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Abstract

In the present work, the products of the Bias Assigment Method (BAM from now on) are
going to be analyzed, in order to conclude to what extent, these products, conform to the
theory.

BAM is a calibrated method representing one of the most recent bias mapping techniques
aiming at generating simulated dark matter tracer catalogs quickly and accurately, by means
of a trained learning approach with few reference N-body simulations. Indeed, after an
evaluation of the accuracy of BAM [see e.g. 1] , it has been shown to generate assemblies
with a percentage of accuracy at the two-point and three-point statistics level. The only
three ingredients needed by this method are: i) an initial density field with the same initial
conditions as the original reference simulation, but with a lower resolution than it, which
will be the representation of the initial conditions of the BAM inputs, ii) a set of few dark
matter halo catalogs whose seed corresponds to these initial conditions, iii) a gravity solver
that evolves the low-resolution initial conditions to the redshift corresponding to the tracer
catalog [2] .

The objective of this work will be to analyze the BAM products. The way to do this
will be to study the quality of the power spectra in reproducing the two-point statistics of
halos in Fourier space. To this end, the following calculations will be made for the power
spectrums of one of the resulting catalogues. First, the mean value of this power spectrum
at different redfshit values, including their respective error bars. This average spectrum will
be compared with the average value of the power spectrum, obtained from the nbodykit tool.
Secondly, the variance of the spectrum will be calculated also for different redshifts, and it will
be compared with the theoretical variance. The next step will be to calculate the correlation
matrix of the spectrum for different values of the redshifts. Higher moments will be analyzed,
in particular, the kurtosis and skewness of the spectrum, and both will be compared with the
kurtosis and skewness of a Gaussian distribution with the same mean value and variance of
the power spectrum that we are analyzing. In addition, a histogram of the power spectra will
be made and it will be compared with the histogram of the previously mentioned Gaussian
distribution, both for different values of the redshit and for different values of the k modes.
The validity of these results will be determined with the Kolmogorov-Smirnov test. Once all
these calculations have been generated, using the power spectra of the a dark matter density
field (which has been obtained from the density field of the initial conditions, evolving it to
the redshift of the halo catalog), the bias of the halos of said catalog will be analyzed. To do
this, it will be calculated until what value of k the bias remains constant (since as we decrease
the scale non-linearities arise) and if this maximum & value varied depending on the redshift.
After this, the bias will be analyzed as a function of redshift and mode k, and this last one
will be compared with the reference effective bias, also as a function of redshift and k. The
last step will be to compare the power spectrum of the halos with the product of the effective
reference bias and the spectrum of the underlying dark matter.

The results obtained show that, in general, the power spectrum of the halo catalog behaves
correctly when we study the 2-point statistics.
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Finally, it is concluded that BAM gives good results when it comes to generating precise
and accurate covariance matrices in a fast way. Nevertheless, in the conclusion, we will also
find some alternatives that could be carried out to obtain results with even better quality.
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Capitulo 1

Introduccion

Actualmente, nos encontramos con muchos proyectos de investigacién (v.g. [3]) cuyo objetivo
es la generacién de una hoja de ruta hacia la construccién de catalogos simulados de galaxias
que muestren un alto porcentaje de precisién en ciertas propiedades estadisticas dadas de
la distribuciéon espacial de las galaxias. Este tipo de experimentos de estructura a gran
escala tales como [v.g. 4, 5, 6, 6] exigen estimaciones precisas de las matrices de covarianza
y modelos exactos de agrupacién de galaxias para su estudio [7, 8, 9, 10, 11, 12, 13]. Esta
reconstruccion de grandes conjuntos de catalogos simulados, viene motivada por la falta de
modelos analiticamente precisos que capturen la evolucién gravitacional altamente no lineal
que subyace a la distribucién de las galaxias y los procesos fisicos procedentes de estas (v.g.
evolucién no lineal de la materia oscura, el sesgo de galaxias, los efectos bariénicos [14, 15],
distorsiones del espacio del corrimiento al rojo [16]). Sin embargo, aunque ya existen otros
métodos con el mismo objetivo, es necesario un método que reduzca el tiempo/memoria
computacional a la hora de generar miles de realizaciones, a la vez que genere matrices de
covarianza exactas y precisas. Para esto, se han diesenado diversas alternativas, entre ellas el
Método de Asignacion de Bias (BAM), con el fin de construir un gran nimero de catalogos
de galaxias simuladas de N-cuerpos con una mayor rapidez computacional. De hecho, se
ha demostrado que BAM proporciona matrices de covarianza precisas para el espectro de
potencia del halo, cuando se utiliza como entrenamiento referencia de gran volumen y se
utilizan halos de materia oscura como trazadores principales de materia oscura. En el capitulo
4.2 se introducird mas detalladamente el funcionamiento de este método calibrado.



Capitulo 2

Objetivos

El objetivo de este trabajo consistird en analizar estadisticamente un catalogo simulado de
halos de materia oscura contruido a partir de BAM, observando la estadistica de los espectros
de potencia de un catalogo de 990 realizaciones, con el fin de determinar la calidad de los
productos de este método. Esta valoraciéon se va a realizar analizando hasta que punto es
capaz BAM de modelar dicho espectro y reproducir la estadistica de dos puntos de halos de
dicho catéalogo en el espacio de Fourier.

Para ello, se tendra en cuenta que el espectro de potencias es una herramienta estadistica
fundamental para la descripcion de campos de densidad, lo cual se introduce con més detalle
en el capitulo 3.4 y este espectro de potencias se comparara con una distribucién de densidad
gaussiana para medir hasta que punto se ajusta a la teoria. Las mediciones estadisticas a
realizar sobre los especetros de potencia, serdn, entre otras:

e la media (primer momento)
e la varianza (segundo momento)

la matriz de correlacién

e curtosis y skewness (momentos mayores)

test Kolmogdérov-Smirnov

Por ltimo, se hallard el promedio del sesgo del catilogo de halos de materia oscura
en funcién de los modos k y en funcién del corrimiento al rojo z y se contrastaran dichos
resultados.



Capitulo 3

Metodologia

This section begins with a brief introduction to modern cosmology, large-scale structure and
its evolution. It continues with the definition of some cosmological observables that are rel-
evant in this work, such as cosmological distances and redshift distortions, abundance and
clustering, and a map of the distribution of 80,000 galaxies is presented. The next subsec-
tion introduces the two-point statistics, which is the key to analyze the BAM results. This
subsection focuses on both the correlation function and its analog in Fourier space, the power
spectrum. Both contain the cosmological information associated with the measurement of the
clustering capacity of a given object, but in this paper we will focus on the power spectrum.
Next, dark matter tracers and their different types of biases are described, and in addition,
different methods for analyzing the statistics of the Universe on large scales, such as N-body
simulations, approzimate methods and statistical methods, are shown. Then, the following
subsection focuses on the power spectrum of dark matter halos, how it evolves with the growth
factor and and how the halo bias can be calculated. Finally, the halo mass function and the
effective bias are defined.

3.1 Marco tedrico: Cosmologia y estructura a gran escala

La cosmologia moderna se fundamenta en dos pilares, a saber, el Principio Cosmoldgico y la
Teorfa de la Relatividad General de Einstein [ver por ejemplo 17, 18]. El primero es la hip6tesis
de que el Universo es homogéneo e isétropo a grandes escalas (> 80 Mpc). Esto nos permite
asumir que las distancias se pueden medir con la métrica Friedmann-Robertson-Walker (FRW
en adelante),

dr?
1 — kr?

ds? = g, doidz” = dt* + a®(t) [ + dQﬂ (3.1)
donde k es una constante que representa la curvatura del espacio, y a(t) corresponde al
denominado factor de escala cosmoldgico, el cual relaciona distancias priopias (fisicas) r con
distancias coméviles z de la forma = = ar, y dQ? = d6? + sin62d¢?. El segundo pilat se
basa en la idea de que la esctructura del espacio-tiempo estd determinada por la distribucién
de la masa/energia en el Universo. Esto viene representado pr las ecuaciones de campo de

Einstein-Hilbert,
1 837G N
RW - §guuR = 072
en donde R, es el denomniado tensor de Ricci, R = R* g, es el escalar de Ricci 'y T, es
el denominado tensor momentun-energia. Mlentras que el lado izquierdo de esta expresion
no indica las propierdes geométricas del espacio-tiempo, el lado derecho nos informa sobre el

contenido de materia/energia en el nuiverso responsable de dichas caracteristicas geométricas.

T (3.2)
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8 CAPITULO 3. METODOLOGIA

En cosmologia, la suposicién méas comun es la de asumir que el contenido de materia energia
a grandes escalas se puede representar a través de un fluido ideal, para el cual el tnesor
momentum-energia se escribe de la forma

Tow = P9 + (p + pluyuy, (3.3)

en donde p y p denotan respectivamente la presién y la densidad de energia de la materia
en el Univeso, y la cantidad u, representa el cuadri-vector de velocidad de un elemento de
fluido. Las distintas componentes de materia/energia en el Universo obedecen distitnas leyes
de evolucién temporal, asi como distintas formas de ecuaciones de estado (es decir, la forma
en que su presion y si densidad se relaciona): por ejemplo, p(p) = wp, en donde w = 0,1/3, —1
para la materia osruda, la radiacién y la energia oscura. Si se asume que cada una de estas
components evoluciona de forma independiente, la ley de conservacién asociada a cada una
nos permite escribir p(a) ~ a~"™ donde de nuevo n = 3,2, 0 para la materia oscura, la radiacién
y la energia oscura,

La combinacién de la métrica FRW y las ecuaciones de campo de Einstein-Hilbert generan
las denominadas ecuaciones de Friedman [19]. Dichas ecuaciones representan la evolucién
del factor de escala como funcién del tiempo cosmoldgico, parametrizadas por las distintas
componentes del universo (v.g., materia oscura, energia oscura, radiacién).

