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1. Resumen

A medida que la radiacion electromagnética se propaga a través del universo e in-
teractiia con el gas que conforma el medio intergalactico, se producen absorciones del
tipo Lyman-a que quedan reflejadas en su espectro. Este conjunto de lineas de absor-
ciéon conforman lo que conocemos cémo Bosque de Lyman-a. Debido a su naturaleza y
caracteristicas, el Bosque de Lyman-a se ha convertido en una de las herramientas mas
potentes para el estudio del medio intergalactico y, por tanto, de la evolucién del uni-
verso. En este trabajo he desarrollado un programa computacional en Python que, en
base a simulaciones cosmoldgicas hidrodinamicas, permite la reconstruccién del Bosque
de Lyman-a. Para ello se hara necesaria la definicion de profundidad optica del medio
intergaldctico como una medida de la opacidad de éste ante la radiaciéon. En este contexto
se han estudiado distintas aproximaciones al calculo de la profundidad éptica, como la
Fluctuating Gunn-Peterson Approximation o el ajuste a la sobredensidad. Gracias a ellas
la modelizacion del Bosque de Lyman-a se simplifica considerablemente, permitiendo la
rapida obtencién de resultados que, sin embargo, no difieren de los resultados exactos en
mads del 4 %. Finalmente se ha estudiado el efecto producido en el Bosque de Lyman-o
al introducir fluctuaciones sobre la tasa de fotoionizacién y se ha comprobado que las

observaciones actuales restringen estas fluctuaciones a un factor menor de 0.5.
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2. Introduccion

Aproximadamente 4.4 millones de anos después del inicio del Universo tal y cémo
lo conocemos, cuando la denominada materia oscura dejéo de dominar sobre la materia
bari6nica, comenzé una época de vital importancia: La época de la Reionizacion (EoR)
(Zaroubi, 2013). Su inicio viene marcado por la formacién de las primeras estrellas y
posteriormente cudsares (Quasi-stellar Objects, mucho mas luminosos que las estrellas),
fuentes de radiacion que poco a poco irfan ionizando toda la materia bariénica que con-
forma el medio intergaldctico (IGM). El espectro de radiacién electromagnética de estos
cudsares comenzara a viajar por el universo, atravesando vastas regiones del IGM e inter-
actuando con la materia que lo conforma. Cuando dicha radiacion cruce zonas del medio
donde atin queden dtomos de hidrégeno sin ionizar, éstos la absorberan para promocionar
su electrén hasta el primer estado excitado, produciendo asi unas lineas de absorcion en
el espectro del cudsar a 1215.5 A. Debido a la expansién del universo, la posicién (en
términos de longitud de onda) en el espectro que estas lineas de absorcién ocupen expe-
rimentara la variacién conocida como corrimiento al rojo. Asi, aunque todas las lineas se
correspondan con el mismo tipo de absorcion y, por tanto, tengan la misma longitud de
onda caracteristica, su posicién en el espectro observado sera distinta y relativa al tiempo
en el que se produjo la absorcion: aquellas més antiguas seran las que mayor cambio hayan
experimentado y viceversa. El conjunto de lineas de absorcién presentes en el espectro del
cuasar que nos llegua tras atravesar el IGM recibe el nombre de Bosque de Lyman-a.

Este tipo de absorciones se caracterizan por su significativa sensibilidad a la densidad
de hidrégeno neutro y alta seccion eficaz, lo que implica elevadas posibilidades de que
ocurra el proceso. Esto hace del estudio del Bosque de Lyman-a un aspecto esencial para
la caracterizacién de las principales propiedades del IGM, como su estado de ionizacion
(Zaroubi, 2013) o la relacién densidad - temperatura que exhibe el gas que lo conforma
(Kulkarni et al., 2015).

Por medio de este trabajo buscamos, en primer lugar, desarrollar una herramienta
computacional que nos permita recrear con precision las medidas del Bosque de Lyman-a
en base a los datos que proporcionan las simulaciones cosmoldgicas; en este caso, utili-

zaremos los resultados de la simulacién Nyz. Para ello primero deberemos determinar la



densidad de hidrégeno neutro presente en cada regién del IGM para, a partir de ella,
calcular la profundidad éptica (y, por tanto, el flujo) caracteristico. Buscaremos, ademas,
distintas aproximaciones al calculo de la profundidad éptica que nos permitan prescindir
del conocimiento de ciertas magnitudes fisicas que si son necesarias para llevar a cabo el
calculo exacto. Estas aproximaciones resultan extremadamente ttiles a la hora de descar-
tar nuevos modelos cosmolégicos: aquellos modelos cuyo espectro de absorcion generado
por las aproximaciones discrepe del Bosque de Lyman-a observado por encima del limite
de error que supone la aproximacion pueden ser directamente rechazados sin necesidad
de llevar a cabo el cdlculo completo, el cual veremos que es computacionalmente pesado.

Por tltimo, estudiaremos cudl es el efecto producido en el Bosque de Lyman-« tras
introducir fluctuaciones en el valor del campo de ionizacion del medio. Esto, de nuevo,
nos permitira caracterizar modelos en los que la tasa de ionizacién presente en el IGM
no sea constante sino dependiente de otras magnitudes fisicas como puede ser la tempe-
ratura (D’Aloisio, McQuinn y Trac, 2015) o la densidad bariénica; aquellos modelos que
produzcan cambios en el Bosque de Lyman-a superiores al margen de error podran ser
descartados.

En cuanto a la organizacién de este trabajo, encontraremos en la Seccién 3 el contexto
tedrico necesario para la comprensiéon del procedimiento y los resultados. En él hablaremos
tanto del modelo cosmoldgico en el que se enmarca este trabajo como de las principales
caracteristicas del medio intergalactico y del Bosque del Lyman-«. A continuacién, en
la Seccién 4 explicaremos el procedimiento llevado a cabo para obtener los resultados
expuestos en la Seccion 5. En referencia a los resultados, éstos se encuentran divididos en
cuatro partes principales: el cdlculo de la densidad de hidrégeno neutro (Seccién 5.1), el
célculo de la profundidad 6ptica de forma exacta (Seccion 5.2), el cédlculo de la profundidad
6ptica usando la aproximacion Fluctuating Gunn-Peterson Approzimation (Seccién 5.3) vy,
finalmente, los resultados obtenidos al considerar fluctuaciones (Seccién 5.4). Por ultimo
presentamos las conclusiones en la Secciéon 6. Adicionalmente se incluyen varios Anexos
(Secciones 8, 9 y 10) donde ampliamos algunos de los aspectos introducidos en el marco
tedrico, presentamos parte del cédigo desarrollado para este trabajo e incluimos algunas

graficas complementarias al discurso expuesto en los resultados.



3. Marco teorico

3.1. Cosmologia

Este trabajo se enmarca en el contexto cosmoldgico de la teoria del hot Big Bang,
mas en concreto en el modelo ACDM. Este modelo propone que no sélo el universo
se compone de materia y radiaciéon sino que es necesaria la presencia de la denominada
energia oscura para explicar un universo como el que observamos, un universo en expansion
acelerada. Supongamos que no existiese nada mas que materia y radiacion: la atraccion
gravitatoria necesariamente traeria mas y mas cerca entre si las galaxias, desechando
entonces la posibilidad de una expansion que se acentiia con el paso del tiempo. Luego
necesitamos algtin tipo de fuerza o energia que ”luche” contra esta atracciéon de modo
que las predicciones tedricas se correspondan con la aceleracién observada. Esta es la
denominada energia oscura. En esta seccion introduciremos los fundamentos del modelo
ACDM, necesarios para la comprensién y el desarrollo del trabajo; para mayor informacién
se incluye en el Anexo A (S.8.) un discurso mas detallado de las bases de este modelo
cosmoldgico y los pardmetros que lo caracterizan.

En primer lugar debemos tener en cuenta que, en un universo en el que el espacio-
tiempo experimenta cambios, se hace necesaria la definicién de la distancia con especial
cuidado ya que lo que ”ayer” pudo medir una determinada distancia, "hoy”’no es necesa-
riamente la misma. Es por ello que se definen dos magnitudes distintas: la distancia fisica

—

o propia (7) y la distancia comévil (1), ambas relacionadas mediante el factor de expansién

a(t):

7(t) = a(t)l. (1)

Asi, en un universo que se expande, como las evidencias observacionales indican que

es el nuestro, la distancia propia cambiara con el tiempo segin el factor de expansion,
mientras que la distancia comovil se mantiene constante. Convencionalmente se ha tomado
el valor de a(t,) = 1 con t, el tiempo actual. Es decir, cuando el universo tenia la mitad
del tamano que tiene ahora, el factor de escala deberia tomar el valor de 1/2 (Wise, 2019).
Pero, ; Cudles son esas evidencias observacionales que sugieren que nuestro universo es

de facto un universo en expansiéon? Desde comienzos del S.XX se ha medido la velocidad



radial con respecto a la Tierra de una gran cantidad de galaxias gracias al efecto Doppler
de sus lineas de absorcién (como veremos en la Seccién 3.1.1). Si bien los resultados
que se esperaban eran velocidades radiales sin relacién alguna entre ellas, la realidad era
otra bien distinta: no sélo todas ellas se alejaban de la Tierra sino que también parecian
alejarse entre si. Fue Hubble en 1929 quién expuso que esta velocidad (v) era directamente

proporcional a la distancia fisica (r) con respecto al observador (Carroll y Ostlie, 2017):

v=H,r, (2)

siendo H, la constante de proporcionalidad, conocida como el parametro de Hubble,
la cudl se relaciona con la velocidad a la que se expande el universo. Aunque es constante
para un tiempo determinado (por ejemplo, H, hace referencia al valor del parametro en el
tiempo actual), su valor experimenta cambios segin el tiempo en el que nos situemos. Es
decir, la velocidad de expansién de nuestro universo no es contante, lo que implica que no
solo el universo se estd expandiendo sino que lo hace (en este caso) de forma acelerada.

En cuanto al pardmetro de Hubble en el tiempo presente (H,), constrefir su valor ha
sido motivo de numerosos estudios y disputas en el ambito de la cosmologia. Historica-
mente, esta incertidumbre acerca de su valor ha motivado el uso de un nuevo parametro
adimensional h que permitiese englobar todos los posibles valores de H,. La relacion

establecida entre ambos es:

H, =100~ kms 'Mpc ™. (3)

Actualmente, diversas medidas apuntan a un valor de A = 0,7 con un porcentaje de
error del 4 % (Garcia-Bellido, 2005).

En la descripcion dindmica que el modelo ACDM hace del universo entran en juego
cuatro variables: el factor de expansién (a(t)), la densidad de masa del universo (p), su
curvatura (k) y la presion del fluido (P). Para tratar las contribuciones de los distintos
tipos de materia (o energia) sobre la densidad total, se define la densidad critica (p.) como
la densidad de un universo tal que, si su curvatura fuese nula (k = 0), fuese también un

universo estatico. Matematicamente se puede definir cémo:



o=t eon () =2, @)

donde aparecen la primera y segunda derivada temporal del factor de expansién, a(t) y

a(t) respectivamente, y la constante de gravitacién universal G. Notemos que, al depender
del pardmetro de Hubble (H (t)), el valor de la densidad critica variara en el tiempo.

En base a la densidad critica se define el parametro de densidad energética (£2)
para todos los tipos de materia que contribuyen a la densidad total como la relacion
entre la densidad de un determinado tipo (p;) y la densidad critica: €; = £-. Teniendo
entonces tres componentes modeladoras de la dindmica del universo (materia, radiacién
y energia oscura) a las que podemos anadir el efecto de la curvatura, resulta 1til escribir

el pardmetro de densidad de cada una de ellas (Garcia-Bellido, 2005):

R LT (5)
donde (2,; representa el parametro
de densidad de la materia, Qi el res- Qa1 0.319181
pectivo a la radiacién, 2, el correspon- Qr 0
diente a la energia oscura y €2, el de la Qu | 0.680819
curvatura. Si estas son todas las con- Q. 0
tribuciones existentes, la suma de todas Qp | 0.049648
ellas debe dar como resultado la unidad. h | 0.670386

Dentro del modelo ACDM, los valo- Tabla 1: Parametros de densidad y valor de
res para los distintos pardmetros de den- h utilizados en el desarrollo de este trabajo.
sidad energética que mejor se adaptan a

las observaciones son: Q, ~ 0,69, Q) ~ 0,31, Qg ~ 0y Q. = 0 (T.-P. Cheng, 2015). Es
decir, nuestro universo esta dominado por la energia oscura. Es importante distinguir que
el término debido a la materia engloba no sélo materia bariénica sino también materia
oscura fria (CDM de sus siglas en inglés cold dark matter), definida como aquella que
unicamente interacciona con la radiacion y materia bariénica mediante el campo gravita-
cional (Carroll y Ostlie, 2017). Para estos dos tipos de materia podemos calcular también

su pardmetro de densidad (Qcpy para la CDM y €, para la materia baridnica), teniendo

en cuenta que la suma de ambos debe ser el pardmetro de densidad de la materia ().
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El resultado es bastante interesante: la mayoria de la materia del universo es CDM, con
un parametro de densidad de Qcpy =~ 0,26 frente al parametro de la materia baridnica
Q, ~ 0,05 (T.-P. Cheng, 2015). Es decir, tinicamente un 5% de toda la materia/energia
que compone el universo es materia bariénica. Los valores concretos de los parametros

cosmoldgicos de densidad usados en este trabajo vienen detallados en la Tabla 1.

3.1.1. Redshift Cosmoldégico

Como dijimos en la Seccién 3.1, las medidas de las distancias de las galaxias que
dieron como resultado la enunciacién de la ley de Hubble-Lemaitre (Ec.2.) se llevaron
a cabo mediante el estudio del efecto Doppler de sus lineas de absorcién. ;A qué nos
referimos con ello?

Si recordamos, cuando tratamos fenomenos ondulatorios se define el efecto Doppler
c6mo la variacién de la longitud de onda (o frecuencia) recibida con respecto a la longitud
de onda (o frecuencia) emitida cuando existe movimiento relativo entre el emisor y el
observador. Cuando la distancia entre ambos se acorta, entonces la longitud de onda
disminuye (corrimiento al azul), mientras que si ambos se alejan entre si, la longitud de
onda recibida serd mayor que la emitida (corrimiento al rojo). Ahora bien, teniendo en
cuenta que el universo se expande y, por tanto, cualquier conjunto observador emisor se
estd alejando uno del otro, podemos inferir que toda onda electromagnética sufrird este
corrimiento al rojo en su viaje por el universo. Esto es lo que se conoce como redshift

cosmolégico (z). Matematicamente se define cémo:

/\o servaa_Aemiia A/\
o — Qatservaa tida) _ DA (6)

)
)\emitida A

donde Ajpservada Y Aemitida hacen referencia a la longitud de onda observada y emitida, res-
pectivamente. Podemos afirmar que esta variacién en la longitud de onda es proporcional
a la velocidad relativa del conjunto emisor-observador (T. Cheng, 2009):

AV

TN T (7)

siendo v la velocidad relativa entre emisor y observador y ¢ la velocidad de la luz.
De este modo, y usando la ecuacién de Hubble-Lemaitre (Ec.2.), podemos llegar a una

relacion entre el redshift cosmolégico (z) y la distancia emisor-observador (d):
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L (8)

C

Es importante recalcar que este cambio de longitud de onda por efecto Doppler no
se debe a las velocidades peculiares de los emisores sino a la velocidad de recesiéon. Es
decir, la velocidad debida a la expansién del universo es la tnica causante del redshift
cosmoldgico (que, para simplificar, a partir de ahora llamaremos solamente redshift). Si
no fuese asi, la aleatoriedad de la direccion de las velocidades peculiares de las fuentes
provocaria en los espectros corrimientos tanto al rojo como al azul. El hecho de que las
observaciones unicamente presenten corrimientos al rojo nos confirma que este cambio
en longitud de onda se debe a una velocidad cuya direcciéon todas las fuentes tienen en

comun: la velocidad de expansion del universo.

