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Resumen

En este trabajo se estudiaron las anisotropias relacionadas a los efectos de lentes gravitacionales
débiles, mediante la correlacion de los camulos de galaxias presentes en el Universo actual con la
informacion procedente del mapa de Radiacion del Fondo Cosmico de Microondas. Para ello, se
hizo uso del catalogo de caimulos de galaxias redMaPPer y los armonicos esféricos del potencial
de lentes gravitacionales provenientes de la colaboracion Planck, que permiten reconstruir el mapa
de convergencia x. Estos datos, que son de publico acceso, fueron interpretados y procesados con
la libreria Healpy en el marco del sistema HEALPix y, utilizando como herramienta el computo
de perfiles radiales medios del parametro de convergencia « a partir de la técnica de apilamiento,
se busco estudiar la influencia de las lentes sobre el Fondo de Radiacion de Microondas en base
a las fluctuaciones de masa del mismo. Ademas, se alinearon los camulos respecto a su distribu-
cion de galaxias miembro y a través de las mismas técnicas de analisis se estudio la dependencia
del parametro de convergencia x respecto a la orientacion de los perfiles segun la distribucion de
galaxias satélite de los sistemas estudiados.

Se encontrd un significativo exceso en los valores de convergencia alrededor de los cumulos, que
al momento de alinear con respecto a las galaxias miembro presentaron diferencias notables entre
los perfiles orientados paralela y perpendicularmente. A partir de un modelo de densidad superfi-
cial de masa anisotrépico en el modelo ACDM se observo un razonable acuerdo con los resultados
obtenidos en el trabajo, permitiendo estimar la masa y elipticidades medias de la muestra de cu-

mulos.



Abstract

The aim of this work is to study the weak lensing anisotropies in the Cosmic Microwave Back-
ground through the cluster-mass correlation function in the radiation CMB map. For this, we
will use the redMaPPer clusters and the spherical harmonics of the gravitational lensing poten-
tial from the Planck Collaboration, which allow us to reconstruct the x convergence map. This
data, which are publicly available, will be interpreted and processed with the Healpy library un-
der the HEALPix system and using the x convergence parameter mean radial profiles stacking
technique, and we will study the weak lensing effects on the Cosmic Microwave Radiation Back-
ground from its mass fluctuations. In addition, the clusters will be aligned respect their galaxies
member distribution and through the same analysis techinques we will study the dependence of the
k convergence parameter with respect to the orientation of the profiles according to the satellite
galaxies distribution of the studied clusters.

We found a significative excess in the convergence values around the clusters, which when aligned
with respect to the member galaxies present notable differences between the parallel and perpen-
dicularly oriented profiles. From an anisotropic surface mass density model in the ACDM scenario,
we found a reasonable agreement with the results obtained in this work, allowing the estimation

of the mean mass and ellipticities of the cluster sample.
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Introduccion

La radiacion del Fondo Cosmico de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés) es la radiacion
electromagnética proveniente de la época en la cudl el Universo se enfrid lo suficiente como para
permitir la formacion de los primeros atomos de hidrégeno, que sucedié aproximadamente 380000
anos luego del Big Bang. A partir de ese momento, los fotones comienzan a propagarse libremente.
Las primeras observaciones de esta radiacion confirmaron que se trataba de una sefal aproximada-
mente uniforme, asociada a un espectro de cuerpo negro con temperatura media de 2.725 Ky
anisotropias del orden de 107" [|I]]. Seglin su origen, estas anisotropias se pueden clasificar en
primarias o secundarias. Las anisotropias primarias pueden ser causadas por el redshift gravita-
cional y se observan en escalas angulares grandes o pueden ser debidas a la evolucion del fluido
primordial en donde se encontraban tanto los fotones como los bariones, y aparecen en escalas mas
pequenas [2]. La deteccion de estas fluctuaciones primarias confirma la existencia de las inhomo-
geneidades de densidad primordiales que indujeron la formacion de estructuras en el Universo.
Ademas, los fotones interactiian con las estructuras cdsmicas que van encontrando en su camino
hacia el observador, por lo que sus frecuencias, energias y/o direcciones se ven modificadas du-
rante ese trayecto. Estas interacciones son las que dan origen a las anisotropias secundarias, que
pueden ser de dos clases: de indole gravitacional o relativas a procesos que involucran dispersion.
Entre las anisotropias secundarias inducidas por el potencial gravitatorio, es importante destacar
el efecto de lentes gravitacionales débiles [3]. Dicho efecto, relacionado a las estructuras en gran
escala no modifica la energia total de los fotones sino que la redistribuye, y puede ser cuantificado
en escalas pequefias de aproximadamente algunos minutos de arco. El andlisis de las anisotropias
es de fundamental importancia ya que la informacion proveniente del CMB permite, entre otras
cosas, conocer caracteristicas del Universo temprano a partir de estas fluctuaciones.

El modelo de formacion jerarquica de estructuras [4] establece que la distribucion actual de ma-
teria es resultante del proceso evolutivo de las pequefias fluctuaciones originadas en el Universo
temprano. El progresivo colapso produce la condensacion de gas, induciendo la formacion estelar
y la posterior formacion de galaxias dentro de los halos de materia oscura. Ya formadas, las galax-
1as responden a grandes flujos globales desde regiones subdensas hacia regiones sobredensas [5].
Estas regiones, que concentran la mayor cantidad de materia presente en el Universo, estan local-
izadas en las intersecciones entre paredes y filamentos, y hospedan una gran variedad de sistemas

de galaxias, grupos y cumulos. En contraste, los vacios césmicos ocupan aproximadamente un 60
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% del volumen, determinando en gran medida la geometria de la distribucion de materia en gran
escala. Asi, los grupos y cumulos de galaxias mas masivos estan localizados en las superestruc-
turas globalmente mas densas del universo [(]. Con respecto a la distribucion de materia de los
halos masivos, estos se forman a través de la acrecion de halos de masas menores en direcciones
privilegiadas definidas por la estructura filamentaria. Como resultado, la forma de los halos ma-
sivos no es esférica sino triaxial y, por lo tanto, se observan elipticos en proyeccion.

Dado que las anisotropias gravitacionales secundarias del CMB estan directamente relacionadas
con la distribucion de masa, combinar informacion del CMB con trazadores de masa permite esti-
mar y estudiar pardmetros en los modelos cosmoldgicos, como en los mismos trazadores. Existen
numerosos trabajos que analizan la relacion entre la estructura en gran escala (LSS, por sus siglas
en inglés) y la radiacion proveniente del CMB. Recientemente, Kovacs [[7] ha presentado un anali-
sis sobre la signatura de vacios y supercimulos en el mapa de lentes gravitacionales del CMB. En
ese trabajo se utilizan datos del relevamiento de galaxias DES3, a partir de los cuales se identifican
supercimulos y vacios en mapas de densidad bidimensionales para distintas tajadas de redshift.
El mapa de lentes se reconstruye con los coeficientes de los armoénicos esféricos provistos por
la Colaboracion Planck [8], y ademas se realizan simulaciones con el objetivo de comparar las
predicciones teoricas con la sefial hallada. Los autores encuentran una sefial de convergencia neg-
ativa con una significancia de 6.60 en relacion a los vacios, y positiva, con una significancia de
8.40 para los supercimulos. Sin embargo, estas sefales resultan ser 2.80 mas débiles que las es-
peradas segun las predicciones teoricas del modelado. El trabajo de Hang [9] también utiliza datos
del relevamiento DESI para realizar la identificacién de superestructuras y vacios en proyeccion
correspondientes a diferentes intervalos de redshifts. Luego correlaciona la posicion de estas es-
tructuras con los mapas de temperatura y lentes del CMB provistos por Planck. En el caso del
analisis de lentes, los autores encuentran acuerdo entre la sefial medida y la esperada segun el
modelo que proponen. Si bien la existencia de la sefial de correlacion entre el mapa de lentes del
CMB y la LSS fue ampliamente reportada [|10, L1, [12, entre otros], no hay acuerdo en si existen o
no discrepancias entre el efecto modelado y el observado.

Es por estas razones que en el presente trabajo se propone abordar un estudio detallado de como los
cumulos de galaxias utilizados como trazadores en el mapa de lentes del CMB permiten obtener
informacion sobre el efecto de lente gravitacional débil y su relacion con la forma de los halos de
materia oscura a partir del computo de perfiles radiales medios del parametro de convergencia k,
técnicas de apilamiento y alineaciones con respecto a la distribucion de galaxias miembro de la

muestra de cumulos.
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2.1 Lentes Gravitacionales

2.1.1 Descripcion clasica

Las lentes gravitacionales son un fendmeno que puede ser descripto por la mecénica clésica. Si se
piensa a la luz compuesta por corpusculos, el principio de equivalencia afirma que la aceleracion
de un cuerpo en un campo gravitacional es independiente de su masa, estructura y composicion.

Asi, cualquier corpusculo de luz debe experimentar la aceleracion:

A7 Gmr
az s @D

donde 7 es la posicion del mismo en el campo gravitacional generado por el cuerpo de masa m.
Esta ecuacion tiene soluciones conicas, pero dado que la velocidad de la luz ¢ es mucho mayor
que la velocidad de escape, lo que se obtiene es una solucion hiperbdlica y por ende, una érbita
hiperbolica, que puede ser parametrizada por:
R(1+e)
B 1+ ecoso (2.2)

d
7‘2d—f = +/GmR(1+e)
donde R es el radio del punto mas cercano entre el corpusculo de luz y el cuerpo de masa m, e es
la excentricidad de la orbita y ¢ es un angulo llamado Anomalia Verdadera, medido desde el eje
x.

La velocidad ¥ es:
dr Gm

U= i m[—e}smgb + €, (cosp + e)] (2.3)
v = %(1 + 2ecosp + €?) 2.4

Para determinar el angulo de deflexion, se debe definir primero la excentricidad. Para ello, se

asume que el corptisculo de luz es emitido hacia el infinito con velocidad c. Por la ecuacion 2.4 se

obtiene:
G
2 =12y, = —2(e— 1) (2.5)
R
Y por lo tanto,
Rc?
=—+1 2.6
e Om + (2.6)
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Asi, el angulo de deflexion es:

2G'm
Af ~
2R

2.7)

La ecuacion 2.7 representa la mitad del angulo de deflexion observado, dado que no se tiene en
cuenta la curvatura local del espacio-tiempo alrededor de cuerpos masivos [|13, para mas detalles
del calculo].

Para obtener el valor correcto del angulo de deflexion de la luz a partir de un cuerpo de masa M,
se debe recurrir a la Teoria General de la Relatividad. En esta teoria, la deflexion esta descripta
por lineas geodésicas, lineas que siguen la curvatura del espacio-tiempo. Cuando hay un cuerpo
masivo, el espacio-tiempo se curva, por lo que el rayo de luz al pasar cerca del mismo se desvia

siguiendo la curvatura.

2.1.2 Descripcion relativista

Partiendo de las ecuaciones de campo de la Relatividad General, se puede utilizar el principio de
Fermat como en el caso de Optica geométrica para tratar las lentes gravitacionales.

El principio de Fermat en Optica geométrica enuncia que la luz recorrera el camino en el cual
el tiempo de viaje sea minimo, que en el contexto de la Relatividad General son las geodésicas
dadas por la curvatura del espacio-tiempo. Como primera aproximacion, se supone que la lente
considerada es débil y ademés que es pequefia en dimensiones comparada con todo el sistema
(fuente, lente y observador). Al decir lente débil, se piensa que el potencial gravitatorio ¢ es

mucho menor a c?, ;% < 1. Asi, si se considera una métrica de Minkowski sin perturbar (en la

signatura + — ——) y se le suma el potencial perturbativo de la lente débil, se obtiene:
1+ 2% 0 0 0
0 —-(1-2%2) 0 0
Ny =7 Guv = & (28)
0 0 —(1—- 26—2) 0
o 0 0 —a1-2

con elementos de linea:
y 2P 20 .
ds* = g, datdz” = (1 + g) Adt* — (1 - ?) (dz)? (2.9)

Como la luz se propaga a tiempo propio cero, entonces ds = 0y por lo tanto la velocidad de la luz

di 20
c’:%zc(lJr?) (2.10)

en el campo gravitatorio es:
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A partir de este valor, se puede calcular el indice de refraccion n = 5. Con 7y teniendo en
cuenta el principio de Fermat, se puede tratar el problema del camino dptica de la luz como un
problema variacional estandar y resoluble a partir de las ecuaciones de Euler-Lagrange.

Al resolverlo I, se obtiene que el angulo de deflexion total de la luz por el efecto de lente gravita-
cional es

a=—= V1 ®dA (2.11)

c Jy,

Aqui, A es un parametro arbitrario que caracteriza el camino 6ptico de la luz a partir de las ecua-
ciones de Euler-Lagrange. Asi, el angulo de deflexion esta representado por la integral sobre la
atraccion del potencial gravitatorio perpendicular al camino optico de la luz.

Como ) parametriza el camino dptico actual, la ecuacion no seria util dado que la deflexion
ya afectd dicho camino 6ptico. Sin embargo, dadas las aproximaciones enunciadas anteriormente
(% < 1), se espera que el angulo de deflexion sea pequefio y por lo tanto la ecuacion valida,
adoptando la aproximacion de Born de teoria de dispersion e integrando sobre el camino optico

sin perturbar.

2.1.3 Ecuacion de Lentes

Suponiendo una concentracion de masa ubicada a z;,, correspondiente a una distancia angular Dy,
si la fuente se ubica a zg, o distancia angular Dg, la concentracion de masa actia como una lente
que deflecta la luz proveniente de la fuente. En la Figura 2.1| se puede observar un esquema tipico
de una lente gravitacional.

En linea de puntos, se define el eje Optico del observador. Partiendo de alli, se observa una fuente
que se encuentra a una posicion angular 5 y a una distancia Dg, entonces en el plano de la fuente
se encontrara a 17 = Dsg . Para calcular el angulo de deflexion 52, se utiliza la ecuacion R.11].
Asi, por la deflexion, el observador recibe la luz proveniente de la fuente como si fuera emitida

en la posicion angular . Dada la aproximacion de angulo de deflexidon pequefio, sumado a 6, 3

pequeiios, se pueden relacionar los tres &ngulos mediante una reconstruccion geométrica,
0Ds = Dg+ aDrs (2.12)
que, mediante sustituciones, concluye en

— —

B=6-aeo) (2.13)

'Para una resolucion detallada de las ecuaciones de Euler-Lagrange para el problema variacional del camino 6ptico,

leer las paginas 8-9 de [[13]
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-_.___[1____-.

Plano de la Fuente

Observador

Figura 2.1: Esquema de sistema de Lente Gravitacional. Extraida y adaptada de [[14].

donde d/(0) = %f& (0). La ecuacion es conocida como Ecuacion de Lentes y es una manera
simple de relacionar las posiciones angulares de observacion y de origen de la luz proveniente de

la fuente.

2.1.4 Potencial de Lentes

Al considerar una distribucion de masa, esta se puede caracterizar a partir del potencial efectivo de
lentes \il(g) que se obtiene de la proyeccion tridimensional del potencial Newtoniano en el plano

de la lente:
s 2Dps

v (0) = 2D, Dy

Dicho potencial satisface que su gradiente es igual al angulo de deflexion @ y que su laplaciano es

/@(DL,Qz)dz (2.14)

proporcional a la convergencia k.

V. ¥(Z) = a(T)
AU (F) = 26(7) (2.15)
52

En la ecuacion anterior, £ es el parametro de impacto en el plano de la lente de la luz proveniente
de la fuente.
La convergencia « es por definicion una densidad superficial de masa adimensional:

E(f) o CZDS
cr = 47TGDLDLS

K(Z) = (2.16)

)
Ycr
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donde X p es llamada Densidad Superficial Critica y es una cantidad que permite caracterizar el
sistema de lentes. A partir de las ecuaciones R.19, se puede integrar el laplaciano para obtener el
potencial en funcién de la convergencia x y reemplazando en la ecuacion del angulo de deflexion,
se obtiene el mismo en funcidn de la convergencia:

1 Nl

o(@) = /R ()

7

2.17)

|7~
Dada esta ecuacion, se observa que el valor de la convergencia « es fundamental en la deflexion
de la luz. Esto es mas evidente si se analiza el efecto mas notorio de las lentes gravitacionales, la
magnificacion y distorsion de la forma de las fuentes.

Si la fuente es mucho mas pequena que el tamafio angular de la lente, se puede evitar resolver la
ecuacion de lentes y se puede realizar una aproximacion lineal entre la fuente y la posicion de la

imagen. Dada esta aproximacion, la distorsion de la imagen puede ser escrita como

- g—gzéij— dai() _ 5 OV (2.18)

(995]- 81'1'117]'
donde x; denota la componente ¢ de & en el plano de la lente.

A

Si se resuelve esta ecuacion, se obtiene que la distorsion de la imagen depende de dos factores,

A=(1-#) 10 . cos(2¢)  sin(2¢) 2.19)
10 sin(2¢) —cos(2¢)

el valor de convergencia « y una cantidad v denominada shear que depende de un angulo ¢ que
rota las coordenadas. Este parametro es proporcional a las derivadas segundas introducidas en la
ecuacion y fisicamente cuantifica la proyeccion tridimensional del campo de fuerzas gravita-
torias, dado que es el gradiente de la fuerza gravitatoria, y permite describir distorsiones de fuentes
de fondo.
Ademas, se observa que la convergencia introduce una distorsion isotropica en la imagen, por lo
que la forma intrinseca de la fuente no varia, solo es reescalada en un factor constante mientras
que el shear elonga la forma intrinseca en alguna direccion privilegiada, generando por ejemplo
arcos en las imagenes de fuentes de fondo.
Por ello es que si se considera una fuente circular, pequeia comparada al tamafio de la lente, sera

observada desde la Tierra como una elipse si tanto x como  son distintos de cero, como se puede

observar en la Figura 2.2,

2.1.5 Tipos de Lentes Gravitacionales

Existen tres tipos de lentes gravitacionales en el Universo: Microlentes, Lentes Gravitacionales

Fuertes y Lentes Gravitacionales Débiles, segun el efecto causado y el objeto actuando como lente.
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Convergencia

Fuente

Convergencia y Shear

Figura 2.2: Accion de < y y en fuente circular. Extraida y adaptada de [|15].

Las Microlentes son producidas por lentes cuyo tamafio es pequefio comparado con el tamafio del
sistema en si. Ejemplos de microlentes son los eventos producidos por planetas, estrellas o algun
objeto compacto que se encuentre en nuestra galaxia o en alguna cercana. El efecto producido
en la distorsion de la imagen no suele ser de gran magnitud y se suelen utilizar técnicas como la
variacion de la intensidad de la luz de alguna fuente para detectarlas.