. 1
g = (chmafg + decf‘l + Qvacaig(lﬂuz) + CL72(1 - Qtot) ? = H(CL) (34)

en donde
8TGNprot(t) _ prot(t)

3H2 (t) N Perit (t) .
En esta expresifion pso; denota la desinsidad de energia total en el Universo, mientras que perit
es la densidad critica del Universo, cantidad con respecto a la cual se determina si el Universo
es cerrado, abierto o plano. Viene definida como

Qtot (t) =

(3.5)

3H(t)?
STGN |

pcrit(t) = (3'6)
Los distintos modelos cosmolégicos difieren tanto en las contribuciones relativas a los distintos
tipos de materia y energia, como en la naturaleza de estas. Las ultimas mediciones prove-
nientes de la radiacién césmica de fondo [20, 21]y de la aglomeracién de galaxias [22, 4, 23]
concluyen que la curvatura del Universo es estadisticamente compatible con k = 0.

Los distintos modelos cosmoldgicos difieren en cuanto a las contribuciones relativas de
la materia bariénica(protones, electrones y neutrones), la materia oscura y la energia, y en
cuanto a la naturaleza de materia y energia oscuras. Los experimentos basados en la radiacion
césmica de fondo y la aglomeracion de galaxias han dmeostrado que el modelo ACDM es el
que mejor ajusta las mediciones de las diferentes propiedades estadisticas (v.g. estadistica de
dos, tres puntos). Los resultados muestan a un Universo plano con ~ 4% materia bariénica
(es decir, de la que estan hechas las estrellas y las galaxias), un ~ 30% materia oscura fria y
un ~ 66% restante denominado energia oscura [24]. Sin embargo, la naturaleza exacta de la
energia oscura y la materia oscura fria sigue siendo un misterio.

3.2 Evolucién de la estructura a gran escala

La estructura a gran escala (EGE a partir de ahora) [19] se puede entender como el conjunto
de caracteristicas estadisticas de la distribucién espacial de los distintos componentes del
Universo. De acuerdo con el Principio Cosmoldgico, la distribucién uniforme de la materia en
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el universo no seria compatible con la existencia de galaxias o ciimulos de galaxias. Para llegar
a este tipo de estructuras, a partir de un Universo casi homogéneo en sus origenes tenemos que
entender la evolucién de las pequenas perturbaciones que se originaron durante las etapas mas
tempranas después del Big Bang. En su etapa inicial, el Universo pasa a través de una fase
de expansién acelerada denominada inflacién [ver por ejemplo 25]. En esta etapa, regiones
inicialmente en contacto causal se desacoplan (es decir, el radio de Hubble se mueve més
rapido que la velocidad de la luz). El final de la inflacién se denomina recalentamiento, en este
proceso la inflacidn desintegra las particulas en un plasma térmico caliente denominado plasma
primigenio. Regiones ya fuera de cualquier contacto causal comienzan su evolucién a partir de
pequenas fluctuaciones de densidad. En gran parte de esta época, el Universo estd dominado
por la radiacién, lo cual desacelera el proceso de ampliacion de estructuras gravitacionalmente
(el potencial gravitatorio decae) y el inicio de formacién eficiente de estructuras se retrasa.
Estos dos procesos contrapuestos, el efecto gravitario que tiende a aumentar la acumulacién
de perturbaciones de densidad y la radiacién, que tiende a disiparla, producen oscilaciones
en las perturbaciones de densidad, las cuales se propagan en el plasma como ondas actusticas.
En otras palabras, en este momento nos encontramos en una lucha entre los componentes del
plasma, particulas subatomicas y fotones, donde las primeras se encuentran constantemente
absorviendo y reemitiendo a los segundo, impidiendoles recorrer largas distancias. El cambio
comienza en el momento en el que hay una igualdad entre cantidad de materia y radiacién, ese
momento comienza cuando las perturbaciones de densidad del Fondo Césmico de Microondas
(FCM a partir de ahora) empiezan a tomar el control. A partir de ese momento, el potencial
gravitatorio permanece estable, lo cual conlleva una acumulacién mas rapida de particulas de
materia oscura en los pozos del potencial gravitatorio. De este modo, mientras la materia
oscura comienza a colapsar bajo la influencia de la gravedad, la evolucion del fluido bariénico-
fotonico sigue estando gobernada por las ondas acusticas que mas tarde quedaran impresas
en el FCM. El crecimiento de las perturbaciones de densidad bariénicas no se acelera hasta
380.000 anos después del big bang, tras el desacoplamiento de los fotones. Este crecimiento
se debe a la caida de los bariones hacia las sobredensidades de materia oscura inducida por
este desacoplamiento. Tras este desacoplo, la materia queda solo expuesta a la gravedad, y el
patrén de las oscilaciones acusticas queda impreso en el FCM en el instante del desacoplo.

Tras el desacoplo, el FCM se desplaza hacia el rojo (su longitud de onda aumenta) debido
a la expansion césmica, de forma que abandona la zona visible del espectro electromagnético,
de forma que el Universo ya no contiene ninguna fuente de luz visible, lo que da lugar al
comienzo de la edad oscura. En esta época, la mayor parte de la materia bariénica reside
en el hidrogeno neutro, que ocasionalmente absorbe fotones del FCM en trasiciones de giro
de 21 c¢cm [26]. Al mismo tiempo las inhomogeneidades en las perturbaciones de densidad
bariénica siguen aumentando, y cuando alcanzan un contraste de densidad de dp/p ~ 1,
ocurre un desacople que se define como ”turn-around”, por el que la regién con sobredensidad
se desacopla de la expansion y empieza a colapsar. Este momento en el que el tamano fisico
de la perturbacién se encuentra en su maximo, marca la transicion del régimen medianamente
no linear al régimen altamente no linear en escalas pequenas. Alrededor de cien millones de
anos después de la edad oscura, este proceso lleva a la formacion de la primera generacién
de estrellas (estrellas de poblacion III), seguida de la formacién de las primeras galaxias
y cuésares (galaxias con agujeros negros supermasivos en su centro) durante los siguientes
cientos de millones de anos.

El hidrogeno neutro absorbe parcialmente y reemite la radiacion ultravioleta Lyman-alpha
generada por las primeras estrellas antes de ser calentado por fuentes luminosas de rayos X
(nucleos galacticos activos o el medio interestelar claiente). Esta época se denomina amanecer
césmico, la cual da lugar a un segundo rasgo caracteristico de absorcion de 21 ¢m en el FCM
[27, 28].
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Otro efecto importante de la primera luz estelar en el Universo es que ioniza gradualmente
el gas de hidrégeno neutro. Este proceso recibe el nombre de reionizacién [29] y dura desde
unos 250 millones de anos hasta unos mil millones de anos después del big bang. La reion-
izacién tiene lugar a causa de la energética radiacion ultravioleta emitida por las primeras
estrellas, galaxias y cudsares, los cuales separan los electrones de los protoness revertiendo asi
los resultados de la recombinacién.

Tras la época de la reionizacion, la formacién de estructuras continua su curso, lo cual,
gradualmente da lugar a lo que hoy en dia se conoce como la red césmica (distribucién de
materia que da forma a la apariencia del Universo hasta el dia de hoy). La red césmica esta
formada por halos (nudos densos) de materia oscura, conectados entre si por estructuras fila-
mentosas y rodeados por regiones desprovistas de materia (vacios). En la figura 3.1 podemos
ver esa compleja distribucién, y como puede ser reemplazada por una distribucién de halos de
materia oscura. La materia baridnica traza la distribucién de la materia oscura fria y esto da
lugar a la formacion de galaxias en regiones con sobredensidad. A medida que pasa el tiempo,
estas galaxias forman cimulos de galaxias y los supercimulos més masivos se generan en el
centro de halos densos de materia oscura.

Figure 3.1: A la izquierda se encuentra la distribucion de la materia oscura de una simulacién,
mientras que la imagen a la derecha es una representacién de la misma reemplazada por halos
de materia oscura [Adaptado de 30]

La dinamica y la evolucién de la red césmica es un proceso altamente no linear, por lo
que para su estudio es necesario la generacién de simulaciones de N-cuerpos que se describen
més a fondo en el capitulo 4.

3.3 Observables cosmolégicos

La distribucién de estructuras en el Universo nos brinda informacién sobre las fluctuaciones
en el universo primitivo, asi como sobre la distribucién de la materia oscura, la formacién de
galaxias y una medida de la velocidad de expansion del universo.

e Distancias cosmoldgicas y distorsiones por desplazamiento al rojo

Z dz
r(z) = ; % (3.7)

en donde z es el desplazamiento al rojo cosmolégico,

1
=—-—1 3.8
i= (38)
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e Abundancia: el nimero de objetos (galaxias, halos de materia oscura) por unidad de
volumen es una cantidad que depende del modelo cosmolégico y de sus pardmetros. Las
cantidades que usualmente se estudian en este aspecto son la funcién masa de halos de
materia oscura o la funcién de luminsosidad de galaxias.

e Agrupacién (estadistica de n-puntos): Se trata de los objetos galdcticos con mayor
densidad de la EGE los cuales se eneucentran ligados gravitacionalmente. El grado de
agrupacién se mide a través de la funcién de correlacidn, que cuantifica el exceso de
probabilidad de encontrar n objetos a una dada distancia respecto de una distribucién
de Poisson. También se puede utilizar el espectro de potencias, que es equivalente a la
funcién de correlacion, pero en el espacio de Fourier.