Tomando la Ecuacion 6 como punto de partida, sustituyendo la relacion :\\Obs = %
(T. Cheng, 2009) y teniendo en cuenta que, por construccién, a(t,) = 1, llegamos a la
siguiente relacion:

1+2z=

T (9)

Es decir, no s6lo podemos usar el redshift para medir distancias, como hemos visto en
la Ecuacion 8, sino que también lo podemos usar como medida de expansion del universo
o medida temporal. De hecho, en el d&mbito de la cosmologia es muy comun utilizar el
valor del redshift para denotar el tiempo en el que ocurrié un determinado evento en lugar
de tratar con la medida temporal en si. En concreto, y segun la definicién que acabamos
de hacer, el redshift actual tiene valor de z = 0 y, conforme vayamos retrocediendo en el
tiempo, aumentara su valor. Es decir, cuanto mas tiempo haya transcurrido desde que se

emitié cierta onda electromagnética, mayor sera el corrimiento al rojo que experimente.

3.2. El medio intergalactico

El estudio del universo no es una tarea facil, y mucho menos el estudio de su evolucién
desde el Big Bang, hace 13.6 billones de anos, hasta hoy. Sin embargo, las propiedades ac-
tuales del medio intergaldctico nos permiten comprender los distintos procesos evolutivos

por los que ha atravesado nuestro universo.



Denominamos medio intergalactico (IGM) al conjunto de materia y radiacién con-
tenida en el vacio que separa unas galaxias de otras. En nuestro universo, las galaxias
representan ”singularidades” en comparaciéon con la extension del IGM. Es por ello que,
aun compuesto por un gas bariénico muy poco denso (junto con materia oscura), la mayor
parte de la materia baridnica esta contenida en el medio intergalactico. En cuanto a su
composicion quimica, éste esta principalmente compuesto por los elementos originados
primordialmente: hidrégeno y helio. Con la creacién (y destruccién) de estrellas, ciertos
elementos mas pesados han pasado a formar parte del medio aunque, en comparacion
con las cantidades de hidrégeno y helio, su presencia apenas es visible en los valores de
las fracciones de composicién. Es por ello que las fracciones de composicién (X para el
hidrégeno, Y para el helio y Z para elementos pesados) se suelen tomar como constantes e
iguales a las del universo en su origen: X = 0.76, Y = 0.24, Z = 0. Para mas informacién

sobre la nucleosintesis consultar (Carroll y Ostlie, 2017).

3.2.1. Relacion densidad-temperatura

Si consideramos el universo como un sistema térmico aislado, la expansion del mismo
necesariamente implica una disminucién de la densidad media y, por tanto, una disminu-
cion de la temperatura de la materia bariénica que conforma el IGM. Es por ello que, de
forma general, podriamos predecir una tendencia clara de la temperatura del medio: el
enfriamiento. Es decir, el IGM estaba ”destinado” a enfriarse hasta el cero absoluto. Sin
embargo, esta tendencia se vera modificada gracias al proceso de la reionizacion.

Alrededor de z ~ 10 se comenzaron a formar las primeras galaxias (McQuinn, 2016),
emitiendo un débil pero no despreciable fondo de radiacién que interactuaria con la ma-
teria presente en el medio intergaléctico, calentandolo e ionizando los atomos neutros de
hidrégeno y helio (el cudl sélo recibe energia suficiente como para ionizar uno de sus dos
electrones) que lo componen. Aqui comienza la denominada Epoca de Reionizacién
(EoR). A medida que el niimero de galaxias aumentaba y comenzaban a nacer los prime-
ros cuasares, el fondo de radiacién alcanzaba lugares mas remotos del universo, ionizando
las nubes de IGM que encontraba a su paso. Se estima que la EoR termina en z ~ 6 (Wise,
2019), cuando la radiacién de fondo fue suficiente como para ionizar todos los atomos de

hidrégeno y helio (una primera vez) que componen el IGM. No serd hasta z ~ 2.7 que la



radiacion sea suficientemente energética como para llevar a cabo la segunda reionizacion
del helio. No obstante, la existencia de este fondo de radiacién emitido por galaxias y
cudsares 1no sélo produjo la (re)ionizacién del IGM sino también un fuerte aumento en su
temperatura mediante el calentamiento por fotoionizacién, alcanzando valores de ~ 20000
K (McQuinn y Sanderbeck, 2015).

A partir de este momento, el estado térmico del medio viene determinado por el equili-
brio de principalmente cuatro efectos: el enfriamiento adiabéatico debido a la expansion del
universo, el enfriaamiento por efecto Compton, el calentamiento por colapso gravitatorio
y el calentamiento por fotoionizacién (Kulkarni et al., 2015) (Para méas informacién sobre
procesos que afecten a la temperatura, consultar (McQuinn y Sanderbeck, 2015)). Este
equilibrio desemboca en una estrecha relacion entre densidad y temperatura del gas que

compone el IGM, la cudl podemos expresar cémo (Rudie, Steidel y Pettini, 2012):

T=T,A""" con A==, (10)

DD

donde p se refiere a la densidad del medio, p a la densidad media del universo y T, la
temperatura del gas cuando su densidad es la densidad media. Notemos que esta expresion
dicta un mayor enfriamiento para aquellas zonas del universo donde la densidad sea baja,
mientras que donde haya una mayor densidad, habra una mayor temperatura. Tanto T,
como 7 son los parametros que debemos ajustar con los resultados observacionales para
un valor de redshift determinado, pudiendo reconstruir asi la historia térmica del IGM.
Veremos en la seccién de Resultados (5.3.1) que la caracterizacién de estos pardmetros se

puede llevar a cabo mediante el estudio de las lineas de absorcion del Bosque de Lyman-a.

3.2.2. Estado de ionizacion del medio intergalactico

Dentro del gas del IGM, y en relacion con el estado de las particulas que lo compo-
nen, es posible diferenciar dos procesos distintos que alteran el estado energético de dichas
particulas: la ionizacion y la recombinacion. Ambos procesos son contrarios y complemen-
tarios: la ionizacion consiste en la pérdida de un electrén por parte de una particula tras
recibir suficiente energia, mientras que la recombinacion alude al proceso mediante el
cual una particula ionizada se vuelve a combinar con un electrén del medio para alcanzar

un estado neutro. Ambos procesos se pueden llevar a cabo a través de diversos canales,



cuya probabilidad dependera en alta medida de la densidad y temperatura del IGM.

En cuanto a la ionizacién, la energia puede ser suministrada a la particula bien gracias
al choque de ésta con un fotén (en cuyo caso hablamos de fotoionizacién) o bien al
choque con un electrén que previamente ha sido expulsado de otra particula (que entonces
denominamos ionizacién colisional). Por otra parte, la recombinacién puede ser de tipo
radiativa, en la que una carga positiva capta un electrén del medio y emite un fotén con
la diferencia de energia, o de tipo dieléctrica, en la que el &tomo, al captar un electrén del
medio, utiliza su energia para promocionar otro de sus electrones a un nivel de energia
maés alto. Eventualmente este electron excitado decaerd, emitiendo entonces un fotén con
la diferencia de energia, que sera menor a la del fotéon emitido tras la recombinacion
radiativa. Estos cuatro procesos seran los que consideremos a la hora de establecer el

estado de equilibrio de ionizacion en el gas que compone el IGM.

3.3. El Bosque de Lyman-«a

La radiacién emitida por un cudsar (galaxias en cuyo centro se sitia un agujero negro
super masivo) a un determinado redshift realiza un largo recorrido en el espacio-tiempo
hasta, por fortuna, llegar a nuestra galaxia, permitiéndonos observarla y analizarla. En su
recorrido, esta radiacion habra interactuado con toda aquella materia baridnica encontra-
da a su paso, dejando huella de dicha interaccion en su espectro de radiacién. Considerando
que, en la vastedad del universo, los picos de densidad (que senalan la presencia de gala-
xias y cudsares) son una rareza, la probabilidad de que la radiacién haya atravesado en
su viaje una de estas zonas es extremadamente baja. Podemos afirmar entonces que las
alteraciones en el espectro se deberan tinicamente a la interaccién con el gas del IGM. El
analisis del espectro observado nos hablara, por tanto, de las principales caracteristicas
de las particulas que conforman el gas del IGM.

Imaginemos que el haz de luz emitida por un cudsar se encuentra en su camino por el
IGM una zona de gas neutro. Si la longitud de onda de la radiacién es menor a 1215.5 A,
los fotones tendran energia suficiente como para que el hidrégeno neutro (que de ahora
en adelante también denotaremos como HI) promocione su electrén del estado funda-
mental al primer estado excitado. Esta transicion, conocida como transicion de Lyman-ca,

marcard una linea de absorcién en el espectro continuo del cuasar. Ahora bien, cuando
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nosotros observemos dicho espectro, la linea se habra desplazado hacia el rojo debido al
redshift, resultando en una linea de longitud de onda s = 1215.5(1 —l—znube)A. Cuando la
radiacion vuelva a atravesar otras zonas relativamente neutras, se marcaran nuevas lineas
de absorcion en el espectro del cudsar, las cuales también experimentaran el correspon-
diente corrimiento al rojo. El conjunto de lineas de absorcion producidas por el paso de
la radiacion a través del IGM se conoce cémo el Bosque de Lyman-a.

Estas transiciones se caracterizan por depender fuertemente de la cantidad de hidrégeno
neutro de la nube. De hecho, la profundidad éptica de la nube (definida como la proba-
bilidad de que se produzca la absorcién de un fotén al atravesar un medio) es sensible
a densidades de HI del orden de ng; ~ 107"%m™3 (McQuinn, 2016). Es decir, un solo
atomo neutro de hidrégeno en un volumen de 10000 m? produce efectos relevantes en
el espectro que observamos. Es por ello que el estudio del Bosque de Lyman-«a presente
en los espectros de distintos cudsares ha sido tan influyente a la hora de determinar la
fraccion ionizada del gas que conforma el medio.

En la Figura 1 podemos ver tres espectros tipicos del flujo de cuasares a distinto
redshift que observamos desde la Tierra. En ella estan presentes tanto el Bosque de Lyman-
a como el correspondiente a Lyman-£3, dos de los elementos caracteristicos de un espectro
de absorcién. Debemos tener en cuenta que la longitud de onda ha ido experimentado
el corrimiento al rojo en su viaje hasta nosotros. Teniendo esto en mente, veamos las

diversas partes presentes en un espectro tipico:

= Linea ”Lyman-a”: Esta linea marca el comienzo del Bosque de Lyman-a justo des-
pués del pico de emision propio del espectro del cudsar. Se caracteriza por tener una
longitud de onda igual a 1215.5(1 + z) A, donde z se corresponde con el redshift

del cudsar.

= "Canal de Gunn-Peterson”: En los espectros de cudsares que se encuentren a un
redshift z > 6 podemos observar una zona donde todos los fotones han sido absor-
bidos y, por tanto, el flujo es nulo. Esta zona recibe el nombre de canal de Gunn-
Peterson (GP) en honor al astrofisico que dedujo por primera vez su existencia. El
hecho de que, como hemos comentado previamente, la absorcién Lyman-« sea tan

sensible a la presencia de HI en el medio provoca que, cuando la radiacién atraviese
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Figura 1: Tres espectros de distintos cudsares a diferentes redshifts. Se puede observar (de
derecha a izquierda) el pico de emisién propio del cudsar en la linea ”Lyman-a” (vertical
negra) seguido de las lineas de absorcién del Bosque de Lyman-a y la linea ”Lyman-3”
(vertical roja) seguida de las absorciones correspondientes a las transiciones Lyman-f.
Imagen adaptada de (McQuinn, 2016) y (Wise, 2019).

una zona poco ionizada, la mayoria de los fotones sean absorbidos de tal manera
que el flujo alcance un minimo. Es decir, las zonas neutras del IGM son 6pticamente
opacas a la radiacién, provocando ”canales” en el espectro. La ausencia de este canal
en cuasares de z < 6 implica, por tanto, que la radiacién emitida no atravesd zonas
de poca ionizacién. Es decir, el canal de Gunn-Peterson nos permite establecer el
final de la época de reionizacién, que los estudios actuales situan en un redshift de

z ~ 6.(Wise, 2019).

= Linea”Lyman-3”: A medida que nos movemos hacia la izquierda en el eje de longitud
de onda, la radiacién serd mas energética. Cuando la longitud de onda es superior a
1025 A los fotones tienen energia suficiente como para poder producir transiciones
Lyman-3, es decir, aquellas que promocionan el electréon del estado fundamental al
segundo estado excitado. A partir de este momento, las lineas de absorcién no sélo se
corresponderan con la transicién « sino también con la transicion 3. De igual forma,
a medida que contintie aumentando la energia, entrardn en juego también otras
transiciones. Es por eso que, la zona "1itil” (para nuestro objetivo) del espectro acaba
con la linea de Lyman-£3, ya que ambos tipos de absorcién comienzan a mezclarse,

complicando mucho mas su anélisis.
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s Linea "limite de Lyman”: Esta linea marca el punto en el que la radiacion tiene

energfa suficiente como para ionizar por completo el d&tomo de hidrégeno (911 A).

Notemos que ninguno de los espectros mostrados en la Figura 1 presentan el canal
de Gunn-Peterson: al ser todos ellos posteriores a z = 6, la FoR ha finalizado y, por
tanto, la mayoria de los atomos del IGM estan ionizados. Tampoco es posible apreciar el
limite Lyman debido al rango de longitudes de onda escogidas en eje de abscisas. Para la

observacién de un espectro tipico a un mayor redshift consultar (McQuinn, 2016).

3.3.1. La forma de las lineas de absorcién

No sélo de la presencia de las lineas podemos obtener informacion sobre el medio
intergalactico, sino también de la forma de las mismas. Como tratamos en la Seccion 3.1.1,
toda onda electromagnética sufrird, debido a la expansién del universo, una variacién en
su longitud de onda. Es por eso que todas las lineas de absorcion, pese a producirse a
la longitud caracteristica de la transiciéon, experimentaran un desplazamiento de longitud
de onda que se reflejara en la posiciéon que tomen en el espectro; sin embargo, la forma
efectiva de las lineas de absorcion no se verd afectada por el redshift. Es asi que para el
estudio del perfil de las absorciones no tendremos en cuenta el corrimiento al rojo. Es
decir, supondremos que la fuente se encuentra a z = 0.

