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Prefacio

Este trabajo de Tesis Doctoral es presentado como parte de los requisitos necesarios para obtener
el grado académico de Doctor en Astronomia que otorga la Facultad de Ciencias Astrondémicas y
Geofisicas de la Universidad Nacional de La Plata.

Historicamente el desarrollo de los instrumentos para la observacién del fondo césmico de ra-
diacion, estuvo liderada por grupos en paises como Francia, Italia, Reino Unido, Estados Unidos,
entre otros. Hace 50 afos la ciencia se realizaba, en la mayoria de los casos, en grupos que no se
caracterizaban por tener una gran cantidad de personas. Hoy en dia es comun ver colaboraciones in-
ternacionales de cientas, y hasta miles, de personas. Por primera vez un instrumento que observara
el fondo césmico de radiacién se instalard en Argentina. Como parte de ese proceso, diversos grupos
de investigacién e instituciones argentinas se sumaron a este proyecto. Asi es que se da forma al
grupo de Anélisis de Datos y Simulaciones argentino que es encabezado, del lado argentino, por mi
directora y en el cual también me sumé yo. No ignoro la cuota de suerte que me tocé en coincidir
en tiempo y espacio con la decisién de traer QUBIC a Argentina.

Estudiar el fondo césmico de radiacién en forma observacional, sin ir en desmedro de proyectos
que observan otros cuerpos celestes, tiene miltiples y complejos ejes. Viniendo del lado astronémico
a uno lo motiva entender la fisica del proceso que dio lugar a esa radiacién fosil, y a entender
cuales son las estrategias estadisticas y matematicas para observarla. Al utilizar un instrumento se
incorporan nuevas facetas como por ejemplo qué es la senal que se mide en los detectores, cémo
afecta el escaneo del cielo a los datos, cémo es el ruido del instrumento, qué implica observar una
region del cielo, como se tratan los contaminantes de la senal, entre otros.

Estos afios fueron una etapa de gran aprendizaje. Desde los aspectos tedricos que se abordan
para entender qué es la polarizacion del fondo cosmico de radiacion, pasando por el aprendizaje de
técnicas de programacién nuevas, y el desafio de abordar un experimento desde mi formacién mas
bien tedrica. Sin la presencia y las fructiferas discusiones con, ademés de Claudia Scéccola, colegas
como Jean-Christophe Hamilton, Louise Mousset, Steve Torchinsky, Daniele Mennella, entre otros
de los cientos que participan de la colaboracién, este trabajo no hubiese sido posible.

Por otro lado, gran parte de este trabajo fue realizado durante la pandemia de la COVID-
19. Esto significo largos periodos de aislamiento, no pudiendo compartir con las amistades, cole-
gas/companerxs de trabajo, la familia, o las actividades culturales que tanta felicidad dan. Esta
etapa de soledad y distanciamiento fisico gener6 etapas de incertidumbre y ansiedad con pocas
formas de canalizarlas. En este marco es en el cudl se desarrollaron los tultimos 2 anos de la Tesis.

Esta Tesis es el resultado de cuatro anos y medio de trabajo dentro de la colaboracién inter-
nacional del instrumento "Q & U Bolometric Interferometer for Cosmology” (QUBIC). La misma
tiene una fuerte componente en el estudio de las propiedades, caracteristicas y desarrollo de las
iméagenes espectrales. Tuve la suerte de coincidir con la etapa en la que el demostrador tecnolégico
de QUBIC comenzd su calibracién en el laboratorio APC de Paris y luego en Argentina, lo cual me
permitié trabajar con datos reales. El trabajo presentado en esta Tesis fue realizado en estrecha
colaboracion con Louise Mousset, y publicado en "QUBIC II: Spectral polarimetry with bolome-
tric interferometer” [1]. Ademéas participé de simulaciones y discusiones volcadas en los articulos
"QUBIC I: Overview and science program” [2] y "QUBIC III: Laboratory characterization” [3].

El capitulo 1 introduce la cosmologia y en particular el modelo estdndar, centrado en caracterizar
los modos B de polarizacién. En este capitulo también se enumeran los experimentos (pasados,
presentes y futuros) que tienen como objetivo medir los modos B de polarizaciéon. En este capitulo
van a encontrar algunos recuadros rojos, no contienen informacién relevante para entender el hilo del
capitulo pero creo que son resultados simpaticos para conceptualizar algunos aspectos. El capitulo 2
es una introduccion conceptual al instrumento QUBIC y cémo funciona. Los capitulos del 3 al 6
son los capitulos de trabajo desarrollados durante mi doctorado. Por tltimo el capitulo 7 sintetiza
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el trabajo realizado, y propone algunas de las numerosas lineas futuras a realizar en el corto plazo.

Martin Miguel Gamboa Lerena.
e-mail: mgamboa@fcaglp.unlp.edu.ar

La Plata, Junio de 2022.
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Resumen

El fondo césmico de radiacién (FCR) es uno de los observables mas importantes para estudiar
el universo temprano y la inflacién. El paradigma de inflacién provee un mecanismo para la ge-
neraciéon de ondas gravitacionales primordiales imprimiendo modos B de polarizacién en el FCR.
Para la cosmologia moderna uno de los principales objetivos es la deteccién de los modos B primor-
diales. Para ello se necesita atender tres puntos esenciales: sensibilidad en los detectores, efectos
sistematicos del instrumento, y la sefial contaminante de las componentes astrofisicas. QUBIC es
un instrumento terrestre cuyo objetivo es medir los modos B de polarizacion del FCR a escalas
angulares intermedias (¢ = 30 —400), combinando la técnica de interferometria con la utilizacion de
detectores bolométricos TES en su plano focal. Su particular haz sintético depende de la frecuencia
por lo que observando en banda ancha (fisica) es posible reconstruir imégenes en sub-bandas den-
tro de la banda ancha observada, esta reconstruccién en sub-bandas lleva el nombre de imagenes
espectrales. La ventaja de esta técnica es que se realiza completamente en el pos-procesamiento de
los datos. QUBIC es el primer instrumento que utiliza esta técnica.

En esta Tesis Doctoral estudiamos las caracteristicas y propiedades en la reconstruccién de ima-
genes espectrales. Por otro lado, trabajamos en la optimizacion de la tuberia encargada de simular
la una observacién completa (desde la construccién de los datos ordenados en el tiempo hasta la
reconstruccién en imégenes espectrales). Para ello analizamos estadisticamente el comportamiento
del ruido utilizando simulaciones de extremo a extremo y simulaciones Monte-Carlo. Encontramos
que el ruido esté correlacionado con las sub-bandas adyacentes, por lo que es necesario encontrar
un balance entre la resoluciéon espectral deseada y el nivel del ruido. Por otro lado, estudiamos la
resolucion espacial y espectral a partir de simular observaciones de fuentes puntuales. Hallamos una
excelente reconstruccién de las fuentes puntuales en cada sub-banda. En el caso de la frecuencia
espectral realizamos simulaciones para caracterizarla y entender como se da el proceso de filtracién
de senal entre las sub-bandas adyacentes. Esto nos permitié definir por primera vez una nueva fun-
cién de dispersién en puntos en el espacio de la frecuencia. Para realizar las simulaciones utilizamos
la supercomputadora NERSC y técnicas de paralelizacion.

La colaboracién cuenta actualmente con un demostrador tecnologico del instrumento, QUBIC-
TD. Desde 2019 se realizaron campanas de calibracién utilizando una fuente monocromatica artifi-
cial. La reconstruccién en imagenes espectrales a partir de los datos ordenados en el tiempo (TOD)
implica conocer en forma muy precisa la ubicacion espacial y la amplitud de los picos del haz sinté-
tico en cada detector y cada frecuencia. Adaptando el software para las simulaciones (qubicsoft)
pudimos reconstruir la fuente puntual monocromética en miltiples bandas, demostrando asi la
habilidad (o capacidad) tinica para QUBIC de hacer imagenes espectrales.

Por ltimo, demostramos que QUBIC tiene la capacidad de medir pixel a pixel la distribucion
espectral de energia sobre mapas del polvo galactico (en intensidad y polarizacién) con un afio de
observacién. Para este estudio utilizamos cadenas de Markov-Monte Carlo en ambas configuraciones
(instrumento completo y demostrador tecnolégico), y considerando la anti-correlacién entre las sub-
bandas adyacentes dentro de cada banda de observaciéon (150 y 220 GHz) en regiones de alta y
baja intensidad de emision galactica.



Abstract

The cosmic microwave background radiation (CMB) is one of the most important observables
for studying the early universe and inflation period. The inflation paradigm provides a mechanism
generation of primordial gravitational waves by imprinting B modes polarization of CMB. For
modern cosmology one of the main objectives is the detection of the primordial B modes. To detect
these modes, three essential points need to be addressed: sensitivity in the detectors, systematic
effects of the instrument, and the foreground signal of the astrophysical components. QUBIC is a
ground-based instrument whose objective is to measure primordial B modes at intermediate angular
scales (¢ = 30 — 400). QUBIC combines the interferometry technique with bolometer TES in its
focal plane. The particular synthetic beam of QUBIC depends on the frequency, so observing in
broad band (physics) it is possible to reconstruct images in sub-bands within the observed broad
band, this reconstruction in sub-bands is called spectral images. The advantage of this technique
is that it is done entirely in the post-processing of the data. QUBIC is the first instrument to use
this technique.

In this Doctoral Thesis we study the features and properties in the reconstruction of spectral
images, in addition to working on the optimization of the pipeline used for making them. For that,
we study the noise behavior statistically using end-to-end simulations and Monte-Carlo simulations.
We find that the noise is correlated with the adjacent sub-bands, so it is necessary to find a balance
between the desired spectral resolution and the noise level. On the other hand, we study the
spatial and spectral resolution by simulating observations of point sources. We find an excellent
reconstruction of the point sources in each sub-band. In the case of the spectral frequency, we
perform simulations to characterize it and understand how the signal filtering process between
adjacent sub-bands occurs. This allowed us to define for the first time a new point spread function in
frequency space. To perform the simulations we use the NERSC supercomputer and parallelization
techniques.

The QUBIC collaboration currently has a technology demonstrator of the instrument. Since
2019, calibration campaigns have been carried out using an artificial monochrome source. Recons-
truction in spectral images from time-ordered data (TOD) implies very precise knowledge of the
spatial location and amplitude of the peaks of the synthetic beam in each detector and each fre-
quency. By adapting the software for the simulations (qubicsoft) we were able to do reconstruct
the monochromatic point source in multiple bands, thus demonstrating QUBIC’s unique ability to
make spectral images.

Finally, we show that QUBIC has the ability to measure pixel-to-pixel the spectral distribution
of energy on maps of galactic dust (in intensity and polarization) with a year of observation. For
this study we use Markov-Monte Carlo chains in both configurations of QUBIC (full instrument and
technological demonstrator), and accounting the anti-correlation between the adjacent sub-bands
within each observation band (150 and 220 GHz) in regions of high and low intensity of galactic
emission.
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Capitulo 1

Introduccion

Sonaba como los mosquitos en verano, aunque no era verano.

Aquella noche de 1964, Arno Penzias y Robert Wilson no podian trabajar en paz.
Desde una cresta de los montes Apalaches, los dos astrénomos estaban tratando
de captar las ondas emitidas por quién sabe qué lejanisima galaxia, pero la

antena les devolvia un zumbido que les atormentaba los oidos.

Después, se supo. El zumbido era el eco de la explosion que habia dado origen

al universo. Aquella vibracion de la antena no venia de los mosquitos, sino del
estallido que habia fundado el tiempo y el espacio y los astros y todo lo

demds. Y quizd, quién sabe, digo yo, el eco estaba todavia ahi, resonando en el
aire, porque queria ser escuchado por nosotros, terrestres personitas, que también

somos ecos de aquel remoto llanto del universo recién nacido.
Eduardo Galeano, Bocas del Tiempo.

1.1. Introduccién historica al modelo estandar

En 1915, Albert Einstein y David Hilbert establecieron las ecuaciones de campo de la teoria
de la relatividad general y en 1917 KEinstein encuentra la primer solucién exacta para describir
la estructura del universo utilizando el marco teérico de la relatividad general. Su modelo estaba
basado en un universo homogéneo e isétropo, estitico y sin bordes.

Hace tan solo 100 anos atras, el fisico y meteordlogo soviético Aleksandr Friedmann publica un
trabajo en el cual obtiene soluciones en un universo dindmico, abandonando la idea de estaticidad
de Einstein. En 1923, con la ayuda del fisico soviético Yuri Krutkov (Friedmann no tenia permitido
salir de la URSS), convence a Einstein de que el Universo era dindmico [4, 5, ]. En paralelo a estas
discusiones se planteaba entre colegas astrénomos “el gran debate”. La relatividad general tuvo su
periodo de desarrollo y consolidacién desde fines de la década de 1920 hasta 1965 [7], por lo que la
discusion en el plano tedrico se daba, en algin punto, independientemente de lo que sucedia en el
ambito observacional. El gran debate enfrenté a un grupo de cientificos liderado por el astronomo
Harlow Shapley que especulaba con la idea de que los objetos nebulosos se encontraban dentro de
la Via Lactea (el limite del Universo) contra un grupo de cientificos que defendia la idea de que
eran objetos que estaban fuera de nuestra galaxia. Este ultimo grupo estaba encabezado por Heber
Doust Curtis (el término utilizado no era el de Galaxia sino el de universo-isla, concepto propuesto
originalmente en el s. XVIII por Immanuel Kant [3]).

Ese debate pareci6é quedar resuelto con el trabajo del sacerdote belga Georges Lemaitre, discipulo
de Arthur Eddington, y las observaciones realizadas por Edwin Hubble hacia 1925 y 1926. En 1926,
a menos de 100 afios de la publicacién de esta tesis, Hubble demostr6 ademas la existencia de objetos
extragalacticos modificando asi la concepcién que se tenia sobre el tamano del Universo.

Fue en 1927 que Lemaitre resolvié el rompecabezas con la publicacién de su trabajo titulado Un
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1. Introduccion

univers homogene de masse constante et de rayon croissant, rendant compte de la vitesse radiale des
nébuleuses extragalactiques [9] en donde calculé las soluciones exactas a las ecuaciones de Einstein
asumiendo un espacio curvado positivamente, con densidad y presién como funciones del tiempo y
constante cosmoldgica no nula. Ademas, dio una interpretacién diferente al movimiento observado
en las galaxias (corrimiento al rojo cosmolégico) en términos de expansion del espacio y no del
movimiento particular de las galaxias: el espacio estd en constante expansion y consecuentemente
crece la separacién aparente entre galaxias. Lemaitre encontrd la relacion entre la distancia y la
velocidad de recesién de las nebulosas extragalacticas: R/R = 0.68 x 10727 em~'. Hubble encontré
una relacién similar de forma independiente y por ello se lo conoce como Ley de Hubble. ! El trabajo
de Lemaitre pas6 desapercibido entre los colegas del momento, incluso para su mentor Eddington,
incluyendo a Einstein quien, en la conferencia 1927 Solvay Conference acept6 las mateméaticas pero
no el resultado fisico de que el Universo se expandia (ver [7] y referencias internas). Para este
trabajo Hubble utilizé la relacién encontrada por la astrénoma estadounidense Henrietta Leavitt
en 1912 para las estrellas variables Cepheidas conocida como relacién periodo-luminosidad [10].

A principios de la década de 1930 Lemaitre escribe dos trabajos llamados The expanding Uni-
verse [11] y The beginning of the world from the point of view of quantum theory [12] en donde
postula lo que podria considerarse el inicio del modelo vigente del Big Bang. Plantea que si el
universo esta en expansiéon, en el pasado necesariamente tiene que haber estado toda la materia y
la energia concentrada en lo que denomina un gquantum (en clara referencia a la mecanica cuéntica
que por esos tiempos estaba en desarrollo). En 1934 Lemaitre publica un articulo llamado Fvolution
of the expanding universe [13] en donde tuvo la primera intuicién de la existencia de un fondo de
radiacion a sélo algunos grados Kelvin. ? La disputa entre Lemaitre y Hoyle, dicen, llevé a que en
una entrevista radial con la cadena BBC el 28 de Marzo de 1949 Hoyle llamara a Lemaltre "the big
bang man” en forma despectiva. Este término quedd inmortalizado en el nombre del modelo que
hoy est4 vigente. *

A mediados de 1960 Robert Dicke y James Peebles, de la Universidad de Princeton, estimaron
la temperatura f6sil de esa radiacién, para un modelo peridédico de universo, en 10 K. Fue en ese
momento en que se enteran que en los Laboratorios Bell dos ingenieros, Arno Penzias y Robert
Wilson, habian encontrado un ruido blanco superior al esperado en todas direcciones en la antena
destinada a hacer observaciones astronémicas. Luego de sustraer el ruido de la antena y la absorcién
por la atmosfera, queda un remanente de 3.5 K. Este ruido debia ser de origen césmico: la radiacion
fosil. Los equipos del Laboratorio Bell y de la Universidad de Princeton publicaron sus trabajos en
forma independiente en el mismo volumen de Astrophysical Journal: Dicke et al [15] y Penzias y
Wilson [16]. El primer trabajo da la interpretacién cosmoldgica, mientras que el segundo trabajo
son los resultados de la medicién. Estos trabajos coinciden con el inicio de lo que Luminet llama el
periodo de aceptacion de la relatividad general [7].

1.2. EIl modelo de Big Bang

El modelo estandar es actualmente el modelo més simple y capaz de explicar las observaciones
realizadas sobre el fondo césmico de radiacién (FCR), la estructura a gran escala y las supernovas.
En los tltimos anos ha crecido considerablemente la cantidad de datos para analizar a partir del
avance tecnolégico y el desarrollo de nuevas técnicas de observacién. En esta seccién resumimos
el marco tedrico y cosmoldgico del modelo estandar incluyendo la inflacién, la evolucion de las

! Actualmente dicha ley se la denomina como Ley de Hubble-Lemaitre, nombre adoptado por la Asamblea de la
UAI en 2018 (https://www.iau.org/static/resolutions/IAU2018_ResolB4_English.pdf)

2El primer célculo del fondo de radiacién lo realizaron en 1948 Ralph Alpher y Robert Hernan en[14].

3Ver la coleccién especial de la Universidad de Cambriedge: https://www.joh.cam.ac.uk/library/special_
collections/hoyle/exhibition/radio/
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perturbaciones primordiales, la formacién de la superficie de iltima dispersién y cémo son afectados
los fotones desde que comienzan a viajar libremente por el espacio hasta que llegan a nuestros ojos.
Particularmente nos centramos en los modos B de polarizacién del FCR. Por otro lado, presentamos
los desafios observacionales y qué caracteristicas instrumentales son necesarias para lidiar con la
polarizacién del FCR. Por tltimo hacemos un breve resumen de los instrumentos pasados, presentes
y futuros que intentaron, intentan e intentaran detectar los modos B de polarizacién primordiales.

1.2.1. Modelo cosmoldégico estandar

Homogeneidad e isotropia. El modelo cosmoldgico estandar estd basado en la idea del principio
cosmoldgico: el universo puede considerarse homogéneo e isétropo a escalas suficientemente grandes.
Esto significa que el Universo es estadisticamente indistinguible al mirar en cualquier direccién. La
isotropia implica que estadisticamente no hay cambios ante rotaciones y la homogeneidad implica
que no hay, estadisticamente hablando, cambios en la distribucién de materia y radiacion frente
a translaciones. La escala caracteristica a partir de la cudl podemos hablar de homogeneidad en
la distribucién de materia (galaxias) es de 100 A~ Mpc [17]. * Este valor proviene de analizar los
datos del Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

El Universo en expansién. FEl alejamiento de las galaxias lejanas, cuya velocidad de recesion
aumenta con la distancia, es la evidencia mas clara de que nuestro Universo se esta expandiendo.
Para describir dicha expansién se introduce el factor de escala a, cuyo valor en el presente, tg, es
a(tp) = ap = 1, siendo @ < 1 en el pasado. Para describir la expansién del universo utilizamos
dos tipos de coordenadas: comduviles y fisicas. Las coordenadas comduviles se definen como puntos
en una grilla que mantienen sus coordenadas fijas. Es decir que la distancia entre dos puntos no
cambia a medida que el universo se expande. Las coordenadas fisicas son proporcionales al factor
de escala, la distancia fisica cambia con el tiempo. El factor de escala conecta la distancia entre
coordenadas comoviles y coordenadas fisicas.

1.2.2. Ecuaciones de Friedmann-Lemaitre

En el modelo cosmolégico ACDM el universo estd descripto por un espacio tiempo de cuatro
dimensiones (una temporal y tres espaciales) homogéneo e isétropo. Los puntos en el espacio tiempo
se denominan eventos. La distancia entre dos eventos estda determinada por la métrica g, a través
del intervalo invariante ds definido como

3
ds? = Z Guv datda” = g, datda”, (1.1)
w,v=0

donde los indices u y v van de 0 a 3, con el primero reservado para la coordenada temporal
(da® = dt) y los restantes para las coordenadas espaciales. Para la segunda igualdad se utiliza la
notacién/convenciéon de Einstein.

La métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) puede ser escrita como

dr?

d82 = gul/ dxﬂde = dt2 — az(t) m

+72(d6? + sin (9)%d¢?) |, (1.2)
se adopta ¢ = 1 y donde « es la constante adimensional de curvatura espacial la cual permite
describir un espacio plano, positiva (cerrado) o negativamente (abierto) curvado segtin su valor sea
igual, mayor o menor a cero respectivamente.

41 Mpc = 3.0856 x 10%* cm = 3.2615 x 10° afios luz.
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El término entre corchetes estd dado en coordenadas coméviles (r,0,¢), donde t es el tiem-
po césmico. Este es el tiempo propio de los observadores coméviles y se relaciona con el tiempo
conforme 7 mediante la relacién dt? = a?(t) dr2.

7

Cinemaéatica en la métrica de Robertson-Walker. La propagacion de la luz se da
sobre una geodésica nula ds? = 0, de esa forma puede considerarse sélo una trayectoria
radial (d0 = d¢ = 0), quedando

a2 = a2(t)d'r2.

1—k7r2
Un observador situado en el origen r = 0, recibe un pulso de luz en el instante ¢t = ¢y emitido
por una fuente a una distancia comévil 7y y cuya emisién se produjo en un instante ¢ = t..
El siguiente pulso emitido por la fuente en el instante ¢ = t. + dt. entonces es medido por el
observador a
Ote Ot

a(te) — af(to)’
Convirtiendo estos tiempos a longitudes de onda, multiplicando por la velocidad de la luz ¢
(A = ¢ dt), se obtiene una relacién entre la longitud de onda emitida A y la observada Ay,

C 6t0 )\0 a(to)
= — = =] 1
cot. N alty) A

donde z es el corrimiento al rojo cosmolégico y es mayor a cero debido a que para ty < t,
a(to) > a(te). Por lo tanto, la longitud de onda medida por el observador es mayor a la
longitud de onda emitida. Este resultado es debido solamente al efecto de expansion del
universo.

Observar que el resultado obtenido involucra coordenadas coméviles y solo contiene el efecto
de expansion del universo en el factor de escala.

Para conocer la evolucion del factor de escala es necesario resolver las ecuaciones de campo
de Einstein y por lo tanto es necesario conocer la composicién del universo, i.e. su densidad. Las
ecuaciones de Einstein relacionan la materia-energia con su entorno, el espacio-tiempo, de la forma

1
Guw = Ry — 3 9w R =87GT,, + Aguw, (1.3)

donde G, es el tensor de Einstein (una medida de la curvatura del espacio-tiempo), R, es el
tensor de Ricci, R es el escalar de Ricci (= ¢" R,.), G es la constante de gravitacién de Newton y
T}, es el tensor de energia-momento, el cual es simétrico y es una medida del contenido de materia
y energia del Universo (radiacién, materia, etc).

Tensor de energia-momento

El tensor de energia momento para un fluido ideal, y considerando isotropia y homogeneidad
puede escribirse como

(TH) = T gy, = (—p(%) 900 P(t‘)) gi]) , (1.4)

Por conservacién de la densidad y la presién, de la componente § resulta

/H-Bg(p—i—P) = 0. (1.5)
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Casos especiales (k = 0) La densidad del
universo cambia en funcién del factor de esca-
la en cada etapa del universo segin la especie
dominante, i.e. materia, radiacién o energia os-
cura.

La solucién a la ecuacion 1.5 se puede encontrar
analiticamente proponiendo una ecuacién de es-
tado de la forma

10

{ p(t) }
log 5
Perit,0

radiation

matter

t cosmological constant

i 3(14w) 7””"'1 Y Y S
P(t) = wp(t siendo p(t) = — v " N
(t) = wp(®), o =m(5)
Figura 1.1: La amplitud de las lineas se esti-
donde pg y ag son la densidad de energia del uni-

verso y el factor de escala en la actualidad.

ma por observaciones. Imagen tomada de [18].

= Materia no relativista: se considera materia a toda expresiéon de energia en la cual la
presién sea mucho menor a la densidad de energfa. P~ 0 = wy = 0 = ppr(t) ~ a 3.
La dilucién de la densidad de energia se refleja por la expansion del Universo, por lo que
el elemento de volumen comévil conserva la masa a medida que se expande. Ejemplos

de materia son: bariones y materia oscura.

= Radiacion: se considera radiaciéon a toda entidad que cumpla P = % p=>wr=1/3=
pr(t) ~ a=*. La potencia adicional se debe al corrimiento al rojo de los fotones a medida,
que el Universo se expande. Ejemplos de radiacién: fotones, neutrinos y gravitones (atin
no detectados).

= Energia oscura: las dos anteriores no son suficientes para explicar la evolucion del
universo, ademas se observa que hoy en dia el universo estd dominado por una entidad
que aporta una componente negativa de la presion P = —p = wp = —1 = pp (t) = cte.
Al no haber factor de dilucién la energia podria crearse a medida que el universo se
expande. Ejemplos: energia de vacio y, jalgo mas?

Curvatura del espacio-tiempo

Los términos de la izquierda de las ecuaciones de Einstein corresponden a los términos de
curvatura. La traza del tensor de Einstein toma la forma

LN 2 . o\ 2
0_3l(® Al i 9%, (2 Flsi
() - fe @) als

Ecuaciones de Friedmann-Lemaitre

(1.6)

Combinando las ecuaciones de la traza de las ecuaciones de Einstein se obtienen las ecuaciones
de Friedmann-Lemaitre

L2
&G A k
H? = “) _ &G Ak 1.
(a 3 p+3 a? (1.7)
e
- ——7; (p+3P)+ =, (1.8)
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donde p y P son la densidad total de energia y la presion total respectivamente. La constante
cosmologica A se comporta como un fluido cosmoldgico con densidad p = A/87G y presién p = —p.
Las ecuaciones de Friedmann-Lemaitre se pueden combinar de la siguiente forma

k 871G

= 51

a2 H?2 3H2p ) (19)

y, considerando un universo plano (k = 0), se obtiene la densidad critica p, = %. Utilizando el
valor presente del parametro de Hubble H( obtenido a partir de las observaciones, se puede estimar
la densidad critica en la actualidad

_ 3H§ _

Pelo = TG

Esta densidad critica puede utilizarse para definir los pardametros de densidad adimensionales
(en tp) para cada especie e,

1.9 x 107 #h%gr cm ™2 = 2.8 x 10" A2MMpc 2. (1.10)

Qe’(] = pe,O.
Pc’O

La primer ecuacion de Friedmann-Lemaitre de 1.7 queda

4 3 2
a a a
H%(a) = H? [QO<;> + Qm()(a()) + Qk0<;) + 0, (1.11)
donde se define el pardmetro de densidad de curvatura como Q¢ = —k/ (aoHyp)? y los sub-indices
r, m,y A corresponden a radiacién, materia y constante cosmoldgica respectivamente.

~

Factor de escala. La evoluciéon temporal del factor de escala depende de la especie e que
domine en la densidad total de energia, y se obtiene resolviendo la ecuaciéon

a_ Hp- /Qecfg(lJr7~t)ze)7
a

obteniendo como solucién

/2" domina radiacién (wg = 1/3)
a(t) < { t*/3  domina materia (wy; = 0) (1.12)

eflt  domina A(wy = —1).

1.2.3. Distancias y horizontes

En cosmologia hay, al menos, dos métodos para medir distancias: distancia de luminosidad y
distancia de didmetro angular. En esta Tesis describimos solamente la distancia de didmetro angular
en esta Tesis porque es la relevante para el tema de la misma.

Distancia de diametro angular

Este método utiliza una regla estandar. Para ello es necesario contar con objetos que tengan
un tamano fisico D conocido. Uno de estos objetos podria ser, por ejemplo, las fluctuaciones de
temperatura del FCR.

Considerar un objeto a una distancia comovil x emitiendo radiacién en el instante ¢; y observada
en el presente. Utilizando la aproximacion de que los dngulos subtendidos en el cielo de los objetos
son muy pequenos, se puede aproximar la distancia Euclidea a partir de la expresién

8
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D
dg = —. 1.13
A= (1.13)
Esta cantidad d4 es llamada distancia de didmetro angular. La métrica de FLRW permite ir
un paso mas alld. La relacién entre el tamano fisico del objeto y su tamafio angular estd dada por

dm
1+ 2

D = a(t1)Sk(x)860 = 50, (1.14)

donde Si(x) = dp, es la distancia métrica.

Horizontes

Se define al horizonte como aquel limite o superficie desde el cual se puede enviar o recibir
informacién en el universo. Para un espacio-tiempo isétropo se define un sistema de coordenadas
donde los rayos de luz viajen radialmente (§ = ¢ = 0), por lo que el elemento de linea queda,
expresado en tiempo conforme,

ds? = a®(7)[d7* — dx?], (1.15)

y, para los fotones ds?> = 0,

Ax(T) = £AT. (1.16)

Trabajar en tiempo conforme permite representar las geodésicas que siguen los rayos de luz
como lineas rectas a 45°. A partir de esta expresion se definen dos tipos de horizontes:

= Horizonte de particulas La ecuacién 1.16 da la méxima distancia que puede recorrer la
luz entre dos instantes de tiempo A7 = 7 — 77. Considerando un haz de luz emitido en el
instante inmediatamente posterior al Big Bang t; = 0, se puede conocer hasta donde pudo
viajar ese haz de luz en un tiempo tg. La distancia comévil recorrida sera

Xp(T) =T—n=/0t0a(2;. (1.17)

La distancia x;, que el fotén recorri6 desde que fue emitido hasta que fue medido es conoci-
da como el horizonte comovil de particula y es una distancia propia de quien lo mide. Este
horizonte marca el tamafnio del universo observable hoy en dia. La superifice gris de la figu-
ra 1.2 representa el cono de luz pasado del/a observador/a p, su horizonte de particula esta
determinado por la insterseccién de este cono con las hipersuperficies espaciales a tiempo 7

Yy Ti.

» Horizonte de eventos Para una entidad situada en p en el instante 7, hay una region
delimitada sobre la cual va a poder influenciar en el el futuro. Esa regién estd determinada
por la maxima distancia (comévil) para la cual un/a observador/a en 7; va a poder recibir la
senal y estd dada por

trodt
= — T — - 1.18
Xn(T) = 7§ /t ) (1.18)
Con x(7) conocida como horizonte comdvil de eventos.

Ambos horizontes estan expresadas en coordenadas coméviles y pueden ser traducidas a dis-
tancias fisicas multiplicandolas por el factor de escala en el tiempo correspondiente ..
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comoving particle outside

the particle horizon at
e e horizon at p TP —T

Ts

event horizon at p

particle horizon at p

Ti

T =T

Figura 1.2: Plano y — 7. Situamos a un/a observador/a en el punto espacial-temporal p a partir
del cual definimos los horizontes coméviles de particula y de eventos. Ambos horizontes quedan
definidos por las geodésicas de los fotones (a 45°). Imagen tomada de Baumann [18].

Esfera de Hubble

Utilizando la ley de Hubble-Lemaitre, v(t) = H (t)r(t), se puede definir la esfera de Hubble como
aquella cuyo radio a partir del cudl la velocidad de recesién de las galaxias es igual a la velocidad
de la luz ¢, es decir,

r(t) = H ' (t)e,_, = H™'(t). (1.19)

Reescribiendo la ecuacién 1.17

() = /ttf A /aaf _da /llnaf(a(t)H(t))_ldln a (1.20)

ioalt)  Jaoa(t)at) I
donde a; = 0 corresponde a la singularidad del Big Bang. La expresién 1.20 permite conocer la
estructura causal del espacio-tiempo a partir de la evolucién de lo que se conoce como radio comévil
de Hubble: (aH)~!. Para un universo dominado por un fluido con ecuacién de estado constante de
la forma w = P/p se puede calcular

(aH)™' = Hylaz(143w), (1.21)

El factor del exponente satisface la condicion fuerte de energia: 1 + 3w > 0 por lo que el radio
com6vil de Hubble crece a medida que se expande el universo (recordar que el factor de escala
es proporcional al tiempo 1.2.2). La integral de 1.20 estd dominada por el limite superior como

demuestra Baumann [18] utilizando la expresién 1.21 en 1.20,
2H;! 1
Xp(a) = H—ﬁ az(+3w) _ af(ng) =77 (1.22)
2H0_1 1143 2H0_1 L(143w) a;—0,14+3w>w
Xp(t) = ma(tﬁ( W) pues 7; = T 3wa’? B N | (1.23)
2 _
Xolt) = g (aF) (1.24)

Aqui se obtiene un resultado que suele utilizarse en la cosmologia y es que x;, ~ (aH )~L
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Edad del universo Utilizando la primera ecuaciéon de Friedmann-Lemaitre 1.7 y los tres
modelos sencillos del universo vistos en el apartado de Casos especiales 1.2.2 se puede
inferir la edad del universo o dejarla expresada en funciéon de pardmetros.

» Materia (pp, o< a™3):

a2 = %,)mcﬂ —k (1.25)
ao
= Hiag[n— = (Qm = 1)]. (1.26)

Para hallar la edad del universo se despeja y se integra, obteniendo

2/3 i Q=1
Hoto = { / . (1.27)

numérico si Q,, £ 1

= Radiacién (p, o< a~*). Similar al caso anterior, queda

1/2 i Q= 1
Hoto = { / o (1.28)

numérico si Q,, £ 1

Derivando estas expresiones en forma generalizadas respecto a la densidad, se encuentra
que mientras mas materia o radiacién haya en el universo, la edad (en términos de Hy)
disminuye.

» Materia 4 constante cosmoldgica (€2, +Qx = 1) y espacialmente plano (k = 0) queda
2 ! ( 1+ \/QA)
n )
3v vV
siQp = 0.7y Q= 0.3 = Hoto = 0.96

Hoty = (1.29)

Es decir que la edad promedio en que el universo estuvo (jestd?) dominada por materia
principalmente estaria llegando a su fin y estariamos actualmente en una etapa de transicién
hacia un universo dominado por constante cosmologica.

1.3. Breve historia térmica del universo

Con la teoria de la relatividad general consolidada como cimiento para estudiar el origen y
evoluciéon del universo, en las tltimas décadas se dieron avances muy significativos para encontrar
respuestas cuantitativas a preguntas como ;cémo es posible explicar la homogeneidad observada
en el Universo? jcémo se formaron las primeras galaxias? o jpor qué el FCR esta increiblemente
termalizado?

