida de z, si caeran entre los
limites de la capa Az;. Esta migracién se traduce en que la funciéon de seleccion ¢ en la
ecuacion 3.23 se extienda en un rango de z mayor que el que define los limites de la capa

en photoz. La funcién de seleccién, para una capa de photoz z,; < z, < 2,2 es [109,110]:

N [# 4N,
o(z) an dzp& P(z,|2) (3.25)
dz,

Zp1
dN,/dz, representa la distribucién de galaxias observada en photoz, mientras que dN/dz es
la distribucién real. P(z,|z) es la probabilidad condicional de obtener el valor de photoz z,,
dado el valor real de z. En general, la probabilidad P(z,|z) es aproximadamente gaussiana:

ﬁ exp [_%] (3.26)

0. es funcion de z y depende del nimero de filtros utilizados y del rango de frecuencias en

P(zp|z) =

el que se observa. Esta magnitud caracteriza la incertidumbre en la medida del photoz.
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3.6.5. La funcién de correlacion angular en armoénicos esféricos

La funcién de correlacién angular w(f) también se puede definir, en analogia con &(r),
como el exceso de probabilidad de que dos puntos (galaxias) situados en elementos de
angulo sélido d€); y df)s, se encuentren separados por una distancia angular 6, comparado
con una distribucién uniforme [92]. Al ser angular, w(6) esta definida en la esfera y por lo
tanto se puede expresar en funcién de arménicos esféricos.

Si 6(n) es la proyeccién de las fluctuaciones de densidad §(Z, z) en la direccién n:

5(h) = / dz6()5(7, 2) (3.27)

siendo ¢ la funcién de selecciéon radial, entonces 6(n) se puede descomponer en suma de
armonicos esféricos: [111]:
!
i(n) = E E Ay Yim (1) (3.28)
>0 m=—1
donde 7 es la direccion en la linea de vision y Y, los armdnicos esféricos. Los coeficientes
de la expansién forman el espectro de potencias angular:

< Uy >= O Oy C (3.29)

que se relaciona con la funcién de correlacién angular por el andlogo a la transformada de

Fourier en la esfera [112]:

w(®) =% (21 - 1) Pi(cost)Cy (3.30)

4
1>0

donde P, es el polinomio de Legendre de orden [.
La covarianza en las medidas de w(f) se puede relacionar con la covarianza en C;

(ecuacion 3.30):

2
Coveg = U,Z>O <2l4j; 1) Py(cost) Py (cost)Covyp (3.31)
siendo Covgy =< w(f@)w(0') >y Covyy =< C;Cp >. En la situacién en que se observa
todo el cielo, suponiendo que el espectro de a;,,, es una distribucién gaussiana, las medidas
de Cj estén descorrelacionadas: Covy = Var(C))d,. Ademas, se puede estimar usando los
2l + 1 modos disponibles:

1
Ci==— > a, (3.32)
=—1

entonces, Var(C)) = 2C?/(21 + 1).
Sin embargo, un escenario més realista se da cuando el area de observacion es limi-
tada [113]. En este caso, el error correspondiente a una observacién parcial del cielo se

puede obtener del anterior si se reescala por la fraccién de cielo observado fs,, siendo el
factor de normalizacién 1/4/ fe,. Es decir:

2 20+1

fawy iz (477 Blcost) Pi(cost)(Ci +1/n) (3.33)

COV@@/ =
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donde se ha incluido el error debido al nimero finito de galaxias (7 es el nimero de objetos
por estereoradian) [111]. Esta es la expresién que se utilizard a lo largo de esta tesis para
calcular el error estadistico y la covarianza en las funciones de correlacién angular w(6).

Finalmente, la expresién que relaciona los C; con el espectro de potencias es [112]:
1
Ci= 5y / Akl P (k) D2 (k) (3.34)
T

donde:
By(k) = / dz6(=)D(=)jn(kr(2) (3.35)

¢(z) es la funcién de seleccién radial introducida en la seccién 3.6.4.

3.7. Estado actual de la medida de BAO

La primera deteccion significativa de la senal BAO en la distribucién espacial de galaxias
se produjo en el afio 2005 por Eisenstein et al. [6]. En este trabajo se mide la funcién de
correlacién a dos puntos de 46.748 Galaxias Rojas Luminosas (LRG) a un corrimiento al
rojo medio de z = 0,35 en el catdlogo espectroscépico de SDSS [15]. El pico acustico en la
funcién de correlacién se observa de forma significativa a r = 100h~!Mpc, en acuerdo con
la cosmologia obtenida del fondo de microondas y de Supernovas tipo la.

Posteriormente, la sefial de las BAO ha sido medida a diferentes corrimientos al rojo.
Estas medidas se presentan en la figura 3.14 interpretadas en unidades angulares y en
diferencias de z. Todas las medidas se han hallado utilizando catdlogos espectroscopicos
de galaxias (SDSS y 2dF), excepto la de Padmanabhan et al. [104], que utiliza el catdlogo
fotométrico DR3 de SDSS. Las medidas estan en buen acuerdo con la cosmologia ACDM,
representada por la linea continua. La banda verde representa la influencia del error en H
en la prediccion tedrica.

Los cartografiados fotométricos de galaxias son relativamente nuevos, por lo que todavia
es necesario elaborar técnicas de analisis especificas y optimizadas para estos. En esta
tesis se propone una novedosa técnica para extraer informacién cosmoldgica a partir de
cartografiados fotométricos de galaxias. Esta basada en el analisis angular de la distribucion
espacial de galaxias en capas de corrimiento al rojo con el objetivo de encontrar la escala
BAO y utilizarla como una regla estandar. En el siguiente capitulo se explicara el método,
al que se ha llamado método PLG.
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4

El método PLG

4.1. Objetivos

Algunos de los mas importantes cartografiados de galaxias de la proxima generacién
utilizaran métodos fotométricos para estimar corrimientos al rojo. Obtendran, por tanto,
una estadistica muy superior a la de los cartografiados espectroscépicos. Sin embargo, las
técnicas de andlisis para estos datos estan todavia en desarrollo ya que la espectroscopia
ha sido la técnica principal hasta la fecha. En estos cartografiados, uno de los métodos
fundamentales para estudiar la energia oscura es utilizar la escala BAO como regla estandar.

El potencial del método reside en relacionar directamente la posicién del pico BAO en la
funcién de correlacién con la escala del horizonte actistico en el momento del desacoplo. Es
necesario diferenciar las dos magnitudes siguientes: Opa0(2) = r5/x(2), la escala angular
correspondiente a la escala del horizonte acistico y 6,(z), la posicién del maximo local en
la funcién de correlacion [114-118].

El uso de photoz requiere capas (bins) anchas y esto induce dos efectos a grandes
escalas, como se vio en el capitulo anterior. El primero es un desplazamiento de la posicion
del méaximo local, asociado al efecto de las BAO, hacia dangulos méas pequenos, y segundo,
una reduccién de la amplitud de w(6), que puede incluso provocar la desaparicién del
méximo local [119,120] (como se ve en la figura 3.13).

Estos resultados implican que se debe medir 640 utilizando indicadores diferentes del
méaximo local en w(#), ya que éste no es una buena determinacién de la escala caracteristica
de las BAO. Una de las posibilidades es usar el cociente entre el espectro de potencias real
y un espectro de potencias suavizado, sin oscilaciones acisticas [121], pero esto requiere
conocer a priori los parametros cosmolégicos para obtener ese espectro de potencias.

En esta tesis se presenta un método alternativo. Consiste en extraer la escala acustica
rs asociada a las BAO de la funcién de correlacién angular w(f). El método se ha
denominado método PLG (de las siglas en inglés de Power Law + Gaussian). Consiste en
una parametrizacién de w(f) por una ley de potencias, para describir el continuo, mas una
gaussiana que describe el pico BAO. El valor medio de la gaussiana resultante del ajuste
es la medida béasica que servira para finalmente, obtener la escala BAO, tras corregir el
efecto de proyeccion [122].

Es bien conocido desde los primeros estudios de la estructura a gran escala del Uni-
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verso [92], que la funcién de correlacién angular se comporta como una ley de potencias
a escalas pequenas. Por otra parte, los efectos de la expansién cosmoldgica y de las ob-
servaciones en la forma del pico acistico se parametrizan con forma gaussiana. Estos dos
hechos llevan a proponer la parametrizacion PLG.

En este capitulo se detallara el método y su calibracion sobre funciones tedricas.

4.2. Parametrizaciéon de w(f)

Como ya se ha mencionado, el método consiste en parametrizar la funcién de correlacion

alrededor de la escala BAO con la expresién:

w(f) = A+ BO + Ce~0-0r)?/2° (4.1)

la gaussiana da cuenta del efecto de las BAO en w(6), donde 0g;r sera el observable que

se relaciona con la regla estandar 0p 0.
La ley de potencias sirve para caracterizar el continuo. Si el espectro es P(k) x k%, la
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funcién de correlacién serd también proporcional a una ley de potencias £(r) oc 7~
igual que w(f). El indice 7 en nuestra parametrizacién es potencialmente otro observable
cosmolégico, relacionado con la densidad de materia. Sin embargo, estd fuertemente
afectado por errores sistematicos.

El valor constante, A, tiene en cuenta que w(f) se puede hacer negativo después de la
escala actustica. B y C' dan cuenta de la normalizacion relativa entre ambos términos y
Orir y o describen la forma del pico BAO.

Esta parametrizacién se aplicard en varios bins de z. A continuacion se detalla el

procedimiento a seguir.

4.3. Algoritmo de aplicacién del método

1. Dividir el catélogo de galaxias en capas (bins) de z. La eleccién de los limites de cada
bin vendra definida por el error en z, de tal forma que los bins no sean demasiado
grandes tal que la senial BAO desaparezca (por el efecto de proyeccion), ni tan
pequenos como para que los errores en z difuminen igualmente la senal e introduzcan

correlaciones muy grandes entre bins.
2. Calcular w(f) en cada bin.

3. Parametrizar la funcion de correlacién por la expresién 4.1, alrededor de la senal
BAO esperada.

4. Del resultado del ajuste, 0p;r se utilizard como observable para obtener finalmente
Opao. Para ello habra que corregir los efectos de proyeccion inducidos por la integral
en la linea de vision.
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4.4 Calibracion del método PLG

5. Una vez obtenido 040 a varios corrimientos al rojo, ajustarlos a la cosmologia a
través de la ecuacion 2.26. Para este paso es necesario conocer los errores sistematicos,
estadisticos y las correlaciones existentes.

En primer lugar hay que demostrar que la parametrizacion PLG describe la funcién
w(#). Para ello se han calculado funciones de correlacion tedricas para varias cosmologias y
varios intervalos de z que se han utilizado como prueba. En la siguiente seccién se explica

la calibracién de la parametrizaciéon PLG sobre las funciones tedricas.

4.4. Calibracion del método PLG

Las funciones de correlacion tedricas se han calculado siguiendo la ecuacion 3.23. Por
simplicidad, se asume que la evolucion temporal de la funcién de correlacion es pequena
dentro del rango de z donde se calcula w(f): £(7; zing) = &(7; 2sup) (Para una relacién sin
aproximaciones consultar [108]).

La funcién de correlacién tedrica &(r, z) se ha obtenido calculando la integral del
espectro de potencias no-lineal (ecuacién 4.2) en cada bin de corrimiento al rojo. Este se
ha obtenido usando RPT (seccién 3.5) a partir del espectro de potencias lineal Py (k,z = 0)
dado por el software CAMB [86]. La funcién de seleccion ¢, es una funcién gaussiana
centrada en z, con una amplitud o, dada por la precision alcanzada en la medida del
photoz en el cartografiado de galaxias.

En la teoria lineal, el espectro de potencias de galaxias a cualquier z es PLgal(k;, z) =
v?D%(z)P(k,z = 0), donde D, (z) es el factor de crecimiento (ecuacién 2.32). Ya que solo
interesa la posicién del pico BAO y no la amplitud, se ha asumido que b(k,z) = 1, es
decir, que no evoluciona dentro de cada rango de z y que es independiente de escala. Esta
aproximacién es buena para las escalas en las que se trabaja, como se ha medido en [89].

Finalmente, las no-linealidades se introducen segun la ecuacién 3.21, ignorando el
término de acoplo Pys¢, que tiene un efecto casi nulo sobre la escala BAO, especialmente si
se esta afectado por efectos de proyeccién [112]. El espectro no-lineal se reduce finalmente
a [81,95,123]:

PNL = PLB_k2012’(Z)/2 (42)

donde o, es la escala en la que las no-linealidades empiezan a ser importantes (ecuacién 3.20).