Teéricamente, cuando se produce la absorcién de fotones (sea cual sea el tipo de
absorcién), en el continuo del espectro podremos observar una linea con longitud de onda
correspondiente a la energia necesaria para la transicién (en este caso, la longitud de
onda de la transicion Lyman-a es de 1215.5 A) Sin embargo, en los espectros reales
observamos que la ”"linea” tiene en realidad una cierta anchura, cuya mayor o menor
amplitud dependera de las caracteristicas propias de la zona donde se haya producido
la absorcion. En concreto, y como explicaremos a continuacién, la anchura depende de
la temperatura del gas, de su densidad y de la velocidad peculiar de los dtomos que lo
componen. El perfil final de la linea de absorcién recibe el nombre de perfil de Voigt.

A la hora de reconstruir el perfil Voigt, existen dos procesos a tener en cuenta: el

ensanchamiento Doppler y el ensanchamiento de presién (Carroll y Ostlie, 2017).

» Ensanchamiento Doppler: El hecho de que la nube de gas tenga una cierta tem-
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peratura necesariamente implica que los dtomos que lo conforman se mueven con
una velocidad aleatoria. De la existencia de esta velocidad se infiere que, por efecto
Doppler, el observador encontrara lineas de absorcion de Lyman-a en una longitud
de onda distinta a los 1215.5 A. Como estas velocidades no tienen una direccién
definida, el efecto puede ser tanto un aumento en la longitud de onda como una
disminucién de la misma. Es decir, la ”linea” se ensancha tanto hacia la derecha

como hacia la izquierda.

Asumiendo equilibrio térmico (es decir, temperatura homogénea dentro de la nube),
las velocidades de cada atomo vienen descritas por la distribucién de probabilidad

de Maxwell-Boltzmann, cuyo pico nos da la velocidad mds probable (v,,,). Este

2rT
m )

pico se corresponde con v, = donde T es la temperatura de la nube, x la

constante de Boltzann y m la masa de la particula. Si recordamos, el efecto Doppler

se podia describir como % = 2. De modo que, sustituyendo el valor de la velocidad

mas probable, el ensanchamiento por efecto Doppler se puede aproximar cémo:

M) = 2o, [26T (11)
C m

donde )\, representa el valor tedrico de longitud de onda correspondiente a la absor-

cion. Este valor se correspondera con el centro del perfil.

Notemos que el resultado depende de la temperatura de la nube: una mayor tem-
peratura implica mayores velocidades y, por tanto, mayor ensanchamiento en el
perfil de absorcion. Ademas, el hecho de que las velocidades sigan la distribucion
de Maxwell-Boltzmann implica que el ensanchamiento por efecto Doppler sobre una
linea de absorcion sera menos notable cuanto mas nos alejemos de la longitud de

onda central (\,).

Ensanchamiento de presién (y ensanchamiento colisional) Cuando la densidad de
la nube es suficientemente alta (n ~ 10%m™3) (Carroll y Ostlie, 2017), la proba-
bilidad de que un atomo interactiie con otras particulas no puede ser despreciada,
interaccién que perturbaria la posicién (en términos de energia) de sus orbitales. Es
asi como la longitud de onda necesaria para llevar a cabo la transicion de Lyman-«

puede encontrar variaciones que se traducen en un ensanchamiento del perfil Voigt.
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El ensanchamiento debido a la interaccién del &tomo con el campo electromagnético
creado por los iones de la nube se denomina ”ensanchamiento de presion” mien-
tras que el producido por el choque de colisiones entre atomos recibe el nombre
de ”ensanchamiento colisional”. Si bien son dos procesos distintos, ambos se suelen

englobar bajo el mismo término de ”ensanchamiento de presion”. Podemos expresar

2no (26T
AN~ 20O 26T (12)
CTr m

donde n representa la densidad de la nube y o la seccién eficaz de la colision.

este ensanchamiento cémo:

Como cabria esperar, el ensanchamiento de presion depende directamente de la
densidad de atomos presentes en el gas de la nube. Ademas, seguimos observando
la proporcionalidad con la temperatura ya que un aumento de esta significaria un

aumento de la velocidad de las particulas del gas y, por tanto, un aumento de la

probabilidad de interaccion.

Ademas del efecto sobre el perfil de
absorcién producido por las propiedades
fisicas de la nube de gas, no podemos
olvidar otro tipo de ensanchamiento: el
ensanchamiento natural. Este ensan-
chamiento se basa en el principio de in-
certidumbre de Heisenberg, que pode-
mos expresar como AF = %. Sabien-
do que la energia del orbital no puede
ser definida con exactitud debido a la
incertidumbre en el tiempo de vida me-
dio, tampoco la longitud de onda nece-
saria para la excitacion serd una magni-
tud exacta, lo que se traduce en cierta
anchura del perfil. El conjunto del en-

sanchamiento por presién y ensancha-

e — Amortiguador

N/ — — -Doppler

0.0 L 1 L 1 L 1
Ao
Longitud de onda

Figura 2: Representacion esquemética del
efecto sobre el perfil de absorcion del en-
sanchamiento Dopper y del ensanchamiento
amortiguador. En el eje x se representa la
longitud de onda mientras que en el eje y se
observa la relacién entre el flujo debido a la
absorcién (F)) y el flujo del continuo (F.).
Figura adaptada de (Carroll y Ostlie, 2017).

miento natural se suele denominar ”ensanchamiento amortiguador”.
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Teniendo todos estos efectos en cuenta, la expresion analitica de una perfil Voigt viene

dada por la siguiente ecuacién: (Luki¢ et al., 2015)

a a [~ eV’ (v — )

donde el parametro a (a = I'./4mAvp con I, la incertidumbre en el nivel del energia
(Hubeny y Mihalas, 2015)) cuantifica la relacién entre el ensanchamiento amortiguador y
el ensanchamiento Doppler, mientras que el parametro x hace referencia al desplazamiento

del perfil por efecto Doppler de la velocidad peculiar de la nube.

3.3.2. Flujo y profundidad éptica

Durante todo el desarrollo del trabajo entenderemos como flujo (F') la relacién entre
la radiacién emitida (del continuo) y la observada. Asi el valor minimo y maximo del flujo
seran, respectivamente, 0 (cuando toda la luz haya sido absorbida) y 1 (cuando la luz
recibida no haya sufrido absorcién alguna). Podemos expresar el flujo en términos de la
profundidad éptica (1), definida como el logaritmo natural del ratio entre flujo incidente
y flujo transmitido, mediante la Ecuacién 14. La profundidad optica es, por tanto, un
parametro adimensional que nos da una idea de la opacidad de un medio, que en este

caso, sera el medio intergalactico.

F=e. (14)

Supongamos que conocemos todos los valores fisicos que definen el estado de las nubes
de gas que conforman el IGM. La férmula general para el calculo de la profundidad éptica
del recorrido que la luz emitida por cierto cudsar (que se encuentra a una distancia comdvil
()) debera hacer hasta llegar a nosotros sera la integral en coordenadas comdviles de la
densidad numérica de hidrégeno neutro (ny,), la seccién eficaz del proceso de absorcién
Lyman-a (0,) y el factor de expansién (a = @), como podemos ver en la Ecuacion 15
(Zaroubi, 2013). La razdén por la cuél realizamos la integral en coordenadas coméviles y
no coordenadas fisicas es porque, simultaneamente al viaje de la radiacion por el espacio-

tiempo, este ultimo se estd expandiendo. Es decir, la distancia propia que nos separa del

cuasar no es constante y, por tanto, seria complicado establecer correctamente los limites
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de integracion. En cualquier caso, la expresion que define la profundidad éptica total en

coordenadas comoéviles es:

Q
7'(1/0):/0 nHI(l)U,,(lle)dl

Es importante notar que la densidad volumétrica de HI depende de la posicion [;

(15)

cada nube que compone el IGM contiene una cantidad de hidrégeno neutro distinta, de
modo que cada nube tiene una profundidad éptica propia. Es por eso que el célculo de
la profundidad éptica total expresado en la Ecuacién 15 no es mas que la suma de las
profundidades épticas de cada nube por la que la luz atraviesa.

Efectivamente, y como muestra la Ec.15., una mayor densidad de hidrégeno neutro
implicarfa una mayor probabilidad de que los fotones fuesen absorbidos para llevar a
cabo la ionizacién. Podemos observar también que la profundidad optica depende del
parametro v,, el cudl representa la frecuencia asociada a la longitud de onda central del
perfil de nuestra linea de absorcién (\,) representada en la Figura 2. En nuestro caso,
al tratarse de una linea de absorcion de tipo Lyman-«, sabemos que A\, = 1215.5 A, de
modo que podemos facilmente obtener el valor de v,,.

Si recordamos la relacién entre coordenadas fisicas y coordenadas comoviles (Ec.1.),

podemos obtener que el diferencial de distancia fisica equivale al diferencial de la distancia

dl

i1z due es justamente lo que

comovil divido por el factor de escala, es decir, dr =
tenemos en la Ec.15. Es licito entonces intercambiar un diferencial por otro eliminando
el factor ﬁ Ademsds, usando la ley de Hubble-Lemaitre (Ec.2.) es posible hacer un
segundo cambio de variable y transformar el diferencial de distancia propia en diferencial

de velocidad de recesiéon, obteniendo la siguiente ecuacion:

T(v,) = /OUQ N, (v)ayﬁ dv. (16)

Notemos que ahora la posicién de cada nube (con su respectivo valor de ny,) no se define
en base a la coordenada comévil de la misma (1) sino a su velocidad de recesién (v).
En cuanto a la seccién eficaz del proceso, la expresion a partir de la cual podemos

calcular su valor viene dada por la Ecuacién 17 (Lukié et al., 2015):
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me? 1

Oy = m_ecfl”A_VD¢V’ (17)
donde m, y e representan la masa y carga del eléctrén (respectivamente), fi, hace
referencia a la constante de fuerza de oscilador (que para las transiciones de Lyman-a
tiene un valor de 0.416), Avp la denominada ”anchura Doppler” y ¢, el perfil de la linea
de absorcién. Es importante recalcar que esta expresion esta escrita en unidades del Sis-
tema Cegesimal de Unidades (CGS) de modo que, si quisiésemos hacer el cambio al SI,
deberfamos multiplicar por 1/(4meg). En concreto, la anchura Doppler es la parametriza-
cién del efecto de la temperatura del gas sobre el perfil de la linea, como hemos explicado
en la subseccién anterior (3.3.1). Sabemos que, a mayor temperatura, mayor anchura del
perfil; es por ello que su definiciéon debe ser proporcional a la temperatura, como muestra

la Ecuacion 18:

2kgT

Avp = 91/0 con b= ) (18)
C mg

donde kp representa la constante de Boltzmann y my la masa del atomo de hidrégeno.
Unificando todas estas expresiones, junto con la expresion del perfil Voigt (Ec.13.),
obtendremos la ecuacién que define la profundidad optica a la que debera hacer frente la

luz emitida por un cuasar en su viaje por el IGM hasta nosotros:

7T€2flu/\o a vQ
T [ )10 e "

El estudio de como afecta cada uno de los factores presentes en la Ecuacion 19 y el

Ty =

alcance de las distintas aproximaciones lo llevaremos a cabo en la metodologia y resultados.
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4. Metodologia

Podemos dividir el proceso para llevar a cabo la modelizacién del Bosque de Lyman-«
en varias subsecciones: La primera de ellas se corresponde con el cédlculo de la densidad
de hidrégeno neutro (S.4.2.), cuyos resultados implementaremos para el célculo de la pro-
fundidad 6ptica y, por consiguiente, del flujo (S.4.3.); en esta subseccién encontraremos
tanto el tratamiento previo de los datos proporcionados por la simulaciéon como las distin-
tas aproximaciones al calculo de la profundidad 6ptica. Los detalles del codigo en Python
que he creado para la reconstruccién del espectro se encuentran en el Anexo B (S.9).
Finalmente estudiaremos como introducir fluctuaciones en la tasa de fotoionizacion en

nuestro modelo del Bosque de Lyman-« (S.4.4.).

4.1. Simulaciéon cosmolégica del medio intergalactico: Nyx

Los datos utilizados en este trabajo han sido extraidos de las simulaciones cosmolégicas
hidrodinamicas llevadas a cabo con el codigo Nyz. Estas simulaciones, creadas para el
estudio del medio intergalactico, reproducen la evolucién de una region del universo en
base a la modelizacién tanto de particulas de materia oscura (en concreto, CDM ) como de
materia bariénica, la cudl se configura como un gas ideal cuyo estado se ve influido por los
efectos de fotoionizacion y enfriamiento. Es por ello que, para la modelizacion del universo
la simulacién incluye tanto los efectos producidos por el campo gravitacional (el cudl
influye sobre ambos tipos de materia) como las leyes de la hidrodindmica (que tnicamente
influirdn sobre la materia bariénica). En la resolucién de las diferentes ecuaciones fisicas
que rigen el comportamiento de la materia que conforma el universo es necesario tener
en cuenta que el espacio-tiempo se encuentra en constante expansion. Para solventar este
inconveniente, el programa Nyz utiliza coordenadas coméviles que, a cada paso de la
variable temporal, traslada a coordenadas fisicas.

En las simulaciones cosmolodgicas llevadas a cabo con el codigo Nyz, el universo que-
da representado en un cubo dividido en 10243 ”celdas”; en este contexto definimos los
”pinchos” como el conjunto de celdas que representan las diferentes lineas de visién que
atraviesan el cubo. Para cada una de estas celdas el programa resolvera las ecuaciones

del comportamiento fisico de la materia en su interior, evolucionandolas a través de un
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alto rango de redshifts (z). Cabe mencionar que el nimero de celdas presentes en una
simulacién de este tipo dependerd de la resolucién establecida (en este caso, la resolucién
serd 1024).

Para este trabajo se han usado los resultados de una simulacién con cédigo Nyxz don-
de se representa una regién del universo mediante un cubo de lado 20cMpc/h (distancia
comdvil en funcién del valor de h). Nuestro espacio de trabajo lo conformarén 50000 pin-
chos de la simulacién, cada uno de ellos con 1024 celdas, de modo que en total tendriamos
5000x1024 celdas de ~ 20(ckpc/h)3. Para cada una de ellas utilizaremos los datos de su
temperatura (T'), velocidad peculiar en la linea de vista (vlos) y sobredensidad (£ = Ay)
para un redshift z = 3. Por otra parte, los parametros cosmoldgicos de densidad y valor
de h que se han utilizado para correr la simulacién vienen recogidos en la Tabla 1 de la

Seccion 3.1.

4.2. Calculo de la densidad de hidrégeno neutro

A la hora de calcular la profundidad optica producida por una celda necesitamos
conocer el valor de la densidad de hidrégeno neutro (ny,) presente en ella. Como ya
introdujimos en la Seccién (3.2.2), los dtomos que conforman el gas pueden ionizarse
y recombinarse mediante diferentes procesos: fotoionizacién, ionizacién por colisién, re-
combinacion radiativa y recombinacién dieléctrica. La probabilidad de que ocurran estos
cuatro tipos de interacciones se expresa con sus respectivos pardmetros: I', para la foto-
ionizacion, I'. para la ionizacion colisional, c,. para la recombinacion radiativa y ay para
la recombinacién dieléctrica. Todos estos parametros dependen fuertemente de la tempe-
ratura y sus valores se han ajustado experimentalmente. Para mas informacién, consultar
(Verner y Ferland, 1996) (Aldrovandi y Pequignot, 1973) (Voronov, 1997). En este trabajo
el célculo de los coeficientes se ha llevado a cabo utilizando las expresiones recogidas en
el apéndice del articulo (Luki¢ et al., 2015) y los valores tabulados presentes en (Haardt
y Madau, 2012).