Las Lentes Gravitacionales Fuertes son aquellas que se producen a partir de galaxias o cumulos
de galaxias actuando como lentes y que ademds se producen en el seno de las mismas, donde
la lente distorsiona tanto la imagen que se considera una lente critica. Estas lentes tienen efec-
tos importantes en la imagen generada, causando imagenes multiples, anillos de Einstein o arcos
gravitacionales.

Las Lentes Gravitacionales Débiles, en cambio, son aquellas que se producen también a partir de
lentes como galaxias o cumulos de galaxias pero que actiian sobre la inmensa cantidad de galax-
ias de fondo. Dada la gran densidad de galaxias distantes existentes, las galaxias o los cumulos
parecen posarse sobre las mismas, actuando como lentes gravitacionales de forma muy caracteris-
tica distorsionando levemente la elipticidad de las galaxias de fondo y permitiendo reconstruir la
distribucién de masa de las lentes a partir de dichas distorsiones. Dado que el tamafio de cada
fuente individual se desconoce y se considera que cada fuente es intrinsecamente irregular, el gran
nimero existente permite promediar su forma y, al hacer la suposicion de que estan orientadas de

manera aleatoria, se deduce que el promedio debe ser circular.

2.1.6 Lentes Gravitacionales y Materia Oscura

El modelo cosmologico actual ACDM (Lambda Cold Dark Matter) infiere que el Universo esta

conformado por 5% de materia baridnica ordinaria, ~ 26% de materia oscura 'y ~ 69% de energia
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oscura [[16]. La materia barionica es conocida y caracterizada pero tanto la materia oscura como
la energia oscura se encuentran en investigacion actual, con diferentes hipotesis.

Segun el escenario ACDM, la materia oscura Gnicamente interactiia con su entorno de manera
gravitacional. Asi, una medida directa de la misma no es posible a partir de las herramientas con
las que se cuenta. Sin embargo, mediante las lentes gravitacionales, se puede realizar una medida
indirecta.

La materia oscura no se encuentra distribuida de cualquier modo sino que, segiin simulaciones
de N-cuerpos, responden a agrupaciones de materia que colapsan para formar halos virializados
de estructura aproximadamente triaxial, que en proyeccion se observan de forma eliptica. Dichos
halos hospedan las galaxias y los sistemas de galaxias, conteniendo alrededor de 200 veces la den-
sidad media del Universo [[17][18].

Debido a que, como se dijo antes, los halos de materia oscura no pueden ser estudiados de manera
directa, los estudios se realizan a partir de las galaxias o sistemas de galaxias que los mismo alojan.
Alli es donde juegan un papel fundamental las lentes gravitacionales dado que los halos funcionan
como un fuerte potencial gravitatorio que distorsiona las galaxias de fondo, de manera que esta
distorsion depende de la densidad de materia de los halos y de la configuracion del sistema, es
decir, de las distancias involucradas entre lente, fuente y observador.

Al estudiar las regiones centrales de los halos de materia oscura, la densidad de materia es mayor y
por lo tanto los efectos gravitacionales son mas notorios, teniendo Lentes Gravitacionales Fuertes.
Al trasladarse hacia regiones mas externas, la densidad de materia disminuye y por lo tanto los efec-
tos son mas pequefios, modificando levemente la elipticidad de las galaxias de fondo, con Lentes
Gravitacionales Débiles. En este caso, el analisis debe ser estadistico y depende del niumero de
galaxias de fondo consideradas para obtener resultados confiables y estadisticamente significa-
tivos. A partir de esto, se puede estudiar la distribucion de masa en regiones angulares grandes
respecto al centro del sistema, obteniendo informacion acerca de la densidad de masa proyectada
para varios radios viriales de distancia []19].

Como los efectos de lente débil son pequenos, detectar la sefial de lente no suele ser una tarea sen-
cilla debido a la baja distorsion de la forma de las galaxias que ademads se ven afectadas por el ruido
existente tanto en el Universo como en el instrumental utilizado. Es por ello que se debe recurrir a
otra técnica que permita mejorar la relacion sefial-ruido para asi obtener resultados significativos.
Para ello, se suele recurrir a técnicas de apilamiento [20] que consisten en considerar sistemas
con caracteristicas similares, como por ejemplo el nimero de galaxias miembro, y asumir que los
efectos de lente causados a las galaxias de fondo que se encuentran a la misma distancia fisica de

los sistemas seran similares. A partir de esta técnica se incrementa artificialmente el nimero de
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galaxias de fondo para asi obtener informacion de la densidad de los halos de materia oscura en
los que se encuentran embebidos las galaxias.

Dado que los halos de materia oscura son elipticos en proyeccion, la sefial de lente se ve afectada
en variaciones acimutales: la amplitud crece en la direccion del eje mayor y decrece en la del eje
menor[21] [22]. Dicho efecto se puede modelar para obtener la elipticidad de los cimulos indi-
vidualmente si se tienen cimulos de galaxias masivos (10 M, donde M, son Masas Solares) y
observaciones profundas. Si se aplican técnicas de apilamiento, esto se puede extender a sistemas

de menor masa.

Este escenario es favorable a plantear el estudio de lentes gravitacionales no necesariamente
en catalogos de lentes utilizando los efectos de galaxias o cimulos sobre galaxias de fondo sino
a partir del mapa de convergencia x del Fondo Coésmico de Radiacion de Microondas, utilizando
como trazadores de materia oscura cumulos de galaxias con caracteristicas similares, para poder
aplicar técnicas de apilamiento.

La ventaja de utilizar el Fondo Coésmico de Microondas se manifiesta en la profundidad optica del
mismo asi como en la capacidad de contar con la luz emitida como fotones libres desde la Gltima
superficie dispersada luego del Big Bang. Ademas, a partir de las fluctuaciones de convergencia
k en el Fondo Cosmico de Microondas, se puede observar el inicio de las Grandes Estructuras
conocidas actualmente en el Universo.

Asi, es posible relacionar las lentes gravitacionales y, por lo tanto, las formas de los halos de
materia oscura en los cimulos con su distribucion en las Grandes Estructuras.

Todos estos conceptos seran explorados en las secciones siguientes.

2.2 Fondo Cosmico de Microondas

La existencia del Fondo Cosmico de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés) fue predicha por
Gamow en 1948 [23], estimado con una temperatura de 5 K por Alpher y Herman en 1950 [24] y
descubierta por Penzias y Wilson en 1965 [25].

Distintos proyectos permitieron observarlo, como lo fue el Cosmic Background Explorer (COBE)
entre 1989-1993, el Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) entre 2001-2013 y la co-
laboracion Planck, el mas reciente, que se encuentra en funcionamiento desde 2009.

La radiacion del CMB es la tnica en la naturaleza que representa una radiacion de cuerpo ne-
gro perfecto y tiene una temperatura de 3000 /K con un corrimiento al rojo que la traslada hacia

To = (2.7255 £ 0.0006) K [26]. Ademas, la temperatura del CMB es la misma en todas las
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direcciones del Universo, con pequefias variaciones de 300 /K que representan anisotropias.

En lo que se conoce como época de Recombinacion, el plasma inicial en el que estaban interac-
tuando los bariones, electrones y fotones se enfri6 hasta llegar a 3000 K, permitiendo la formaciéon
estable de atomos de hidrogeno y por lo tanto, que el plasma se volviera transparente. Desde ese
momento, los fotones del CMB se han propagado libremente por el Universo hasta llegar a la ac-

tualidad, siendo la informacion cosmica mas antigua a la cual se tiene acceso luego del Big Bang.

2.2.1 Modelo Cosmologico Estandar

La cosmologia moderna esta basada en la hipotesis de que nuestro Universo es en buena aproxi-
macion homogéneo e isotropo a grandes escalas, algo que se conoce como Principio Cosmologico.
Que el Universo sea homogéneo e isotropo significa que no existen posiciones privilegiadas en el
mismo; estadisticamente, sin importar la direccidon considerada, las observaciones son equivalentes
y semejantes.

Definir la escala a la cudl la distribucion de galaxias se vuelve homogénea no es una tarea sencilla.
Sin embargo, se sabe que la geometria del Universo temprano muestra pequefias variaciones del
fondo homogéneo e isétropo, apareciendo en escalas de algunos Mpc (1 Mpc = 3.086 x 1026 m).
Estas pequefias variaciones de la homogeneidad e isotropia en el Fondo Césmico de Microondas
son sumamente importantes dado que son ’la semilla’ de la formacion de Grandes Estructuras,
galaxias, y por lo tanto sistemas solares, a partir de la inestabilidad gravitacional.

Siguiendo el formalismo planteado en [27, y sus referencias], se buscan soluciones de las ecua-
ciones de Einstein de la Relatividad General que representen un Universo con las simetrias nece-
sarias pararespetar lahomogeneidad e isotropia del mismo. Asi, nacen las soluciones de Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW).

En esta métrica, el diferencial de distancia est4d dado por:

dr?

ds® = gppda'de® = —Pdr* + a® (1) 1%

+ r2(d6? + sin®(0)d¢?) (2.20)

donde r,0 y ¢ son coordenadas comdviles. En este modelo, el espacio se expande con un factor
a(t) que depende tinicamente del tiempo. El parametro K tiene tres valores posibles: K = 0, 1.
Si K = 0, el espacio es plano e infinito. Si K’ = 1, el espacio es cerrado, con forma esférica y
finito. Si K’ = —1, el espacio es curvado hiperbdlicamente, abierto e infinito. Se pueden observar
los tres valores de K& en la Figura .3,

Las ecuaciones de Einstein con las soluciones de Friedmann llevan a definir la 7asa de Expansion
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Figura 2.3: Espacio segln el valor de K. Extraida de [28].

de Hubble como H = ¢ donde

a(r)\> 8rG K

H* =< =— - 2.21
(i) =50~ 220
siendo p(7) una densidad de masa que depende de a(7) y G la constante de gravedad de Newton.
En el Universo actual, es decir al medir las constantes hoy en dia (7 = 7), dicha tasa es conocida

como Constante de Hubble y toma el valor

km

s Mpc

Hy = 100h = (3.24078 x 107 ¥ s71)h (2.22)

donde h se encuentra entre los valores 0.67 < h < 0.74 y no tiene relacion con la constante de
Planck.

Se conoce como densidad critica p. = % a la densidad de masa en un espacio plano, que proviene
de la ecuacion al colocar K = 0.

En el Universo actual, el valor de la densidad critica est4 dado por:

_ 3Hy’
Pco = el

k
— (1.87834 x 10—26m—%) h? (2.23)

En cosmologia, se suelen definir las cantidades 2x = px /p. denominadas parametros de densidad
de la componente X . Las mismas indican la fraccion que la componente X contribuye a la expan-
sion del Universo. Las mas utilizadas en simulaciones numéricas cosmoldgicas y al momento de

realizar diversos estudios son:

m 8rG

Q= Pmo _ 7T_p20 , densidad de materia (2.24)
Pco 3H,

Q\ = —— , densidad de energia oscura (2.25)

3H)
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—-K
= ——— , parametro de curvatura (2.26)
agH,
041y

Los valores obtenidos por la Colaboracion Planck [16] para estos parametros son:

Qg

Q,, =0.315£0.007, Q4 = 0.6847 £ 0.0073 , Qg = 0.0007 £ 0.0019 (2.27)

Dada la incertidumbre del valor de €k, se puede considerar indistinguible de cero y por lo tanto,
para el modelo de Planck, el Universo es plano. Esto es una observacion a tener en cuenta dado
que en este trabajo se utilizaran observaciones de la Colaboracion Planck.

Por completitud, el valor de H obtenido por la Colaboracion Planck es:

km

Hy = (67.4 % 0.5) (2.28)

pc s
Algo a tener en cuenta es que en el cielo, la posicion de un objeto estd dada por coordenadas
angulares, pero no es posible saber cudn lejos se encuentra de la posicion del observador. Para
ello, se define una tercera coordenada denominada z (redshift) que representa el corrimiento al
rojo de los fotones del objeto visualizado. Dado un objeto en el cielo, este tiene una linea espectral
A intrinseca que tendra un corrimiento al rojo debido a la expansion del Universo. Asi, si es emitido
a un cierto tiempo propio 7 llega al observador con longitud de onda \q = ;\(LTO) = (1+2z(7))\. De

esta forma, se define el redshift como:

a(T)

No debe confundirse este tipo de corrimiento al rojo, que es debido a la expansion del Universo,

2(1)+ 1= (2.29)

con el corrimiento al rojo gravitacional o efecto Einstein, que es debido a la dilatacion del tiempo
cerca de objetos masivos en el marco de la Relatividad General.

Asumiendo el modelo cosmologico estandar, a partir de los parametros cosmologicos del mismo
y pudiendo calcular tanto coordenadas angulares como el redshift z, es posible estimar la posicion
y la distancia de un objeto pero también la existente entre dos 0 mas objetos, con la posibilidad de
conocer la evolucion de dicha distancia debido a la expansion del Universo. Esto es fundamental
para cualquier estudio que se quiera realizar en lentes gravitacionales porque permite caracterizar
tanto la galaxia/cimulo de fondo como la galaxia/cimulo que funciona como lente, logrando re-
sultados que se pueden comparar con los predichos por la teoria y asi obtener analisis concretos

del fenomeno de lentes gravitacionales.

2.2.2 Inflacion, Nucleosintesis y la época de Recombinacion

Si se agrega una constante cosmolégica a la densidad de energia y la presion obtenidas a partir de

las ecuaciones de FRLW y los tensores de energia-momento de la Relatividad General, se obtiene
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que:
H? = ?cﬂp - K
. 2.30)
.y (
H= —%Gaz(p +3P) = (g) —H?

Si p+ 3P > 0V t, entonces el modelo cosmoldgico homogéneo e isétropo tiene varios y severos
problemas, como lo son el problema de horizonte, el problema de entropia o el problema del
monopolo; problemas en los que no se profundizarad debido a que este trabajo no los trata.

Para resolver dichas dificultades, Alan Guth propuso en 1981 una teoria inflacionaria [29], donde
la condicion p + 3P > 0 es obviada y por lo tanto la expansion es mucho mas répida que una
expansion lineal en 7, siendo de manera exponencial. Esto es lo que se conoce como periodo de
inflacion. Si bien el mecanismo por el cual la fisica de particulas explicaria este periodo aun no
esta resuelto, la idea fundamental propone formas de comprobar la teoria, como lo son las fluc-
tuaciones primarias del espectro de radiacion del fondo de microondas, tema que se tratara en
secciones siguientes y que han sido detectadas observacionalmente.

Luego de esta época de inflacion, el Universo entrd en una etapa de ’pre-calentamiento’ y ’re-
calentamiento’ (pre-heating and reheating) que dio paso a la nucleosintesis y la época de recom-
binacion.

Siguiendo los formalismos planteados en [28, 30, y sus referencias], a altas temperaturas (7' >
30 MeV , T > 10° K) ninguno de los elementos denominados livianos (deuterio 2H, helio-4
“He, helio-3 3He o litio "Li) son estables. En este régimen, se espera que los bariones formen
una mezcla de protones y neutrones en equilibrio térmico entre ellos y con los electrones, fotones
y neutrinos que se encuentran en el medio. Esta época del Universo sucede unos pocos minutos
luego del Big Bang (~ 3 min), a un redshift z ~ 108 — 10° y es conocida como la época de
Nucleosintesis.

De estos elementos, el que tiene mayor energia de ligadura es el *He, cercana a 28 MeV. Sin
embargo, en este régimen, el nimero de bariones existentes no es suficiente como para que exis-
tan interacciones de 3 o 4-cuerpos en equilibrio térmico. Asi, antes de que ocurra alglin proceso
de nucleosintesis, la temperatura debe descender minimamente a la energia de ligadura del deu-
terio, que es cercana a los 2.2 MeV =~ 2 x 10'° K. Aun llegando a esa temperatura, dado el
bajo namero de densidad barion-foton (1, = ny/n., ~ 107%), existen demasiados fotones a muy
altas energias como para que el 2H sea estable. Es por ello que para formar atomos estables, la
temperatura debe descender al menos un orden por debajo de las energias de ligadura de cada el-
emento para poder obtener atomos estables en equilibrio térmico, de lo contrario el bajo nimero

de bariones-fotones lleva a que haya suficientes fotones como para romper los atomos formados.
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Asi,laT,,.~0.1MeV ~1x10° K.

Luego de la nucleosintesis, los procesos de reacciones quimicas entre las particulas suceden
mucho mas rapido que la tasa de expansion del Universo, por lo que el fluido césmico en el que
se encuentran los bariones comienza a termalizarse y por lo tanto el Universo se enfria adiabatica-
mente. A estas temperaturas, la radiacion tiende a termalizarse como un cuerpo negro perfecto y
la densidad del nimero de fotones es una funcion que depende de la temperatura como n., o< 7°.
Luego de estos procesos, la relacion foton-barion se vuelve constante.

Dada la Termodinamica existente, el elemento A debe cumplir con una estadistica de Maxwell-

Boltzmann para el nimero de ocupacion:

fa= e~ (ma—pa)/T o—p%/2maT (2.31)

donde p 4 es el momento de la particula A, m 4 su masa en reposo y u4 el potencial quimico.
Luego, la densidad numérica estara dada por:
d®*pa mAT\ >
— = —A (pa=ma)/T 2.32
nA QA/ (27T)3fA ga o € ( )
donde g4 es un factor de degeneracion.

En el equilibrio térmico, los potenciales quimicos se relacionan a partir de:
pa = Zpy + (A= Z)pn (2.33)

donde los subindices p y n representan al neutrén y al protdn respectivamente y Z es el nimero
de protones del atomo A.

Definido esto, la abundancia estara dada por:

27T 3/2 At
m—b) 2¢(3)17y
>

XA — An_A _ A5/29A2_A <

BT X2 X A7 (2.34)
Ty ™

donde X, y X, son la abundancia de protones y neutrones, ((3) ~ 1.202 y n; es la densidad de
bariones. Las dos variables en esta ecuacion son la energia de ligadura By = Zm,,+(A—Z)m,, —
my y la densidad barion-foton 7, = ny/n.,, que como ya se dijo anteriormente, tiene un valor de

T/b"/ ~ 1079.