En las secciones anteriores vimos el modelo utilizado para explicar los términos homogéneos en
la descripcién del universo observable. En esta seccién vamos a hacer un resumen de la historia
térmica del universo para describir brevemente las distintas etapas de su evolucion.

La evolucién del universo puede ser descripta a partir de la evolucién del factor de escala a(t), del
tiempo ¢t o de la temperatura 7'(¢). El universo temprano estuvo dominado por radiacién mientras
que hoy el término dominante es la materia o la energia oscura.

11
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Figura 1.3: Abundancias de elementos livianos durante la etapa dominada por la radiacién. Imagen
extraida de [21].

Cuando el universo tiene una temperatura bastante mayor al MeV /kp, la tasa de dispersion
entre neutrinos y electrones es mayor a la tasa de expansién del universo. Por lo tanto, antes que
el universo duplique su tamafo, un neutrino dispersa muchas veces a un electrén del fondo. Todas
estas dispersiones llevaron a los neutrinos al equilibrio con el resto del plasma césmico.

1.3.1. Nucleosintesis del Big Bang

Cuando el universo es mas denso y caliente (T ~ MeV /kp) no hay dtomos neutros ni nicleos de
atomos formados. La radiacién es suficientemente energética y destruye casi en forma instantanea
a los nucleos de atomos que se forman. A medida que el universo se enfria por debajo de la energia
de unién tipica de un nucleo atémico, los elementos livianos comienzan a formarse. Modelando
las condiciones del universo temprano, junto con el cédlculo de las secciones eficaces nucleares, y
la resolucién de la ecuaciéon de Boltzmann, se pueden calcular las abundancias de los elementos
livianos como el D, ®He, *He y “Li. La figura 1.3 muestra las predicciones de las abundancias de
los elementos livianos.

El deuterio primordial determina la densidad bariénica con extrema precisién y puede ser ob-
servado por intermedio de quésares a z ~ 3 — 4 cuando las abundancias primordiales no cambiaron
significativamente.

Cuando la temperatura del universo es menor a 1 MeV, el plasma estd formado por particu-
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las relativistas en equilibrio (fotones, electrones y positrones), particulas relativistas desacopla-
das (neutrinos) y particulas no relativistas (bariones). Las estimaciones de la densidad bariéni-
ca por nucleosintesis primordial son Q,h% ~ 0.0205 + 0.0018 y por radiacién césmica de fondo
Qph? ~ 0.02205 + 0.00028, lo que muestra un excelente acuerdo. Este valor es significativamente
mas bajo que las estimaciones de la densidad total de materia €2,,, lo que implica la existencia de
materia oscura no baridnica.

1.3.2. Recombinacién y desacople

Cuando la temperatura es mayor a la temperatura de ionizacién del hidrégeno (7' = 13.6 eV /kp,
donde kp es la constante de Boltzmann), la escala de interaccién entre fotones y electrones (disper-
siébn Thomson) y entre electrones y protones (dispersién de Rutherford o de Coulomb) es mucho
mayor a la tasa de expansion del Universo y por lo tanto la expansion es adiabética y hay equilibrio
térmico entre electrones, protones, y fotones. Durante esta etapa los electrones y protones permane-
cen libres como consecuencia de la alta temperatura y densidad de fotones energéticos que disocian
a los 4tomos de hidrégeno neutro que se logran formar. Por lo tanto es de esperar encontrar bajas
cantidades de hidrégeno neutro.

A medida que la reaccién e” +p <= H + -y permanece en equilibrio, la ecuacién de equilibrio
quimico (ecuacion de Saha) es

NeNp néo) n}(jo)

= . 1.
w0 (1.30)

donde ne,ny, yny es la densidad numérica de electrones, protones e Hidrégeno respectivamente.
Para resolverla se considera un universo neutro (n. = n,) y se define la fraccién de electrones libres

Como
Te n
X = = P
Ne + ng np + ng

A medida que cae X, la tasa de recombinacion cae también, por lo que se vuelve mas dificil satisfacer
la condicién de equilibrio. Para obtener la evolucién de X, con el tiempo se resuelve la ecuacion de
Boltzmann

dx.
dt

(1 - Xe)B — XZmpa? |, (1.31)

donde [ es la tasa de ionizacién y « la tasa de recombinacién a partir del nivel de energia electrénico
n =2 (el n = 1 no es relevante). La figura 1.4 muestra la resolucién numérica de la ecuacién de
Boltzmann y la solucién exacta de la ecuacién de Saha.

La recombinacion se da a z ~ 1000 y estd directamente relacionada con el desacople de los
fotones con la materia. El desacople ocurre cuando la tasa de dispersién Compton entre fotones y
electrones se vuelve menor a la tasa de expansion. El desacople ocurre durante la recombinacién.
Cuando ésta se detiene, la fraccién de ionizacién permanece constante, y los fotones comienzan a
propagarse libremente formando el FCR. Este proceso no es instantdneo sino que dura ~ Az = 90.

La temperatura a la que se da el desacople entre fotones y electrones se calcula en Tye. ~ 0.26 eV
y corresponde a zqec ~ 1100.

1.3.3. El modelo de ACDM

El modelo vigente méas aceptado en la comunidad cientifica es el de un modelo de universo espa-
cialmente plano, en expasion acelerada, con constante cosmolégica A y materia oscura no relativista
o fria. Este es el modelo més simple que permite explicar una gran cantidad de observaciones. La
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Figura 1.4: Evolucién de la abundancia de la fraccién de electrones X, en funcién del corrimiento
al rojo z. La recombinacién ocurre en z ~ 1000. En la figura se muestra el resultado de resolver
el proceso utilizando la aproximacién de Saha (linea punteada) y la solucién numérica para la
ecuacion de Boltzmann (linea continua). Extraido de [21].

Free Electron Fraction X,
—
o
0
ilTlIITI'l

vigencia de este modelo se sustenta en més de 60 afios de observaciones y, si bien no es el tnico, es
el mas sencillo y robusto.

Las observaciones muestran que el universo tiene radiaciéon, materia y energia oscura en las
siguientes cantidades [22]:

Qe <1x107%, Q,=94x107°, Q, =031 Q4 =0.68. (1.32)

De aqui se desprende que el universo estd compuesto en un 5 % de materia ordinaria (bariénica)
y un 25 % de materia oscura no relativista, una ecuacién de estado consistente con w = —1 lo cual
indicaria que estamos en un universo dominado por energia de vacio.

Hoy en dia las observaciones de las oscilaciones actsticas de bariones, supernovas tipo A y el
FCR muestran un gran acuerdo con este modelo de universo.

1.4. Fondo coésmico de radiacion

La etapa de recombinacién, o igualdad materia-radiacién, tiene una gran importancia pues
permite estudiar la generacién de estructura a gran escala y las anisotropias en temperatura del
FCR, debido a que, cuando las perturbaciones reingresan al radio de Hubble, evolucionan de forma
diferente dependiendo la etapa del universo en que lo hacen.

Luego del desacople foton-barién los fotones se propagan libremente hasta llegar a la Tierra, es
decir que viajan ~ 13.8 mil millones de anos. Estos fotones fueron observados por primera vez por
Penzias y Wilson [10] con su antena instalada en los Laboratorios Bell.

Luego, en los anos 90, las observaciones realizadas por el instrumento FIRAS del satélite COBE
permitieron determinar que el espectro del FCR se ajusta casi a la perfeccién (hasta una parte en
cien mil) al espectro de cuerpo negro con temperatura Tpcr = 2.7255 K [23]. La figura 1.5 muestra
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Figura 1.5: Espectro del FCR. En magenta se muestran los datos del espectro de cuerpo negro
por nimero de onda medido por el instrumento FIRAS del satélite COBE [23]. En azul oscuro se
muestra el modelo de cuerpo negro con T' = 2.7255 K. Las barras de error estdn incluidas.

la densidad espectral de energia del FCR medida por el satélite COBE ° (magenta). En azul oscuro
se muestra la densidad espectral de energia para un cuerpo negro con temperatura Trcgr siguiendo
la cual se modela mediante la ley de Planck,

2hv3 1
BUT) = =5 — (1.33)
P tpT

donde h es la constante de Planck, v la frecuencia de radiaciéon y 7' la temperatura del cuerpo
negro.

1.4.1. Dipolo del FCR

El FCR es una radiacién isotrépica. La superficie de tltima dispersion observada permite definir
un marco de referencia en el cual la Tierra estd en movimiento. Observadores con velocidad § =
ve /¢, con v velocidad del Sistema Solar respecto a la superficie de tltima dispersion, medirdn una
temperatura de®

_ Vi p
~ 1—fcosh

donde 0 es el angulo entre la direccién de movimiento y la direccién de observacién. A segundo
orden la ecuacién 1.34 puede escribirse como

T(6) Tkcr, (1.34)

T 1
() =1+ Bcosh+ -B%cos20 + O(B?). (1.35)
Trcr 2

El primer término corresponde al monopolo (temperatura media del campo de radiacién) y
permite definir AT(0) = T() — Trcr, mientras que el segundo término corresponde al dipolo

"Datos extraidos de https://lambda.gsfc.nasa.gov/product/cobe/firas_monopole_get.html.
Peebles, P. J. E., & Wilkinson, D. T. (1968). Comment on the Anisotropy of the Primeval Fireball. Physical
Review, 174(5), 2168-2168. doi:10.1103/physrev.174.2168
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producido por el movimiento del observador. COBE midié la amplitud del dipolo ~ 3 mK y un
AT(0) = 3.358 x ! cos ) K.

Medir la radiacién La unidad bésica para calcular la radiacién es la intensidad especifica o
brillo I,. Se considera un rayo, y un detector de area dA normal al rayo incidente. Si se toman
todos los rayos que pasan a través de dA cuya direccién esté contenida dentro de un angulo sélido
dQ del rayo. La energia que atraviesa dA en un tiempo df en un rango de frecuencias dv esté
definida como

dE =1, dA dt dQ dv. (1.36)

1 2

Las unidades involucradas son [I,] = erg seg~! ecm~2 sr~! Hz~!. Integrando en el 4ngulo sélido, se
obtiene la densidad de flujo S,. En radioastronomia la unidad estandar de la densidad de flujo es
el Jansky Jy, donde 1 Jy = [10726 W m~2 Hz~!] = [10723 ergs seg~! ecm~2 Hz!].

Si la fuente de emisién es un cuerpo negro (como el FCR, o cualquier fuente térmica), entonces
la intensidad sélo se especifica a través de su temperatura utilizando la ley de cuerpo negro 1.33. De-
sarrollando en Taylor la ecuacién alrededor de una temperatura media Trcr K para una frecuencia
v

0B,(T)

—r— B cosf + O(B?), (1.37)

Trcr

1,(0) = B,(T(0)) = B,(Trcr) + Trcr

donde el primer término es el monopolo y el segundo término es el dipolar. Los mapas del FCR se
suelen utilizar en términos de la temperatura diferencial del FCR:

Al
(0B, /0T ) e’

Trcr

AT = (1.38)

En radio astronomia se caracteriza la temperatura de brillo en una determinada frecuencia
como la temperatura de un cuerpo negro que posee el mismo brillo a esa frecuencia. Se identifica
I, = B,(Ty), donde T} es la temperatura de brillo. En el limite de Rayleigh-Jeans (hv < kpT),
queda

202
I,(Ty) = C—QkBTb. (1.39)

Esta definicion permite definir dos formas de escribir el denominador de la ecuacién 1.38:

= Si utilizamos la ley de Planck sin aproximaciones, definimos las unidades de FCR-Kelvin,
entonces

0B, (T) 2h24 e hv
— = 1.40
or Trcr kpT?c? (ef — 1) TFCR, o kT ( :
= Si utilizamos la aproximacién de R-J-Kelvin 1.39 |
0B, (T) 2kpr?
= 1.41
oT c? (1-41)

Trcr

Pasar de unidades de FCR-Kelvin a RJ-Kelvin o viceversa no es trivial (ver seccion 3.4.4 de [24]).
La velocidad baricéntrica del Sistema Solar es ve ~ 369.82 + 0.11 km/seg, en la direccién (,b) =
(264.021° £ 0.011°,48.253° £ 0.005°). La velocidad del Sistema Solar implica una composicién de
la velocidad de la Galaxia y la velocidad del grupo local respecto al FCR. El dipolo establece un
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marco de referencia especial en donde el dipolo del FCR es nulo. El dipolo ahora se usa como un
calibrador primario para experimentos de mapeo, ya sea a través del movimiento orbital de la Tierra
que varfa con el tiempo, o a través del dipolo cosmolégico medido por experimentos satelitales [25].

En el caso de la figura 1.5 se utiliza como unidad la frecuencia espacial. Si f es la frecuencia
que usualmente se define utilizando los Hz (= seg™!), w serd w = 27 f en unidades de radianes/seg.

Si consideramos que el argumento del campo electrostatico suele ser escrito como kz (asumiendo
z la direccién de propagacién de la onda monocromética y evaluada a t = 0), entonces la onda
repite su forma en forma periddica a intervalos kz = 2rm (m € N). El periodo de una variacién
espacial de una onda monocromaética A serd entonces definida mediante kA = 27. El ntimero de
variaciones espaciales por unidad de distancia es

2T
k= —. 1.42
L (1.2

Llamamos k a la frecuencia espacial, que caracteriza las variaciones espaciales de la intensidad del
campo, similar a la frecuencia temporal que caracteriza las variaciones temporales de la intensidad
del campo. La frecuencia espacial también se denomina niimero de onda, ya que es igual al nimero
de longitudes de onda en una distancia 27 y [k] = [longitud—'].

Sin embargo, una tercera unidad espectral, cominmente utilizada en espectroscopia, es el niime-
ro de onda, el niimero de ondas por cm™': ¢ = v/100/c [em~!], la ley de Planck puede reescribirse:

dv
B, =|—|B,, 1.43
.= | (1.43)
en unidades de [W m~2 sr=! cm™!]. Este es el sistema de unidades utilizado para graficar la

figura 1.5.

Los fotones del FCR viajaron hacia la Tierra desde una esfera, centrada en quien observa y
conocida como superficie de tltima dispersién, cuyo radio es esencialmente el universo observable
10* Mpc o 10 afios luz. Los fotones perdieron energia con la expansién del universo, y ahora
forman un cuerpo negro a T' ~ 2.7255 K. Se puede pensar a la temperatura de los fotones del fondo
cosmico de radiaciéon como la temperatura del universo.

1.4.2. Problemas del modelo

Hasta el ano 1981 el modelo cosmolégico vigente tenia dos problemas no resueltos. Cerca de
400000 anios después del Big Bang el universo se enfrié lo suficiente dando paso a la formacién de
los primeros atomos de Hidrégeno neutro. Esto permitié que se desacoplen los fotones de la materia
y se formara la superficie de tltima dispersién o FCR. Esta radiacion es extremadamente isotropica
con anisotropias menores a una parte en cien mil. Ahora bien, el didmetro angular de la esfera de
Hubble en ese instante visto hoy en dia, y asumiendo x = 0, resulta de ~ 1° en el cielo. El poco
tiempo transcurrido entre el Big Bang y la formacién del FCR hace emerger un problema, jcémo
pudo la informacién estar interconectada causalmente (7.e. temperatura termalizada) en escalas que
sOlo pudieron estar en contacto causal luego de la formaciéon del FCR? Este problema se conocia
como el problema del horizonte.

Esto puede observarse graficando la evolucién de las escalas fisicas y el radio de Hubble. Sea A,
una escala comovil arbitraria, la escala fisica resulta A\t ~ a(t)\. . Por otro lado, de la ecuacién
de Friedmann-Lemaitre H2(t) o p, dependiendo el tipo de universo (dominado por materia o
radiacién) el radio de Hubble queda

H2(t) o p = {a_i = H™' ~d? cuando domina la materia (DM) (1.44)
a

= H! ~a? cuando domina la radiacién (DR).

"En el espacio de Fourier cuando se convierten coordenadas coméviles a fisicas se multiplica por ail(t).
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Figura 1.6: Escalas fisicas )\; (cyan)y tamafio del radio de Hubble segiin la época del Universo
(rojo radio de Hubble cuando domina radiacion, radio de Hubble cuando domina materia
y negro radio de Hubble durante la etapa inflacionaria). Izq.: Sin la etapa inflacionaria las escalas
fisicas estan desconectadas y sin un pasado en comun para intercambiar informaciéon como para
reingresar al radio de Hubble (es decir, cuando cruzan la linea de radio de Hubble \; < rp). Der.: Al
incluir la etapa inflacionaria, las escalas méas grandes que vemos hoy en dia estuvieron en contacto
causal con el resto de las escalas. Esto dltimo permite explicar la termalizacién observada en el
FCR maés alla del radio de la esfera de Hubble al momento de desacople (1°).

En la imagen de la izquierda de la figura 1.6 se representa la evolucion de estas cantidades fisicas
en funcién del factor de escala sin considerar un periodo inflacionario, ¢.e. sélo universo dominado
por materia y por radiacién. De la figura interesa la siguiente lectura: las escalas fisicas que pueden
comunicarse causalmente son aquellas que sean menor al radio de Hubble, es decir, \; < r,. En
la figura se representan cuatro escalas: A\; del tamafio de rp, al principio de la etapa DR, Ay tiene
un tamano tal que ingresé al radio de Hubble durante plena etapa DR, A3 del tamafio del rp al
momento de desacople y Ay del tamafio del Universo observable hoy en dia. En este simple grafico
se observa que sin una etapa inflacionaria las escalas se encuentran sin contacto causal hasta que
reingresan a la esfera de Hubble. Cuando se incluye la etapa inflacionaria (figura derecha de 1.6)
se logra hacer que todas las escalas estén en contacto causal (\; < r1,), luego salgan del horizonte
(\i > rp) y reingresen al mismo, lo que permitiria explicar la termalizacién observada en el FCR.

Por otro lado, en un universo en expansiéon la densidad total de energia 2 = 1 es inestable ya
que si 2 > 1 la densidad de energia total de universo crece, mientras que si €2 < 1 la densidad total
del universo decrece. Por otro lado, si se calcula la densidad total de energia en la escala de Planck
(t,) se obtiene |Q(t,) — 1| < 107%. ;Cémo es posible que se mantenga del orden de la unidad
tanto tiempo después? Este problema se conoce como problema de la planitud. Con una etapa
inflacionaria, este punto deja de ser un problema porque el universo se expande exponencialmente
en un periodo de tiempo muy acotado por lo que la geometria, cualquiera que sea, se vuelve plana
a las escalas medibles hoy en dia.

1.5. Inflacion

El modelo estandar de Big Bang provee una excelente estructura dentro del cual se puede
entender la historia térmica del universo y el crecimiento de la estructura a gran escala, pero era
incompleto ya que tenia problemas. Guth presenté una solucién a esos problemas proponiendo
una etapa de expansién acelerada en el Universo temprano [20]. La tasa de expansiéon de Hubble,
H = R/R, de la cosmologia de Robertson-Walker (RW) est4 dada por las ecuaciones de Friedmann-
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1.5. Inflaciéon

Lemaitre con constante cosmologica A,

8mp Ak

H? = +- - 1.45
mM% 3 a? (1.45)

donde el ultimo término es la curvatura espacial. En el universo temprano domina la radiacién

o la materia no relativista por sobre el término de energia oscura (A) por lo que se obtiene una

expansién que se desacelera o d < 0.

La inflacién postula una etapa del universo temprano en la que la expansion se acelera d >
0, anterior a la etapa dominada por radiacién, y ofrece un modelo fisico para el origen de las
condiciones iniciales. Esta expansion acelerada conduce a un universo espacialmente curvo de RW
a uno espacialmente plano, y expande el horizonte de causalidad més alld del radio de Hubble
actual, lo que permite que todas las escalas observadas en el universo hayan tenido un pasado
comun. El modelo méas simple para inflacién considera un campo escalar inico y rodamiento lento.
Las predicciones realizadas por inflacién incluyen [27]:

= perturbaciones primordiales adiabaticas;
» espectro de las perturbaciones primordiales (casi) invariante de escala;
» distribucién de perturbaciones primordiales con distribuciéon Gaussiana;

= al final de la etapa de desacople debié haber perturbaciones primordiales fuera del radio de
Hubble.

Duracién de la inflacién — Las regiones del FCR separadas por escalas mayores a H !
al momento de desacople no tiene razén para estar a la misma temperatura. Como se puede
ver en la figura 1.6 , una escala fisica \; crece mas lento que el radio de Hubble o, dicho
matemdaticamente,

SADY
dt(H_l) < 0. (1.46)

Para que todas las escalas entren en H ! a tiempos tempranos es necesario que

d/ A\ > d
— x —(aH)=a > 0. 1.47
dt (H —1 dt( ) ( )
Esto significa que se necesita una época de aceleracion. Durante esta etapa si la densidad
de energia del universo estd dominada por energia de vacio, entonces p ~ constante y H? ~
constante = a o et lo que da una expansién exponencial.
., Qué duracién debe tener la etapa inflacionaria? lo suficientemente larga como para que las
escalas més grandes observadas hoy en dia permanezcan adentro del radio de Hubble durante
esa etapa, es decir que

a a ag @ a
ar

H*l
; =N >0 IF (1.48)
ar agay Gg

1 )
inf @0

con N el nimero de e-folds. * Utilizando el modelo de inflacién de slow roll (rodamien-
to suave). Para el modelo de slow-roll ese pardmetro puede estimarse en eV > 62 +

ln(Vol/ 4 /1016 GeV)). Ademés se puede calcular que la escala del radio de Hubble duran-

te inflacion es Hi;fl ~ 10728 cm por lo que cualquier escala considerada tiene que contenida

ahi, lo que implica que los campos involucrados deben ser cuanticos.
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“Un e-fold es la escala temporal en la cuil el espacio-tiempo crece un factor e.

1.5.1. Inflacion de campo escalar

En esta subseccién vamos a desarrollar el marco tedrico que configura las condiciones iniciales
para los modelos que explican la distribucién de materia y radiacién que hoy se observa en el
Universo. El modelo de rodamiento lento propone un campo escalar ¢ con potencial V(¢). Se
puede dividir el desarrollo en dos: una parte homogénea y una parte perturbativa. Lo mismo para

el campo o, B(x, t) = po(t) + I (x. 1).

Evolucién homogénea

La etapa denominada inflaciéon resuelve los problemas antes mencionados y, ademads, es un
mecanismo para explicar el origen o condiciones iniciales de las fluctuaciones que hoy se observan.
La propuesta es que la mecédnica cuantica genera fluctuaciones en todas las escalas y luego de
inflacion estas se vuelvan macroscépicas. La solucién més comin a los problemas enunciados, es
mediante un periodo en donde la dindmica del universo es dominada por un campo escalar ¢(t,x),
denominado inflatén. El Lagrangiano del campo es

1 1.
L= 50u00"6 = V(6) ~ 56 = V(®). (1.49)
A partir de £ la densidad de energia y la presiéon de ¢ es

12 12

po=24V(©0), Po= V(o). (1.50)

Durante esta etapa la presion y la energia estdn dominadas sélo por la contribuciéon del campo
inflaton. Para que a se expanda exponencialmente y con ello Hi;fl sea aproximadamente constante
debe satisfacerse que Py ~ —py = V(¢) > $?/2. Esta tltima se conoce como condicién de
rodamiento suave (o slow roll).

Esta es la idea de inflacién: el universo temprano, durante un periodo suficientemente largo, es
dominado por el potencial de un campo escalar que varia muy suavemente. Durante inflacién el
espacio-tiempo se expande exponencialmente, el horizonte causal se vuelve muy grande, 2(¢) tiende
a 1 y la curvatura se vuelve despreciable.

A partir del Lagrangiano se puede deducir una ecuacién de movimiento para ¢ quedando,

<25+3<Z)q'5+v’(¢) =0, (1.51)

donde " denota derivada respecto al campo escalar ¢. De la condicién de slow roll y considerando
que se cumple para todo instante que dura inflacién se puede demostrar que V'(¢) > ¢ y resulta
que 1.51 queda

3(Z>¢3+V’(¢>) ~ 0. (1.52)
Por lo tanto las dos condiciones para que se cumpla el rodamiento suave son

¢

S < Vo). v (1.5

6| < 3H|¢|. (1.54)
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Estas condiciones forman la base para la definicién de los pardmetros adimensionales, que estan
relacionados con la primera y segunda derivada del potencial V'

o= (V). (1.55)
n(¢) = Zf(‘g) (1.56)

M), es la masa de Planck y €(¢) < 1y n(¢) < 1. Estos parametros se denominan parametros de
rodadura lenta del potencial.

Fluctuaciones durante inflacién

La teoria que explica las fluctuaciones es extremadamente importante ya que permite explicar la
formacion de la estructura a gran escala que se observa a partir de pequenas fluctuaciones iniciales.
La evolucién de las fluctuaciones originadas en inflacién permiten describir en forma muy precisa
a las anisotropias en temperatura 1" que se observan en el FCR.

El Universo no es perfectamente isétropo ni homogéneo, pues existen aglomeraciones de galaxias,
cumulos, filamentos, vacios inter-ciimulos y diferentes objetos y personas. Las perturbaciones a la
métrica se pueden descomponer en escalares, vectoriales y tensoriales. Cada uno de estos tipos
evoluciona en forma independiente.

Para describir las inhomogeneidades se parte de una métrica perturbada linealmente de la forma

Juv = Guv + a25g,u1/7 (1.57)

donde g es la métrica que describe un fondo suave y dg la perturbacién sobre ese fondo suave, con
componentes

Sgo0 = —1/a?
dgoi =0gi0 =0
14+he hx O he hy o (1.58)
(5gij - hy 1—hy 0] = I3k + | hy —hy 0] = Isx3 + hij-
0 0 1 0 0 0

El tensor de perturbacién h;; puede ser descripto mediante dos estados de polarizacion hi y hy
elegidos de tal forma que ocurren en el plano  — y mientras que la onda viaja en la direccién de z.
Este tensor es simétrico, |h;;| < 1, y posee divergencia y traza nula. Para derivar las ecuaciones de
Einstein se calculan los simbolos de Christoffel, el tensor de Ricci y el escalar de Ricci. La ecuacién
tiempo-tiempo de Einstein no posee perturbaciones tensoriales, por eso estas perturbaciones suelen
denominarse indistintamente perturbaciones ’escalares’ o ’en densidad’.

Utilizando la componente  y 2 por un lado, y la componente 3 por otro lado, se obtiene la
siguiente ecuacion para las componentes tensoriales perturvativas en el espacio de Fourier,

fra + 2% ke + k2ha = 0, (1.59)
a

donde oo = +, x. Las derivadas son respecto al tiempo conforme. La ecuacién 1.59 es una ecuacién
de onda plana y por lo tanto las soluciones serdn ondas, por ello a las perturbaciones tensoriales
se las conoce como las causantes de las ondas gravitacionales primordiales. Estas perturbaciones
no son causantes de la estructura a gran escala del Universo pero si inducen anisotropias en la
temperatura y son la tnica evidencia de inflacion que pueden observarse hasta el momento.
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Las perturbaciones (escalares o tensoriales, ya que las vectoriales son despreciables si fueron
generadas durante inflacién) producidas en momentos muy tempranos cuando todas las escalas
estaban causalmente conectadas, persisten mucho después de que termina la inflacién.

En el caso de las perturbaciones escalares, estan acopladas a la densidad de materia y radiacion
y son las responsables de las inhomogeneidades presentes en Universo.

Las fluctuaciones cuanticas del campo, durante inflacién, son las responsables de las variaciones
alrededor de un fondo suave. Durante la época de inflacién, el universo se compone de un soélo
campo escalar y una métrica de fondo uniforme. A cualquier tiempo el promedio temporal de las
oscilaciones es nulo mientras que el promedio cuadratico, la varianza, es distinto de cero.

La ecuacién de ondas puede reescribirse haciendo un cambio de variables de la forma

Mpah,,
u® = . 1.60
V327 ( )
Esta transformacién es conforme y permite reescribir la ecuacion en la forma
i (k, 7) + <k2 _ a)u(k,T) ~0. (1.61)
a
donde 7 es el tiempo conforme. Durante el rodamiento lento
a 2772
-~ (2—¢€)a“H". (1.62)
a

Esto hace posible cuantizar las fluctuaciones métricas lineales, u(k, 7) = @(k, 7), en escalas dentro
del radio de Hubble, k2?/a® > H?, donde la expansién puede ser despreciada. Durante la etapa
de expansién acelerada, el radio comévil de Hubble decrece con el tiempo H~!/a = 1/a (d > 0).
Todos los modos comienzan dentro del radio de Hubble y es posible considerar que las fluctuaciones
iniciales del campo estan en un estado de vacio en tiempos tempranos o en escalas pequenas.

La varianza de las perturbaciones en términos de la variable u(k,t) es

(T () (I, 7)) = 1i7;G|u(k:,7')]2(2772)5(k vy (1.63)
= Py(k, 7) (275 (k — K, (1.64)

donde en la segunda linea se define el espectro primordial de perturbaciones tensoriales (para una
direccién de polarizacién). Una cantidad relacionada es el espectro de potencias sin dimensiones

A2 (k,T) = %Ph(k‘, 7) lo cual da la varianza de los modos tensoriales en intervalos logaritmicos de

longitud de onda. A partir de las expresiones 1.63 se define

U(k,T).

Py(k,7) = 167G 3

(1.65)

La ecuacién 1.61 puede resolverse para tiempos muy tempranos, es decir modos bien adentro
del horizonte, donde se cumple que k|7| > 1 o su equivalente k > aH. La solucién es un oscilador
armoénico de la forma

exp (—ikT) { i }
u=———"=\1-—1. 1.66
V2k kr (1.66)
Luego de que inflacién trabajé las suficientes e — folds, k|7| se vuelve muy chicos y los modos sa-
len del horizonte. A tiempos tempranos, la inflacién atentia la amplitud de las ondas gravitacionales

pues h x u/a. Una vez que k7 es més chico que la unidad, el modo deja el horizonte, h permanece
constante (1/7 o< a), y se vuelve observable una vez que reingresa al horizonte. Esta produccién de
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1.6. Anisotropias de Temperatura del FCR

ondas gravitacionales es una consecuencia debido a que las dos soluciones de la ecuacién de onda
se separan en modos constantes y decaen en un espacio-tiempo que se expande exponencialmente.

Como u estd normalizado, ahora se puede determinar la varianza de la amplitud de la onda
gravitacional de los modos fuera del horizonte, que escala como |u|?/a?. Es constante en el tiempo
después de que la inflaciéon ha estirado el modo para que sea méas grande que el horizonte. Esta
constante determina la condiciéon inicial para las ondas gravitacionales, hy y hy, en algtin instante
antes de que el modo vuelva a entrar en el horizonte. Para la version final del espectro, las amplitudes
son evaluadas en el momento que el modo deja el horizonte, a tiempo t, y por lo tanto k|| = 1.
El espectro de potencias para las ondas gravitacionales queda

160G 1
160rGH?
=3 (1.68)

donde el factor 2 viene de considerar ambas direcciones de polarizacién. Recordar que el factor
de Hubble es casi-constante durante la etapa inflacionaria y por lo tanto el espectro de potencias
tensoriales es invariante de escala fuera del radio de Hubble. Una deteccién de estas ondas y una
medicion de Pp,(k) permitiria medir la tasa de expansién de Hubble durante inflacién. Como la
energia potencial es la que domina en modelos inflacionarios, una medida de H permitiria estimar
la energia potencial V.

Convencionalmente, el espectro de potencias de los modos tensoriales se pueden parametrizar
via el espectro de potencia total Pr(k) (fuera del horizonte) definido como

321 H? E\"T
Pr(k) = = — = 2772ATI<:_3<> , (1.69)
K M§1 aH=k kp

permitiendo definir la amplitud y el indice espectral de los modos tensoriales At y ny respecti-
vamente. Un espectro tensorial invariante de escala seria cuando np = 0. En la practica, At se
reemplaza por la relacion entre amplitud tensorial respecto a la amplitud del espectro primordial
generado por los modos escalares Ag, r,

Pr(k) At

"= Beh) g, As” (1.70)

1.6. Anisotropias de Temperatura del FCR

Los experimentos de FCR miden las fluctuaciones de temperatura AT(7) ® con respecto a
la temperatura media del FCR, Trcr = 2.7255 K. Las fluctuaciones de temperatura observadas
siguen una ley de distribucién aleatoria gaussiana. En el marco del modelo estandar vimos que
las anisotropias provienen de las fluctuaciones cuanticas del campo inflatéon. Toda la informacién
estadistica de una distribucién Gaussiana estd contenida en la funcién de correlaciéon de dos puntos
definida como

C(hr, fia) = (AT(1) AT (s)), (1.71)

donde 71 y 7io son dos direcciones diferentes del cielo y donde el promedio se realiza sobre
realizaciones del Universo. El principio cosmolégico implica que la correlacién sélo depende de la
diferencia angular entre las dos direcciones de observacién, es decir, cosf = 71 - f1o. Luego de que

8 vector unitario apuntando a una direccién particular del cielo.
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1. Introduccion

el dipolo es restado, el tamano de las fluctuaciones es de 1 parte en 100000. Matematicamente se
puede describir el campo escalar de las anisotropias en temperatura utilizando una base completa
de funciones, los arménicos esféricos Yy,

00 4
SE =33 anmYin() (1.72)
=2 m=—¢

donde ¢ se llama multipolo y es el conjugado de la escala angular £ ~ 6~ para ¢’s grandes. Los
coeficientes ay,, son los coeficientes de la transformada de Fourier de una proyeccién curva del
cielo. Ademds, por definicion el valor medio de los asy,, son cero. El monopolo (¢ = 0) corresponde
a la temperatura media del cielo, Ty. El dipolo (¢ = 1) resulta del efecto Doppler consecuencia de
la velocidad relativa del observador respecto a la superficie de ultima dispersiéon (ver 1.4.1). Los
multipolos mayores a ¢ = 2 contienen la informaciéon del plasma primordial.

La teoria provee informacion estadistica del cielo, no permite calcular la temperatura exacta en
una dada direccién del cielo. Por esta razén las cantidades de interés son estadisticas del patrén de
temperatura observado. El estadistico méas comin y 1til es la funciéon de correlacion a 2 puntos de
la temperatura C'(0) = C(n1,n2). La varianza de los coeficientes ag,, se puede expresar como

AT AT
(i) = ([ T @Y adnn [ S h0) Vi (ia)dis ) (1.73)
- / / C(O)Y7, () Yirmw () dir dits. (1.74)

La expansion en multipolos permite aislar la fisica en forma mas robusta y simplifica los calculos,

() = ﬁ (26 + 1)CePy(cosh) (1.75)
l

donde Py(cos ) son los polinomios de Legendre y Cy es la cantidad de interés denominada espectro
angular de potencia de la anisotropia en temperatura. En términos de ay,, quedan definidos como

(a{maT*> = CgT(SM’(Smm’- (1.76)

tm

Como la temperatura es un campo real, podemos relacionar los coeficientes como

af, = (=1)™al”*,,, (1.77)

lo que implica que el nimero de coeficientes independientes es 2¢ + 1 por cada £. El estimador sin
sesgo, para datos sin ruido, del espectro de potencias viene dado por la varianza de estos 2/ + 1
coeficientes independientes

1 m

AT E : T |2

—m

En esta ocasion la incerteza es proporcional a la raiz cuadrada de la cantidad de muestras, esta
cantidad se denomina ’varianza césmica’.