Sobre las funciones de correlacién tedricas (no-lineales), se aplica la parametrizacion
dada por la ecuacién 4.1 para catorce modelos cosmoldgicos distintos, en cosmologias
FLRW (resumidos en la tabla 4.1). Se ha probado la parametrizacién para varios z, entre
z =03y z =13, con distintos grosores Az, desde Az ~ 0 (caso infinitesimal) hasta
Az ~ 0,2, para cada cosmologia. En total, la parametrizacién se ha probado sobre 350
configuraciones distintas. En cuanto a los errores, estos se han fijado al 1%, mucho menor
que el error esperado en cualquier cartografiado fotométrico.

En la figura 4.1 se ven los resultados para algunas configuraciones. En todos los casos

los ajustes tienen probabilidades en un rango que va desde 0,6 a 0,9, con valores de x* /4oy
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4. EL METODO PLG

h Qupr Qp Qg wo Wq Ng
0.70 0.25 0.044 0.00 -1.00 00 0.95
0.68
0.72
0.20
0.30
0.040
0.048
+0.01
—0.01
—0.90
—1.10
—0.1
+0.1
1.00

Tabla 4.1: Resumen de los 14 modelos cosmolégicos utilizados para probar el método. Cada linea
representa un modelo. La primera linea es el modelo fiducial. En los siguientes, donde hay un hueco, se

asumen los valores fiduciales, variando Unicamente el parametro que se indica.

entre ~ 0,7 y ~ 0,2. PLG describe correctamente w(f) para todas las cosmologias, todos
los grosores de bin y todos los z.

A la hora de hacer el ajuste hay que elegir un punto inicial 6;,,; y un punto final 0,.
Existe una region de estabilidad para estos, que no se pueden seleccionar arbitrariamente.
A angulos pequenos, las no-linealidades son importantes y se produce un cambio en el
exponente que no se puede describir con una ley de potencias tinica, por lo que 6;,; no
puede ser muy pequeno. Para dngulos mayores que la escala BAO, llega un punto en el
que la correlacién vuelve a aumentar, comportamiento que no esta descrito en PLG y
por tanto 6y;, no puede ser muy grande. La region del ajuste debe elegirse dentro de los
margenes donde la parametrizacién PLG puede describir correctamente la funcién w(9).

Del ajuste se obtiene, finalmente, los valores de 6 ;1 para cada una de las configuraciones.
En el caso infinitesimal, se recupera el valor tedrico de #p 40 con un sesgo menor del 0,75 %
en todos los casos. A medida que aumenta el grosor Az, Or;r se aleja mas del valor de
Opao v es necesario corregir del efecto de proyeccién, como se describe en la siguiente
seccion.

4.5. Correccion del efecto de proyeccion

Como ya se ha visto, si se quiere extraer la escala actstica de w(f) para obtener

informacion cosmoldgica, es necesario corregir el observable 01 para recuperar 0g40:

Opa0 = Al (4.3)
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4.5 Correccién del efecto de proyeccion
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Figura 4.1: Aplicacién de la parametrizacion PLG para 6 ejemplos de los 350 calculados. Los puntos
rojos son la prediccién tedrica con un error del 1 %, mientras que la linea azul es el ajuste a la ecuacién 4.1.
En todos los casos, la probabilidad de ajuste estd entre 0.6 y 0.9. La gaussiana es capaz de describir el

pico BAO y recuperar la escala 0g 40 para todos los modelos cosmoldgicos.
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4. EL METODO PLG

donde en principio, « es una funcién de z, Az y la cosmologia. Si se quiere que la medida
de 00 no esté sesgada, o debe ser independiente de los pardmetros cosmolégicos. Para
comprobar que, en efecto, lo es, se estudian los resultados de los ajustes anteriores, donde
se obtiene Op;r para cada una de las 350 configuraciones. De este andlisis, se comprueban

dos resultados:

= Se recupera la escala BAO para todas las cosmologias con una precisién < 0,75 %
para un bin de grosor infinitesimal. El método PLG es capaz de compensar el
desplazamiento del ~ 2% del méximo local respecto al valor real cuando la anchura
del bin tiende a cero [114].

= El sesgo entre Op;r v 0pao tiene un perfil universal, independientemente de la
cosmologia. Entonces, la funcion de correcién a solo depende de z y del grosor Az,
es decir, o = a(z, Az) con una precisiéon < 1 %.

Estos resultados se muestran en la figura 4.2, donde se representa la evolucién del sesgo
de proyeccion, tomando 040 como referencia. La dispersion de los resultados es constante
con Az y viene de la precisién con que se calculan las funciones w(f) tedricas para calibrar.
El valor medio del sesgo (entre las 14 cosmologias) es la correccién aplicada sobre 0pjr.
Después de corregir, se recupera la escala g 40, para cualquier grosor Az, para cualquier
cosmologia y para cualquier z. Hay que senalar que el valor absoluto de la proyeccion
si cambia con el modelo cosmoldgico, ya que tanto la posiciéon del BAO como la distancia
radial varfan. Sin embargo, el efecto relativo es independiente de la cosmologia y depende

solo de z y de la anchura del bin.

4.6. Otros efectos

En estos resultados no se han incluido los efectos de las distorsiones en el espacio de z
(RSD), ademds de que las no-linealidades no contienen el efecto de acoplamiento de modos
de Fourier. Para comprobar que estas aproximaciones no estan alterando las conclusiones

del analisis, se ha realizado una serie de estudios descritos a continuacién.

4.6.1. No-linealidades

Para estudiar el efecto de una posible descripcién errénea de las no-linealidades, se
ha aplicado el método también sobre modelos lineales, de tal forma que si las diferencias
entre la teoria lineal y no-lineal son grandes, los efectos de no incluir el término de acoplo
MC (seccién 3.5) en la descripcién pueden ser igualmente grandes.

El procedimiento para obtener las funciones de correlacién lineales es el mismo que con
las no-lineales, salvo por el término multiplicativo de la ecuacién 4.2. El estudio se realiza
unicamente para bins infinitesimales, entre z = 0,2 y 2 = 1,4, con la cosmologia fiducial,
de tal forma que se recupera 040 directamente y se separa el efecto de las no-linealidades
del efecto de proyeccion. En la figura 4.3 se muestran los resultados en forma de residuos,

para modelos lineales y no-lineales. Los residuos se calculan como la diferencia relativa
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Figura 4.2: La evolucion del sesgo medido en @p;7 en funcién del grosor del bin para los 14 modelos
cosmoldgicos usados y para 5 distintos z, desde 0,3 hasta 1,3. En cada una de las bandas (negro, rojo,
verde, azul y rosa) estén incluidos los 14 modelos. La escala actstica 040, para cada modelo, se usa

como referencia. El sesgo de proyeccién, «, es independiente de la cosmologia y la dispersién mucho menor

que la correccién.
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Figura 4.3: Diferencia de medida para w() lineal y no-lineal en bin infinitesimal, para varios corrimientos
al rojo. Las no-linealidades tienen muy poca influencia en el método PLG, comparado con el efecto de

proyeccién, e introducen un error sistemético < 1%.

entre Op;r medido y Op;r tedrico. Los resultados obtenidos tanto con la teoria lineal como
con la teoria no-lineal son los mismos. En ambos casos se recupera la escala BAO, siendo
las diferencias < 1072,

De esta forma se comprueba que, pese a que la descripcion de las no-linealidades pudiera
ser inexacta (no estd incluido el término MC), ésta no induce cambios significativos en la

escala BAO y por tanto, la calibracion del método PLG no estd influenciada por ésta.

4.6.2. Bzas

En las escalas de las BAO el pardmetro de bias es una constante [89]. Ademds, dado el
grosor de los bins de z, se puede asumir también que el bias es independiente de z dentro
de cada uno. La dependencia con z resulta en una diferente normalizacién de w(f) para
diferentes bins. Como el método es capaz de absorber la normalizacion, no es sensible a
b(z). Se ha probado que cambios globales en la amplitud no afectan a la determinacién de
la escala acustica. También se han probado los efectos de un bias dependiente de escala,
introduciendo el efecto en las funciones de correlacion con un modelo Q-model [89], para
asegurar que no se estan introduciendo sesgos desconocidos. Las variaciones del bias con 6
en la regién donde se realiza el ajuste estan entre un 1% y un 6 % (figura 4.4, panel de la
izquierda) e inducen cambios en la determinacién de la escala actstica por debajo del 1%
(figura 4.4, panel de la derecha).

4.6.3. Distorsiones en el espacio de z

Hasta ahora no se han incluido los efectos de las RSD en la calibracion del método, aun
sabiendo que éstas producen anisotropias en la distribucién de materia. Para estudiar su
influencia, se incluyen los efectos de las RSD en el calculo y se comprueba si los valores de
Oprr extraidos son iguales. Para introducir las RSD, se sustituye £(r) en la ecuacién 3.23

por la funcién de correlacién anisétropa &(o, ), donde 7 es la separacién radial y o la
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Figura 4.4: A la izquierda, el modelo de bias @-model, en funcién de la escala 0, para 4 bins de z distintos.
Las lineas verticales representan el punto inicial y final del ajuste PLG sobre las funciones de correlacion,
donde los cambios de amplitud pueden llegar al ~ 6 %. A la derecha, resultados en 6p;p tras incluir bias
dependiente de escala en 14 bins de z. Las variaciones son menores del ~ 1%. La parametrizacién PLG es

capaz de absorber el efecto de bias.
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Figura 4.5: Efecto de las RSD en la funcién de correlacién angular en dos z distintos. Los puntos son las
predicciones tedricas y las lineas la parametrizacién PLG. Los 67 medidos difieren menos del 0,5 %. En
las funciones medidas con photoz (lineas azul y rosa), el efecto de las RSD es muy pequeno, comparado

con el cambio de amplitud debido al photoz.
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separacion perpendicular [124].

Las predicciones resultantes, en el espacio real y en el espacio de z, se muestran en la
figura 4.5 para dos bins de corrimientos al rojo. Los puntos corresponden a un modelo con
y sin los efectos de las RSD, con z real y con photoz. Ambos cambian la amplitud de la
correlacién, pero no el resultado de Oprr.

Las lineas en la figura 4.5 muestran los resultados del ajuste a la parametrizacion PLG
(los valores de g 7 para cada una de las predicciones se muestra en la figura). Las RSD no
producen sesgo. La parametrizacién es capaz de absorber estos efectos, que no cambian el
valor medido de 0pr, siendo el efecto neto en w(#) un aumento de amplitud, muy pequefio
respecto a los efectos inducidos por la resolucién en la medida de photoz.

4.7. Conclusiones del método PLG

Se ha comprobado que el método PLG es valido para extraer la escala BAO a partir
de la funcién de correlacién angular w(f) de galaxias, pese a estar afectada por el sesgo de
proyeccién. Se ha visto que este tiene un perfil universal y que por lo tanto, solo depende
de z y del grosor del bin. El método es robusto frente a cambios en la descripcién de las
no-linealidades, en la inclusién o no de las RSD y en el valor del parametro de bias b.

En el capitulo 5 se aplica este método a una simulacion con las caracteristicas obser-
vacionales del proyecto DES, con el objetivo de cuantificar su sensibilidad a la energia

oscura.
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Medida de la senal BAO en DES

5.1. El proyecto DES

Dark Energy Survey' (DES) representa el primer gran cartografiado fotométrico
disenado principalmente para el estudio de la energia oscura. Es una colaboracién interna-
cional consistente en més de 120 investigadores de EEUU, Reino Unido, Espana, Brasil y
Alemania (figura 5.1). Para realizar el cartografiado, se ha construido una camara CCD
de 3 grad? de campo de visién en los laboratorios de Fermilab, en Chicago. Esta camara,
llamada DECam (Dark Energy Camera), serd montada en el telescopio Blanco de cuatro
metros del Observatorio Interamericano de Cerro Tololo (CTIO), en Chile, y comenzard a
tomar datos a finales del 2011.

A continuacién se expondran los objetivos de DES, luego se describiran la camara
DECam, el telescopio Blanco, la gestion de los datos (DESDM, Dark Energy Survey Data
Management), la fotometria, la estrategia de observacién y finalmente las simulaciones, a

las que se aplicara el método PLG.

5.1.1. Objetivos

DES estudiara las propiedades de la energia oscura usando cuatro métodos independi-
entes: el nimero de cimulos de galaxias en funcién de z (CL), el efecto de lente gravitacional
débil en la distribucién de galaxias (WL), BAO y el diagrama de Hubble de supernovas tipo
Ia (SN). Obtener estas cuatro medidas de la misma instalacién observacional permitird un
control estricto de las incertidumbres sistematicas y obtener medidas robustas y precisas
de los parametros cosmolégicos.