Si se resume lo visto hasta ahora, mientras los 4tomos de hidrégeno se encuentran ionizados,
las interacciones foton-electron (Dispersion Thomson) y electron-proton (Dispersion Rutherford)
suceden en escalas de tiempo mucho mas rapidas que la expansion del Universo en si y por lo

tanto se puede considerar a esta ultima como adiabatica a nivel termodinamico, viviendo en un
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sistema en equilibrio térmico donde mientras las temperaturas se encuentren por encima de la
energia de ionizacion del 4tomo de Hidrogeno neutro (13.6eV ~ 1 x 10° K), todos los 4tomos
formados se disociaran rapidamente. En este contexto, la mayoria de los electrones y protones
se encuentran libres y la densidad de Hidrégeno Neutro es muy baja. Sin embargo, por debajo
de cierta temperatura, ya no existirdn demasiados fotones de alta energia como para desarmar los
atomos formados y entonces la densidad de los mismos comenzara a crecer. Este momento es
el que se conoce como Epoca de Recombinacién. Se puede determinar dicha temperatura 7). y

dicho redshift z,.. a partir de las reglas de equilibrio de una reacciéon quimica ordinaria
e +p< H+~(13.6eV) (2.35)

y utilizando las ecuaciones -R.34.

Al realizar el calculo &, se obtiene que:
Tree =0.32eV = 3757 K | 2o = 1376 (2.36)

Al llegar a esta temperatura, los electrones y protones pueden recombinarse (aunque el término
preciso seria combinarse, dado que no existié una combinacion primera que llevara a una REcom-
binacion) en atomos neutros de Hidrogeno. Asi, la fraccion de electrones libres desciende y por
lo tanto la interaccidn entre protones y electrones disminuye hasta que la fraccion de electrones
libres permanece constante. Pero el mismo efecto experimentan los fotones que interactiian con
los electrones. Cuando la cantidad de fotones que se dispersaban con los electrones es tan pe-
quefia que se encuentra por debajo de la tasa de expansion del Universo, entonces el proceso de
dispersion se frena y los fotones se pueden propagar libremente. Esto es lo que se conoce como

Desacoplamiento de los fotones (Decoupling of photons) y ocurre a
Thee = 0.26 eV =~ 3017 K, 24e. ~ 1100 (2.37)

como se puede observar en la Figura P.4.

Asi, luego de la Epoca de Recombinacion, que ocurrié aproximadamente 380000 afios después
del Big Bang, el Universo se volvi6 transparente y se formaron los primeros atomos de Hidrégeno
neutro. Cuando se observa hacia atras en el Universo, debido a la velocidad finita de la luz, siempre
el observador se encuentra antes en el tiempo con esta superficie que con el Universo opaco, por
lo que parece que se estd rodeado de una superficie esférica en el espacio a partir de la cudl no se
puede observar mas alla. Esta superficie se conoce como la ultima superficie de dispersion (last-

scattering surface) y a su radiacion como Radiacion del Fondo Cosmico de Microondas (Cosmic

2Para una resolucion detallada del mismo, leer seccion 1.3.1 de [28] y secciones 2.1, 2.2 y 2.3 de [B0]
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Figura 2.4: Temperaturas de frenado para Recombinacion (Soélida) y Dispersion Thomson (Pun-

teada) en funcion de las densidades Q5 /2,,,. Extraida de [28].

Microwave Background). El espectro de esta radiacion se comporta como un cuerpo negro perfecto
que, debido a la expansion del Universo, llega a la actualidad con una temperatura de (2.72548 +

0.00057) K [26], en el rango de microondas. Se puede observar en la Figura R.3.
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Figura 2.5: Espectro medio asociado a la velocidad del sistema solar con respecto al CMB. La linea
representa la prediccion basada en WMARP y los puntos junto con sus incertezas son el resultado de
la medicion y calibracion FIRAST (Far Infrared Absolute Spectrophotometer). Extraida de [26].

Para mas informacion, https://lambda.gsfc.nasa.gov/product/cobe/about_firas.html
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2.2.3 Anisotropias en el CMB

En esta seccion se hara un tratamiento cualitativo de las anisotropias y sus efectos para contextu-
alizar este trabajo utilizando como base parte del texto de [31, y sus referencias]. Para un analisis
cuantitativo de la teoria de anisotropias en el CMB se puede recurrir a [32, y sus referencias].

A primera vista, el espectro de temperatura del CMB pareciese ser completamente isotropico,
respetando un modelo de cuerpo negro, como se ha planteado anteriormente. Sin embargo, si
se observa mas detalladamente, se encuentra una componente dipolar en el mismo, debida al
movimiento del Sistema Solar con respecto al Fondo Cosmico. Esta pequefia perturbacion se en-
cuentra en el orden de 1072 K. Y las fluctuaciones contintan para multipolos > 2 (si se hace una
descomposicion en armonicos esféricos) en 6rdenes de 10~ K. Estas fluctuaciones son debidas a
la época de inflacion y se presume que son las ’semillas’ que generan la formacion de estructuras
por colapso gravitacional, como se relatd en secciones anteriores. Las mismas fueron detectadas

primero por el satélite COBE y luego, de manera mucho mas precisa, por la Colaboracion Planck,

como se puede observar en la Figura R.6. Dado que las fluctuaciones son pequeiias, la teoria de

Al

AT = 3.353 mK

Figura 2.6: Anisotropias en el CMB. Las 3 primeras imagenes corresponden al analisis multipolar
de los datos obtenidos por el satélite COBE (isotropico, dipolar y multipolar, respectivamente)
y fueron extraidas de https://lambda.gsfc.nasa.gov/product/cobe/. La ultima imagen

pertenece a la Colaboracién Planck [[16] (multipolar).

perturbaciones funciona de muy buena manera a primer orden en anisotropias primarias y para
mejores aproximaciones se aplica la teoria de segundo orden a las anisotropias conocidas como

No Gaussianas.
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Estas fluctuaciones aparecen principalmente por lo sucedido antes de la época de Recombinacion:
el plasma en donde vivian tanto los bariones como los fotones estaba sumergido en un potencial
gravitatorio que caracteristicamente tenia picos y pozos. Asi, las particulas se encontraban en
un constante movimiento entre zonas estables de este potencial, atraidas hacia las mismas por la
gravedad, y zonas inestables, empujadas por la presion de radiacion de los fotones. Esto gener6
oscilaciones acusticas en el plasma que llegan hacia los satélites actuales a partir de las huellas que
dejaron en el CMB al momento de emitirse los fotones libremente: las anisotropias. Es por ello
que el espectro de potencia de la temperatura del CMB no es plano: algunas longitudes de onda se
encontraban en su maxima oscilacion (o minima) y otras se encontraban en valores medios, que
se traduce en picos y valles, respectivamente. Sumado a eso, la posicion y altura de los picos es
sensible a los diferentes parametros cosmoldgicos que ya se han nombrado en este trabajo, como
la cantidad de bariones/materia oscura presentes en el Universo, el valor de (2, la constante cos-
molégica A, entre otros. Esto se puede observar en la Figura .7

Cada pico representa algin efecto dado por estas anisotropias y se estudia en lo que se conoce
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Figura 2.7: Espectro de potencia de Temperatura del CMB. La cantidad D; es definida como
[(1+1)CIT /(27). Los puntos y sus barras de error son las mediciones realizadas mientras que la

curva azul es el mejor ajuste para el modelo ACDM. Extraida de [[16].

como Cosmologia de Alta Precision, pero no es algo en lo que se entraréa en detalle en este trabajo.
Para completar los efectos debidos a las anisotropias, si el CMB fuese totalmente isotropo, no
deberia existir ninguna polarizacién. Sin embargo, dada la anisotropia del mismo, existe una po-
larizacion lineal del CMB que es observada a partir de los datos de la Colaboracion Planck, como

se muestra en la Figura P.§.
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Figura 2.8: Mapa de Polarizacion del CMB como barras superpuestas sobre el mapa de temper-

atura, con un suavizado de 5°, para una mejor visibilidad. Extraida de [16].

2.2.4 Espectro de Potencia del CMB

Dado que las fluctuaciones de la época de inflacion son fluctuaciones cuanticas, estas mismas son
aleatorias. Es por ello que no se puede definir la distribucion precisa de las fluctuaciones de tem-
peratura en el cielo. Lo que si se puede predecir son propiedades estadisticas de esta distribucion,
en particular funciones de correlacion. Asi, se puede introducir una estadistica de 2 puntos a partir
de una funcion de correlacion angular de 2-puntos o, en el espacio de los armoénicos esféricos, el
espectro de potencia angular. Si se considera que la distribucion es gaussiana, entonces toda la
informacion debe estar contenida en el espectro de potencias, con la funcion de correlacion de los
n-puntos impares igual a cero y la de n-puntos pares siendo una combinacion lineal del espectro de
potencia. Como ya se dijo en la seccion anterior, la distribucion no es gaussiana dadas las fluctua-
ciones, pero debido a que estas son pequeias, sigue siendo una buena aproximacion. Por lo tanto,

siguiendo las definiciones planteadas en la Colaboracién Planck [[16]:

gy, = / any;: (A)7'(f) (2.38)
Como se asume isotropia estadistica, (a;,,a; ) debe ser diagonal y depender Ginicamente de [. Asi
() = CL 0010 mim (2.39)

que permite definir el valor:
DXY — % (2.40)

que se denomina espectro de potencia angular (como se puede observar en la Figura .7).

Un autoespectro DX representa la contribucion en intervalos logaritmicos de los multipolos cen-
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trados en [ a la varianza de la fluctuacion. La Colaboracion Planck ha obtenido resultados de los
espectros de potencia tanto de la temperatura 7"7, de la polarizacion E'E (uno de los dos modos de
polarizaciéon E'y B), como de la correlacion entre temperatura y la polarizacion T'E. Sin embargo,
en este trabajo se profundizaré en otro espectro de potencia que se ha medido a partir del trabajo

de la Colaboracion Planck del afio 2018: el espectro de potencia de lentes gravitacionales.

2.2.5 Efectos de Lentes Gravitacionales en el CMB

Los fotones que se observan en el Fondo Cosmico de Microondas debieron viajar desde la ultima
superficie de dispersion hasta la actualidad, por lo que atravesaron casi todo el Universo hasta
llegar aqui. En este viaje, la longitud de onda de los mismos cambi6 debido a la expansion del
Universo pero también sus caminos se vieron deflectados a partir de las inhomogeneidades exis-
tentes en el Universo [33].

La deflexion de los caminos inducidas por las lentes gravitacionales son del orden de 2’ a 3’ en
regiones de 2° a 3° de tamafio. Dado que la ultima superficie de dispersion se encuentra a distan-
cias muy lejanas, cada foton atraviesa diversas lentes gravitacionales de manera independiente al
resto de los fotones en su camino, por lo que se generan anisotropias secundarias (No Gaussianas)
representadas por funciones de correlacion de 3 o 4-puntos, a diferencia de las anisotropias pri-
marias que tienen funciones de correlacion de 2-puntos. Por ello, el efecto a segundo orden es
significativo y se ve reflejado en la medicion de las denominadas ’sefiales secundarias’.

Las lentes gravitacionales que afectan a los fotones del CMB provienen de gradientes de potencial
gravitacional de fuentes que se encuentran entre 0 < z < 1100 y son una prueba de la existen-
cia de las estructuras en gran escala en el Universo. Si se considera el espectro de potencia de la
temperatura, las lentes generan diferentes efectos en el mismo, comenzando por el hecho de que
el espectro que se observa es en realidad el espectro de temperatura afectado intrinsecamente por
las lentes. Ademas, el espectro de polarizacion también se ve afectado por las lentes, a partir de la
transformacion de modos £ en modos B. Esto genera correlacion en ciertos multipolos [ que de

otro modo hubiesen sido independientes entre si [34].

Espectro de Potencia de Lentes

En esta seccion se utilizaran las convenciones y nomenclaturas adoptadas por el comtn de la lit-
eratura CMB y no las que se suelen utilizar para las lentes gravitacionales de galaxias.

El angulo de deflexion, en ordenes bajos, se puede escribir como el gradiente del potencial de
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lentes a« = V) (f), donde el potencial de lentes representa una medida de la distribucion de masa
integrada desde la actualidad hasta la ultima superficie dispersada:

(h) = — /0 Yy (X* - X) (. ) (2.41)

X=X

con x, la distancia comovil hasta la ultima superficie dispersada y W(x, fi) el potencial definido

en la Seccién P.1.4, teniendo en cuenta las relaciones establecidas en la ecuacion R.13.

Es por este resultado que el mapa de lentes gravitacionales devuelve esencialmente una vista de
toda la materia existente en el Universo, trazada por los fotones que viajaron a través de ~ 13 Gyr
de historia cosmica.

Dadas las relaciones de la ecuacién P.13, se puede asociar la convergencia « con el potencial ()

en el plano de los arménicos esféricos a partir de:

oo = Dy 42)

donde la convencién de L'y M en lugar de [ y m es por usos historicos en lentes. Se puede observar
el espectro de potencia del potencial de lentes junto con el mapa creado a partir del mismo, ambos

provistos por la Colaboracion Planck [[16] en la Figura R.9.
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Figura 2.9: A la izquierda, el espectro de potencial de lentes. La curva azul representa el mejor
ajuste para el modelo ACDM. A la derecha, el mapa Planck de lentes generado a a partir del analisis
de varianza minima tanto de la temperatura como de la polarizacion. La mascara se encuentra en
regiones donde la emision residual de nuestra galaxia es sustancial. Las zonas fuera de la mascara

abarcan el 70% del cielo. Ambas figuras fueron extraidas y adaptadas de [[16].

Efecto Sachs-Wolfe, Sunyaev-Zeldovich y otras anisotropias

En su camino, los fotones son perturbados por las estructuras en gran escala existentes en el Uni-

verso. Estas perturbaciones pueden afectar al potencial gravitacional tanto de manera temporal
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como de forma espacial.
La perturbacion espacial es el gradiente que se ha cuantificado en secciones anteriores a partir de la
convergencia . Sin embargo, esta variacion también esta relacionada a la fluctuacion de densidad

de materia 4 a través de la ecuacidon de Poisson:

o . 3H2,
v (h) = T & 5 (2.43)

Las fluctuaciones de temperatura en la ultima superficie de dispersion generan a gran escala el

efecto conocido como ’Efecto Ordinario de Sachs-Wolfe’ (OSW) [35] y esta dado por:

T = 277Z) (:Edeca tdec) (244)
CMB

Ademas, las fluctuaciones que existen por la dependencia temporal del potencial gravitatorio en

el camino del foton representan el llamado "Efecto Integrado de Sachs-Wolfe” (ISW) [35] y esta

AT ISW
/ Y(h,t)d (2.45)
TC’MB

dado por:

En ambos casos, la temperatura del Fondo Césmico de Microondas es 7oy 5 = (2.725540.0006) K
[26]. Como resultado de ambos efectos, pero principalmente del ISW, los fotones que atraviesan

los cimulos sufren variaciones en sus longitudes de onda (gravitational redshift) por lo que el es-

pectro que llega a la actualidad es diferente al que representa lo sucedido en la ultima superficie de

dispersion. Este efecto es la principal fuente de fluctuaciones en el CMB para escalas angulares

grandes, de mas de 10°.

Por otra parte, los cimulos de galaxias estan compuestos en parte por un plasma caliente de elec-

trones y ntcleos a temperaturas de varios kel/. Esta temperatura es mucho mas alta que la que

traen los fotones del CMB para fotones en redshifts z < 1. Asi, a partir de la dispersion Compton,

el cambio en la distribucion de los fotones cuando atraviesan el camulo esta dada por

_ 1 0f
2
of =g, ( aw>
y:aT/neEdr
m

donde y es un parametro de la dispersion Compton y la integral es sobre el tamafio del cumulo.

(2.46)

La aproximacion es valida si se cumple que la profundidad optica es mucho menor que uno, 7 =
or [ nedr < 1. Entonces, insertando un espectro de cuerpo negro, f o ew/—}p_l y definiendo

x=w/T # w/T,, se obtiene:

of :pewl [4 — xcoth (g)} (2.47)
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quesiz < 1, ~ —2yysiz > 1, ~ yz? Esto es lo que se conoce como el ’efecto Sunyaev-
Zeldovich térmico’ (SZ) dependiente de la frecuencia [2].

Dado que existe una relacion entre la frecuencia y la temperatura, se puede escribir el efecto SZ
en funcion de la temperatura:

5% =—y [4 — xcoth (g)} (2.48)

que también cumple que siz < 1, ~ —2yysiz > 1, ~ yz?

Al atravesar el plasma caliente, los fotones en el régimen de Rayleigh-Jeans, a bajas energias, ven
su espectro disminuido a partir del efecto SZ. En cambio, cuando los fotones son de alta energia,
en lo que es la cola del potencial, el espectro de los mismos se ve aumentado. Por esto es que los
fotones, en promedio, se encuentran con energias mas elevadas.

El efecto SZ en los cimulos puede sumar a las anisotropias del CMB en pequefias escalas y, de-
pendiendo de la densidad de los mismos, hasta dominar el espectro para [ ~ 2000. De todos
modos, se puede diferenciar de las anisotropias primarias porque sus espectros son diferentes. Sin
embargo, el movimiento de los cimulos induce a otro tipo de efecto SZ, conocido como ’Efecto

Sunyaev-Zeldovich Cinético’, que se suma al efecto térmico a partir de la féormula:
oT
T = veoT / Nedr = V,Te (2.49)

donde v, es la velocidad del camulo en la linea de vision y 7, es la profundidad optica del mismo.
Este efecto suele ser mucho menor que el SZ térmico, pero cuenta con la desventaja que tiene el
mismo espectro que las anisotropias primarias del CMB. Asi, teniendo en cuenta ambas formas
del efecto SZ, se presente el problema de que dicho efecto afecta en demasia a las mediciones
realizadas, sobre todo en las zonas internas de los cimulos de galaxias, siendo dificil removerlo
completamente. Es por esto que al realizar analisis de caimulos, no se debe obviar la existencia del

mismo pues un resultado fehaciente depende de ello.

Los fotones provenientes del CMB llegan a la actualidad afectados intrinsecamente por los
efectos anisotrdpicos primarios de la época de recombinacion pero también por los efectos anisotropi-
cos de segundo orden que actiian en su trayecto hasta aqui, entre ellos los de lente gravitacional
generados por las grandes estructuras existentes en el Universo. A partir de este efecto se puede
obtener informacion de codmo se formaron estas estructuras o porqué se han formado de ese modo
y no de otro. Pero para ello, se necesita algin objeto que trace el 'mapa’ de las mismas e indique en
qué lugar los fotones del CMB se vieron afectados gravitacionalmente. Por estos motivos, surge
la idea de utilizar camulos de galaxias como trazadores de las Grandes Estructuras en el Universo.