Anteriormente he comentado que la mayor parte de la masa del Universo es oscura y que
en sus origenes esta masa estaba distribuida de forma bastante suave. Sin embargo, si nosotros
quisieramos medir la distribucién de la materia oscura no podriamos hacerlo directamente ya
que esta no emite ningun tipo de radiacién electromagnética ni tampoco interactiia en ninguna
forma con ella. Por lo tanto, hay que recurrir a otro método para su medicién, como es el
considerar que las galaxias luminosas que vemos hoy en dia, pueden ser trazadores (aunque
més adelante veremos que son sesgados) de la distribucién de la materia oscura.

En la figura 3.2 podemos observar la distribucién espacial de 80.000 galaxias en el 2dF-
GRS (es un sondeo de redshift de galaxias elaborado por el Observatorio Anglo-Australiano
(AAO) [31]), en el cual se estima la distancia de las galaxias a partir del redshift medido.
Si observamos la figura es evidente que la distribucién de las galaxias no es aleatoria, si no
que estas galaxias estan distribuidas en grupos y cimulos de mayor o menor densidade de
galaxias, o en estructuras filamentosas que rodean regiones desprovistas de galaxias. KEstas
regiones vacias tienen diametros de hasta 100 Mpc y contienen niguna o muy pocas galaxias.
19]

2dF Galaxy Redshift Survey

Figure 3.2: Distribucion de 80.000 galaxias en el 2dFGRS en un corte de 4° proyectado sobre
el plano de desplazamiento al rojo/ascensién derecha. [Adaptado de 31]

Para poder hacer mediciones en la distribucién de galaxias vamos a considerar a estas
distribuciones como un conjuntos de puntos en el espacio y analizaremos las correlaciones
espaciales entre estos puntos estadisticamente. Para ello vamos a introducir la estadistica de
dos-puntos y las herramientas que utilizaremos, las cuales son: la funcién de correlacién (en
el dominio real) y el Espectro de Potencias (en el dominio de Fourier).
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3.4 Estadistica de dos puntos

La estadistica de dos puntos es la herramienta estadistica méas importante para caracterizar
la estructura a gran escala del Universo, y por ende para extraer informacién cosmoldgica a
través del anélisis del agrupamiento de galaxias [ver v.g. 32]. La estadistica de dos puntos
se puede definir en el espacio de configuracion, es decir, como funcién de la separacién entre
objetos; a esta cantidad se le denomina funcion de correlacion, y es un conceptp ampliamente
utilizado otros ampos de la fisica. Igualmente, la estadistica de dos puntos puede ser definida
el espacio de Fourier, y se le denomina espectro de potencias. Dentro de cada una de estas dos
categorias, existen versiones que dependen de la descripcién espacial que se use, por ejemplo,
la funcién de correlacién de dos puntos en 2 o 3 dimensiones. [33, 18, 34]

Funcion de correlacion

Consideremos una distribucién homogénea de objetos con densidad p. Asumimos que la dis-
tribucién de objetos obedece a un proceso de Poisson, con lo cual probabilidad de encontrar un
objeto en un elemento de volumen infinitesimal dV es dP = pdV. La probabilidad conjunta
de de encontrar un par de objetos a una distancia r, en volumenes dV; y dV; es igual al pro-
ducto de las probabilidades independientes: dPjs = p2dV1dV2. No obstante, la distribucién
espacial de objetos cuyo origen esta asociado a la evolucién de fluctuaciones en densidad, y
por ende, al efecto de la gravedad, no puede ser descrita con un modelo homogeneo de Poisson.
Se introduce asi el proceso inhomogeneo de Poisson, caracterizado por:

Py = pA(1 +€(r12))dVidVa, (3.9)

en donde £(r) es la denominada funcion de correlacion de dos puntos (FC en adelante). A
partir de esta expresién, se entiende la FC como una medidad del exceso de probabilidad
de encontrar dos objetos separados por una distancia determinada, con respecto la misma
probabilidad en una distribucién homogénea. En términos de promedios sobre ensambles
estadisticos, la FC se define como

§(&) = (6("+ )6 (7)), (3.10)
donde la fluctuacién en densidad ¢ se define como

57 = P = {0) (3.11)
(p)

con (p) como el valor medio de la densidad. Este valor medio debe, en principio y sigu-
iendo la definicion de la FC, ser calculado como un valor esperado dentro de un ensabmble
estadistico ! de universos. Sin embargo, dado que en cosmologia sélo tenemos acceso a un
Universo, determinamos este valor medio como una integral sobre el volumen de la cantidad
en cuestion. Esta aproximacién es valida siempre y cuando el volumen bajo inspeccién pueda
ser considerado com una muestra representiva del Universo.

Espectro de potencias

El espectro de potencias P(k) es la tranformada de Fourier de la funcién de correlacién. Para
ver su forma, tomemos la transformad de Fourier de un campo de sobredensidad 6 (7):

5(k) = /_ R (3.12)

1Se trata de una coleccién hipotética de sistemas (por ejemplo, termodindmicos) que siguen las mismas leyes
fisicas representda a través de propiedades estadisticas. En el contexto cosmolégico, un ensamble se representa
como una serie de universos independientes y diferentes punto a punto, que comparten las mismas propiedades
estadisticas [35] (v.g, valores medios, dispersiones, covarianzas).
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El campo de fluctuaciones en densidad §(7) es una funcién real, por lo que, su transformada
compleja tiene que satisfacer 6(k) = 6(—k)*, en donde ”*” denota conjugacién compleja. Por
lo tanto:

/ SR g3y (3.13)

Si se sustituyen estos valores para obtener (8(k)J(k')*), se obtiene:

(5(R)S(F)*) = ( /_ N / T Brd (5(R8())e— FFT) (314

siendo 17 = 7+ Z y , por lo tanto, (§(7F)6(")) = (8(F)d(F + I)), que como vimos en la
ecuacién 3.10, es la definicién de la funcién de correlacién ¢(F). Por otra parte: d*r' = d3z.
Por lo tanto la expresién 3.14, puede escribirse como:

<(5(E)5(k7)*> :/ d3rd3x£(f)e—ilgf+il§’7?+il;’f:/ d37‘d3$§(f) —iF(k— E)ezlg’f (315)

—00

Utilizando la transformada de Fourier de la delta de Dirac:

(6(K)S(K)*) / d3z€(T) ' / d3re—i (k= / d3z€(T) Ef/ (2m)30P (k — k)
(3.16)
Considerando entonces que el espectro de potencias es la tranformada de Fourier de la

funcién de correlacién:

(0(k)8(K')*) = (2m)%6P (k — k') P(k) (3.17)
Siendo P(k) = P(|k| = P(k), y por lo tanto:

(5(k)6(K)*) = (2m)36P (k — K'Y P(k) (3.18)

La funcién de correlacién como el espectro de potencias contienen la misma informacion
cosmologica y dicha informacién esta asociada a una medida de la capacidad de aglutinamiento
de cualquier objeto (v.g. materia oscura, trazadores de la materia oscura). Sin embargo, cada
una de estas versiones de la estadistica de dos puntos esta sometida a diversas fuentes de
efectos sistematicos y a la hora de ser medidas pueden tener diversos niveles de complejidad
numérica.

Con el fin de medir el espectro de potencia, se han desarrollado diferentes métodos para
obtener un estimador de esta medida. En este capitulo se va a desarrollar uno de estos
métodos [36].

En primer lugar, se supone que las galaxias forman una muestra de Poisson [| del campo
de densidad 1+ f(r):

P(el elemento §V contiene una galaxia) = dVn(r)[1 + f(r)] (3.19)

donde 7 es la densidad espacial media esperada de las galaxias dado el criterio de seleccion
angular y de luminosidad. Como se ha introducido antes, el espectro de potencias es la
transformada de Fourier de la FC:
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P(k) = P(k) = / dPré(r)er (3.20)
donde &(r) = &(r) = (f() (' + 7))

A continuacién, en la figura 3.3 se representa el espectro de potencias hoy para dos modelos
cosmoldgicos diferentes (ACDM 2 y sCDM 3). En los siguientes capitulos (mandar a dicha
seccién) se describird més a fondo el esepctro de potencias de la materia oscura. Se puede
observar que a escalas pequenas el espectro se invierte y cae cuanto mayor es el modo k. Esta
inversién del espectro de potencias se llama turnover y se da a mayor o menos escala segiin
el modelo cosmélogico elegido, ya que este turnover corresponde a la entrada del modo en el
horizonte en igualdad de materia/radiacién. En la figura 3.3, el espectro de ACDM, se invierte
en escalas mas grandes ya que tiene un a., mayor. Esto se debe a la cantidad de materia de
cada modelo; un universo con mds materia tiene un a.; mas temprano, esto significa que solo
las escalas muy pequenas ingresan en el horizonte durante la época dominada por la radiacion
y en consecuencia el turnover ocurre en escalas mas pequenas. Otro aspecto a tener en cuenta
es que por encima de k,; = 0.2hMpc~! no se pueden ignorar las no linealidades y por lo tanto

no podemos comparar el espectro de la figura a partir de dicho k a la distribuciéon de materia
hoy. [34]
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Figure 3.3: Espectro de potencias para dos modelos cosmolégicos de Materia Oscura Fria
(ACDM y sCDM). El espectro se ha normalizado para coincidir en escalas grandes. [Tomado
de 34]

3.5 Trazadores de la materia oscura

La informacion que podemos recopilar para inferir las propiedades del Universo a gran escala
sélo la podemos entender a través de la distribucién espacial de la materia que emite radiacién
electromagnética, es decir, galaxias y ctumulos de galaxias. Sin embargo, existe un sesgo
entre las propiedades estadisticas de la distribucién espacial de dichos trazadores y las de
la materia oscura subyacente. Entender este sesgo es fundamental para lograr inferir las

2Modelo cosmolégico de materia oscura fria con una constante cosmolégica A asociada a la energia oscura
3Modelo cosmoldgico de materia oscura, fria esténdar
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caracteristicas mas importantes del Universo. Sin embargo, hay un paso intermedio para
llegar a un entendimiento claro de las propiedades de la materia oscura. El modelo del halo
[30], ampliamente aceptado en el contexto del modelo estdndar cosmoldgico y soportado por
resultados observacionales, establece que los halos de amteria oscura son la el vinculo entre
materia oscura y las galaxias. Por un lado, estos objectos se forman a partir del colapso
gravitacional de regiones del Universo que se desacoplan del fujo de Hubble (expansién). POr
otro lado, dichos objetos, al ser los mas masivos generan pozos de potenciales dentro de los
cuales los bariones caen para formar las galaxias.