El objetivo del proyecto es observar 5000 grad® en el hemisferio sur galdctico, en cinco
filtros que cubren longitudes de onda desde el visible al infrarrojo cercano: los filtros SDSS
g,7,1,2 y la banda infrarroja Y, hasta una magnitud AB de ¢ ~ 24. Estos filtros se han
elegido para poder medir con precision el photoz hasta alto z. Ademas, la localizacion de
DES se ha elegido para que el area muestreada solape con la del South Pole Telescope
(SPT) [125], lo que permitird medir el efecto Sunyaev-Zeldovich [69] para un gran nimero

de ciimulos (y obtener una determinacién precisa de su masa).

"http://www.darkenergysurvey.org/
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Figura 5.1: Los integrantes, por paises, de la colaboraciéon DES. Las instituciones espanolas involucradas
en el proyecto son el IFAE y el IEEC-CSIC en Barcelona, y el CIEMAT en Madrid.

DES ha sido disenado para que cada una de las cuatro técnicas obtenga las propiedades
de la energia oscura de manera independiente. Permitird medir el parametro w de la
energia oscura con una precision < 5% y determinar su variacién con z (en caso de existir)
con una precisiéon ~ 30 %.

DES medira CL y WL hasta z < 1. También obtendra distancias a 3000 supernovas
tipo Ia hasta z ~ 1 y caracterizard la distribuciéon angular de materia hasta z < 1,4. Pero
también permitird el estudio de otros observables, como el efecto Sachs-Wolfe [126] o las
RSD [93]. Estos estudios adicionales mejorardn ain maés la sensibilidad en los pardmetros
cosmolégicos.

El DETF (seccién 2.4.3) defini6 una figura de mérito para evaluar la sensibilidad de un
proyecto dado a la ecuacion de estado de la energia oscura y su posible variaciéon con el
tiempo [9]. La precision de cada técnica de DES, més la combinacién de las cuatro, se
muestra en la figura 5.2. Para obtener esta prediccion, la ecuacién de estado de la energia
oscura se escribe p/p = woy + w,(1 — a). Se espera una mejora de al menos un factor 4 6 5
respecto a los resultados actuales.

DECam esta ya construida y en fase de verificacion en Fermilab, Chicago. La instalacién

en el telescopio Blanco se realizara durante el verano de 2011 y la primera luz se espera en
otono de 2011.

5.1.2. DECam

Los componentes principales de DECam son (figura 5.3): un plano focal CCD de 570
megapixeles en el interior de un criostato que lo mantiene en vacio, la éptica correctora
(con un campo de visién de 2,2 grados de didmetro), un sistema de cinco filtros (g, 7,4, 2,Y)
en el optico e infrarrojo cercano, la electrénica de bajo ruido de lectura de CCD, un
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Figura 5.2: Sensibilidad en DES para cada una de las técnicas de medida, a una ecuacién de estado
de la energia oscura del tipo p/p = wp + we(1 — a). Se muestra el 68 % de probabilidad para las BAO
(negro), CL (rosa), WL (azul) y SN (verde). La sensibilidad final, combinando estos cuatro observables, se

muestra en rojo [9].

sistema de enfriamento criogénico para mantener el plano focal a una temperatura inferior
a los 180 K, un sistema mecédnico para el ajuste del telescopio (hexdpodo) y el sistema de
control y de comunicacion con las infraestructuras del Telescopio Blanco.

El plano focal de la cdmara consiste en 62 CCD de 2048x4096 pixeles (que para el
telescopio Blanco se traduce en 0,27 /pixel), dispuestos en hexdgono cubriendo un drea de
3 grad?, ademds de 12 CCD auxiliares para el guiado y enfoque de la imagen (situados en
los bordes del plano focal). La disposicién de estos se muestra en el panel izquierdo de la
figura 5.4, comparando el area del plano focal con el tamano aparente de la Luna. A la
derecha, una imagen del plano focal parcialmente instrumentado.

Para tener sensibilidad en el infrarrojo se han utilizado los CCD desarrollados en el
Lawrence Berkely National Laboratory (LBNL) [127], que han sido probados con éxito en
el telescopio Mayall del Observatorio Kitt Peak, en el telescopio Shane del Observatorio
Lick y en el propio Blanco. Tienen un espesor de 250 micras y son altamente sensibles
al infrarrojo, con una eficiencia cudntica > 50 % para A ~ 10000 A, un factor ~ 10 més
grande que los CCDs tradicionales (figura 5.5).

La optica correctora consiste en cinco lentes que producen una imagen sin vineteo de
2,2 grados de didmetro, y contribuye menos de 0,4” al ancho de la PSF (Point Spread
Function). La lente més grande tiene un didmetro de 1,1 metros. En la figura 5.6 se muestra
la disposicion esquematica del sistema 6ptico en DECam.

El sistema de filtros est4 montado en una estructura que permite mover independi-
entemente, dentro y fuera del camino 6ptico, cada uno de los filtros. En la figura 5.7 se
muestra el rango de longitudes de onda que cubre cada uno de los filtros?. El mayor reto

Zhttp://www.asahi-spectra.com/opticalfilters/astronomical filter.html
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Figura 5.3: Esquema de DECam (izquierda), donde se ven todos sus componentes. A la derecha una
foto tomada en Fermilab (http://www.darkenergysurvey.org/).

Figura 5.4: Esquema de la disposiciéon de los CCD, y el tamano aparente de la Luna en el plano focal de
DECAM. Los 5000 grad? son cubiertos por 1650 imégenes como ésta. A la derecha una imagen real del

plano focal parcialmente instrumentado (http://www.darkenergysurvey.org/).
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Figura 5.5: Eficiencia cuantica en funcién de la longitud de onda para los CCDs utilizados en DES

(azul), frente a CCDs convencionales (rosa). Los primeros son altamente sensibles en la zona roja del

espectro, comparados con los CCDs convencionales. A la derecha, una imagen de uno de los CCDs

(http://www.darkenergysurvey.org/).

C5, vacuum
o wirllow
g
E i Filters &
Shutter
L
[&]
]
< Foca
plane

Figura 5.6: En el panel superior el sistema éptico en DECam. Abajo, imédgenes de algunas lentes
(http://www.darkenergysurvey.org/).
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Figura 5.7: El sistema de filtros que se usaran en DES en funcién de la longitud de onda. La transmitancia
no incluye los efectos de la atmdésfera ni del telescopio. A la derecha, imagen de uno de los filtros en el
laboratorio.

tecnolégico consiste en conseguir una homogeneidad en la transmitancia de al menos el
2% en cada uno de ellos, cuando su tamano es de 60 centimetros de didmetro.

Parte de la fabricacion y el diseno de la electronica de DECam se ha llevado a cabo en
el Centro de Investigaciones Energéticas, Medioambientales y Tecnoldgicas (CIEMAT). Su
diseno permite la lectura de las imagenes en un tiempo menor de lo que tarda el telescopio
en moverse a la siguiente posicion de observacién, ademés de que se ha optimizado para
que el ruido se mantenga por debajo de los 10 electrones/pixel, para un tiempo de lectura
de los 520 Megapixel de 17 segundos.

5.1.3. El Telescopio Blanco

El telescopio Blanco de 4 metros esta situado en el Observatorio Interamericano de
Cerro Tololo, Chile (figura 5.8), uno de los observatorios con mejor calidad de cielo del
mundo. En el momento de su construccién (comenzé a funcionar en 1974) la calidad del
espejo principal era la mejor del mundo y solamente ha sido superado en la tltima década
con el advenimiento de los super-pulidos. Tiene un diseno de ancho campo visual tipo
Ritchey-Chrétien. El telescopio se ha usado durante 4 décadas con distintas camaras y
correctores Opticos, convirtiéndolo en uno de los mejores telescopios del hemisferio sur.
Utilizando este telescopio se han realizado algunas de las observaciones criticas que llevaron
al descubrimiento de la energia oscura, con las primeras medidas de distancia a supernovas
tipo Ia a finales del siglo XX [53].

Para el proyecto DES se han hecho mejoras importantes en el telescopio y en las
instalaciones asociadas. Fundamentalmente labores de modernizacién para adaptarlo a un

instrumento tan avanzado como DECam. Algunas de las mejoras son:

= El control de la 6ptica activa del espejo primario tendrd sensores de frente de ondas

integrados en el plano focal de DECam. Esto mejorara la estabilidad del foco y de la
PSF.

= Se han calibrado los movimientos relativos entre el foco primario y el espejo primario,
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Figura 5.8: Vista del Observatorio de Cerro Tololo, Chile (izquierda). El telescopio Blanco (derecha)
esté situado en el edificio mas grande. El cilindro negro en el foco primario se sustituird por uno nuevo

que contenga la cdmara DECam (http://www.darkenergysurvey.org/).

debidos a la flexibilidad de la montura. Esta informacién se ha utilizado para calibrar
los sistemas de control activo de DECam.

= Se ha mejorado el sistema de control del telescopio. En particular, se ha estudiado
que el telescopio podra moverse los 2 grados previstos entre imagen e imagen, en
el tiempo de lectura de la cdmara (17 segundos aproximadamente), por lo que los

movimientos no limitaran la eficiencia del cartografiado.

La gran area de observacion de DECam, la velocidad de lectura, las herramientas
mejoradas de observacion y control en tiempo real de la calidad de imagen, haran del Blanco
uno de los telescopios mas eficientes del mundo. Esta programado que el cartografiado
DES use el 30% del tiempo del telescopio (525 noches en 5 anos), por lo que el resto
estara disponible para el uso por parte de la comunidad cientifica.

5.1.4. DESDM

El objetivo del sistema de gestion de datos es procesar las imagenes en bruto, generar
datos procesados listos para su uso cientifico y hacerlos accesibles a la colaboracién y a
la comunidad en general. Se ha disenado cumpliendo con los requisitos cientificos de la
colaboracién y con la necesidad de procesar, calibrar y archivar los datos automaticamente
y de forma fiable.

El sistema de gestion de datos procesara alrededor de 400 Gigabytes de informacién
cada noche, generando un total de ~ 1 Petabyte al final del proyecto. Si se incluyen los
catélogos procesados y reducidos, el tamano total serda de varios Petabytes. Para manejar
esta cantidad de datos, la estructura consiste en un sistema de archivos distribuidos, un
entorno de procesado, un conjunto de cédigos astrondémicos y un sistema de acceso a los
datos. Usara recursos computacionales de alto rendimiento distribuidos en varios nodos,
conectados por tecnologia GRID. Los operadores del DESDM controlaran el sistema, a la
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Figura 5.9: Estructura del sistema de gestion de datos de DES. Usara tecnologia GRID y los archivos

estardn distribuidos en varios sistemas secundarios y terciarios (http://www.darkenergysurvey.org/).

vez que monitorizaran la calidad de los datos. En la figura 5.9 se muestra el diagrama de
funcionamiento del DESDM.

5.1.5. Estrategia de observacién

DES dispone de 525 noches en 5 afios para cartografiar 5000 grad® en el hemisferio
sur galactico, en cinco bandas fotométricas. A la vez, buscard supernovas la en un area
de 30 grad®. En el panel izquierdo de la figura 5.10 se muestra la zona de observacién
de DES (érea punteada) sobre un mapa de la esfera celeste. Las regiones méas oscuras
son aquellas que tienen menos extincion galactica. A la derecha se muestra el area de
observacion, superpuesta a las areas de distintos cartografiados espectroscépicos. Estas
regiones se usaran para calibrar los photoz.

Para realizar un cartografiado completo en todos los filtros de forma 6ptima hay que
decidir una estrategia de observacion. Esta se ha disefiado optimizando tres variables: la
posibilidad de estudiar la estructura a gran escala y el nimero de cimulos desde etapas
iniciales, la mejor observacién de WL y la recolecciéon de un ntimero significativo de
supernovas la. Se han reservado las noches con mejor calidad de cielo para el cartografiado
principal, esto es, si el seeing es < 1,1” se realiza el cartografiado y si es mayor que 1,17,
entonces se buscan supernovas en los campos definidos para ello. Si el seeing se mantiene
< 1,1” durante 7 dias consecutivos, se observardn los campos de supernovas por una noche.

Se llama teselado (tiling) a la cobertura del area observada en un filtro dado. Sucesivos
teselados aumentan el tiempo de exposicién en cada filtro. Los 5000 grad? son cubiertos
con 1650 imagenes no superpuestas de la cAmara DECam. En total, en cada regién se
dispondrd de 2 teselados/ano/filtro x 5 afos x 4 filtros = 40 teselados. En la tabla 5.1 se

muestra la estrategia de observacion a lo largo de los 5 anos de duracion del proyecto. Cada

70



5.1 El proyecto DES

Dust distribution

Current Footprint

Wipers Desp2

Stripe 82

\' 20FGR|
s

WDS Shallow Wigpled DS Deep

Figura 5.10: El area de observaciéon de DES. Las regiones rojas son aquéllas con mayor extincién, debido
al polvo galactico (izquierda). A la derecha se muestra el drea de DES, superpuesta al drea de varios
cartografiados que serviran para calibrar el photoz. La franja Stripe 82 corresponde también al SDSS

(http://www.darkenergysurvey.org/).