ACT 2
cf V2t v (1.79)
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1.6. Anisotropias de Temperatura del FCR

donde el 2 en el numerador proviene de que Cy es el cuadrado de una variable aleatoria Gaussiana
(apm)- 9 Para observaciones realizadas en una fraccién fsky del cielo completo, las barras de error
se incrementan en un factor 1// fey.

Considerando un campo estocastico ¥(k,t), las cantidades que se pueden determinar son sus
momentos, en particular el momento de orden cero (media) y su varianza

(U(k,t))=0 (U(k, t)U* (K t)).

Considerando que el proceso aleatorio que genera las fluctuaciones (U o h) tiene isotropia y ho-
mogeneidad estadistica, los valores de los parametros tienen una correlacion a 2-puntos nula para
diferentes valores de k. La cantidad que se utiliza para ajustar un modelo y compararlo con las
observaciones es el espectro de potencias. En cosmologia, y en particular el FCR, no se puede
medir un valor de espectacién debido a que el Universo es tnico, ¢.e. una realizaciéon del proceso
estocastico que genera las fluctuaciones observadas. Lo mejor que se puede hacer cuando se quiere
determinar el valor medio cuadratico de la fluctuacién a una dada escala A es promediar sobre
muchas regiones inconexas de tamano A, asumiendo que este promedio espacial se corresponde a
promediar sobre un ensamble (hipétesis ergbdica). Este procedimiento funciona muy bien cuando
las escalas consideradas son pequefias debido a que el ntimero de regiones inconexas e independien-
tes es grande, pero cuando se toman regiones grandes el nimero de regiones inconexas decrece y
por lo tanto la estimacion puede estar muy lejos del valor promedio. Este problema es conocido
como varianza cosmica.

1.6.1. Espectro de las anisotropias del FCR.

La forma del espectro de potencia angular de las anisotropias en temperatura se explica princi-
palmente por la fisica del plasma primordial, por la geometria del universo y por la naturaleza de
las fluctuaciones de las densidades primordiales.

1.6.2. Oscilaciones actsticas del fluido foton-barion

La mecéanica de oscilaciones se describe mas facilmente en el espacio de Fourier. Antes de la
formacion del H neutro, los electrones funcionaron como un pegamento entre los fotones (dispersién
Thomson) y bariones (interaccién de Coulomb).

Sin entrar en los detalles matemaéticos, sino concentrandose en descripciones cualitativas, a
gran escala se observan sélo las fluctuaciones primordiales, mientras que a pequefia escala las
fluctuaciones primordiales son moduladas por las oscilaciones acusticas con picos en k,s, = nm,
donde s, es el horizonte de sonido comdvil al momento de la recombinacién. Esta oscilacién se
produce por la tensiéon entre la presiéon de radiaciéon y la interaccién gravitarioria. La masa de
los bariones desequilibra la oscilacion cambiando la relacién entre la presion y la gravedad dentro
del fluido, la amplitud de las sobredensidades es por lo tanto mayor que la de las subdensidades.
La relacién /€, estd estrechamente relacionada con la amplitud relativa de los picos pares e
impares.

Los modos k afectados son aquellos que se encuentran dentro del radio de Hubble al momento
del desacople. Los multiples picos actsticos estan relacionados armoénicamente. Los picos impares
corresponden a los modos congelados por la recombinacién en la fase de compresion, los picos pares
corresponden a los modos congelados en la fase de expansion.

Los picos acusticos del espectro de potencia de las anisotropias en temperatura en el FCR se
dan en

9La varianza de 22 es el doble del cuadrado de x si ésta es una variable aleatoria y Gaussiana.
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1. Introduccion

fl = k‘ldA (1.80)
2 2T

0= — = 1.81

YT kdy (1.81)

donde ¢ es el multipolo de Legendre. ' Para calcular la posicién del primer pico actistico se considera
que el camino recorrido por un fotén (geodésica nula) en un universo plano es dy = x = 7 vy,
considerando que el horizonte comévil de sonido s, = ¢,/ V/3, la posicién del primer pico actstico
proyectada en el cielo es de ~ 2 ° o en espacio de armodnicos esféricos ¢ ~ 200. Para tener un
panorama completo de los efectos que contribuyen al espectro de potencias de las anisotropias del
FCR es necesario incluir y describir varios efectos fisicos que ocurren en el camino de los fotones
hasta nosotros. Estos efectos afectan la forma del espectro en distintas escalas angulares y por lo
tanto a distintos k’s (6 £’s).

Efecto Sachs-Wolfe El efecto Sachs-Wolfe es el mecanismo por el cual las fluctuaciones de
densidad del fluido foton-bariéon dejan una huella en la temperatura de los fotones del FCR. Resulta
de la combinacién de dos procesos opuestos. La temperatura promedio de los fotones que caen dentro
de un pozo de potencial gravitacional es mayor por un factor

AT
T

=2 (1.82)
entrada 3 c?

donde 0¥ es la variacién relativa del potencial gravitatorio. Sin embargo los fotones sufren un

corrimiento al rojo al escapar del pozo de potencial, la suma de ambos efectos da un resultado neto
de

AT 16U

T

salida

Efecto Doppler La velocidad relativa entre el observador y el fluido fotén-barién a lo largo de
la linea de la visual induce un corrimiento Doppler.

Efectos que atentian el espectro de potencias

Amortiguacién Silk Se debe a la difusion de los fotones de las regiones calientes a las regiones
frias durante la época de recombinacién. Los fotones empujan a los electrones mediante la difusion
Compton y los electrones atraen a los protones mediante la atraccién de Coulomb, reduciendo las
anisotropias. Las faltas de homogeneidad a muy pequena escala (f < 0.2 °) se suavizan.

Ancho de la superficie de ultima dispersién La atenuacion en el espectro también se da
debido a que la superficie de dltima dispersion tiene un ancho, es decir que no es instantdnea. Por
lo tanto la temperatura se promedia en ese ancho en la linea de la visual. Este efecto afecta a
multipolos que se corresponden con el tamano de la superficie de tltima dispersion (Az ~ 90) y es
aproximadamente ~ 0.1 lo que corresponde a £ > 2000.

0Fsto es asf debido a que el mapeo en 2-dimensiones del cielo puede descomponerse en arménicos esféricos.
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1.6. Anisotropias de Temperatura del FCR

Reionizacién A z ~ 10 comienzan a formarse las primeras estrellas produciendo fotones muy
energéticos (UV) que ionizan el gas de hidrégeno neutro produciendo la reionizaciéon del Universo.
Una parte de los fotones del FCR se dispersan con los electrones liberados durante la reionizacion.
El efecto es que produce una atenuacién exponencial (al igual Silk) en las pequenas escalas de las
anisotropias en temperatura.

En polarizacién el efecto no es el mismo. Los electrones ven las anisotropias cuadrupolares de
los fotones del FCR, al igual que se observa hoy en dia (con algun escaleo de las distancias coméviles
entre el z ~ 6 —10y z ~ 0). Este mecanismo genera una sefial de polarizacién adicional durante la
época de reionizacién. Si bien el efecto no es igual al que se produce durante la recombinacion (caida
de los electrones al pozo de potencial), el efecto observado es el mismo. Zaldarriaga mostré que este
efecto produce un patron caracteristico en el espectro angular de potencias [29]. La posicién central
del pico se hace notar a gran escala en los espectros de polarizacién y viene dada, aproximadamente
por la expresion [29]:

Uy = 2(Vzroio + 1 — 1) (1.84)

donde zyeio €s €l corrimiento al rojo cuando se da la reionizacion.

Luego de estos efectos hay otros que hacen que una minoria de fotones vuelvan a interactuar
en su viaje entre la superficie de ultima dispersién y la Tierra. Las amplitudes son mas bajas que
las anteriores y pueden considerarse secundarias.

Sachs-Wolfe integrado La energia de los fotones del FCR se modifica cuando atraviesa un pozo
gravitatorio de estructuras de gran escala que son sometidas a una expansion acelerada. Dada la
velocidad de propagacion de un fotén en comparacion con las escalas propias de la variaciéon del
potencial gravitarorio local, este efecto sélo es significativo a grandes escalas angulares donde puede
alcanzar AT/T ~ 107°. La amplitud de la sefial y la ubicacién en el espectro angular degenera
con la varianza cosmica aunque puede detectarse por su correlacién positiva con los catdlogos de
galaxias cercanas.

Lentes gravitacionales Los fotones del FCR interactuan con las inhomogeneidades en la dis-
tribucién de masa y por lo tanto sus direcciones se deflectan por efecto gravitatorio. El resultado
de este es una distorsiéon en la anisotropia en temperatura. Las estructuras del universo no estan
correlacionadas a gran escala por lo que el efecto de lente gravitacional solo tiene efectos a pequenas
escalas. En el espectro angular de potencias esto se ve reflejado en un suavizado de los picos acts-
ticos a pequena escala [30]. El estudio de este efecto permite restringuir parametros cosmolégicos.
Los interferémetros que observan las escalas pequenas permiten estudiar este efecto.

El efecto de lente gravitacional conserva el brillo de la superficie, y remapea la temperatura y
polarizacién del FCR. Este remapeo se describe mateméticamente introduciendo un campo vectorial
d(n) (campo de defleccién) de tal forma que los campos de temperatura y polarizacién antes y

despues del efecto lente se relacionan como [31] !
Tien (1) = Tunlen (R + d(7)) (1.85)
(Q £ iU)1en () = (Q + iU )unlen (7 + (7). (1.86)

donde @ y U son dos de los cuatro parametros de Stokes (estas cantidades las introduciremos en
la seccién 1.7.1). En estas expresiones 7. + d representa un desplazamiento angular |d| desde 7 a lo

1Gi bien la polarizacién la introduciremos en la seccién 1.7, condensaremos la informacién de la reionizacién
(incluyendo el analisis en la polarizacién) en esta seccién. El/la lector/a puede consultar la seccién de polarizaciéon y
volver aqui si es necesario.
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Figura 1.7: Espectro angular de potencias de la temperatura (CZT) medido por la colaboracion del
satélite Planck. Figura extraida de [32].

largo de la geodésica en d, y hay un transporte paralelo implicito del pseudo-vector (@ +iU). El
espectro de potencia de los modos B de polarizacién estdn dados por [31]:

1
Blen __ EB 2 ~E o
Cel 1 ;ﬂ \lebe’ CZQC’ , (1.87)

donde fgeBQ , son coeficientes de acople, C’g es el espectro angular de potencias del modo E y C’gj es
el espectro angular de potencias del potencial ¢ del lente.

En el limite de bajo ruido instrumental, la fuente més grande de ruido garantizado en los modos
B en las grandes escalas es el potencial gravitacional de la estructura a gran escala, el cual convierte
modos E generados durante recombinaciéon en una mezcla de modos E y B. El espectro angular
de potencias de los modos B luego de atravesar la lente C’f len g constante en las grandes escalas,
y puede ser interpretado como una fuente de ruido blanco extra, cuya amplitud es de 4.4 uK.
Cuando los ruidos instrumentales lleguen a ese nivel o lo superen, los experimentos van a estar
limitados por el efecto de lente: el factor limitante de la restriccion del pardmetro r serdn los modos
B producidos por la lente gravitacional, el cual actiia como una fuente de ruido [31]. La senal de
los modos Biey, si bien es interesante estudiarla cosmolégicamente en derecho propio, es también
necesario hacerlo pues actiia como un contaminante en cualquier biisqueda que se quiera hacer de
las ondas gravitacionales primordiales.

Efecto Sunyaev-Zel’dovich (SZ) Algunos fotones del FCR interactiian por efecto Compton
inverso con los electrones libres del gas caliente de los camulos de galaxias que se encuentran en
la linea de visién. Al ser la colisién eldstica, el nimero de fotones se conserva pero el espectro del
cuerpo negro se distorsiona ligeramente. La particular senal espectral caracteristica de este efecto
térmico permite la detecciéon de ctiimulos en forma muy eficaz, ya que se puede demostrar que la
amplitud de la huella SZ en la senal del FCR no depende de la distancia. A escalas muy pequenas
(¢ ~ 2500), este efecto se convierte en una de las contribuciones dominantes al espectro de potencia.
Cuando el cimulo estd en movimiento, se agrega un efecto Doppler secundario, llamado cinético,
al efecto térmico.

En la figura 1.7 se muestra el espectro angular de potencias medido por la colaboracién Planck
en su ultimo andlisis de datos realizado en 2018. La linea en cyan es un ajuste del modelo, el
cual contempla todas las contribuciones y efectos nombrados anteriormente, a las observaciones (en
morado).
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1.7. Anisotropias de Polarizacién del FCR

1.7. Anisotropias de Polarizacién del FCR

1.7.1. Pardmetros de Stokes

Antes de la recombinacién, la polarizacién de la radiacién es borrada debido al acoplamiento
fuerte. La polarizacion del FCR es generada gracias al hecho de que la recombinaciéon no se da en
forma instantdnea sino que la duracién (breve en términos cosmolégicos) tiene un efecto importante.

Un campo de radiacién puede ser completamente caracterizado a partir de cuatro pardmetros,
llamados pardametros de Stokes. Estos son: la temperatura o intensidad I, la polarizacion lineal en
direcciones particulares dadas por los pardmetros Q y U y la polarizacién circular V.

Introduciremos las herramientas para el andlisis estadistico de la polarizacién CMB, antes de
dar una descripcién cualitativa de los procesos fisicos que la generan y las consiguientes limitaciones
en el modelo cosmolodgico.

El campo electrostatico de una onda plana monocromaética con vector de onda k puede descom-
ponerse en dos direcciones perpendiculares a la direcciéon de propagacién, de la forma

E(r,t) = R{E,(t)éx + E,(t)e,}, (1.88)

donde &, y é, son direcciones perpendiculares a la direccién de propagacién y forma una terna
directa con la direccién de k. Las componentes E, y E, son campos complejos. Los pardmetros de
Stokes permites caracterizar completamente un campo EM. Quedan definidos como

I = (B + (B, (1.89)
Q = (B[~ (B (1.90)
U = (EE)+(EE,) = 2R{E,E}} (1.91)
Vo= i((ExE;>—(]E;Ey>):—QiQ{EmE;}. (1.92)

La dispersiéon Thomson tiene simetria axial sin generar polarizacién circular (V' = 0) y serd
ignorada en adelante. Los promedios () son temporales. El promedio temporal, en caso de instru-
mentos, estd asociado al periodo que se utiliza para escanear, el cual debe ser mayor a la constante
de tiempo del detector. Si el campo de radiaciéon no esta polarizado el inico pardmetro no nulo
serd I. Un bolémetro no es sensible a la polarizacién y por lo tanto medird directamente este pa-
rametro, en caso de utilizar un radiémetro (sensible a la polarizacién) es necesario sumar ambas
contribuciones. Los parametros Q y U describen la polarizacién lineal. Q puede medirse a partir
de la diferencia en los detectores polarizados, mientras que el parametro U esta definido como una
correlacién entre los dos campos ortogonales. No puede medirse en forma directa pero su valor es
equivalente al pardmetro Q" medido en un marco de referencia rotado 45 °. En el nuevo marco de
referencia los nuevos campos E y E;J se pueden escribir como

p_ L
B = (B + By, (1.93)

gL

Y2

Queda en evidencia que los parametros Q y U, a diferencia de I y V son cantidades locales

que dependen de la definicién del marco de referencia del observador y observadora. Se puede

generalizar las expresiones anteriores si se consideran una rotacién 6 del marco de referencia (del
instrumento de medicién) quedando,

(Ey — Ey). (1.94)
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d
,1? %(9) 1.0

2

0.5

0 /2 n 0 n2 n
=] =]

Figura 1.8: Esquema de direcciones de propagacion de onda incidente ko, onda transmitida k junto
con las direcciones de polarizacién de la onda incidente é1, é. En las 2da y 3er figura se muestra
donde la seccion transversal a la dispersion Thomson es méxima y cudl es el grado de polarizacién
de la onda dispersada. En el primer caso se observa un maximo cuando § = 0,7 por lo que las
ondas dispersadas son aquellas que inciden a lo largo de €; en su mayoria y la direccién de la onda
dispersada, en promedio, se da a lo largo del eje é,.

(@)= (cam o) ()~ @sn-m@em, am

lo que se conoce como una tranformacién de spin 2 del objeto (Q,U). Q" y U’ son los nuevos
parametros de Stokes en el sistema rotado. Esta dependencia con la direccién y marco de referencia
hace que no sea apropiado estudiar la polarizacién del FCR a través de estos pardmetros. Es por
esto que en la seccion 1.7.3 se describiran unos nuevos parametros relacionados con éstos que si lo
somn.

1.7.2. Polarizacion en el FCR

La seccién transversal de la dispersion Thomson es

donde 7. es el 'radio clasico del electrén’, €y la direccién de polarizacién de la onda incidente y
k la direccién de la onda propagada. El plano de dispersion queda definido por 12:0 (direccion de
propagacion de la onda incidente) y k (ver figura 1.8).

Se puede demostrar que la intensidad de la radiacién dispersada con pardmetros de Stokes I’, Q'
y U’ permite escribir I; = do,/dQ = (I'+Q')/2y I, = do,, /dQ = (I’ — Q') /2 siendo

do, 9 doy, 9 9
= _— = 1 .
qq e qq = e cos 0 (1.96)

quedando la seccién transversal para una onda no polarizada como

do

1(/do,  doy\ r? 9
10 ( +) = (1 +cos“0). (1.97)

dQ 40

nopol 2

Para una onda polarizada se define el grado de polarizacién como

doy dos .9
_ a0 —do . sin“0
P(9) = doy 4 dog 1+ cos2’ (1.98)
a0 a0
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1.7. Anisotropias de Polarizacién del FCR
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Figura 1.9: Esquema de la dispersiéon Thomson. En las ondas incidentes se sittian sobre los ejes
+x y £y con direccién de movimiento hacia el centro donde se sitia el electrén e~ en donde se
realiza la dispersion. La onda EM dispersada tiene velocidad en la direccién del semieje positivo z.
En linea punteada la componente del campo eléctrico que se anula luego de la dispersién, en linea
solida la componente diferente de cero en la onda dispersada. Ver texto para mas detalles.

En la figura 1.8 se puede observar que el pico del grado de polarizacién ocurre en la direccion
0 = 7/2 en donde la polarizacién es completamente lineal a lo largo de la direccién é,. Ademas se
observa que las ondas dispersadas tienen picos en dop/dQ en 0 y .

Por otro lado la intensidad de la radiacién va con I oc T* tal que

I oc (T4 6T)* = Ty +4ATEST + O(6T?) = Ty <1 + 4‘%71 +.. > (1.99)

Se puede demostrar que si §7 depende de la direccién kg (07 (ko)) el tensor de polarizacién es distinto
de cero. Por esta razén es necesario este término cuadrupolar en la anisotropia en temperatura para
tener términos no nulos en el tensor de polarizacién.

La figura 1.9 muestra un esquema de lo que significa la anisotropia cuadrupolar en la distribuciéon
de los fotones. Se considera el sistema de referencia de un e~ en reposo a partir del cual se define un
sistema de ejes cartesianos con origen en el e, el eje z apuntando en direccién al observador y xy
en terna directa. La dispersién Thomson es maxima cuando la onda incidente tiene 90° respecto a
la dispersada (ver figura 1.8). Ademés se considera que se acercan hacia el origen cuatro ondas EM
de las direcciones +x e +y. Una de cada semieje como se muestra en la figura. Las ondas incidentes
de las direcciones +x dispersan su componente y sobre el eje z. En forma contraria, la componente
que no se anula de las ondas incidentes de las direcciones +y es la componente .

Las anisotropias cuadrupolares de los fotones en la superficie de ultima dispersion proviene
del gradiente de su velocidad. En el marco de referencia del fluido fotén-barion las velocidades
de las particulas vecinas tienden a diverger radialmente o a converger transversalmente al punto
de dispersién (posicion del electrén) cuando el fluido es acelerado desde un punto caliente (pico
de potencial, pozo en densidad) a un punto frio (pozo de potencial, pico en densidad). El mismo
esquema en reversa se aplica cuando el fluido se desacelera a partir de un punto frio. El corrimiento
por efecto Doppler induce la anisotropia cuadrupolar del flujo en la superficie de iltima dispersién,
generando una polarizacion radial en el primer caso y una polarizacién transversal en el segundo.
Este efecto descripto aplica para las fluctuaciones en densidad o escalares. Cuando sumamos pe-
quenas deformaciones del espacio-tiempo, producidas por las ondas gravitacionales primordiales, la
geometria es mas complicada y aparecen polarizaciones en otras direcciones.

En resumen solo una anisotropia cuadrupolar de la temperatura permite la generacion de po-
larizacién lineal a partir de un fondo de fotones no polarizados.
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1. Introduccion

1.7.3. Modos F y B de polarizacion

Los parametros () y U dependen del marco de referencia elegido. En 1997 se propuso un nuevo
abordaje al tratamiento de la polarizacién del FCR introduciendo dos nuevos conceptos: los modos
E y B [33, 34, 35]. Estos modos tienen la propiedad de no ser locales (no dependen del marco
de referencia elegido) y son espacialmente adecuados para el estudio de la fisica del FCR. De
la combinacién de @ y U descripta en la ecuacion 1.95 es posible escribirlos en términos de los
armoénicos esféricos de espin-2 y, reescribiendo la temperatura también utlizando los arménicos
esféricos, se tiene

T(n) = Z Z aT,Eme(n) (1100)

L

(Q+iU)(n) =D azum 2Yem(n) (1.101)
¢ m

(Q—iU)(n) =D > a opm —2Yim(n). (1.102)
¢ m

(1.103)

El principal problema con esta descripcién es que los parametros de Stokes no son invariantes
ante rotaciones en el plano perpendicular a n, ademds que las diferentes escalas requieren que se
sumen las contribuciones para tener la polarizacién resultante [30]. En lugar de utilizar esta defini-
cién, se utilizan los operadores espines para subir y bajar indices & y 0 para obtener cantidades de
espin 0. Esto implica la ventaja de ser cantidades invariantes ante rotaciones y no hay ambigiiedades
en el sistema de referencia. Actuando dos veces los operadores 9, sobre Q =+ iU se obtiene

_ 1/2
62<Q+w><n>zz[ } 42.m Vi (1) (1.104)

171/2
Q- iU)m) =X | = 2);} 02t Yim(1). (1.105)
Im '
Las expresiones para los coeficientes son
arem = [ A9V, (0)T(w) (1.106)
Go.tm = / dQ 57, (0)(Q +iU) (n) (1.107)
—1/2 B
_ [Eﬁj;i:] /dQ Y, (0)3%(Q + iU)(n) (1.108)
a_gpm = /dQ —2Y},(n)(Q —iU)(n) (1.109)
—1/2
_ [Eﬁfg:] /dQ Y (0)32(Q — i) (). (1.110)
(1.111)

Luego, en lugar de utilizar a9 ¢, se pueden construir combinaciones lineales

afr, = —(a2,0m + a_2,6m)/2 (1.112)
Ay, = i(ag,0m — a_2,0m)/2, (1.113)
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Figura 1.10: Patrén de polarizacién considerando s6lo modos E (panel superior) y B (panel inferior).

tiene cada modo.

En el caso del modo F el patrén puede ser tangencial o radial mientras que para los modos B el

patrén esta rotado. Figura extraida de [27].
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se observa una fraccién fy, del cielo, y por lo tanto el campo de polarizacién no puede describirse
completamente por los modos E y B. Este problema, conocido como ”problema de separacién

E/B”, genera una dificultad. Hoy en dia hay aproximaciones que permiten estimar los espectros a

partir de pseudo espectros (

1 cuan

’

del cielo. Los vectores de la base de los arménicos esféricos ya no son ortogonales entre s

2.8).

s

ver seccion

dejan en el cielo como se observa

on que

1 patr

Se pueden caracterizar los modos E y B segtin e
en la figura 1.10. En las direcciones del cielo en donde el patréon de polarizacién es tangencial se

, v el patréon es radial si los puntos son frios. Los patrones que

dibujan los modos B son diferentes en naturaleza

corresponden a puntos calientes en E
son simétricos ante rotaciones,

mientras que los patrones radiales y tangenciales

)

3

on se

los patrones creados por los modos B no lo son. Un patr

transforma en el otro ante un cambio de paridad. Esto significa que los modos B son pseudo

do por los modos B alrededor de un

on crea

.7

de polarizaci

3

on

escalares, cuando se observa el patr

punto caliente, cuando es reflejado se transforma en el patrén alrededor de un punto frio.
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Figura 1.11: Espectros de potencia tedrico de la temperatura (linea sélida verde), modo E de
polariaciéon (linea sdlida azul) y modo B de polarizacién (linea sélida roja + regién). Ademads
se grafican las contribuciones tensoriales a la temperatura (linea punteada verde) y al modo E
de polarizacién (linea punteada azul). En linea magenta se agraga la contribucién en los modos
B producto de la lente gravitacional. La region roja estda delimitada por arriba por el espectro
BB(r =0.1) y por abajo por el espectro BB(r = 0.005). Las amplitudes de cada espectro dependen
de los pardametros iniciales utilizados en esta simulacién. Figura realizada con CLASS [37].

A partir de los coeficientes para los campos T, 'y B se pueden calcular los siguientes espectros
angulares de potencias:

CFT = (af ),
CFP = (1,
CPP = (1,
CFF = (ahaf).
CFP = {afal2).
CF® = (afaf%)

En la figura 1.11 se muestra la forma del espectro de potencias de la temperatura (verde),
modos E (azul) y modos B (rojo) de polarizacién del FCR. Como se observa, la intensidad de la
temperatura es varios érdenes de magnitud mayor a la de los modos E de polarizaciéon y aiin mas si
se la compara con la intensidad de los modos B de polarizacién. Dentro de ese margen, la senal de
los modos B dependen de la amplitud de los modos tensoriales A, la cual se parametriza relativa
a la amplitud primordial de los modos escalares Ag utilizando el parametro r. El limite superior
de la regién roja corresponde a r = 0.1 mientras que el inferior corresponde a r = 0.005. En linea
magenta se muestra la contribucion del efecto de lente gravitacional.
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1.8. Primeros planos o contaminantes de la senal del FCR

Perturbaciones escalares Las fluctuaciones en densidad generan anisotropias cuadrupolares
mediante el siguiente mecanismo. Un electrén que cae en un pozo de potencial gravitatorio ve,
por un lado, que el fluido césmico circundante se aleja en direccién radial y, por otro lado, el
fluido césmico se acerca en direccion tangencial. Es decir, que en el marco de referencia del electrén
aparece una anisotropia cuadrupolar, produciendo una polarizacion lineal radial del flujo de fotones
dispersos (ver patrén del punto azul de la figura de arriba en 1.10). Si el fotén esta saliendo de una
cresta del potencial, se produce una polarizacion lineal en direccién tangencial (patrén del punto
rojo de la figura de arriba en 1.10.

Perturbaciones vectoriales Este tipo de perturbaciones son insignificantes en los modelos in-
flacionarios.

Perturbaciones tensoriales Las ondas gravitacionales primordiales generadas durante inflacion
distorsionan la métrica del espacio-tiempo. Esto produce que los contornos de los pozos y crestas
de potencial gravitacional se deformen en elipses en lugar de hacerlo en circulos. Por lo tanto,
en el marco de referencia de los fotones que dispersan, el patréon formado por las anisotropias
cuadrupolares estarfa rotado (ver figura 1.10 abajo).

Resumen. Hasta aqui se hizo un resumen de la teoria a partir de la cual se forman los modos
B de polarizacién del FCR. Para eso partimos de la métrica de FLRW perturbada y estudiamos
la evolucién de esas perturbaciones junto con el fluido fotén-barién. En inflacion se establecen las
condiciones iniciales a partir de las cuales el espectro de potencias evoluciona para aquellos modos
(espacio de Fourier) que estdn dentro del radio de Hubble en cada instante de tiempo, mientras
que los modos que salen del radio de Hubble no son afectados por los procesos fisicos que ocurren
en el universo.

Por otro lado, describimos el periodo del universo en que domina la radiacién en donde dos
procesos dominan las interacciones: efecto Coulomb y dispersion Thomson. Cuando la temperatura
decae lo suficiente se da la recombinacion y posteriormente el desacople entre la radiacion y la
materia. En ese momento debido al gradiente en las velocidades del fluido los fotones tiene una
distribucién cuadrupolar y la dispersiéon Thomson produce una polarizacién lineal.

Esta polarizacion puede ser caracterizada por dos tipos de modos: F'y B. Estos modos no depen-
den del sistema de referencia local. Ademads caracterizan la distribucién de temperatura alrededor
de una direccién del cielo y, segin el patréon que sigue, el tipo de polarizacién medida. Por tltimo,
las perturbaciones en densidad producen modos E de polarizacién mientras que las perturbaciones
tensoriales u ondas gravitacionales primordiales producen también modos B. La figura 1.12 es un
esquema de las etapas del universo junto con los procesos fisicos que ocurren durante su historia.

1.8. Primeros planos o contaminantes de la senal del FCR

La varianza césmica es el error minimo que puede ser obtenido por mirar el cielo y no puede
mejorarse. A ese error, debe agregarse el ruido instrumental, el ruido atmosférico, y la senal conta-
minante de los primeros planos, entre otros. Estos tltimos deben poder modelarse y sacar o reducir
considerablemente para tener la senal objetivo.

Para medir los modos B de polarizacién del FCR y sus anisotropias, los primeros planos o sefial
contaminante (contaminantes de aqui en mds) deben ser removidos a través de un algoritmo de
separacion de componentes a ser aplicado durante la etapa de andlisis de datos y estimacion del
espectro de potencias y de los pardmetros cosmolégicos [10, 11, 12]. Estos métodos consisten en un
conocimiento previo de los mapas de intensidad y polarizaciéon de los contaminantes, la informacién
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Figura 1.12: Esquema de la historia del universo. Contiene las distintas etapas a medida que evo-

luciona el factor de escala. Figura extraida de [35].

estadistica de sus fluctuaciones, y en particular su informacion espectral (para detalles de separacion
de componentes se puede ver [13, 13, 44]).

La figura 1.13 muestra la amplitud relativa de los espectros de los principales contaminantes. La
ventana de medicion para el FCR estd entre 40 y 150 GHz, aunque las mediciones a frecuencias més
bajas y méas altas permiten caracterizar mejor los niveles de contaminacién debido a los diferentes
tipos de contaminantes.

Hay al menos cuatro componentes en los mapas de temperatura y dos componentes principales
que emiten luz polarizada en la Galaxia, éstas son: la emision térmica de los granos elongados de
polvo y la radiacién no-térmica producida por el efecto sincrotrén [15, 41, 16, 17]. Estas contribu-
ciones provienen de nuestra propia Galaxia y son dominantes en las escalas angulares mas grandes

(> 1°) en polarizacién. Daremos una breve descripcién de éstos.

Polvo térmico. El campo magnético de la Galaxia tiende a alinear el eje mayor de los granos de
polvo asimétricos con la direccién del campo magnético. El polvo galictico puede modelarse con
dos componentes de cuerpo gris las cuales poseen emisividad y temperatura constante. Este modelo
no es estadisticamente mas relevante que un modelo de cuerpo gris con una sola componente. La
radiacion térmica del medio interestelar domina la sefial en frecuencias mas altas que 100 GHz y
esté parcialmente polarizada. El espectro en frecuencia de la radiacién del polvo puede ser descripta
por una componente tnica de cuerpo gris, Iqus; o< vP4ust By, (Tyys; ), donde B, (Tyust) es el espectro
de cuerpo negro a temparatura Tq,st. Los valores de temperatura e indice espectral del polvo son
Taust ~ 19.6 Ky Baust ~ 1.59 [15] respectivamente, aunque estos valores varian en distintas regiones

del cielo y poseen correlaciones que ain no son conocidas [18].
La fraccién de polarizacién media de la emisién térmica puede llegar a ser del 20 %, alcanzando

valores medios del 10 % a altas latitudes galdcticas [19, 50].
Sincrotrén. El efecto sincrotrén se genera por la aceleracién de electrones relativistas en las lineas

del campo magnético de la Galaxia. Esto produce radiacién altamente polarizada, siendo mayor en el
plano de movimiento del electréon que en su direcciéon perpendicular. WMAP estim6 la polarizacion
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Figura 1.13: Amplitud del espectro en temperatura (izq.) y polarizacién (der.) de las contribuciones
de los principales contaminantes + FCR. Se observa en la figura de la izquierda que la contribucion
de todos los contaminantes es menor a la senal del FCR para un intervalo de frecuencias entre 40
y 150 GHz, esto no sucede en polarizacién en donde las anisotropias del FCR son menores a la de
los contaminantes en todas las frecuencias. Estas figuras estdn construidas con mapas suavizados
a 1°. Los limites inferiores y superiores de los bordes de cada linea correspnde con méascaras de
cobertura considerando 81 y 93 % del cielo respectivamente. Imagen extraida de figura 51 de [11].

en el plano galactico es de aproximadamente el 3% mientras que a altas latitudes Galdcticas llega

al 20 % [51]. Esta radiacién domina las bajas frecuencias (< 100 GHz), estd altamente polarizada,
hasta 20 % en latitudes galdcticas intermedias [15], y muestra una dependencia espectral siguiendo
una ley de potencias cuyo indice es SBsine ~ —3, ver [52]. En ese mismo articulo se estudia la variacién

del indice espectral del efecto sincrotrén en distintas sub-regiones del plano galactico. En particular
se estima un valor de Bsine ~ —2.98 £ 0.01 y SBsinc ~ —3.12 2 0.04 en el plano galdctico y a altas
latitudes galacticas. También es posible adoptar un modelo sinusoidal para ajustar la variacién del
parametro con la coordenada galactica longitudinal [52].

A v > 160 GHz la contribucién del sincrotrén a la senal es despreciable en latitudes galdcticas
mayores a 20° mientras que para frecuencias bajas (v < 100 GHz) no es posible despreciar el efecto
sincrotrén en los analisis para ningin experimento y ninguna regién del cielo si se busca r debajo
de 0.03 [15]. QUBIC observard a altas frecuencias (v > 130 GHz) pudiendose despreciar el efecto
sincrotron si el nivel de amplitud es de 7 > 0.01 (rgine < 0.005). Sin embargo la deteccién de la senal
débil de ondas gravitacionales primordiales requerird instrumentos que observen y utilicen canales
de frecuencias bajas y altas. Por la sensibilidad de los experimentos modernos, solo tres componentes
difusas son consideradas para polarizacién: FCR, polvo galactico, y efecto sincrotréon [11].

Radiacién libre-libre Los iones positivos del gas galactico caliente (~ 108 K) frenan los electro-
nes libres. La energia liberada por los electrones ralentizados se transforma en radiacién térmica,
conocida como libre-libre, con un indice espectral 8 ~ 2.1. El efecto es significativo a bajas frecuen-
cias.