Si d¢; denota la sobredensidad de trazadores, y dgm la de la materia, podemos intentificar
distintos tipos de sesgos como:

e Local y determinista: Radica en asumir la sobredensidad de halos proporcional a la
sobredensidad de materia oscura, d¢, = bdgm

e Local y estocdstico: Este caso es méas general, y asume que la sobredensidad de trazadores
obedece una realcion estadistica con respecto a la materia oscura, esto es, existe una
distribucién de probabilidad P(d,|d,,) tal que el valor esperado de sobredensidad es:

(0[5 = / 640, P(90|0rn) (3.21)

e No-local: Se asume que el sesgo depende de la posicién en la que se estd mediando y las
posiciones en un radio determinado alrededor de dicha celda.

En general, el sesgo de los trazadores (hlos de materia oscura) posee todas estas propiedades.
Otro tipo de sesgo del que se habla es aquiel que esta vinculado con las propiedades de los
halos de materia oscura, en particular, como halos de materia oscura con distintas propiedades
(tales como su masa) tiene una distribucién espacial distinta con respecto a la materia oscura.

3.5.1 Analisis estadistico del Universo a gran escala

El andlisis estadistico de los distintos experimentos de estructura a gran escala busca deter-
minar, dadas las caracteristicas del experimento y dado un modelo subyacente, los calores
e incertezas en los parametros cosmoldgicos que caracterizan dicho modelo. Incluso, dichos
andlisis se pueden extender a determinar si un mkodelo es el adecuado para describir las
observaciones.

La maquinaria pare determinar pardmetros cosmoldgicos se basa en una parte en el nivel
de prediccién de un modelo (por ejemplo, ACDM), en las cardcteristicas del experimento (por
ejemplo, sensos de galaxias, o de readiacén césmica de fondo) y por ultimo, en la capacidad
de generar estimaciones robustas de las matrices de covarianza de los distintos observables
cosmoldgicos. Este trabajo se enfoca en este ultimo aspecto.

Las matrices de covarianza para distintos observables cosmolégicos contienen la infor-
macién sobre la incerteza que se obtiene al hacer una mediciéon y el modo en que la misma
medicién hecha a distintas puntos (modls) se correlacionan. Estas cantidades se definen como
promedios sobre ensambles estadisticos, lo cual impone la necesidad de generar herramientas
que nos permitan definir, a partir de un solo Universo observable, un ensamble de universos.
Es de uso comtun utilizar del orden de > 1000 replicas de Universos para definir un ensamble
a partir del cual poder determinar de forma precisa las matrices de covarianza. Para alcanzar
dicho objetivo, se emplean distintos métodos, a saber:

e Simulaciones de N-cuerpos (N-BS a partir ahora)[ver v.g. 37, 38|, a partir de las cuales se
pueden construir los denominados catalogos sinteticos (mock catalogs, en inglés). Estas
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simulaciones representan soluciones exactas a las ecaciones de la dinamica de particulas
de materia oscura en el espacio de fase desde altos valores de z (régimen lineal) hasta
bajos desplazamientos, en donde la evolucion es altamente no lineal. Una de las grandes
desventajas de este método es su alto costo compacional.

Métodos aproximados [ver v.g. 39, 40], una ruta alternativa para evitar el alto coste com-
putacional de las simulaciones de N-cuerpos es ejecutar algoritmos rapidos, los cuales
reproduzcan en una medida variable, las estadisticas a gran escala de estas simulaciones.
Sim embargo, la gran desventaja es que se pierde precision en la fisica a pequena escala,
ya que los métodos aproximados no son capaces de resolver las subestructuras del halo.

Métodos estadisticos. Cuando generar ensambles es prohibitivo, una opcién amplia-
mente utilizada consiste en dividir la muestra en subvolimenes, con métrdods denom-
inados Jack-knive o bootstrap. El tamano de estos subvolimenes tiene que ser tal que
sea una muestra representativa (estadistica,ente hablando). (Referencias)

3.6 Espectro de potencias de halos de materia oscura

La evolucién de las perturbaciones cosmdlogicas se divide en tres etapas [34]:

1.

Todos los modos se encuentran fuera del horizonte (kn* << 1) y el potencial se mantiene
constante.

. Los modos entran en el horizonte y el universo pasa de la época de dominacion de

radiacién (a << ae,°) a la época de dominacién de materia(a >> ae,). Los modos de
pequena escala (k grande) entran en el horizonte antes de (acq), evolucionan de forma
muy diferente a los modos a gran escala (k pequena) que entran en el horizonte mucho
después de aeg.

. Todos los modos evolucionan idénticamentente, permaneciendo constantes para €2, = 1.

Esta tercera etapa se denomina tiempos tardios.

Basandonos en el capitulo 3.4 el espectro de la materia oscura viene dado por:

(Bam (K)0am (k) = (2)365 (k — k') Py (k) (3.22)

Esta forma asume isotropia y homogeneidad.

En las siguientes lineas se desarrollard una via para obtener el espectro de potencias de la
materia oscura rastreandolo hacia atras en el tiempo.

En tiempos tardios, el potencial se puede expresar en relacién a un espectro inicial
(Pgm(k, z = zin;)) como:

Py (k, 2) = D3(2)T?(k) P (ky 2 = 2ini), (3.23)

donde D? es el factor de crecimiento y T'(k) es la funcién de transferencia que describe la
evolucién de las perturbaciones a través de las épocas de cruce de horizontes y transicion de
dominacién de radiacién/materia, la cual para tiempos tardios a gran escala, se aproxima a
la unidad, por lo que podemos escribir el espectro como:

P (k, 2) = D3(2) Py (b, 2 = zing)- (3.24)

*Horizonte comévil (n): Distancia comévil maxima recorrida por la luz desde el comienzo del universo
SEpoca de igualdad entre radiacién y materia
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Para obtener una expresién para el factor de crecimiento, se parte de las siguientes tres
ecuaciones, las dos primeras correspondientes al conjunto de ecuaciones que rige la evolucion
de la materia oscura y la tercera la ecuacién algebraica para el potencial gravitatorio [v.g. 34]:

6+ ikv = —3® (3.25)
. a .
v+ —v=1ikd (3.26)
a
3aH .
E2® = 47 Ga® | pamd + 40,0, + (ipamV + 4pr©r1) | - (3.27)
Se procede escribiendo las ecuaciones anteriores en términos de y = a‘:q = p/‘;—f (siendo

nuestro caso el limite y >> 1) y se reemplazan las derivadas respecto del tiempo por derivadas
respecto a y, siendo ¢y = aHy. Ademads, en esta época del universo, no hay dependencia de las
perturbaciones de radiacién ya que estas son subdominantes, y tampoco hay dependencia de
“Z Y porque los modos estan ya dentro del horizonte, por lo que % << 1. Ademas, como se
puede despreciar la radiacién 47Gpam = (3/2)HiQma ™3, por lo que las ecuaciones anteriores

3.25, 3.26, 3.27 se pueden escribir respectivamente como:

kv

&+ oy~ —30’ (3.28)
ik
v+ g = ;Hy (3.29)
3. ,0
E® = §H37m . (3.30)

Ahora el objetivo es pasar de las ecuaciones 3.28 y 3.29 a una ecuacién de segundo orden
para ¢, diferenciando 3.28:

, d(aHy) ! 1 3Q,, H2
& +ik — = n L. 31
+ kv < dy aHy2 2y3a2H2aeq (3 3 )
Utilizando la ecuacién de continuidad y diviendo por agq:
d%§ din(H) 3\ ds 3Q,H}
a° )X 05— 3.32
da? ( da a) da  2a°H? (3:32)

A partir de ahora se utilizara a como variable. Para el limite y >> 1 todos los factores
aeq desaparecen.

Hay dos soluciones para esta ecuacion, la primera es § < H y la segundaes la solucién
creciente. Esta ultima es la solucion de interés, ya que implica que a medida que el tiempo
avanza, ¢ crece y, por ende, la sobredensidad aumenta, aumentando asi la cantidad de masa
para la formacién de estrucutras.

Para obtener la solucién creciente, intentamos una solucién de la forma u = %. La
ecuacién de evolucién para u viene dada por:

d*u din(H) 1] du
T2 3{ da —l—a}da—O. (3.33)
Integrando la ecuacién de primer orden para u':
d
CTZ x (aH)™3 (3.34)
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Integrando de nuevo y teniendo en cuenta que u = %55 =uH:

Di(a) o H(a) / ' : da’ (3.35)

a’ H(a’))?"
Teniendo en cuenta que la relacion entre el potencial y su valor justo después del régimen
de la funcién de transferencia (a > ajqte) se define como:

P D
@) _ Dila) (3.36)
(I)(alate) a

para tiempos de dominacién de materia, D; debe ser igual a a y H = Hj Ql/ 2q=3/2 , por lo

que el factor de crecimiento debe ser:

5Q, H(a) [ da
D = .
1(a) > H, /0 (@H(@) Ho)® (3.37)
donde:

H(a)? = H2 |Qpma™ + Qa™ + Qa2 + Qva_3(1+w)} , (3.38)

siendo Hy es el parametro de Hubble (funcién de Hubble en a = 1) y Q,,, Q,, Q. v Q, los
parametros cosmologicos, que para este trabajo, se utilizaran los valores determinados por la
misién Planck [41]: ©,, = 0.3089, Q; =0, Q, =0.692y Q, =1 — Q, — Qy — Q.