Ano | Filtros Tiempo de Teselados/filtro magnitud limite 100
exposicién (s) g r i z Y

2012 | grizY 80 2 24.2 23.7 23.3 22.5 209

2013 | grizY 80 2 24.6 24.1 23.7 229 21.3

2014 iz 200 2 24.1 23.2

2015 iz 200 2 24.4  23.6

2016 v/ 400 2 23.8

Tabla 5.1: Plan de observacién durante los cinco anos que dura el proyecto.

ano se dispone de 105 noches de observacién en los meses comprendidos entre septiembre
y febrero: alrededor de 21 noches de observacién al mes. El resto de noches estara abierto
al uso de la comunidad cientifica.

5.1.6. Photoz

Para conseguir los objetivos cientificos propuestos, DES necesitara medir corrimientos
al rojo a cientos de millones de galaxias, a partir de imégenes en las bandas ¢g,r,7, 2, Y.

Los cédigos de reconstruccién del photoz requieren muestras espectroscopicas de
referencia y calibraciéon (para DES serd necesaria una muestra de entre 5 x 10* y 10°
galaxias), que serd obtenida de cartografiados previos. Para calibrar galaxias brillantes,
DES utilizara los catalogos de SDSS y 2dF. Por eso observara un area cubierta por
SDSS, donde ademas se han realizado submuestreos mas profundos, lo que permite una
calibracién de objetos méas tenues. En esta area existen alrededor de 70000 galaxias para
las cuales el z estd bien medido. DES también solapa con el area de observacion de 2dF,
que proporciona otros 90000 corrimientos al rojo espectroscopicos hasta z < 0,25. Para
calibrar las galaxias mas débiles y lejanas, se usaran datos de VIMOS VLT Deep Survey
(VVDS [128]) y el Keck DEEP2 Survey [13]. Estas calibraciones proporcionaran otros

90000 z espectroscépicos. Ademads, algunas de estas regiones se muestrearan repetidamente
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Figura 5.11: La dispersién en el corrimiento al rojo fotométrico (a 1o) en funcién del z espectroscépico
para varias configuraciones de filtros y combinando con filtros infrarrojos JHK. La linea rosa discontinua
corresponde a DES, mientras que la negra, la verde y la roja incluyen observaciones infrarrojas del

cartografiado VHS, que mejoran la precisién a alto z [129].

como parte de la busqueda de supernovas, de tal manera que las galaxias anfitrionas estén
bien calibradas. Con todo esto, se tendran alrededor de 250000 z medidas antes de que
comience DES, muestra suficiente para optimizar las técnicas de reconstruccion del photoz.

Para las LRG, el error esperado en el photoz se ha estimado con los datos de DES y
considerando medidas fotométricas extra en el infrarrojo, ya que el area observada por
DES solapa con el cartografiado infrarrojo VHS?. Los resultados se pueden ver en la
figura 5.11 [129].

5.1.7. Simulaciones de DES

Como ya se dijo en la seccién 2.6.1, las simulaciones de N-cuerpos son la tnica
herramienta disponible para obtener predicciones tedricas precisas que incluyan todos los
efectos presentes en un cartografiado de galaxias.

La colaboracion DES tiene acceso a varias simulaciones de N-cuerpos, entre ellas a
las simulaciones Millenium [77], Hubble Volume [130], Carmen [130] y a las simulaciones
MICE [76] (siglas de Marenostrum Institut de Ciéncies de I’Espai). Estas simulaciones
generan catalogos artificiales de galaxias que siguen la evolucion de la distribucion de
materia en un modelo cosmoldgico.

Respecto a la gestién de datos, estos catdlogos artificiales son procesados para generar
iméagenes virtuales, teniendo en cuenta todos los efectos observacionales posibles: seeing,
extincién, tiempo de exposicion, efectos del detector, WL, supernovas, errores en la
astrometria y en la fotometria, mascara, etc. Una vez incluidos todos los efectos en las
imégenes virtuales, el DESDM genera catalogos de objetos reducidos y procesados. Los
métodos de analisis y medida se prueban utilizando estas simulaciones, que permiten
estudiar la influencia de cada uno de los efectos incluidos en las mismas.

Shttp:/ /wiki.astrogrid.org/pub/VISTA /VHS /PS-VHS-v4p2.pdf
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5.1.8. BAO en DES

DES medird corrimientos al rojo a ~ 300 x 10° galaxias hasta z ~ 1,4, con la precisién
dada en la figura 5.11. Con esto se pretende obtener el espectro de potencias y la funcién de
correlacién de galaxias para poder caracterizar la escala acistica como una regla estandar.
De este andlisis se podrd, ademds, estudiar las abundancias de materia bariénica y materia
oscura, el factor de crecimiento de las fluctuaciones de densidad, el efecto ISW, las RSD y
otros andlisis complementarios. En la figura 5.2 se muestra la sensibilidad esperada para el
método de las BAO en DES para un modelo de energia oscura dindmica. En el caso de
que wpg sea constante, se espera obtener una incertidumbre del ~ 20 % en la medida de
wpg, Unicamente con la medida de las BAO.

5.2. La simulacion MICE

Hacer cartografiados simulados con las mismas caracteristicas de volumen, densidad,
resolucion y complejidad que las observaciones reales, se ha convertido en una herramienta
estandar para preparar la explotacion cientifica y para entender los datos astronémicos.
Durante el ano 2007, el proyecto DES solicité el uso de datos provenientes de la simulacion
MICE para estudiar y calibrar las herramientas de andlisis de los distintos grupos de trabajo.
La simulacion resultante tiene algunas de las principales caracteristicas observacionales
del proyecto. Sobre estos datos simulados, se ha probado el método PLG con la intencion
de estudiar las perspectivas para extraer informacion cosmoldgica y para analizar errores
sistematicos.

La colaboracién MICE* ha desarrollado un conjunto de grandes simulaciones de N-
cuerpos con el cédigo Gadget-2 [77] en el supercomputador Marenostrum del Centro
Nacional de Supercomputacién®, en Barcelona. Estas han sido realizadas sobre un cubo
comdvil de lado Lye, = 3072Mpc/h. Comienzan a 2i,iciq = 50 y contienen 2048 particulas,
con una masa cada una de 24 x 10°M /h. La simulaciones de MICE utilizan el modelo
estandar ACDM, con los valores para los parametros cosmologicos €2 = 0,25, Q) =
0,75, 2, =0,044, ny, = 0,95, w=—-1y h=0,T7.

En comparacion con otras simulaciones, MICE tiene un ntmero de particulas similar
al de las simulaciones Millenium, pero con un volumen 216 veces mas grande. Esto hace
que MICE sea mas adecuada que Millenium para el analisis estadistico de la estructura
a gran escala del Universo, como es necesario para la busqueda de la escala acustica y
para el estudio de efectos de largo alcance como las WL. Por contra, MICE no es la més
adecuada para estudiar los efectos a pequena escala, por tener una resolucion peor.

5.3. Aplicacién del método PLG a la simulacién MICE

A partir de la simulaciones MICE, se generd un catalogo de galaxias artificiales con las

mismas expectativas observacionales que DES. Este catdlogo consta de 50 x 10° objetos,

*http://www.ice.cat/mice
Shttp://www.bsc.es/
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Figura 5.12: A la izquierda, el drea de la simulacién en proyeccion Aitoff en coordenadas esféricas,
¢ =ray 0 = 90° — dec, siendo ra la ascensién recta y dec la declinacién. DES cubrird 5000 grad?,
aproximadamente un octante del cielo. A la derecha, la distribucién dN/dz;.cq; en la simulacién MICE

utilizada para calibrar el método PLG.

con masas de 24 x 10'M /h cada una.

Al igual que en DES, la simulacién MICE ocupa 5000 grad® (izquierda en la figura 5.12).
La distribucién en z para la simulacion MICE-DES se puede ver en la derecha de la
figura 5.12 y tiene la forma:

dN/dz o (2/0,5)* exp —(2/0,5)"° (5.1)

5.3.1. Photoz en MICE

Sobre el catalogo original, se incluye el photoz observado desplazando cada z simulado
(verdadero) segin una dispersién gaussiana aleatoria, centrada en cero y con una anchura
que es funcion de z (figura 5.13). El photoz observado de esta forma, simula lo esperado
en DES.

En la figura 5.13 (izquierda) se muestra la parametrizacién utilizada para el error en la
medida del photoz. Se ha tomado como referencia la curva rosa de la figura 5.11. Como
resultado, a la derecha de la figura 5.13 se muestra la distribucién dN/dzppotoz, comparada
con la original.

La resolucién en la medida del photoz hace que DES solamente sea sensible a la funcion
de correlacion angular w(#) en diferentes bins de photoz (ya que la informacién radial se
pierde). Para elegir el grosor de los bins hay que tener en cuenta el error. Se seleccionan
los bins tal que sean lo suficientemente grandes como para que la realizacién de las BAO
sea posible y para que haya suficiente estadistica. Por otro lado, cuanto mayor sea el bin,
mayor serd el efecto de proyeccién, que implica una atenuacién de la senal BAO. Para
elegir el grosor de bin 6ptimo hay que considerar un compromiso entre ambos efectos. De

esta manera, se han construido catorce bins de photoz. La anchura de los bins sigue la
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Figura 5.13: A la izquierda, la distribucién del error en z para la simulacién MICE-DES (linea roja).
Los puntos representan los catorce bins en los que se ha dividido la simulacion MICE: en el eje X se
representa el z central de cada bin y en el eje Y, el ancho de cada bin. Los bins se han elegido tal que
sigan la distribucién del error. A la derecha, la distribucién dN/dzphoto- (en rojo), frente a la dN/dzyeal
(verde).

distribucién del error en z, dada por los puntos en el panel izquierdo de la figura 5.13. Con
estos catorce bins se cubre la region entera 0,2 < z < 1,5.

5.3.2. Correlacion entre bins de photoz

Debido al error en z, algunas galaxias pertenecientes a un bin de photoz serdn medidas
en un bin distinto. Esto hace que existan correlaciones entre bins adyacentes, mayores
cuanto mayor sea el error en el photoz. Para medirlas, se calcula la matriz de migracion
7i;, definida como la probabilidad de que una galaxia en el bin i sea medida en el bin j.
En este caso se dispone tanto del catdlogo original como del catalogo photoz, por lo que
se puede calcular directamente la matriz de migraciéon contando el niimero de galaxias
que migran de un bin ¢ a un bin j al incluir el photoz. Una vez se ha calculado la matriz
de migracidn, el célculo de la matriz de covarianza es directo [122,131]. Si el nimero de
galaxias en un bin de photoz es:

Nyins

=1

donde N£ es el nimero de galaxias observadas en el bin i, ;; es la matriz de migracién y

NJ-T es el nimero verdadero de galaxias en el bin j. Entonces, la funcién de correlaciéon

verdadera y la observada se relacionan segun [131]:

wo _ Npins 7,2 (NE)Q wT

k=1

donde wf () es la funcién de correlacion observada en el bin i a escala 6 y w!(6) la funcién

de correlacion verdadera en el bin ¢ a escala 6. Finalmente, la matriz de covarianza entre
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bins se escribe:

2

C.. = ONLo(H) >= - 2,2 ﬂc 5.4
ij =< wy (Q)wy (0') >= (Tikrjk)(NQ)Q(NQ)Q OVggr (5.4)
k= 7

J

—_

donde Covgg viene dada por la ecuacion 3.33.
Los valores de C;; se muestran en la figura 5.14. La correlacién se extiende tres bins de

manera significativa, y es despreciable para distancias mayores.

5.3.3. La funcion de correlacién

Una vez que se definen los bins de photoz, se calcula w(f) para cada uno de ellos.
Para acelerar el calculo, el area de MICE se ha pixelado con una resolucién de ~ 0,1
grados. Con esto, el nimero de puntos para los que calcular la funcién de correlacion se
reduce en un orden de magnitud. Para que todos los pixeles tengan la misma area, se usan
coordenadas esféricas ¢ y cos(f), donde ¢ = ra - 7/180° y 6 = (90° — dec) - w/180°, siendo
ra la ascensién recta y dec la declinacion. En la figuras 5.15,5.16 y 5.17 se pueden ver los
14 mapas construidos.