Indefectiblemente, los caimulos deben estar ubicados en zonas donde la densidad de materia sea
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mayor que la media en el Universo y por lo tanto seran un reflejo de las Grandes Estructuras.

Esto se explorard en las secciones siguientes.

2.3 Cumulos y Grandes Estructuras

En el modelo jerarquico de formaciéon de estructuras, los objetos creados responden a colapsos
gravitacionales inducidos por las variaciones de densidad en el escenario inicial del Universo tem-
prano, es decir, a las anisotropias primarias del CMBJ[4, 36]. El progresivo colapso produce la
condensacion del gas, induciendo la formacion estelar y la posterior formacion de galaxias dentro
de los halos de materia oscura. Una vez formadas, las galaxias responden a flujos globales desde
regiones subdensas a regiones sobredensas [5]. Estas regiones concentran la mayor cantidad de
materia presente en el Universo y estan localizadas en las intersecciones entre paredes y filamen-
tos de las grandes estructuras, hospedando una gran variedad de sistemas de galaxias, grupos y
cumulos.

Los ciimulos de galaxias, como su nombre indica, son aglomeraciones de galaxias que se for-
man a partir de sobredensidades de materia del campo de densidad inicial en el momento de la
Recombinacion a partir de:

i(x) = p(X)ﬁ——ﬁm (2.50)

donde p,, es la densidad de masa media del Universo. Las propiedades del campo §(x) depende
de lo sucedido en el proceso de inflacion y en los momentos posteriores hasta la época de Recom-
binacion. Los cumulos se extienden en distancias radiales » > 1 M pc con la caracteristica de que
la mayor parte de su informacion proviene de longitudes de onda en Rayos X, producida por una
gran cantidad de gas a altas temperatura, como se puede observar en la Figura R.10.

Los ciimulos de galaxias ricos, con masas de ~ 10'® M, son las estructuras virializadas mas
grandes conocidas en el Universo. Por otra parte, los vacios cosmicos (voids) ocupan aproximada-
mente un 60% del volumen [38], determinando asi en gran medida la geometria de la distribucion
de materia en gran escala.

En este escenario, los grupos y cimulos de galaxias mas masivos se encuentran localizados en
las estructuras globales mas densas del Universo [6, 39, 40], con influencias en las propiedades
intrinsecas a través de la Estructura en Gran Escala (LSS) [41, 42]. Por estos motivos cualquier
estudio que busque caracterizar los efectos de cimulos de galaxias en los fotones del CMB debe

tener en cuenta también la relacidon de dichos sistemas con su entorno en la LSS.
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Figura 2.10: Imagen del Cimulo de Galaxias Abell 383 en la ventana Optica (izquierda) y en Rayos
X (derecha). En el optico, los fotones son originados por las galaxias del camulo. Ademas pueden
notarse algunos arcos, efecto de las lentes gravitacionales actuantes. En Rayos X, se muestra el

gas intracamulo. Extraida de [37].

2.3.1 Cuamulos de Galaxias y su relacion con los Parametros Cosmologicos

Como se dijo previamente, los cumulos de galaxias representan sobredensidades en el campo de
materia del Universo. Para fluctuaciones gaussianas, la probabilidad de medir una sobredensidad

(o una subdensidad) dp = p,, D en una escala \ esta dada por:

1 _ 2
P(D,2) = ———— ¢ w0 (2.51)
210 (A, 2)

Aqui 02()\, 2) representa la varianza de la densidad de fluctuaciones en la escala ) a redshift 2.
Asumiendo que para la formacion de un objeto a través del colapso se requiere una sobredensidad
relativa D,, la probabilidad de que una sobredensidad en escala A\ colapse en un cimulo sera:
P(D > D]\ z)=1—erf <L> (2.52)
V20 (), 2)
donde er f (x) denota la funcion error. En estos conceptos esta basado el formalismo Press-Schechter
[4] de formacion de estructuras.
El modelo de colapso esférico, por ejemplo, requiere un valor D, ~ 1.69. Asumiendo que toda la
masa M se encuentra dentro de una esfera de radio A, la teoria permite determinar la cantidad de
cumulos con masa mayor a M para distintos valores de redshift. Esta cantidad se encuentra rela-
cionada al parametro {2, que, entre otras cosas, determina el redshift al cudl se frena el crecimiento
de fluctuaciones de densidad lineales. De esta forma se obtuvo una de las primeras observaciones

que indicaban €, ~ 0.3 [43].

Los cumulos normalmente se forman a una velocidad de dispersion fija. Como sucede con cualquier
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elemento en la fisica clasica, para que una estructura se encuentre en equilibrio estable, la energia
cinética debe ser menor que la energia potencial, en este caso gravitacional. Es por ello que la
densidad de cumulos afecta fuertemente al espectro de potencia de velocidad, que esta dado por
Py o< Q1202 donde og es una medida de la fluctuacion de materia presente en una escala de
8h~! Mpe.

Si se comparan las observaciones de lentes gravitacionales en cimulos, que son sensibles a la masa
total en las emisiones de Rayos X y que a su vez dependen de la densidad de bariones en los cl-
mulos, es posible determinar la tasa g—; ~ 0.1. Este resultado permite concluir que la densidad de
bariones con respecto a la materia en los cimulos es similar a la media existente en el Universo.
Esto no es cierto en las partes centrales de las galaxias, por ejemplo, sin embargo los cumulos
tienen tan poca densidad que los procesos hidrodindmicos, que afectan a los bariones pero no a la
materia oscura, alteran débilmente los valores de 8—1’

Dadas todas estas relaciones con los parametros cosmologicos, queda en evidencia que los cimu-
los de galaxias son grandes trazadores de la masa existente en el Universo y no solo tedricamente,
sino a partir de los resultados obtenidos mediante mediciones, indicando la validez del modelo
ACDM. Ademas de esto, también es posible caracterizar propiedades intrinsecas de los cumulos,

como lo son la forma y distribucion de los halos de materia oscura en los que estan inmersos.

2.3.2 Halos de Materia Oscura. Estructura y Modelado

De acuerdo al escenario de formacion jerarquica, los halos de materia oscura en los cuales las
galaxias y los cimulos de galaxias se encuentran inmersos, evolucionan de acuerdo a la acrecion 'y
fusion de halos mas pequefios. La evidencia observacional, sumada a las simulaciones numéricas,
han demostrado que esta acrecion ocurre alrededor de direcciones privilegiadas que estan marcadas
por las estructuras filamentarias existentes en el Universo [44, 45]. Ademas, se espera que los halos
no sean esféricos, sino con forma triaxial y elipticos en proyeccidon, como ha sido confirmado a
partir de las simulaciones numéricas [46]. La medicion de los parametros de elipticidad ¢, masa
My a0, entre otros, de los halos de materia oscura constituye un test fundamental para el escenario
actual de la cosmologia ACDM, dado que son afectados por el campo de densidad inicial, asi como
puede significar una prueba de la naturaleza de las particulas de Materia Oscura.

Por estos motivos, el modelado de los halos de materia oscura a través de perfiles de densidad y
su posterior ajuste con los datos observacionales son de suma importancia en un estudio completo
de cimulos que busque caracterizar la forma de los mismos a partir de interacciones con, por citar

algtn ejemplo, los fotones provenientes del fondo césmico de radiacion de microondas.
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Perfiles de Densidad

Se espera que la estructura interna de los halos dependa de dos factores: las propiedades de la dis-
tribucion de densidad inicial alrededor de los picos del espectro [47] y los procesos subsecuentes
al colapso y que conforman el proceso jerarquico [48]. Evidentemente, la primer forma de aprox-
imar un modelo de halo de materia oscura es a partir de simulaciones, aproximando los modelos
a lo observado en la realidad y confrontando los resultados de simulaciones con lo medido para
comparar cudn cerca estan los resultados de lo esperado.
Asi, existen varios tipos de perfiles de densidad que se utilizan al momento de modelar, dependi-
endo de cuédn aproximado a la realidad quiera ser el resultado. Este trabajo se centrara en dos: el
modelo NFW y el modelo Einasto, aunque principalmente sera el modelo NFW el utilizado.
El modelo de densidad NFW se debe a Navarro, Frenk y White [49] y es utilizado generalmente
en las simulaciones en las que no intervienen procesos de feedback ni procesos hidrodinamicos
(conocidas como simulaciones sin disipacion). Estd basado en su modelo de formacion de cimu-
los:

Ps r

P = e TS

(2.53)

donde 7, es el radio de escala al cual la pendiente logaritmica del perfil es —2 y p; es la densidad
caracteristica a r = r5. La pendiente de este perfil varia con el radio de forma

din(p) 142
din(r)  1+z

(2.54)

donde la pendiente asintotica va de —1 para x < 1 a —3 para x > 1, con una masa que diverge

logaritmicamente:
RVRAC)
M{<r)= MAf(CA)
flx)y=n(l+x) — T2 (2.55)
Ra
CA = -

donde M es lamasa que engloba una dada sobredensidad A 'y cx es el parametro de concentracion
de materia.

Simulaciones posteriores [50, entre otras] mostraron que el perfil de Einasto (1965) y otros modelos
similares eran mas precisos en la descripcion de los halos de materia oscura durante el colapso
cosmolégico. El perfil de Einasto esta caracterizado por la dependencia como ley de potencia en

funcion del radio de la pendiente, logaritmica:

pi(r) = pyeat= g =1 (2.56)
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donde r, es nuevamente el radio de escala al cudl la pendiente logaritmica es —2, pero con la
diferencia que en este perfil p; = pg(rs) y la aparicion de un nuevo parametro o que caracteriza

la dependencia como ley de potencia de la pendiente logaritmica del radio,

d ln(pE) _ o
Ty =" (2.57)

A diferencia del perfil NFW, el perfil Einasto no tiene un comportamiento asintotico de la pendiente
para radios pequefios. La pendiente, con su velocidad controlada por el parametro o, se vuelve
cada vez mas pequefia a medida que el radio se hace cada vez mas chico. Dicho parametro varia con
respecto al redshift z y a la masa M del halo. Por ultimo, nuevamente a diferencia del perfil NFW,
la masa total para el perfil Einasto es finita debido al decrecimiento exponencial de la densidad

para radios grandes.

Orientacion de los Cumulos

Para poder estudiar la densidad de masa proyectada, es necesario conocer la orientacion de la
distribucion total de masa de cada cumulo, que esté trazada en su mayoria por la Materia Oscura.
Esta distribucién de masa no es conocida y por lo tanto hay que realizar ciertas consideraciones para
estimarla. Para ello, se seguira el estudio de orientaciones presentado en [51, y sus referencias],
donde el analisis asume que la distribucion superficial de masa de los cimulos de galaxias puede
ser trazada a través de la distribucion de las galaxias satélites y por lo tanto se puede computar un

angulo de posicion a partir del momento cuadrupolar de cada caimulo redMaPPer, definido como:

Bk ke kW)

Qi = S (2.58)
donde la suma corre sobre todas las galaxias satélites del camulo; x; j, 22, son las coordenadas
proyectadas de cada galaxia satélite en el plano de la imagen respecto al centro del cimulo, sigu-
iendo los formalismos de la teoria de lentes gravitacionales (Figura R.1)); y wy, es algln peso asig-

nado a cada satélite. A partir de este momento cuadrupolar, se puede obtener el angulo de posicion

del eje mayor con respecto al eje x como:

2@12
Qll - QQQ

La manera en que se seleccionan las galaxias miembro pueden llegar a trazar de forma distinta la

tan(2¢) = (2.59)

distribucion de masa del cumulo. Es por ello que se consideraron distintos criterios para calcular
los cuadrupolos y, por lo tanto, los &ngulos de orientacidon. Se consideraron tres tipos de pesos wy:

un peso uniforme (w; = 1), un peso dependiente de la banda r de luminosidad (w, = Lj) y un
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peso de acuerdo a la distancia proyectada desde el centro (wy, = 1/(27 , + 23 ;).

Aparte de estos criterios, también se puede tener en cuenta la probabilidad de membresia de las
galaxias, es decir la probabilidad de que cada galaxia en la vecindad del caimulo sea miembro del
mismo. Es por ello que se puede realizar una separacion entre todas las galaxias miembro y s6lo
aquellas en las cudles la probabilidad de membresia es mayor a 0.5.

Asi, para cada cimulo, existen seis tipos de condiciones distintas que devuelven angulos de ori-
entacion distintos segun las caracteristicas luminicas, de proyeccion o de membresia de los trazadores

de distribucién de masa de los cimulos.

Englobando los conocimientos obtenidos hasta el momento, uno podria utilizar estos perfiles
de densidad de halos de materia oscura y relacionarlos con la densidad superficial de las lentes
gravitacionales, es decir con el pardmetro de convergencia x, para obtener distintas expresiones
que, a través de ajustes, permitiesen calibrar algiin pardmetro relacionado a los cimulos estudiados
pero a partir de la informacidn proveniente de los fotones del CMB.

Estaidea es la que se desarrollara en las secciones siguientes y que permitira ajustar los parametros
de masa My, del camulo y elipticidad € del mismo, con un perfil NFW con términos de uno y

dos halos, a través de una aproximacion de segundo orden.



Metodologia y Muestras

A partir de los temas planteados en el capitulo anterior, la idea de este trabajo es utilizar como
herramienta el efecto observable de lente gravitacional sobre alguna fuente para estudiar los cu-
mulos de galaxias y sus propiedades intrinsecas. Para ello, se utilizard como fuente los fotones
provenientes del Fondo Cosmico de Microondas, es decir, el mapa de convergencia x que esta
relacionado directamente a las fluctuaciones de densidad de materia en el espectro de potencia del
CMB. Las lentes gravitacionales (lentes débiles) seran cimulos de galaxias provenientes del catal-
ogo redMaPPer, utilizadas como posiciones en el mapa de convergencia x a partir del conocimiento
de que en esa posicion angular y a ese redshift z hay un cimulo de galaxias. Dado que los cimulos
de galaxias tienen halos de materia oscura, y que se pueden modelar, se estudiaran los perfiles de
convergencia  obtenidos a partir del CMB y se compararan con resultados teoricos a partir de
modelos para la misma masa My, y la misma elipticidad e. Ademads, como se nombré anteri-
ormente, los halos de materia oscura no son esféricos sino elipticos en proyeccion, por lo que se
realizard una divisidon entre componentes paralelas y perpendiculares teniendo en cuenta alinea-
ciones respecto a algin angulo de orientacion.

Todas las herramientas, catdlogos y métodos utilizados para poder llevar a cabo este trabajo seran

explicados y detallados en las secciones siguientes.

3.1 Catalogo de Camulos de Galaxias

El efecto de lente gravitacional es un efecto debido a grandes concentraciones de masa que gen-
eran la curvatura del espacio-tiempo y, por lo tanto, de la luz que atraviesa la zona. Es por esto
que las zonas donde hay grandes cantidades de masa (sobredensidades) son grandes candidatos
para actuar como lentes gravitacionales, sobre todo si el efecto que se desea medir es el de lente
gravitacional débil, donde los efectos sobre las fuentes son pequefios pero que dado el numero de
lentes interactuantes, pueden ser tratados estadisticamente.

Al estudiar libros de textos o publicaciones acerca de lentes gravitacionales, rapidamente se en-
cuentra la clasificacion del estudio segun la fuente y segun el objeto utilizado como lente. Los mas
comunes suelen ser estudios galaxia-galaxia donde tanto las fuentes como las lentes son galaxias,
estudios galaxias-cumulos donde las fuentes son galaxias y las lentes camulos y estudios cumulos-

cumulos, siguiendo la misma logica. Lo novedoso del trabajo aqui presentado es que el estudio

31
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realizado sera masa-cumulos ya que la fuente serd el mapa de convergencia x del CMB (Seccion
R.2.9) y las lentes seran cimulos de galaxias.

Existen numerosos trabajos en los cuales se analiza la relacion entre estructuras a gran escala y el
CMB, sobre todo a partir de identificacion de vacios y supercimulos [[7, 9, 52], sin embargo es
dificil encontrar acuerdo entre el efecto modelado y el observado en los estudios presentados en la
literatura donde se utilizan cimulos de galaxias como trazadores de la LSS.

Por estas motivaciones, en este trabajo se utilizo como catdlogo de lentes gravitacionales la muestra
publica de cumulos de galaxias redMaPPer [53, v6.3], seleccionados con un algoritmo de iden-
tificacion de secuencia roja [54] aplicado a la informacion fotométrica del catdlogo Sloan (Sloan

Digital Sky Survey Data Release 8, SDSS DRS) [55].

3.1.1 Catalogo redMaPPer

El catalogo redMaPPer es un catalogo de cumulos de galaxias que utiliza un algoritmo de iden-
tificacion a partir de una secuencia roja fotométrica especificamente disefiado para grandes rele-
vamientos fotométricos. Este algoritmo de identificacion fue aplicado tanto a la informacion de
Science Verification del catdlogo DES (Dark Energy Survey) como a la informacion proveniente
del catilogo Sloan (SDSS DRS). En este trabajo se utilizaran los resultados computados sobre el
catalogo Sloan debido a que el catadlogo DES esté limitado volumétricamente y cuenta inicamente
con 786 ciimulos.
El algoritmo identifica cimulos de galaxias a partir del hecho de que la mayor parte de la poblacion
de un cumulo estd compuesta por galaxias viejas y rojas. Asi, usa colores de diversas bandas
para encontrar sobredensidades de galaxias rojas alrededor de los candidatos a galaxias centrales.
Luego, calcula la probabilidad de que cada galaxia en la vecindad del caimulo sea un miembro de
secuencia roja, p..emn- Esta estimacion tiene en cuenta el color de la galaxia, la luminosidad y la
distancia proyectada hacia el centro del cimulo. El parametro de riqueza A de dicho camulo es
calculado como la suma de las probabilidades sobre todas las galaxias a un cierto radio de escala
Ry:

A= XPmembLOr (3.1)

donde 6}, y O son pesos estadisticos de Luminosidad y Dependencia Radial, respectivamente. La

relacion existente entre Ry y A esta dada por [54]:

)\ 0.2
=1 Mpch | =— 3.2
Ry pc (100) (3.2)

y busca maximizar la relacion sefial-ruido de las mediciones de riqueza .

La muestra consta de 26111 camulos en el rango 0.08 < z < 0.6 cubriendo un area de 10401 deg?
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con una riqueza en el rango 20 < A < 300, como se puede observar en la Figura 3.1].