Polvo galactico El espacio intergalactico presenta polvo frio de los restos de colisiones o explo-
siones. Este polvo emite por radiacién térmica y por excitacién rotacional del momento dipolar
eléctrico. La radiacion térmica tiene la forma de un cuerpo gris a una temperatura de unos 17 K
y estad en el infrarrojo lejano. En el dominio radio-milimétrico, su espectro puede ser aproximado
por una ley de potencia v2. La emisién por rotacién esté presente entre los 10 y 100 GHz, con pico
hacia 20 GHz (més detalles en [17, 41, 10]).
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1. Introduccion

Fuentes puntuales Algunas fuentes puntuales, como los cudsares o las radio galaxias, emiten en
frecuencias CMB. Los pixeles contaminados por fuentes puntuales resueltas se pueden enmascarar
antes de la estimacion del espectro de potencia. El caso de las fuentes no resueltas es mas delicado
y puede dar lugar a un exceso de potencia a pequenas escalas. Para mitigar este efecto se intenta
estimar el aporte mediante catalogos [53].

1.9. Deteccion de modos B hacia el 2022

Desde su deteccién en 1960 y hasta nuestros dias el FCR ha sido observado por una decena de
instrumentos. Los estudios del FCR conectan la fisica de alta energia que ocurre a pequena escala
con las grandes escalas del Universo.

Para calcular el espectro angular de potencias de los modos B de polarizacion C’f (asi como C’f )
se construian los mapas de los pardmetros de Stokes () y U. Anteriormente el estudio del pardametro
r se hacia indirectamente a través de los espectros CE T C’ETE y C’KEE estudiando la degeneraciéon
entre r v el indice espectral del espectro primordial de las perturbaciones escalares ngs. Esto se debe
a que el espectro angular de potencia de los modos B es varios érdenes de magnitud menor al
de la temperatura o modo E de polarizacién. Recién en el ano 2002 el interferémetro DASI midi6
por primera vez los modos E de polarizacién [54]. Luego el satélite WMAP y mds tarde Planck
midieron tanto el modo E de la polarizaciéon como el espectro angular C’EE .

La restriccion vigente mas acotada del parametro r esta dada por la colaboracion del instru-
mento BICEP-Keck Array en [55]

r < 0.036(95% CL). (1.117)

En la figura 1.14 se muestran las observaciones de todos los experimentos que midieron y miden
la amplitud de r.

1.9.1. Experimentos apuntando a medir los modos B de polarizacién

Actualmente es posible caracterizarlos en dos grandes grupos: telescopios de pequena apertura
(SAT) y telescopios de gran apertura (LAT). Los telescopios del tipo SAT poseen resoluciones
bajas y apuntan a medir las grandes escalas angulares (bajos ¢’s), mientras que los LAT poseen
gran resolucién y apuntan a medir escalas angulares chicas (grandes ¢’s). Estos telescopios pueden
ser instrumentos situados en satélites, en balones o sobre la superficie terrestre. Los experimentos
actuales y futuros del FCR estdn buscando incrementar la sensibilidad para la deteccién de la
polarizacién del FCR. La etapa 4 de instrumentos para medir el FCR utilizara 100000 detectores
con el objetivo de alcanzar sensibilidades de 1 uK-arcmin. 2

La descripcién que sigue de cada instrumento se basa en la referencias respectivas y en el sitio
de la NASA con los detalles de cada instrumento (muy recomendable). 3

SPTpol y SPT-3G  [56, 57, 58] El south pole telescope - polarization (SPTpol) es un telescopio
situado en tierra de tipo Gregoriano ”fuera del eje” que observa en el rango 52 < £ < 2301 en dos
bandas 95 y 150 GHz con resoluciones del orden del minuto de arco. Posee 1536 bolémetros TES
sensibles a la direcciéon de polarizacién (1176 150 GHz y 360 95 GHz). El campo de observacion
es de 500 °2 y la estrategia de apuntamiento que utiliza es escaneos (ida y vuelta) a declinacién
constante (-50°< § < -65°, 22 h < a < 2 h). La estimacién realizada del pardmetro r es < 0.44(95 %

121,05 detectores que se utilizan (bolémetros) estdn limitados por el ruido de fotones. Es decir, para ganar mayor
sensibilidad es necesario incrementar la superficie de detectores utilizada.
Bhttps://lambda.gsfc.nasa.gov/product/expt/

38


https://lambda.gsfc.nasa.gov/product/expt/

1.9. Deteccién de modos B hacia el 2022

2
10 L T T L T T L T
DASI (2005) Boomerang (2006) ¥, *f—v—
CAPMAP (2008) A A
. [ QUAD (2009) QUIET (2012) A s -
10 F WMAP (2013) BICEP1 (2014) v A ;
E ABS (2018) —— T - :
Polarbear (2019) N o S
¥ 2
0 v -
— 10" F SPIDER (2021) T
X | —— LT e T
e —y— . ¥,
& -1 TV Vv T
o 107 ¢ —v—
o i
s [
T o107k
10‘3-_ \ -
E ~o é\(‘g,/ \r-O 03 Polarbear (2017) ;
A AN SPTpol (2019)
N R \ J= o\ya ACTPoI (2020)
4l LN N .
10 1 2
10 10 10°
Multipole

Figura 1.14: Espectro de potencia observado de los modos B de polarizaciéon del FCR por dife-
rentes experimentos. Los puntos negros marcan los tltimos valores del espectro obtenidos por la
colaboracion BICEP /Keck. Figura extraida de BICEP2/Keck Array [55].

CL). El intervalo de multipolos que observa le permite estudiar el efecto de lente gravitacional. SPT-
3G es una actualizacién de SPTpol a ser un telescopio de 3ra generacién con ~ 16000 detectores y
suma la observacién en la banda de 220 GHz ademads de incrementar la region del cielo observada
a 1500 °2.

POLARBEAR y POLARBEAR 2/Simons Array [59, 60] y [61] El POLARization of
Background microwave Radiation es un telescopio situado en tierra (cerro Toco, Chile) que estudiara
la polarizacién del FCR en el rango 50 < ¢ < 600. Observa una regién de ~ 700 °2 (lo que
representa una fraccién de cielo de fauy ~ 1.6 %) centrado en (a,d) = (0 h 13 m 0 s, -59 °18'.
POLARBEAR es un telescopio Huan Tran Gregoriano "fuera de eje” de 2.5 m de didmetro. Posee
un HWP en constante rotacion para modular la sefial en su interior. Su plano focal contiene 1274
detectores TES con lentes acopladas, a las que se acoplan antenas sensibles a la direccién de
polarizacién de la radiaciéon. Observa en el rango de 150 GHz. La sensibilidad de los detectores es
NETyet = 23 pK /s y alcanza una sensibilidad en los mapas de polarizacién de 32 pK-arcmin. La
resolucién del instrumento es 3.5 arcmin. POLARBEAR 2/Simons Array ampliard la observacion
a la banda de 95 GHz y se espera alcanzar una sensibilidad de 5.8 uK /s y con 7588 detectores en
el plano focal. Ademas se espera llegar a una sensibilidad de o(r) = 0.006.
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ACTpol y AAdvACT [62, (63, 64, 65]: El Atacama Cosmology Telescope - polarization es un
telescopio (6 m de didmetro) situado en el desierto de Atacama, Chile. Observard en el rango de
225 < £ < 8725 en las bandas de 98 y 150 GHz con 2.06 y 1.49 arcmin de resolucién respectivamente.
Es del tipo Gregoriano “fuera del eje”. Escanea ~ 5400 °2 a elevacién constante. Alcanza una
sensibilidad el los mapas de 10 puK +/s. Su plano focal estd compuesto de 3 arreglos de 1024
bolémetros cada uno en su plano focal con antenas acopladas. Cada bolémetro posee N ETye, =
20 uK /s. El AdvACT es una actualizacién del hardware para operar en las bandas 28, 41, 90,
150, 230 GHz.

CLASS [66, 67, 68, 69] El Cosmology Large-Angular Scale Surveyor es un telescopio que obser-
varé los multipolos 2 < £ < 200 en las bandas 40, 90, 150/220 GHz. Esta ubicado en el desierto de
Atacama, Chile. Posee detectores sensibles a la polarizacién. La sensibilidad de cada detector en
cada banda es de N ETye, = 22,19,23,71 pK +/s. La resolucion del instrumento es de 95, 37, 23 y
16 arcmin para cada una de las bandas respectivamente.

BICEP2/Keck Array y BICEP3/BICEP array [70, 71| El Background Imaging of Cosmic
Ezxtragalactic Polarization Array es un telescopio que ha tenido una serie de actualizaciones desde
sus inicios en 2006. Esta instalado en el Polo Sur. Estudia la polarizacién en el rango de multipolos
40 < £ < 200. Es un telescopio de tipo refractor con 0.25 m de apertura. Observa en las bandas 95,
150 y 220 GHz para las cuales posee una resolucion de 43, 30 y 20 arcmin y una sensibilidad en sus
mapas de polarizacién de 5.2,2.9 y 26 pK-arcmin respectivamente. Observa una porcion del cielo
de 1000 deg? centrada en (v, ) = (0, -57). Los detectores TES poseen antenas acopladas sensibles
a la polarizacién. La cota del parametro r fue de < 0.07. Junto con los datos de Planck poseen la
mayor cota para el pardmetro. La actualizacién a BICEP 3/BICEP Array agrega nuevos planos
focales (30/40 GHz y 220/270 GHz) y se espera llegar a o(r) < 0.005. Tendra 30000 detectores en
su plano focal.

Simons Observatory [72] Construyendose en el cerro Toco (desierto de Atacama), compar-
tird sitio con ACTpol, POLARBEAR y CLASS. Estudiard la polarizacién entre los multipolos
3’ < £ < 8000 en las bandas 27, 39, 90, 150, 220 y 270 GHz. Tendrd un telescopio LAT (6 me-
tros de didmetro) con alta resolucién 7.4,5.1,2.2,1.4,1.0,0.9 arcmin respectivamente y fqo, = 0.4.
Ademas tendré tres telescopios SAT (0.5 m + HWP) con resoluciones 91,63,30,17,11,9 arcmin
respectivamente y fao, = 0.1. Poseerd 60000 bolémetros en total (30000 en el LAT y 30000 en los
SAT). Se espera que las sensibilidades alcanzadas sean SAT: 25,17,1.9,2.1,4.2,10 uK-arcmin; y
LAT: 52,27,5.8,6.3,15,37 pK-arcmin. Se espera alcanzar o(r) < 0.003.

PIPER [73] El Primordial Inflation Polarization ExploreR es un instrumento que sera colocado
en un globo. Observara grandes escalas angulares operando en frecuencias 200, 270, 350 y 600 GHz.
Espera tener una sensibilidad de r ~ 0.007. Cubrira fq, = 0.85 luego de ocho vuelos. La resolucién
angular serd de 21 arcmin ( 200 GHz), 15 arcmin ( 270 GHz) y 14 arcmin ( 350 y 600 GHz). Poseera
5120 detectores TES en su plano focal. Para modular la sefial dentro del instrumento utiliza un
modulador de polarizacién de retardo variable. Escaneard el cielo a acimut constante.

LSPE [74] * El Large Scale Polarization Ezplorer posee dos médulos

» SWIPE (Short Wavelength Instrument for the Polarization Explorer): es un instrumento
que sera colocado en un globo. Poseerda un periodo de vuelo largo durante la noche polar a

Yphttps://1spe.romal.infn.it/index.html
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38 km de altitud. Observard fg, = 0.2 — 0.25 por vuelo y estudiara la polarizacién entre los
multipolos 2 < ¢ < 100. Observara en tres bandas 140, 220 y 240 GHz con una resolucién
de 1.3 deg. Se espera una sensibilidad de 20 mK con 1 ano de observacién. Poseera 330
bolémetros TES con antenas acopladas. Ademads cuenta con un HEP;

» STRIP (Survey TeneRIfe Polarimeter): medird la polarizacién a bajas frecuencias 44 y
90 GHz. Estara instalado en la isla de Tenerife, Espana. Tiene un disefio del tipo crossed-
Dragone con apertura de 1.5 m. La cobertura sera de fs, = 0.18.

CMB-S4 [75] Es un experimento que contafa con 21 instrumentos situados en el Polo Sur y en el
desierto de Atacama (Cerro Toco, Chile). Contara con instrumentos LAT de 6 m de didmetro y con
SAT de 0.5 m de didmetro. En suma, tendrd 500000 detectores distribuidos entre los telescopios
pertenecientes a la colaboracién. Observard en siete frecuencias entre 20 y 270 GHz. Ademaés el
rango de multipolos serd 20 < ¢ < 11000

LiteBIRD  [76] El (Lite) B-mode polarization & Inflation from cosmic background Radiation
Detection es un instrumento que serd colocado en un satélite en el punto de Lagrange L2 del
sistema, Tierra-Sol. Poseerd 3000 bolémetros de tipo MKID. Observara en quince bandas entre 34
y 448 GHz con una resoluciéon angular de 0.5 °a 150 GHz. Ademas, contard con un HWP para
modular la sefial y tendra una sensibilidad total de 2.5 pK.

1.9.2. Desafio instrumental

Estudiar los modos B de polarizacién requiere de un enorme desafio experimental debido a que
la amplitud esperada de r es baja. Se estan realizando grandes esfuerzos por alcanzar sensibilidades
cada vez méas bajas. Para eso, al tener bolémetros que estan limitados por el ruido de fotones, se
estdn desarrollando arreglos de detectores cada vez méas grandes (se dice que estamos en la etapa 4
de experimentos para medir la polarizacién del FCR, lo cudl significa que los arreglos de detectores
son del orden de los cientos de miles). Esto permite aumentar la sensibilidad estadistica al estar
limitados por la sensibilidad instrumental.

Por otro lado, para medir la temperatura y los modos E de polarizaciéon los contaminantes
de la Via Lactea no eran un problema ya que la amplitud de la sefial del FCR era dominante. En
el caso de los modos B de polarizacién se estaria llegando al nivel critico en que los contaminantes
dominan la sefial de la polarizacién. En ese sentido es indispensable una apropiada separaciéon de
componentes. La ventana de observacion disponible (en frecuencias y en el espacio de los multipolos)
en donde las amplitudes de la polarizacién del FCR son dominantes son acotadas. El control de
los contaminantes sélo puede ser alcanzada observando en un nimero de frecuencias alrededor del
maximo de emisién de la sefial del FCR confiando en el hecho que la distribuciéon espectral de
la polarizacién del FCR sea significativamente diferente de la senal del polvo galdctico o efecto
sincrotréon u otro contaminante que se considere. Observar a frecuencias mas bajas o altas puede
ser importante para caracterizar el comportamiento de estos contaminantes y poder restarlos de
las frecuencias del FCR.

Por tltimo, las imperfecciones de las componentes de un instrumento real, producen senal espu-
ria o reflexiones indeseadas en un instrumento produciendo efectos sisteméticos en las mediciones.
Este efecto produce una filtracion entre los parametros de Stokes @ y U generando una filtracion
de la senial de polarizacion de los modo E en polarizacién modo B espuria, es decir, se contamina la
senial cientifica. Para poder lidiar con este tipo de problemas es necesario implementar técnicas que
permitan una auto-calibracién. Estas son muy utilizadas en el ambiente de la radio astronomia.
La auto-calibracién provee la posibilidad de mejorar el conocimiento del instrumento (incertezas en
la posicién de las componentes, transmisiones, ganancias, etc). El costo a pagar es que uno necesita
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pasar una fraccion del tiempo tiempo observando fuentes de calibracién en lugar de observar el
cielo.

Por lo tanto, la deteccion de los modos B de polarizacién del FCR enfrenta los desafios técnicos
y del modelo que requiere la remocién de los contaminantes. Por iltimo, se necesita un instrumento
que permita conocer en forma muy precisa cémo la radiacion es modulada en su interior para poder
conocer las imperfecciones de cada componente y controlar los efectos sistematicos.
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Capitulo 2

Interferémetro bolométrico: QUBIC

Medir el modo B de polarizaciéon del FCR es muy dificil debido a que es una senal sumamente
débil y, ademads, la senal estd contaminada por sefial proveniente de la Via Lactea. Para medirlo
es necesario un instrumento extremadamente sensible, que conozcamos de manera muy detallada.
Ademads, para obtener la senal de interés es necesario restar las contribuciones de nuestra propia
Galaxia. La técnica de interferometria bolométrica en banda ancha consiste en la combinacién de
elementos de interferometria en su ventana de observacion junto con la utilizacion de bolémetros.
Esta combinacién permite obtener imédgenes espectrales, y un detallado conocimiento del instru-
mento. Es la primera vez que se utiliza una técnica de estas caracteristicas para observar el fondo
cosmico de radiacion, en particular para buscar los modos B de polarizacién primordiales. La recons-
trucciéon en imagenes espectrales se realiza en una etapa de post-procesamiento y es posible gracias
a las caracteristicas del haz sintético del instrumento. En este capitulo hacemos una descripcién
detallada del disefio de QUBIC mostrando y describiendo la funcionalidad de cada componente, y
las caracteristicas de su haz sintético (mono y policromético).

2.1. Inicios y concepto

2.1.1. El proyecto QUBIC

El proyecto QUBIC nace como sintesis de otros tres proyectos (EPIC, MBI y BRAIN) de
instrumentos para medir la polarizacién del fondo césmico de radiacion, con el objetivo particular
de medir los elusivos modos B de polarizacién observando en el rango de ondas milimétricas. QUBIC
es una colaboracion internacional en la que participan seis paises; Francia, Argentina, Italia, Irlanda,
Reino Unido y Estados Unidos, y una veintena de instituciones. Se caracteriza por la utilizacién de
detectores TES que proveen extrema sensibilidad a la radiacion incidente, y un arreglo de elementos
de interferometria en su apertura, lo cual permite al instrumento, a partir de un proceso conocido y
usual en radioastronomia como la auto-calibracion, reducir los efectos sistematicos. El instrumento
serd instalado en las cercanias de San Antonio de los Cobres, Salta, Argentina. Esta es la primera
vez en la historia que Argentina aloja un instrumento cuyo objetivo es medir el FCR. Diferentes
instituciones de Argentina, como la CNEA, el ITeDA, el TAR, la FCAG, entre otras, participan
de la colaboracién internacional trabajando en forma conjunta y cotidiana. En Junio de 2021 el
demostrador tecnolégico de QUBIC llegd a la Argentina y un grupo de técnicos/as, cientificos/as
y personal de estas instituciones, junto con la colaboracién remota y presencial del equipo francés
e italiano lograron instalarlo y hacerlo funcionar en el laboratorio de integracién, en Salta capital.
Se espera que hacia finales de 2022 el instrumento se instale en el sitio y comience a realizar
observaciones al cielo.
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Figura 2.1: Colaboracién internacional QUBIC.

2.1.2. Breve descripcion del instrumento

Un interferémetro bolométrico es un instrumento que observa en el rango de frecuencias sub-
milimétrico y milimétrico y estd basado en el interferémetro de Fizeau [77]. ! Un conjunto de
pupilas o elementos de interferometria (EI) son utilizados en el frente del instrumento para se-
leccionar lineas de base. El patrén de interferencia resultante crea una imagen en un plano focal
repleto de un arreglo de bolémetros. Para convertir al instrumento en un polarimetro, como lo es
QUBIC, se dispone una grilla de polarizacién y un plato rotador de media vuelta o HWP (por sus
siglas en inglés Half-Wave Plate) antes del arreglo de EI. En la figura 2.2 puede observarse dos
fotos del instrumento en las instalaciones del instituto Astroparticule et Cosmologie (APC), Paris,
Francia. El esquema de la cadena 6ptica de QUBIC puede verse en la figura 2.3 (arriba) con un
corte transversal del criéstato (abajo). Los pardmetros principales del instrumento completo y del
demostrador tecnolégico, QUBIC-FI y QUBIC-TD respectivamente, se resumen en la tabla 2.1.

QUBIC dispone de una serie de elementos 6pticos que, en orden de aparicion para un rayo de
luz que ingresa al criéstato (flecha azul de la figura 2.3), estdn dispuestos de la forma que se detalla
a continuacién. Nombramos las principales caracteristicas y qué rol juegan dentro de la cadena.
Todos los subsistemas y la cadena éptica estd albergada en un cridstato de QUBIC el cual tiene
varias etapas térmicas. El volumen principal esta enfriado a 4 K, rodeado de un escudo protector
a 40 K. Los espejos estan a una temperatura de 1 K mientras que los detectores se encuentran a
320 mK. El entorno éptico y térmico del instrumento esta controlado por filtros de malla metéalica
de Cardiff.

= Ventana de observacion y filtros. La senal del cielo ingresa al criéstato a través de la
ventana de observacién (didmetro @ = 0.56 cm) hecha de polietileno de alta densidad. Una
combinacién de filtros de borde de paso bajo restringen que la radiacion espuria llegue al

1Un interferémetro Fizeau es el interferémetro més utilizado para probar componentes y sistemas 6pticos. Es un
dispositivo en el que se filtra un haz de luz a través de un orificio situado en el punto focal de una lente colimada. Entre
el orificio y la lente hay un separador de haz (clave en el dispositivo). El haz colimado se encuentra con una placa de
vidrio con una ligera inclinacién. El haz colimado se refleja en una superficie de referencia. Parte de este haz vuelve
con informacién de la aberracién producida por la superficie de prueba. Los dos frentes de onda se recombinan en el
interferémetro. El divisor de haz desvia los haces recombinados hacia un dispositivo que registra la sefial (detectores).
La lente intermedia, junto con una lente que colima los rayos para forma una imagen de la superficie de prueba en el
plano focal de los detectores. El observador verd una imagen nitida de la superficie de prueba con un patrén (franjas)
de interferencia que la atraviesa.
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Figura 2.2: Fotos del instrumento QUBIC-TD en el APC, Paris, Francia. En la foto de la izquierda
se observa la ventana de observacién (circulo blanco). En la imagen de la derecha se observa el
espejo (arriba a la izquierda) utilizado para reflejar la radiacién de la fuente puntual para situarla
en el campo lejano. Se observan también los tubos pulsantes. Todo el criéstato esta sobre la montura
(roja) utilizada para el escaneo.

plano focal. Ademds, filtros para radiacion IR sirven como bloqueadores térmicos, aislan las
etapas de 300 K y 4 K y protegen del ambiente térmico a las etapas de 1 K y 320 mK.
Estos filtros estdn construidos para tener una alta transmisibilidad y para cortar la sefial a
frecuencias fuera de la banda espectral deseada. La figura 2.4 muestra la respuesta espectral
del instrumento (extraida de Torchinsky et al [3]).

= Grilla de polarizacién + HWP. La grilla de polarizacién selecciona una direccién de osci-
lacién de la radiacién incidente. El HWP de QUBIC (<4 K) trabaja con giro escalonado para
modular la sefial de la radiacién polarizada incidente. E1 HWP esta basado en la tecnologia
de filtro de malla metélica integrada como se describe en Pisano et al [78]. Posee un grosor
promedio de 4.1 mm y un didmetro de 370 mm. Una versién con diametro de 180 mm fue
construido para el QUBIC-FI. E1 HWP permite pasos entre 7 posiciones, separados 15 ° entre
0 °y 90 °, con una precisiéon < 0.2 ° a temperaturas criogénicas. Mas detalles del plato de
media onda en D’Alessandro et al [79].

» Arreglo de elementos de interferometria (apuntando al cielo/apuntando a los de-
tectores). (<4 K) QUBIC posee una apertura que consiste en un arreglo de interferometria
dispuestos en forma de cuadrado en el QUBIC-TD (8x 8) o circular para el QUBIC-FI (400
EI). Este arreglo de EI (ver figura 2.5) se encuentra en el criéstato detras de los filtros tér-
micos, el HWP y la grilla de polarizaciéon. Recolecta la senial proveniente del cielo (primarios,
EI apuntando hacia el cielo) para luego remitir la sefial hacia el interior del criéstato (secun-
darios, EI apuntando hacia los detectores). Cada EI posee un FWHM ~ 13 deg y observa
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Pardmetros QUBIC-TD QUBIC-FI

Canal 150 GHz 150 GHz & 220 GHz
Rango en banda ancha de 150 GHz ~ [131-169] GHz [131-169] GHz
Rango en banda ancha de 220 GHz - [192.5 — 247.5] GHz
Apertura de ventana de obs. 0.56 cm 0.56 cm

Nro. de elementos de interferometria 64 400

Nro. de detectores 248 992x2

Ruido de detector [W/+/Hz] 2.05 x 10716 4.7 x 10717
Temperatura del plano focal [mK] 300 300

Cobertura del cielo fqy, 1.44 1.44

FWHM del haz sintético [deg] 0.68 0.39 (150 GHz) y 0.27 (220 GHz)
Multipolos ¢ [40-200] [40-200]

Tabla 2.1: Principales parametros de QUBIC en sus dos disefios: demostrador tecnoldgico (TD) e
instrumento completo (FI).
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simultdneamente la misma regién del cielo. Ademas cada EI posee un interruptor mecanico
que permite cerrar o abrirlo en forma individual. Al momento de remitir la sefial hacia el
interior se produce la interferencia. El corrugado de los EI y el perfil que tienen permiten
seleccionar modos espaciales, obtener haz Gaussiano y reducen la polarizacién cruzada.

Espejo primario y secundario. (<1 K) Luego la senal es reflejada en dos espejos. El espejo
secundario se encuentra dentro de la caja de 1 K. La radiacién entra a esta caja a través de
un punto de frenado de rayos espurios o extraviada.

Dicroico. (<1 K) Sélo en el QUBIC-FI. Antes de la llegada de la luz al plano focal se
encuentra el dicroico que permite separar la radiacién incidente en cada banda ancha de
observacion (150 GHz y 220 GHz).

Arreglo de detectores TES. (<0.3 K) Los detectores son de transiciéon de borde (TES
por transition edge sensors) hechos de NbSi. La temperatura de transiciéon 7, ~ 410 mK
aunque se adapta segiin las componentes finales. Tienen un tamano de 3 mm y una grilla
absorbente de 2.7 mm sin sensibilidad a la polarizacién. La potencia equivalente del ruido se
calcula en 5 x 10717 W/\/E a 150 GHz y una constante de tiempo de 100 ms. El plano focal
del QUBIC-TD posee 256 detectores (8 son termémetros) mientras que el QUBIC-FI contara
con 992 detectores. En la figura 2.6 se puede observar la disposicién de los detectores para el
QUBIC-TD mientras que en la derecha de la figura 2.7 se muestra como estaran ubicados en
el QUBIC-FI. En la imagen de abajo se muestra la transicién de fase de cuatro detectores.

La lectura de los detectores se realiza en la segunda etapa de la cadena de lectura y estéd
compuesta de SQUIDs a una temperatura de 1 K. Cada TES esta conectado en serie y posee
un sesgo en el voltaje. La inductancia del SQUID convierte la corriente de los detectores TES
en flujo magnético el cual es invertido para producir un voltaje en la salida del SQUID. Para
compensar la variaciéon del flujo se introduce una corriente de retroalimentacién para crear
un flujo de retroalimentacién. El voltaje enviado por el conversor analégico-digital para crear
esta corriente a través de la resistencia de retroalimentacién es la senal de QUBIC. Ademés de
los SQUIDs, un amplificador de bajo ruido (LNA) multiplexado de 4 a 1 lee secuencialmente
4 columnas de 32 SQUID cada una. El factor de multiplexacién resultante es 128. EI LNA,
junto con la polarizacion secuencial del SQUID y el reloj general de este multiplexor 128:1,
se realiza en un ASIC criogénico que opera a aproximadamente 40 K [32].



2.1. Inicios y concepto

Sky

56 cm
Window,
e —

Half-wave plate-
Polarizing grid -

Primary horns ~4K
Switches <1K
Secondary horns

‘ 320 mK §
N N

NN

LN

G

i |

| NN I E
‘ I E
N\ 1 E
5

(1) window
(2) thermal filters \
(3) HWP ~
(4) polarizer

(5) aperture

(feedhorn) array (8) secondary

! mirror M2

(9) dichroic
beamsplitter

(6) primary mirror
M1

(7) cold stop
(10) on-axis focal plane with TES detector array

Figura 2.3: Esquema del instrumento QUBIC y corte transversal del cridstato para mostrar la
disposicién interna de los sub-sistemas en la configuracién real.

El panel de la izquierda de la figura 2.7 muestra el arreglo de EI del QUBIC-FI. El arreglo
de EI tiene 400 elementos en una grilla con forma circular (mas detalles en Cavaliere et al [30] y
O’Sullivan et al [31]).

En el panel de la derecha podemos observar el haz sintético obtenido en el plano focal para
el QUBIC-FI, compuesto de 992 bolémetros, cuando el instrumento estad observando una fuente
puntual monocromética situada en el campo lejano sobre el eje 6ptico del sistema (més detalles de
esta senal en la siguiente seccién).
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la fuente de calibracién en diferentes frecuencias. El perfil esperado se muestra en lineas marrones
punteadas. Figura tomada de [3]
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Figura 2.5: Arriba: Arreglo de elementos de interferometria (EI) disenados para QUBIC. A la
derecha se observa el arreglo completo de un conjunto de 400 EI, para estar completo faltan los EI
secundarios. Abajo: Esquema del diseio de un sélo EI con sus dimensiones reales. Figuras tomadas

de [20, 81]
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Figura 2.6: Medida de la resistencia de cuatro TES de QUBIC a través de la transicién supercon-
ductora. Los detectores TES tienen una fuerte dependencia de la temperatura con la resistencia en
la transicién de fase (de estado stper-conductor a estado normal). Cuando un fotén incide sobre
él, la resistencia aumenta. Figura tomada de [32].

2.1.3. Sitio de operaciéon

La descripcién de esta subseccién puede encontrarse en [2]. QUBIC serd instalado cerca de San
Antonio de los Cobres, en un sitio llamado Alto Chorrillos en la Provincia de Salta, Argentina
(24 °11'11.7" S, 66°28'40.8” O) y a una altitud de 4869 m.s.n.m. Esta ubicacién fue estudiado para
ondas del orden del milimetro durante largos afios por el proyecto LLAMA, una antena de 12 m
de didmetro que operard a menos de 1 km de QUBIC.
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arreglo coloreado en verde. Der.: Arreglo de detectores en el plano focal para el QUBIC-FI. En el
caso de QUBIC-TD el plano focal se conforma por uno de los cuatro cuadrantes del arreglo.

El sitio posee una profundidad éptica a 210 GHz de 1919 < 0.1 el 50 % del tiempo y < 0.2 para
el 85 % del tiempo. Ademés tiene una atmésfera mayormente estable con vientos de menos de 6 m/s
para el 50 % del tiempo. La temperatura atmosférica es de ~ 270 K con un promedio de emisividad
de 0.081 y 0.138 para 150 GHz y 220 GHz respectivamente tomando una elevacién promedio de 50
grados. Estos valores son los utilizados para las simulaciones realizadas en los capitulos de trabajo
de esta Tesis.

QUBIC observara el parche del cielo cubierto por BICEP cuando esté destinado a la operacién
cientifica. El tiempo en que es de dia o no esta la regiéon de BICEP, el instrumento podra o bien
reciclar la refrigeracién o bien realizar auto-calibracién. Ademas, el rango de elevacién en que puede
operar QUBIC esta restringido ya que la ubicacién de los tubos pulsantes del sistema criogénico
deben estar cerca de una posicion vertical. Las elevaciones pueden ir de ~ 30 a ~ 70 °.

2.2. ;Cbémo se produce la senal en un detector de QUBIC?

Esta seccion es un resumen del desarrollo realizado por L. Mousset en su Tesis de Doctora-
do [24] principalmente y de [83, 84, 85, 86]. En la misma se desarrolla por primera vez los aspectos
matematicos de considerar a QUBIC como un telescopio clasico con una apertura particular. Esto
permite realizar dicha descripciéon ademads de considerar el cldsico acercamiento de QUBIC como
un interferémetro.

Un concepto importante en lo que respecta a los telescopios es el concepto de funcién de disper-
sién de puntos (PSF por sus siglas en inglés). La misma da idea de cémo responde un instrumento
ante un impulso electromagnético puntual y en el campo lejano, de tal forma que los rayos inci-
dentes sobre toda el area de apertura del telescopio llegue en forma de ondas planas y paralelas.
Matematicamente, la PSF es la transformada de Fourier de la apertura del telescopio.

Una vez que la radiacién con intensidad I ingresa a través de la apertura (con forma arbitraria
en principio) del telescopio se propaga a través del combinador 6ptico, el cual hace converger a los
rayos hacia su plano focal donde se sitiian detectores para medir la senal.

La propagacion dentro del instrumento produce cambios de fase de la onda plana a medida
que interactia con los elementos 6pticos que componen el combinador. > En particular se puede

2Aqui interviene la difraccién de Fresnel, la cual se utiliza para propagacién de ondas de fuentes en el campo
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estudiar la transmisiéon de la onda en cada una de las componentes.

Durante la propagacién dentro del combinador 6ptico, el frente de onda deja de ser plano y
se vuelve esférico. La amplitud en cada punto del plano del frente de ondas es la suma de las
amplitudes de cada onda esférica y puede estudiarse utilizando el principio de Huygens-Fresnel.

Considerando una difraccién de un punto situado en el infinito (difraccién Fraunhofer), la
amplitud de la difraccién en un punto (x,y) se puede escribir como

exptkz o x Yy
T = —,— . 2.1
) = SR (L) (21)
donde el sistema de ejes coordenados estaria ubicado en la apertura del telescopio con el eje z
coincidente con el eje éptico apuntando hacia el interior del telescopio. Es decir que la amplitud de
la onda difractada de un punto en el infinito es igual a la transformada de Fourier de esa onda en
el plano z = 0. Si se considera una onda plana, con direccién de propagacion (g, fp) con o >~ % y
B~ (%), folx,y) = Agexp %(aox + Boy), la amplitud de la onda en el infinito es

exp tkr
foole B) = ZBEE Ao — a0, — o) (22
es decir que la intensidad serd cero excepto en la direccion (ag, 5p). Se puede demostrar, ademaés, que
observando en el plano focal de un combinador 6ptico es equivalente a observar en el infinito [24].

2.2.1. PSF en general

El patrén resultante de una fuente puntual situada en el infinito en una direccién k del cielo
en el plano focal del instrumento se llama funcién de dispersion de puntos o PSF por sus siglas
en inglés. Utilizando la aproximacién Fraunhofer se puede demostrar que la intensidad medida a
partir de la transmisién de un telescopio puede escribirse como [24]

:L f(a_QOﬁ_/B0>
A2p2 A A

donde £ es la transmisién de la apertura. Esto muestra que la PSF es proporcional a la transformada
de Fourier de la disposicién de la apertura

2

Ir(a, B) | Eo|”

2

PSFx(a,B) (2.4)

tA(Oé —ap f— 50)
A A

La sefial en el plano focal es la convolucién entre la senal de entrada y la PSF del instrumento.
La difraccion y propagacion de una onda pueden ser descriptas como convoluciones, lo que muestra
que son filtros en el espacio de la frecuencia espacial. Por ejemplo la PSF de un telescopio cuya
apertura es circular, es bien conocida y tiene la forma de un disco de Airy cuyo primer valor nulo
se da a una distancia angular del centro del campo de 6 ~ 1.22% siendo A la longitud de onda y D
el didmetro de la apertura del telescopio.