Para establecer el equilibrio de ionizacién en el gas del IGM debemos imponer equili-
brio entre los posibles estados de ionizacion de las particulas que lo conforman; es decir,
equilibrio entre los estados ionizados de hidrégeno y helio, respectivamente. Para especi-

ficar tal estado de un elemento utilizaremos los subindices I (estado neutro), II (el atomo
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ha sido una vez ionizado) y III (el 4tomo ha sido dos veces ionizado), siendo este ultimo
unicamente aplicable al helio. Teniendo esta notacion en cuenta, el equilibrio de ionizacion

vendra dado por las siguientes ecuaciones:

(Fe,HIne + F%H1>nHI = O Hy eV (20)

(Fe,Helne + Fv,HeI)nHeI = (ar,HeH + ad,HeH)nenHeHa (21)

[(Fe,HeH + Oér,HeH + ad,HeH)ne + F’y,HeH]nHeH = Oér,HeHInenHeHI + (Fe,HeIne + F'y,Hel)nHep (22)

99299
1

donde la variable n; representa el nimero de particulas por unidad de volumen. Por
ejemplo, n. indica la cantidad de electrones libres por unidad de volumen mientras que
NHey, indica el nimero de dtomos de helio doblemente ionizado por unidad de volumen.
Ademas, los subindices de los parametros de ionizacién y recombinacion hacen referencia
al estado del elemento en cuestién al que afectan. Por ejemplo, I'y i, representa la pro-
babilidad de que un atomo de hidrégeno neutro (Hj) se fotoionice, mientras que o g,
representa la probabilidad de que un dtomo ionizado de hidrégeno (Hyp) se recombine.

A estas tres ecuaciones debemos afiadir la conservacion de la carga (Ec.23.), la con-

servacion de la abundancia de hidrégeno (Ec.24.) y la conservacién de la abundancia de

helio (Ec.25.):

Ne = nHII + nHeH + nH61117 (23>
Ny = N, + Ny, (24)
nHe - nHeI + nHeII + nHeHU (25)

donde nyg y nge hacen referencia al nimero de particulas por unidad de volumen de
hidrégeno y helio total, respectivamente, sea cual sea su estado de ionizacién. Es necesario

comentar que el valor de ny se puede calcular para un redshift fijo mediante la Ec.26.
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nyg = Qbch,O(l + Z)gAb, (26)

donde X representa la fraccién de hidrégeno presente en el Universo (X = 0.76) y
peo(1+ 2)? la densidad critica para un redshift z dado (en nuestro caso, z = 3). Notemos
que el término (14 z)3 proviene de la correcién por la expansién del universo que debemos
hacer a la densidad critica en tiempo presente (p.o) si queremos obtener su valor en un
tiempo pasado.

El sistema formado por las ecuaciones de equilibrio de ionizacion y conservacion de
carga y materia [(20), (21), (22), (23), (24), (25)] nos dard la cantidad de &tomos en cada
estado de ionizacion. No obstante, este sistema no puede ser resuelto de forma analitica: es
necesario hacerlo iterativamente. Para ello se ha utilizado el método de Newton aplicado
a la ecuacién de la conservacion de la carga (Ec.23.) e iterando sobre el valor de n..
Cuando todo el proceso haya terminado, habremos obtenido los valores de las densidades
de particulas de hidrogeno y helio, los cuales utilizaremos para calcular la profundidad

Optica de las nubes del IGM, junto con la densidad electrénica.

4.3. Calculo de la profundidad éptica 7 y flujo (F)
4.3.1. Tratamiento de datos: cambio de coordenadas

Dentro de los datos proporcionados por la simulacion, la posicién espacial de las dis-
tintas celdas viene expresada en coordenadas comoviles en funciéon del parametro h. De
esta forma, dado un pincho, la representacién grafica de la absorcién de cada una de las
celdas que lo componen tendra en el eje de abscisas la distancia comovil correspondiente
a cada celda. Sin embargo, en las expresiones para el calculo de 7 estamos integrando en
funcién de la velocidad de recesién. Nos conviene, por tanto, expresar la posicion de las
celdas de un pincho en base a la velocidad de recesion asociada.

El primer paso para llevar a cabo este cambio es traducir las coordenadas coméviles
en coordenadas propias mediante la Ec.1., recordando que el factor de expansién a(t) es
inversamente proporcional al redshift z (como podemos observar en la Ec.9.). Una vez que
nuestras coordenadas son distancias propias, usando la Ley de Hubble-Lemaitre (Ec.2.)

llegamos a los valores de las velocidades de recesion de cada una de las celdas. Si antes
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situdbamos cada celda con su posicién en el rango [0, 20cMpc/h], ahora cada una de ellas
tiene un valor asignado en el rango de velocidades [0, 2296.07 km/s|. Asi, la posicién de

las celdas viene definida por su velocidad de recesion.

4.3.2. Calculo exacto

Conocida la expresion general al calculo de la profundidad éptica total del camino que
recorre la luz desde su emisién hasta nosotros (Ec.19.), es necesario tratar de implemen-
tarla de la forma maés eficiente posible. Para ello, existen dos modificaciones que haran

mas sencillo el calculo total:

= Divisiéon del camino: Supongamos que queremos calcular el espectro de absorcion
resultante del paso de la radiacion de un cudsar por un pincho de nuestra simulacién.
Este pincho estara dividido, en este caso, en 1024 celdas, de las cuales conocemos
la densidad de HI, temperatura y velocidad peculiar (elementos necesarios para el
célculo de 7). Esto nos permite dividir la integral de todo el trayecto de la expresién
(Ec.19.) en un conjunto de integrales que representen el paso de la radiacién por
una unica celda. Asi, el espectro de absorcién final sera el conjunto de todas las
lineas de absorcion producidas por cada celda a través de la cudl la radiaciéon haya

viajado.

= Perfil Gaussiano: Como se puede intuir, la expresion del perfil de Voigt es bastante
complicada de utilizar. A efectos practicos es posible simplificar el calculo aproxi-
mando el perfil a una funcién gaussiana, cuya expresion podemos observar en la
Ec.27. Aunque es cierto que en los extremos el perfil de la funcién gaussiana se aleja
del trazado del perfil Voigt, para los valores de profundidad éptica del gas con los
que nosotros vamos a trabajar la aproximacion coincide con el perfil Voigt. Para un
andlisis més detallado de las diferencias entre ambos perfiles consultar (Luki¢ et al.,
2015).

1 (v —1,)

(ﬁ,, = mei con T = A—VD, (27)

donde x representa el ensanchamiento y/o desplazamiento (expresado en términos

de frecuencia) de la linea de absorcién asociada a la frecuencia caracteristica de la
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absorcién (v,). En nuestro caso, por ejemplo, esta frecuencia caracterisitca tiene un

. Cc __ C
valor de v, = X = TIoEk

Tomando entonces la Ec.19. e introduciendo estos cambios obtenemos la expresion
para el calculo de la profundidad éptica debida a la absorcién de tipo Lyman-a de una

unica celda al paso de la luz emitida por cierto cuésar:

7T62flu)\o 1 U —"Us,9
Ty = WC—_F](Z) /nHImeXp[—( b ) ]dU (28)

Es importante destacar que ya no estamos integrando a lo largo de todo el recorrido
desde el cudsar hasta nosotros (como haciamos en la Ec.19.) sino que los limites de inte-
gracién representan el origen y final de una celda (en términos de la velocidad de recesion
asociada a su posicion).

La dificultad del calculo de la profundidad optica mediante la Ec.28. radica en que
la velocidad de una celda tiene una componente debida a la expansién del universo pero
también una componente propia y distinta en cada una de ellas. En funcién de esta
velocidad peculiar se producird un cambio en términos de longitud de onda del perfil
de absorcién producido por una celda (anadido al debido a la expansién del universo),
pudiendo aparecer en zonas del espectro que en una primera aproximacion hubiésemos
asociado a otra celda distinta. Paralelamente debemos tener en cuenta que, al aumentar
la amplitud del perfil debido a la temperatura, éste puede sobrepasar los limites de la
celda y afectar a las celdas contiguas. Esto implica que el perfil de absorcién de una linea
producida en una celda puede desplazarse y/o ampliarse, superponiéndose a las lineas de
absorcion de otras celdas de su alrededor. Es decir, para reconstruir el Bosque de Lyman-a
es necesario no sélo calcular la profundidad éptica de cada celda sino tener en cuenta que
dicha profundidad puede afectar al igual que ser afectada por otras celdas diferentes.

En el codigo desarrollado para reconstruir el perfil de absorcion de la radiacion tras
atravesar un pincho calcularemos la profundidad éptica y el perfil Voigt (teniendo en
cuenta que dicho perfil puede haberse ensanchado y desplazado por efectos de temperatura
y velocidad peculiar) producido por cada celda de forma individual. El espectro final sera
la suma de los perfiles Voigt producidos por todas las celdas que constituyen el pincho en
cuestion. Para mas detalles sobre el cédigo y cémo se ha implementado el calculo de la

profundidad éptica en Python, consultar el Anexo B (S. 9.).
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4.3.3. Aproximacion Fluctuante de Gunn-Peterson

Histéricamente, debido a la falta de accesibilidad a simulaciones como de la que hace-
mos uso en este trabajo, el calculo de la profundidad 6ptica incluyendo los efectos de la
velocidad resultaba demasiado complicado a la vez que econémicamente costoso. El niime-
ro de usos de grandes ordenadores para correr las simulaciones y comprobar los resultados
estaba en cierto modo limitado, lo que propicié la bisqueda de aproximaciones mas sen-
cillas de comprobar antes de llevar a cabo el calculo exacto. Es por esta razén que nace
la denominada Aproximacién Fluctuante de Gunn-Peterson (que denominaremos
aproximacién FGPA por sus siglas en inglés Fluctuating Gunn-Peterson Approzimation).

La aproximacién FGPA, enunciada por Gunn-Peterson, simplifica la recreacién del
Bosque de Lyman-a obviando los efectos de desplazamiento y ensanchamiento del perfil
producidos por las velocidades peculiares y temperaturas de cada celda. Es decir, ésta
es una aproximacion al espectro de absorcién local, donde la profundidad éptica de cada
celda se calcula inicamente en base a su propia densidad de HI. Si imponemos por tanto
esta aproximacion en la expresion para la profundidad éptica (Ec.14.) obtendremos una

ecuacién mucho mas sencilla (Weinberg et al., 1997):

we? 1
= wNo . 29
TFPGPA mecfl H(z) NH; ( )

Usando esta aproximacién y tomando un redshift fijo (z = 3), el valor de la profundidad
6ptica inicamente dependerd de ny;,.

Sea la xy, la fraccién de hidrégeno neutro definida como zy, = Z—II{{I Sustituyendo esta
relacion en (Ec.29.) y reagrupando constantes, la ecuacién para la profundidad dptica de

una nube queda (McQuinn, 2016):

TH, 1+ 2.
F%)(T)S/Za (30)

Trapa = 1,3A(

donde recordemos que A = %. El espectro de absorcién resultante del uso de esta expre-

sién para el calculo de la profundidad éptica se encuentra en el apartado correspondiente
de la Seccién 5.3.

Consideremos el hecho de que para un redshift z = 3 la reionizacién del hidrégeno y

la primera reionizacion del helio se suponen ya completas; podemos asumir, por tanto,
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que la radiacion esta uniformemente distribuida en el medio, dando lugar a un campo de
fotoionizacién homogéneo en todas las zonas del IGM. Es decir, la tasa de fotoionizacién
se supone la misma en todas las celdas de nuestra simulacion. Asi, al estar imponiendo
equilibrio de ionizacion en el gas que compone el IGM, el valor de la densidad numérica
de hidrégeno neutro dependera de la densidad de la nube, su temperatura y el valor

(constante) de la tasa de fotoionizacién. Matemdaticamente (Weinberg et al., 1997):
ny; X p2T_0’7/F%H[. (31)

Esto nos permite calcular la profundidad optica de una nube sin necesidad de conocer
los valores de la densidad de hidrégeno neutro, sino simplemente conociendo su sobre-
densidad y temperatura. Podemos ir mas alld si tenemos en cuenta la relacién existente
entre sobredensidad y temperatura expuesta en la Ecuacién 10: finalmente 7 de una celda

unicamente dependera de su sobredensidad:

Tajuste ™ alA® con B=2-0.7v, (32)

donde v es el exponente que, junto con Tj, define la relaciéon densidad - temperatura

(Ec.10.) Este es el ajuste experimental a la densidad.

4.4. Fluctuaciones en la tasa de fotoionizacion

En este trabajo estudiaremos los efectos producidos en el Bosque de Lyman-« al intro-
ducir ciertas fluctuaciones en el valor de la tasa de fotoionizacién. Para ello usaremos el
mismo script en lenguaje Python creado para el calculo de la cantidad de hidrégeno neutro
presente en una nube (S.4.2.), ny,, y modificaremos el valor de la tasa de fotoionizacion,

Iy g1, como indica la siguiente expresion:

thl[(;rt[ = F%Hl(l + fA)v (33)

donde A representa la sobredensidad de la nube y f el factor que dard mayor o menor
peso a las fluctuaciones. Segin esta expresion, el valor de la tasa de fotoionizacién deja de
ser constante e igual para todas las celdas y pasa a depender del valor de sobredensidad de

cada una de ellas. Es tipo de fluctuaciones son consistentes con el hecho de considerar que
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las principales fuentes de radiacion ionizantes (cudsares y galaxias) se originan en aquellas
zonas caracterizadas por picos en la densidad bariénica. Asi, alli donde la densidad sea
mayor, mayor sera también el campo de radiacién ionizante.

Veremos en la Seccién 5.4 cémo afectan estas fluctuaciones al flujo en funcion del valor

del factor f que acabamos de definir.

4.5. Analisis estadistico

Para llevar a cabo la comparacion de los espectros generados con las distintas aproxi-
maciones al calculo de la profundidad 6ptica usaremos dos tipos de estadistica: la media
aritmética y la FDP (funcion de densidad de probabilidad) del flujo.

En cuanto al calculo de la media, el mismo proceso tanto para las dos aproximaciones
FGPA (en las que la profundidad éptica se obtiene localmente) como para el calculo
"exacto” deberia ser el siguiente: primero se llevaria a cabo el célculo de los valores de
7 de todas las celdas de nuestra simulacion, es decir, de los 50000x1024 sets de datos
disponibles. A continuacién calculariamos el flujo asociado a cada uno de los valores de
profundidad éptica para, finalmente, hacer la media de todos ellos, obteniendo entonces
el flujo medio (<F>). Ahora bien, la carga computacional del cdlculo de la densidad
de hidrogeno neutro y posteriormente de la profundidad éptica para cada una de las
celdas que componen nuestro espacio de trabajo es enorme. Para el estudio estadistico
que vamos a llevar a cabo no es necesario calcular todos los datos; con tomar un rango lo
bastante grande como para mostrar las caracteristicas generales es suficiente. En nuestro
caso hemos elegido un rango de 4000 pinchos, lo que hace un total de 4000x1024 celdas
con sus respectivos valores. Serd sobre estos valores sobre los que calcularemos la media
del flujo, la cudl utilizaremos como herramienta de comparacién entre las aproximaciones
FGPA y el calculo exacto.