Histogramas de catalogo redMaPPer
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Figura 3.1: Histogramas de Redshift z (izquierda) y Riqueza A\ (derecha) de los 26111 ciimulos

pertenecientes al catdlogo redMaPPer de la muestra SDSS DRS.

3.1.2 Catalogo de Lentes Gravitacionales

A partir del catalogo redMaPPer se selecciond una muestra de los 26111 ciimulos para conformar
el catadlogo de lentes utilizado para el trabajo.

La muestra posee un rango de redshift 0.4 < z < 0.45 y un rango de riqueza 25 < A < 100,
quedando un total de 4774 cimulos. Esta cantidad de cimulos fue ordenada en funcion de la
riqueza A (de mas ricos a menos ricos) y se seleccionaron los cimulos fuera de la mascara de
Planck 18, dado que en esa zona no hay datos fehacientes de los fotones provenientes del CMB,
algo que sera explicado en la seccion B.2.2. A partir de esta seleccion, el catdlogo de lentes tiene
una cantidad total de 4533 cumulos. Como aproximadamente los ultimos 1500 ciimulos de esta
muestra se encuentran en zonas de riquezas entre 25 < A < 30, se decidi6 no utilizar estos datos
para no contar con una gran cantidad de cimulos con riquezas bajas y que pudiesen afectar de
alguna manera el andlisis a realizar. Asi, el nimero final de cimulos utilizados es 3000. Para esta
muestra final (a partir de ahora denominada Sy), la riqueza se encuentra en el rango 31 < A < 100,
como se puede observar en la Figura B.2.

Los valores de z ~ 0 estan relacionados a galaxias y cimulos que se encuentran cercanos en
distancia a nuestro sistema solar, por lo que considerarlos como lentes gravitacionales no seria
representativo de un estudio solido. Para el caso de redshift z ~ 0.6, se descartaron estos valores

porque existe un sesgo en la riqueza, como se puede observar en el diagrama A — z de los 26111
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ciimulos presentado en la Figura B.3, donde ademés se puede observar el mismo diagrama para la

muestra St..

Ademas, se puede observar en la Figura B.4 los histogramas de redshift z y riqueza \ para la

muestra S7y,.
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Figura 3.2: Distribucion de Riqueza A\ de la muestra Sy, utilizada como lentes gravitacionales

donde se puede observar el orden de mayor a menor riqueza.
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Figura 3.3: Diagramas A\ — z. A la izquierda, el diagrama para todo el catalogo redMaPPer, donde
se puede observar el sesgo de riqueza para z > 0.45. A la derecha, el diagrama para el catalogo

de la muestra S, de lentes, donde se puede observar que el sesgo no afecta.
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Histogramas de muestra de lentes
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Figura 3.4: Histogramas de Redshift z (izquierda) y Riqueza A (derecha) de la muestra S, de lentes

gravitacionales.

Coordenadas y Orientacion

Para el estudio astrofisico, existen dos tipos de coordenadas que se suelen utilizar: coordenadas
galacticas y coordenadas ecuatoriales. La diferencia entre ambas esta basada en el punto que se
considera como centro.

Las coordenadas ecuatoriales son un sistema que permite ubicar un objeto en la esfera celeste re-
specto al ecuador celeste (proyeccion del ecuador terrestre sobre la esfera celeste) y al equinoccio
vernal (punto en la trayectoria del Sol sobre la esfera celeste en el cual el mismo pasa del Hemis-
ferio Sur celeste al Hemisferio Norte celeste), a partir de las coordenadas declinacion y ascension
recta, que son equivalentes a la latitud y longitud geogréficas respectivamente. La ascension recta
(AR, «) es el angulo, medido desde el ecuador celeste, entre el equinoccio vernal y el meridiano
que atraviesa al objeto observado. La declinaciéon (Dec, 0) es el angulo que forman el objeto y el
ecuador celeste.

Las coordenadas galacticas son un sistema de coordenadas celestes centradas en el Sol y alineadas
con el centro aparente de la Via Lactea. El ecuador se encuentra alineado con el plano de la galaxia
y el sistema de referencia gira con el Sol alrededor de la misma. Las coordenadas son la longitud
y la latitud galéctica. La longitud galactica (/) se mide sobre el plano de la galaxia, en sentido
antihorario a partir de la linea que une el Sol con el centro de la galaxia (0° < [ < 360°). La
latitud galactica () es el angulo que forma el objeto con el plano de la galaxia (—90° < b < 90°).

Analiticamente se puede realizar el cambio de una coordenada a otra, sin embargo también ex-



3.1. CATALOGO DE CUMULOS DE GALAXIAS 36

isten modulos en el lenguaje de programacién Python (Python Software Foundation, https:
//www.python.org/), utilizado a lo largo de este trabajo, que realizan esa conversion, como
por ejemplo la libreria Astropy.

El catdlogo redMaPPer presenta las coordenadas angulares en el sistema ecuatorial. Sumadas a
la coordenada de redshift, se puede construir un vector de 3 componentes («, d, 2) que permite
caracterizar precisamente la posicion del objeto en cuestion.

Como se explicéd en el capitulo anterior, los cimulos masivos viven en las intersecciones de los
filamentos representativos de las grandes estructuras. Es por ello que si se quisiera estudiar este
tipo de distribucion y como afecta la LSS a los cumulos, o como se orientan con respecto a otros
cumulos por ejemplo, se deberia contar con angulos de posicion que reflejen este comportamiento.
Asi, ademas de las coordenadas angulares, el redshift 2 y la riqueza ), se utilizaron los dngulos de
posicion calculados en [51], que permiten caracterizar la orientacion de cada camulo.

De los 7 angulos, 6 de ellos son calculados de igual manera que en la seccion yson: ¢y, ¢, G,
@7, 97, ¢; donde el subindice indica el peso considerado y el superindice indica si se tuvo en cuenta
toda la muestra (sin superindice) o sélo aquellas galaxias miembro con e, > 0.5 (¥). A estos
6 angulos, se les agrega un angulo mas que no se encuentra presente en [51] pero que fue calcu-
lado por los mismos autores, ¢pc. Este angulo tiene en cuenta la posicion de la BCG, es decir
la posicion de la Galaxia satélite mas brillante del Cimulo (Brightest Cluster Galaxy). Las BCG
son generalmente galaxias elipticas que se encuentran cercanas al centro geométrico y cinético del
cumulo al que pertenecen, por lo que es una buena forma de trazar y estimar cuan alineado, o no,
se encuentra el cimulo con respecto a la galaxia que se encuentra mas cercana a su centro. Los
angulos estan correlacionados y medidos respecto del eje de ascension recta.

En este trabajo, se utilizdo como angulo de posicidon ¢, para las posibles orientaciones de los cu-
mulos. Es decir, no se tuvo en cuenta ningun peso estadistico (w; = 1) y se tuvo en cuenta toda
la muestra de camulos para el andlisis, sin hacer ninguna seleccion en la probabilidad de perte-
nencia de las galaxias miembro. Este angulo de por si no tiene ninguna tendencia a representar
ciertos tipos de orientaciones o considerar ciertas galaxias miembro por encima de otras, por lo que
es la forma mas neutral de observar las orientaciones sin sesgos autoinducidos, siempre teniendo
en cuenta que el método de calcular estos angulos es a partir de las galaxias satélites y el hecho
de suponer que estas son trazadoras de la distribucion de masa de los halos y por lo tanto de la

influencia de la LSS en dicha distribucion.


https://www.python.org/
https://www.python.org/

3.2. MAPA DE CONVERGENCIA DEL FONDO COSMICO DE MICROONDAS 37

3.2 Mapa de Convergencia del Fondo Césmico de Microondas

Como ya se relatd en secciones anteriores, el mapa de convergencia x del Fondo Cosmico de
Microondas tiene una representacion en espectro de potencias de densidad de masa a partir de coe-
ficientes k7, como los de la ecuacion R.42. A partir de estos coeficientes y con rutinas especificas,
se puede reconstruir el mapa de convergencia del CMB, con toda la informacion de la distorsion
generada por las lentes gravitacionales en los fotones provenientes del Fondo Cosmico.

Computacionalmente, para desarrollar estas tareas se pueden utilizar las librerias Healpy, Astropy

y eventualmente Scipy.

3.2.1 Libreria Healpy y esquema HEALPix

Lalibreria Healpy es una libreria de Python gestionada para manejar informacion en una superficie
esféricall, Su esquema esta basado en el algoritmo HEALPix (Hierarchical Equal Area isoLatitude
Pixelization) [56]. Dicho algoritmo tiene como caracteristica que la pixelizacion que se genera
produce una subdivision en la superficie esférica donde cada pixel cubre la misma area que los
restantes pixeles.

El motivo original para la creacion de este algoritmo se debe a la mision WMAP para el analisis
del CMB. La informacion proveniente de este relevamiento era tanta y en multifrecuencias que
permitid la produccion de un mapa de todo el cielo en microondas con una resolucion de algunos
minutos de arco. El esquema HEALPix logr6 solucionar matematicamente la discretizacion de
funciones en una esfera y ademas la rapida y facil resolucion de analisis estadisticos precisos de
gran cantidad de datos de todo el cielo.

Las 3 caracteristicas principales de HEALPix2 son:

* La esfera estd jerarquicamente teselada en cuadrilateros curvilineos. La particion de resolu-
cion mas baja es de 12 pixeles. La resolucion de la teselacion aumenta dividiendo cada pixel

en 4 nuevos, como se puede observar en la Figura .5
* En una misma resolucion, el area de todos los pixeles es la misma;

* Los pixeles estan distribuidos en lineas de latitud constante. Esta propiedad es esencial para

cualquier analisis que se quiera realizar con armoénicos esféricos involucrados. Debido a

'Para mas informacion acerca de la libreria y sus rutinas, https://healpy.readthedocs.io/en/latest/

index.html
2Para més informacion acerca del algoritmo HEALPix, https://healpix.sourceforge.io/index.php
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la distribucion de isolatitudes de los pixeles, la velocidad de computo de integrales sobre
armonicos esféricos escala como ~ v/ N donde NV es el nimero total de pixeles, a diferencia

del ritmo ~ N de aquellas distribuciones que no presentan isolatitudes.

Figura 3.5: Resolucion de las superficies esféricas para el esquema HEALPix. Desde arriba a la
izquierda y yendo en sentido horario las resoluciones son de: Nyq4 = 1, 2, 4, 8 equivalentes a

Nyiw =12 x N2, =12, 48,192 y 768 pixeles. Imagen extraida de [56].

side

A partir del esquema HEALPix, la libreria Healpy provee diferentes herramientas para el anali-
sis armonico del espectro asi como cambios de coordenadas y funciones de visualizacion, las cuales
seran de utilidad en este trabajo. Se hara uso principalmente de la transformacion entre coorde-
nadas (galacticas a ecuatoriales), la posibilidad de encontrar pixeles en discos de radio definido
(en el computo de los perfiles), poder aplicar rotaciones a vectores o a mapas enteros, a la lectura
y escritura de archivos en formato FITS, a las visualizaciones de superficies esféricas en algiin
tipo de proyeccion y a la capacidad de transformar elementos del espacio de armonicos esféricos

a mapas del CMB.

3.2.2 Coeficientes £k

En este trabajo se utilizaran los datos compartidos publicamente por la Colaboracién Planck en el
afio 2018 sobre lentes gravitacionales [8]. Los datos se encuentran en la pagina https://pla.

esac.esa.int/#home. Hay 4 tipos de paquetes de datos disponibles:

* COM_Lensing 4096_R3.00;

* COM_Lensing Sz_4096_R3.00;


https://pla.esac.esa.int/#home
https://pla.esac.esa.int/#home
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* COM_Lensing Inhf 2048_R3.00;

* COM_Lensing-Szdeproj_4096_R3.00.

donde el primer paquete posee los coeficientes k5, de lentes gravitacionales y los otros tres son
variaciones considerando efectos variosd.

En este trabajo, se hard uso del primer paquete mencionado, que contiene los arménicos esféricos
del espectro de potencial de lentes a partir de los mapas del CMB SMICA DX1 A

Dicho paquete cuenta con los coeficientes kv = %L(L + 1)9st M a partir de tres estimaciones
diferentes: utilizando Unicamente el mapa de Temperatura, utilizando inicamente el mapa de Po-
larizacion y un tercero con la varianza minima entre los mapas de Temperatura y Polarizacion.
Ademas cuenta con valores de campo medio (/%LM> mc utilizando las mismas condiciones que
los coeficientes anteriores. Toda la informacion se encuentra en formato a;,, de HEALPix, con
extension FITS y salvo los coeficientes I%L ur de Polarizacion con Lysax = 2048, el resto tiene
Lyrax = 4096.

Ademés de los coeficientes k7, el paquete cuenta con una mascara de confianza. Esta méscara
tiene como funcidn eliminar ciertas zonas del plano galactico que son muy brillantes, debido al
hecho de que nuestro sistema solar se encuentra en un brazo de la Via Lactea y observamos hacia
el centro de la misma. Con esta mascara se busca obtener una version lo mas limpia posible de los
pixeles utilizados, sumado al hecho de que sin realizar este enmascarado en las zonas de mas brillo
la radiacion de fondo seria casi imperceptible debido a los 6rdenes de diferencia. Dicha mascara
tiene una resolucion de Ng;qe = 2048, lo que es equivalente a una resolucion angular de 17.72.
La mascara tiene la disposicion de un mapa en si, con la salvedad que el mapa es bivaluado. Las
zonas observables toman valores = 1y las zonas que se buscan eliminar = 0. Asi, la méscara se
puede leer por si sola como un mapa en formato HEALPix o bien se puede posar sobre otro mapa,
como el del CMB. Al ser un mapa, se le pueden aplicar todas las herramientas disponibles en la
libreria Healpy.

En este trabajo, se hizo uso de los armoénicos esféricos ks provistos por los mapas de Temper-
atura inicamente, que no varian significativamente de los obtenidos a partir del método de varianza
minima (algo demostrado en [8]), asi como de la mascara de confianza. Para convertir los armoéni-

cos en un mapa de convergencia x, se hizo uso de una de las funciones de Healpy que permite

3Para mas detalles de los paquetes, https://wiki.cosmos.esa.int/planck-legacy-archive/index.

php/Lensing
“Para descargar el paquete de datos directamente, http://pla.esac.esa.int/pla/aio/product-action?

COSMOLOGY .FILE_ID=COM_Lensing_4096_R3.00.tgz
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convertir armoénicos esféricos a un mapa de caracteristica HEALPix. Al momento de la lectura
de los armonicos esféricos, se utilizaron la totalidad de los mismos (L., = 4096) y se aplico
un filtro FWHM B (Full Width at Half Maximum o Anchura a media Altura en espafiol) de 1°.
Este filtro fue aplicado para eliminar diversos efectos astrofisicos, como lo son los dos tipos de
Sunyaev-Zeldovich, que por debajo de estos valores de escala angular afectan al medio intract-
mulo, i.e el gas existente en las zonas centrales del cumulo, y generan que la relacion sefial-ruido
sea muy pequefia y cercana a los valores de incerteza propios del mapa.

Tanto los armonicos esféricos como la mascara de confianza, se encuentran en coordenadas galac-
ticas. Como el catdlogo de lentes se encuentra en coordenadas ecuatoriales, se optd por transformar
los datos del CMB a dichas coordenadas dado que a nivel computacional era mucho mas conve-
niente transformar las coordenadas del mapa CMB a partir de funciones de Healpy, sumado al
hecho de que presentaba ventajas a la hora de realizar el codigo numérico. La transformacion de
coordenadas del mapa CMB y de la mascara se puede observar en la Figura B.6. En este trabajo,

todos los mapas utilizados fueron llevados a una resolucion de Ng;qe = 2048, Ny, ~ 50 X 109,

Mapa de Covergencia k. Coordenadas Galdcticas Mapa de C¢ gencia K. Ca

©0.0206711 00191258 -0.0166123 00166071

Figura 3.6: Mapas de Convergencia x en Coordenadas Galacticas (izquierda) y Coordenadas Ecua-
toriales (derecha) con la respectiva mascara de confianza. Ambos mapas cuentan con un suavizado

de 5° para mejorar la visualizacion.

Catalogo de Lentes en el area del relevamiento Planck

Dado que el catalogo redMaPPer y el mapa CMB son independientes entre si, existen cumulos del
catalogo de lentes que se encuentran dentro de la mascara del mapa CMB. Al trabajar con lentes
gravitacionales débiles, un factor importante a la hora de estudiar los efectos es la cantidad de

lentes consideradas para realizar estadistica. Si en el analisis se hubiesen tenido en cuenta estos

SPara méas informacion, https://es.wikipedia.org/wiki/Anchura_a_media_altura
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cumulos, entonces se tendrian resultados sin correlacion con lo observado en el Universo, dado
que esos puntos no cuentan con informacion del CMB (alli la mascara tiene un valor de 0). Es
por ello que, como se planted en secciones anteriores, se eliminaron dichos puntos porque de no
ser asi no serian representativos del estudio, generando un sesgo estadistico. Se puede observar
en la Figura B.7 la diferencia entre ambos casos, notando la eficacia del método de eliminacion
de puntos con el catdlogo de lentes S;, donde ningun cimulo cae en la mascara. Si existen zonas
donde pareciese que hay cimulos que se encuentran en el borde de la méscara pero, a pesar de
no ser un problema, esto se debe principalmente a que el tamafo de los caimulos en la Figura esta

sobreestimado para poder visualizarlos de mejor manera.

Mapa de Convergencia k y Catalogo de Lentes Mapa de Convergencia k y Catélogo de Lentes. Muestra S,

0.0166123 00166071 0.0166123 0.0166071

Figura 3.7: Mapa de Convergencia  superpuesto con el catdlogo redMaPPer (izquierda) y el
catalogo S}, de lentes (derecha). Los cimulos se encuentran puntualizados de color rojo y naranja,
respectivamente. Se puede observar que en el catalogo redMaPPer hay cumulos en las zonas de la
mascara mientras que en el catalogo S, eso no sucede. Ambos mapas cuentan con un suavizado

de 5° para mejorar la visualizacion.

3.3 Mapade Convergencia en el CMB y Camulos como Trazadores

Contando con una muestra de trazadores de masa en el Universo, como lo es la muestra Sy, de
cumulos redMaPPer, y a partir de algin mapa de convergencia x del CMB, que en este caso es
el generado a partir de los coeficientes kras de Planck 18 junto con su mascara de confianza, se
pueden calcular perfiles de densidad de masa proyectada en funcion de alguna distancia caracteris-
tica, para lo cudl existen diversas técnicas, como lo pueden ser las de apilamiento mencionadas en
secciones anteriores o el computo de perfiles radiales medios.