2.2.2. PSF de QUBIC

QUBIC tiene la particularidad de que posee en su apertura, un arreglo de elementos de interfe-
rometria (EI), lo que hace que la PSF no sea trivial. Mas adelante veremos la mateméatica de cémo
interacttian los EI pero ahora nos quedaremos con la idea de que la apertura es una apertura par-
ticular. Las cuentas de esta sub-seccion, al igual que el resto de esta sub-seccién son desarrolladas
en la Tesis Doctoral de L. Mousset [24].

cercano. En contraposicién a esta difraccién, la difraccién Franhaufer se utiliza para propagacién de ondas de fuentes
en el campo lejano.
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC

Si la posicién de un EI h es xp(xh,ypn,0), y la onda incidente tiene un vector de onda k

2Tﬂ(om,ﬁo,fyg). Ademaés se considera una posicién r = (z,y, z) en el plano focal a ~ % y B~ %
siendo f la distancia focal. La transmision del arreglo con N EI puede escribirse como
N
tk<m7y) = ZAk(x_xhay_yh)7 (25)

h=1
donde Ay (z,y) es la transmisiéon de un EI para una onda k incidente. Utilizando la propiedad de
la traslacién de la transformada de Fourier es posible escribir la transmisiéon como

f(a—)\ao,@’;\ﬁo)

N
flk(a 0407 / 60) Z exp —omiZ aoxh €xXp _2mﬂ % Y, (2:6)
h=1 A 4

A A
N
s [a— ﬁ-ﬁo) < T )
=A —i(=—-k)- . 2.7
(U505 L (i -0 27)
Tomando el médulo cuadrado se obtiene la PSF:

N r

PSFE(r,\) = PSF! Zexp ( = i(f - k) (xp — xh/)), (2.8)
h,h

2

onde = Ak == == es la e un El. En caso de un arreglo de con simetria
donde PSFPF! = | A ( a5, 8= la PSF de un EL E d lo de EI

cuadrada con P EI por lado, separados Ay, puede escribirse como [24]:

sin*(PEAL(§ — o)) sin*(PFAA( — fo))

_ EI
PSFx(r,\) = PSF, sin2(§Ah(§ — ap)) x Sin2(§Ah(% — Bo))

(2.9)

2.2.3. Haz sintético de QUBIC

Si consideramos una fuente puntual en el campo lejano del instrumento, la imagen en el plano
focal serd la PSF centrada (geometria 6ptica). Ahora, si consideramos un detector en un lugar
arbitrario del plano focal, y tomamos una muestra, este detector va a observar una parte de la
PSF. Si escaneamos el campo de visién con el instrumento, la PSF se va a mover en el plano
focal. Es decir, el instrumento muestrea la PSF a medida que se realiza un escaneo. Por lo tanto,
realizando y conociendo la estrategia de escaneo utilizada, podemos recuperar la imagen de la PSF
completa y con alta resolucién sin estar limitado por el tamano del detector del plano focal. Por lo
tanto, se puede medir la respuesta del detector para todas las direcciones del cielo y es precisamente
la definicién del haz del detector. Por el principio de reversibilidad de la luz, si se colocara una
fuente en la posicion del detector, el haz seria la PSF proyectada en el cielo.

QUBIC observa el cielo a través de un arreglo de EI cuya caracteristica es que posee dos partes:
una mirando al cielo con un haz que llamaremos primario Bprim(k,A) y otra mirando hacia los
detectores del plano focal con un haz que llamaremos secundario Bge(r, ). Ambos haces, por
construccién, son similares y pueden modelarse con una funcién Gaussiana con ancho a media
altura, FWHM por sus siglas en inglés (full width at half maximum) de 13 °.

El haz primario de un detector ¢ en el plano focal se puede escribir como la PSF|

Be,(k,\) = PSF(rg, \). (2.10)

El detector ve el cielo a través de los EI por lo que el haz sintético puede escribirse como funcién
de los haces primarios y secundarios de la forma
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Bry (6, 0) = Bywi (5, A) Bace (1, \) i} exp | = (5 =) - (o =) (2.11)

La PSF de un EI es igual al producto de los haces primarios y secundarios del EI:

Birim (K, A) Bsec(rg, A) = PSFE (1, \). (2.12)

La figura 2.10 muestra la simulacién de un corte transversal del haz sintético monocromatico
pasando a través del centro y en direccion de los picos (escaneo en acimut a igual elevacién) para
dos detectores: uno en el centro del eje éptico del sistema y otro corrido 12 mm.

2.2.4. Imagen sintética

Esta subseccion fue realizada utilizando los trabajos publicados en [37, 86, 24, 81] y [88].

El arreglo de EI es quien define la PSF de QUBIC. Para diferentes configuraciones del arreglo,
el patréon que se forma en el plano focal serd diferente y responde a la interferencia constructiva
de la interaccién entre los EI abiertos. En la figura 2.8 se puede observar el patrén de interferencia
resultante para las dos configuraciones del instrumento (QUBIC-FI a izquierda y QUBIC-TD a
derecha) y distintas combinaciones de EI abiertos. En todas las simulaciones se considera una
fuente puntual monocromatica en el campo lejano emitiendo a 150 GHz y alineada con el eje éptico
del instrumento. En el caso de un EI abierto se observa, en ambas configuraciones, la respuesta
(PSF) de un telescopio clésico. En el caso de dos EI se observan las franjas de interferencia cuya
orientacion depende de la orientacion y equiespaciado de la linea de base elegida. En la iltima fila
se observa el patrén resultante cuando todos los EI estan abiertos. Aqui se observa un pico central
o primario y los picos secundarios (cuatro contenidos en el plano focal).

En el sentido de la PSF particular que tiene QUBIC, resultado de los EI abiertos, podemos decir
que es posible considerar a QUBIC como un telescopio tradicional con una muestra de aperturas
en su ventana de observacion que luego hacen que la radiacién que la atraviesa sufra de una
interferencia constructiva y eso forme la imagen en el plano focal. Dicho asi, se puede afirmar
que cualquier interferémetro puede ser considerado como un telescopio tradicional (intercambiando
cada punto de la apertura de un telescopio con los EI de QUBIC). [21]

Por otra parte, un bolémetro es un detector de potencia total. Es decir que la radiacién que
incide sobre él queda registrada a partir del registro de cambio de temperatura. La senal S(r, \)
en un punto r = (x,y) del plano focal ® es el médulo cuadrado del campo eléctrico propagado *
Sy(t,k,\) promediado en el tiempo e integrado en todas las direcciones del cielo k. La sefial con
polarizacién 7 es reemitida hacia el interior del instrumento por cada EI, resultando en un camino
optico diferente en el combinador 6ptico. La senal en el plano focal depende de la ubicacién del
EI hj, el haz primario Bpim(k, \), la distancia focal f del combinador, el haz secundario del EI
sobre el plano focal Bgec(rg, A) y la longitud de onda A. Ademads la senal es integrada en el area
del detector A = A, (pues todos los detectores tienen igual drea) y sobre la banda espectral F'(\).
La senal medida por el detector depende del tiempo de integracién 7 del detector (o constante de
tiempo del detector). Utilizando la definicién del haz sintético, ecuacién 2.11, es posible escribir la
sefial (intensidad) en un detector de la forma

3r = (0,0) estd en el eje optico del sistema
4Luego veremos cémo se conforma la seial propagada dentro de QUBIC en presencia de un polarimetro y un
HWP
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2.2. ;Cémo se produce la senal en un detector de QUBIC?

I(r,) = / / / Bprim(k,)\)BseC(rq,A)F()\)<ZSn(t,k,A)

h
2
X exp [mr};j- (f;qu > k)] > dkdAd), (2.13)
- / / / (1, (£ K, A)[2) F(\) Begnn (g, )dkd AdA (2.14)

El HWP, combinado con la rejilla polarizadora, modula la senal que ingresa al instrumento tal
que es posible reescribir la ecuaciéon 2.14 en términos de la imagen sintética de los pardmetros de
Stokes, y el dngulo de posicién del HWP, © = Qt, donde 2 es la velocidad angular a la que rota el
HWP. Para esto es necesario conocer cémo se forma la imagen sintética a partir de la interferencia
de la senal y cémo se modula la senal utilizando las matrices de Jones y tratando a QUBIC como
un interferémetro.

2.2.5. Interferencia/interferometria

Se considera el campo eléctrico de la radiacién incidente de una onda plana que se propaga en
direccién k y cuya oscilacién se da en un plano, como

E(r,t) = eqcos [2n(vt — k- /)], (2.15)

donde ey es la amplitud de la onda, v la frecuencia de oscilacién y A su longitud de onda (¢ = Av).
En un medio con indice de refraccién n, la velocidad de propagacién es v = ¢/n y la longitud de
onda cambia como A, = A\/n. La ecuacién 2.15 puede reescribirse en forma més compacta

E(r,t) = egcos (wt —k - 1), (2.16)

donde w = 27v es la frecuencia circular y k = 27k /X la constante de propagacién. Para manipular
matematicamente las expresiones es conveniente reescribirla en su forma exponencial como

E(r,t) = R{ep exp (—i¢) exp (iwt)} (2.17)
= R{Eo(r) exp (iwt)} (2.18)

donde ¢(r) =k -ry Eg(r) = ey exp (—i¢(r)) es la amplitud compleja. La ventaja de expresarlo de
esta forma es que la suma de ondas se puede pensar en el diagrama fasorial.

La intensidad de la radiacién se define como la energia que cruza en un area normal a la direcciéon
de propagacién del haz, por unidad de tiempo, y es proporcional al promedio temporal del cuadrado
del campo, es decir,

T 2

i % . E(r,t)%dt = |Eoér) (2.19)

Cuando dos ondas se superponen, la intensidad en un punto depende si se cancelan o no. Este
proceso se conoce como interferencia. Si se asume que dos ondas se propagan en igual direccion, sus
vectores de polarizacion estdn en el mismo plano y poseen igual frecuencia, entonces la amplitud
compleja en cualquier punto del patrén de interferencia es la suma de las amplitudes complejas de
las ondas y pueden escribirse como E(r, t) = Eq(r,t)+Ea(r,t). Ademas, es posible considerar que la
onda 2 tiene un desplazamiento en la fase por incidir sobre un EI a una distancia caracterizada por
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el vector b y que es posible escribir como Es(r,t) = Eq(r,t) exp [27ib - k], donde b = (ra —r1)/\. °
La diferencia de fase en la sefial A¢ puede escribirse como

Es (k) = E; (k) exp [iA¢(r)]. (2.20)

La potencia detectada en un bolometro sera

I(r) = 3‘%{ /<\E(r,t)!2)TBsynthdk} (2.21)

:afe{ / (B (e, £)2(1 + exp [iAG]))s Symhdk} (2.22)
(T + / B(k) cos (k - b + Ad)dk, (2.23)
ot + / B(k {cos (k- b) cos Ag) — sin (k - b) smm)}dk (2.24)
ot + / B(k {cos (k- b) cos Ag) + cos (k - b+ 2)sinA¢)}dk (2.25)

donde It es la intensidad total medida en el detector de ambas ondas por separado, A¢p = ¢1 — @2
la diferencia de fase entre ellas y B(k) es la distribucién de brillo de la fuente. Si la fuente es la
misma (igual fase en origen) la diferencia de fase corresponde a una diferencia en el camino 6ptico
recorrido entre las ondas Ap = (\/(27))Ag, o un atraso temporal AT = Ap/c = \/(2nc)A¢ © en
el arribo de la sefial a un detector en el plano focal del sistema.

Si la diferencia de fase entre los haces varia linealmente a través del campo de visién, la in-
tensidad varia cosenoidalmente, dando alternadamente bandas de luz y oscuridad, conocidas como
franjas de interferencia. Las franjas se corresponden con los puntos en donde la diferencia de fase
es constante (o, en otras palabras, diferencias constantes del camino éptico).

La analogia Fizeau-QUBIC puede pensarse de la siguiente forma apoyado en la figura 2.9: en un
interferometro Fizeau la diferencia en el camino éptico recorrido de dos haces de radiaciéon ocurre
debido a un prisma en forma de cunia. La longitud que recorren ambos haces es diferente (Ap) y se
produce una diferencia de fase. En QUBIC la diferencia de fase se da en la diferencia temporal (A7)
del frente de onda plano que arriba a el arreglo de EI. Luego los haces son combinados épticamente
por dos espejos (en el esquema se reemplazan los dos espejos por una lente convergente).

Si ahora se considera que I(r) = [ B(k)cos («) entonces es posible reescribir la ecuacién 2.25
de la forma

I(r) = I(r)tot + L1(r) cos (Ag) + Iz(r) sin (A¢). (2.26)

Visibilidad de los parametros de Stokes Por convencién la tltima ecuacién puede reescribirse
en términos de la visibilidad como

V=1 +iVa =|V]exp (i) = |V|(cosy + isin~y) (2.27)

donde, por definicién cosy = % y siny = |{/—2‘ Pensar en |V| y v es equivalente a pensar en las
intensidades I; e Is. El significado de ambas cantidades puede observarse reescribiendo la ecua-
cién 2.26

5Es claro que si otra linea de base b’ es tal que b = b’ la diferencia de fase asociada a la lineas de base son
iguales. Es decir que todas lineas de base b tal que b = 8 forman lineas de base equivalentes asociadas con el modo
B en el espacio de visibilidad y tendran igual diferencia de fase. Si dos EI 7 y j son de clase 8 se puede escribir
Ej =F; exp [27Tlﬂ . k]

SEste T nada tiene que ver con el tiempo de integracién de la sefial utilizado anteriormente.
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2.2. ;Cémo se produce la senal en un detector de QUBIC?

Figura 2.9: Esquema de un interferémetro Fizeau (izquierda) y de un diagrama del esquema de
QUBIC (derecha). Las flechas marcan los caminos épticos de haces de luz. En color coral se muestra
el momento en que se da la diferencia de fase en uno y otro dispositivo. Mientras que en el caso de
interferémetro Fizeau la diferencia de fase se da por diferencia en el camino 6ptico recorrido (Ap),
la diferencia de fase en QUBIC se da por la diferencia temporal (A7) en el arribo de la sefial en el
arreglo de EI.

I(r) = ILiot(r) + |V]cos (Agp — ) (2.28)

|V| es la intensidad méxima transmitida por el filtro, y 7 es el cambio de fase del filtro. Cuando aqui
se habla de filtro se esta haciendo referencia a los dos EI abiertos en la apertura del instrumento.
Es decir, la medicién de la visibilidad corresponde a la observacién de una fuente (en el infinito) a
través de un filtro.

Cada una de las intensidades definidas en la ecuacién 2.26 pueden escribirse como visibilidades
V; de la forma

Vi(b) = /k B(k) exp (2rik - b)dk. (2:29)

La apertura del vector b proyectada en el plano perpendicular al de la direccién de la fuente
nos permite definir el plano uv. Midiendo diferentes lineas de base, podemos muestrear la funcién
de visibilidad V' (u,v) en el plano uv como:

V(u,v) = /k B(1,m) exp (2mi(ul + vm)didm = F[B(l,m)] (2.30)

donde (I,m) = k. La visibilidad compleja es la transformada de Fourier del campo observado
(teorema de Van-Cittert Zernicke). Por lo tanto, un interferémetro mide los modos de Fourier del
cielo observado, la frecuencia espacial del modo estd dado por la longitud de la linea de base. En
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC

radio astronomia, el haz sintético se llama haz "sucio"(dirty beam) y puede ser calculado como la
transformada de Fourier del conjunto de visibilidades.

En un instrumento como QUBIC, el patrén de interferencia es reproducido en forma de imagen *
por utilizar bolémetros. QUBIC utiliza las visibilidades de los pardmetros de Stokes para producir
imagenes.

Parametros de Stokes Para describir completamente la polarizaciéon de un campo de radiacién
se suelen utilizar los parametros de Stokes. Si se considera un campo electromagnético en la direcciéon
k cuya componente eléctrica se escribe E(k,t) en una base ortogonal a la propagacién (e, ey ):

I = (B + (|By[*), (2.31)
Q = (Bl — (B, (2.32)
U = 2R((E.E)), (2.33)
Vo= —2S((E.E%)). (2.34)

Donde el promedio se hace sobre la escala temporal dada por la constante del detector (mucho
mayor a la frecuencia de la onda EM). Los pardmetros I y V no dependen del sistema de ejes
utilizado a diferencia de Q y U que si lo hacen. En general, la rotacién entre sistemas de coordenadas
para un campo eléctrico puede escribirse como

E.\ _ E, . .y [ cosa  sina
<Ez//> = Jrot (Ey> , donde la matriz de rotacién es  Jyor = (_ sing cos a) . (2.35)

Esto permite escribir una rotaciéon en los parametros Q@ y U de la forma
(Q' £+ iU") = exp (F2ia)(Q £ iU), (2.36)

en donde se puede ver facilmente que si o = 45 °el parametro U es equivalente a () en un sistema
de referencia rotado esa cantidad.

En el formalismo matematico que describe la rotacién del campo de radiacién incidente a través
de cada componente 6ptica se utiliza las matrices de Jones. En QUBIC (ver figura 2.3) la radiacién
incidente atraviesa un HWP y luego una grilla de polarizacién antes de llegar al arreglo de EI.

La matriz de Jones asociada a un plato HWP es

1 0
Jawp = <O _1> ; (2.37)

mientras que la matriz de Jones asociada a la grilla de polarizacién se ubica de tal forma que la
transmisién estd alineada con el eje x del sistema de referencia general de QUBIC, siendo

Jpol = (é 8) . (238)

La funcién de transferencia A convierte la radiacién incidente Ei, = (E,, Ey) en radiacién sa-
liente Eout = (E, E;) luego de atravesar el HWP. La matriz de transferencia resulta, considerando
que el HWP rota a una velocidad angular €2

7A diferencia de un patrén de interferencia de radiotelescopios tradicionales donde el patrén de interferencia se
registra en forma de senal luego de pasar por amplificadores
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2.3. Haz sintético monocromatico

A = Jrot () Jrwp Jogr (), (2.39)

_ [cos(2Qt) sin (2Qt)
N (sin (22t) cos(2Qt),> (2.40)

tal que la radiacién que llega a los EI se puede escribir, considerando la radiacién incidente Eo(r,t) =
(E3, Ey)

E(r, 1)) = JpotJros Juwe Jrog Eo(r, 1), (2.41)

= [EJ cos(2Qt) + E, sin (20t)]e,, (2.42)

por lo tanto la intensidad resulta

S(t) = [EY cos(20t) + E; sin (2Q¢)]?, (2.43)

1
5(] + Q cos (4Q2t) + U sin (42)), (2.44)
donde se utilizan las expresiones 2.31 para despejar los valores de EO y E§ en funcién de I,Q
y U. En QUBIC el HWP se mueve paso a paso en posiciones bien definidas en forma regular y
equiespaciadas. La intensidad correspondiente a cada posiciéon 2t es una combinacién lineal de I, )

y U. Midiendo la senal S(t) en tres posiciones diferentes del HWP, es posible definir al sistema y
encontrar los parametros de Stokes para la senal proveniente de una direccién k del cielo.

Pausa para resumir La senal recibida en los detectores de un interferémetro bolométrico es,
por lo tanto, exactamente igual a la de un telescopio éptico: el cielo convolucionado con el haz del
instrumento. La tnica diferencia radica en que este haz no es el de la apertura primaria sino que
estd dado por la geometria del arreglo de EI en la entrada del instrumento y el haz de cada EI.
Con un instrumento de estas caracteristicas, se puede observar el cielo en la forma usual con el haz
sintético, obteniendo datos en tiempo ordenados TOD para cada direccién del cielo y orientacién
del instrumento y luego se proyectan estos datos en mapas durante la etapa de analisis de datos. Los
datos ordenados por tiempo (TOD) consisten en la marca de tiempo, la direcciéon de observacién
y la senal medida para cada detector. La senial medida incluye no solo el FCR, sino también la
emisiéon de los contaminantes astrofisicos, junto con otros efectos sistematicos, asi como el ruido
instrumental.

Después de una fase de investigacién y desarrollo en los subsistemas, la colaboracién QUBIC
comenzé a construir el Demostrador tecnolégico (TD) en 2016. Este utiliza el mismo hardware que
el instrumento completo (FI, por sus siglas en inglés "full instrument”) pero con menos detectores
(248 a 150 GHz en lugar de 1984 a 150 y 220 GHz), menos EI (64 en lugar de 400) y espejos més
pequenos. Por lo tanto, tiene una sensibilidad mas baja que el FI, pero es un paso importante ya
que quedo6 demostrada la técnica de interferometria bolométrica en el laboratorio y ahora permitira
demostrarlo en el cielo cuando el TD opere en su sitio de observacién a finales de 2022.

2.3. Haz sintético monocromatico

Si el arreglo de EI es en forma de grilla cuadrada, con un ntimero P de EI por cada lado,
separados una distancia Ah, la ecuacién 2.9 da la dependencia del haz sintético de QUBIC con,
entre otras variables, la longitud de onda.
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC
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Figura 2.10: Izq.: Corte del haz sintético como funcién del dngulo 6 (dngulo entre n y el eje éptico)
dado por la ecuacién 2.11 para un arreglo cuadrado de EI de 20 x 20 separados Ah = 14 mm en
la frecuencia de 150 GHz (A = 2 mm) para un detector ubicado en el centro del eje 6ptico (azul) y
un detector apartado 12 mm del mismo (cyan). La linea punteada representa el haz primario de los
EI (Gaussianos). Der.: Plano focal para el QUBIC-FI (completo) superpuesto con la simulacién de
una medicién de un haz sintético monocromatico para una fuente puntual lejana ubicada en el eje
optico del sistema.

La respuesta medida en un punto r del plano focal cuando se escanea una fuente puntual en
el campo lejano se llama haz sintético Bgynen(r,n). En QUBIC los EI que miran hacia el cielo y
aquellos que reemiten la senal al interior del instrumento (u observan hacia los detectores) son
iguales.

La figura 2.10 (Izq.) muestra el perfil del haz sintético aproximado, para una grilla cuadrada de
EI de 20 x 20, para dos detectores diferentes en el plano focal; uno en el eje éptico del sistema y
otro a 12 mm del eje 6ptico. En la figura de la derecha se observa la proyeccién en 2 dimensiones
del haz sintético, como las que se presentan en la figura 2.8.

En la figura 2.10 se aprecia que la ubicacion de los picos del haz sintético cambia de un detector
a otro. Mds ain, la intensidad recibida por un detector cambia inversamente proporcional con r por
lo tanto las Gaussianas envolventes también difieren. En la figura se puede observar el pico principal
del haz sintético y sus picos secundarios separados a una distancia de ~ 8.5°. De la expresién en la
ecuacion 2.9 se obtiene que la resolucién o FWHM estd dado por FWHM(\) = m mientras

que la separacién entre el pico principal y los picos secundarios estd dado por (\) = ﬁ como se
observa en la figura 2.10.

El haz sintético de QUBIC-TD fue medido en el laboratorio utilizando una fuente de calibraciéon
monocromatica y los resultados fueron presentados en Torchinsky et al. [3]. Para el QUBIC-TD, el
arreglo de EI es un cuadrado de 8 x 8. El haz sintético medido esta en acuerdo con la aproximacion
analitica y la figura 2.10, aunque apartamientos de este caso perfecto son esperados debido a
aberraciones de los elementos en la cadena 6ptica. En Bigot-Sazy et al. [85] se muestra que la
forma del haz sintético para cada detector puede ser recuperada a partir de la técnica de auto-
calibracién del instrumento, la cual estd inspirada en técnica de imagen sintética [39].

La figura 2.11 muestra el haz sintetico monocromético y en banda ancha (con un ancho que
es del 25 % de la frecuencia central) centrado en 150 GHz, en funcién del dngulo medido respecto
al eje 6ptico analitico (azul) e integrado en el area del detector (rojo) para una fuente puntual
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2.4. Haz sintético policromatico
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Figura 2.11: Haz sintético monocromético analitico (azul) e integrado en el drea del detector (rojo)

y haz sintético policromatico (en el ancho de banda) analitico (negro) e integrado en el drea del
detector (gris).

centrada en el eje Optico del sistema. Utilizamos un arreglo de 400 EI con un haz sintético con
resolucion de FWHM = 13 °y una distancia focal de 30 cm. La imagen de la izquierda de la figura
muestra el perfil de nuestro haz sintético. Se observa que la integraciéon sobre el area del pixel
degrada levemente la resolucién del pico primario y la integracién sobre la banda ancha sélo afecta
la senal lejana al centro del campo de visién. El efecto de la integracién en la banda ancha estd
perfectamente controlado a partir de conocer con precision la respuesta de los filtros y sélo resulta
en la perdida de sensibilidad y no en errores sistematicos (ver [90] para mas detalles).

2.4. Haz sintético policromatico

Volviendo a la ecuacién 2.9 el haz sintético depende de la longitud de onda como mostramos
también en el panel de la izquierda de la figura 2.10. El dngulo fuera del eje 6ptico (dado por el haz
primario de los EI), el FWHM de los picos (y por lo tanto la resolucién de los mapas), y el dngulo
en el cielo entre dos picos, todos dependen linealmente de A, caracteristica que es aprovechada para
hacer imégenes espectrales. Dentro de la banda ancha, el haz sintético sera la integral de todos los
haces sintéticos de las contribuciones monocromaticas dentro del ancho de banda resultando en un
haz sintético policromatico. La figura 2.12 muestra la forma funcional del haz sintético a partir de
la expresién analitica de la ecuacion 2.11. El panel de la izquierda muestra el haz sintético para
un detector en el eje éptico para dos fuentes emitiendo a diferentes frecuencias (131 y 169 GHz)
mientras que el panel de la derecha muestra el haz sintético policromatico utilizando la suma de
nueve haces sintéticos monocromaticos.

Con un interferémetro bolométrico operando en banda ancha, para cada apuntamiento en una
dada direccion del cielo, se obtiene la contribucién de los multiples picos en todas las frecuencias
que componen el ancho de banda. Como resultado, tenemos informacién espacial y espectral en los
TOD. El conocimiento preciso del haz sintético a lo largo de todas las frecuencias permitira luego
reconstruir el cielo en multiples sub-bandas.
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC
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Figura 2.12: Izq.: Haces sintéticos monocromaticos para dos frecuencias distintas. La resolucion
y la separacién entre picos depende linealmente con la longitud de onda X. Der.: Haz sintético
policromatico, resultado de la suma lineal de haces sintéticos monocrométicos.

2.4.1. Capacidad espectral

Los haces sintéticos para dos frecuencias diferentes v y 1o pueden distinguirse uno de otro
mientras que sus picos estén suficientemente separados. La distancia entre el pico primario y el pico
de orden n de difraccién estd dado por la expresién n\/D [33], siendo D el didmetro de la mayor
linea de base formada por los EI, en nuestro caso D = PAh siendo P el ntimero de EI por lado del
arreglo (cuadrado) y Ah la separacién entre EI. Para que los picos estén suficientemente separados
una fraccién k£ de su ancho, debe cumplirse que

nhe — M) _ k< Moy N > = Ao = A
Ah PAh ~ PAhR nP —k
Este resultado permite definir A\;4+; como A; multiplicado por una constante.
Por otro lado, sabemos que la separacién angular de los picos Af = VCQAA”h (donde Av = vy — 1y
y v = /V112) debe ser lo suficientemente grande para poder separar los picos. Para tener un orden
de magnitud del ancho para cada sub-banda consideramos un arreglo cuadrado de EI y aplicamos

el criterio de Rayleigh [91]:

nP +k

(2.45)

cAv c v
> < > — .
V2Ah — v(P —1)Ah Avz P-1 (2:46)

donde P es el nimero de EI sobre un lado de un arreglo cuadrado de EI. Por lo tanto un interferé-
metro bolométrico no tiene s6lo una resoluciéon angular de FWHMy ~ sino también una

resolucion en frecuencia electromagnética de % o~ ﬁ.

¢
V(P-1)AR>

2.4.2. Mapas de haz sintético observados por el QUBIC-TD

El escaneo de una fuente puntual monocromatica en un campo de vision FOV (por sus siglas
en inglés field of view) suficientemente grande permite reobtener la imagen sintética de la PSF de
QUBIC en cada uno de los detectores.

Las simulaciones utilizan una aproximacién analitica para calcular las posiciones de los picos
del haz sintético. El modelo de instrumento utilizado es quasi-6ptico en términos que no involucra
reflexiones en espejos sino que los reemplaza por la refraccién en una lente. En la figura 2.13 se
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2.5. Modelo de adquisicién de QUBIC

Figura 2.13: Gréfico en 3 dimensiones de la posicién del arreglo de EI y del plano focal en las
simulaciones quasi-Opticas realizadas por qubicsoft. Los puntos son las posiciones tedricas de los
picos que calcula en software. En rojo se muestra el eje 6ptico del sistema

muestra la disposicion del arreglo de EI y de detectores que se utiliza en las simulaciones para
recrear el camino 6ptico real que atraviesa la radiacion. En rojo se observa el eje 6ptico del sistema,
mientras que en verde y azul se representa la posicién de los picos para los detectores marcados que
se muestran en la figura de la derecha. Utilizamos el marco de referencia general de QUBIC (GRF
por sus siglas en inglés). Ademas, las simulaciones permiten utilizar el marco de referencia del eje
6ptico (ONAFP por las siglas en inglés on axis focal plane). Para muestrear los picos es necesario
escanear el cielo.

En el terreno de las simulaciones, también puede proyectarse el haz sintético monocromatico,
simulado a partir de Gaussianas con igual FWHM. En la figura 2.14 se puede observar la proyeccion
del haz sintético para un detector cerca del eje dptico observado por el QUBIC-TD a partir del
escaneo de una fuente puntual monocromatica en el campo lejano y emitiendo en 150 GHz y
realizado en el APC. La estrategia de escaneo es a elevacién constante y moviéndose en acimut
entre -25 °y 25 °. Ademas, la figura muestra la simulacién del haz sintético para el mismo detector
del plano focal. En puntos rojos estan las posiciones ajustadas sobre mapas HEALPix de los picos.
Cabe aclarar que en el capitulo 6 el ajuste de la posicién y amplitud de los picos se realiza sobre
mapas proyectados en el plano. Estamos desarrollando un algoritmo que permita realizar el ajuste
sobre los mapas HEALPix directamente para evitar asi la proyeccién plana.

Es extremadamente importante tener un ajuste preciso de la posiciéon y amplitud de los picos
del haz sintético para cada frecuencia, y cada detector. Esta informacién es luego utilizada para
construir el operador adquisiciéon H (A, r,p,n) con el cual se realizan las iteraciones para reconstruir
los mapas (ver seccién 2.6). La identificacién del pico central, a partir del cual puede conocerse la
ubicacién de los picos secundarios y el resto de los 6rdenes de difraccién fue estudiado en [24].

2.5. Modelo de adquisicion de QUBIC

QUBIC es un instrumento que funciona, esencialmente, como un telescopio estdndar, escanea
el cielo con su particular haz sintético y produce los TOD. La reconstruccién de los mapas, por lo
tanto, sera similar a la realizada por un telescopio tradicional. En el caso monocromatico, para la
senal del cielo s, el TOD ¥ puede ser escrito como
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC
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Figura 2.14: Proyeccién del haz sintético para un detector cerca del eje 6ptico de QUBIC-TD. El
mapa del haz sintético corresponde a un escaneo de una fuente puntual monocromatica emitiendo
a 150 GHz. En rojo se muestra el ajuste de los picos sobre la proyeccion HEALPix.

g: H(Aa r,p, n) S+ ﬁa (247)

donde 77 es el ruido instrumental, y H es el operador de adquisicion que tiene en cuenta la forma
del haz sintético, la posicién en el plano focal r, la direccién en que apunta el instrumento p, y la
direccién del cielo n de donde proviene la sefial. H es una matriz de dimensién dada por: nimero
de muestras o de apuntamientos (N) escalado por el niimero de detectores en el plano focal (Nget)
x numero de pixeles en el cielo (Npix). La ecuacién 2.47 se puede generalizar en el caso de un
instrumento que observa en banda ancha, es decir policromatico (ver seccién 2.4.1).

El ruido del instrumento tiene dos contribuciones: ruido de fotones y ruido del detector. Dentro
del ruido de fotones consideramos las fluctuaciones de Poisson de la temperatura del FCR (Tpcr ~
2.7 K), la atmosfera, y las componentes 6pticas internas. El ruido en el detector estd dado a partir
de la potencia equivalente del ruido NEP (por sus siglas en inglés de noise equivalent power) medido
en cada detector. La emisividad atmosférica se asumira estable. Es decir que no consideraremos
fluctuaciones en la carga atmosférica. Esto requiere un trabajo mayor y que estd siendo estudiado
actualmente dentro de la colaboracion.

Para construir el modelo de adquisicién para QUBIC se consideran las componentes épticas tal
cual aparecen en el recorrido de la radiacién cuando ingresa al criéstato. El operador H (A, r,p,n)
puede aplicar sobre un mapa con componentes I o IQU en unidades de uKcasp v estd compuesto
de los siguientes factores:
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2.6. Reconstruccién de mapas monocromaticos

H(A,r,p,n) = Raet Teo- Dcﬁlw -Pol - Apwp - Py_w
F%—NV . Amg{zﬁ% . UMK%mg\;{Z - Dyipr. (248)

Descripcion a partir del tltimo factor hacia el primero, orden en que aplican sobre el mapa §
con Npix pixeles y Ngy, sub-bandas:

Dypr: Distribuye el operador del mapa global a los procesos MPI,

« U

PR W Convierte las unidades fisicas en unidades instrumentales,

m2Hz

_, w: Integra la densidad de flujo en la apertura del telescopio,

s I W Aplica el filtro de paso de banda,

» Py w: Operador que proyecta el muestreo de los picos para cada detector de acuerdo a
la est;rategia de apuntamiento adoptada. Ademas rota la senal del sistema de coordenadas
celeste al sistema de coordenadas del instrumento. Este operador es el que modificamos una
vez que ajustamos los picos de los haces sintéticos para cada detector, a partir del medido
en laboratorio. De otra forma el operador simula las posiciones y amplitudes teéricas de los
picos,

s Apwe: Aplica la matriz de transferencia del HWP,

= Pol: Aplica el operador del polarizador para seleccionar una direccién de polarizacién para la
radiacion,

] D%LW: Integra la densidad de flujo en el angulo sélido de un detector considerando la
transmisién del haz secundario de los EI,

» Teo: Aplica la transmisién de todos los elementos 6pticos del sistema éptico de QUBIC (filtros,
espejos, HWP, etc) junto con la eficiencia del detector,

» Rget: Aplica la respuesta del detector (constante de tiempo) dependiendo del periodo de
muestreo 1", 7/T, utilizando una funcién exponencial.

En un telescopio tradicional, el operador H es tal que cada fila (un escaneo sobre todos los
pixeles del FOV) posee todos ceros con excepcién de un pixel correspondiente a la direccién del eje
optico del telescopio. Esto es lo mismo que decir que § es el cielo convolucionado con el instrumento
el cual muestrea el cielo convolucionandolo con su PSF [92, 93, 94]. En el caso de un interferémetro
bolométrico, el operador H es diferente debido a los multiples picos de la PSF (ver figura 2.10)
imposibilitando el uso de los algoritmos de reconstrucciéon de mapas desarrollados para telescopios
estandares.

2.6. Reconstruccion de mapas monocromaticos

Para invertir el problema utilizamos un algoritmo que toma un mapa inicial y simula mapas
iterativamente 5;, donde i es el indice iterativo. ® Para cada uno de estos mapas aplicamos el modelo

8El software utiliza librerfas de paralelizacién desarrolladas por P. Chanial pyoperators (https://pchanial.
github.io/pyoperators/) y pysimulators (https://pchanial.github.io/pysimulators/).
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC

Parametro Detalles

N; Numero de mapas (en pK) utilizado para simular la observacién en ban-
da ancha (TOD). Cada mapa representa un cielo a una frecuencia espe-
cifica v; para cada parametro de Stokes ¢ b Valores posibles: : 15, 16,
18, 21 o 48.