En cuanto a la FDP, ésta se define como la densidad de probabilidad de los distintos
valores discretizados de, en nuestro caso, el flujo. La implementacion de este estudio
estadistico se llevard a cabo mediante la representacion en histogramas de los valores
de flujo de cada celda. De nuevo es necesario recalcar que este perfil no se trazara con
los resultados de todas celdas que componen nuestra simulaciéon sino con las 4000x1024

usadas como representacion estadistica.
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5. Resultados

En esta seccién presentamos, junto con su analisis, los resultados obtenidos de la

implementacion del codigo creado de acuerdo a lo expuesto en la seccién anterior.

5.1. Calculo de densidad de hidrégeno neutro

En esta seccion se exponen los resultados obtenidos de la implementacion del programa
en lenguaje Python creado para el célculo de la densidad de hidrégeno neutro (ny,) de las
distintas celdas que componen los pinchos de nuestra simulacion. Recordemos que para
llevar a cabo este céalculo, el script resuelve de forma iterativa las ecuaciones que definen
el equilibrio de ionizacién entre los estados del hidrégeno y helio que conforman el gas del
IGM (S.4.2). Como hemos expuesto, la profundidad éptica de cada celda (y, por tanto,
el flujo) dependera de ny,, de modo que los resultados obtenidos en esta seccién seran

esenciales para la posterior reconstruccion del Bosque de Lyman-a.

log10(T/K)

—10F

—11F

logo(npil(em™3)

0 500 1000 1500 2000
Velocidad de recesiéon (km/s)

Figura 3: En estas gréficas representamos (de arriba a abajo) el logaritmo de la sobreden-
sidad (A), el logaritmo de la temperatura (7, en K) y el logaritmo de valor de densidad de
hidrégeno neutro por unidad de volumen (ny,, en particulas/cm?®) para todas las celdas
que conforman un pincho concreto. Resultados obtenidos en base al cédigo desarrollado
en Python. Es posible ver otro ejemplo en el Anexo C (Figura 19).

Un primer analisis de los resultados se presenta en la Figura 3, donde observamos, junto
con los valores de sobredensidad y temperatura, el valor de ny, obtenido para el conjunto

de celdas que constituyen un unico pincho. Es posible ver que, alli donde encontramos un
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maximo local en la sobredensidad encontraremos también maximos en los valores de ny,

y temperatura, reflejo de la estrecha relacién existente entre las tres magnitudes:

Relacién densidad bariénica - tempera-

------ Ajuste lineal

tura: Como introdujimos en el marco

o
0

tedrico (S.3.2.1), el equilibrio entre el

o
S}

v
)

enfriamiento adiabatico por la expan-

log10(T/K)
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sion del universo y por efecto Compton

ot
0

con el calentamiento por fotoionizacion

>
=)

y por colapso gravitatorio llevan al gas

w
n

-1 0 1 2 3 4 5

del IGM a mantener una caracteristica logy_a?

relacién densidad-temperatura (Ec.10). Figura 4: Representacién grafica de los valo-
res de los logaritmos de sobredensidad (A) y
temperatura (T), respectivamente, junto con
bos lados de la ecuacion, esta relacion el polinomio del ajuste lineal de los datos (ro-
jo). Notemos que el esquema de color esta en
escala logaritmica.

Al tomar logaritmos decimales en am-

se traduce en una de tipo lineal, como
muestra la Figura 4. En ella advertimos
que, al representar el logaritmo de la sobredensidad (A) frente al logaritmo de la tem-
peratura (T'), efectivamente la mayoria de los puntos se ajustan a una relacién lineal.
Existe, no obstante, cierta discrepancia tanto para celdas con valores de densidad ba-
riénica ~ 10 veces la densidad media del universo (a la derecha del ajuste) como para
celdas con temperaturas superiores al orden de ~ 10* K (por encima del ajuste). {Qué ex-
plicaciéon podemos darle a estas zonas?. Con relacién a la zona de alta densidad (A > 10),
es en estos rangos de densidad en los que el enfriamiento radiativo comienza a ser eficien-
te, desembocando en la observable disminucion de temperatura. En cuanto al gas cuya
temperatura es considerablemente mayor a la esperada segun la relacion lineal, podemos
deducir que se encuentra en pozos de potencial gravitacional. Estas zonas, normalmente
circundantes a objetos masivos, se caracterizan por sus elevadas presiones y alta compo-
nente de radiacion, resultando en las altas temperaturas observables en la figura. Pese
a estas discrepancias, para el rango de densidades bariénicas en el que nos encontramos
(A < 10) la relacion es lineal. Asi, un aumento de la sobredensidad conlleva un aumento

en la temperatura, como vefamos en la representacién de los pinchos (Figura 3).

29

logio



s Relacidén densidad bariénica - den-

-2

sidad de hidrégeno neutro: No

es necesario establecer una rela-

|
o

cion basada en principios comple-

logio

jos para entender por qué un au-

Logio(nmlcm=3)
|
o=

10 mento en la densidad baridnica se

traduce en un aumento en la den-

= 5 i 5 3 7 sidad de hidrégeno neutro; al fin y

log;0A?

Figura 5: Histograma a dos dimensiones del loga- al cabo, el hidrogeno (neutro o io-

ritmo de sobredensidad (A) y el logaritmo de den- nizado) representa el 76 % de toda
sidad de hidrégeno neutro (ny,). Esquema de color

. la materia bariénica del universo,
en escala logaritmica.

de modo que alli donde A sea al-
to, por correspondencia tendremos también altos valores de ny. Asumiendo que estamos
trabajando con un campo de radiaciéon constante y, por tanto, una tasa de fotoionizacién
invariante, la cantidad de fotones capaces de ionizar al hidrégeno que llega a una seccion
del universo es independiente de las caracteristicas de esta seccién. Es por ello que, en
una zona con alta ny, la ratio d&tomos neutros/fotones serd mayor que para zonas mas
"vacias”, lo cudl se traduce en una menor ionizacién en comparacion con las zonas de baja
densidad. En otras palabras, las zonas de alta densidad bariénica provocan una menor
ratio de atomos ionizados y, por tanto, mayor densidad de hidrégeno neutro. No sélo la
relacién entre ambas magnitudes es proporcional sino que, una representacién en escala
logaritmica (Figura 5) revela que se ajustan en alto grado a una relacién lineal. Es intere-
sante destacar que esta linealidad no se mantiene constante en todo el rango de valores
sino que, cuando log;pA ~ 1.5, la pendiente cambia. Notemos que es este valor a partir
del cudl la relacion densidad bariénica - temperatura también deja de ser lineal. De nuevo
es necesario destacar que este trabajo se enmarca en valores de densidad correspondientes
a la zona lineal.
Podemos concluir, por tanto, que estas tres magnitudes se encuentran relacionadas
entre si de tal forma que las zonas de mayor sobredensidad son también las zonas de
mayor temperatura y densidad de HI. Es decir, en concordancia con la Figura 3, los picos

de densidad de hidrégeno neutro se corresponderan con las celdas de mayor densidad y
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temperatura.

En cuanto al estudio estadisti-

co, la Figura 6 muestra la fun- i | //\\

ciéon de densidad de probabilidad 10-1 | \\

(FDP) de la densidad de HI en ol / \'\

escala logaritmica. En ella pode- B «R\'MM

mos observar como, si bien los ex- o ‘- W‘le ]
tremos muestran un caracter os- 1074 J” W)’WW il ]
cilante y poco definido, la infor- )U}}llllwlr‘ ‘ ‘ ‘ ‘ WMMMAMMMU@L
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macion que nos proporciona el pi-
Figura 6: Funcién de densidad de probabilidad del

co de frecuencia es indudable: la logaritmo decimal de la densidad volumétrica de

gran mayoria de celdas de nuestra HI (ngr).

simulacién presenta densidades de

hidrégeno neutro del orden de 1071 - 107! particulas/cm?. En otras palabras, la canti-
dad de hidrégeno neutro contenida en el IGM es considerablemente baja. Estos resultados,
en comparacién con los valores tipicos de densidad de hidrégeno total (del orden de 10°

3 como muestra la Figura 20 del Anexo C) ponen de manifiesto el estado

particulas/cm
practicamente ionizado del medio para z = 3. Queda plasmada esta comparativa en la
Figura 7, donde podemos observar que la mayoria de las celdas presentan densidades de
hidrégeno neutro del orden de entre 1075 y 10~* particulas/cm? en contraposicién con
las densidades de hidrégeno neutro del orden de entre 1072 y 10~® particulas/cm?. Es
decir, la ny, presenta valores de hasta 6 6rdenes de magnitud por debajo de ny, prueba

de que los atomos de hidrogeno que conforman el medio intergalactico se encuentran, en

su mayoria, ionizados.

5.2. Calculo del flujo

Una vez hemos obtenido la cantidad de hidrégeno neutro contenida en las celdas que
componen los pinchos podemos llevar a cabo el calculo de la profundidad 6ptica y, por
tanto, del flujo mediante la Ecuacién 28. Como se ha explicado en la metodologia (S.4.3.),
vamos a dividir la integral sobre todo el camino desde el cuasar hasta nosotros en inte-

grales que cubran unicamente el paso de la radiaciéon por una celda. Al conocer todas las
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magnitudes necesarias para el cdlculo de la profundidad éptica de cada celda (tempera-
tura, velocidad peculiar, y densidad de hidrégeno neutro), expresaremos la profundidad
dptica total como la suma de las profundidades de cada celda (como se expone en la
Ec.28). Debemos recordar que, para este calculo, se han tenido en cuenta posibles efec-
tos de ensanchamiento por temperatura y/o desplazamiento en el espectro debido a las
velocidades peculiares.

En primer lugar podemos represen-

tar graficamente el espectro de absor-
ci6én generado por un tnico pincho (Fig.

8.) junto con el logaritmo decimal de

logio(nm/cm=3)
1og10

ny,, la velocidad peculiar y el logarit-

mo de la temperatura de las celdas que h /

componen el pincho. En relacion a la

B3 = 4 3 -2 1
logio(nylcm™=3)

influencia de la densidad de hidrégeno
Figura 7: Histograma a dos dimensiones

del logaritmo decimal de la densidad de
que cuanto mayor sea ny,, Mayor serd hidrégeno neutro (ny,) frente al logaritmo
decimal de la densidad de hidrégeno total
(nu). Esquema de color en escala logaritmi-

neutro sobre el flujo, podemos observar

la profundidad optica y, por tanto, me-
nor serd el flujo. Esta relacion venia ya ca.

implicita en la ecuacién en base a la cual

hemos calculado las profundidades 6pticas de las celdas (Ec.28.), pero jcudl es su signifi-
cado fisico? No debemos olvidar que la profundidad éptica no es mas que una cuantizacion
de la oposiciéon de un medio al paso de la luz; en el caso del IGM, esta oposicion tiene
su origen en las absorciones de los fotones incidentes por parte de los atomos que lo con-
forman. Asi, cuanto mayor sea el nimero de atomos neutros, menor sera la probabilidad
de que un fotén consiga atravesar el medio sin ser absorbido por los atomos para llevar
a cabo su ionizacién. Es decir, cuanta mayor densidad de atomos neutros, mayor profun-
didad éptica, como cuantifica la Ecuacion 28, y menor flujo de fotones emergentes, como
representa la Figura 8. Por anadidura, en el marco tedrico comentamos cémo la presencia
de las lineas que componen el Bosque de Lyman-«a suponen una prueba de la ionizacion
del medio debido a su alta sensibilidad al hidrégeno neutro. Efectivamente, y como pode-

mos comprobar en la Figura 8, densidades volumétricas de hidrogeno neutro de tan solo
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107 particulas/cm?® absorben por completo toda la radiacién del cudsar, dando lugar a un
flujo neto nulo. El hecho, por tanto, de que nos llegue flujo proveniente del cudsar en estas
longitudes de onda implica necesariamente menores valores de ny,. Como expusimos en
la seccién anterior, las densidades de hidrégeno total (ny) son, en su mayoria, del orden
de 10° particulas/cm?, lo que supone una fraccién de hidrégeno ionizado de, aproximada-
mente, un 99,99 %. En otras palabras, el medio intergaldctico estd (casi)completamente

ionizado.
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Figura 8: Representacion grifica de la velocidad peculiar (v;,s), logaritmo de la tempera-
tura (T), logaritmo de la densidad volumétrica de HI (ng) y flujo de todas las nubes que
componen un pincho concreto. Algunas zonas se han resaltado en distintos colores para
recalcar el efecto que la temperatura y velocidad propia producen sobre el espectro final.
En el Anexo C podemos encontrar otro ejemplo (Figura 22).

Ademas de la relacion de ny, con la profundidad éptica y el flujo, la Figura 8 ilustra
convenientemente los efectos introducidos en el espectro al considerar la temperatura de
las celdas y su velocidad propia. Si nos fijamos en el pico sombreado en azul podemos ver
cémo dicha velocidad peculiar ha afectado considerablemente a la posicién del perfil Voigt
ya que su centro se encuentra desplazado hacia la derecha con respecto al pico de ny, que
lo provoca. En cambio, para el pico de absorcién sombreado en amarillo, las principales
alteraciones en el perfil no radican en la posicién que ocupa en el espectro (ya que la
velocidad peculiar no es lo bastante elevada como para modificarla lo suficiente) sino en
su anchura. Como explicamos en la Seccién 3.3.1, esta modificacion en la amplitud del
perfil efectivo se produce por efecto de la temperatura de los dtomos del gas: a mayor

temperatura, mayor anchura del pico. Destaquemos, por ejemplo, como la anchura del
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perfil Voigt sombreado en azul es notablemente menor que la absorciéon producida en la
zona amarilla; también su temperatura es menor que la caracteristica del perfil amarillo.
Por 1ltimo, fijémonos en que el pico de absorciéon sombreado en color verde presenta tanto
el efecto de desplazamiento (en correspondencia con su alta velocidad peculiar) como el
ensanchamiento producido por la temperatura (tanto que dos picos aislados convergen en
uno mismo).

En cuanto al estudio es-

tadistico del flujo obtenido
mediante la Ec.28. para la 1ok
profundidad o6ptica, un pri-
mer enfoque seria calcular la e
media del flujo de todas las

celdas, obteniendo un valor

de < F >= 0.6496. Pode-

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 10
Flujo

mos estudiar con mas detalle
Figura 9: Histograma de los valores de flujo calculados

los resultados obtenidos me- utilizando la Ecuacién 28.

diante la FDP presente en la

Figura 9: si bien la méxima frecuencia de valores de flujo de las celdas se corresponde con
valores de absorcién total (es decir, flujo nulo), es destacable el crecimiento de la curva
hasta encontrar un pico local situado en flujos correspondientes a valores muy cercanos
a la unidad; es decir, celdas donde apenas hay absorcién. Conociendo la alta sensibilidad
a atomos de hidrégeno neutro, la presencia de este pico en zonas de alto flujo indica que
en todas estas celdas la cantidad de atomos neutros es relativamente pequena frente al
numero de atomos ionizados (los cuales permiten el paso de fotones y, por tanto, no mo-
difican el valor del flujo). En consecuencia podemos corroborar una vez més el alto grado

de ionizacién del IGM.