3.7 Sesgo de los halos de materia oscura

Una forma de obtener informacién sobre el sesgo de los halos es a través de los espectros de
materia de los halos y de la materia oscura subyacente [v.g. 42]:

P(k; 2)n(k)
P(k; 2)am (k)"

donde Py, (k; z) representa al espectro de potencia de la materia oscura y P(k;z)n(k) es el
espectro de potencias de los halos.

Sin embargo, es importante tener en cuenta que al calcular el sesgo, a partir de cierta
escala van a aparecer irregularidades, ya que a medida que disminuimos la escala surgen no
linealidades y demaés efectos que hemos comentado anteriormente. Por lo tanto, para obtener
un valor correcto del sesgo es necesario preguntarse hasta que valor del modo k£ se mantiene
el sesgo contante. Para ello, se estudiara la tendencia del sesgo, con el fin de obtener el valor
maximo de k—bin al que el sesgo es constante y, ademds, se analizara este sesgo para distintos
valores del corrimiento al rojo con el fin de ver si este valor maximo depende de z o no.

Por lo tanto, para nuestro caso, el promedio del sesgo vendra definido como:

Ne—1 J (ki 2 3
O = 3 O Z[pz )| (3.40)

=0

(b(k; 2)%) = ( (3.39)

donde N, es el nimero de referencias que se utilizaran, Ny es el nimero de modos maximo
hasta el que el bias se mantiene constante, es decir, el nimero de modos hasta k, siendo
k < kj = kpnae- El primer promedio se realiza sobre el ntiimero de realizaciones total y el
segundo es la suma sobre modos k < k; = kpaz-

Para hallar el sesgo en funcién de los modos, para un valor del corrimiento al rojo dado
(z1), se calculard:



3.8. COMPARACION CON MODELO DE SESGO DE HALOS 19

(b(k, %) Jéi[ (s 21) ]é (3.41)

= Pp o (kjs 21)

3.8 Comparacion con modelo de sesgo de halos

3.8.1 Funcion de masa de halos de materia oscura

La funcién de masa de halos de materia oscura (fmh, a partir de ahora) mide la abundancia de
objetos de halos de materia oscura en un volumen. Los cimulos y las galaxias se encuentran
dentro de estos halos de materia oscura y representan picos en el campo de densidad de
la materia. De esta forma, muchas cantidades fisicas observables estdn relacionadas con
esta funcién, como por ejemplo, la funcién de masa de las galaxias. Por esta razoén, la fmh
es interesante ya que es el ingrediente fundamental para una modelizacién precisa de los
observables.

Los propiedades de los picos en el campo de densidad pueden analizarse de forma rigurosa
a través del formalismo de los picos, pero este formalismo tiene importante limitaciones a la
hora de hallar la fmh. Este formalismo de picos supone que la masa que colapsard para formar
objetos no lineales ,en nuestro caso, halos de materia oscura, puede identificarse en el campo
de densidad inicial, aplicando, en primer lugar, un filtro de la escala adecuada que lo suavice
y en segundo lugar, localizando después todos los picos por encima de cierto umbral. De esta
forma, este formalismo sirve para calcular la abundancia y las propiedades de agrupacién de
los picos de densidad del campo de sobredensidad suavizado. Sin embargo, cuando se aplica a
los halos de materia oscura, plantea una dificultad, la cual se denomina el problema de 'Cloud-
In-Cloud’ 9, e ilustra que derivar una funcién de masa para objetos colapsados utilizando el
formalismo de picos requiere tratar la estadistica de los picos a medida que se varia R. [19]

Por lo tanto, lo que es necesario para predecir la funcién de masa de los objetos colapsados
es:

1. un métodos para dividir el campo de densidad lineal §(z) a tiempo temprano en un
conjunto de regiones disjuntas cada una de las cuales formard en algiin momento posteior
un unico objeto colapsado

2. calcular las propiedades estadisticas de esta division

Dada las dificultades anteriormente descritas, es habitual utilizar un formalismo mas sen-
cillo aunque menos riguroso para hallar la funcién de masa de objetos colapsados, este es el
formalismo de Press-Schechter, a través del cual el nimero de halos por unidad de masa por
unidad de volumen se define como [43, 44]:

dn B Pm dino ™1

ar =%
donde o es la raiz cuadrada de la varianza de un filtro top hat esférico que contiene una masa
M, pm = perit§lm es la densidad de masa media y f(o) es la funcién de multiplicidad del halo.

(3.42)

3.8.2 Sesgo efectivo

El sesgo efectivo viene definido como [v.g. 45, 46, 47]:

f]\(j[omin dMn (M, z)b(M, z)
fl\o/lomin dMn(M,z)

beff(Mmin, Z) = (343)

SEsquema de asignacién de masa que trata cada particula como una nube ciibica de densidad uniforme.
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siendo M, la masa minima de los halos (para nuestro caso, masa minima en la que los halos
de materia oscura pueden albergar galaxias con lineas de emisién) que se considera para el
célculo del sesgo efectivo, M la masa del halo, n(M, z) es la fmh (ntmero de halos por unidad
de volumen y masa) y b(M, z) el sesgo (es decir, como se relaciona el sesgo de los halos con la
densidad subyacente de materia), ambos en funcién de la masa M y el corrimiento al rojo z.

Esta ecuacion se utiliza para calcular el sesgo efectivo de los halos de materia oscura que
se encuentran por encima de un cierto corte de masa, y por lo tanto, es 1util para estudiar la
relacién entre el sesgo de los halos y la masa de estos (por ejemplo, el estudio de cémo las
galaxias en cimulos masivos difieren en su sesgo de las galaxias en cimulos menos masivos).

Para comparar el sesgo calculado a partir de los espectros, se utilizaran unos valores del
sesgo efectivo de referencia, los cuales, se calcularan a través de los resultados obtenidos por
Tinker [v.g. 43] para la funcién de masa de los halos.



Capitulo 4

Analisis del espectro de halos de
materia oscura

This section is divided into two parts. The first one focuses on BAM, and develops topics such
as the problem it solves, how it works, the inputs it requires and its products. The second part
contains the results obtained after analyzing the power spectrum of halos produced by BAM.
In this part the mean value, variance, correlation matriz and higher moments such as kurtosis
and skweness of the power spectra are measured, and histograms of these are generated. These
measurements are made for different values of the redshift z, as well as for different scales.
The results obtained are compared, as the case may be, with the theoretical results or with a
Gaussian distribution with mean value and variance equal to that of the spectra, in order to
obtain conclusions on the quality of the reproduction of the two-point halo statistics of this
catalog of spectra. Finally, the bias of the halo spectra is analyzed as a function of redshift
and as a function of k modes and this bias is also compared with reference values to contrast
the results obtained.

4.1 Preambulo

Con el fin de generar modelos precisos de agrupacion de galaxias y la obtencién de las matri-
ces de covarianza se han llevado a cabo diferentes métodos entre los cuales se encuentran las
simulaciones de N-cuerpos, cuyo principal desventaja es el coste elevado de tiempo y/o alma-
cenamiento. Con el fin de disminuir dichos costes se han desarrollado métodos aproximados
y métodos calibrados. En este dltimo conjunto se encuentran métodos como PATCHY [40],
EzMOCKS [48] y BAM [37].

En este trabajo vamos a analizar la estadistica de dos puntos en el espacio de Fourier a
partir de ensambles estadisticos de distribuciones de halos obtenidos con el método BAM. En
primer lugar se presenta el método [v.g. 37, 49, 1], cémo funciona y qué entradas requiere,
en segundo lugar se describe la simulacion de referencia utilizada por BAM y por ultimo se
presentan sus resultados [v.g. 2, 50, 51].

4.2 BAM: Método de asignacién de sesgo
¢ Entradas del método:

— una realizacién de las condiciones iniciales (CI a partir de ahora) de una simulacién
de N-cuerpos de alta resolucién

21
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— el catdlogo de halos correspondiente a esa realizacion particular de la simulacion
de referencia obtenido a partir de un solucionador de gravedad aproximado

e Como funciona el método: BAM se centra en la idea de mapear la distribucién del

ntmero de halos en una malla sobre un campo de densidad de materia oscura a través
de un esquema de sesgo extraido de la distibucién de halos de materia oscura de un
simulacién de N-cuerpos y un CDM obtenido a partir de la evolucién de condiciones
iniciales (CI) cosmolégicas de baja resolucién con métodos aproximados de evolucion
gravitacional. Dicho mapeo puede aplicarse a cualquier configuracion de CI conservando
los mismos parametros cosmoldgicos y la configuracién numérica. En adicién, el enfoque
de BAM incluye un procedimineto de muestreo iterativo que tiene en cuenta las correla-
ciones cruzadas y otras dependencias que van a mejorar los resultados a pequena escala.

De esta forma, los pasos a seguir por BAM se pueden resumir en:

1. Etapa I: Calibracion: se trata de un proceso de aprendizaje en el que se calibran el
halo-bias y el BAM-kernel utilizando los estadisticos de dos puntos de la referencia
como funcién de costo.

2. Etapa II: Produccién simulada de halo: utilizando el sesgo del halo y a través
del muestreo de campos de densidad de materia oscura independientes, se generan
campos de conteo de ntimero de halo independientes.