Para cada uno de los 14 mapas de galaxias, se construye también un mapa de puntos
aleatorios distribuidos uniformemente, con el mismo nimero de objetos que en el mapa de
galaxias. La pixelizacion en estos mapas es la misma. Finalmente, se calcula la funcion de
correlacion con el estimador de Landy&Szalay, que se define angularmente igual que en la
ecuacion 3.5 (sustituyendo r por #). Las funciones medidas se pueden ver en la figura 5.19.

Sobre las funciones de correlacién medidas en cada uno de los 14 bins, se aplica la
parametrizacion PLG para extraer la escala g1, donde los errores en w(#) vienen dados
por la ecuacién 3.33. Los resultados pueden verse en la figura 5.19. Las probabilidades de los
ajustes son siempre superiores al 40 %. Solo hay un bin, z = 1,215, donde la probabilidad
de ajuste es menor del 1%. Respectivamente, el x? es x*/ngor < 1; para el bin z = 1,215,

XQ/TLdOf ~ 5
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Figura 5.15: Mapas de galaxias para los primeros 6 bins de MICE, a partir de los cuales se calcula la

funcién de correlacion angular.
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Figura 5.16: Mapas de galaxias para los 6 bins siguientes de MICE, a partir de los cuales se calcula la

funcién de correlacién angular.
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Figura 5.17: Mapas de galaxias para los iltimos 2 bins de MICE, a partir de los cuales se calcula la
funcién de correlacién angular.
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Figura 5.18: A la izquierda, la significancia de la deteccién de 0p;r en funcién de z. A mayor z el
error en w(f) disminuye y aumenta la sensibilidad. A la derecha, el error estadistico en funcién de la

significancia. A menor significancia, mayor error estadistico, ya que la senal es menos clara.

La significancia estadistica de 0p;r varia entre ~ lo y ~ 100, y aumenta con el
corrimiento al rojo, como se ve a la izquierda de la figura 5.18. Este es el comportamiento
esperado, pues el error en la funcién de correlacion disminuye con z y estd dominado por
el area cubierta por el cartografiado. Aqui se usaran todas las medidas de 07, aunque
para algunas no se pueda clamar una deteccion inequivoca. En todo caso, las medidas
con menor significancia estadistica son las que tienen un error estadistico mayor (panel
derecho en la figura 5.18), ya que la senal BAO es més dificil de localizar con precision.
Por tanto, incluir aquellas medidas con poca significancia no sesgara la sensibilidad final a
los parametros cosmoldgicos.

Una vez se obtiene g7, hay que corregir el efecto de proyeccion para obtener 0 40.
Hay que tener presente que el grosor efectivo del bin no se corresponde con la diferencia

entre 2, r y Zsup. S€ ha evaluado el grosor del bin efectivo Az, aquel que hace que la
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Figura 5.19: La parametrizacion PLG en las funciones de correlacién medidas en la simulaciéon MICE de
DES. La linea azul es el mejor ajuste, y los puntos el resultado de la medida.
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Figura 5.20: Evolucién de 640 con z (arriba). La linea continua es la cosmologia de MICE, mientras
que la linea discontinua es el mejor ajuste a los puntos medidos. Comparacién de los resultados obtenidos

usando photoz y z verdadero (abajo). Los resultados con z verdadero se acercan mds a la cosmologia de
MICE.

w(f) medida en z, tenga la misma amplitud que la w(f) observada, de donde se obtiene
que Azppye = \/ﬂAzphoto. Finalmente, se aplica la correccién a(z, Azye) (ecuacion 4.3),
necesaria a cada fp;p(2), segin el grosor Az, v el z que corresponde a cada bin
(figura 4.2).

Los valores finales de 0 40 pueden verse en la figura 5.20, donde se representa también el
valor en la cosmologia de MICE (linea continua), ademéds del mejor ajuste a los pardmetros
cosmoldgicos €2y, w resultante del anélisis que se describe més adelante (linea punteada).
En esta figura, los errores incluyen tanto los errores estadisticos como los sistematicos, que
se describen a continuacion. También se ha realizado el andlisis para el catalogo con z
verdaderos. Los resultados pueden verse en el panel inferior de la figura 5.20 en forma de
residuos. Como es de esperar, los valores de 040 estan mas cerca de la cosmologia de

MICE que en el caso con photoz.

5.3.4. Errores sistematicos
Las principales fuentes de error sistematico en este analisis son:
» La incertidumbre en el algoritmo de ajuste (error del método PLG).

s Fl error cometido en la correccién de Opyr.
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Error sistemdtico o0¢,,, Correlacionado
Método 1,0% No
photoz 5,0 % Si

RSD 1,0% Si
Modelo 1,0% No
Correccién 1,0% No

Tabla 5.2: Estimacién de los errores sistemédticos. El error del photoz y de las RSD estan correlacionados

entre bins, los otros no.
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Figura 5.21: Variacién de 6p7 en funcién del inicio y final del ajuste, para dos bins, z = 0,43 y z = 1,015.
Las barras de error son solo la contribucién de Poisson. Las variaciones son siempre mucho menores que el

error estadistico.

» La incertidumbre asociada a la descripcion tedrica de las no-linealidades (error de

modelo).

= El error en la medida del photoz.

Error del método PLG

Para calcular el error asociado a la parametrizacion, se ha aplicado el método PLG
en funciones tedricas, con los mismos grosores y z centrales que los usados en el analisis
de MICE. El error del método viene de la incertidumbre causada al seleccionar el rango
donde se hace el ajuste. Para evaluarlo, se ha probado la parametrizacién cambiando los
iniciales, 8;,;, y finales del ajuste, 0;,.

Para elegir el rango del ajuste, hay que seleccionar un #;,,; inicial a &ngulos menores que
el maximo local y un 6y;, por encima. Variando estos dos dngulos se puede estudiar cudnto
cambia @prr en funcién de estos dos valores. Los resultados pueden verse en la figura 5.21,
donde se muestra el valor de 0p;r para distintos valores de 6;,,;, 8, para dos ejemplos.
En todos los casos las diferencias estdn por debajo del 1%, siempre y cuando no se vaya
ni a escalas muy pequenas (donde las no-linealidades producen un cambio en el exponente
de la funcién de correlacién) ni a escalas muy grandes (cuando la funcién de correlacién
vuelve a aumentar después de la senial BAO). Para el andlisis se ha considerado el limite

superior, un 1%, de manera conservadora. Este error no esté correlacionado entre bins.
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Figura 5.22: Distribucién de diferencias relativas [0prr(photoz) — 0prr(2)]/0FiT(2) para los catorce
bins del andlisis (panel superior). La dispersién es del 5 %. Este error se toma constante con z, pues no

hay dependencia cuando se estudia su evolucién con z (panel inferior).

Error en la correccién de 0pr

La dispersién de todos los modelos cosmolégicos, en torno a un valor medio, es < 1%
para la correccion aplicada sobre 6p;r, tal y como se ve en la figura 4.2. La dispersion
se propaga directamente al valor de 65,0 como una fuente de incertidumbre. De manera

conservadora, se considera un error sisteméatico del 1% asociado a la correccién a.

Error sistematico asociado a la descripcién tedrica

Viendo la figura 4.3, se encuentran diferencias entre la teoria lineal y no lineal mucho
menores que el 1%. Al igual que con los anteriores sistematicos, se asigna un valor del 1 %.

Error sistematico debido a la medida del photoz

Para calcular el error asociado a la medida del photoz, se ha analizado la simulacién
MICE con z verdaderos. Se puede estimar la desviacion en 0p;r calculando las diferencias
entre los resultados obtenidos con ambos catdlogos. En la figura 5.22 (panel superior) se
muestra la distribucién de diferencias. Las incertidumbres en el photoz no introducen sesgo,
pero producen una dispersion en torno al valor central del 5%, que se asigna como el error
sistemético, ya que no se observa dependencia con z, como se ve en el panel inferior de la
figura 5.22. El error sistematico en cada bin de z esta correlacionado con los demas segin

la matriz de la figura 5.14. Este es el error sistematico dominante en la medida de 6g40.
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Figura 5.23: Contribuciones al error en g 40 en funcién de z. El error sisteméatico dominante, debido
al photoz, es comparable o mayor que el error estadistico. El resto de errores sisteméticos son mucho

menores.

Otras fuentes de incertidumbre

En cuanto a las RSD, se han variado los parametros dentro de su incertidumbre
(seccién 3.4) y se ha medido un error siempre por debajo del 1%. En la figura 5.23 se
resumen los errores en funcién de z. Aparte, hay otras posibles fuentes de incertidumbre,
como la proveniente de la magnificaciéon del brillo debido a las lentes gravitacionales, que
puede introducir correlaciones entre bins a distintos z [132]. Sin embargo, este efecto
se concentra a pequenas escalas, ademas de tener una magnitud mucho menor que la

correlaciéon inducida por el photoz, por lo que aqui se ignora.

5.3.5. Resultados: Cosmologia

A partir de la evolucién de 040 con z, e incluyendo tanto los errores estadisticos
como los sistematicos, se obtienen los parametros cosmolégicos que mejor ajustan a los

datos. El error total en cada punto se ha obtenido sumando en cuadratura oy,,, =

\/ os (stat) + o5 (sis). Se ha considerado la correlacién entre bins de z. La matriz de
BAO BAO

covarianza CA'ij se calcula a partir de la matriz de correlacién (figura 5.14) y los errores.
Aquellos que no estan correlacionados, se suman tnicamente en cuadratura a los elementos
de la diagonal de la matriz de covarianza.

Para ver cual es el conjunto de parametros cosmolégicos que mejor ajusta a los datos,

se calcula el x? para cada modelo y se busca el minimo de:

Nbpins
X2 (Qur, w) = Z (0"5.40 — O5.a0(Qnr, w))ci;1(9j3A0 — Opa0(wn, w)) (5.5)
Y]
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e MICE Cosmology

—— 99% CL

Figura 5.24: Regiones de confianza al 68 % (linea discontinua con puntos), al 95 % (linea discontinua) y
al 99 % (linea continua). La cosmologia verdadera, dada por el punto, se recupera después de aplicar el
método PLG.

donde éiBAO = afprr es la medida del éngulo en MICE y 6% ,,(Q, w) la escala angular
correspondiente al tamano del horizonte actstico para los valores de €2, vy w en el z
del bin i. La dependencia con la cosmologia se halla a partir de la ecuacion 2.26, donde
0% 40(Qnr,w) = AB y s; =1y (ecuacién 3.1).

Los resultados se muestran en la figura 5.24, donde se han fijado el resto de pardmetros
cosmoldgicos a los valores de la simulacién MICE. En la figura se muestran el 68 %, 95 %

y 99 % de nivel de confianza. Se recupera la cosmologia verdadera.

Si se restringe a un andlisis unidimensional y se fija (23, = 0,25, se encuentra un valor
para la constante de la ecuacién de estado de la energia oscura de w = —1,05 £ 0,14.
La precision de este resultado depende fundamentalmente del error en el photoz, que es
la fuente principal de error sistematico. Comparando estos resultados con los resultados
obtenidos utilizando el verdadero z de las galaxias (donde la minimizacién se realiza sin
incluir correlaciones) se ve que en este supuesto los resultados mejoran sensiblemente
(figura 5.25), como es de esperar. Este grafico pone de manifiesto la influencia del photoz
en la medida de los pardmetros cosmolégicos. Una de las vias para mejorar la precision es
conseguir una determinacién mejor del photoz. La otra es aumentar el area del cartografiado.
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Figura 5.25: Regiones de confianza al 68 %, al 95 % y al 99 % para los resultados con z verdadero (colores)
y con photoz (B/N). Ambos recuperan la cosmologia de la simulacién, pero se observa el impacto del

error sistematico debido al photoz, que disminuye la precisién.

5.4. Conclusiones al proyecto DES

Se ha aplicado el método PLG a una simulaciéon cosmoldgica con las caracteristicas
observacionales de DES. El método permite recuperar la cosmologia de la simulacién, con
una precisiéon compatible con las expectativas del proyecto DES [122]. Se han evaluado los
sistematicos principales, encontrando que el photoz es la principal fuente de incertidumbre.
Este estudio valida las previsiones que se habian hecho para el proyecto utilizando métodos
independientes y demuestra que el valor de los errores sistematicos esta dentro de las

previsiones si se consigue determinar el photoz con la precision prevista.
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6

Medida de la senal BAO en SDSS

Sloan Digital Sky Survey (SDSS) [15] es el mayor cartografiado de galaxias realizado
hasta la fecha. En su fase SDSS-II, que es la que se analiza aqui, identificé y midié unos
360 millones de objetos, incluyendo ademas, espectros para aproximadamente un millén
de galaxias. La fase SDSS-II terminé en 2009. Actualmente el proyecto continua activo en
su fase SDSS-III, uno de cuyos principales proyectos es BOSS [19], diseniado para medir
BAO con precisiéon hasta z ~ 0,7.