5.3. Aproximacion Fluctuante de Gunn-Peterson

En esta seccion estudiaremos el alcance de la FGPA y si es capaz de recrear el Bosque
del Lyman-a con una precisién aceptable. Como vimos en la Seccion 4.3.3, esta aproxi-

macién no tiene en cuenta efectos de desplazamiento y ensanchamiento de los perfiles de
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absorcién debido a la velocidad propia y temperatura (respectivamente) de cada nube,
sino unicamente los valores de densidad de hidrégeno neutro en relacion con la densi-
dad de hidrégeno total. Podemos estudiar el efecto de esta simplificacién si comparamos
el espectro debido al paso de la radiacion calculado segin la FGPA en contraposicion
con el calculo exacto (que recordemos que si incluye los efectos de temperatura y veloci-
dad peculiar). Justamente esta comparativa es la que muestra la Figura 10, junto con la

representacion de la densidad de hidrégeno neutro.
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Figura 10: Representacién grafica de la distribuciéon de densidades de hidrégeno neutro
(ng,) v del flujo resultante de un pincho utilizando el método aproximado FGPA (linea
rosa) y el célculo exacto (linea azul). Podemos encontrar otro ejemplo en el Anexo C (21).

Podemos observar en ella cémo la FGPA presenta estricta correlacion entre la posi-
cion de los picos de absorcion y aquellas zonas donde la densidad de hidrégeno neutro
experimenta un auge. Fisicamente, como ya hemos comentado con anterioridad, esto se
relaciona con el hecho de que alli donde haya mayor cantidad de atomos neutros, menor
serd el flujo de fotones emergentes. La forma matematica en la que la FGPA describe
este comportamiento es mediante la proporcionalidad directa presente en la ecuacién que
define el valor de la profundidad éptica (Ec.30.). Si bien para el calculo exacto también
tuvimos en cuenta que a mayor ny,, mayor absorcion, la consideracién de los efectos de
desplazamiento y ensanchamiento del perfil de absorciéon modifica el espectro final. Es
por ello que una de las principales discrepancias entre el espectro resultante calculado
segun la FGPA y el cédlculo exacto es la posicién de los méaximos de absorcién debidos a
un mismo pico de densidad de hidrégeno neutro. La segunda diferencia, advertida en la

anchura de los picos de absorcién, se debe a la consideracién (o no consideracién) de los
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efectos de ensanchamiento térmico: las zonas de alta absorcién predichas por la FGPA
se pueden apreciar mas estrechas que las resultantes del cédlculo exacto. En el caso de la
aproximacién, la anchura de estos picos se debera tinicamente a la cantidad de hidrégeno
neutro presente en la zona, y no a su temperatura.

Al hacer el estudio estadisti-

T T
[ Calculo exacto

) ropA co encontramos que la media del

101+

flujo resultante de la FGPA tie-

100

ne un valor de < F >= 0.6783

FDP

que, en comparacion con la me-

dia de los valores de flujo calcula-

10-2¢
‘ dos teniendo en cuenta efectos de

0.0 0.2 0.4 06 0.8 10
Flujo

temperatura y velocidad peculiar

Figura 11: Histograma de los valores de flujo cal-
culados utilizando la Aproximacion Fluctuante de
Gunn Peterson (rosa) y de los calculados utilizan- de, aproximadamente, un 4 %. Pa-
do la expresién (28) (azul).

(0.6496), supone un error relativo

ra un analisis mas profundo de es-
tas diferencias, podemos estudiar
las FDP de los valores de flujo obtenidos mediante ambos métodos, las cuales hemos
representados en la Figura 11. En ella es posible advertir como el calculo exacto predi-
ce un mayor numero de celdas con bajos valores de flujo que la aproximacién FGPA,
a la vez que un menor numero de celdas donde la radiacion apenas ha sido absorbida.
Esto implica que, efectivamente, la media del flujo calculado segin la aproximacién FG-
PA serda mayor que la resultante del calculo exacto, como la comparacién de sus medias
ya exponia. Es importante destacar también que, aunque las figuras de comparacién del
espectro resultante para el cdlculo exacto y aproximado (Figura 10) pareciesen mostrar
un alto grado de discrepancia, en la Figura 11 podemos comprobar como el perfil de la
FDP de ambos céalculos es muy similar. Esto quiere decir que, pese a ignorar efectos de
temperatura y velocidad en el cédlculo de la profundidad o6ptica, la aproximacién FGPA

se ajusta razonablemente bien a los resultados exactos.
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5.3.1. Ajuste experimental a la densidad bariénica

En este apartado estudiaremos la validez y alcance de la aproximacion a la relacién
entre profundidad dptica y la densidad bariénica expuesta en la ecuacién (Ec.32.). Esta
relacion depende del valor del pardmetro 3, el cudl a su vez se define en base a 7. Este
segundo parametro proviene de la relacion existente entre la densidad bariénica del gas del
IGM y su temperatura establecida tras la EoR (Ec.10.). Es por eso que, para obtener el
valor de v hemos representado el logaritmo decimal de la sobredensidad frente al logaritmo
decimal de la temperatura (Figura 4) y llevado a cabo un ajuste lineal por minimos
cuadrados (linea roja). Asi, la ordenada en el origen del ajuste serd el logaritmo decimal
de Ty mientras que su pendiente, (7 — 1). Los valores obtenidos para los parametros del

ajuste son:
v =1572592 £2.5-107% T, =10860.757740 & 1.3 -107°

Conociendo entonces el valor de la exponente de la sobredensidad (A?), dnicamente
nos queda por determinar el valor de la constante de proporcionalidad («) de la ecuacién
que define nuestra aproximacién (Ec.32.). Para ello podemos llevar a cabo un proceso de

S . . aAB
renormalizacién tal que la media obtenida de e®4

sea igual a la media del flujo dado
por el cdlculo exacto (que recordemos que tenfa un valor de < F' >= 0.6496). De este

modo obtenemos que a = 0,479869; es decir,

Tajuste = 0748A07889 (34)

Conociendo entonces la expresiéon analitica en base a la cudl esta aproximaciéon define
el valor de la profundidad 6ptica de una celda, podemos estudiar hasta qué punto la
aproximacion es valida mediante el analisis estadistico de los resultados.

En la Figura 12 podemos comparar las FDP del flujo calculado mediante la ecuacién
exacta (Ec.28.) y mediante nuestro propio ajuste experimental (Ec.34.). Notemos que, si
bien (por construccién) las medias de los flujos son iguales para ambos cdlculos, en la
forma de sus FDP podemos encontrar diferencias notables. Por ejemplo, la aproximacion
de nuestro ajuste predice un menor niimero de celdas con bajos valores de flujo en compa-
racion con la prediccién del calculo exacto. Por otra parte, si bien la aproximacion resulta

en un mayor numero de celdas con flujos de valor comprendido entre 0.4 y 0.8, el pico
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correspondiente a valores altos de flujo se encuentra desplazado hacia la izquierda con
respecto al resultante de usar el calculo exacto. Es decir, el calculo exacto predice mas
celdas con valores altos de flujo que el calculo de la aproximacion experimental.

Estas discrepancias también se

1 t=ahf
Célculo exacto

hacen presentes en la representa-

10!
cion del espectro al atravesar un /
10°

pincho, como podemos observar L/

en la Figura 13. Debemos recor-

FDP

dar que el calculo exacto tiene 10°

en cuenta los efectos de desplaza- 10

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Flujo

miento y ensanchamiento debidos

Figura 12: Histograma comparativo de las FDP
. del flujo calculado mediante el ajuste 7 = aA? (en
tura de cada celda mientras que color azul) y mediante el célculo exacto (en color

verde).

a la velocidad peculiar y tempera-

la aproximacion que estamos es-
tudiando ignora dichos efectos. Es
por ello que, si bien los espectros presentes en la Figura 13 muestran el mismo comporta-
miento en ciertas zonas, hay otras donde parece que exhiben trazados opuestos. Quizas por
esa razén sea mas facil estudiar el alcance del ajuste experimental (Ec.34.) comparandolo
con el método FGPA (el cudl tampoco es sensible a los efectos de temperatura y veloci-
dad), como muestra la Figura 14. En esta figura podemos observar que, efectivamente, el
comportamiento creciente y decreciente de los picos es exactamente igual. Encontramos,
sin embargo, diferencias en la altura y profundidad de los picos de absorcion: el rango de
valores que toma el flujo calculado segin (Ec.34.) es, en general, menor al rango que da
como resultado el calculo de FGPA. Teniendo en cuenta que la altura y profundidad de
los picos de absorcion inicamente dependen del valor de la densidad de hidrégeno neutro
(que ya hemos visto que es proporcional al valor de la densidad bariénica), este resultado
implica que el flujo calculado segin nuestra aproximacion no es tan sensible a variaciones
en la densidad como deberia ser.

.,Cudl es el origen de esta discrepancia? El ajuste experimental se basa en la suposicién
de linealidad entre la profundidad éptica y la sobredensidad elevada al parametro 3, como

definimos en la Ecuacion 32, donde la constante « representaria el factor de proporciona-
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Figura 13: Flujo de las celdas que componen un pincho calculado siguiendo el método

exacto (azul) y el método del ajuste experimental (verde). Podemos encontrar otro ejemplo
en el Anexo C (Figura 23).
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Figura 14: Flujo de las celdas que componen un pincho calculado siguiendo el método
FGPA (rosa) y el método del ajuste experimental (verde). Podemos encontrar otro ejemplo
en el Anexo C (Figura 24).

lidad. Si representamos entonces el logaritmo decimal de la profundidad éptica del célculo
exacto frente al logaritmo de la sobredensidad elevada al factor 8 (Figura 15) deberfamos
ver que los datos se ajustan a una recta. Ain cuando es cierto que la mayoria de puntos si
que cumplen esta relacién lineal, la dispersion de los datos es demasiado alta como para
poder establecer un buen ajuste que nos de el valor 6ptimo de « (que se corresponderia
con la pendiente). De hecho, en esa misma figura hemos presentado en rojo el resultado
de llevar a cabo un ajuste por minimos cuadrados de los datos que conforman la grafica;

podemos ver que, efectivamente, un ajuste lineal no da cuenta de la relacion existente
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entre la profundidad éptica y A?. Es decir, la relacién entre la profundidad éptica y la
sobredensidad elevada a 3 no es lineal. Por tanto, la suposicion de partida que resulta en
el ajuste de la Ecuacién 34 no es completamente correcta. No obstante, como mostraba la
Figura 14, la aproximacion puede resultar muy util para reconstruir la forma del espectro
de absorciéon conociendo unicamente los valores de sobredensidad y temperatura de un

conjunto de celdas.

5.4. Fluctuaciones de la tasa de fotoionizacion

En todos los procedimientos

llevados a cabo hasta este momen-
to hemos considerado que la ta-

sa de fotoionizacion del hidrégeno

logioT
log1o

neutro era constante. Es decir, la
distribucién en el universo de foto-

nes con energia suficiente como pa-

ra ionizar el &tomo de hidrégeno es

log10(2F)

homogénea para el redshift toma- ) » ) )
Figura 15: Representacion gréfica de la profundi-

do (z = 3). La motivacién detras dad dptica calculada mediante (Ec.28.) frente a la
profundidad éptica calculada usando el ajuste ex-
) perimental expuesto en (Ec.34.). En rojo represen-
que la Epoca de Reionizacion ter- tamos el ajuste por minimos cuadrados realizado
con los datos representados. Esquema de color en
escala logaritmica.

de esta suposicion es el hecho de

mind en z ~ 6 de modo que los
bariones que conforman el IGM se
pueden considerar transparentes a la radiacion, permitiendo su distribucién homogénea.
Sin embargo, jcémo de precisa es esta asuncién? ;Qué cambios introduciria en el Bosque
de Lyman-« la consideracion de ciertas fluctuaciones en el valor de la tasa de fotoioniza-
cién?

Como expusimos en la metodologia (S.4.4.), nosotros vamos a estudiar el efecto de las
variaciones de tasa de fotoionizacion en base a la sobredensidad (Ec.33.) sobre el flujo re-
sultante. Estas variaciones se cuantifican en funcion del factor f, de modo que un primer
enfoque de estudio seria representar el espectro de absorciéon producido por un pincho

concreto cuando consideramos distintos valores de f. En la Figura 16 presentamos los
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resultados obtenidos para factores de valores f = 0 (es decir, tasa de fotoionizacién cons-
tante), f = 0.2, f = 0.5, f =1y f = 10, junto con las diferencias relativas con respecto
al valor de tasa de ionizacién constante. Es importante destacar que, como estamos consi-
derando los mismos valores de temperatura y velocidad peculiar de las celdas que para el
caso sin fluctuaciones, el tinico efecto producido al introducir éstas serd en la profundidad
de los picos de absorcién. Podemos comprobar en la Figura 16 que hasta la fluctuacion
maés pequena (de tan solo un factor f = 0.2) implica una gran alteracién del espectro,
sobretodo en las zonas de mayor densidad de HI (es decir, en los picos de absorcién). En
concreto, todas estas fluctuaciones introducidas se traducen en una absorciéon menor a la

esperada con la tasa constante.

1.0

0 500 1000

=
w

=
o

- N

0 500 1000 1500 2000
Velocidad de recesion (km/s)

g

log1o Diferencia relativa
w
—

Figura 16: Representacion grafica del espectro de absorcion para un pincho concreto to-
mando valores del factor de fluctuacion (f) de 0 (linea morada), 0.2 (linea azul). 0.5 (linea
naranja), 1 (linea verde) y 10 (linea roja) y de la diferencia relativa de todas ellas con el
flujo tomando I' constante. En el Anexo C se puede observar otro ejemplo (Figura 25).

Segun la definicién que nosotros hemos dado a la tasa de fotoionizacion fluctuante
(Ec.33.), alli donde haya mayor densidad bariénica (A) tendremos mayor probabilidad
de que se produzca la ionizacién de los atomos de hidrégeno del IGM. Esto implica que
nuestras fluctuaciones de la tasa de ionizacién provocaran una disminucién en la densidad
de hidrégeno neutro, o lo que es lo mismo, una disminuciéon en la profundidad oéptica

de la zona. Cuanto mayor sea la densidad bariénica, mayor sera I'yy, y menor ny, en
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comparacion con la densidad de hidrégeno neutro resultante de considerar como constante
la tasa de fotoionizacién. Es por ello que las diferencias mas marcadas entre los espectros
de absorcién se producen alli donde el flujo es menor (es decir, donde A es mayor).

Para el estudio analitico vamos a contrastar dos casos concretos: f = 0 (tasa constante)
y f = 0.5. La Figura 17 muestra las funciones de densidad de probabilidad (FDP) de los
valores de densidad de hidrégeno neutro resultantes al considerar estos dos casos. En
ella podemos observar que, si bien ambas densidades de hidrégeno neutro presentan su
maximo de frecuencia en los mismos valores, cuando comparamos las zonas de mayor
densidad vemos cémo el célculo suponiendo fluctuaciones implica una menor frecuencia.
Esto quiere decir que la tasa fluctuante de ionizacién resulta, como esperabamos que
ocurriera, en una menor cantidad de celdas con altos valores de ny,. Esto conllevard una
menor absorcién y, por tanto, mayor flujo, como ya intuimos que ocurriria previamente.