3. Etapa III: Coordenadas y propiedades del espacio de fase: asignacién de posicién,
velocidades y propiedades intrinsecas de los halos de materia oscura

4. Etapa IV: Catdlogos de galaxias: En adicién, como ultimo paso, una vez gener-
ados los catédlogos de halos y haberles asignado coordenadas y propiedades, BAM
implementa un modelo de distribucién de la ocupacién del halo (DOH, a partir de
ahora) para poblar halos de materia oscura con galaxias.

e Simulacion de referencia:

Con el fin de evaluar el rendimiento de BAM se ha utilizado la simulacién UNIT [38].
Se trata de un conjunto de dos realizaciones de par fijo en un volumen de 1(Gpch™1)3,
constituido por 40963 particulas de materia oscura y una resolucién de masa de 1.2 x
10" Moh~! y catdlogos de halos con una masa (virial) minima de 3,6 x 10'*Moh=1L.
En concreto, BAM utilizé un ntimero de instantdneas con valores de redshift entre
0 < z <3, con el fin de generar el mismo nimero de ntcleos y halo-bias tanto para la
realizacién normal y la de fase invertida. Los pardmetros cosmoldgicos utilizados por
esta simulacién fueron los valores determinados por la misién Planck [41].

Productos:

En la figura 4.1 se pueden observar cortes a través de los diferentes campos de densidad
de referencia implicados en la etapa de calibracién de BAM, los cuales se han selecionado
al azar. El panel inferior muestra los recuentos del nimero de halos en una malla
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reconstruida utilizando tres modelos de halo-bias (TkWEB !, IkWEB 2, TIWEB ?3) [2].
En la columna de la derecha se reprensentan, en la primera fila, el campo de densidad
de galaxias de referencia y en la segunda, el campo de densidad de galaxias de BAM, el
cual se ha contruido poblando los catdlogos de halo con un modelo de distribucién de
la ocupacion del halo.
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) L 1} 4}
2 »
~ 240 = "o | -5 - = - -
= 4k
T2 = o % - = A . - = - -
5 .w.""". B | 5 Ji
R S T SR WU 1 | KASPU TR ST N | PR TR T NI MY | Pl P ok ey B, 8 |
wETTTTr QT T T T R e B e ® | s i B
. HALOS-BAM 4} HALOS-BAM . HALOS-BAM 4} GALAXIES-BA
— 360 | TkWEB 4k KWEB 4k TIWEB 4k o -
s
- 240 = - - el - -
= L
N PR RN NI N | PR TR NN T | PRI T NP N | 2y o g ey TR
0 120 240 360 480 0 120 240 360 480 0 120 240 360 480 0 120 240 360 480
z[h~! Mpc] z[h~! Mpc] z[h~! Mpc] z[h~! Mpc]

Figure 4.1: Representacién de las rebanas de 25 Mpc h™! de grosor a través de los diferentes
campos de densidad implicados en la calibracién de BAM. La segunda fila representa la
reconstruccion del campo de densidad nimerica de halos para diferentes modelos de halo-bias,
mientras que la columna de la derecha muestra en la grafica superior el campo de densidad
de galaxias de referencia y en la inferior el campo de densidad de galaxias de BAM. [Gréfica
tomada de 2]

4.3 Analisis del espectro de potencia de halos en BAM

Para analizar la calidad de los espectros de potencia de BAM se generd un catilogo de
990 realizaciones a diferentes valores de corrimiento al rojo, desde z = 0[h™'Mpc] a z =
3.037[h~*Mpc], y para un rango de bines de k de 128.

4.3.1 Valores medios

En la figura 4.2 observamos el espectro de potencias medio producido por BAM con su cor-
respondiente varianza, obtenido para distintos valores del corrimiento al rojo. Este espectro
va a ser el objeto de estudio de nuestro trabajo y a lo largo de las siguientes secciones se
analizard su calidad a la hora de reproducir la estadistica de 2 puntos a gran escala.

'TKkWEB: Modelo halo-bias que utiliza la densidad local, los tipos de redes césmicas y la masa de las regiones
en colapso. Este tipo de modelo es el que mejor funciona ya que tiene en cuenta el sesgo de ensamblaje de
halos y galaxias, el cual incluye tanto la agrupacién de halos en funcién de sus propiedades intrinsecas como
en funcién de su entorno. Ademsds, al tener en cuenta la masa de las regiones en colapso, este tipo de modelos
aporta el hecho de incluir el corto alcance del sesgo no local centrado en regiones con un estado dindmico
distinto.

2IkWEB: Modelo halo-bias que utiliza la masa de las regiones en colapso y los invariantes del campo de
marea.

STIWEB: Modelo halo-bias que utiliza la clasificacién de la red césmica y un invariante del campo de marea.
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Figure 4.2: Resultados de la medida de la media del espectro de potencia con sus correspon-
dientes barras de error para distintos valores del corrimiento al rojo z

FEn la figura 4.3 se representa a la izquierda el valor medio de los espectros de los halos
de materia producidos por BAM, y a su derecha el espectro de potencias lineal calculado a
través de la herramienta nbodykit, utilizando los pardmetros cosmolégicos de la simulacién
UNIT [38] y evaluando la funcién de transferencia de densidad total al desplazamiento al rojo
especificado, que en este caso, para ambos espectros es z = 0[h "' Mpc]. Vemos que para los
valores de la escala a la que representamos el espectro medio, la tendencia de ambos espectros

es muy similar.
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Figure 4.3: A la izquierda se muestra la media de los espectros de potencias de BAM, mien-
tras que a la derecha se observa espectro de potencias lineal calculado para los parametros
cosmolégicos de la misién de Planck [41] , ambos calculados en z = 0[h~'Mpc]

4.3.2 Varianza

La variancia es la medida de dispersién con respecto a la media del ensamble estadistico:

o? = > i (i — z)? (4.1)
N
Considerando ahora una distibuciéon gaussiana, esta se puede definir completamente a
través de dos parametros: su media, que es el centro de la distibucién y su varianza, que al
ser una medida de dispersion con respecto de la media, determina el ancho de la distribucion
gaussiana.
En la figura 4.4 se puede observar la varianza calculada para distintos valores del corrim-
iento al rojo.

Varianza del espectro a diferentes redshift z

—— 2=3.037
107 4 z=12.382
— z=171
— 2=1.077
105 z = 0.00000
2 103
101_
102 101

k = bin [h/Mpc]

Figure 4.4: Varianza del espectro de potencia de BAM a diferentes redshift z calculada hasta
k=0.2

Una forma interesante para deducir si la varianza de los espectros de potencia simulados
es coherente con la teoria es compararla con los valores obtenidos para la varianza tedrica que



26 CAPITULO 4. ANALISIS DEL ESPECTRO DE HALOS DE MATERIA OSCURA

se pueden obtener a través de la ecuacién 4.2[v.g. 33], a partir del los valores del espectro de
potencias P(k), el volumen de la céscara esférica V}, y la densidad numérica media n:

op(k) = = [P(k) + H 2 , (4.2)

donde V = L3, siendo L la longitud de la caja ,que en nuestro caso, es L = 1000Mpc/h y
Vi ~ 47k®?Ak/(27)3. Para hallar la varianza tedrica, en este caso, se ha obviado el segundo
término %, que corresponde al shot noise, por lo que finalmente, esta varianza, que aparece
representada como una linea azul discontinua en las distintas graficas de la figura 4.5, se ha

obtenido a partir de la ecuacién:

op(k) = o [P(K)]. (4.3)

La expresion 4.2, cuyo derivacién se encuentra detallada en [34, 33], es una medida de la
variabilidad del espectro de potencias en diferentes escalas. Esta ecuacién proporciona una
herramienta tedrica importante para comprender la distribucién de la materia en el universo
y su evolucién. Ademds, dado que solo tenemos un solo Universo, es decir, una sola referencia,
esta varianza se utiliza para analizar datos observacionales y compararlos con las predicciones
tedricas de la teoria de perturbaciones lineales, permitiendo asi mejorar nuestra comprensién
del universo. En particular, para este trabajo es de gran utilidad ya que permite poner a
prueba los espectros del catdlogo contruido.

Esta expresién se deriva a partir de la teoria de perturbaciones lineales, por lo que el
supuesto de homogeneidad e isotropia debe cumplirse, si no la ecuaciéon deja de ser precisa.
Ademds, la ecuacién no tiene en cuenta el sesgo, por lo que esto puede introducir distorsiones
en la distribucion de objetos y por lo tanto afectar al espectro de potencias. Por ultimo, esta
ecuacién no incluye todas las correciones cosmolégicas (presencia de FCM o energia oscura)
para describir el espectro de potencias con alta precisién.

Debido a la limitacion de esta ecuacion al régimen lineal, en este trabajo, se van a tener
en cuenta unicamente los primeros modos (hasta k = 0.2), con el fin de asegurar la precisién
de los resultados obtenidos.
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z calculadas hasta &k = 0.2
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En la figura 4.5 observamos que a gran escala (k pequenos) la varianza del espectro de los
halos se ajusta muy bien a la varianza tedrica, sin embargo, a medida que nos vamos acer-
cando a escalas més pequenas (k mayores) empiezan a aparecer irregularidades y la varianza
calculada del espectro comienza a desviarse de la curva tedrica. Esto se debe a que, como
se ha mencionado anteriormente, a medida que nos acercamos a escalas més pequefnias la no
linealidades comienzan a surgir y por lo tanto ya no podemos analizar la distribucién espacial
de halos con la estadistica de 2 puntos.