En este capitulo se describe el proyecto, a continuacion se explicard como se selecciona
la muestra de galaxias analizada en esta tesis y se estudiara la funcién de correlacién
donde se aplica el método PLG, midiendo el efecto de las BAO.

6.1. EIl proyecto SDSS

SDSS es el primer gran proyecto dedicado a cartografiar areas muy grandes de cielo.
En su fase SDSS-II cubrié un area de un quinto de toda la esfera celeste (~ 8400 grad?).
Fue disenado para obtener medidas en cinco bandas (u, g, 7,1, z), que abarcan un rango de
longitudes de ondas que va de 300nm a 1000nm [133] (figura 6.2), hasta una magnitud
AB limite de ~ 22 en la banda r. También se disenié para obtener espectros seleccionados
del catdlogo fotométrico.

El telescopio tiene un diseno Ritchey-Chrétien, con un campo de visién de 3 grados de
didmetro (figura 6.1). Cubre 19,8 grad®/hora en cada banda utilizando el método de la
exploracién por deriva (drift scan), implicando un tiempo de exposicién de 55 segundos.
Esta situado en el Observatorio Apache Point, Sunspot, New Mexico y viene equipado con
una cdmara de 30 CCDs de 204822048 pixeles [134] y dos espectrégrafos [135].

Tanto los datos fotométricos como los espectroscopicos se almacenan en Fermilab,
Chicago, donde también se procesan las imégenes. De ellas se extraen catalogos de millones
de galaxias [136]. La cAmara de SDSS genera alrededor de 4,6 Megabytes/s, lo que supone
un total de 15,7 Petabytes de informacién al final del proyecto, solo en las imdgenes (mas
otros 50 Petabytes en catdlogos y espectros). Durante sus casi 10 afios de funcionamiento,
SDSS ha ido publicando paulatinamente los resultados obtenidos, haciendo de libre uso
las imagenes y los catdlogos. Cada una de estas publicaciones se denomina Data Release

(DR).
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Figura 6.1: El telescopio de 2.5 metros de SDSS situado en el Observatorio Apache Point, EEUU
(http://www.sdss.org/).
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Figura 6.2: La transmitancia de los filtros utilizados en SDSS, sin incluir el efecto de la atmosféra
(http://www.asahi-spectra.com/opticalfilters/astronomical filter.html).
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6.2 Seleccion de LRG

Figura 6.3: Area del cielo cubierta por SDSS-1I en proyeccion de Aitoff, en coordenadas ecuatoriales
(http://www.sdss.org/).

En esta tesis se hara uso de la dltima y més completa muestra fotométrica de SDSS,
la muestra DR7. Sobre ella, se hard una seleccién de Galaxias Rojas Luminosas (LRG),
utilizadas después para medir la escala BAO usando el método PLG [137] y el efecto de
las RSD [138]. El uso de la muestra fotométrica permite medir la escala BAO a z = 0,55,
el corrimiento al rojo mas alto alcanzado hasta la fecha para este tipo de anélisis.

6.1.1. Catalogo DR7 fotométrico

El DR7 supone la finalizacién del cartografiado SDSS-II [139]. Contiene medidas
fotométricas de ~ 357 x 10° objetos. Las magnitudes limites alcanzadas en el sistema AB
son: u < 22,0, g <222, r <222 1< 21,3, 2 < 20,5y el area cubierta por SDSS es de
~ 8400 grad® (figura 6.3).

Para medir BAO a partir de esta muestra, se necesita construir una poblacién de
galaxias homogénea, es decir, cuyo pardmetro de bias b(z) sea tnico para toda la poblacién.
Ademas, se desea explorar la zona de alto z, por lo que se necesita que los trazadores
sean muy brillantes, para poder medirlos a grandes distancias. Como se explico en la
seccion 3.6.2, las LRG son buenas trazadoras del campo de materia subyacente y seran las

galaxias usadas en este analisis.

6.2. Seleccion de LRG

Para estudiar la distribucion de colores de las LRG en funcién del corrimiento al rojo,
se calcula su evolucién para varios tipos de galaxias con modelos semianaliticos [140]. En
la figura 6.4 [140] se muestra esta evolucion, en funcién de z, para los colores g —r y r —i.

Las LRG son galaxias elipticas E, por lo que a alto z pueblan la zona superior derecha del
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Figura 6.4: Evolucion en color y en z para distintos tipos de galaxias. La evolucion para cada tipo de
galaxia se ha generado a partir de espectros simulados, proyectados sobre los filtros de SDSS. Las LRG
son galaxias elipticas E. Los puntos representan el color de las galaxias en cada z, desde z = 0 (a la
izquierda) hasta z = 0,6, con un espaciado de Az = 0,1. En rojo, los cortes aplicados para seleccionar las
LRG a alto z (ecuacién 6.1) [140].

grafico.
Teniendo esto en cuenta, se seleccionan las LRG aplicando los cortes siguientes [42]:

1. Se selecciona la regién poblada por las LRG a alto z [140] en el diagrama color-color,

esto es, se seleccionan todos los objetos que satisfagan:

(r—i) > #w,%

(g—7r) > =072 (r—d)+1,7

2. Para minimizar la contaminacion estelar en la muestra se requiere:

17 < T Petro < 2]_
0< orps <05
0< r—s <2

0< g—r <3

ma ma
I < magsy < 245—9_

arcsec? arcsec?
b > 20°

22

Las variables g, 7, i son las magnitudes model' corregidas por extincion, rpey. la

magnitud de Petrosian? [141] en la banda r, o,,_  su error, magso el brillo superficial

"http://www.sdss.org/dr7/algorithms/photometry.html#mag_model
2http://www.sdss.org/dr7/algorithms/photometry.html#mag_petro
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medio dentro del radio Petrosian, definido como:

magso = Tpetro + 275 log(ﬂ-R;etroBO) (61)

donde Rpetro50 €s el radio Petrosian, y b la latitud galactica.

Aplicando estos cortes en la muestra fotométrica de SDSS, se seleccionan ~ 1,40 x 10°
objetos. La muestra no es pura al 100 %, sino que contiene una pequena contaminacién
debido a las estrellas. Para estimar esta contaminacion se utilizan aquellos objetos de
nuestra seleccion que estan en la muestra espectroscépica, donde, usando el espectro
completo, se pueden distinguir y clasificar, como se vera en la seccién 6.5.

6.3. Medida del corrimiento al rojo fotométrico

En este trabajo se usa el catdlogo extendido de Fermilab-Chicago [142], que contiene la
distribucién de probabilidad completa (pdf) del z para cada objeto [143]. Esto supone una
ventaja frente a otros métodos [143]. El conocimiento de la funcién dn/dzy.. es inmediato
con este método, calculada como la suma de todas las pdf (z) de las galaxias que se estudian.
Esta informacion es importante si se quiere hacer una descripcion tedrica precisa de la
funcién de correlacion observada.

El valor de photoz asignado a cada galaxia es el z tal que la distribucién de pdf(z) sea
méxima, al que se llama z,,,,. La informacién pdf(z) permite aplicar criterios de calidad
en el photoz. Asi, se imponen los siguientes cortes de calidad en la muestra:

||Zmean - Zmar” < 0705 Y Opdf(z) < 0,1

El primer corte elimina aquellas galaxias para las que la pdf(z) tiene varios maximos
locales y el segundo corte aquellas galaxias con una incertidumbre en la pdf(z) grande.

Ademés, la pdf(z) completa se usa para calcular la distribucién N(z) de las LRG, que
se muestra en el panel superior de la figura 6.5. El ~ 90 % de las galaxias seleccionadas
se concentran en el rango 0,4 < z < 0,6, por lo que se realiza el estudio en este intervalo.
La eleccién 6ptima para calcular la funcion de correlacién es hacer dos bins de anchura
Az = 0,1 centrados en z = 0,45 y z = 0,55. Si se seleccionan bins més estrechos la
correlacion entre ellos debido a la resolucién en photoz es muy grande y la anchura real,
también por efecto de la resolucion, no serda muy distinta de Az = 0,1, por lo que no se
gana en precisién. Por otra parte, en un unico bin de Az = 0,2 el efecto de proyeccién es
muy grande, lo que disminuye la amplitud de la senal BAO e impide su deteccién. En los
paneles inferiores de la figura 6.5 se muestran las funciones dn/dzy.. para los dos bins de
estudio, calculadas sumando las probabilidades de las galaxias cuyo z,,.,, esta entre los
limites de los bins. En el bin z = 0,45 el méximo de la distribucion se encuentra a z ~ 0,5,
en el limite del bin y la distribucién es asimétrica. Esto implica que el photoz calculado
para las galaxias en este bin tiene un pequeno sesgo. Para las LRG, a z ~ 0,4, el salto a
4000 A en el espectro de las LRG pasa de medirse en el filtro r a medirse en el filtro 7, lo

que produce una degeneracién grande en la determinacion del photoz. La distribucion para
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Figura 6.5: Distribucién de galaxias en funcién de z (panel superior). En el panel inferior, las funciones
dn/dze para las LRG sumando las pdf(z) de las galaxias que cumplen 0,4 < 24, < 0,5 (izquierda) y

0,5 < Zmaz < 0,6 (derecha), una vez se aplican los cortes de calidad en el photoz.

el bin z = 0,55, sin embargo, es muy aproximadamente gaussiana y estd bien centrada en

el bin.

6.4. Mascara

En la seccién 3.6.3 se introdujo el concepto de mascara. En nuestro caso, para construirla,
se usan ~ 70 x 10° galaxias del catdlogo DR7 para las que se ha calculado la pdf(z). Se
excluyen del andlisis, ademas de las regiones por debajo de b = 20°, aquellas regiones
donde la aceptancia geométrica del cartografiado es compatible con la no observacion, es
decir, si la densidad de galaxias es < 20 galaxias/pixel. La mdscara resultante se muestra
en la figura 6.6, en coordenadas esféricas, donde ¢ = ra y 0 = (w/2 — dec), siendo ra y dec
las coordenadas ecuatoriales. Se ha excluido, ademas, la regién sin conexién con el area
principal y algunos pixeles en los bordes para asegurar la correcta calibracién fotométrica
en todo el drea. La banda vertical a ¢ ~ 3 se debe a que el photoz no esta calculado para
esos objetos. La méscara cubre un area de ~ 7000 grad? y se ha verificado que es vélida
en todo el rango 0.4 < 2,4 < 0,6.

Un total de ~ 1,1 x 10° galaxias seleccionadas se encuentran en el rango 0,4 < Zyee < 0,6

y dentro de la mascara.
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Figura 6.6: Distribucién espacial de todos los objetos del DR7 en coordenadas esféricas ¢ = ra, 6 =
5 — dec, siendo ra, dec las coordenadas ecuatoriales. Las zonas blancas son zonas con mala fotometria
(donde la aceptancia es compatible con la no observacién) y se eliminan de la méscara. La franja a ¢ ~ 3

se debe a un error en el catdlogo pdf(z).

6.5. Contaminacion de la muestra

Para medir la pureza de la muestra seleccionada se utiliza el catdlogo espectroscépico
de SDSS. Se usan aquellas galaxias seleccionadas para las cuales se ha medido el espectro,
ya que esto permite clasificar el objeto. Los tipos espectrales se enumeran en la tabla 6.1,
con el identificador asignado en SDSS?.

0 - Desconocido 1 - Estrella 2 - Galaxia
3 - Quasar 4 - Quasar alto z 5 - Cielo

6 - Estrellas tardias 7 - Galaxia con linea de emision

Tabla 6.1: Clasificacién espectral en la muestra espectroscépica de SDSS.

De los ~ 1,1 x 10° objetos seleccionados en el rango 0,4 < .. < 0,6, hay espectros
medidos para 10988 de ellos. En la figura 6.7 se ve el niimero de objetos segin su tipo
espectral. Un ~ 5% de los objetos tienen una clasificacién espectral distinta de galaxias.