Podemos comparar los valores
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medios de flujo para los dos ca-
sos mencionados, obteniendo que
la media del flujo sin fluctuacio-
nes tiene un valor de < F >=
0.6496 mientras que con fluctua-

ciones de factor f = 0.5 la media

es < F' >= 0.7148, lo que supone

Figura 17: FDP de la densidad volumétrica de
hidrégeno neutro (ny,) considerando fluctuaciones
en la tasa de fotoionizacién con factor f = 0,5
(verde) y considerando un valor constante, o fac-

tor f =0, (azul).

un error relativo de alrededor del
10 %. Efectivamente, estos resulta-
dos respaldan la prediccién de una
menor absorcién cuando conside-
ramos fluctuaciones en el valor de la tasa de ionizaciéon. En cuanto a la comparacién de
las FDP del flujo presentes en la Figura 18, podemos reafirmar el efecto de las fluctua-
ciones: el calculo con f = 0.5 predice una menor cantidad de celdas donde el flujo sea
nulo, a la vez que una mayor frecuencia de celdas con flujos relativamente altos, lo que se
traduce en un espectro con menor absorcion.

En cualquier caso, y como hemos podido comprobar, la introduccién de este tipo de

fluctuaciones en la tasa de ionizacién del hidrogeno neutro modifican el espectro de forma
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significativa.

Supongamos que disponemos
de los resultados observaciones de
un espectro de absorcién prove-
niente de cierto cuéasar del que co-
nocemos su redshift. Usando simu-
laciones cosmolégicas que nos die-
sen las propiedades del IGM nece-
sarias para implementar el cédigo
creado en este trabajo podriamos
reproducir el mismo espectro. Te-

niendo en cuenta que las observa-
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Figura 18: FDP del flujo considerando fluctuacio-
nes de factor f = 0,5 (verde) y de factor f =0, es
decir, considerando I' constante (azul).

ciones siempre llevan asociadas cierto error por efectos bien inherentes a la precision de

los instrumentos de medida o bien a las caracteristicas del ambiente, podriamos ”jugar”

con las variables de nuestra simulacién manteniéndonos dentro del margen establecido

por el error de la medida. Uno de estos parametros que podriamos variar en la simulacion

es el factor f que define la amplitud de este tipo de fluctuaciones; podriamos, por tan-

to, despreciar en base a la comparacién del espectro simulado con el observado, aquellos

modelos con factores que produjesen discrepancias superiores al error de las medidas. En

concreto, para las observaciones actuales encontramos un error del 5% (Lee et al., 2015),

lo que limita el factor de este tipo de fluctuaciones a f < 0.5.
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6. Conclusiones

El Bosque de Lyman-a supone una de las herramientas mas potentes para el estu-
dio del medio intergalactico y sus principales caracteristicas. El desarrollo de métodos
computacionales que permitan su modelizacién, como el presente en este trabajo, facilita
la posibilidad de andlisis de los espectros de absorcién producidos cuando la radiaciéon de
un cuasar atraviesa el IGM, junto con la posibilidad de comparacién de los resultados
predichos por distintos modelos cosmolégicos.

En este trabajo se han estudiado las distintas aproximaciones al cdlculo de la pro-
fundidad optica del medio intergalactico y su efecto sobre el espectro de absorcion; es
decir, sobre el Bosque de Lyman-«a. Para ello se han utilizado los resultados de una si-
mulacién cosmoldgica ejecutada con el cdédigo Nyz (Almgren et al., 2013), los cuales nos
proporcionan los valores (para z = 3) de temperatura (1), sobredensidad bariénica (A) y
velocidad propia (vlos) de las celdas que conformaran nuestro espacio de trabajo. En base
a estos datos he creado un cédigo en el lenguaje de programacion Python que calculase la
densidad volumétrica de hidrégeno neutro (ny,) imponiendo condiciones de equilibrio de
ionizacion en los atomos que conforman el gas del IGM; es decir, teniendo en cuenta las
distintas tasas de ionizacién y recombinacién que afectan a los atomos de hidrogeno y de
helio (Luki¢ et al., 2015). Los resultados obtenidos nos hablan tanto de la relacién exis-
tente entre la densidad de hidrégeno neutro con la temperatura y la densidad bariénica
como del estado de ionizacién del medio.

En cuanto a la relacion existente entre magnitudes, los resultados muestran que aque-
llas celdas caracterizadas por poseer un alto valor de densidad bariénica generaran picos
en la temperatura y densidad de HI. El vinculo entre temperatura y densidad bariénica
es un reflejo de la estrecha relacion lineal que, como vimos, se establece tras la FoR. En
cuanto a la relacion entre ny, y A, ésta se puede explicar en base a la consideracién de un
campo de radiacién constante: alli donde haya gran cantidad de atomos (es decir, mayor
A), los fotones ionizantes producidos por estrellas y galaxias no serdn suficientes como
para ionizar toda la materia. Asi, a mayor valor de densidad baridénica, menor sera el
grado de ionizacion del medio, coincidiendo con el comportamiento que nuestras graficas

muestran.
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En cuanto al estado de ionizacién del medio, la FDP de los resultados obtenidos de
densidad volumétrica de hidrogeno neutro muestra un claro pico del niimero de celdas alre-
dedor de ny, ~ 10~ particulas/cm?. Si comparamos este valor con el valor més frecuente
de densidad de hidrégeno total (quiere decir, en cualquier estado ionizado) obtenemos que
en el IGM el porcentaje de hidrégeno ionizado para z = 3 supone aproximadamente el
99 % de todo el hidrégeno. Podemos concluir por tanto que, como exponfamos en el marco
tedrico, la Epoca de Reionizacion ha terminado y el IGM se puede considerar un medio
completamente ionizado.

Una vez conocidos los valores de ny, es posible reconstruir la forma del Bosque de
Lyman-« originado por el paso de la radiacién de un cudsar a través de los pinchos de
nuestra simulacion. Para ello he creado un script de Python que nos permita no sélo cal-
cular la profundidad éptica de cada celda del pincho sino modificar el perfil de absorcion
en base al efecto Doppler producido por la velocidad peculiar de la celda y al ensancha-
miento por efecto térmico. Es importante destacar que, para garantizar la fidelidad de los
resultados en los extremos del pincho, ha sido necesaria la implementacién de condiciones
de contorno periédicas.

Los resultados muestran cémo los picos de ny, generaran zonas de maxima absorcién
y, por tanto, flujo nulo. La razén es simple: los dtomos neutros captaran los fotones
provenientes del cudsar para llevar a cabo su ionizacion de modo que el flujo emergente
serd menor al incidente. En otras palabras, las zonas con alta densidad de hidrégeno
neutro son 6pticamente opacas a la radiacién. Sin embargo, la posicién de estas zonas
de alta absorcion no siempre coincide con la de los picos de densidad, muestra de la
sensibilidad del Bosque de Lyman-a a la velocidad propia de cada celda, responsable
del desplazamiento del perfil Voigt por efecto Doppler. Observamos también cémo las
tedricas lineas de absorcion presentan un mayor ensanchamiento conforme aumenta su
temperatura, como predijimos en el marco tedrico que ocurriria.

Es importante destacar que el espectro construido en base a los célculos de la profundi-
dad éptica demuestran una vez mas el estado ionizado del IGM: sélo aquellas celdas cuya
densidad volumétrica de hidrégeno neutro es menor a ~ 10~ particulas/cm?® permiten el
paso de la radiacién. El hecho, por tanto, de que nos llegue radiaciéon con las respectivas

longitudes de onda implica que no ha sido absorbida por completo en su paso por el medio
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intergalactico. Para que esto ocurra, la fraccion de hidrégeno neutro presente en el medio
(la cudl sabemos que es la responsable de las absorciones) deberd ser considerablemente
pequena. En la representacion de la FDP del flujo encontramos un pico de niimero de cel-
das donde el flujo es cercano a la unidad. Esto, de nuevo, da cuenta de la alta ionizacion
del IGM.

Con el fin de minimizar la dificultad inherente al calculo de la profundidad éptica
hemos introducido la denominada Aprozimacion Fluctuante de Gunn-Peterson, la cual
desprecia los efectos producidos sobre el espectro de absorcion debido a la temperatura y
velocidad peculiar de las celdas. Es por ello que la posicién y anchura de los picos de absor-
cion presentes en el Bosque de Lyman-a producido al paso de la radiacién por un pincho es
distinta segun calculemos 7 con la FGPA o no. Sin embargo, su estudio estadistico revela
que estas discrepancias no resultan en valores alejados de media del flujo ni en perfiles de
FDP muy disidentes. Esto quiere decir que la FGPA, pese a ignorar efectos de velocidad
y temperatura, representa una buena aproximacién al calculo de la profundidad éptica.
Su utilidad, por tanto, reside en la posibilidad de ofrecer un primer resultado bastante
fiel al calculo exacto sin necesidad de llevar a cabo las iteraciones computacionalmente
pesadas necesarias para incluir los efectos de temperatura y velocidad. Conociendo que su
discrepancia con la media del célculo exacto es de tan sélo un 4 %, llevar a cabo el célculo
de la FGPA para distintos modelos cosmoldgicos permite descartar aquellos cuya media
difiera en mds de un 4% con la realidad; sélo para aquellos modelos que se encuentren
dentro del rango de error de la FGPA tendremos que introducir los efectos despreciados
en la aproximacion.

Podemos ir més alla si postulamos la existencia de una relacién entre la densidad ba-
ridnica de una celda y la profundidad éptica que genera, haciendo innecesario el calculo
intermedio de ny,. De nuevo, esta aproximaciéon busca optimizar el célculo de la profun-
didad éptica de forma que nos permita descartar modelos cosmoldgicos incorrectos con
mucha rapidez. Para llevar a cabo este ajuste se ha obtenido el valor del parametro g a
partir de la relaciéon lineal entre densidad y temperatura, mientras que la constante de
proporcionalidad « sera la constante de renormalizacion de la media del flujo. El estudio
tanto del espectro generado por un pincho como de la representacion de la FDP muestran

que esta aproximacion no es tan sensible a los cambios en ny, como debiera serlo, resul-
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tando en un mayor grado de disidencia con el célculo exacto. Como expusimos, la razén
detras de estas discrepancias es la imposibilidad de establecer una proporcionalidad exac-
ta entre 7 y AP. Sin embargo, aunque con menor eficiencia que la FGPA, puede también
resultar 1util como método de descarte de modelos cosmoldgicos.

Finalmente se ha estudiado el efecto producido en el Bosque de Lyman-« al intro-
ducir fluctuaciones en la tasa de ionizacién. Estas fluctuaciones aumentan el valor de la
tasa conforme aumenta el valor de la densidad bariénica en funcién del factor de control
f. Asi, las zonas con mayor densidad seran donde mayor probabilidad de ionizacién ha-
ya, resultando en una disminucién de la densidad de hidrégeno neutro. Si recordamos,
eran estas zonas las que asociabamos a picos de absorcion del espectro, de modo que,
al introducir las fluctuaciones, se espera que estas zonas de alta absorcién reduzcan su
profundidad. Es este mismo comportamiento el que encontramos tanto para ny, (su FDP
muestra un claro descenso del nimero de zonas con alta densidad) como para el flujo.
Como hemos podido comprobar, este tipo de fluctuaciones introducen efectos observa-
bles en el espectro de absorcién final, incluso cuando el factor de amplitud es pequeno.
Gracias a ello podriamos despreciar con considerable precision aquellos valores de f que
produjesen variaciones del espectro superiores a los errores experimentales inherentes a
las observaciones. A medida que la precisién de las observaciones aumente, disminuira el
rango de valores de fluctuaciones en base a la densidad bariénica que se puedan considerar
consistentes con la realidad.

Es necesario destacar que existen otros muchos tipos de fluctuaciones, como por ejem-
plo las impuestas sobre el valor de la temperatura (D’Aloisio, McQuinn y Trac, 2015):
considerando la inhomogeneidad del proceso de reionizacion, el aumento (y posterior dis-
minucién) de temperatura asociado tampoco serd uniforme, dando lugar a zonas del IGM
con temperaturas extremadamente diversas. Sélo cuando haya transcurrido el tiempo su-
ficiente desde el final de la reionizacién todas las zonas del medio habran alcanzado el
equilibrio térmico. Esto implica que, para bajos redshifts (como z = 3) las fluctuaciones
en temperatura no son relevantes; en cambio, para valores de redshifts mas cercanos a
la EoR, estas fluctuaciones si que cobran un importante papel (McQuinn y Sanderbeck,
2015). Es por ello que, una de las posibles vias de ampliacién de este trabajo seria el estu-

dio de los espectros de absorcion producidos al introducir fluctuaciones en la temperatura
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de las celdas para un mayor redshift.

Siguiendo con el discurso en lo que respecta a diversas mejoras de este trabajo, seria
posible comprobar los efectos producidos en el analisis estadistico al aumentar la resolu-
cién de los datos que obtenemos de la simulacion cosmoldgica. Si bien la literatura destaca
los valores de resolucién que se han usado en este trabajo como los 6ptimos (Lukié et al.,
2015), a la hora de introducir las fluctuaciones en la tasa de fotoionizacién podriamos
encontrar una resolucion 6ptima distinta. Una posible ampliaciéon de este trabajo seria,
por tanto, la busqueda de aquella resolucién que garantice buenos resultados para fluc-
tuaciones a la vez que optimice el calculo computacional.

Finalmente, y para concluir, debemos tener en cuenta que, pese a habernos centrado
en el andlisis de las lineas de absorcion que conforman el Bosque de Lyman-a, el método
computacional desarrollado es completamente general. Es asi que modificando tinicamente
los parametros caracteristicos de las lineas de absorcion Lyman-a, se podrian estudiar
otros espectros de radiaciéon, como por ejemplo, el correspondiente a las lineas de absorcion
Lyman-{. Esto permitiria, entre otros, respaldar las predicciones sobre la relacion densidad
- temperatura obtenidas inicamente con el Bosque de Lyman-a(Wilson, Irsi¢ y McQuinn,
2022). Por otro lado, podriamos también estudiar y recrear los espectros de absorcién
producidos en un redshift z distinto al que nosotros hemos escogido en este trabajo.
No sélo eso sino que, modificando los valores de los pardmetros que definen el modelo
cosmoldgico, podriamos estudiar las predicciones de absorcién de otros modelos distintos
y, al compararlos con los espectros observados, determinar su validez (McQuinn, 2016) v,

por tanto, arrojando asi luz sobre la historia de nuestro universo.
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8. Anexo A: Modelo ACDM

Basado en los pilares tedricos de la relatividad general enunciada por Albert Einstein y
Alexander A. Friedmann, las predicciones del modelo ACDM se encuentran robustamente
respaldadas por tres evidencias experimentales: El fondo de microondas c6smico (CMB por
sus siglas en inglés Cosmic Microwave Background), la abundancia de elementos quimicos
y el fenémeno del corrimiento al rojo (redshift) debido a la expansién del universo. Veamos
un poco mas en detalle las bases del modelo cosmolégico ACDM vy los pardmetros que lo
caracterizan, asi como la historia del universo que nos describe.