4.3.3 DMatriz de correlacion

Podemos definir la correlaciéon como una medida estadistica que expresa el nivel de relacion
lineal entre dos variables. De este modo, la matriz de correlacién se define como la matriz
cuadrada y simétrica que tiene la siguiente forma:

1 7 Tk
ror 1 - o
R=| . ) ) ] (4.4)
TRl Tk2 1

donde se puede ver los elementos de la diagonal son unos y los no diagonales r;; son los
coeficientes de correlacién entre las variables.
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Figure 4.6: Matriz de correlacién de los espectros de potencia de los halos de BAM para
distintos valores del corrimiento al rojo z calculadas en funcién de los modos hasta el valor
k = 0.4. poner barra de color y tamanos bien el eje y debe ir creciendo

En la figura 4.6 se puede observar los coeficientes de correlacién de los espectros de potencia
de los halos obtenido por BAM en funcién de los modos de k en los que se calcula. En este
caso, se ha representado solo hasta el valor de kK = 0.4, ya que a partir de k = 0.2 comienzan
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a surgir no linealidades, y esto se hace mas visible a medida que nos acercamos a modos k
mayores, traduciéndose esto en mayor acople entre modos, como se puede observar en estas
figuras. La escala de colores es tal que cuando la acoplacién entre modos es alta se representa
de color magenta, mientras que cuando la acoplacién entre modos es nula su representacion
seria de color blanco. Para estas graficas la linea magenta representa la diagonal de la matriz
de correlacién, es decir 1, que seria el valor maximo de acople entre modos, mientras que los
puntos de alredor representan los coeficientes de correlacién entre modos. En este caso, se ha
representado solo hasta el valor de k = 0.4, ya que a partir de k = 0.2 comienzan a surgir
no linealidades, y esto se hace més visible a medida que nos acercamos a modos k£ mayores,
traduciéndose esto en mayor acople entre modos, como se puede observar en estas figuras. De
esto se concluye que hay una cierta no linealidad en la distribucién del espectro de potencia, y
que dicha no linealidad aumenta a medida que nos acercamos a escalas mas pequenas (modo k
més grande), ya que el color a numero de k grande es considerablemente més azul que a modos
de k pequeno, en los cuales la no-linealidad es imperceptible. Estos resultados son coherentes
con la teorfa, ya que como se ha mencionado anteriormente, el Principio Cosmoldgico predice
una distribucién de densidades lineales a grandes escalas, mientras que a pequenas escalas el
régimen es no lineal a consecuencia de las subestructuras.

4.3.4 Momentos mas altos

Una distribucién gaussiana se caracteriza por poseer los momentos méas altos (a partir del
tercer momento) nulos. Si una distribucién de densidad tiene momentos mas altos, como la
asimetria (skewness), que es el tercer momento, o la curtosis que es el cuarto momento, el
régimen ya no es completamente lineal y no podemos atribuirle una distribucién gaussiana.
Sin embargo, el valor de estos momentos puede ser muy pequeno o casi nulo, por lo que para
analizar esto, hemos realizado el siguiente estudio.

Para este estudio, se han realizado distribuciones gaussianas con la misma media y varianza
de nuestro espectro de potencias y con el mismo nimero de bines que para el histograma
de espectros que veremos en la siguiente seccién 4.3.5. Una vez obtenida esta distribucién
gaussiana, se ha calculado su curtosis y skweness de la misma forma que para el espectro de
potencia.

Esta comparacion se puede ver en la figura 4.7 y 4.8. Se observa que para la curtosis(4.7)
se obtienen buenos resultados, ya que para modos pequenos, la curtosis del espectro es muy
similar a la de la distribucién gaussiana y ademads sus valores son ~ 0, por lo que podemos
concluir que se estd comportando como una distribucién gaussiana, ajustandose asi a lo que
se esperaba obtener en el régimen lineal. También se puede observa que a medida que nos
acercamos a k mayores (a partir de k& > 0.2) la curtosis del espectro comienza a desviarse
cada vez mas de 0, confirmando asi la no linealidad a escalas méas pequenas. Sin embargo, los
resultados para la skewness del espectro (4.8) no son los esperados, ya que precisamente, a k
maés pequernios (hasta k = 0.05), donde se supone régimen lineal, se estan obteniendo resultados
que difieren de los resultados de la skewness para la distribucién gaussiana y ademas estos
se alejan del valor cercano a 0 esperado. Pero a k > 0.05 se vuelven a obtener los resultados
esperados y se confirma que el espectro se comporta como una distribucién gaussiana. El
resultado para modos de k£ < 0.5 puede significar que nuestro espectro no es lineal a esta
escala, lo cual difiere con la teoria del régimen lineal anteriormente establecida y por lo tanto,
es posible que los espectro del catilogo de halos no sean del todo precisos en este rango de
modos. Sin embargo, en modos entre 0.5 < k < 0.2 los resultados se ajustan a la teoria del
régimen lineal a gran escala.
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4.3.5 Histograma de Espectros de Potencia P(k) vs Histograma de Gaus-
sianas

Para determinar si la distribuciéon de probabilidad del espectro de potencias sigue una dis-
tibuciéon gaussiana o no, dado que, a simple vista, observando los histogramas no podemos
determinar con exactitud si esto es asi, hemos realizado una prueba no paramétrica para de-
terminar la bondad de ajuste entre una distribucion gaussiana y la distribucién del espectro
de potencias de los halos, entre si, en concreto, realizamos el test de Kolmogérov-Smirnov
para 2 muestras (test K-S, a partir de ahora). La hipdtesis nula de esta prueba es : ambas
muestras provienen de la misma distribucion. Este test nos da dos valores, statistic y pvalue,
los cuales vienes indicados en cada figura para cada valor del modo k y del redshift z. Para
poder intrepretar estos resultados vamos a utilizar el valor critico D, que es el valor absoluto
de la distancia entre dos conjuntos de datos y donde « representa el nivel de significancia, el
cual, en general, se suele suponer igual a 0.05, lo cual indica asumir un riesgo del 5% de que
las muestras no provienen de la misma distribucién, cuando las muestras si provienen de la
misma distribucion. Para calcular D,, se utilizara la siguiente ecuacion:

[n1 + n2

siendo ny y no el nimero de muestras de la distribucién de los espectros de potenica y la
distribucién gaussiana respectivamente, cuyos valores son ny = 25 y ny = 25. El coeficiente
¢(a) tiene un valor asignado que para o = 0.05 es ¢(a) = 1.36. De forma que sustituyendo
todos estos valores obtenemos un resultado para el valor critico de D, = 0.3847. El siguiente
paso es comparar los valores de statics obtenidos, ya que si el valor statics es menor que el valor
critico de D,, podremos conlcuir que ambas muestras provienen de la misma distribucion,
pero si, por lo contrario, statics es mayor que el valor critico D, las dos muestras provendrian
de distribuciones diferentes. Comparando ahora los valores que hemos obtenido en la prueba
para statics, vemos que para todos los valores de k y del redshift z, statics es menor que el
valor critico de D, y por lo tanto, ambas muestras provienen de la misma distribucion, y dado
que la segunda muestra es una distribucién gaussiana, podemos concluir que la primera, la
distribuciéon del espectro de potencias, proviene de una distribucién gaussiana. Sin embargo,
en el apartado anterior, para la skewness 4.8 los resultados para modos pequenos no han dado
tan buenos resultados, por lo que seguramente el test K-S esté obviando algtiin detalle y en
realidad, los espectros no se comporten como una distribucién gaussiana o por lo menos no
con tanta precision.
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Figure 4.9: Histograma de espectros de potencias de BAM vs histogramas del espectro de
potencias de una distribucién gaussiana con misma media y varianza que la medida en el
espectro de BAM para un valor fijo del corrimiento al rojo z = 3.037 y distintos valores de k
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Figure 4.10: Histograma de espectros de potencias de BAM vs histogramas del espectro de
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4.4 Sesgo de los halos de materia oscura

En esta seccion se analiza el sesgo de los halos de la simulacién de BAM. Para ello, se calcula
el sesgo promedio a partir de la ecuacion 3.40.

El método que se aplicoé para deducir hasta que valor de k es el sesgo constante fue hallar
un valor medio a partir de los tres primeros valores del sesgo en funcién de k, obtenidos a
partir de la ecuacién 3.41, y generar una grafica (ver figura 4.11) del sesgo con barras de error
en funcion de k, de modo que se pueden considerar valores constante aquellos cuyas barras
de error caigan dentro del valor constante del sesgo (promedio de los 3 primeros valores), que
viene representado como una linea roja en la siguiente figura:

0.97 4 )
0.96 - i ‘ \ { !
o 0.951 ‘ | [
0.94 -
0.93 1 4 Bias promedio

1072
k [hMpc~1]

Figure 4.11: Sesgo para z = 0 en funcién de k. Este sesgo se mantiene constante hasta
k = 0.05hMpc~!

Como se puede observar en la figura 4.11 el sesgo se mantiene constante hasta k =
0.05h/Mpc y empieza a crecer a medida que nos acercamos a escalas més pequenas. Este
estudio se realizé para distintos valores de z con el fin de ver si habia alguna dependencia del
valor méximo del sesgo con el corrimiento al rojo. Finalmente se concluyé que, aunque dicho
valor méaximo varia un cierto rango, no aparece ninguna tendencia con z, por lo que se tomo
k = 0.05h/Mpc para todos los valores del corrimiento al rojo z.

4.4.1 Sesgo en funcion de la escala:

A continuacién, podemos observar el sesgo en funcién de los modos de k para diferentes valores
del corrimiento al rojo. A medida que avanzamos hacia escalas mas pequenas, es decir, valores
de k£ mas grandes, se observa una disminucién en la varianza del sesgo (las barras de error
son més pequenas). Estos resultados tienen sentido dado que si se compara con los resultados
obtenidos para los espectros de potencia de los halos de materia oscura en la figura 4.2, estos
espectros se comportan de la misma forma que el sesgo en términos de su varianza. Esto
se debe a que hay mayor desviacién respecto a la media en los valores de los espectros de
potencia a gran escala que a escalas inferiores y este comportamiento se refleja en el sesgo
debido a que este esta relacionado con el espectro de los halos y el de la materia oscura, y
este ultimo, veremos mas adelante que se comporta de forma muy similar al espectro de los
halos. Esta disminucién de la varianza a medida que disminuimos la escala puede verse de
forma mas clara en la figura 4.4, donde la varianza de los espectros de los halos es mayor a
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gran escala que a escalas menores. En la practica, esto significa que la varianza del sesgo de
los halos de materia oscura es mas grande a mayor escala debido a una mayor variacién en la
relacion entre la distribucion espacial de los halos y la distribucion de la materia subyacente
en diferentes regiones del universo.
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Figure 4.12: Sesgo de los espectros de los halos de materia oscura en funcién de la escala
hasta el valor maximo de k = 0.05h/Mpc.