En este trabajo, se utilizara la técnica de apilamiento de perfiles radiales medios [20, 57, y sus ref-
erencias] a partir del catdlogo Sy, de lentes gravitacionales débiles y utilizando el mapa de conver-

gencia x del CMB como reflejo de las fluctuaciones de densidad de masa del Universo. Ademas,
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se utilizaran los angulos de orientacion de los cimulos para realizar perfiles orientados (paralela y

perpendicularmente con respecto a la distribucion de masa del camulo, su forma y la distribucion

de galaxias satélites) para asi estudiar parametros intrinsecos, como la masa M., Vv la elipticidad
2

€ de los halos de materia oscura de los cimulos.

3.3.1 Computo de Perfiles Radiales Medios de Convergencia

A partir del efecto de lente gravitacional generado por los cimulos en la radiacion de fotones del
Fondo Césmico se puede estudiar como los mismos actian generando fluctuaciones en el mapa de
convergencia x del CMB que, como se mostro en secciones anteriores, esta relacionado al potencial
de lentes a partir de los coeficientes IQ:L - Para este andlisis, una de las herramientas disponibles
es el computo de perfiles radiales centrados en las posiciones donde se encuentran los cimulos de
galaxias. Para ello, la utilizacion de las funciones de la libreria Healpy es fundamental.

Esta técnica es muy util porque permite obtener perfiles en funcion de cierta distancia (angular
o longitudinal proyectada), pero cuenta con la desventaja de que, en el caso de utilizar lentes
gravitacionales débiles, el computo de un tnico perfil no es suficiente dado que los efectos son
muy pequeios, ya sea por la baja distorsion de la forma de los cumulos, el ruido instrumental propio
del telescopio utilizado o, en el caso especifico de este trabajo, el orden de magnitud de la fuente
utilizada (el CMB con fluctuaciones de érdenes ~ 107°). Es por esto que al computo de perfiles
radiales medios se le suma la técnica de apilamiento. A partir de esta técnica, la relacion sefial-
ruido se incrementa y por lo tanto se pueden obtener propiedades del sistema de lentes combinado
[20, 57]. Esta técnica considera sistemas de caracteristicas comunes, como lo son el mismo rango
de redshift z y riqueza A, a fin de incrementar de forma artificial el nimero de galaxias de fondo
y por lo tanto los efectos generados por las mismas. En este trabajo las galaxias de fondo son
reemplazadas por el mapa de convergencia x del CMB, por lo que las fuentes se encuentran todas
a la misma distancia z ~ 1100. Es por ello que la técnica de apilamiento es de sumo valor e
importancia. A partir del apilamiento de perfiles radiales medios, con un niimero total de 3000
dado que es el nimero de cimulos en la muestra S, se podran obtener resultados sélidos y factibles

de analisis.

Perfiles Radiales Medios con Healpy

Como consideracion principal, hay que tener en cuenta que el catalogo Sy, proporciona inicamente

la posicion de los cimulos utilizados como lentes gravitacionales. El mapa que contiene la infor-
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macion a analizar es el mapa de convergencia x del CMB, que ya tiene en consideracion los efectos
de segundo orden generados por los cimulos como lentes débiles en lo que es su espectro y, por
conversion de los coeficientes, en su mapa. Asi, todo el analisis, computo y calculo de este trabajo
sera realizado sobre el CMB, pero con las coordenadas de los cimulos de la muestra S7.

La idea de los perfiles radiales medios estd basada en el hecho de considerar un centro definido
por cada uno de los camulos de la muestra Sy, y a partir de ese centro analizar anillos concéntri-
cos de un radio variable hasta cierta distancia méaxima para obtener asi un valor de convergencia
promedio x para cada radio. Para ello, se utilizd la funcion healpy.query_disc de la libreria
homoénima que permite identificar los ids de los pixeles pertenecientes al anillo del radio dado,
como se puede observar en el primer grafico de la Figura 3.8,

Asi, para cada anillo, se cuenta con los ids del mapa de convergencia s que lo conforma y ademas
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Figura 3.8: Anillos generados a partir de un centro aleatorio. A la izquierda, los anillos, donde los
colores varian segun el anillo considerado. La funcidon healpy.query_disc devuelve los ids de

cada pixel de cada anillo. A la derecha, el nimero de pixeles segtn el anillo considerado.

con el valor de k respectivamente para ese id. De esta forma, cada anillo es un arreglo de valores
de convergencia a cierta distancia del centro del cimulo, representando cémo evoluciona la con-
vergencia a medida que la distancia se agranda y se encuentra mas lejos del centro del cumulo.
Como se puede observar en el segundo grafico de la Figura B.8, para distancias cercanas al centro
del cimulo, los anillos cuentan con pocos pixeles y por lo tanto pocos valores del pardmetro «. Sin
embargo, a medida que el numero de anillos concéntricos aumenta, la cantidad de pixeles en cada
uno crece de manera cuadratica, A 4,0 = T (R22 — R12) , y por lo tanto para anillos alejados del
centro del cimulo la cantidad de ¢ds asi como de valores de « sera considerablemente mayor. Es

por esto que los perfiles obtenidos tomaran mayor significancia a radios mayores y no seran repre-
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sentativos para anillos cercanos al centro del cimulo, como se explicard en secciones posteriores.
Como cada anillo contiene n pixeles, entonces existen n valores de x, uno por cada pixel. Como
los perfiles realizados son en funcion del radio, entonces por cada anillo se deberia tener un unico
valor de x. Es por ello que para cada anillo se promediaran los valores de intensidad de los pixeles
para obtener un unico valor medio de convergencia. Asi, para cada cimulo de la muestra Sy, se
tendra un perfil radial de convergencia x en funcidn del radio o de alguna distancia caracteristica,

como Mpc o Mpch™t.

Técnica de Apilamiento

El perfil radial medio de una unica lente gravitacional débil no cuenta con la relacion sefal-ruido
necesaria para obtener resultados fiables y que se encuentren fuera del nivel de incerteza propio del
Mapa CMB, algo que se explicara en la proxima seccion. Es por ello que si se quiere realizar un
estudio de lentes débiles, a los perfiles medios se le debe agregar alguna otra técnica que permita
aumentar el numero de datos para asi incrementar la relacion sefial-ruido y poder realizar analisis
estadisticos. En este trabajo, la técnica aplicada es la técnica de apilamiento (stacking). Este tipo
de técnica es muy utilizada al trabajar con lentes gravitacionales débiles [51, 58, 59] en catdlogos
de imégenes ya que se basa en considerar sistemas con caracteristicas comunes, como puede ser
el nimero de galaxias miembro, y asumir que las distorsiones observadas en las galaxias de fondo
localizadas a las mismas distancias fisicas con respecto a los sistemas seran similares. A partir
de esto, se incrementa de forma artificial el nimero de galaxias de fondo, a fin de obtener infor-
macion acerca de caracteristicas intrinsecas del halo de materia oscura en el cual se encuentran
embebidas las galaxias del sistema asi como del ciimulo en si. Esta técnica es especialmente util
para la determinacion de masas de sistemas de galaxias y ha sido principalmente aplicada para la
calibracion de las relaciones entre la masa de los halos de materia oscura My, y las propiedades
observables de los camulos [60, 61]].

En este trabajo, se aplico a los 3000 ciimulos presentes en la muestra S;. Para cada posicion del
centro de cada cumulo, se realiz6 una rotacion del mapa de convergencia « a partir de la fun-
cién scipy.spatial.transform.Rotation.from_euler que computa rotaciones de Euler. La
rotacidn realizada no fue equivalente a todo el mapa de convergencia, sino que se rotd el disco
correspondiente a la maxima distancia fijada. A partir de esto, se cre6 una grilla en forma de disco

centrada en la posicion (0, 0), donde el radio del mismo es el del tltimo anillo creado, de forma
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que los valores de convergencia « asi como los ids de cada caimulo se pudieran plasmar en la
misma. Asi, se obtiene una grilla tridimensional, donde la base es un disco con una superficie
7w Ry?, donde Ry es el radio del anillo mas grande creado y donde la altura corresponde a la acu-
mulacion de valores de x en ese id especifico, pesada en la cantidad de objetos considerados, como
se puede observar en la Figura .1. De esta manera, se genera un nuevo mapa con la informacion
perteneciente a los 3000 cimulos de la muestra S, con zonas donde los valores de x ~ 0 dado que
no hay grandes efectos por parte de las lentes gravitacionales y zonas donde los valores de x son
significativos. La importancia de esta técnica subyace en el hecho de que al apilar gran cantidad
de informacion los efectos relevantes se ven magnificados por acumulacion de informacién y los
efectos que pueden aparecer en una pequefia muestra al acumularse con otras que no lo presentan
son reducidos y no reflejan importancia en el resultado final.

Esta herramienta tiene como ventaja (en poder de computo) el no tener que computar 3000 perfiles
medios y luego realizar un ultimo perfil medio promediando esos 3000 sino que al obtener un mapa
con valores de convergencia x para cada ¢d que reune la informacion de toda la muestra S, con
realizar un tnico perfil para este mapa es suficiente, de la misma forma que los realizados en la
Secciéon B.3.1].

De esta manera, apilando los 3000 cimulos de la muestra S, y realizando un perfil radial medio de
la forma antes explicada, se obtiene un perfil de densidad de materia caracterizada por el pardmetro
x en funcidn de la distancia angular o de la distancia longitudinal proyectada. Esta misma técnica
sera utilizada para el computo de las incertezas de los valores de convergencia « y del Nivel de

Ruido del Mapa CMB, como se explicara en la seccion siguiente.

Incertidumbre de los Perfiles y Nivel de Ruido del Mapa CMB

Como cualquier analisis fisico experimental, los perfiles obtenidos cuentan en cada punto con
cierta incertidumbre aleatoria que debe ser calculada. Sumado a ello, el mapa de convergencia del
CMB cuenta con un nivel de ruido intrinseco que debe ser tenido en cuenta al momento de saber
si el perfil estd por encima del mismo y por lo tanto es significativo o se pierde en el mismo y
entonces los resultados no pueden ser considerados. Es por ello que, sumado a los perfiles radiales
medios, se tuvieron que calcular los valores de incertidumbre aleatoria y de fidelidad del mapa.

Para los valores de incertidumbre aleatoria se utilizo el método estadistico Bootstrap, el cual fue

publicado en 1979 por Bradley Efron y se encuentra inspirado en trabajos anteriores del método
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estadistico de Jackknifea. El método Bootstrap es un procedimiento estadistico que re-muestrea un
unico conjunto de datos para asi crear varias muestras (simuladas). Este método es muy utilizado
en casos donde la cantidad de objetos en la muestra es pequena o no corresponden a una distribu-
cién normal y por lo tanto no se pueden usar las teorias cldsicas de estadistica para calcular errores
estandar, intervalos de confianza, entre otros valores. El método consiste en considerar una uinica
muestra de datos y a partir de la misma generar N nuevas muestras en las cuales mismos objetos
pueden ser considerados varias veces, para asi armar N muestras simuladas las cudles pueden ser
tratadas bajo las teorias clasicas de estadistica, como se observa en la Figura 3.9. Para cualquier
trabajo que se encuentre en el marco de la astrofisica donde la muestra es unica (el Universo y
sus observables), el método Bootstrap resulta ideal porque de otra manera seria imposible realizar
estadistica con tan so6lo una muestra.

En particular en este trabajo, la muestra de lentes S, es iinica ya que no se cuenta con mas cimulos

o

Figura 3.9: Técnica de NV re-muestreos a partir de una inica muestra, la base del método Bootstrap
y que permite luego realizar estadistica. Imagen extraida de https://towardsdatascience.

com/bootstrapping-statistics-what-it-is-and-why-its-used-e2fa29577307.

en ese rango de redshift z y riqueza A del mismo catélogo. Es por ello que se recurrié al método
Bootstrap re-muestreando los cumulos disponibles a partir del catadlogo S7.. Se consideraron N
nuevas muestras de 3000 objetos a partir de los cimulos pertenecientes a Sy, pero donde el arreglo
era elegido aleatoriamente a partir de la funcion numpy . random. choice de la libreria Numpy per-
mitiendo que esté conformado por el mismo cimulo ¢—veces y con otros que podian no aparecer,
para evitar asi cualquier sesgo estadistico en la eleccion de los mismos. Al realizar los perfiles, de
la misma forma que se realizaron los perfiles radiales medios con la técnica de apilamiento, sobre
esas nuevas [N muestras Sy, , lo que se obtiene es una caracterizacion de cuan diferente es cada
N —perfil con respecto al perfil medio de la muestra S;,. Luego, para las N muestras se pueden

utilizar las leyes de la estadistica clasica y calculando la desviacion estandar de estos N valores con

®Para mas informacion, https://es.wikipedia.org/wiki/Jackknife_(estad%C3%ADstica)
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respecto a la media bootstrap, se obtiene el nivel de incertidumbre de s para cada valor de radio
del perfil medio (i.e, cada anillo considerado). Recapitulando, si con el célculo de perfiles medios
mas la técnica de apilamiento se obtiene un unico perfil medio para la muestra Sy, entonces con el
método Bootstrap para N muestras se obtiene la desviacion estandar para cada valor de x en cada

radio considerado.

El nivel de ruido del mapa de convergencia x del CMB esta relacionado a la fluctuacion in-
trinseca del parametro de convergencia s debido a diferentes tipos de efectos que se pueden presen-
tar en el analisis, como pueden ser el error propio del instrumento de medicion de la mision Planck
18 al momento de medir el espectro de potencial de lentes, las fluctuaciones de 6rdenes menores
a 107° que afectan de alguna forma al mapa de convergencia o errores numéricos al momento
de realizar calculos, como por ejemplo, la precision numérica al transformar los coeficientes kerat
en un mapa HEALPix o la transformacion de coordenadas galacticas a ecuatoriales; entre tantos
otros posibles. Todos estos efectos deben ser considerados en el estudio y una forma de hacerlo es
a partir del calculo de ruido propio del mapa.

La forma de calcular el nivel de ruido, o el rango de fidelidad de los datos, es similar a la uti-
lizada para los perfiles radiales medios, con la debida técnica de apilamiento, pero considerando
diferentes centros. En este caso, se consideran puntos aleatorios del mapa de convergencia como
centros para los perfiles radiales, por lo que cada perfil serd una muestra de como varia la conver-
gencia  en funcion del radio pero sin necesariamente ser un cimulo el centro considerado.

Como hemos visto, el mapa de convergencia x cubre ~ 70% del cielo mientras que el catalogo
de camulos redMaPPer cubre una menor porcion del cielo. Asi, considerar puntos aleatorios que
estén fuera de la zona donde se encuentran los redMaPPer no seria representativo del estudio re-
alizado ya que la idea de este calculo es observar el nivel de incertidumbre del mapa CMB en la
zona de trabajo. Es por ello que para este andlisis se gener6 una mascara de coordenadas, que se
puede observar en la Figura .10, la cual corresponde a las zonas donde se encuentra la muestra de
lentes Sy. A partir de todas las coordenadas de esta méscara, que son mas que las coordenadas de
la muestra S, pero que las incluye, se realizé una seleccion aleatoria, nuevamente con la funcion
numpy . random. choice pero esta vez sin permitir que se pueda volver a elegir la misma posicion
mas de una vez, ya que aqui se esta realizando un perfil medio y no un perfil Bootstrap. Asi, a
partir de las técnicas ya mencionadas, se generan N perfiles de 3000 posiciones aleatorias en la
mascara y a partir del calculo de la desviacion estandar respecto a la media aleatoria, se puede
obtener el nivel de ruido del mapa de convergencia x del Fondo Cosmico de Microondas. Este

nivel de ruido es de utilidad ya que permite observar hasta qué punto un valor de convergencia &,
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junto con su incertidumbre, es representativo para el analisis o se correlaciona mas con el nivel de

ruido intrinseco de la muestra CMB.

Méscara de Coordenadas

Valor de la mascara

Figura 3.10: Mascara de Coordenadas a partir de la muestra S;,. Las zonas en amarillo se encuen-
tran valuadas = 1 y es donde la mascara tiene relacion con los cimulos estudiados y las zonas
violetas se encuentran valuadas = 0 y son zonas donde no hay cimulos redMaPPer o bien se en-

cuentra la mascara del CMB.

3.3.2 Computo de Perfiles Medios Orientados de Convergencia

Como se ha mostrado en la seccion B.1.2, en este trabajo se cuenta con los angulos de posicidon
provistos por [51] para el catadlogo redMaPPer y consecuentemente para la muestra .Sy, calculados
con el método explicado en 2.3.2. A partir de esta informacion, se puede realizar el computo de
perfiles medios teniendo en cuenta cierta orientacion de los cimulos considerados, para asi obtener
perfiles paralelos o perpendiculares a dicha alineacion.

En este trabajo, los angulos de posicion utilizados para cada cimulo fueron los catalogados como
¢1, es decir, aquellos que no cuentan con ningtn peso estadistico (w; = 1) y que corresponden a
toda la muestra de cimulos. Dichos dngulos representan cuan alineadas se encuentran las galaxias
miembro con respecto al cumulo considerado. Para ello, se hace uso del catdlogo de ciimulos
redMaPPer, del catdlogo de galaxias miembro para cada cimulo redMaPPer (provisto también por
[54]), y se calculan a partir de las ecuaciones y R.59. Esquematicamente, como se puede
observar en la Figura B.11], el valor de este angulo responde a cuan alineadas se encuentran las
coordenadas proyectadas de las galaxias miembro, con centro en el cumulo, respecto al eje x del

plano tangente a la esfera en ese punto. Como se ha mencionado en secciones anteriores, los halos
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de los cumulos responden a formas triaxiales en tres dimensiones y elipticas en proyeccion, por
lo que definiendo una elipse en el plano tangente que contenga a las galaxias satélites, se puede
calcular el angulo de posicion ¢;.