Nuestro punto de partida seran la ecuaciones del campo de Einstein: ecuaciones ob-
tenidas dentro de la teoria de la Relatividad general que relacionan la distribucién de
energia-masa del universo con la curvatura del espacio tiempo. Estas ecuaciones se pue-
den agrupar en una sola expresion:

G, =KT

s (35)

donde G, representa el Tensor de curvatura de Einstein, K la constante de propor-
cionalidad y 7}, el tensor de energia-momento. Cabe mencionar que estas ecuaciones
implican que el espacio-tiempo deja de ser un fondo pasivo sobre el cudl ocurren los pro-
cesos sino que pasa a ser un elemento activo que cambiard asi lo haga la distribucion de
energia y masa, De igual modo, la distribucién de masa y energia se vera afectada por la
estructura espacio-temporal. (T. Cheng, 2009)

Para facilitar la resolucién de este sistema de ecuaciones no lineares se introduce la
denominada métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), motivada por
el denominado principio cosmolégico. Este principio establece que, cuando tomamos
escalas suficientemente grandes (mayores a 300Mpc (Wise, 2019)), el universo se presenta
homogéneo e isétropo para un mismo tiempo; es decir, tiene las mismas caracteristicas en
todos los puntos y en todas las direcciones. Asi, la métrica FLRW establece estas mismas
condiciones sobre las ecuaciones anteriores, obteniendo un universo cuya estructura se
puede describir mediante dos parametros: la curvatura x y el factor de expansién a(t).
Segun la curvatura podemos establecer un universo cerrado (k = -1), plano (k = 0) o abier-

to (k = 1). (Garcia-Bellido, 2005). Como hemos comentado en el marco tedrico (S.3.1.),
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el factor de expansion se define en base a la proporcionalidad entre las coordenadas fisicas
(7), las cuales cambian con el paso del tiempo debido a la expansién del universo, y las
coordenadas comoviles (f), constantes en el tiempo.

El parametro de Hubble definido en la Ley de Hubble-Lemaitre (Ec.2.), el cudl sabe-
mos que da cuenta de la velocidad de expansién del universo, se puede relacionar con el
pardmetro de expansién y su derivada temporal (a(t)) mediante:

a(t)

HO = 25 (36)

donde H(t) es el valor del pardmetro de Hubble en un tiempo determinado t.

Si bien la ley de Hubble-Lemaitre (Ec.2.) inicamente se puede demostrar cierta en
la Tierra (o en nuestra galaxia), el principio cosmol6gico nos “obliga” a extender su
veracidad a cualquier otro punto del universo. Es decir, midamos desde donde midamos,
el resultado siempre va a ser el mismo: todo lo que nos rodea se aleja de nosotros. La
conclusion entonces es inequivoca: nuestro universo se expande. Ahora bien, si sabemos
que el universo se esta expandiendo, es posible imaginar que en el pasado las galaxias
estaban mas juntas que en la actualidad. Si volviésemos atras en el tiempo lo suficiente,
veriamos como todo el universo se va comprimiendo poco a poco hasta llegar a su inicio, en
el que todo (no sélo la materia y la energia sino también la estructura del espacio-tiempo)
estaria concentrado en un mismo punto de infinita densidad; este momento inicial es lo
que se conoce como Big Bang (T.-P. Cheng, 2015).

Volviendo a las ecuaciones de partida del modelo ACDM, podemos aplicar la métrica
FLRW a las ecuaciones de Einstein (Ec.35.) y asumir que el tensor 7),, es el propio de
un fluido ideal, definido entonces por la densidad de masa (p) y la presién (P). Es decir,
podemos imponer que el universo sea isétropo, homogéneo y su dinamica se describa
mediante un fluido perfecto. El resultado son las denominadas ecuaciones de Friedmann:

(Elgargy, 2015)

2 8nG

%: 7; pa® — kc? (37)
a ArG 3P

= B 38
) (39)

donde aparecen, entre otros parametros, la primera y segunda derivada temporal del
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factor de expansion, a(t) y d(t) respectivamente, y la constante de gravitacién universal G.
Para més informacién sobre la métrica FLRW consultar (Boehmer, 2016). Sustituyendo
xk = 0 en la Ecuacién 37 obtenemos la definicién matematica de la densidad critica (Ec.4.),
la cudl recordemos que representa la densidad de un universo tal que, si su curvatura fuese
nula (k = 0), fuese también un universo estatico.

Como expusimos en el marco tedrico, el modelo ACDM propone la existencia de la
denominada energia oscura para garantizar la expansion acelerada del universo que las
observaciones corroboran. Esta energia, si bien se hace dificil de detectar debido a que
unicamente interactia con la materia baridnica a través del campo gravitatorio, resulta
ser un componente esencial del universo, como su parametro de densidad (£, = 0.680819)
prueba. La influencia de esta energia oscura sobre las ecuaciones que rigen el comporta-
miento de nuestro modelo cosmolégico se introduce mediante la constante cosmolégica
(A), que debemos incorporar en las ecuaciones que hasta ahora hemos descrito, junto con

el tensor que define la métrica utilizada (g, ):

G;w = Ag;u/ + KTMV? (39)
> 8rG , KA A,
&= T3 Py g o)
e 3P,
e_ oA 41
. s (Pt —5), (41)

donde se diferencia entre la densidad debida a la masa (p) y la debida a la componente
de energia oscura (py ). La primera ecuacién (Ec.39,) es la ecuacién del campo de Einstein
(T. Cheng, 2009), mientras que las dos siguientes (Ec.40.) (Ec.41.) corresponden a las
ecuaciones de Friedmann tras anadir el térmico de la constante cosmolégica (Elgargy,
2015). Estas tres ecuaciones representan la base fisica sobre la que el modelo ACDM se

asienta.

23



9. Anexo B: Calculo de la profundidad éptica

En esta seccion explicaremos el procedimiento llevado a cabo para implementar la
Ecuacion 28 mediante el cédigo creado en el lenguaje de programacion de Python. El
primer paso para ello es discretizar la expresion del célculo de la profundidad éptica de

una celda (Luki¢ et al., 2015):

7€ frudo Vj — Vlos — Vj
T = E i, [erf — erf,, con Yy =——-—"-— 42
J mecH I Yi—1/2 y+1/2] ? b ’ ( )

donde erf hace referencia a la funcién error de Gauss. Notemos que esta ecuacion
depende de dos indices distintos: ¢ y j. A fin de comprender su significado debemos
recordar que, por efecto Doppler, el perfil de absorcién de una celda puede desplazarse
para ser observado en otra distinta. De igual forma, la anchura de la linea de absorcion
debido a la temperatura podra llegar a presenciarse en las celdas contiguas a la que
la origind. Es decir, el perfil Voigt generado por la celda ¢ puede haberse desplazado
hasta la posicion que ocuparia otra celda distinta j. Para computar este efecto, voy a
crear un pincho "ficticio” (con sus respectivas celdas que, para diferenciar de las "reales”,
llamaremos pixeles) donde iré guardando los valores de profundidad 6ptica. En este caso,
el indice que definird la posicion de cada pixel serd j, que, al igual que ¢, tomara valores
de entre 0 y 1024. Es preciso también aclarar qué significan las velocidades que definen y:
v; significa la velocidad de recesion del pixel j, v, referencia la velocidad peculiar de la
celda 7 y, por ultimo, v; la velocidad de recesion de la celda i. En cuanto al significado de
los subindices que acompanan a y, éstos representan la relacién de velocidades al principio
de la celda (y,-1/2) y al final de la misma (y;41/2)-

El procedimiento para calcular la profundidad éptica producida por el paso de la
radiaciéon a través de un pincho es el siguiente: para una celda i se calcula el valor de
absorcion que provoca en cada pixel j. A continuacion se toma la celda ¢ 4+ 1 y se calcula
de nuevo la absorcion que se observara en cada pixel j, sumando el resultado a los valores
de absorcion en cada pixel que calculamos con la celda anterior. Este proceso lo repito
con todas las celdas, obteniendo entonces que la absorcion en cada pixel corresponde a la
suma de los efectos de todas las celdas que componen el pincho.

Antes de construir el codigo es necesario tener en cuenta las condiciones de contorno.
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Supongamos que tomamos una celda en el extremo (por ejemplo, ¢ = 2). En nuestro
calculo, en esta celda posiblemente se observasen los efectos de otras celdas contiguas,
pero no de las lejanas. Sin embargo, al estar en un extremo, estos efectos tinicamente
podrian proceder de las celdas a su derecha. En cambio, una celda situada en el centro de
nuestro pincho recibird ”influencia” tanto de las celdas a la derecha como a la izquierda.
Para solventar este problema, se deberian ”crear” celdas a la izquierda de ¢ = 2, pero para
estas celdas tendriamos el mismo problema. Inevitablemente nuestro ”pincho” tiene una
dimensién finita que, de alguna forma, tenemos que intentar modelar como infinita. Para
ello se introducen las condiciones de contorno periddicas, interconectando las celdas de los
extremos. Asi, en la celda i = 2 no sélo podran observarse las absorciones debido a celdas
a su derecha (i = 3, 4, 5...) sino también las celdas del final del pincho (i = 1, 0, 1024,
1023, 1022...) solucionando de este modo el problema. Para implementar las condiciones
de contorno periddicas desplazaré el pixel sobre el cual queramos calcular la profundidad
Optica al centro del pincho y, tras calcular la profundidad 6ptica, desharé el traslado a su
posicién original.

A continuacién se presenta el extracto del cédigo Python creado para calcular la

profundidad 6ptica mediante la Ecuacion 19.

def Eq3(nhi_manual, h, OmegaM, OmegaK, Omegal, z, box_length,

resolution, T, vlos):
nhi = nhi_manual # Sobreescribe nhi con el valor introducido

flu

0.416
me = 9.1093837015%x1e-28 # g
c = 3eb5 # km/s

mH = (1.00797%931.494)*1e6 # eV/c"2
mH = 1.00784%931.494061e6 # eV/c~2
Kb = 8.617333262e-5 # eV/K

lambda_o = 1215.5e-8 # cm
e = 1.602176634e-19 * 2997924580 # statC = cm~(3/2)g~(1/2)s"(-1)

Ho = 100xh # Valor de H tal que la densidad es la densidad critica.

(km/s) /(Mpc)
Hz = (np.sqrt ((Hox*2) *x(0OmegaM*((1+z)**3) + OmegaK*x((1 + z)x*x*x2) +
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Omegal))) *3.24e-20 # s~(-1)

# Para agilizar calculos multiplico ya todas las constantes
cte = (np.pix(e*x*2)*flu*xlambda_o)/(me*xc*1eb5*xHz)

En primer lugar, definos los valores de las constantes presentes en la ecuacion y los
agrupo todos bajo el nombre de "cte”. Hemos de recordar que la expresion para el calculo
de la profundidad esta en el sistema CGS de unidades, de modo que debemos cambiar
la carga eléctrica al SI. A continuacion calculo las velocidades de recesion de cada celda,
que seran equivalentes a la velocidad de cada pixel, utilizando una funciéon previamente

creada y definida.

# Velocidad de recesion de cada celda (v)

delta_x = box_length/resolution

x = np.arange(0 + delta_x/2, box_length + delta_x/2, box_length/
resolution)

delta_v = cMpcToV(delta_x) # Esto es lo que cambia la velocidad de

una celda a otra (km/s)

Npix = 1024 # Numero de pixeles totales = Numero de celdas

Después he definido el rango de valores que tomaré el indice ¢, donde resolution = 1024.
Seguidamente creo un array de valores nulos donde se iran sobreescribiendo los resultados
de cada iteracion. Posteriormente se definen los cédlculos que tinicamente dependeran del
indice i. Después fijo el rango de valores en el que iteraremos j (s2), el cudl implementa
las condiciones de contorno peridédicas. El indice k£ denota la posiciéon que ocupa el pixel
j cuando se deshace el cambio de coordenadas, de modo que "tauexp[k]” llevard a cabo
el calculo y sumatorio de los resultados de cada pixel en su posicion inicial. Cuando se
ejecute este programa, para cada valor de ¢ se calcularan 1024 valores de la profundidad
Optica. Es decir, para cada celda calculamos la profundidad optica que ”imprime” en

todos los pixeles que conforman el pincho.
Ahora calculo la profundidad optica.
Para todas las celdas vamos a explorar las 512 anteriores y las 511

siguientes, de manera que obtengamos todos los datos. Una vez que

hayamos calculado el efecto de una celda sobre todos los pixeles,
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recolocamos cada j en su debido

sl = np.arange(resolution)
tau_exp = np.zeros(Npix)

for i in si:

lugar.

s2 = np.arange(-512+i, 512+i, 1)
b = np.sqrt (2*Kb*T[i]/mH) *c
vi_inicio = delta_v*(i)+vlos[i]

# En funcion del valor de i.

# velocidad al inicio de la celda + vlos[i] km/s

vi_final = delta_v*(i + 1)+vlos[i]

# velocidad al final de la celda + vlos[i] km/s

for j in s2:

vj = delta_v*(j + 0.5)

y_inicio = (vj - vi_inicio)/Db

y_final = (vj - vi_final)/b

k = int(j % resolution)

tau_exp[k] += ctexnhi[i]*float (special.erf(y_inicio) -

return (tau_exp)

o7

special.erf (y_final))/2



10. Anexo C: Figuras

En esta seccion incluimos algunas figuras y graficas que complementan el discurso

expuesto en la seccién de Resultados (S.5.).
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Figura 19: En estas gréficas representamos (de arriba a abajo) el logaritmo de la sobre-
densidad (A), el logaritmo de la temperatura (T') y el logaritmo de valor de densidad
de hidrégeno neutro por unidad de volumen (ny,) para todas las celdas que conforman
un pincho concreto. Notemos cémo las tres magnitudes estan estrechamente relacionadas
entre si: cuando una de ellas experimente un pico, también lo haran las otras.
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Figura 20: Funcién de densidad de probabilidad de la densidad volumétrica del hidrégeno
total (tanto neutro como ionizado) (ng). Notemos cémo el pico en frecuencia se encuentra
entorno a ny ~ 10~ particulas/cm?.
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Figura 21: Representacién grafica de la distribucion de densidades de hidrégeno neutro
(ng,) v del flujo resultante de un pincho utilizando el método aproximado FGPA (linea
rosa) y el cdlculo exacto (linea azul). Es posible notar los efectos producidos por la velo-
cidad peculiar (desplazamiento de perfiles) y la temperatura (ensanchamiento de lineas)
en el calculo exacto en comparacién con la FGPA.
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Figura 22: Representacién gréfica de la velocidad peculiar (v5), logaritmo de la tempe-
ratura (T), logaritmo de la densidad volumétrica de HI (ng;) y flujo de todas las nubes
que componen un pincho concreto. Algunas zonas se han resaltado en distintos colores

para recalcar el efecto que la temperatura y velocidad propia producen sobre el espectro
final.
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Figura 23: Flujo de las celdas que componen un pincho concreto calculado siguiendo el
método exacto (azul) y el método del ajuste experimental (verde).
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Figura 24: Flujo de las celdas que componen un pincho concreto calculado siguiendo el
método FGPA (rosa) y el método del ajuste experimental (verde).
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Figura 25: Representacion grafica del espectro de absorcién para un pincho concreto to-
mando valores del factor de fluctuacion (f) de 0 (linea morada), 0.2 (linea azul). 0.5 (linea
naranja), 1 (linea verde) y 10 (linea roja) y de la diferencia relativa de todas ellas con el

flujo tomando I' constante.
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