4.4.2 Sesgo en funcion del corrimiento al rojo y la escala

En las siguientes figuras observamos el sesgo en funcién del corrimiento al rojo y de los modos
k, para 3 valores maximos de k = [0.02,0.05,0.07][hMpc~!] respectivamente. En las figuras
también aparece representada una linea roja que son los valores de referencia para el sesgo
efectivo, obtenidos a través de la féormula de ajuste de la funciéon de masa del halo desarrollada
por Tinker [v.g. 43]. Es caracteristico el tamano relativamente pequeno de las barras de error
v el hecho de que los valores del sesgo calculado no se encuentren méas cerca de los valores del
sesgo de referencia, si no un 10% por encima.
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Figure 4.13: Sesgo en funcién del corrimiento al rojo z y la escala a distintos valores de kiqz-
La linea roja representa los valores del redshift efectivo de referencia obtenidos a través de la
férmula de ajuste para la funcién de masa desarrollada por Tinker [v.g. 43]

Sin embargo, se puede deducir que una explicacion posible para las barras de error
pequenas, es que se deban a la gran similitud entre cada par de realizacion del espectro
de la materia oscura y de los halos de materia oscura. No obstante, en la practica, estas
realizaciones no deberian de ser tan similares ya que en la formacién de halos a partir de
campos de densidad de materia oscura surgen diferencias entre los espectros de potencia de
dichos halos y los espectros de la materia oscura original que los ha generado. Estas diferen-
cias aportan estocasticidad a los espectros de los halos de materia oscura. Sin embargo, a la
hora de calcular el sesgo representado en la figura 4.13, no estamos utilizando el campo de
densidad de materia oscura original, sino uno con una resolucién mucho menor, por lo que, la
Unica estocasticidad a la que estdn sujetos nuestros espectros es a la varianza césmica, la cual
al hallar el sesgo, y ser este un cociente entre ambos espectros, se cancela, y de esta forma, se
elimina en parte la estocasticidad asociada a las CI. Esto da lugar a un error estadistico casi
nulo, lo cual no es consistente con la realidad. Por ultimo, en cuanto a las barras de error
respecta, para k = 0.02 4.13(a), se observan unas barras de error més grandes. Esto se puede
deber a que al reducir el valor méximo de k no tenemos tanto espectros para promediar y
consecuentemente, al disminuir las muestras, el error estadistico aumenta. No obstante, esta
mayor varianza también se puede deber a que nos encontramos a escalas mayores, donde la
varianza del sesgo, como se ha observado en 4.12, es mayor.

Por otro lado, los valores obtenidos del sesgo b(z, k) no son consistentes con los valores de
referencia, ya que los primeros son un 10% mayores que los segundos. Un aumento en el corte
de masa, puede traducirse en una disminucién del sesgo del halo. Aumentar el corte de masa
conlleva un criterio de eleccién de halos a considerar mas riguroso, por lo que se considerarian
un menor nimero de halos de materia oscura, lo cual resultaria en un menor sesgo de los halos
respecto a la materia oscura subyacente. Por lo tanto, estos resultados podrian modificar y
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mejorarse estableciendo un corte de masa mayor a la hora de generar los catalogos de halos,
es decir, cambiando el modelo. Sin embargo, la causa del error podria tener otra fuente, y
es que el método no esté generando los espectros de la forma esperada y por lo tanto, los
espectros del catdlogo generado estén sesgados. Para deducir dénde se encuentra el error, se
analizaran los espectros de los halos de referencia con la media de los espectros del catalogo
de halos con el fin de observar si coinciden. Estos resultados se muestran en las figuras 4.14:
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Figure 4.14: Valor medio de los espectros de potencia de los halos (linea discontinua azul) y
el espectro de los halos de referencia (linea roja) en funcién de la escala

Observando los resultado de las graficas 4.14 se puede concluir que el espectro de los halos
de referencia y el valor medio de los espectros producidos por BAM coinciden, sobretodo a
gran escala, que era la regiéon de nuestro interés ya que el sesgo solo se calcula para escalas
grandes hasta k ~ 0.05. Por lo tanto, se puede deducir que es el modelo lo que no es correcto,
y la eleccion de otro corte de masa podria mejorar estos resultado.

4.4.3 Espectro de los halos de materia oscura

En las siguientes figuras 4.15 podemos observar el espectro de la materia oscura multiplicado
por el sesgo efectivo de referencia utilizado en las figuras anteriores (4.13).
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Figure 4.15: La linea naranja es el espectro de potencias de la materia oscura multiplicado
por el valor del sesgo efectivo obtenido a partir de a férmula de ajuste para la funcién de
masa del halo de [43]. La linea azul representa el espectro de potencia de los halos de materia
oscura de BAM.

Se observa que el espectro de potencias de los halos de BAM en las figuras 4.15 no se
ajusta al producto del espectro de la materia oscura y el sesgo de referencia, y que a medida
que aumenta el corrimiento al rojo, esta diferencia entre ambas distribuciones se hace cada
vez mas evidente. Sin embargo, esto tiene sentido ya que en la seccién anterior (4.13), ya se
ha comentado que el sesgo calculado es un 10% mayor que el sesgo de referencia y dado que
a medida que el corrimiento al rojo aumenta, el sesgo de referencia también aumenta, esta
diferencia entre ambas distribuciones es la esperada.
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Conclusiones

Tras el andlisis del espectro de potencias de los halos de BAM, podemos concluir que en
general, se han obtenido resultados de calidad y que se ajustan con precisiéon a la teoria y
referencias a gran escala k ~ 0.2hMpc~!.

En primer lugar, la varianza experimental 4.5 se ha ajustado con precisién a la varianza
tedrica a pequenos modos, como era de esperar dado que a gran escala nos encontramos en
el régimen lineal. Del mismo modo, la matriz de correlacién 4.6 presenta baja correlacién
entre modos pequenos y a medida que aumenta k también lo han hecho los coeficientes de
correlacion, cumpliendo asi lo esperado, ya que debido al acoplamiento entre modos, a medida
que disminuimos la escala, comienzan a aparecer no linealidades (v.g. estructuras). Al analizar
la curtosis de los espectros de potencia, hemos obtenido resultados consistentes con los valores
para la curtosis de la distribucién gaussiana a gran escala. Esto es lo esperado y significa que
los espectros se estan comportando como una distribucién gaussiana, en respecto a la medida
de la curtosis. Sin embargo, cabe destacar que al analizar la skewness del espectro, se han
obtenido resultados que no corresponden a una distribucién gaussiana a muy pequenios modos
(k < 0.05hMpc~'). No obstante, cabe recordar que se considera que el espectro se puede
analizar en el régimen lineal hasta k ~ 0.2hMpc™!, y en el rango entre k = 0.05hMpc~' y
k = 0.2hMpc~!, la skewness de la distribucién gaussiana varfa de forma similar a la de los
espectros, por lo que en ese rango, podemos concluir que el espectro se comporta como una
distribucién gaussiana. Por otro lado, el test K-S ha dado buenos resultados para todos los
valores de k y de z utilizados, es decir, el resultado de este test sugiere que los espectros de
los halos se comportan como una distribucién gaussiana. De esto se puede deducir que el test
K-S esta obviando algiin aspecto o no es tan preciso como el andlisis de la skewness en modos
muy pequenos.

En cuanto al sesgo de los halos de BAM, siguen la tendencia esperada, pero sus valores
obtenidos son un 10% mayores que los valores para el sesgo de referencia. Probablemente, esto
se deba al corte de masa de los halos escogidos, por lo que para futuros experimentos, seria de
interés generar un catdlogo de halos cuyo modelo utilice un corte de masa superior, con el fin
de observar si de esta forma se minimiza el sesgo del catdlogo de halos obtenido. Por otro lado,
las barras de error de este sesgo que se obtienen son muy pequenas, por lo que en un futuro se
podrian investigar diferentes rutas para no minimizar en tal medida las barras de error, dado
que al estar utilizando un conjunto de espectros de materia oscura de baja resolucién (siendo
ademds estos muy similares a los espectros de los halos), y no el conjunto de espectros de
materia oscura original, nuestra tnica fuente de estocasticidad es la varianza césmica, la cual
se elimina al calcular el sesgo, por ser este el cociente entre los dos conjuntos de espectros de
potencia. Una alternativa para no perder esta estocasticidad podria ser utilizar un conjunto
de espectros de potencia de la materia oscura de mayor resoluciéon. Por tltimo, los resultados
del producto del espectro de la materia oscura y el sesgo efectivo concuerdan a la perfeccion
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con los resultados esperados, teniendo en cuenta que el sesgo calculado en 4.13 era un 10%
mayor que el sesgo efectivo de referencia.

En conclusién, la mayoria de comparaciones con referencias teéricas han dado buenos
resultados y se han ajustado a lo que se esperaba, y aunque la skewness y los valores del sesgo
no hayan sido los esperados, en el futuro podran realizarse mejoras para ajustar mejor los
productos teniendo en cuenta estos resultados. Por lo que, en gran medida, podemos concluir
que los productos de BAM reproducen correctamente la estadistica de 2 puntos de los halos
a gran escala.
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