Se debe tener en cuenta que al utilizar este angulo de posicion y alinear con respecto al mismo, se

Figura 3.11: Idea esquematica del d&ngulo de posicion ¢;. Dado un cumulo (punto verde) y galaxias
satélites del mismo (puntos violetas) en la esfera, se proyectan sus coordenadas sobre un plano
tangente (rosado) y se calcula el angulo de desviacion « de las galaxias miembros con respecto al

eje r, « = .

asume que todas las galaxias se encuentran orientadas con el cimulo, lo que implica que toda la
masa presente en el cimulo (gas intracimulo, materia oscura, bariones) se encuentra alineada con
las galaxias satélites. Sumado a esto, al considerar la ecuacion con la que posteriormente se
calculan los angulos de posicion (ecuacion R.59), se observa que existe una dependencia cuadratica
con las coordenadas proyectadas. Esto implica que, al ser w; = 1 en ¢, las distancias mas alejadas
tienen mas importancia en el calculo de los dngulos de posicion que las distancias cercanas al
centro del cimulo. Esta, a pesar de parecer una desventaja, es una de las razones por las cudles
se ha utilizado ¢; en este trabajo: como el CMB tiene gran profundidad angular, la informacion
que se obtiene para grandes distancias respecto al centro del cumulo es mucho mayor que la que
se obtiene en los catdlogos de imagenes utilizados para los estudios de lentes gravitacionales, que
por esta razon normalmente se encuentran orientados a analisis en zonas proximas a los cimulos.
Ademas, el hecho de que los perfiles radiales en cercanias del cimulo no son precisos, por lo
explicado en la seccidn anterior, permiten caracterizar de mejor manera la distribucion de materia

a grandes distancias angulares o longitudinales proyectadas.
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Perfiles Medios

Para el calculo de los Perfiles Medios se utilizaron los mismos procedimientos que en la seccion
con la inclusion del angulo ¢, para cada camulo. Al alinear con respecto al angulo de posi-
cion, es posible definir dos orientaciones de los perfiles: Paralelo y Perpendicular.

En el andlisis, el angulo de posicion ¢, ingresa como una nueva componente de las rotaciones
consideradas para los Perfiles Radiales Medios, para luego definir los criterios para los cuales un
perfil se considera Paralelo o Perpendicular. Asi, las rotaciones realizadas con scipy pasaran
de ser bidimensionales a ser rotaciones tridimensionales, donde la nueva componente es la del
angulo de posicion ¢;. A partir de alli, la técnica de apilamiento se realiza siguiendo la misma
metodologia, dado que para esta herramienta el angulo de posicion s6lo representa una rotacion
con respecto a un nuevo eje.

Al momento de realizar el perfil medio de los 3000 ciimulos apilados de la muestra S7, la ori-
entacion ya se encuentra plasmada en el mapa generado y esto permite definir ciertas condiciones
sobre las posiciones de los ids para las cudles un perfil es considerado Paralelo o Perpendicular.
En el Perfil Radial, en cambio, para cada arreglo de datos (ids, ) no se realiza ninguna selec-
cion particular y se promedian dichos valores para obtener un % por cada radio considerado. La
diferencia para los perfiles Paralelo y Perpendicular es que para cada anillo si se seleccionan los
conjuntos (ids, k) para cada uno de los perfiles. El proceso consta de, considerando que el mapa
de apilamiento ya se encuentra orientado por las rotaciones realizadas en el angulo de posicion,
seleccionar qué porciones del anillo corresponden a una alineacion paralela y cuales corresponden
a una alineacion perpendicular.

En este trabajo se consideraron cuatro porciones de 90° cada una, como se puede observar es-
quematicamente en la Figura .12, donde las porciones alineadas con el eje  son las consideradas
paralelas y las otras perpendiculares. A partir de estas subdivisiones, al realizar los perfiles par-
alelo y perpendicular tnicamente los valores de ~ de los ids de cada seccion fueron considerados.
Luego, el procedimiento es el mismo que en el caso del perfil radial pero obteniendo valores

Eparalelo y Eperpendicular para cada radio.

Incerteza de los Perfiles Orientados y Nivel de Ruido del Mapa CMB

Los conceptos de incertidumbre de los puntos y nivel de ruido del mapa CMB son los mismos que

los planteados en la seccion B.3.1], con la inclusién del angulo de posicion ¢;.
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Figura 3.12: Grafico esquematico de las porciones consideradas para los perfiles paralelo y per-
pendicular. Cada anillo se dividi6 en 4 porciones de 90° cada una, donde los pixeles y los valores
de x de las porciones paralelas al eje x (rosa) son los que aportan al computo del perfil paralelo
y los de las porciones perpendiculares al eje x (verde) son los que aportan al perfil perpendicular.

El perfil radial no realiza distincion alguna y considera todos los pixeles de cada anillo.

Para el caso de la incertidumbre aleatoria de los perfiles orientados, el uso de la técnica bootstrap
sigue siendo fundamental a la hora del analisis, asi como la técnica de apilamiento. En este caso,
ademas de remuestrear N —veces la muestra S, también se construiran /N nuevas muestras, arti-
ficiales, del catalogo de angulos de posicion ¢, con las mismas condiciones que la muestra Sy, es
decir, permitiendo que un mismo angulo fuese elegido t—veces. Cabe aclarar que cada arreglo de
datos utilizado para el remuestreo es el mismo tanto para la muestra Sy, como para el catalogo de
angulos ¢y, lo que implica que si el cimulo S, aparece m veces, entonces el angulo ¢;" aparecera
m veces. De no ser asi, se estaria asociando el i—ésimo angulo de posicion al j—ésimo cimulo y
entonces el método tendria un error en su computo pues la informacion no estaria correlacionada.
De alli en mas la técnica de apilamiento para las S, muestras se realiza de la misma forma antes
explicada.

Al momento de realizar los perfiles Paralelo y Perpendicular de la muestra Bootstrap se tienen en
consideracion las porciones antes mencionadas (Figura B.17) y se realizan las subdivisiones cor-
respondientes para asi obtener la desviacidn estandar y consecuentemente la incertidumbre de los

puntos para ambos perfiles.

Para el caso del nivel de ruido del mapa, se puede plantear el supuesto de que los puntos consid-
erados como centros podrian llegar a tener una distribucion de masa orientada en alguna direccion
privilegiada. Es por eso que introducir un angulo de posicion aleatorio para cada centro es una

buena forma de observar cudn cierta es esta hipdtesis. Se espera que al ser centros aleatorios los
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considerados, la distribucion de masa no responda de manera significativa a estos dngulos de posi-
cion y por lo tanto el nivel de ruido existente sea similar en los tres perfiles.

Al momento de introducir esta distribucion aleatoria de angulos para cada centro se busco que
represente de manera fehaciente la distribucion de angulos ¢; de la muestra Sy, ya que si las dis-
tribuciones fuesen muy diferentes entre si el analisis no seria representativo del estudio, algo que se
ha planteado de la misma manera para el caso de la mascara de coordenadas (Figura B.10)). Como
se puede observar en la Figura .13, la distribucion de angulos ¢, se aproxima a una distribucion
uniforme sin ningin sesgo y con un rango de valores [0, 7|, en unidades radianes. Es por esto que
se utilizo la funcion np . random.uniform para generar la muestra de angulos aleatorios, también
en el rango [0, 7].

A partir de alli, el computo se realiza de la misma manera que se ha explicado en las secciones an-

Distribucién de Angulo ¢1
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Figura 3.13: Distribucion del Angulo ¢; para la muestra S;,. Se puede observar que se asemeja a

una distribucidén uniforme.

teriores, introduciendo este nuevo angulo de posicion aleatorio como rotacion en la funcion scipy.
Para el caso del perfil medio, se tienen en cuenta las subdivisiones definidas antes para diferenciar
los perfiles Paralelo y Perpendicular y asi obtener un nivel de ruido del mapa CMB para cada uno

de los perfiles.

3.3.3 Caracterizacion de Halos de Materia Oscura

Como se ha planteado en la seccién .3.2), la distribucion de masa en los halos de materia oscura
de un cumulo de galaxias evoluciona de manera jerarquica y de acuerdo a la acrecion y fusion de
halos mas pequenos, respetando direcciones privilegiadas que se encuentran delimitadas por las

estructuras filamentarias existentes en el Universo. La medicion de las formas estimadas de los
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halos son una manera de comprobar las hipdtesis de los escenarios de formacién asi como de mod-
elar ciertos parametros cosmoldgicos a partir de estos sistemas, como se comento en la seccion
P.3.1. Es por esto que en este trabajo se planted el uso de los perfiles de convergencia x del CMB
para caracterizar parametros intrinsecos de los halos, como lo son la masa My, y la elipticidad e,
a partir de modelos y perfiles de densidad de masa. Para ello, se utilizaron los modelos descriptos
en [62, y sus referencias] tanto para la masa del halo como para la elipticidad.

Al utilizar el mapa de convergencia x del CMB, lo que se observa al realizar los perfiles medios
es la fluctuacioén de masa en el Universo, a partir de cimulos como centros aprovechando el efecto
de lente gravitacional. Pero ademas de esto, al utilizar las técnicas de apilamiento con la muestra
S, es posible medir la distribucion de masa a grandes escalas radiales de una muestra de cimulos,
incrementando la relacion sefial-ruido. Si a esto se le agrega que la técnica es utilizada de tal forma
que tiene en cuenta la alineacion de la distribucion de masa, es posible medir la componente de
elongacion del halo que esta relacionada a la forma proyectada de la densidad superficial de ma-
teria. De esta manera, a partir de la muestra Sy, se pueden definir valores medios de (z) y (\) que
sumados a los perfiles medios obtenidos, permiten caracterizar los parametros My, v € medios
a partir de algiin modelo. En este trabajo, no se realizardn ajustes con los modelos planteados,
sino que se restringiran los valores a los obtenidos por los perfiles y se evaluara cuan similar es al
modelo considerado.

El efecto de lente producido por una densidad de masa eliptica puede ser obtenido a partir de
una distribucion superficial de masa ©(R), donde R es la coordenada radial elipsoidal R? =
r?(qcos®(0) + sin?(6)/q) con una relacion de semiejes ¢ < 1. Si se define la elipticidad como

€= ﬁ, se puede aproximar esta distribucion por una expansion multipolar del tipo:

Y(R) = X(r,0) := Xo(r) + €Xa(r)cos(20) (3.3)

donde @ es el angulo de posicion de la fuente respecto al semieje mayor de la distribucion de densi-
dad de masa. >y y X5 son las componentes mono y cuadrupolar respectivamente. La componente

monopolar esta relacionada a la simetria esférica de la distribucion de masa, mientras que la com-

ponente cuadrupolar se define a partir de la monopolar como —r==;
T

En el caso de estudios observacionales a partir de técnicas de apilamiento de los efectos de lentes
en camulos de galaxias, el perfil del shear (Ecuacion R.19) suele ser modelado a partir de la suma

de cuatro términos:

» Una componente relacionada a la contribucion de la galaxia mas brillante del caimulo (BCG),

que se suele considerar en el centro del mismo;
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* Un término de primer halo relacionada a la contribucion del halo principal del caimulo que

se asume centrada con la BCG;

» Una componente que tiene en cuenta el caso en el que el ciimulo no se encuentra centrado

en la BCG, producto de acreciones de distintos halos;

* Y un término de segundo halo relacionado a la distribucion de masa de halos vecinos.

Si bien en este trabajo no se utiliza el shear dado que no es un trabajo de lentes gravitacionales
observacional y se utiliza la convergencia « pues se cuenta con el mapa del CMB, estos 4 tér-
minos pueden ser considerados de igual manera. En este trabajo, asi como en [62], se modelara
la distribucion superficial de masa radial a partir de la componente 2 y 4, es decir, el término de
primer halo y el de segundo halo. No se tendran en cuenta las alineaciones con la BCG ni cuanto
contribuye la misma. Dado que los computos realizados en este trabajo se encuentran en zonas
exteriores al cumulo, tanto por el hecho de que los perfiles son més precisos a grandes distan-
cias radiales como porque el angulo de orientacioén ¢, caracteriza mejor la distribucion de masa a
grandes distancias, entonces se espera que la contribucion mas fuerte sea la del término de segundo
halo, modelando casi por completo la distribucion de masa.

La componente principal del halo (primer halo), sera modelado utilizando un perfil NFW (Ecuacién
R.53) que depende de dos parametros: el radio Rso, el cual engloba una densidad media igual a
200 veces la densidad critica del Universo y ¢y, un valor de concentracion adimensional. Asi, en

la Ecuacién se definen los parametros:

_— Raoo
T o (3.4)
Ps = pcr(sc

donde p,, es la densidad critica del Universo al redshift medio (z) de la muestra Sy, en este casoy

0. es la sobredensidad caracteristica:

5, = 20 Coon (3.5)
c 3 ln(l + 6200) — 1_?_2002000
La masa Ms, se puede obtener a partir de Rop como
4
Moo = 200pcr?R§’00 (3.6)

El término de segundo halo esta relacionado al exceso de la distribucion de masa introducido por
los halos vecinos y depende de la masa del halo principal. El perfil de densidad relacionado a este

halo es obtenido considerando la funcion de correlacion halo-materia &, :

,02h(7") = pmhm = Pchm(l + 2)3b(M200, <Z>)fmm (3.7
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donde p,, = pern(1 + 2)? es la densidad media del Universo y la funcion de correlacion halo-
materia estd relacionada a la de materia-materia a partir de &, = b(Maoo, (2))&mm, donde el
coeficiente b( Mg, (2)) es conocido como halo bias[63].

El perfil de densidad superficial total es modelado asi a partir de una distribucion eliptica para la
componente principal del primer halo, con una elongacion €;;, mas el término de segundo halo
también con una elongacion dada por el parametro €5,. Asi, el perfil de densidad superficial total

estd modelado por:
Y(R) ~ Xip(r) + e1n X, (r)cos(20) 4+ Son(r) + €235, (1) cos(20) (3.8)

donde los términos sin tilde corresponden a los monopolos de primer y segundo halo calculados

a partir de y B.7 respectivamente y los términos con tilde corresponden a los cuadrupolos

d(Xi(r))

cumpliendo la relacion —r==;

. El angulo 6 cumple la misma definicién dada anteriormente.
Al momento de relacionar la Ecuacion B.§ con los perfiles medios de convergencia « realizados, se
deben tener en cuenta que los valores de densidad 31 (7) y Xop(r) son distintos a ¥/, (r)cos(26)
y X5, (r)cos(26). Los primeros se encuentran definidos a partir de los momentos monopolares de
cada halo, por lo que los mismos deberian representar a partir del modelo los perfiles de conver-
gencia  totales, ya sean orientados o no, pero sin proyectar sobre ningun eje, dado que el término
monopolar por definicion es simétricamente esférico. Sin embargo, los otros dos términos cor-
responden a los momentos cuadrupolares que se encuentran proyectados sobre el semieje mayor
a partir de cos(26), dado que si se recuerda la definicion de 6, el mismo representa el angulo de
posicion de la fuente respecto al semieje mayor de la distribucion de la densidad de masa. Es por
esto que este modelado tedrico corresponde a los perfiles de convergencia x obtenidos proyectados
sobre algtn eje. Como las rotaciones de los centros de los cimulos fueron con respecto al semieje
mayor definido a partir de la distribucion de las galaxias satélites, las proyecciones en la Ecuacion
B.§ estan relacionadas a los perfiles de convergencia + pues, para cada centro de cimulo, existe
el vector (vq, v, v3) donde 6 = tan™* <Z—f> Al conocer este angulo para cada id de los anillos,
entonces se puede proyectar el perfil de convergencia sobre el semieje mayor de la distribucion de
masa al igual que el perfil 3(R) y entonces se pueden comparar los mismos. La proyeccion del
perfil de convergencia x esta dada por:

> kjcos(20;)

R Anillo = Z] COS2(29]') (39)

donde para cada anillo la suma corre sobre los NV ¢ds de ese anillo y donde se obtienen N arreglos
de datos (zd, k, 0) que permiten calcular la proyeccion y asi obtener un tnico valor de & 4,;10-

De esta forma, en este trabajo se realizaron dos estimaciones:
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1. Laestimacion de la masa media del halo M, a partir de los términos de primer y segundo
halo del término monopolar del perfil de densidad NFW utilizando los perfiles medios de

convergencia x radiales y orientados para la muestra Sy ;

2. La estimacion de las elipticidades €1, y €9, medias a partir de los términos de primer y
segundo halo del término cuadrupolar del perfil de densidad NFW utilizando el perfil medio

radial proyectado de convergencia x de la muestra Sy..

Para ambos calculos se utilizaron valores promedios, tanto de redshift (z) como de riqueza (\),
dado que por las técnicas utilizadas los perfiles de convergencia  representan valores medios. Por
esto mismo es importante seleccionar muestras que no tengan grandes rangos de z y A\, dado que
de ser asi el promedio seria sobre una gran cantidad de valores y perderia precision.

A partir de la riqueza media se puede calcular la masa media de la muestra, utilizando la relacion
Mgy = 2.21¢M (%) 1'33, y la concentracion cogo de la muestra a partir de Moo y (z). Con estos
valores se puede obtener el perfil de densidad NFW medio para la muestra Sy, que deberia repre-
sentar tedricamente lo observado en los perfiles medios de convergencia x, tanto radiales como
orientados.

Para el caso de las elipticidades €y, y €25, a partir de la masa y el redshift medio, se pueden calcular
los términos cuadrupolares del perfil NFW para el primer y segundo halo. Estos términos, multi-
plicados por sus correspondientes elipticidades, deberian representar tedricamente lo observado en
el perfil radial proyectado de convergencia x, que intrinsecamente cuenta con la elipticidad media
de la muestra St..

En este trabajo no se realizaron ajustes, inicamente se utilizé el valor media de la masa de la mues-
tra asi como el redshift medio para analizar cuan preciso es el modelo con respecto a lo observado,

asi como se variaron valores de elipticidad para analizar el alcance del modelo tedrico de primer

y segundo halo en la forma de los halos de materia oscura de los caimulos redMaPPer.



Resultados y Analisis

En esta seccion se presentaran los resultados obtenidos para el computo de los perfiles medios
de convergencia ~ tanto radial total como orientados paralela y perpendicularmente. A partir de
las orientaciones paralela y perpendicular se definid el pardmetro de anisotropia y que permite
caracterizar la variacion de la distribucion de masa en funcion de la distribucion de las galaxias
satélites y su dngulo ¢;. Ademas se presentaran las estimaciones de la masa media del halo My,
para la muestra S, asi como la caracterizacion de la forma media del halo de materia oscura a

partir de las estimaciones de las elipticidades medias €1, y €5, en el modelo utilizado.

4.1 Perfiles de Convergencia

Para los perfiles medios de convergencia «, se utilizaron todas las técnicas explicadas en las sec-
ciones y tanto para el calculo de los perfiles, orientados como radial total, asi como
para los valores de incertidumbre aleatoria de los puntos y el nivel de ruido del mapa CMB. Se
dispusieron de los 3000 cumulos de la muestra S;, como centros y el angulo de posicion ¢, para
las alineaciones con respecto a las galaxias miembro. Los criterios de seleccion para los perfiles
paralelo y perpendicular fueron los mismos de la seccion (Figura B.12).