Nrec Ntmero de sub-bandas reconstruidas a partir de un sélo conjunto de
observaciones en banda ancha, puede ir de 1 a 8 (ver capitulos 3 y 4. En
todas las simulaciones N,.. debe ser divisor de Nj,.

Neony Numero de mapas convolucionados. La cantidad de estos mapas es la
misma que Nye.. Cada uno de estos mapas es obtenido a partir de la
convolucién de los N;, mapas de entrada con la resolucién espacial de
QUBIC a la frecuencia de entrada y luego es promediado dentro del
ancho de la sub-banda.

0 Radio del FOV utilizado en las simulaciones. Valor tipico: 15 °.

Apuntamientos Numero de veces que el instrumento observa en una direccién del cielo
alineada con el eje 6ptico del sistema. Valores > 10%.

NEP get NEP del detector agregado como ruido blanco en el dominio del tiempo.
Valor tipico: 4.7 x 10717 W/+/Hz.
NEP, NEP del ruido de fotones agregado como ruido blanco en el dominio del

tiempo. Es calculado a partir de la emisividad atmosférica medida en el
sitio y por la emisividad de todas las componentes de la cadena dptica.
La carga atmosférica se asume estable. El valor es diferente para cada
detector debido a que el haz secundario B del instrumento ilumina el
plano focal en forma desigual. El valor promedio a 150 GHz es 4.55 x
10~17 W/\/E y 1.72 x 10716 W/\/E para la banda de 220 GHz.

“Los cielos son generados utilizando el software PySM: Python Sky Model [97].
’Los mapas son proyectados utilizando HEALPy, la versién en python del software HEALPix (Hierarchical Equal
Area Isolatitude Pixellization of sphere [98] (https://healpix.sourceforge.io/)

Tabla 2.2: Parametros tipicos utilizados en la adquisicién, instrumento y reconstruccién para una
simulacién de extremo a extremo. Para la reconstruccién es utilizado un método de gradiente
conjugado precondicionado.

de adquisicion de QUBIC (estrategia de apuntamiento, banda, arreglo de EI, plano focal, etc) y
construimos los TOD ¢; que son comparados con los TOD ¢ utilizando funciones especificas que
consideran el ruido en el espacio de los TOD. En el caso de ruido Gaussiano y estacionario, la
solucién de méxima verosimilitud es alcanzada minimizando el x?:

X)) = (= 5) N~ (T~ 7) (2.49)

donde N es la matriz de covarianza del ruido. Minimizamos la ecuacién 2.49 para encontrar la
mejor solucién al problema y obtener el mejor cielo simulado gj, utilizando un método de gradiente
conjugado precondicionado [95, 96]. Este procedimiento es realizado para los tres parametros de
Stokes I, Q y U simultdneamente y obtenemos un resultado sin sesgo como se muestra en la
figura 2.15.

A partir de un mismo TOD, el nimero de mapas a ser reconstruidos estd dado por la condiciéon
de separacién en frecuencia vista mas arriba. E1 TOD iterativo ¢; puede ser escrito como:
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2.6. Reconstruccién de mapas monocromaticos

Difference |

Output |

200x200 pix
200x200 pix

200x200 pix
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-200
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Figura 2.15: Resultado de la reconstrucciéon de los mapas para los tres pardmetros de Stokes (I,
Q y U) para un interferémetro bolométrico. La regiéon de observacion tiene un radio de 15 ° y
contiene sélo senial del FCR. La primer columna muestra el cielo de entrada convolucionado con
la resolucién del instrumento (Gaussiana con FWHM de 0.4 grados. La segunda columna muestra
el cielo reconstruido utilizando el algoritmo explicado en el texto. La tltima columna muestra la
diferencia entre las dos primeras columnas. La grilla sirve como referencia para mostrar distancias
angulares, tiene una separacion de 5 °. Esta simulacién fue realizada con la tuberia de QUBIC en
la banda de 220 GHz con 25 % de ancho de banda. El ruido fue escaleado como si se hiciesen 4 anos
de observacién. Esta simulacién requirié 127 iteraciones para converger.
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2. Interferémetro bolométrico: QUBIC

Nrec—1
Gi= > Hs;+i (2.50)
§=0

donde H; describe el operador de adquisicién (convolucién + apuntamiento) con el haz sintético
a la frecuencia v, §;~j es el estimador de la sefial del cielo en la iteracién ¢ para la frecuencia v; y
Niee €l nimero de sub-bandas reconstruidas. En forma similar a la reconstruccién en una banda
(figura 2.15), se puede reobtener los mapas §; resolviendo la ecuacién 2.50 utilizando el método
de gradiente-conjugado precondicionado. Por lo tanto, el instrumento adquiere los datos en una
banda ancha y la técnica de imagen espectral es aplicada durante la reconstrucciéon del mapa, en
una etapa de pos-procesamiento.

El QUBIC-FT tiene dos planos focales centrados en 150 y 220 GHz con Av /v = 0.25 y alimentado
por un arreglo de EI de 400 desplegados en una grilla cuadrada dentro de un circulo (ver figura 2.3,
que puede aproximarse a una grilla cuadrada de 20 x 20 tal que ﬁ ~ 0.05. Es posible reconstruir
alrededor de 5 sub-bandas en cada banda ancha fisica del instrumento. Esta cantidad de sub-bandas
solo debe considerarse como un orden de magnitud para el nimero de sub-bandas. Mas adelante
veremos que es una buena aproximacién.

La reconstruccion de los mapas requiere de un alto costo computacional. Las dimensiones del
operador son del orden [nimero de apuntamientos X numero de detectores x ndimero de picos
del haz sintético (Npeaks) x nimero de sub-bandas]. Observar que no depende de la resolucion del
mapa utilizada (pardmetro Ng;qe del software HEALPix). En el software de reconstruccién de mapas
de QUBIC el ntimero de picos del haz sintético viene establecido por el orden de difracciéon n y
se calcula mediante la expresién Npeaks = (2 x 1 + 1)2. Este parametro estd restringido por otro
parametro que permite tomar una fraccién de haz sintético.

Por ejemplo, para una simulacién con 10000 apuntamientos, utilizando el QUBIC-FI (992 de-
tectores), con n =4 (Npeaks = 25) y 15 sub-bandas necesitamos una memoria RAM de

1Gb
1 2x2 1 16 bits———— ~55.4 . 2.51
0000 x 992 x 25 x 15 x 16 bits 10223bits 55.43 Gb (2.51)

La tabla 2.2 muestra los parametros usuales que utilizamos en las simulaciones de QUBIC.

2.7. Auto-calibracion

El disenio de QUBIC presta especial atencién en el control de los efectos sistematicos. Como un
interferémetro, QUBIC tiene la ventaja de poder utilizar las técnicas de calibracion desarrolladas
para radiotelescopios. Aun observando en una banda extremadamente ancha, la técnica de auto-
calibracién es aplicable [85]. Teniendo un arreglo de EI en la apertura del telescopio, seguido de
un combinador 6ptico, QUBIC tiene la habilidad de proyectar las franjas de interferencia de lineas
con igual base y medir el plano uv. Esto es posible gracias a que los EI tienen interruptores que
permiten cerrarlos y abrirlos individualmente.

La idea de auto-calibracién consiste en considerar que, para un instrumento perfecto, el patrén
de interferencia de cualquier combinacién de EI con igual linea de base (lineas de base redundante)
sea semejante. El proceso de auto-calibracién consiste en observar una fuente lejana monocromatica
polarizada con una linea de base seleccionada, luego modificar los EI pero con linea de base equi-
valente a la primera, y asi sucesivamente. Luego, el proceso se repite hasta cubrir todas las lineas
de base. Esto permitird observar patrones diferentes (debido a que el instrumento no es ideal) y
ajustar los parametros que describen dichas imperfecciones para poder reducir los efectos sistema-
ticos. Algunos de los pardmetros que se pueden ajustar son: la posicion de los EI, la transmisiéon de
las componentes 6pticas (EI, HWP, grilla de polarizacion, espejos, etc) y la polarizacién cruzada
del HWP y los EI, entre otros.
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Si tenemos N EI, entonces se pueden obtener Ny (Ngp — 1)/2 imagenes sintéticas de todas las
combinaciones equivalente N¢q. Los errores sisteméticos de las componentes pueden incorporarse a
las matrices de Jones de cada componente 6ptica descripta anteriormente. El nimero de parametros
desconocidos escalea con el nimero de apuntamientos, de Ngy y Nget, mientras que los condiciona-
mientos (debido a la auto-calibracién) escalea con N%J, Nget v el nimero de apuntamientos. Como
resultado, el sistema de ecuaciones estd sobredeterminado permitiendo minimizar la diferencia en-
tre el modelo realista y los datos en forma iterativa utilizando un método de gradiente conjugado
precondicionado.

En el trabajo de [¢4] pero principalmente en [35] se describe el método y se aplica a un modelo
simplificado de instrumento. En la Tesis Doctoral de Mousset, L. [24] se describen los primeros
pasos de la técnica con la configuracién actual de QUBIC.

2.8. Espectros de potencias a través de un instrumento

2.8.1. Funciones ventana del haz y de pixel

Los pseudo-Cy estan sesgados por el ruido. Para verlo, recordamos la definicién empirica del
espectro angular de potencias:

Cé = <a€mazm>ma (252)

donde () denota promedio sobre los 2¢ + 1 valores de m. Los coeficientes agz,, son quienes contienen
la sefial del FCR (ay,) y del ruido (@) ) tal que: agn, = af, +a2) . Si este andlisis lo repetimos para
un numero r de realizaciones de ruido independientes, y separamos el conjunto de observaciones
en dos sub-conjuntos de datos (este paso en simulaciones es sencillo ya que basta con calcular
nuevamente un espectro de potencias) podemos calcular el promedio entre realizaciones para dos
observaciones a1 = af + all y ag = a3 + alY diferentes sers

(CF%)r = ((a1a3)m)r (2.53)
= (a7 + a1 ) (a53" + ab™))m)+ (2.54)
= <(afa§*)m + <a{\/aé\f*>m + <a§aév*)m + <a§*a{v)m>r, (2.55)

en donde los términos de correlacién entre senial y ruido pueden considerarse nulos (3er y 4to
términos) y el término de correlacién entre dos realizaciones de ruido diferente también puede
considerarse nulo. De esa forma queda claro que el espectro de potencias cruzado (entre dos obser-
vaciones independientes) es un estimador sin sesgos del espectro de potencias. Asumiendo que la
sefial es la misma en ambos conjuntos de datos, af = a3 = a”, queda (C§%), = ((a®a*),,),. En
forma practica se suele dividir el conjunto de datos en dos sub-conjuntos y de esa forma hacer el
promedio cruzado.

Los mapas estan limitados por el haz sintético del instrumento y por la pixelizacién del mapa.
En el espacio armoénico, la temperatura medida en una direccién 7 en el cielo puede escribirse como

[e%S) 0

T(R) =YY ampeBeYim (2.56)

{=1m=—¢
donde p; y By son las funciones ventana del pixel y del haz respectivamente. Esta aproximacién es
valida si trabajamos con un haz axisimétrico y con una resolucién de pixel menor a la resolucién
del instrumento. La segunda condiciéon consiste en una eleccién inteligente del pardmetro Ngige,
mientras que la primera condicién se satisface porque trabajamos sobre los mapas reconstruidos.
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Para obtener los mapas reconstruidos se deconovoluciona el haz sintético y por lo tanto el efecto de
los picos secundarios. Por lo tanto, el mapa reconstruido puede considerarse el mapa convolucionado
con una Gaussiana.

Si suponemos que la temperatura no esta correlacionada con el ruido, podemos escribir

(T(71) + n(71))(T(R2) + n(R2))") = (T(A1)TT (A2)) + (n(R1)n” (Ae)) (2.57)

20 +1 A
= Z 5 (peBe)*Py(f1, ig) + N (2.58)

donde N es la matrix de covarianza del ruido y Py los polinomios de Legendre. El espectro de
potencia medido queda

Cped = (pBy)*Cy + Ny (2.59)

siendo que las funciones ventana del pixel y el haz son conocidas, entonces se puede corregir su
efecto. Para un haz Gaussiano, la funcién del haz se puede aproximar por [99]

By = exp < - %E(ﬁ + 1)03), (2.60)

donde o, es la resolucién del haz que, en el caso de QUBIC, depende de la frecuencia v. En general,
el efecto finito del ancho del haz provee un corte a altos £’s a escalas del tamaifio del haz ¢ ~ 1.

Claro que ningun instrumento real puede medir temperaturas en forma ideal. De hecho, cada
experimento asigna temperaturas (o diferencias de temperaturas), a puntos en el cielo en forma
unica y exclusiva a lo que el experimento permite. Si asignamos una temperatura a una direccion
del cielo 7, T(ﬁ), en general se puede asociar a la temperatura ideal T' a partir de una relacién
lineal de la forma

T(h) = / A M (A, )T (7) (2.61)

donde M es la funcién de mapeo y depende de la estrategia de apuntamiento. En general esta funcion
no se calcula debido a que es complicada, pero permite hacer comparaciones entre experimentos.
Esta funcién esta relacionada con la cominmente utilizada funcién ventana del instrumento como
veremos abajo. Una de las caracteristicas instrumentales que estd incluida en esta funciéon M es
la funcién que da el perfil del haz instrumental B que da cuenta de la respuesta direccional de la
antena.

La funcién de correlaciéon de dos puntos para la temperatura experimental resulta

IR 1 &S
(T(7)T (72))ens = o > (204 1)CoWo(, rg) (2.62)
(=1
donde en la Ultima igualdad se define la funciéon ventana del instrumento

Wo(i, fig) = / dQy, / AQy, M (g, ) M (g, 7ly) Pyl - ). (2.63)

En general esta funcién es independiente de la direccion de apuntamiento 7. Ademads, da un
promedio pesado a los pixeles del cielo acorde al niimero de veces que fue observado.

El espectro de potencias para un instrumento que observa una fraccién de cielo (sea por obscu-
recimiento del plano galactico debido al polvo interestelar o porque el instrumento esta situado en
Tierra y no puede observar el cielo completo) permite reconstruir un pseudo-espectro Cy y puede
estimarse como [100]
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2.64
@2H12WM (264)

donde agp =~ Qp 3, AT (p)W (p)Yy;,(p) v la expresion es la aproximacion de la integral en el cielo
por la suma discreta sobre los pixeles que conforman el mapa, con drea individual £,,.

El pseudo-espectro C; es diferente al espectro calculado sobre un cielo completo Cy pero pueden
relacionarse mediante

Co) =Y MpuCp, (2.65)
g/
donde My describe el acople entre los modos producto del cielo incompleto. Este niicleo depende
sélo de la geometria del corte en el cielo [100] y puede ser expresado en términos del espectro de
potencia de la funcién ventana espacial W,. ? El efecto del haz instrumental, ruido experimental,
y filtrado de las lineas temporales de los TOD pueden incluirse de la siguiente forma

Co) = Mupe B {(Cr) + (Ny) (2.66)
I
donde (Ny) es el promedio del ruido del espectro de potencias.
Uno de los mayores problemas en las reconstrucciones del espectro de potencias, es la filtracion
de la varianza del espectro F'E en la de BB. Esto se produce debido a que la senal de los modos E
es 6rdenes de magnitud mayor a la senal de los modos B (al revés la contribucién es despreciable).
Para resolver este problema se desarrollaron algoritmos llamados “estimadores puros” [101, .
Esto implica que el espectro de potencias BB (E'FE) es cero en cualquier realizacién de FCR sin
ruido y que contenga sélo modos E (B).

2.8.2. Barras de error tedrica en el espectro de potencias

Pueden calcularse las barras de error para el caso de estar trabajando con un instrumento real,
junto con su estrategia de apuntamiento, funciones ventana, etc. El error en el espectro de potencias

esta dado por:
AC, 2 11
= ——=N, 2.67
G N @+ D) fagarBZW2 " (2:67)

donde fy es la fraccién de cielo utilizado para el andlisis, A¢ el ancho del bineado en el espacio
armoénico. By es la funcion de transferencia del haz y Wy es la funcién del pixel de la pixelizacion
HEALPix. Ademés, Ny es la forma esperada del ruido del espectro de potencias, la cual es constante
si el ruido es blanco o sigue una estructura particular como en el caso de QUBIC.

2.8.3. NaMaster

NaMaster [103] ' es un programa ptiblico que permite calcular los espectros angulares de
potencia para una region del cielo a partir de los pseudo-CYy. Este paquete fue adaptado a la tuberia
de QUBIC por L. Mousset. La implementacion de las funciones ventana de pixel y de haz fueron

testeadas con éxito.

9Para una derivacién completa de esta expresién puede remitirse al Apéndice A del articulo citado.
Dpttps://github. com/LSSTDESC/NaMaster
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Capitulo 3

Resolucion angular y en frecuencia de
QUBIC

Este capitulo presenta trabajos novedosos como la comprobacion de la resolucién angular teérica
en las imagenes espectrales reconstruidas y por otro lado la construccion de la funcién respuesta
del instrumento en frecuencia. Las simulaciones fueron realizadas dentro del grupo de Analisis de
Datos y Simulaciones y discutidas con L. Mousset. Este trabajo es parte de la publicacién Mousset,
Gamboa Lerena et al [1].

QUBIC nos permite obtener informacién espacial y espectral del cielo a partir de la observa-
cién en banda ancha. En los capitulos anteriores demostramos analiticamente cémo el instrumento
responde a una fuente puntual a partir de la PSF, en el caso de la resolucién espacial, y utilizando
el criterio de dispersiéon de Rayleigh en el caso espectral. En este capitulo mostramos cudl es la
resolucién espacial y espectral utilizando simulaciones de fuentes puntuales monocromaticas. Mos-
tramos que somos capaces de reobtener la resoluciéon espacial tedrica y caracterizamos la resolucién
espectral utilizando la tuberia de QUBIC.

3.1. Resolucién angular

A partir del descubrimiento del FCR, en el ano 1965, méas de cincuenta experimentos observaron
la intensidad de la temperatura del FCR. y en los tltimos tiempos cerca de una decena observaron
y estudiaron la intensidad en polarizacién utilizando diferentes técnicas y disenios. La relacién entre
los multipolos ¢ y aperturas angulares w en el cielo estd dada por ¢(w) ~ 27 /w, donde w es una
escala angular en radianes. QUBIC posee tres cantidades de interés que permitiran determinar el
rango de multipolos que puede cubrir:

= la resolucion angular del haz primario de cada elemento de interferometria;
= la resolucion angular del haz sintético;

= la separacion espacial de los picos secundarios del haz sintético proyectados en el cielo.

La resolucién angular de un telescopio indica el limite que éste tiene para resolver objetos.
Dada una resolucién r, una fuente con tamano lineal proyectado en el cielo 7’ tal que v’ < r no
podra ser resuelta y debe considerarse como puntual. Por otro lado, en interferometria se explota
la naturaleza ondulatoria de la luz para alcanzar modos de Fourier mas elevados y por lo tanto
mejorar la resolucion espacial. La resolucién espacial de un interferémetro es equivalente a la de un
telescopio con diametro igual a la linea de base mas larga entre las aperturas individuales.
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3. Resolucién angular y en frecuencia de QUBIC

Siguiendo la expresién para ¢(w), el minimo multipolo accesible estard determinado por: (i) el
haz sintético primario del instrumento, o (i7) la capacidad de deconvolucionar el haz sintético (nivel
de ruido en los datos). Para este andlisis vamos a dejar afuera el ultimo punto ya que serd tratado
en otra seccién.

FEl haz primario estd dado por la expresion

02

Bprim(97 ¢) = €xp ( - M>7 (31)
donde 0 = FWHM/v/81In2, siendo el FWHM el ancho completo a la mitad del maximo del
haz primario. Esta cantidad da la resolucién del instrumento. Por otro lado, la resolucion r de un
telescopio puede calcularse a partir de la expresién del limite de difraccion

A
rlrad] = L
donde A es la longitud de onda y D el didmetro del telescopio, y con r = FWHM. Para el
caso de QUBIC, cada elemento de interferometria utilizado en la ventana de observacién posee
FWHM = 13°, dando un angulo sélido de observacién (o FOV) de 40 grados cuadrados. Ademas,
utilizando la ecuacién 3.2 junto con la relacién con los multipolos, podemos calcular el multipolo
més bajo alcanzable para la resolucién del haz primario £y, = 27/(FW HMpg) ~ 43. !
Por otro lado, la réplica de los picos del haz sintético estan separados por ~ 8.5 deg (150 GHz) y
6 deg (220 GHz). Utilizando esa separaciéon angular en la cudl se dan las réplicas del haz sintético, el
menor multipolo accesible es finin ~ 42 y 60 para la banda de 150 GHz y 220 GHz, respectivamente.
La figura 3.1 muestra las ventanas de observacion del QUBIC-TD y el QUBIC-FI. Utilizando
el haz sintético de QUBIC y utilizando 3.2, para las lineas de base P = (nj, — 1), queda

(3.2)

rri[deg] = (o, —Al)Ax - y?éf—ﬁ]’ (8:3)
ropldeg] = ;EH?’ - (3.4)

Para v = 150 GHz la resolucién es de 0.39 deg y 1.16 deg para QUBIC-FI y QUBIC-TD,
respectivamente. Los méaximos multipolos alcanzables son, considerando un instrumento ideal sin
ruido, fmax ~ 923 y 310 para QUBIC-FI y QUBIC-TD, respectivamente.

La determinaciéon de fuentes puntuales estard supeditada a la resolucién que tenga el instru-
mento. Por estas razones resulta interesante conocer la capacidad que tiene el software de QUBIC
para reobtener la resolucién angular teérica en los mapas reconstruidos.

La sefnal de una fuente con dimensiones lineales muy pequenas respecto a las caracteristicas de
construccién del interferémetro, en particular a la dimensién lineal de su apertura y la frecuencia,
se puede definir como puntual. Si ademés esa fuente se encuentra lo suficientemente lejos para que
el frente de onda pueda ser considerado plano para una dada apertura D del radiotelescopio o inter-
ferémetro entonces decimos que la fuente estd en el campo lejano. Esta es una definicién que toma
relevancia cuando trabajamos con los datos del instrumento ya que para las simulaciones utiliza-
mos deltas de Dirac convolucionadas con Gaussianas de varianza acorde al FWHM correspondiente
(segtn la frecuencia) para simular las fuentes puntuales.

En la figura 3.2 se puede observar la resolucién angular de los experimentos que estan actual-
mente en bisqueda de los modos B de polarizaciéon del FCR. En la figura se observa la resolucion
de cada instrumento en cada una de las bandas de frecuencia de operacién. Algunos de estos expe-
rimentos son QUIJOTE [104], SPTPol [56] y SPT-3G [57] (SPT en la figura), POLARBEAR [59],

1Utilizamos A = 2 mm (= 150 GHz) y una apertura (didmetro de un elemento de interferometria) de 14 mm.
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Figura 3.1: Arreglo de elementos de interferometria de QUBIC-TD (izq.) y QUBIC-FI (der.). Se
muestran longitudes caracteristicas como separacién entre elementos (14mm), longitud de lado y
diagonales. Estos pardmetros sirven para estimar la resolucién tedrica de cada configuracién del
instrumento.

ACTpol [62], CLASS [66], y BICEP2/Keck Array (BK) [70]. Algunos de estos seran actualiza-
dos: CLASS [69], POLARBEAR 2 + Simons Array (POLARBEAR + SO) [61], AdvACT [105], y
BICEP3/BICEP-array (BICEP-Arr) [71]. Los experimentos que estédn en planificacién son Simons
Observatory (los puntos correspondientes a SO incluye los telescopios de pequenia, mediana y gran
apertura) [72], PIPER [73], LSPE (STRIP y SWIPE incluidos) [71], CMB-S4 [75] y LiteBIRD [70(]
(se incluyen los telescopios de pequena, mediana y gran apertura).

Para las simulaciones utilizamos el software HEALPix [98] para realizar las proyecciones de
los mapas. La simulacién de los TOD y la reconstruccion de los mapas es realizada utilizando
qubicsoft. Modelamos la fuente puntual como una Gaussiana eliptica con cuatro parametros
libres. Los pardmetros libres del modelo son: las coordenadas del centro de la gaussiana (z.,y.) y
la dispersién en cada eje 0,(v), 0y(v), siendo la expresién:

(z — -Tc)2 . (y — yc)2>
20, (V) 20,4(v) )

(z,y) = A exp ( - (3.5)

Definimos la resolucion efectiva de la forma o (v) = /0, (v)oy,(v) = (04(v)+0y(v))/2, considerando

un alto grado de simetria a primer orden. Ademads recordar la relacion: FWHM(v) = V8 In2 o(v).
Para realizar la medicién sobre un mapa es importante tener en cuenta la proyeccion de la esfera
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Figura 3.2: Resoluciéon angular, y frecuencia de operacion, de los experimentos que buscan medir
los modos B de polarizacién del FCR que se encuentran actualmente activos o en desarrollo. En
circulos azules y rojos se destacan los valores de la resolucién tedrica para el QUBIC-TD y QUBIC-
FI. Para el TD la resolucién es un poco mayor a 1° mientras que para el FI los valores teéricos van
de 0.14 a 0.28 minutos de arco.

en el plano. En efecto, el ajuste va a ser calculado sobre proyecciones 2D, es decir, proyecciones
planas. Los mapas de salida de qubicsoft siguen el formato de proyeccion de HEALPix. Para
este estudio utilizaremos un campo de visiéon de 5 ° x 5 °. La diferencia de coordenadas entre
la proyeccion plana y esférica es en promedio menor a 0.16 + 0.13 °; siendo en las regiones mas
cercanas al centro del campo las que menor diferencia muestran (0.01 £0.003 °) y las regiones mas
lejanas las que mayor diferencia muestran (0.25 4+ 0.8 °). Para més detalles sobre las diferencias
entre estas proyecciones ver el anexo A. La resoluciéon angular teérica en la banda de 150 GHz varia
entre 0.32° a 0.45° dependiendo la frecuencia considerada, por lo que la incerteza producida por
la diferencia de coordenadas en la mediciéon de la resoluciéon es menor al tamano de medio pixel
utilizando Ngqe = 512. . Por estas razones podemos considerar que la proyeccién plana para el
célculo de la resolucién es apropiada dentro de la regién central hasta 7 ° a partir del centro del
campo.

Por otro lado, las medidas angulares realizadas sobre la proyeccién plana del mapa tienen que
ser corregidas por el tamano del pixel o resolucién de proyeccién (tamafio angular por pixel) dado
por el pardametro reso de HEALPix. Las medidas angulares sobre los mapas son sensibles a los
parametros nside y reso del software HEALPix. El pardmetro nside define la resolucién del mapa
ya que subdivide a la esfera en 12x nside? pixeles, i.e. para nside = 256 hay 786432 pixeles con
una resoluciéon promedio por pixel de 0.22°.

La resolucién angular tedrica de QUBIC puede estimarse de dos formas diferentes:

= utilizando la expresién convencional de resolucién angular para un telescopio dada por la

2F] tamaifio de un pixel HEALPix depende de la particién de la esfera, la cuél estd determinada por el pardmetro
Ngide. La resolucién media se define como la raiz cuadrada del area del pixel y el area del pixel es sencillamente
calculado como 4 7 / Npix, donde Npix = 12 - Nfide es el nimero de pixeles del mapa HEALPix
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Nside 7}, [arcmin] Cociente: rQ( v)/rh
160 170 190
32 109.9
64 55.0
128 27.5
256 13.7
512 6.9
Ngide | 7 [arcmin] Cociente: T'Q(l/) /Th
130 140 150 160 170
32 109.9
64 55.0
128 27.5
256 13.7
912 6.9

Tabla 3.1: Relacion entre la resolucién angular de QUBIC-FI (arriba) y QUBIC-TD (abajo) para
diferentes frecuencias rg(v) y la resolucion angular de HEALPix rj, para diferentes valores del
pardametro Ngqe. Los valores de la resolucion de QUBIC estan calculados a partir del valor de
referencia a 150 GHz y escaleados proporcionalmente a la frecuencia. El cociente 2( v)

1 (en rojo) significa que la resolucién del instrumento es menor al tamafo (resolu01on) del pixel
HEALPix.

menor a

ecuacién 3.3, o,

» a partir de un valor de resolucién angular conocido F'W H M,,, escalear hacia otras frecuencias

de la forma
1Z40) [GHZ]

v [GHz|
El valor de referencia resulta en F'W HM,,, ~ 0.39268176 deg, adoptado de mediciones quasi-
6pticas [31] para vy =150 GHz.

FWHM, ~ FWHDM,,

En la tabla 3.1 mostramos la relacién entre la resoluciéon angular de QUBIC-FI y QUBIC-TD
para distintas frecuencias y la resolucién de HEALPix para distintos valores de Ngige. Para la cali-
bracién del método utilizamos Ngqe = 512 y utilizamos la configuracién QUBIC-FI. Ajustamos los
cuatro parametros libres de las Gaussianas en cincuenta fuentes puntuales con ancho proporcional
a la resolucién angular teérica de QUBIC en el rango comprendido entre 130 y 170 GHz. Determi-
namos la diferencia Acup(v) entre la resoluciéon angular medida sobre el mapa FWH My (v) y la
resolucién angular teérica F'W H Mt (v) e interpolamos para frecuencias intermedias.

Luego simulamos una fuente puntual emitiendo con espectro plano (continuo) en la banda de
150 GHz (Av/v = 0.25), y 4 mil apuntamientos dentro de una regién de 5° de radio y reconstruimos
mapasen 3, 4, 5, 6, 7y 8 sub-bandas. Vamos a mostrar el resultado testigo en la simulacién realizada
con Nj, = 16 y Nyee = 4.

La figura 3.3 muestra la resolucién medida sobre el mapa (estrellas en rojo suave), la resolucién
corregida utilizando la calibracién (estrellas en rojo fuerte) y la resolucién teérica (puntos azules)
para las frecuencias centrales de cada sub-banda. Los valores del FWHM medidos y corregidos
de los mapas reconstruidos se corresponden con los valores tedricos. Para el ajuste utilizamos el
paquete lmfit [1006].

La diferencia entre el valor de la resolucién medido y el tedrico es, en promedio, 0.05° + 0.01°.
La elipticidad de las Gaussianas, definida como 1 — opin/0max, en cada sub-banda reconstruida es
0.007, 0.008, 0.01 y 0.01, respectivamente.
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Figura 3.3: Resolucién angular medida (rojo claro) sobre los mapas de fuente puntual reconstruidos.
Los puntos rojos (fuerte) son el resultado de la correccién utilizando la calibracién del método. Los
puntos azules son los valores tedricos de FWHM. Los rectdngulos celestes delimitan las resoluciones
limites dentro de cada sub-banda: el limite superior (inferior) se corresponde con la resolucién para
la frecuencia més baja (alta) dentro de la sub-banda. Los cuadrados azules estdan delimitados por
las frecuencias limites de cada sub-banda y por la resolucién de esas frecuencias limites.

3.2. Resolucion en frecuencia

Un interferémetro bolométrico permite reconstruir mapas en sub-bandas dentro de la banda
ancha fisica en la cual se realizé la observacion. Los TOD de los detectores de QUBIC registran
toda la sefial que llega en cada apuntamiento sin distinguir la frecuencia. Por ejemplo, en la figu-
ra 3.4 se observan los TOD de un detector situado en el eje éptico del sistema. En colores azul, rojo
y amarillo se muestra la senal en el detector para escaneos de fuentes monocromaéticas emitiendo
en 138, 151 y 166 GHz, respectivamente. En gris se muestra la suma de las contribuciones y en
linea punteada negra se muestra el escaneo de una fuente policromética emitiendo en las mismas
frecuencias. Observamos que para fuentes emitiendo desde la misma posicién espacial, la contribu-
cién en frecuencia al TOD es diferente segin la frecuencia de emisién. Esto se debe a que el haz
sintético depende de la frecuencia y se proyecta diferente en el plano focal, como se describe en el
capitulo 2.

El proceso de reconstruccién de mapas implica obtener los mapas de cada sub-banda, como se
explicé en el capitulo 2, en forma iterativa a partir de un TOD. Este proceso produce filtraciones
de la sefial entre sub-bandas adyacentes. Para analizar la senal reconstruida en el espacio de los
mapas, simulamos la observacion de dos regiones extendidas emitiendo a diferentes frecuencias:
una regién con emisién rectangular a 141.6 GHz y una regién en forma de disco en 156.5 GHz.
Los parametros utilizados para esta simulacion son Ny, = 15 y Nyee = 5 sub-bandas centradas
en 134.6,141.6,148.9,156.5 y 164.4 GHz con anchos de sub-banda de 6.8,7.1,7.5,7.9 y 8.3 GHz,
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Figura 3.4: Datos en tiempo ordenado (TOD) de un detector sobre el eje 6ptico del sistema. Simula-
mos observaciones para fuentes monocrométicas en 138 (azul), 151 (rojo) y 166 (amarillo) GHz. La
sefial sumada de las tres contribuciones monocromaéticas (linea en gris claro) coincide con la senal
para un escaneo de un cielo compuesto por una fuente policroméatica emitiendo en esas mismas
frecuencias lo cual es esperable ya que el operador de adquisicién es lineal.

respectivamente. Para el escaneo consideramos una region de 150 grados cuadrados y agregamos
ruido en los TOD.

En la primer fila de la figura 3.5 se observa la sefial de entrada convolucionada con la resoluciéon
espacial de QUBIC para esa sub-banda. En la segunda fila se muestra los mapas obtenidos luego de
la reconstruccién. Los mapas estan normalizados al valor maximo de los mapas convolucionados.
En las sub-bandas 1ra, 3ra y 5ta de los mapas reconstruidos, donde la sefial de entrada es nula,
aparecen estructuras correlacionadas con la senal de las sub-bandas adyacentes donde se situaron
las fuentes. Las medianas de la senal filtrada dentro de las sub-bandas 1, 3 y 5 son 0.27, 0.19 y
0.31 respectivamente. Estas filtraciones se dan durante el proceso de reconstruccién. Este efecto
de filtracién entre sub-bandas se debe la respuesta en frecuencia del instrumento, y lo llamaremos
la funcién de dispersion de puntos en frecuencia o FPSF (por sus siglas en inglés, frecuency point
spread function).

Para estudiar las caracteristicas de la FPSF, consideramos que la intensidad en los mapas de
salida, Iyt (v) [W], es el resultado de la convolucién de la senal de entrada con densidad espectral
de energia Sin(v) [W/Hz] con la FPSF(v) (considerando una reconstruccién de mapas ideal)

Iout(v) = [Sin ® FPSF] (v). (3.6)

En el caso de una fuente monocromatica situada en 5, con densidad espectral de energia
Sin(v) = Iy §(v — vin), la intensidad de salida es Iyt (v) = Iy FPSF(viy,). Por lo tanto, es posible
caracterizar la forma de la FPSF a partir de estudiar la intensidad medida en cada sub-banda sobre
los mapas reconstruidos de fuentes monocromaéticas.