Para estudiar el efecto de la contaminacién en la funcién de correlacién angular, se
calcula w(f) para los objetos no clasificados espectralmente como galaxias (con tipos
espectrales 0,1 o 6 en la clasificacion de SDSS) que pasan los cortes (a excepcién del
corte en magsy que no cambia la forma de la funciéon de correlaciéon, para mantener la
estadistica). El resultado se muestra en la figura 6.8, junto a la funcién de correlacién para
> 10° estrellas identificadas del catdlogo estelar Tychos-2 [144]. Ambas son iguales. Esta
coincidencia indica que, en efecto, los objetos que contaminan la muestra seleccionada se
distribuyen como se espera que hagan las estrellas. Ademas la correlacién varia lentamente

con 6, por lo que no se espera ningin efecto sobre 0p40. La distribucién de estrellas

Shttp://cas.sdss.org/dr7/en/help/browser/enum.asp?n=SpecClass
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Figura 6.7: Tipo espectral para los objetos seleccionados con espectro medido. 0 son los objetos
desconocidos, 1 son estrellas, 2 son galaxias, 3 son qudsares, 4, 5 y 7 son quasares a alto z, cielo y galaxias
de emisién respectivamente y 6 son un tipo especial de estrellas, llamadas tardias. La contaminacion es de
un ~ 5%.

esta descorrelacionada con la de galaxias, por lo que la funciéon de correlaciéon medida

w(0)eps se puede expresar como:

w(e)obs = (1 - fstar)Qw(g)LRG + ftha’rw(e)star (62)

donde fgqr es la fraccién de contaminacion de la muestra (en este caso fsqr = 0,05),
w(0) star 1la funcién de correlaciéon de estrellas, dada en la figura 6.8 y w(#)re la funcién
de correlaciéon de LRGs.

6.6. La funcion de correlacién angular

El niimero de objetos en cada uno de los bins elegidos es 0,48 x 10° para z = 0,45 y
0,63 x 10° para z = 0,55. En la figura 6.9 se muestran los mapas de densidad para cada
uno de ellos. La funciéon de correlacion se calcula utilizando el estimador de Landy &
Szalay [85] (ecuacién 3.5). Para calcularlo se construyen catélogos aleatorios con un total
de ~ 5 x 10% particulas.

En la figura 6.9 se muestran las funciones de correlacion medidas. Los errores y
covarianzas se han evaluado usando tres métodos independientes, que se describen a

continuacion.

6.7. Calculo del error en la funcién de correlacién

En la figura 6.10 se muestra el error calculado con tres técnicas independientes, para
los dos bins. Las 3 estimaciones son compatibles. En las funciones de correlacion de la
figura 6.9 se ha utilizado la prediccién analitica. Las tres estimaciones coinciden también
en la matriz de correlacién entre angulos, que se muestra en la figura 6.11.

A continuacion se describen las tres técnicas estudiadas.
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Figura 6.8: Funcién de correlacién para las estrellas del catdlogo Tychos-2 en la mascara de SDSS, en
comparacién con la funcién de correlacién de los objetos SDSS no identificados como LRG y que pasan los
cortes (a excepcion del corte en magsp). Ambas son iguales, confirmando que los contaminantes provienen

de la Via Lactea y por tanto estan descorrelacionados con las LRG.

6.7.1. Error analitico

El error se calcula utilizando la ecuacién 3.33 de la seccion 3.6.5, una vez se tiene una
descripcidn correcta de las funciones de correlaciéon observadas (seccién 6.11). Aqui se ha
usado la cosmologia de WMAP7, con las funciones de seleccién ¢(z) = dn/dzy. calculadas
anteriormente (figura 6.5, panel inferior).

6.7.2. Realizaciones Montecarlo

Esta técnica consiste en generar realizaciones aleatorias de la funcién de correlacién
observada. Para un campo aleatorio gaussiano, los coeficientes a,,, (ecuaciéon 3.28) son
también variables aleatorias, cuyas partes real e imaginaria son variables aleatorias gaus-
sianas con media 0 y anchura o = /C}. Los C} se calculan de la w(f) medida, y se generan
tantos conjuntos de coeficientes a;,, como sea necesario. De la anchura de la distribucién
de todas las w(#) asi generadas, se obtienen los errores.

Finalmente, la covarianza es

n

Cij = D (wil(8) = p(8:)) (wi(8;) — u(6;)) (6.3)

k=1

donde p(0) es el valor medio de las n realizaciones en la escala §. En nuestro analisis se

generan 50 realizaciones artificiales para cada una de las w(f) observadas.

6.7.3. Jackknife

La técnica Jackknife es 1til cuando solo se tiene una realizacién del experimento (como

ocurre en cosmologia). Consiste, en el caso de la funcién de correlacién, en dividir el area
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Figura 6.9: Mapas de galaxias y funciones de correlacién para los dos bins de este estudio.
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Figura 6.10: Comparacién entre las tres estimaciones del error para z = 0,45 (izquierda) y z = 0,55
(derecha). El error analitico en negro, el error Jackknife en azul y el error con las realizaciones en rojo.

Las tres estimaciones estan de acuerdo en ambos bins.
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Figura 6.11: Matriz de correlacién para el bin z = 0,55 calculada con la prediccién tedrica (izquierda) y
con Jackknife (derecha). La matriz de correlacién resultante es compatible en ambos casos y se extiende
hasta ~ 1°.
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Figura 6.12: Regiones en las que se subdivide la méscara de SDSS para calcular el error por Jackknife.
En cada realizacién, se elimina una regién y se calcula la funcién de correlacién. La varianza de las 80

realizaciones da el error en w(#).

de observacién en M regiones de dreas y formas similares. Después se mide w() M veces,
donde en cada una de las medidas se elimina una de las M regiones. La covarianza se
estima con la ecuacion 6.3 pero sustituyendo % por ”T_l para dar cuenta de la correlacién
entre las M estimaciones de w(f). En este caso, para calcular el error Jackknife, se divide

el drea en M = 80 regiones (figura 6.12).

6.8. Medida de 040

En la figura 6.13 se muestra el ajuste del método PLG a las funciones de correlacién
medidas. La senal BAO en el bin z = 0,55 se detecta con una significancia ~ 2,60 y con
una bondad de ajuste de x?/ng,; = 0,6. A z = 0,45 no hay deteccién significativa. Esto
se debe a que la calidad del photoz es peor, efecto que disminuye la amplitud de la senal
BAO, haciéndola indetectable.

Con el valor de Op;1(z = 0,55) = (3,554 0,17)° se obtiene 40 aplicando la correccién
de proyeccion para el z y grosor de bin correspondiente, como se vio en la seccion 4.5.
Para el bin z = 0,55, el valor de a(z, Azyye) = 1,12 (ecuacion 4.3). El valor de Az,
se ha calculado como \/%Azp;wtoz a partir de la distribucion real de galaxias en el bin
(figura 6.5). Todo esto resulta en un valor de fp40(z = 0,55) = (3,98 + 0,19)°, sin incluir
sistemdticos. Esta es la medida a méds alto z hasta la fecha [137]. El valor esté de acuerdo
con la cosmologia de WMAP7, como puede verse en la figura 6.14, junto a las medidas
anteriores de BAO. Esta medida incluye tanto el error sisteméatico como el estadistico.
A continuacién se detalla el calculo de los errores sistematicos que no estan incluidos en
la simulacion utilizada en el capitulo anterior, pero que son importantes en la medida.
Fundamentalmente se deben a efectos de seleccion de la muestra y a efectos de un photoz

no ideal.
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Figura 6.13: Resultado de aplicar el método PLG sobre las funciones de correlacion. También se muestra

la ley de potencias (PL) para comparar el método PLG frente a una distribucién sin senial BAO.

6.9. Errores sistematicos

Para una medida real hay que considerar los posibles errores sistematicos que no
estaban incluidos en la simulacién presentada anteriormente. Estos errores provienen de 2

fuentes: el posible comportamiento no gaussiano del photoz y la seleccion de la muestra.

Para estimar cuanto influye que el photoz no sea completamente gaussiano, se ha
calculado w(f) en el rango 0,5 < z < 0,6 para un algoritmo distinto: utilizando la
distribucién pdf(z) completa (y no zn.). En este caso, cada galaxia contribuye una
probabilidad (dada por el area de la pdf(z) dentro de los limites 0,5 < z < 0,6), incluso
cuando el 2z, no estd dentro de los limites del bin. En la figura 6.15 se muestra la
comparaciéon entre ambos resultados, la diferencia es de un 2%, que se incluye como
contribucion al error sistematico. Este error estd completamente correlacionado con el

error del photoz calculado en la seccién anterior.

Para estudiar los efectos de seleccién, se han relajado los cortes fotométricos (ecuacién 6.1),
encontrando una dispersién en Oprr del 2,5 % que se asocia con el sistemdtico de seleccion.

En el panel inferior de la figura 6.15 se muestran los resultados.

Para ver los efectos de la mascara, se estudia una posible dependencia de los resultados
con la latitud galactica b. A menor latitud, cerca del plano galactico, la extincion es
mayor y los errores fotométricos son también mayores. Ademas, la densidad de estrellas
aumenta y la probabilidad de confundir una estrella con una galaxia también crece. En
el panel izquierdo de la figura 6.16 se muestra la densidad de galaxias en funciéon de la
latitud galdctica para el bin de z = 0,55, en unidades de galaxias/pixel, donde cada pixel
tienen un area de 0,01 grad®. Se aprecia un gradiente con la latitud galéctica, debido a
la contaminacién de estrellas. Para estudiar este efecto, se ha calculado la funcién de

correlaciéon cortando en b < 25° y se ha aplicado el método PLG. En el panel derecho de
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Figura 6.14: Comparacién de la escala BAO estimada en esta tesis con lo esperado en la cosmologia
WMAP7T. La banda de error en la prediccién se debe a la incertidumbre en Hy. La medida a z = 0,55
estd en acuerdo con el resultado de WMAPT.
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Figura 6.15: En el panel superior, comparaciéon del método PLG sobre dos funciones de correlacion
correspondientes a dos métodos diferentes de medida del photoz. En rojo el resultado del andlisis, en azul
el ajuste con un photoz distinto, dando una dispersién del 2 %. En el panel inferior, el efecto de relajar
los cortes de seleccion en la muestra LRG. La seleccidn cuts es el resultado del andlisis, mientras que la
seleccién no cuts es relajando los cortes de calidad (ecuacién 6.1). Aunque la amplitud cambia ligeramente,

la posicién de O 1 solo varia dentro del 2,5 %, que se asocia como sistemdtico de la seleccién.
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Figura 6.16: En el panel izquierdo, la densidad de objetos en funcién de la latitud galéactica b. En el

panel derecho, el corte aplicado sobre la méascara, donde se calcula w(6).

Systematic error AbBpao

Parametrizacién 1%
Photoz 5%
RSD 1%
Teoria 1%

Efecto de proyeccién 1%

Algortimo de photoz 2%
Seleccién 2.5%
Méscara 2%

Tabla 6.2: Estimacién de los errores sistematicos en la determinacién de 0 40. Los que estan por encima
de la linea horizontal se estudiaron en el capitulo anterior. Los otros son las nuevas contribuciones que
surgen de un cartografiado real. El error del algoritmo de photoz y del photoz estdn completamente

correlacionados.

la figura 6.16 se muestra el corte sobre la mascara. Las regiones por debajo de b = 25° se
eliminan del calculo.

En la figura 6.17 se muestra el resultado de aplicar el método PLG sobre la seleccién,
tras cortar en b = 25°. La amplitud no cambia apreciablemente, pero la estadistica
disminuye. El valor de fp;r varia un ~ 2 % respecto a la seleccién sin corte, que se suma
al sistemdtico de la seleccion. La significancia, en este caso, disminuye a S/N = 2,30, por
ser menor el drea y el nimero de galaxias, lo que se traduce en una mayor incertidumbre
en w(f).

En la tabla 6.2 se muestran todos los errores que se aplican a la medida de 0g40. El

error sistemético total es de ~ 7,9 %.

6.10. Sensibilidad a la energia oscura

Para medir la sensibilidad de los datos actuales de BAO a la energia oscura se utilizan
las medidas de la figura 6.14: Percival 2007 a z = 0,2 [145], Percival 2010 a z = 0,275 [7], la
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Figura 6.17: Efecto en w(f) tras cortar en b = 25°. Pese a que la amplitud cambia ligeramente, el cambio

en Opr es pequeno.

medida realizada en esta tesis a z = 0,55 y una a z = 0,35, 6 Sdnchez 2009 [146] (conjunto
SA), 6 Eisenstein 2005 [6] (conjunto EI). Las otras medidas estan muy correlacionadas con
las utilizadas y no se usan. Se asume un Universo plano €2, + Qpgp = 1 con perturbaciones
adiabéticas, y se utiliza la ultima medida de Hy, publicada en el 2011 [74], con un valor de
Hy=738+24km s~ Mpc™.

En la figura 6.18 se muestran los intervalos de confianza al 68 %, 95 %, 99 %, en el
plano Q,;, w y fijando el resto de parametros a los valores de WMAP7. A la izquierda
se muestra el conjunto SA y a la derecha el conjunto EI. En ambos casos los datos son
compatibles con el modelo ACDM. Si se restringe a un anélisis unidimensional (figura 6.19),
la resolucién en w es del ~ 12 % para el conjunto SA y del ~ 15% para el conjunto EI, sin
incluir la incertidumbre en Hy.