A partirde larelacion 7. = 79-(Dang), donde (D, ) representa el diametro angularm al valor (z),
se puede modificar la escala, yendo de angular a longitudinal proyectada y viceversa. Sin embargo,
esto también se puede aplicar a los perfiles realizados: al computar los perfiles medios respecto a
distancias angulares se mantienen constantes los radios de los anillos sin tener en cuenta el valor de
redshift z de cada cimulo, lo que genera que en el rango de la muestra [0.4, 0.45] existan diferen-
cias en el tamafio real de estos anillos a medida que nos movemos en el Universo expandiéndose.
Es por ello que en este trabajo los perfiles fueron realizados en escalas longitudinales proyectadas,
es decir, para cada cimulo y su valor de redshift z, se calculé el valor (Dy,,,) ¥y 79 = % para asi
obtener la misma distancia angular para todos los cimulos y por lo tanto 3000 perfiles escalados
en donde la distancia de los anillos a proyeccion sea la misma. En los trabajos astrofisicos, las
proyecciones se realizan en unidades de Mpc h™!, es decir en Mpc escalados con respecto a la

constante h. Como este trabajo estd basado en el mapa de convergencia del relevamiento Planck

18, todas las constantes cosmoldgicas fueron extraidas del mismo, h = fé—% = 0.674 £ 0.005

'Para més informacion, https://es.wikipedia.org/wiki/Di%C3%Almetro_angular
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(Ecuacion R.28). Asi, los perfiles realizados tienen una distancia maxima de 60 Mpc h~! = 5°.
Tanto los valores de incertidumbre como la caracterizacion del ruido intrinseco del mapa fueron
calculados de la misma forma, con la salvedad de que como los puntos aleatorios del nivel de ruido
del mapa no pertenecian necesariamente al catdlogo redMaPPer, entonces no se contaba con los
valores de redshift para todos. Para ello, se recurrid a la hipdtesis de que los valores de redshift
de los puntos aleatorios se encontraban bien representados por los valores de la muestra Sy, y por
lo tanto se podian utilizar dichos datos. Como se comentd, la totalidad de los anillos realizados
tienen un rango angular [0, 5°], donde cada anillo cuenta con un radio de 8. Para el Bootstrap de
la incertidumbre aleatoria de los puntos se realizaron N = 300 muestras simuladas de los 3000
cumulos de la muestra original S, para luego realizar estadistica. El ruido del mapa CMB fue
estudiado a partir de N = 300 muestras de 3000 puntos aleatorios de la mascara de coordenadas,
para luego realizar estadistica de los mismos.

Para la muestra Sy, los valores medios de los parametros utilizados fueron:

() = 0.427
(\) = 44.91
(Mpaio) = 1012 M,

En la Figura }.1], se puede observar el mapa de convergencia  de la muestra S;, a partir de la
técnica de apilamiento para una distancia angular méxima de 7°. Al utilizar dicha técnica con los
3000 camulos de la muestra, se evidencia la forma media de los cimulos, que en este caso se puede
observar con cierta tendencia eliptica. Ademas, se distinguen zonas con grandes aglomeraciones
de masa (mas brillantes) y zonas donde el parametro de convergencia x es negativo, lo que implica
que la densidad de masa en esas regiones se encuentra por debajo de la densidad de masa media
del Universo.

En la Figura se pueden observar los perfiles radial total y alineados paralela y perpendicu-
larmente respecto a la distribucion de masa hasta una distancia de 60 Mpc h~' o 5°. El grafico
muestra que el perfil radial es un promedio de los perfiles paralelo y perpendicular, como es de
esperar. Ademas, el perfil paralelo siempre se encuentra por encima en el valor de x que el per-
pendicular, algo que se condice con la hipotesis planteada al momento de alinear los camulos con
respecto a las galaxias miembro: la distribucion de masa, en principio, se ve afectada por la dis-
tribucion de las galaxias miembro. Al trabajar con cimulos de gran riqueza que se encuentran en
las zonas filamentarias de la LSS, se espera que la densidad de masa de los mismos y sus alrede-
dores se encuentre por encima de la densidad media del Universo, algo que se puede observar en

el grafico, dado que « > 0. Los dos recuadros verdes representan la distancia en la cudl el efecto
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Figura 4.1: Mapa de Convergencia « de la muestra S, a partir de técnica de apilamiento. Los cir-
culos negros representan radios angulares de 3°, 5° y 7° respectivamente. Se observa la tendencia
eliptica de la distribucion de masa. El grafico de la derecha es un acercamiento en las zonas de 3°

y 5° donde fueron realizados los perfiles.

Sunyaev-Zeldovich es notable y por lo tanto los resultados no son representativos, sumado a que
coinciden con los primeros anillos realizados, donde la cantidad de pixeles considerados es pe-
quefia (Figura B.g).

En la Figura %.3 se pueden observar por separado los tres perfiles de convergencia  junto con
sus incertidumbres aleatorias y el nivel de ruido del Mapa CMB para cada caso. A medida que
va creciendo la distancia, la incertidumbre de los puntos es cada vez menor, algo que se debe a
dos factores: los primeros anillos cuentan con una poca cantidad de pixeles, como se explico en
la Seccion B.3.1), por lo que promediar el valor de x en los mismos da como resultado valores
dispares; y las grandes fluctuaciones debidas a los efectos de Sunyaev-Zeldovich presentes en
pequeiias escalas, como se planted en la Seccion B.3.1], que también generan resultados dispares.
Por otra parte, se puede observar que a partir de 40 Mpc h~! tanto los perfiles radial total como
perpendicular ingresan, junto con su incertidumbre, en la zona de ruido intrinseco del mapa y por
lo tanto estos valores dejan de tener significancia estadistica. Sin embargo, para el caso del perfil
paralelo se puede observar que la sefial, junto con su incertidumbre, llega hasta valores cercanos
a 50 Mpc h~!, reafirmando la hipétesis de que la distribuciéon de masa esta correlacionada con la
forma en que las galaxias miembro se encuentran distribuidas en los cimulos.

A partir de los valores de « de los perfiles orientados se puede definir el parametro de anisotropia

X-

'%par - err

- 4.1
- 4.1)

X:
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Figura 4.2: Perfiles de Convergencia x radial total y orientados paralela y perpendicularmente
para la muestra S;. En marron, se puede observar el perfil radial, en naranja el perfil paralelo y
en azul, el perfil perpendicular. Los recuadros verdes representan la maxima distancia a la cudl
el gas intracamulo genera los efectos de SZ y por lo tanto los resultados no son representativos.
El gréafico se encuentra tanto en escala angular 6 (arriba) hasta 5° como en escala longitudinal
proyectada en M pc h~! hasta 60 Mpc h~! (abajo). Dado que los valores de x obtenidos tienen un
orden de 1073, la escala del mismo se encuentra magnificada al orden de 10® para notar mejor el

efecto.

donde par, per y r representan los perfiles paralelo, perpendicular y radial total respectivamente.
Este parametro caracteriza la variacion de la convergencia x, y por lo tanto de la densidad masa,
entre las alineaciones paralela y perpendicular escaladas con respecto al valor de « radial. Cuando
la distribucion de masa no varia segun si se considera una alineacion u otra, Y ~ 0y por lo
tanto representa una simetria esférica, correspondiente mas a un término de primer halo que de
segundo. Sin embargo, si x < 1, entonces existe gran diferencia en la distribucion de masa segiin
se alinee de una forma u otra. Esto implica que la distribucion de masa respeta la distribucion de
las galaxias miembro y por lo tanto toma una forma elongada y eliptica en direccion paralela al
semieje mayor, correspondiente a un modelo de segundo halo. Se puede observar en la Figura §.4
el pardmetro y para los cimulos de la muestra Sy, a partir de los perfiles medios de convergencia
K obtenidos. Se distinguen dos méximos en ~ 20 Mpc h™*, coincidente con el exceso presente en
la Figura .2, y ~ 50 Mpc h™" que, si bien se relaciona a un nuevo exceso mucho mas pequefio,
dado que tanto para el perfil radial como para el perfil perpendicular los valores de « luego de

los 40 Mpc h~" responden al ruido intrinseco del mapa, se puede decir que no es un resultado
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Figura 4.3: Perfiles de Convergencia « radial total y orientados paralela y perpendicularmente para
la muestra S;. En el primer grafico se puede observar el perfil radial total, en el segundo el perfil
paralelo y en el tercero, el perfil perpendicular. Las barras de color rosa representan la incertidum-
bre aleatoria de los puntos calculadas con el método Bootstrap, mientras que el sombreado gris
representa el ruido intrinseco del mapa CMB, calculado a partir de centros aleatorios. La escala
utilizada es longitudinal proyectada en Mpc h~! hasta 60 Mpc h=!. Dado que los valores de &
obtenidos tienen un orden de 1073, la escala del mismo se encuentra magnificada al orden de 103

para notar mejor el efecto.

estadisticamente significativo, como se puede observar en el error del parametro de anisotropia x

que a partir 35 Mpc h™! crece de manera notable.

4.2 Convergencia y Halos de Materia Oscura

A partir de los modelos explicados en la Seccién B.3.3, se realizaron estimaciones de la masa My,
y las elipticidades €y, y €25, medias para la muestra S;. Dada la baja relacion sefial-ruido obtenida
para cada cumulo individual, es imposible realizar este trabajo para cada cumulo de la muestra.
Es por ello que se recurrié al promediado de los 3000 ciimulos de Sy, y a partir de alli estimar
codmo si se tratara de un unico cimulo. La ecuacion utilizada para estimar los parametros fue la
del perfil de densidad NFW (Ecuacién 2.53)) a partir de sus términos monopolares y cuadrupolares
para el primer y segundo halo, basados en el modelo anisotrdpico de densidad superficial de masa
(Ecuacion B.g).

En la Figura §.5, se pueden observar los modelos tedricos de primer y segundo halo como la
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Figura 4.4: Pardmetro de Anisotropia x. En linea sélida naranja el valor del parametro de
anisotropia, en sombreado rosado el error del mismo calculado a partir de las incertidumbres
aleatorias de los perfiles y propagacion de error. Los recuadros verdes representan la maxima
distancia a la cual el gas intracimulo genera los efectos de SZ y por lo tanto los resultados no son
representativos. El grafico se encuentra tanto en escala angular ¢ (arriba) hasta 5° como en escala

longitudinal proyectada en Mpc h~! hasta 60 Mpc h~! (abajo).

suma de ambos, tanto para el perfil de densidad NFW como para el perfil de densidad Einasto
con o = 0.3 (Ecuacion ), calculados a partir de la masa media (Mp,,) de la muestra Sy. La
diferencia existente entre los perfiles se debe principalmente al término de primer halo, no asi en
el segundo halo y en la suma de ambos, donde predomina este ultimo. Para este trabajo, el término
de primer halo no es significativo dado que representa la distribucion de masa en escalas pequefias
y regiones las cuales no son analizadas a partir del parametro de convergencia del CMB. Por esto
mismo, como no hay grandes diferencias entre los modelados de segundo halo, se decidi6 utilizar
el perfil NFW.

En la Figura 4.6 se pueden observar los términos monopolares del perfil NFW calculados a par-
tir de la masa media (Mp;,) del halo y el redshift medio (z) superpuestos con los perfiles de
convergencia x obtenidos de analizar la muestra S;,. Si la masa media de la muestra no fuese
representativa de un modelado tedrico de cumulos, deberian existir grandes diferencias entre los
valores de los perfiles de convergencia y los términos monopolares del perfil de densidad NFW.
Sin embargo, se puede notar que existe una gran concordancia entre la curva de la suma de los
halos y el perfil radial total de convergencia, indicando que el modelo ajusta bien la masa media

de la muestra S. Para los valores menores a 5 M pc, el efecto SZ genera que los valores de x ob-
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Figura 4.5: Modelos Teoéricos para los Perfiles de Densidad NFW (izquierda) y Einasto (derecha)
a partir de la masa media logaritmica del halo (M) y el redshift medio (z). Para el perfil de
Einasto, se utiliz6 un valor de a = 0.3. En azul se puede observar el término de un halo, en naranja
el de segundo halo y en verde, la suma de ambos. Se evidencia la diferencia existente en el término

del primer halo entre ambos perfiles, no asi en el de segundo halo ni en la suma de ambos.

servados en el CMB se vean reducidos con respecto a los modelados y por ello la diferencia. Para
los valores mayores a 30 Mpc, el modelo no es representativo pues, como el mismo es utilizado
para estudios de lentes gravitacionales convencionales, dichas distancias no suelen ser analizadas.

En la Figura .7 se pueden observar los términos cuadrupolares del perfil NFW calculados a
partir de la masa media (Mpy,,) del halo y el redshift medio (z) superpuestos con el perfil de
convergencia ~ radial total proyectado obtenido de analizar la muestra Sy. A partir del modelo
utilizado, los términos cuadrupolares de primer y segundo halo cuentan con elipticidades intrinse-
cas que deberian encontrarse reflejadas en lo observado en el perfil de convergencia x proyectado
sobre el semieje mayor de la distribucion de masa (Ecuacion B.9) si el modelo ajuste de buena
manera dichas elipticidades. Dado que las observaciones en este trabajo son a gran escala angular
o longitudinal proyectada, el término con mas influencia es el de segundo halo, pues el del primer
halo muere rapidamente luego de algunos M pc, como se puede observar en el grafico. Es por esto
mismo que para valores menores a 10 M pc, el término dominante es el de primer halo y el perfil
de convergencia x es muy diferente, por los efectos SZ. Para valores mayores a 10 M pc se puede
observar que las curvas coinciden adecuadamente hasta ~ 30 M pc donde se puede observar una
caida en el perfil de convergencia, que podria estar relacionada a la existencia de otras aglom-

eraciones de materia no tenidas en cuenta en el término de segundo halo, que como se planteo
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Figura 4.6: Estimacion de la masa media logaritmica del halo (M) de la muestra Sy, a partir de
los términos monopolares del modelo tedrico NFW de primer y segundo halo. En lineas solidas,
los perfiles de convergencia « radial total (marron), paralelo (naranja) y perpendicular (azul). En
lineas punteadas, los términos monopolares de un halo (azul), dos halos (naranja) y la suma de

ambos (verde). La escala utilizada es logaritmica para ambos ejes.
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Figura 4.7: Estimacion de las elipticidades medias €15, y €55, de la muestra S, a partir de los térmi-
nos cuadrupolares del modelo teérico NFW para primer y segundo halo. En azul, el perfil radial
total de convergencia x proyectado sobre el eje de la distribucion de masa. En lineas punteadas,
los términos cuadrupolares de un halo (naranja) y de dos halos (verde), con sus respectivas elipti-

cidades. En rojo, la suma de ambos términos.
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anteriormente, no es factible de analisis en estas escalas. Para valores > 40 M pc el modelo y el
perfil de convergencia «, que se encuentra en la zona de ruido intrinseco del mapa CMB, no son

significativos estadisticamente.



Conclusiones

En este trabajo se realizé un estudio estadistico de la convergencia de lentes x obtenida a partir
del mapa del Fondo de Radiacion Cosmica de la mision Planck 18 asociado a cumulos ricos de
galaxias extraidos del catalogo redMaPPer.

Se encontrd un significativo exceso en los valores de convergencia alrededor de los cimulos, ex-
tendiéndose decenas de Mpc h~! de los mismos. Al alinear los cimulos respecto a la distribucion
de las galaxias miembro (tipicamente en escalas < 1 Mpc h™'), se halld una notable diferencia
entre los perfiles de convergencia en las direcciones paralela y perpendicular. Esta diferencia per-
siste en todas las escalas analizadas indicando que la anisotropia en los cimulos esta fuertemente
condicionada por la distribucion de masa en escalas de 40 Mpc h~* o mas. Esto se ve reflejado en
el hecho de que el perfil en la direccion paralela tiene significancia estadistica en escalas mayores
que la direccion perpendicular.

Se observo que en ~ 20 Mpc h™" los tres perfiles de convergencia (paralelo, perpendicular y total)
muestran un exceso, el cual se infiere que esta relacionado con las superestructuras en el Universo.
Ademas, la anisotropia es mayor en estas escalas, lo cudl da indicios de la coherencia de la dis-
tribucion espacial y dindmica de las superestructuras y los cimulos.

Se utiliz6é un modelo anisotrdpico de densidad superficial de masa asociada a cimulos en el esce-
nario ACDM que da un razonable acuerdo con los resultados obtenidos en este trabajo, permitiendo
estimar la masa y elipticidades medias de la muestra de ciimulos utilizada aun cuando el efecto
Sunyaev-Zelddvich es dominante en las regiones viriales disminuyendo los valores de los perfiles
de convergencia. Se distingue un exceso con respecto al modelo de 2 halos a partir de 30 Mpc h~*
ya que el mismo no ha sido desarrollado para testear estas escalas. Las elipticidades obtenidas para
los halos estan en muy buen acuerdo con las esperadas en un modelo de materia oscura fria.

En resumen, este trabajo muestra, a través de resultados concretos, la gran potencialidad que
poseen los mapas de convergencia obtenidos del Fondo Césmico de Microondas, tanto por su
extension angular como por su profundidad de origen, para estudios de la distribucion en gran es-
cala del Universo, permitiendo andlisis alternativos de los trabajos de lentes gravitacionales tradi-

cionales.
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Trabajo a Futuro

Con el objetivo de estudiar la estabilidad y la variacion de las herramientas numéricas utilizadas se
ampliara la muestra a distintos rangos de redshift y riqueza aprovechando la informacién completa
del catalogo redMaPPer.

La inclusion de nuevos trazadores de masa a Gran Escala definidos a partir de mapas de densidad
construidos con catalogos de galaxias permitiréd caracterizar el entorno global y aportard un nuevo
parametro con el cual relacionar la muestra de cimulos a su locacion en la LSS para un estudio
orientado al andlisis de las propiedades de los mismos.

A través de la calibracion de modelos teoricos de perfiles de halos de materia oscura se podra es-
timar de mejor manera la masa My, y la elipticidad € de las distintas muestras de caimulos.
Ademas, se profundizara el andlisis de las anisotropias del Fondo Coésmico de Microondas uti-
lizando diferentes mapas del mismo, como lo son el de Temperatura y Polarizacion para estudiar

efectos como el ISW, OSW, entre otros.
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