En el capitulo 2 mostramos que la resolucién en frecuencia de QUBIC, para un modelo Gaus-
siano, viene dado por la expresion FWHM, = v /(P — 1), donde P es la cantidad de elementos de
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Figura 3.5: Ejemplo de cémo se filtra la sefial a bandas adyacentes. En la primer fila se muestra la
convolucién de la sefial en las 5 sub-bandas en que se va a realizar la reconstruccién con la resolucién
de QUBIC. La segunda fila muestra los mapas obtenidos luego del proceso de reconstrucciéon de
mapas.

interferometria que posee el arreglo de EI sobre el lado més largo. Esta expresiéon permite tener un
orden de magnitud de la resolucién en frecuencia. Observar que su valor varia dentro de la banda,
pues depende de la frecuencia v, entre 6.2 y 8.1 GHz. Esta variacion en la resolucién es pequena y
nos permite definir una sola FPSF dentro de la banda ancha.

Podemos definir el modelo de FPSF a partir de dos esquemas: utilizando la aproximacion
Rayleigh, y otro a partir de simulaciones.

La aproximacién Rayleigh permite obtener una expresién funcional ideal lo cual puede ser una
buena aproximacién inicial. Es decir, a partir de las expresiones analiticas de la PSF para un
interferémetro bolométrico, la resolucién en frecuencia viene dada por la expresién

Av 1

v P-1
Si agregamos algin término de correlaciones entre sub-bandas el modelo se complejiza necesaria-
mente. Sumando a lo anterior, es de esperar que la sefnal se filtre entre sub-bandas y la resoluciéon en
frecuencia cambie cuando cambia el niimero de sub-bandas reconstruidas, es decir, para diferente
Nyec, la FPSF sera diferente.

Para investigar la FPSF del instrumento realizamos escaneos moviendo la posicién en frecuencia,
Vin, de la fuente puntual de entrada en una grilla de alta resolucién. Para esto utilizamos Ny, = 48
(y 45) obteniendo una resolucién de ~ 0.78 GHz (0.83 GHz)® para la banda de 150 GHz. Esta
grilla permite mapear en forma detallada cémo se reconstruye la senal de la fuente puntual en el
centro y borde de las sub-bandas. Realizamos 22 simulaciones independientes de fuentes puntuales
monocromdticas manteniendo fija su ubicacion espacial y variando vy, entre 133 y 162.5 GHz.

En la figura 3.6 se observa la respuesta en frecuencia que tiene QUBIC a fuentes puntuales con
distintas vy, (linea punteada). Se observa que la intensidad I reconstruida en las sub-bandas es

3qubicsoft promedia frecuencias de entrada para construir los mapas convolucionados dentro de las sub-bandas
de reconstruccién. Para que el promedio dentro de cada sub-banda se haga con la misma cantidad de informacién,
es necesario que el cociente entre Nin y Nyec sea un entero. Por lo tanto, para reconstruir con Nyec = 2, 3,4 se puede
usar Ni, = 48 pero no para reconstruir en 5 sub-bandas. Por esta razén utilizamos dos valores diferentes de Nyec.
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Figura 3.6: Reconstruccién de fuentes puntuales monocromaticas para diferentes valores de frecuen-
cia de entrada vy, (columnas) y utilizando diferentes Ny, (filas). La intensidad estd normalizada a
la del pixel central de la fuente puntual dentro de cada sub-banda reconstruida. Cada punto negro
es el valor de la intensidad medida en el pixel central de la fuente puntual dentro sub-banda y la
linea punteada marca la frecuencia de entrada de la fuente monocromaética. Cada sub-banda esté
marcada por colores diferentes.

mayor cuanto mas cercano esté la frecuencia de entrada de la fuente a esa sub-banda. La intensidad
estd normalizada a la intensidad del pixel central del mapa de entrada. Luego, en las sub-bandas
adyacentes la intensidad no es nula y, a una dada distancia de la frecuencia de la fuente, la intensidad
resulta negativa, lo que muestra una anti-correlacién con la senal de entrada. Cada fila es para una
simulacion con Nye fijo y diferentes vy,. Cada banda de color representa una sub-banda diferente.

En la figura 3.7 se observa el resultado obtenido para la FPSF en los casos en que Ny =
2, 3, 4, y 5 juntos. Construimos la FPSF a partir de la intensidad, normalizada con la del pixel
central de la fuente puntual dentro de cada sub-banda reconstruida. Si la FPSF depende de Nyec
pero dcha dependencia es tnica, entonces podemos plegar los resultados de cada simulacién tal
como se muestra en la figura 3.7. Los puntos se superponen en forma suave y permiten realizar
un ajuste, definiendo la FPSF sintética. La linea roja muestra el ajuste realizado para modelar la
FPSF sintética, es decir, la respuesta en frecuencia a una senal monocromatica. En magenta se
muestra la aproximacién Gaussiana a partir de la aproximacién Rayleigh, FWHM = £°; con P
= 20 y v varia entre 130 y 170 GHz (por eso es una banda y no una linea). Como mostramos en
la figura 3.5 la FPSF se extiende mas alla del ancho de una sub-banda, es decir, el mapa de una
sub-banda esté correlacionado con la/s sub-banda/s vecina/s. Este resultado también es aplicable
al ruido del instrumento y por lo tanto nos permite afirmar que el ruido entre las sub-bandas estd
correlacionado.
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Figura 3.7: FPSF sintética para Nyec =2, 3, 4 y 5 sub-bandas. Los puntos azules son la intensidad
normalizada a la intensidad de entrada del pixel central de la fuente puntual en cada sub-banda y
cada simulacion, y luego plegados. El pliegue se hace restando la frecuencia de la fuente vy, a las
frecuencias centrales de cada sub-banda. La linea roja es un ajuste. Las bandas magenta representan
las resoluciones para el modelo Gaussiano con F'W H M,, teéricos dentro de la banda de 150 GHz y
que dan un orden de magnitud de la resolucién en frecuencia para el modelo Gaussiano. La franja
gris muestra un ancho caracteristico de la sub-banda para cada N;ec.

A partir de la aproximacién Rayleigh podemos observar que la separacién entre sub-bandas
Optima para una configuracién con P = 20 es de Arv = 0.05. Considerando un ancho de banda de
observacién de 0.25 podemos afirmar que es 6ptima la separacion de la sefial en hasta 5 sub-bandas.
En la figura 3.7 vemos que se reobtiene ese resultado construyendo la FPSF sintética a partir de
las simulaciones.

3.3. Resumen

QUBIC posee un haz sintético policromético, lo que significa que tiene una dependencia con la
frecuencia de observacién y ademads posee una determinada resolucién espacial. Esta caracteristica
posibilita extraer informacion espectral a partir de la reconstruccién en imégenes espectrales ob-
servando en banda ancha. En este capitulo ejemplificamos estas caracteristicas a partir del estudio
de la reconstruccién de fuentes monocromaticas extendidas (ejemplo rectdngulo-circulo). En ese
ejemplo observamos que se producen filtraciones de senal entre las sub-bandas adyacentes.

Por otro lado realizamos simulaciones de fuentes puntuales con dos objetivos: estudiar la capaci-
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dad de QUBIC de reconstruir las fuentes puntuales con la resolucién angular esperada y estudiar la
resolucion en frecuencia (FPSF). En el primer caso encontramos que el algoritmo de reconstruccion
nos permite reobtener la fuente puntual con su resolucién tedrica esperada en cada sub-banda. Para
eso simulamos una fuente puntual policromética (emitiendo en el continuo en la banda ancha).

En el caso del estudio de la FPSF encontramos que la respuesta a impulsos monocromaéaticos
posibilitan la filtracién de senal entre sub-bandas adyacentes, tal como se habia observado en
el ejemplo de las regiones extendidas. Ademds, fue posible mostrar, a partir de simular fuentes
puntuales monocromaticas emitiendo en diferentes frecuencias dentro de la banda ancha, que la
FPSF sintética cambia cuando cambia el niimero de sub-bandas de reconstruccion (Nye.). Para el
caso Nyec = b la FPSF sintética coincide con la FPSF esperada seguin las ecuaciones del capitulo 2.
Esta es la primera vez que se define esta funciéon para un interferémetro bolométrico.
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Capitulo 4

Caracterizacion del ruido en las
simulaciones de QUBIC

Este capitulo contiene resultados volcados en los articulos publicados QUBIC I [2] y QUBIC
IT [1]. Las simulaciones extremo a extremo (utilizadas en la secciéon de los mapas) fueron realizadas
en supercomputadores y en estrecha colaboraciéon con L. Mousset quien hizo los programas para el
andlisis de los resultados. Las simulaciones utilizando el FastSimulator fueron realizadas por L.
Mousset junto con J.-Ch. Hamilton. En este caso participé en el andlisis de los resultados obtenidos.

El haz sintético monocromatico de QUBIC posee un pico principal y varios picos secundarios
dispuestos en una grilla con una separacién angular de ~ 8.5 grados (150 GHz). Para frecuencias
mas altas la separacién angular de los picos decrece mientras que para frecuencias més bajas la
separacion de los picos crece. Esta forma particular del haz sintético, integrado en la banda ancha,
produce correlaciones espaciales y, ademas, correlaciones entre sub-bandas producto de la resolucién
en frecuencia (ver capitulo 3).

El objetivo en este capitulo es calcular las matrices de covarianza del ruido en el nivel del mapa,
y del espectro de potencias para estudiar cudl es el efecto del ruido instrumental y que tan cerca
se estd de un comportamiento 6ptimo (en sentido estadistico). Para hacerlo trabajamos con mapas
espectrales reconstruidos a partir de un mismo TOD. El comportamiento 6ptimo lo estudiamos en
funcién del niimero de sub-bandas utilizadas para la reconstruccién Ny... Este estudio se lleva a
cabo en tres niveles diferentes: en la reconstruccién de mapas, en el espectro de potencias calculados
a partir de los mapas, y en la estimacion del pardmetro o(r).

4.1. Propiedades generales del ruido

El instrumento QUBIC posee detectores (bolémetros TES) en su plano focal los cuales permi-
ten medir las fluctuaciones en temperatura del cielo para un dado haz primario del instrumento.
Esta informacién es guardada en lineas temporales a las cuales se les asocia un indice para cada
direccién de apuntamiento para luego poder reconstruir adecuadamente los mapas en sub-bandas.
En los experimentos FCR se registra, en cada apuntamiento, la senal d(t) en los detectores, las
coordenadas de apuntamiento (Az(t), Elevacién(t)) y el registro detallado del instrumento (datos
housekeeping). Luego, se separa la senal en el detector en dos términos: la senial astrofisica s(t)
(FCR, polvo, efecto sincrotrén, etc) y ruido instrumental n(t), dado por el ruido del FCR, la atmés-
fera y las fluctuaciones en temperatura producidas por las componentes 6pticas del instrumento.

En general el comportamiento del ruido en las lineas de tiempo de observaciones desde tierra no
es blanco debido a la contaminacién atmosférica, la electrénica, las fluctuaciones de temperatura
del detector, o el ruido espurio. Ademas, el cielo no esta escaneado en forma regular, por lo tanto
el ruido en los mapas no serda ni homogéneo ni blanco [107].
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4. Caracterizacién del ruido en las simulaciones de QUBIC

Muchos instrumentos no producen ruido blanco, sino que tienen una deriva lenta y otras ano-
malias que producen exceso de ruido a bajas frecuencias. La estrategia de escaneo tiene un impacto
en los datos ([92, 108]) y tipicamente se observa un exceso de ruido que varia como 1/ f. Este efecto
modula la sefial en forma controlada en el espacio de Fourier. El efecto produce un incremento a
bajas frecuencias en el espectro de potencias P(f) y se define como

a(N)n(f) = Ps(f = ), (4.1)

donde 1 es la transformada de Fourier del ruido. El espectro de potencias del exceso de ruido blanco
P(f) puede escribirse como

«
P() = o[+ (P ], (42)
donde finee €s la frecuencia de quiebre y « es la pendiente del modelo. Con este modelo a ba-
jas frecuencias domina la componente 1/f del ruido mientras que a frecuencias altas domina el
ruido blanco caracterizado por opix. En presencia de ruido 1/f, las muestras consecutivas estan
correlacionadas entre si. Para limpiar la imagen, se suele aplicar un filtro ”"pre-whitening” [105].

Para la reconstrucciéon de los mapas, agregamos ruido instrumental a los TOD el cual esta
compuesto por dos términos:

= Ruido del detector,

s Ruido de fotones.

Para estas simulaciones se considera una atmosfera estable. El objetivo del estudio de este
capitulo es estudiar cudn cerca del rendimiento 6ptimo se estd (en sentido estadistico) haciendo
imagenes espectrales. Estudiaremos el comportamiento del ruido como funcién del nimero de sub-
bandas reconstruidas N,e.. Esto se realiza en diferentes niveles: en los mapas, en los espectros de
potencia calculados a partir de los mapas, y en las estimaciones estadisticas para el pardmetro r.
Para el calculo de los espectros de potencia, al observar una fraccién del cielo fqy, utilizamos el
software NaMaster para calcular los Cy a partir de los pseudo-Cp.

4.1.1. Ruido del detector

El ruido del detector o NEP determina la sensibilidad de un detector. El NEP puede ser inter-
pretado como la potencia de una senal de entrada que produce una relaciéon sefial-ruido del orden
de la unidad en el registro de un detector a una dada tasa de muestreo o modulacién en frecuencia
y en un dado ancho de banda efectivo. Es la potencia minima detectable por raiz cuadrada del
ancho de banda.

Utilizamos un modelo de ruido blanco calculado a partir del valor del NE Pge; tedrico y con-
vertido a las unidades adecuadas en W multiplicindolo de la forma N E Pye/v/2Ts, donde Ty es la
tasa de muestreo (1 seg).

La sensibilidad del detector permite calcular el ruido en el pixel opix = NEPget//Tpix, donde
tpix es el tiempo observado del pixel.

4.1.2. Ruido de fotones

El ruido de fotones incluye la senal que aporta la atmosfera y las componentes épticas del sis-
tema. Los parametros involucrados para esta componente del ruido son la temperatura, emisividad
y transmision atmosférica: Tatm, €atm, Matm; la temperatura del FCR Tgcr, asi como también la
temperatura, emisividad, transmisién y polarizacion de todas las componentes Opticas del sistema:
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4.2. Ruido a nivel de los mapas
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Figura 4.1: Senal simulada del ruido en un detector arbitrario (23) de las diferentes componentes
de QUBIC. Esta senal es simulada utilizando qubicsoft y considerando una atmosfera estable. La
sefial se corresponde con ruido blanco.

T;, €i,mi, pi. Consideramos un total de 13 componentes para el término de ruido de fotones (FCR
+ atmésfera + 11 componentes épticas) y calculamos la transmisién para cada una de las compo-
nentes. En la figura 4.1 puede observarse la contribucién al ruido de las distintas componentes y
filtros del instrumento que son simulados en qubicsoft. Como se observa el comportamiento es el
de ruido blanco. Se considera una atmosfera estable y no se consideran efectos sistematicos.

4.2. Ruido a nivel de los mapas

Para estudiar las propiedades del ruido instrumental en los mapas reconstruidos realizamos
simulaciones de extremo a extremo con realizaciones de ruido independientes entre simulacién
y simulacién, X,,s donde r es la realizacién del ruido (r = 1,..., Nyeal), b la sub-banda (b =
1,..., Nree), ¥ s el pardmetro de Stokes (s = I, Q 6 U). Para poder estudiar las caracteristicas
intrinsecas del ruido calculamos el residuo entre esos mapas y un mapa de referencia para cada
sub-banda b y para cada parametro de Stokes s, Rps. Hay al menos tres mapas de referencia que
podemos considerar:

1. Los mapas de entradas convolucionados con resolucién de QUBIC en la sub-banda correspon-
diente (ver capitulo 3 para maés detalles sobre resoluciéon de QUBIC), Rys = X{,;

. . . Neeal—1 %
2. El promedio sobre las realizaciones de los mapas reconstruidos Ry, = > ,2¢" ~ Xyps ;

3. El mapa reconstruido sin ruido instrumental Ry, = X, é\sf .

El caso 1 no atraviesa el mismo proceso de observacion/reconstruccién (el haz sintético de QU-
BIC introduce correlaciones espaciales que no serian tenidas en cuenta con la sola convoluciéon de
un mapa con una Gaussiana) que si atraviesan los mapas reconstruidos y por lo tanto lo descar-
tamos. Por otro lado 2 podria ser utilizado pero para asegurarnos que no haya restos de ruido en
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4. Caracterizacién del ruido en las simulaciones de QUBIC

el mapa promedio deberiamos tener un gran ntimero de realizaciones de ruido, lo cual es muy cos-
toso computacionalmente. Por lo tanto el mapa de referencia que utilizamos para crear los mapas
residuales serd el caso 3, es decir un mapa que atraviesa el proceso de reconstruccién sin agregar
ruido instrumental en los TOD. Para este estudio calculamos las matrices de covarianza sobre todas
las realizaciones, entre las sub-bandas y los parametros de Stokes para cada pixel. No calculamos
la matriz de covarianza entre pixeles debido a que el nivel de ruido en los mapas depende de la
posicion en el cielo. Esto es consecuencia de cémo es la cobertura del cielo de QUBIC a partir
de que el haz sintético del instrumento no es uniforme. El instrumento tiene un haz sintético con
réplicas o picos secundarios, lo que hace que haya correlacion espacial en los mapas y hace que la
cobertura no sea trivial.

Simulaciones. Los mapas del cielo contienen senal en las tres componentes de los pardmetros de
Stokes I, Q y U y utilizamos el modelo de polvo d1 del paquete PySM3. Simulamos una observaciéon
apuntando al centro galdctico (senal alta) con 15° de radio. Los TOD en banda ancha son generados
a partir de sumar contribuciones monocromaticas utilizando Ny, = 15 sub-bandas. El ruido, tanto
el término de fotones como el de los detectores, es sumado como ruido blanco para cada TOD.
Realizamos simulaciones Monte-Carlo con 40 realizaciones de ruido independientes y una sin agregar
el ruido instrumental que serd tomado como referencia. Estas simulaciones utilizan mucha memoria
RAM y debe ser paralelizadas.

Matrices de covarianza y correlaciéon. Calculamos las matrices de covarianza de los mapas
residuales de la siguiente forma: tenemos 3 parametros de Stokes s por cada sub-banda b y cada
realizacion de ruido r (un total de Ny ). El valor en un dado pixel p del mapa residual R es:
RP, .. Por simplicidad escribiremos ¢ = (1o, Qo, Uo, - - -, IN,.o—1, @Nyeo—1, UN,o—1) para resumir la
combinacién pardmetro de Stokes/sub-banda. Entonces cada elemento de la matriz de covarianza
vendra dado por la expresion:

Nl T (RY, — RY,)(Ryy, — RY,)
Nrcal -1

(0';5)(1)/)2 = = <R§5R§>/>7 (4.3)

r=0

donde Rf 6 €S la media aritmética sobre las realizaciones. La matriz de covarianza resultante para el
pixel p, Covi o= <R§R§,), tiene dimensiones (3 - Nyee X 3 - Nye). Este cdlculo es realizado a través
del método cov del paquete NumPy.

Las matrices de correlacién entre sub-bandas y pardmetros de Stokes ¢ para un pixel p, Corrg "
la calculamos a partir de la definicién usual,

p
Cov iy

\/COV¢¢ X COVZ@,.

P _
Corr¢¢,—

Para este calculo utilizamos el método corrcoef del paquete NumPy.

En la figura 4.2 mostramos la matriz de correlacién entre sub-bandas y parametros de Stokes
para un pixel (izq.) y la matriz promedio sobre todos los pixeles de la regién de observacién (der.).
En ambas figuras observamos que para cada parametro de Stokes los residuos entre las sub-bandas
adyacentes estan anticorrelacionados, mientras que la correlacién cruzada entre parametros de
Stokes tiene (anti)correlacién despreciable. Por esta razén podemos considerar los bloques de la
diagonal en forma separada: C7, Cg, v Cf).
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4.3. Ruido en el espectro de potencia
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Figura 4.2: Matrices de correlaciéon entre sub-bandas vy = 137 GHz, v; = 149 GHz y v = 162 GHz
y entre parametros de Stokes I, Q, U utilizando 40 simulaciones de extremo a extremo. [zq.: ejemplo
para un pixel. Der.: Promedio sobre pixeles de la regién observada. El color rojo (azul) significa
que los bines estan (anti)correlacionados.

4.3. Ruido en el espectro de potencia

En esta subseccién se presenta el estudio del ruido a nivel del espectro de potencias. Para ello
Jean-Christophe Hamilton y Louise Mousset desarrollaron un software que permite realizar cientos
de realizaciones de ruido instrumental para un instrumento tipo QUBIC, es decir respetando la
estructura espacial, en poco tiempo (necesario para aumentar la estadistica).

En la seccién 4.2 mostramos que un interferémetro bolométrico configurado para reconstruir
mapas en mas de una sub-banda produce mapas con anti-correlaciones entre las sub-bandas adya-
centes para cada parametro de Stokes.

La estructura espacial del ruido es estudiada en detalle en Hamilton et al [2] utilizando 40
simulaciones de extremo a extremo. Estas simulaciones permitieron caracterizar el ruido de la
siguiente forma (ver figura 4.3):

= el ruido escalea en funciéon del mapa de cobertura del cielo;

» hay correlacién entre sub-bandas adyacentes (ver sub-seccién 4.2).

El simulador rapido (o FastSimulator) produce mapas con estas caracteristicas. Para eso se
crearon espectros de potencia (mapas) con las correlaciones mostradas en 4.3, luego se realizaron
combinaciones lineales de estos mapas de ruido para obtener los mapas en I, Q y U en cada sub-
banda con la matriz de correlaciéon apropiada (ver los bloques de la diagonal de la figura 4.2), y
finalmente escalear el ruido acorde al mapa de cobertura.

Los mapas de ruido estan calculados para un dado tiempo de integracién N,gos. Para integrar
en mayor o menor tiempo basta con escalearlo apropiadamente. El mapa de cobertura utilizado es
creado a partir de apuntamientos aleatorios entre direccién y direccién, en una regiéon de tamano
feky =~ 1.44. Esta forma de proceder evita que uno simule el ruido real 1/f proveniente de la
atmosfera o de fluctuaciones instrumentales en el dominio del tiempo, ya que las muestras de tiempo
sucesivas no corresponden a puntos cercanos como en una estrategia de escaneo més realista. Como
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4. Caracterizacién del ruido en las simulaciones de QUBIC

1.0 - SB peaks separation: 8.8 deg. 150.0 GHz
23 —— 220.0 GH
------- S.B. peaks separation: 6.0 deg. - _Z
0.8 4 Endto-Endsims150GHz | | (| White noise
¢ End-to-End sims 220 GHz
0.6 H H
=)
§] 0.4
2
O 02
0.0 -, ' 5. .....
-0.2
0.0 25 50 75 10.0 125 15.0 17.5 20.0 0 50 100 150 200 250 300 350 400

6 [deg] !

Figura 4.3: Izq.: Funcién correlaciéon a dos puntos obtenida utilizando 40 simulaciones de extremo
a extremo y normalizados por la varianza de los mapas C'(6 = 0). Las lineas sélidas muestran un
ajuste utilizando una funcién seno con una exponencial con una delta de Dirac a § = 0 (varianza
del ruido de los mapas). La méxima anticorrelacién se encuentra a la distancia angular equivalente
a los picos del haz sintético. La amplitud de la correlacién es mayor en la banda de 220 GHz
debido a la forma del haz primario en esa banda. Der.: Correlacién espacial en el espacio de los
multipolos. La linea recta a Cp, = 1 muestra la forma esperada del ruido blanco. La correlacién
del ruido resulta en una reduccién para multipolos mayores que 40 - 50, es decir escalas angulares
< Bpicos (la separacion angular entre los picos del haz sintético). A bajos multipolos, se observa un
crecimiento del ruido. Esta es una ventaja para medir alrededor del multipolo correspondiente a la
recombinacion ¢ ~ 100. Imagen extraida de Hamilton et al [2].

consecuencia, las simulaciones realizadas en los articulos [2, 1] se realizan suponiendo una atmosfera
estable sin ruido 1/f, aunque si se considera una carga promedio de la atmoésfera (ver discusién
sobre variaciones estacionales y diarias en [2]).

Caracterizamos el comportamiento del ruido de las imagenes espectrales utilizando el espectro
de potencia de los mapas residuales. Para calcular los espectros de potencias 7T, FE, TE y BB
a partir de los mapas utilizamos el programa ptublico NaMaster.

Dado el nimero de sub-bandas de reconstruccion Ny calculamos el espectro de potencias
cruzado entre sub-bandas o IBCS (por sus siglas en inglés Inter Band Cross Spectra) para TT, EFE,
TEy BB.

Estimar el IBCS requiere de al menos dos mapas para una dada sub-banda. Para calcular el
espectro de potencias ademads es necesario realizar un gran ntimero de espectros a fin de reducir la
dispersion. Cada mapa conlleva no solo un gran costo computacional, sino también costo temporal.
A fin de aumentar la estadistica en un tiempo prudencial y con costos computacionales bajos,
utilizamos el simulador rdapido, Fast Simulator o FastSim (méds detalle en Hamilton et al [2]).

Resultados. En la figura 4.4 se muestra los IBCS calculados para cada realizacién de ruido en
el caso de reconstruccion en 4 sub-bandas a 150 GHz. Como se grafica Dy, los puntos tienen un
sesgo siguiendo £(¢ 4+ 1). Encontramos que el auto-IBCS (v;v;, i = 0,1,2,3) estd correlacionado
positivamente mientras que el cross-IBCS (v;v;) tiene correlacién negativa.

La figura 4.5 muestra la correlacién entre los bines en el espacio arménico para los espectros
IBCS de espectro de potencias angular BB y Ny = 3 en la banda de 150 GHz. En la matriz se
observa en rojo las correlaciones positivas mientras que en azul las anti-correlaciones o correlaciones
negativas entre bines. Se observa que la correlacion entre bines es despreciable.
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Figura 4.4: IBCS del espectro BB de mapas residuales conteniendo sélo ruido y utilizando 4 sub-
bandas dentro de la banda de 150 GHz centradas en 136, 144, 154 y 164 GHz. Se muestra la media
y la desviacion estandar sobre 1000 realizaciones (2000 espectros) de ruido independientes de ruido.
Las simulaciones fueron realizadas con FastSim.

4.3.1. Optimizacién del nimero de sub-bandas

Para comparar que tan lejos se esta de ser é6ptimo haciendo imédgenes espectrales, estudiamos el
comportamiento del pardmetro r como funcién del nimero de sub-bandas utilizado y normalizado
al valor del mismo sin hacer imédgenes espectrales, es decir, utilizando una sola sub-banda para
reconstruir los mapas. Utilizamos un mapa del cielo con sélo senial de FCR, incluyendo lente pero
sin contaminantes galdcticos y con r = 0.

La division de una banda ancha fisica en varias sub-bandas al realizar imagenes espectrales
puede tener un efecto adverso en la estimacién del pardmetro r. Por el otro lado, buscamos hacer
tantas sub-bandas como sea posible para poder conseguir restringir el espectro de los contaminantes
en forma precisa. En el capitulo 2 mostramos que hay una cota maxima de sub-bandas alcanzables,
cuando la separacién angular entre picos del haz sintético a diferentes frecuencias es menor que
el ancho del pico (resolucién angular). Por lo tanto, esperamos que el incremento del niimero de
sub-bandas en algin punto empiece a degradar la sefial en los mapas. Dicho efecto puede incluso
verse con un pequeno numero de sub-bandas, y esto se debe a que el haz sintético no forma una
base ortogonal para diferentes frecuencias. Por lo tanto, esperamos una pérdida en la senal-ruido
cuando realizamos imagenes espectrales. Mientras mayor el nimero de sub-bandas, més superposi-
cién del haz sintético a diferentes frecuencias. Esta fuerte degeneracién hace aumentar el ruido en
la reconstruccién. Como resultado, uno tiene que encontrar un balance entre la resolucién espectral
y el nimero de sub-bandas a utilizar. Por suerte, esta técnica se aplica en el pos-procesamiento de
los datos y puede ajustarse segun el objetivo cientifico.
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Figura 4.5: Matriz de correlacién en el espacio de ¢’s para los espectros IBCS del espectro de
potencias angular BB para la banda de 150 GHz y Nyec = 3.

Para mostrar este efecto, calculamos el IBCS para diferentes Ny v en cada caso calculamos la
incerteza en el estimador de r combinando todas las sub-bandas. La figura 4.6 muestra la norma-
lizacién de los casos de o(r)n,.. haciendo imagenes espectrales versus el valor de o(r)1 sub-banda Sin
utilizacién de sub-bandas (caso de telescopio tradicional). Las barras de error salen de simulaciones
Monte-Carlo y variando los datos acorde a la diagonal de sus incertezas. Como se espera, se observa
una degradacién moderada debido a las imagenes espectrales en el sentido que la restricciéon del
valor de r se vuelve menos restringido cuando el niimero de sub-bandas aumenta. Esta degradacién
cambia de 25 % a 40% a 150 GHz y de 10% a 20 % a 220 GHz cuando el ntimero de sub-bandas
va de 2 a 5. El mejor rendimiento se da en la banda de 220 GHz lo cual no es sorprendente debido
a la naturaleza multimodos que se da en esa banda.

Este estudio demuestra que realizar imagenes espectrales hasta 5 sub-bandas, a pesar del ruido,
es 6ptimo ya que provee resolucién espectral (clave para restringuir modelos complejos de contami-
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4.4. Resumen
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Figura 4.6: Incertezas en el pardmetro r (a 68 % de nivel de confianza) combinando un nimero
creciente de sub-bandas, normalizado al valor de hacer reconstruccién en una banda, para un cielo
con senal de FCR (con efecto de lente gravitacional) y » = 0. El lento crecimiento de la incerteza
con el nimero de sub-bandas muestra el moderado comportamiento sub-6ptimo de hacer imagenes
espectrales y muestra que se pueden realizar hasta 5 sub-bandas con una degradacién del 40 % a
150 GHz (y sélo 20 % de degradacion a 220 GHz). Es posible realizar 8 sub-bandas aunque el costo
a pagar es mas alto por el incremento del ruido.

nantes) por el costo de ruido en niveles aceptables. Mas trabajo sobre este aspecto debe realizarse
para cuantificar en forma maéas detallada este efecto.

4.4. Resumen

El ruido instrumental puede dividirse en: ruido blanco y ruido 1/f. En nuestro caso anadimos
ruido a los TOD y esta compuesto del NEP de los detectores y el NEP de los fotones. Ambos
ruidos se modelan como ruido blanco. Las simulaciones que realizamos no contienen ruido 1/f ni
fluctuaciones atmosféricas (consideramos una atmdsfera estable).

Para estudiar el ruido realizamos simulaciones Monte-Carlo y definimos un mapa de ruido
como la diferencia entre las reconstrucciones de mapas con ruido y la reconstruccion de un mapa
sin ruido. Para las simulaciones utilizamos la tuberia de extremo a extremo y el modelo de polvo
d1 del software PySM3. Ademaés utilizamos 15 sub-bandas de entrada para simular la observacién
e banda ancha (TODs). Calculamos las matrices de covarianza y de correlacion entre sub-bandas
y pardametros de Stokes. Encontramos que hay una anti-correlacién entre sub-bandas adyacentes y
que es despreciable el efecto de filtrado entre pardmetros de Stokes.

Por otro lado, estudiamos el efecto del ruido instrumental en el espectro de potencias y en
particular el IBCS del espectro BB para cuatro sub-bandas de reconstruccién. Para ello utiliza-
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4. Caracterizacién del ruido en las simulaciones de QUBIC

mos el simulador rapido desarrollado dentro de la colaboracién FastSimulator. Encontramos que
el auto-IBCS esta correlacionado positivamente mientras que el corss-IBCS esta correlacionado
negativamente.

Por un lado, la reconstruccién de imagenes espectrales aporta filtracién entre sub-bandas, lo
que deteriora la relacién senal-ruido ademas de correlacionar las sub-bandas adyacentes. Por otro
lado, la necesidad de obtener informacién espectral con alta resolucién es necesaria para realizar
una apropiada separacién de componentes (no estudiada en esta Tesis). La optimizacién del pro-
ceso de reconstruccion en imagenes espectrales, proceso que se realiza completamente en la etapa
de pos-procesamiento de los datos (una gran ventaja), puede hacerse estudiando la relacién entre
0(T)Nyee /0 (7) Nooo=1- Realizando este cociente encontramos que utilizando 5 sub-bandas la recons-
truccion es 6ptima.
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Capitulo 5

Reconstruccion pixel a pixel de la
SED utilizando imagenes espectrales

Hasta ahora trabajamos con la tuberia de QUBIC reconstruyendo mapas completos conside-
rando fuentes puntuales monocromaticas y/o senal astrofisica (FCR, polvo, sincrotrén, etc). En
lugar de estudiar el cielo completo, en este capitulo mostramos que QUBIC puede reconstruir el
cielo pixel a pixel y obtener la distribucién espectral de energia en intensidad y polarizacién. Ade-
mas, ajustamos la amplitud e indice espectral para modelos simples del polvo utilizando cadenas
de Markov - Monte Carlo considerando la matriz de covarianza entre sub-bandas estudiada en el
capitulo 4. Realizamos las simulaciones en forma independiente para las dos bandas anchas fisicas:
150 y 220 GHz. Este trabajo se incluye en QUBIC I [2] y QUBIC II [1].

5.1. SED a través de QUBIC

Los efectos sisteméticos y los contaminantes astrofisicos galdcticos son los principales desafios
a la hora de medir la senal de los modos B en el FCR. Dentro de la Galaxia no existe ninguna
regién del cielo que esté libre de radiacién contaminante y por lo tanto la tinica forma de medir la
sefial deseada es haciendo una apropiada separacién de componentes. Para ello es necesario hacer
mediciones en un rango que va de algunos GHz hasta algunos cientos de GHz.

Los contaminantes astrofisicos de la polarizacién estan dominados por la emisién sincrotron,
y por la emisién del polvo de la Galaxia, causada por granos magnetizados, calentados por la luz
de estrellas y alineados en la direccién del campo magnético de la Galaxia [109]. La distribucién
espectral de energia (SED) de los electrones de la emision de sincrotrén se puede describir con una
ley de potencias con la frecuencia, caracterizada por un indice espectral Bsynen ~ —3. El polvo se
comporta como un cuerpo gris a una temperatura de ~ 19.6 K y una emisividad con indice espectral
Baust ~ 1.59. Estos parametros varian en diferentes direcciones del cielo y muestran correlaciones
espaciales aiin no conocidas.

El escenario es atin mas complejo debido a otras emisiones que podrian impactar en la medicion
del modo B. La emisién anémala de microondas (AME por sus siglas en inglés), por ejemplo,
estd correlacionada con el polvo y emite a bajas frecuencias como resultado de la rotacion de
los granos [110]. Ademds, las lineas de monéxido de carbono (CO) [I111] correlacionan con las
nubes de gas. Por otro lado, las componentes astrofisicas extra-galacticas son generadas por fuentes
en radio e infrarrojo dentro de un rango ancho de frecuencias, entre uno a cientos de GHz, con
temperaturas de brillo que pueden decrecer (fuentes de radio) o aumentar (fuentes de infrarrojo)
con la frecuencia [112, 113].