Se estudia ademas la sensibilidad de los resultados a una ecuaciéon de estado que
evoluciona con el tiempo wpp = wy + waﬁ. En la figura 6.20 se muestran los contornos
de confianza para los parametros wy y w,, donde se ajusta la evolucion de la escala angular
Opao con z a estos dos parametros. El resto de pardametros cosmoldgicos se han fijado a
la cosmologia de WMAPT. Los datos son compatibles con que la energia oscura sea una
constante cosmoldgica (wg = —1, w, = 0) y no son sensibles a su evolucién con el tiempo.

Para mejorar la sensibilidad en su evolucién, son necesarios cartografiados mas profundos.

6.10.1. Muestra completa de BAO

Alternativamente a medir la escala angular de las BAO, se puede calcular el intervalo
de Azpap asociado a las BAO en la distribucién espacial de galaxias y relacionarlo con la
escala acustica en el desacoplo. Como se vio en la seccién 3.3: Azgao(z) = rgaoH(z)/c.

Esta técnica solo se puede utilizar cuando la precisién en z es grande, como ocurre en los
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Figura 6.18: Intervalos de confianza en el espacio s, w, fijando el resto de pardmetros a la cosmologia
de WMAPT en el conjunto SA (izquierda) y en el conjunto EI (derecha). Los datos son compatibles con
ACDM. No estd incluido el error en Hy.
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Figura 6.19: Intervalos de confianza para la energia oscura con ecuacién de estado constante, fijando el
resto de parametros a la cosmologia de WMAPT. Los datos son compatibles con que la energia oscura sea
A (w = —1), siendo la incertidumbre de 12 % y 15 %. Si se varia el valor de Hy dentro de su error dado

por WMAP7, existe una contribucién extra de o,, = 0,15.
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Figura 6.20: Intervalos de confianza para energia oscura con ecuacién de estado w = wqg + waﬁzz, para
el conjunto SA (izquierda) y para el conjunto EI (derecha). Los datos son compatibles con que la energfa
oscura sea una constante cosmoldgica, representanda en la figura por el punto. Con los datos actuales,
aun no hay suficiente sensibilidad a su variacién con el tiempo. Los modelos por encima de la linea de

puntos estan excluidos.

cartografiados espectroscopicos o en ciertos cartografiados fotométricos, como por ejemplo
en PAU [22]. En cuanto a la muestra fotométrica DR7 de SDSS, la precisién en z es baja
y por lo tanto esta medida es imposible.

Para estudiar la sensibilidad total de las BAO a la energia oscura, se usan las medidas
de la escala radial obtenidas en [147] a z = 0,24 y a z = 0,43, junto con las medidas
angulares anteriores del conjunto SA. Combinando ambos resultados se obtienen los
intervalos de confianza del panel izquierdo de la figura 6.21. Anadir las medidas radiales
mejoran significativamente la sensibilidad de las BAO a la energia oscura, rompiendo la
degeneracién en el plano w,. El minimo de x? se obtiene para wy = —1,01, w, = 0,04,
con una probabilidad de ajuste de 55.38 %. Restringiendo el andlisis a una dimension:
wo = —1,03+ 0,16 6 w, = 0,06 £ 0,22, incluyendo sistematicos y la incertidumbre en Hy.
Este resultado es compatible con que la energia oscura sea una constante cosmolégica.
Ademés, la precision actual del método de las BAO, a la evolucion con z del parametro de
la ecuacién de estado de la energia oscura es del 20 %. En el panel derecho de la figura
6.21 se muestra el efecto de cada una de los observables BAO de manera independiente.
La informacion angular rompe la degeneracién en wy, mientras que la informacion radial
rompe la degeneracion en w,. Por lo tanto, pese a que la informacion radial es mas sensible
a la evolucion dinamica de la energia oscura, en caso de que exista, la informacion angular
es igualmente importante para hallar la naturaleza de la energia oscura. Para las BAO
radiales, el minimo de x? se encuentra en wy = —1,35, w, = 0,28 y para las BAO angulares
en wy = —0,93, w, = —1,96.

Finalmente, en la figura 6.22 se muestra el efecto neto de Opa0(z = 0,55) en la
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Figura 6.21: Intervalos de confianza para energia oscura con ecuacién de estado w = wo + we 77, para
el conjunto SA e incluyendo las medidas de Azpao de [147] (izquierda). Los datos son compatibles con
que la energia oscura sea una constante cosmolégica, representanda en la figura por el punto. A la derecha,
efecto de cada uno de los dos observables BAO en los resultados, donde tinicamente se muestra el contorno
al 68 %. Las medidas angulares (rojo) caracterizan mejor el valor de wg, mientras que las radiales (azul)
son mds sensibles a w,. La combinacién de ambas (negro) permite obtener una medida precisa de la

energia oscura.
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Figura 6.22: Efecto de incluir el valor 540(z = 0,55) hallado en este trabajo, sobre la sensibilidad a la
energia oscura con ecuacién de estado w = wgy + waﬁzz. En azul el resultado obtenido sin este punto y
en negro, si se incluye la medida a z = 0,55. La precisién del ajuste mejora ~ 4 %, aunque el valor del
minimo no cambia. Con esto, se concluye que la medida aqui realizada es compatible con las medidas

anteriores, ademas de que al incluirla, se gana precision.

106



6.11 Medida del ritmo de crecimiento

sensibilidad a la energia oscura. Si se ignora este valor, el minimo se encuentra en wy =
—1,09, w, = 0,04, con una probabilidad del 51.47 %, que comparado con lo anterior hace
una mejoria en la probabilidad del ajuste de 4 %, por lo que el efecto de este punto no es
despreciable. Por lo tanto, el valor obtenido en esta tesis estd en perfecto acuerdo con las

medidas anteriores, tanto angulares como radiales.

6.11. Medida del ritmo de crecimiento

El estudio de w(#) permite, ademds, hacer una medida del ritmo de crecimiento de
las fluctuaciones de densidad a través del efecto de las RSD [138]. Para ello, se ajusta
w(0) al modelo tedrico descrito en el capitulo 3, en este caso a z = 0,55, con pardmetros
libres b(z = 0,55) v f(z = 0,55) e incluyendo el efecto de las estrellas (ecuacién 6.2); b(z)
es el parametro de bias de las galaxias y f(z) determina el ritmo de crecimiento de las
fluctuaciones de densidad, relacionado con las RSD (ecuacién 3.15). El resto de parametros
se fijan a la cosmologia de WMAP7 [5], con Q) = 0,272, Qpr = 0,728, Q, = 0,0456, n, =
0,963, h = 0,704 y os(z = 0) = 0,809.

El resultado del ajuste se muestra en la figura 6.23. Los valores del mejor ajuste son
b(z=10,55) =186 £ 0,03y f(z =0,55) = 0,81 + 0,76; los intervalos de confianza a 1o se
muestran en el panel superior de la figura 6.24. El valor de b(z) estd dentro de lo esperado
para las LRG a z = 0,55 [148]. 0g(2) es la amplitud de las fluctuaciones de densidad a
8/h Mpc y es un parametro libre en la teorfa. A partir de f(z), se puede calcular el ritmo
de crecimiento, ya que:

oD,

_ Di(?)
S5 ==

1tz
f(Z) - O'g(O)

donde f(z) se puede parametrizar como f(z) = Q/(2)? [149]. En esta parametrizacién, el

f(2)os(2) (6.4)

factor de crecimiento toma la forma:
D.(2) = exp(— / Qur(z)' /(1 + 2)dz) (6.5)
0

El resultado del ajuste a %(z) se muestra en el panel inferior de la figura 6.24,
utilizando también medidas previas [150]. Para este ajuste, 0g(0) = 0,8 [151], donde
0s(z) = Di(z)og(0). A diferencia de otros andlisis similares [152], aqui no se impone
ningun valor sobre 7, ya que sirve para medir desviaciones al modelo estandar. Ajustando
al modelo, resulta en v = 0,54 4+ 0,17. La medida que aqui se presenta es compatible con
GR, aunque su sensibilidad esta limitada por las caracteristicas del cartografiado. Ademas,
es la primera que se obtiene usando datos de cartografiados fotométricos, demostrando

asi que es posible utilizarlos para realizar esta medida.
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Figura 6.23: Ajuste de w(#),ps al modelo ACDM, con pardmetros libres b(z = 0,55) y f(z = 0,55). La
linea roja es el mejor ajuste considerando una contaminacién de estrellas de fgiq = 5 %. En este caso:
b(z = 0,55) = 1,86 £ 0,03 y f(z = 0,55) = 0,81 & 0,76. La linea azul corresponde al mismo ajuste si
fstar = 0%. Por comparacién, se incluye también la w(8) con la cosmologia de WMAP7 (linea discontinua).
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Figura 6.24: Panel superior, los intevalos de confianza en el plano f X og(z = 0,55) y b X os(z = 0,55).
La linea discontinua corresponde al contorno a 1o si se marginaliza y la linea continua sin marginalizar.
Panel inferior, el ritmo de crecimiento obtenido del andlisis de la muestra fotométrica DR7 de SDSS (azul),

junto a otras medidas espectroscépicas [150] (rojo) y la prediccién de la Relatividad General.
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7

Conclusiones

En esta tesis se ha presentado un método nuevo, aplicable especialmente a catalogos
fotométricos, para localizar con precision la escala de las Oscilaciones Actsticas de Bariones
(BAO) en la distribucién de galaxias, y después utilizarla como una regla estdandar. Lo
novedoso del método es como extraer la escala BAO de la funcién de correlacién angular
w(@), sabiendo que el méximo local no es directamente la regla estdandar. Para ello se
ajusta w(f) como la suma de una ley de potencias y una gaussiana, alrededor de la escala
BAO. La media de la gaussiana, 0p;7, esta relacionada con la escala BAO, 040, por un
factor que es independiente de la cosmologia y solo depende de z y del grosor del bin Az.

Esta técnica se ha calibrado con cientos de configuraciones tedricas, para varias cos-
mologias, corrimientos al rojo y grosores de bin distintos. En todas ellas la escala BAO se
recupera con una precision mejor que el 1%.

A continuacién se ha aplicado el método a una simulacion del proyecto Dark Energy
Survey (DES). Este estudio confirma que funciona correctamente, recuperando la cos-
mologia de la simulacion. Ademas, ha permitido hacer una prediccion de la sensibilidad
de DES a la energia oscura utilizando las BAO [122]. El resultado satisface los requisitos
cientificos del proyecto.

Finalmente se ha estudiado el catdlogo fotométrico DR7 de Sloan Digital Sky Survey
(SDSS). Aplicando el método se ha medido la escala BAO al corrimiento al rojo mas
alto hasta la fecha, a z = 0,55 [137]. El resultado es compatible con el modelo ACDM.
La significancia de deteccién estd de acuerdo con lo esperado tedricamente segin las
propiedades del cartografiado. La escala BAO medida 0p40(z = 0,55) = (3,98 + 0,33)°, se
utiliza junto con medidas previas y con medidas de la escala BAO radial para estudiar la
energia oscura. Los datos actuales son perfectamente compatibles con la descripcion de
la energia oscura como una constante cosmoldgica, con un valor para la constante de la
ecuaciéon de estado de la energia oscura de wy = —1,03 4+ 0,16. Se ha evaluado también el
efecto de la inclusién de la medida p40(z = 0,55). Con este punto, que es compatible
con las medidas anteriores, se gana en precision, con una mejora en la probabilidad del
mejor ajuste de ~ 4 %, respecto a las medidas anteriores. Las medidas actuales de la escala
radial de las BAO son mas efectivas para discriminar entre modelos dindmicos, mientras
que las medidas angulares som mas sensibles al valor actual de la energia oscura. Futuros
cartografiados, como DES o BOSS, permitiran mejorar la sensibilidad de las BAO a la
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energia oscura.

Utilizando las funciones w(f) medidas, ademads, se mide el ritmo de crecimiento f(z =
0,55) = 0,81 + 0,76, relacionado con el efecto de las RSD, que permite probar desviaciones
de la Relatividad General. Es la primera medida de f(z) utilizando datos fotométricos, lo
que demuestra la viabilidad de la medida y abre el camino a futuros cartografiados [138].

En general, la sensibilidad a las BAO en cartografiados fotométricos depende de dos
factores principales: el area observada y la calidad de los photoz. La primera domina
el error en w(f). La segunda es la fuente dominante de errror sistemético. Por tanto,
los algoritmos de reconstruccion del photoz seran cruciales en la nueva generacion de

cartografiados.
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