Un minucioso analisis de datos de WMAP, Planck y S-PASS llevado a cabo por Krachmalnicoff et
al [15, ] mostré que no hay regiones del cielo suficientemente limpias de componentes astrofisicas
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5. Reconstruccién pixel a pixel de la SED utilizando imagenes espectrales

que permitan la deteccién de modos B por debajo de r = 0.01. Es maés, se puede encontrar una
correlaciéon de 10 % entre emision sincrotrén y polvo en escalas angulares grandes. Esto claramente
muestra que es necesario tener en cuenta en forma detallada el comportamiento espectral de las
componentes astrofisicas para cualquier experimento que quiera medir los modos B de polarizacion.

Otro estudio realizado por la colaboracién Planck [109] muestra que si 7 < 0.05 no hay regién en
el espacio de los multipolos y/o en frecuencia donde los modos B cosmoldgicos sean mas brillantes
que las componentes astrofisicas, por lo que la incerteza final es dominada por los residuos después
de la separaciéon de componentes.

Si, por un lado, el tema de la cobertura y la resolucién espacial serd abordado por los experimen-
tos CMB Stage-3 [61, 65, 72, ] v Stage-4 [75], por otro lado, la resolucién de frecuencia requiere
un enfoque diferente en el disefio del instrumento. Gracias a la habilidad de discriminar sub-bandas
en cada banda de frecuencia, QUBIC ofrece una alternativa a otras aproximaciones para la mi-
tigacién de contaminantes astrofisicos que proveen informacién complementaria a la tradicional
observacion en bandas anchas separadas.

5.2. Perfil de la SED pixel a pixel

En esta secciéon discutiremos el desempefio cientifico esperado del QUBIC-TD. El prototipo
podra demostrar la capacidad de hacer imagenes espectrales observando regiones brillantes de la
Galaxia y reconstruyendo el espectro de la potencia emitido en intensidad y polarizaciéon con una
resolucién de ~ 4 GHz. La realizacion de imagenes espectrales en regiones poco brillantes seran
posibles con el QUBIC-FI ya que requiere una mayor sensibilidad.

Nuestras simulaciones fueron realizadas sobre una region de observacion circular con radio de 15
grados centrado en el centro galdctico (¢,b) = (0,0) y compuesto de: (i) emisién de polvo galactico
interestelar, modelo d1 de PySM3, (ii) emisién sincrotrén, modelo s1 de PySM3, y (iii) la suma de
ambas componentes.

Hemos simulado la observacién en banda ancha (25 %) utilizando 15 sub-bandas para las bandas
centradas en 150 y 220 GHz. Ademads, utilizamos 5 sub-bandas para la reconstruccién en cada
uno de los canales (150 y 220 GHz). En el panel de la izquierda de la figura 5.1 mostramos un
mapa HEALPix (Ngge = 256) del mapa de entrada convolucionado con la resolucién angular del
instrumento, mientras que en el panel del centro graficamos la distribucién espectral de energia
(SED) del pixel marcado con una estrella roja sobre el mapa. Los puntos corresponden a las cinco
sub-bandas reconstruidas por QUBIC.

En la imagen de la derecha calculamos el rms sobre dos fracciones de cielo respecto a la regién
observada fregion = 0.8 y 0.05 (la méscara sobre los pixeles fue en funcién del brillo), lo que delimita
dos limites inferior y superior de cada rectangulo, respectivamente. La imagen de la derecha muestra
este cdlculo para el caso de intensidad total y polarizacion (P = /@Q? + U?). En ambos casos el
rectangulo inferior (azul y verde) se corresponde con el mapa sincrotrén. El rectdngulo rojo muestra
el rms correspondiente al cielo con ambas componentes. El mismo se superpone al cielo que contiene
solo polvo. De la figura podemos apreciar que en la banda de la frecuencia de QUBIC la amplitud del
efecto sincrotrén es mas de dos 6rdenes de magnitud menor que la amplitud del polvo, contribuyendo
muy poco a la emisién de la intensidad total (en temperatura y en polarizacion).

Procedimiento de la simulacién. Para las simulaciones de esta seccién utilizamos el software
de simulaciones rapidas llamado FastSim y descripto en la secciéon 4.3. Utilizamos mapas con
Ngige = 256 y luego lo degradamos a Ngg. = 64 para la intensidad total y a Nggqe = 8 para el
estudio de la polarizacién. Al promediar la sefial sobre los pixeles el nivel de ruido baja y mejora
la senial.
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5.2. Perfil de la SED pixel a pixel
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Figura 5.1: Izq. y centro: Mapa de intensidad total proyectado por HEALPix del cielo de entrada
convolucionado con el haz del instrumento (Ngge = 256). La estrella roja marca el pixel sobre el
que se midié la intensidad de emision en el panel central. El panel central muestra la SED del cielo
de entrada considerando: s6lo polvo (rombo verde), sélo sincrotrén (cuadrado verdes que van de ~
30 uK a 135 GHz a 20 u K a 165 GHz) y las dos componentes sumadas (puntos negros). Der.: rms
sobre mapas de temperatura y polarizacién. Los rectangulos estan definidos por la fraccién de cielo
(sobre la region total observada con radio de 15 grados) utilizada para calcular el rms: limite inferior
feielo = 0.8, limite superior feico = 0.05. Los rectangulos azules corresponden al rms sobre mapas
reconstruidos de intensidad total (temperatura) y los rectangulos verdes corresponden al rms sobre
los mapas de polarizacién (utilizando P = \/Q? + U?). En ambos casos los rectdngulos superiores
son medidas sobre mapas sélo con polvo interestelar mientras que el inferior es para mapas sélo
con efecto sincrotréon. Superpuestos a los rectangulos superiores se sitian los rectangulos rojos, los
cuales son determinados a partir del rms sobre mapas reconstruidos con componentes de polvo +
sincrotron.

» Modelamos tres cielos para la banda de 150 GHz: uno sélo con polvo interestelar ¢, uno con
sincrotrén F$ y uno con ambas componentes F5t9;

» Realizamos 100 realizaciones independientes de ruido instrumental A en el espacio de los
mapas. Con estos mapas calculamos la matriz de covarianza del ruido Cyr =< N/ T N7 >;

» Cadenas de Markov-Monte Carlo (MCMC). Utilizando un modelo de cuerpo gris para la SED
del polvo de la forma

B
v
I(V) =a X Bl/(TduSt =19.6 K) X (353GI—Iz> , (51)

calculamos el intervalo de confianza recorriendo el espacio de los pardmetros (a, 3). B, es la
ley de Planck para un cuerpo negro. El ajuste lo realizamos en cada parametro de Stokes
por separado de los mapas F5T4. Para hallar las probabilidades a posteriori utilizamos los
bloques de la diagonal de la matriz de covarianza entre sub-bandas (ver figura 4.2);

= Para cada pardmetro de Stokes calculamos los valores de la intensidad en cada frecuencia
utilizando el modelo y cada conjunto de parametros obtenido de la MCMC,

~Xstk 7 T
]:y :I(Vvai)/Bi)a
donde ¢ refiere al indice obtenido en una cadena;

ZXstk
Fo

= Calculamos el valor medio y su dispersién de las cadenas , O FXstk;
v

Para la intensidad en la temperatura tenemos JF., oz . En el caso de la polarizacion, la

estimacién de la intensidad y el error las calculamos haciendo
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5. Reconstruccién pixel a pixel de la SED utilizando imagenes espectrales

En el modelo utilizado para ajustar los datos no consideramos el efecto sincrotréon debido a que,
como se muestra en la figura 5.1 el mismo es despreciable frente a la emision del polvo galéctico
en la region considerada para el QUBIC-TD. Esto es luego confirmado observando los resultados
obtenidos en las figuras de la 5.2 a la 5.4 donde se ve que la SED de entrada se reobtiene dentro
de los margenes del intervalo de confianza independientemente de la presencia o no del sincrotron.

Verificamos que la forma del intervalo de confianza no depende del modelo asumido para la
exploracion MCMC. En efecto utilizamos dos modelos diferentes (polinémico y ley exponencial)
obteniendo los mismos resultados. El calculo se realiza con MCMC y no con simulaciones Monte
Carlo porque éstas no son buenas indicadoras de las incertezas debido a la alta anti-correlacién
entre sub-bandas observada en la matriz de covarianza (ver figura 4.2). En su lugar, exploramos
el espacio de pardmetros para obtener la amplitud y el indice espectral de un modelo tipico de
polvo (cuerpo negro modificado, ver Irfan et al [110]) considerando la matriz de covarianza entre
sub-bandas.

5.2.1. Resultados con QUBIC-TD

En las figuras 5.2 y 5.3 mostramos que podemos reconstruir la SED de la intensidad total de la
emision y la polarizacién con un ano de integracion de observacion con el QUBIC-TD en la banda
de 150 GHz. M3&s en detalle, en la columna izquierda mostramos la reconstruccién de la SED en un
pixel particular con su intervalo de confianza del 68 % junto con el valor de entrada de la SED del
polvo, sincrotrén y polvo + sincrotrén. En la columna de la derecha mostramos el mapa reconstruido
con una marca roja correspondiente al pixel considerado para calcular la SED. Nuestros resultados
muestran que con un afno de integracién con el QUBIC-TD es posible reconstruir la SED de la
emision del polvo en escalas angulares de ~ 1 grado y resolucién en frecuencia de ~ 4 GHz en
intensidad total. Adema&s, podemos reconstruir la SED de la emision del polvo en la polarizacion
en escalas angulares mas grandes (~ 7 grados) cercano al plano galactico, donde la intensidad de
la sefial es mayor.

5.2.2. Resultados con QUBIC-FI

Ahora realizamos el mismo ejercicio que en la seccién anterior, pero con la sensibilidad espe-
rada para el QUBIC-FI y los dos planos focales (150 y 220 GHz). Exploramos nuestra habilidad
de restringuir la SED del polvo independientemente en las dos bandas fisicas de QUBIC. En la
figura 5.4 mostramos los resultados en intensidad total y polarizaciéon para un afio de integracién
temporal de la observaciéon apuntando al centro galactico y tres anios al parche de QUBIC centrado
en («,d0) = (0, —57).

Notar que en ambos casos, QUBIC-TD y QUBIC-FI, la resolucién angular mejora con la fre-
cuencia (mejor resolucién angular a frecuencias altas) y este efecto no se aprecia en los puntos ni
en las regiones de confianza de las figuras. Estos resultados muestran que con QUBIC-FI y las
imagenes espectrales somos capaces de medir la SED de emision en las dos bandas en forma inde-
pendiente, tanto para la intensidad total y la polarizacién, no sélo en el plano galactico (donde la
sefial es mas intensa), sino en el parche en donde se buscaran los modos B. Este enfoque permitira
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5.3. Resumen

restricciones mas sélidas de la forma real de la SED de las componentes astrofisicas, incluidas po-
sibles variaciones dentro de una tnica banda ancha del indice espectral de polvo sin depender de
extrapolaciones entre frecuencias distantes.

Como resultado este analisis no puede ser interpretado como la medicién del indice espectral
del polvo, el cual requiere un andlisis mas detallado incluyendo el perfil del haz sintético para
inferir las propiedades del polvo en cada pixel del cielo. Este estudio esté realizdndose dentro de la
colaboracion.

5.3. Resumen

En este capitulo hemos demostrado que QUBIC tiene la capacidad de reconstruir la distribucion
espectral de energia del polvo en pixeles individuales para mapas de intensidad y polarizacion. Lo
realizamos para el QUBIC-FI con 3 afios de integracién, en ambos planos focales (150 y 220 GHz) en
regiones galdcticas de alta (centro galdctico) y baja intensidad (region BICEP). Ademds, mostramos
también que podemos hacerlo utilizando el QUBIC-TD (1 afio de integracién) en la banda de
150 GHz y regién de alta intensidad (centro galdctico). Para eso utilizamos mapas con senial de
polvo interestelar y efecto sincrotrén y realizamos cadenas de MCMC para explorar el espacio de
pardmetros utilizando un modelo de polvo con dos parametros libres: a y 8. Como resultado de la
reconstruccion, reobtuvimos la SED de entrada y su regiéon de confianza, calculadas a partir de las
matrices de covarianza entre sub-bandas (estudiadas en el capitulo 4).
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Figura 5.2: Reconstruccion de la SED de la intensidad del polvo interestelar con el QUBIC-TD en
la banda de 150 GHz. Las dos filas muestran el resultado en dos pixeles (~ 1 grado - Ngjge = 64)
en diferentes regiones de la galaxia: sobre el plano galactico y algunos grados apartados de él. En
la columna de la izquierda mostramos la intensidad de entrada para los pixeles marcados en rojo
y la regién de confianza del 68 %. La columna de la derecha muestra los mapas reconstruidos. Los
mapas estéan en coordenadas galdcticas, centradas en (0, 0) con una grilla equi-espaciada en latitud
y longitud de 10 y 20 grados respectivamente. Para mas detalles ver el texto.
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Figura 5.3: Reconstruccion de la SED de la polarizacién del polvo interestelar con el QUBIC-TD
en la banda de 150 GHz. Las dos filas muestran el resultado en dos pixeles (~ 7.3 grado - Ngide
= 8) en diferentes regiones de la galaxia: sobre el plano galdctico y algunos grados apartados de
él. En la columna de la izquierda mostramos la intensidad de entrada para los pixeles marcados en
rojo y la regién de confianza del 68 %. La columna de la derecha muestra los mapas reconstruidos.
Los mapas estdan en coordenadas galdcticas, centradas en (0, 0) con una grilla equi-espaciada en
latitud y longitud de 10 y 20 grados respectivamente. Para mas detalles ver el texto.



GC patch - 3 year QUBIC patch - 3 years 336.4° 316.4° 296.4°

«® 1 ] -39° Lo
.
. * 10t »
e o i -49°
T 100b = ge?'
E + ® Dust- Synch b E b -59°
i:,- ® & |nput sky i:‘
o 68% C.L. _69°
B = 10° 69
10tF - -79°
o
Bog . i ey |
w — ) MKD#B L B — ) HKGWE
"8ua 0 8.12e+03 Hus 0 260
150 220 150 220
V[GHz] V[GHz]
GC patch - 3 year QUBIC patch - 3 years 336.4° 316.4° 296.4°
251 ¢ ® Dust-Synch ]
® @ Dust+5Synch 12
[ 68% C.L. |
20
10 4
’
e £° y
= = 6 //‘ hd
T 10 a o
‘ a | | >
” A
e 219t .ol
0 EEEEE I & B B B 0 EEges Essese
150 200 250 150 200 250
v [GHz] v [GHz]

Figura 5.4: Resultado de nuestro pronéstico en la determinaciéon de la SED con QUBIC-FT utili-
zando imagenes espectrales con 5 sub-bandas determinada en forma independiente para cada banda
ancha fisica (150 y 220 GHz en rojo y azul respectivamente). Las zonas grises se corresponden con
el rango de frecuencias no observado, fuera de las bandas fisicas. Arriba: Intensidad total, abajo:
polarizacién (P = \/Q? + U?). En ambos casos utilizamos el modelo de ajuste de la ecuacién 5.1).
Observaciones al cielo con un ano de integracion centrado en el centro galdctico se muestran en la
columna izquierda mientras que la columna derecha muestra observaciones con tres anos de inte-
gracién en el parche de QUBIC [0,-57 deg] (coordenadas galacticas). Los puntos rojos muestran la
SED del mapa de entrada convolucionado con la resolucién de QUBIC, las regiones en color claro
(rojo y azul) marcan los intervalos de confianza del 68 % en nuestras predicciones. En cada caso,
el pixel correspondiente en el mapa reconstruido es marcado con una estrella roja sobre el mapa.
Utilizamos Ngge = 64 correspondiente a pixeles de ~ 1 grado. Los mapas poseen una grilla que
marca intervalos de 10 y 20 grados en latitud y longitud, respectivamente.



Capitulo 6

Imagenes espectrales utilizando datos
reales de QUBIC-TD

En los capitulos anteriores abordamos los aspectos tedricos de un interferémetro bolométrico y
demostramos la capacidad que tiene para realizar imdgenes espectrales utilizando simulaciones de
fuentes puntuales como asi también de un cielo simulado con FCR, polvo galactico, efecto sincrotrén,
entre otros. También, a partir de las simulaciones aportamos informacién sobre la resolucién angular
y en frecuencia que posee un instrumento con las caracteristicas de QUBIC. En este capitulo
demostramos la capacidad espectral del instrumento utilizando datos reales de calibracion obtenidos
durante las campanas de observacion en el instituto APC de Paris durante el ano 2019. Ademés
reconstruimos por primera vez las imagenes espectrales de una fuente puntual monocromatica.

Durante los ultimos tres anos la colaboracién logré montar un prototipo a pequena escala del
instrumento final (QUBIC-FI): el demostrador tecnolégico de QUBIC o QUBIC-TD, y comenzar la
toma de datos para su calibracién. La versién final de este prototipo contiene todas las componentes
6pticas del instrumento final, aunque no con las mismas dimensiones (ver capitulo 2). La idea del
prototipo QUBIC-TD es demostrar que la técnica de la interferometria bolométrica funciona.

Para realizar la reconstruccion de mapas con datos reales, se realizaron un conjunto de escaneos
de una fuente puntual monocromatica ajustable en frecuencia. Para la reconstruccién utilizamos
una tuberia basada en aquella utilizada para las simulaciones pero con adaptaciones por estar
utilizando datos reales y no simulaciones.

Este trabajo puede dividirse en los siguientes puntos a fin de entender en detalle el procedimiento
realizado, las aproximaciones y las adaptaciones de la tuberia. Los momentos para la reconstruccién
de la fuente puntual pueden mencionarse como:

1. Escaneo de fuente puntual — TOD crudos
2. Pre procesamiento de los TOD crudos — TOD limpios
3. Preparacién para la reconstruccién de la fuente puntual:

= Implementar la estrategia de apuntamiento utilizada durante el escaneo;

= Simular un instrumento policroméatico QUBIC con las caracteristicas del QUBIC-TD:
numero de detectores, nimero de elementos de interferometria, haz primario y sintético,
etc;

= En el caso ideal, una vez configurado el instrumento y el apuntamiento, la posicién,
amplitud y resolucién de los picos de los mapas de haz sintético en cada detector quedan
definidos para usar en la deconvolucién y reconstruccién de la fuente puntual.
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6. Imagenes espectrales utilizando datos reales de QUBIC-TD
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Figura 6.1: Esquema de la disposicion del instrumento respecto a la fuente puntual en el laboratorio
del APC donde se realizaron los escaneos de la fuente puntual. Figura extraida de Torchinsky et
al [3]

En el caso real utilizamos los mapas de haz sintéticos de cada detector para ajustar
los pardmetros de los picos y utilizar los valores reales de posicion rp, amplitud Ap, y
resolucion FWHM,, de los picos en la reconstruccion.

4. Reconstrucciéon de la fuente puntual en imagenes espectrales.

La primera etapa de calibracion del QUBIC-TD fue llevada adelante en los laboratorios del
instituto de Astro Particle et Cosmologie (APC), en Paris. Para su calibraciéon se monté una fuente
puntual en el campo lejano del instrumento. La fuente puntual es monocromaética (con un ancho de
banda de 144 Hz) cuya frecuencia de emisién puede ajustarse entre 130 a 170 GHz. La disposicién
del instrumento respecto a la fuente puntual se muestra en la figura 6.1. La fuente puntual artificial
apunta a un espejo que direcciona el haz hacia la ventana del criéstato de QUBIC.

La adquisicién produce largas lineas temporales en las que, para cada instante de tiempo se
registran: el tiempo (GPS), las coordenadas a las que apunta la plataforma y un conjunto de datos
de la configuracién del instrumento (corriente en cada detector, temperatura de los sub-sistemas,
configuracién de la fuente puntual, etc).

QUBIC-TD posee 256 pixeles de los cuales 8 son utilizados como termémetros, lo que da un
total de 248 pixeles o detectores con datos de ciencia. Para cada detector, luego de un escaneo
entero, tenemos un mapa de haz sintético, lo que da un total de 1240 mapas del haz sintético si
consideramos cinco escaneos diferentes, para cinco frecuencias diferentes de la fuente puntual.

Para cada escaneo la fuente de calibracién fue modulada con un periodo de 1 segundo con un
perfil sinusoidal, y la senial en los TES fue demodulada en el pos procesamiento.

Escaneamos la fuente mediante un apuntamiento alta-acimutal, a elevacién fija y variando el
acimut entre -25 ° y +25 °, luego se cambia la elevaciéon en 0.2 ° y se escanea nuevamente en acimut
entre 425 ° a -25 °. Cada escaneo acimutal toma aproximadamente 8 minutos y cada escaneo entero
se completa en 22 horas y 30 minutos. El mapeo completo de los haces sintéticos se realizé mediante
un script a través del software de control del instrumento QUBIC, QubicStudio.
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6.1. Reconstruccién
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Figura 6.2: Mapas de haz sintéticos medidos para un detector cercano al eje dptico del sistema. Se
muestra el haz sintético para 130, 140, 150, 160 y 170 GHz.

Realizamos el escaneo de la fuente puntual para cinco frecuencias entre 130 y 170 GHz a paso
de 10 GHz. En Torchinsky et al [3] se presenta el andlisis correspondiente al caso particular en que
vin = 150 GHz y serd el caso testigo en este capitulo.

Configurada la fuente puntual en 150 GHz y realizado el escaneo de la fuente, obtenemos lo que
se denomina los TOD crudos. El proceso que se le realiza a los datos es una demodulacién para
producir los TOD limpios. El resultado de la campana de mediciéon del haz dio como resultado
un haz sintético para cada detector y para cada frecuencia. En total se contabilizaron 5 (cada
frecuencia) x244 (detectores) mapas. En los mapas se observan los picos primarios y secundarios
(hasta primer orden de difraccién).

La figura 6.2 muestra el haz sintético medido para un detector del plano focal cercano al centro
del eje 6ptico del sistema. Se observa, en todos los casos, que la grilla sobre la cual se sitian los picos
se hace cada vez mas estrecha a medida que la frecuencia aumenta. Esta observacién es predicha
en los modelos analiticos del haz sintético para QUBIC (ver capitulo 2).

6.1. Reconstruccion

El haz sintético para cada bolémetro es modelado en forma realista utilizando una serie de
Gaussianas cuya amplitud, ancho y ubicacién son ajustadas a partir de los mapas medidos del haz
sintético en cada bolémetro (ver figura 6.2). Para realizar el ajuste consideramos una proyeccién
plana de los mapas. La mediciones en acimut estan corregidas por el coseno de la elevacion en cada
escaneo. Por otro lado asumimos que la evolucién en frecuencia del haz sintético escalea linealmente
con la longitud de onda. Aplicamos el algoritmo de reconstruccién en imagenes espectrales utilizando
26 bolémetros no saturados. Somos capaces de reconstruir un mapa artifical de una fuente puntual
artificial de calibracion asi como su ubicacién espacial y en frecuencia. En la figura 6.3 mostramos
la reconstruccién en cinco sub-bandas. La forma esperada de la fuente puntual es claramente visible
en la sub-banda central, lo cual se corresponde con la frecuencia de emisiéon de la fuente puntual
en 150 GHz.

La fuente tiene una senal débil en las sub-bandas adyacentes, y no es visible en las sub-bandas
mas alejadas de la sub-banda central. En la figura 6.4 mostramos la amplitud detectada en el
pixel central como funcién de la frecuencia. Las mediciones en rojo son comparadas con los valores
esperados (azul). La forma esperada es una Gaussiana centrada en v =150 GHz con un FWHM
igual a 5“5 como fue explicado en los capitulos 2 y 3. Los datos fueron adquiridos con el QUBIC-
TD, el cual posee un arreglo de EI de 8 x 8 por lo que P = 8. Un término de media global y la
amplitud de la Gaussiana fueron ajustados a los datos. Las barras de error fueron calculadas de

forma muy conservativa.

105



6. Imagenes espectrales utilizando datos reales de QUBIC-TD
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Figura 6.3: Proyeccién en el cielo de la reconstrucciéon de la fuente puntual emitiendo a 150 GHz
utilizando los datos de calibracién. Para realizarlo utilizamos nuestro software que deconvoluciona
los mapas de haz sintético en cada boloémetro y separa la banda fisica del instrumento en cinco
sub-bandas.

6.2. Resumen

Un resultado extremadamente importante durante el desarrollo de mi Tesis doctoral fue la de-
mostracion de las capacidades espectrales de QUBIC utilizando datos reales (fuente de calibracién
artificial) durante la caracterizacién inicial de QUBIC en el APC. Una caracteristica de un inter-
ferémetro bolométrico es el haz sintético complejo que posee: un pico principal y la réplica o picos
secundarios separados espacialmente. Ademds, dicha separacién cambia con la frecuencia. La re-
construccién de las imagenes espectrales a partir de un sélo TOD requiere un conocimiento preciso
de la ubicacién y amplitud de los picos. Para esta Tesis realizamos un modelo de la estrategia
de apuntamiento real, y realicé una adaptacién de software de reconstruccién (qubicsoft) para
utilizar el ajuste de la posicién y picos del haz sintético medido junto con la estrategia real de
apuntamiento. Este trabajo fue realizado en colaboracién con Jean-Christophe. La reconstruccion
de la fuente puntual monocromatica en cinco sub-bandas es un gran paso ya que demuestra la
capacidad de realizar imagenes espectrales con QUBIC.
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Figura 6.4: Medicion del flujo de la fuente en las sub-bandas reconstruidas. En rojo mostramos
las mediciones (realizadas mediante fotometria de apertura) y las comparamos con los valores
espectrales esperados. La forma esperada de la Gaussiana centrada en v = 150 GHz y con un

FWHM igual a 5“5 con P = 8 para el QUBIC-TD. Una media global y la amplitud de la Gaussiana
fueron ajustados utilizando los datos.






Capitulo 7

Conclusiones y discusiones

Actualmente los instrumentos que intentan medir los modos B de polarizacién del FCR alcan-
zaron una restriccién en el valor del pardmetro tensor-escalar de r < 0.036 [55]. QUBIC ofrece una
nueva forma de observar los modos B primordiales a partir de la interferometria bolométrica. El
disefio actual del instrumento permitird operar con resoluciones de ~ 0.5 °, lo que se corresponde
con un rango de multipolos entre ¢ = 40 — 400 tomando en cuenta el ruido instrumental.

QUBIC esta disenado para mitigar los efectos sistematicos del instrumento a partir de la auto-
calibracién del mismo. Esto es, utilizar la interferencia entre sus elementos de interferometria para
construir lineas de base equivalentes y caracterizar las diferencias registradas y asi ajustar mejor los
pardametros instrumentales, la ganancia de los detectores y la transmisibilidad de las componentes
Opticas. Ademds, el complejo haz sintético tiene la caracteristica de que cambia con la frecuencia.
Esto significa que es posible reconstruir mapas en sub-bandas, o imdgenes espectrales, en la etapa
de pos-procesamiento de los datos y dentro de la banda ancha fisica que utiliza para observar,
siendo la banda de 150 GHz (25 % ancho de banda) para el QUBIC-TD y 150 y 220 GHz para
el QUBIC-FI. Esta Tesis se enfoco en el estudio de la capacidad de hacer imagenes espectrales
del interferometro bolométrico con un disenio como el de QUBIC. Nuestra contribucién particular
permitié la caracterizacion de la senal filtrada entre sub-bandas a partir de simulaciones de fuentes
puntuales y de regiones extendidas. Ademds, participamos activamente del desarrollo de paquetes
que permitan analizar las simulaciones realizadas para estudiar el ruido en los mapas.

En esta Tesis presentamos el disefio del instrumento, caracterizamos los sub-sistemas que lo
componen y abordamos los aspectos matematicos de la técnica de iméagenes espectrales. Comple-
mentamos este abordaje matematico con ejemplos sencillos que permiten ilustrar el funcionamiento
y caracterizar el tipo de senal. En ese sentido, estudiamos la reconstruccién de fuentes puntuales y
con ello la capacidad de reobtener la evolucién de la resolucion segiin la sub-banda reconstruida. Por
otro lado definimos la funcién de dispersién de puntos espectral sintética, la FPSF. Es la primera
vez que se define esta funcién para un interferémetro bolométrico y permitié que comparemos su
definicién tedrica (a partir de la dispersién Rayleigh, modelo Gaussiano) con la obtenida a partir
de las simulaciones y el apartamiento del instrumento ideal.

Por otro lado, demostramos la habilidad que posee QUBIC de aumentar la resolucién espectral
con respecto a la banda ancha fisica observada en la reconstruccién de cielos con emisién de polvo
Galactico tanto a nivel de las regiones completas como de pixeles individuales. Estudiamos el
comportamiento del ruido instrumental a nivel del mapa y de los espectros de potencia. Gracias
a esto, fue posible caracterizar las matrices de covarianza del instrumento, mostrando una anti-
correlacién entre las sub-bandas adyacentes. Esto permitié realizar cadenas de Markov-Monte-Carlo
para explorar el espacio de parametro de los modelos de polvo en el estudio pixel a pixel de los
mapas de intensidad en temperatura y polarizacién. La pérdida de informacién estadistica a partir
de la divisién de la senial (linealmente dependiente y por ello el aumento de ruido al separar en sub-
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7. Conclusiones y discusiones

bandas) afecta el rendimiento en la determinacién del pardmetro r. Demostramos en este trabajo
de Tesis y también publicado en QUBIC II [1] que ese incremento de ruido al separar en sub-bandas
es moderado al hacerlo en hasta cinco sub-bandas.

La técnica de imagenes espectrales permite tener resoluciéon espectral sin la necesidad de ex-
trapolar datos entre bandas distantes (como lo hacen los instrumentos actuales), lo cuél permitiria
observar comportamientos no triviales en el comportamiento espectral de los contaminantes en
la linea de visién. En particular, escenarios donde el polvo exhibe niveles de decorrelacién entre
bandas separadas, o con indices espectrales no constantes, seria imposible identificarlos con las
observaciones usuales en banda ancha. Esta posibilidad esta siendo estudiada en detalle dentro de
la colaboracion.

A futuro hay varias lineas de acciones a desarrollar, entre ellas hay dos en las que planifico seguir
contribuyendo:

= la técnica de auto-calibracién para reducir los efectos sisteméticos del instrumento estudiando
las franjas de interferencia producidas por elementos de interferometria con igual linea de base.
L. Mousset en su Tesis Doctoral adapt6 al disefio actual el trabajo de M.-A. Bigot-Sazy [$5]
sobre la auto-calibracién;

» implementar la FPSF sintética a la tuberia de simulaciones de QUBIC (qubicsoft). En los
ultimos tiempos dentro de la colaboracién, y posterior a la publicacion de QUBIC II, J.Ch.
Hamilton desarrollé una aproximacién semi-analitica basada en Bolton, Schlegel [117].

QUBIC espera ser instalado en el sitio de observacién en los proximos meses. Al momento de
escritura de esta Tesis (Junio 2022), el instrumento se encuentra en el laboratorio de integracién
que posee ITeDA en Salta. El instrumento ya se encuentra operativo y tomando nuevos datos para
su completa calibracién.
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Apéndice A

Proyeccion sobre el plano de un mapa
HEALPix

HEALPiIx es un software que permite obtener la proyeccién de una esfera sobre un plano con
diferente tipo de proyecciones. En nuestro caso, realizamos mediciones y visualizacién de datos en
el plano sobre una proyeccién Gnomonic. Esta proyecciéon se caracteriza por:

Todos los meridianos y el Ecuador son lineas rectas,

Todos los paralelos, excepto el Ecuador y polos, son elipses, parabolas o hipérbolas,

= No posee regiones con igual area o transformaciones conformes,

Todos los circulos maximos se proyectan como lineas rectas,

Dado un centro se puede proyectar menos que un hemisferio completo,

El tnico punto que no se distorsiona es el centro,

A partir del centro se modifica/distorsiona rapidamente,

Las direcciones a partir del centro son reales.

Necesitamos saber si la aproximacién realizada es conveniente o puede llevar a errores grandes en
la determinacion de las cantidades fisicas calculadas a partir de la proyeccién plana de la proyeccion
esférica.

Tomamos un campo de visién del cielo A centrado en la direccién del vector unitario 7ig =
(0o, o) con un tamaifio arbitrario pero suficientemente grande (~ 20 grados). Si consideramos
el vector unitario con direccién arbitraria @ = (6, ¢,) permite definir un vector 7 en la mis-
ma direccién pero contenida en el plano tangente II haciendo ¥ = R #,(0,,¢,), donde 7, =
(sin @), cos ¢y, sin 0, sin ¢, cos B,,). La figura A.1 muestra a izquierda el planteo en 3-dimensiones
mientras que en la imagen de la derecha mostramos un corte a lo largo del circulo maximo que
contiene las dos direcciones 7y y 7.

Para estimar la diferencia entre ambas proyecciones utilizaremos dos definiciones de angulos
polares diferentes:

1. el dngulo polar entre 7y y 7 medido sobre la esfera unitaria desde la direccién 7ig, 6, v,

2. el 4ngulo polar entre 7 y la proyeccién de 7 sobre el plano tangente II, €’.
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A. Proyeccién sobre el plano de un mapa HEALPix

Y

Figura A.1: Izq.: Esquema tridimensional. En naranja se muestra el plano tangente II a la esfera
en la direccién 7. 0 es la apertura angular entre la direccién 71 y g y 6 es distancia lineal sobre el
plano tangente entre la direccion 71y y la proyeccion sobre el plano de la direccién 7. Para hallarla
utilizamos un escaleo definiendo ¥ = R 7,(6, ¢) Der.: Corte sobre el circulo maximo que pasa a
través de las dos direcciones. El segmento de linea rojo representa la distancia lineal entre las dos
direcciones consideradas.

El objetivo es calcular la diferencia entre ambos angulos. Para el caso 1 obtenemos 6 a partir
de la definicién de producto escalar entre dos vectores unitarios

fig - i = |fig| |7 cos@.

Para el caso 2 el calculo de 6" no es directo. Para ello calculamos el plano tangente a partir
del producto escalar entre su vector normal @ y un vector contenido en el plano ¥, haciendo
an - v = 0. En nuestro caso dy = 7ig y U = 7 — 7, quedando

Por lo tanto buscamos el valor de la amplitud R que hace que el vector 7 pertenezca al plano II.
Una vez obtenido este vector simplemente calculamos la distancia lineal utilizando la resta de las
dos posiciones sobre el plano, es decir ' = |v; — 7.

En la figura A.2 mostramos un mapa arbitrario con dos regiones resaltadas. En azul se muestra
la region en que la diferencia 6’ — 6 es menor que la mitad del tamaiio de un pixel. Esta regién posee
un radio de 10.8 grados. En rojo mostramos la regién en que la diferencia es entre medio y un pixel
con radio hasta 12.3 y por tltimo el anillo externo (verde) muestra la region donde la diferencia es
entre un pixel y 4.5 veces el tamafio de un pixel y posee un radio externo de 19.65 grados.
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Figura A.2: Los anillos azul, rojo y verde delimitan las regiones en donde las diferencias entre la
proyeccién esférica y la plana son menores a medio pixel, entre medio y un pixel y enrte un pixel y
4.5 pixeles respectivamente. Los radios son: 10.8, 12.3 y 20 grados. Este céalculo esta realizado con
Ngige = 256 lo que equivale a una resoluciéon de 0.23 grados. La estrella blanca marca la direccién
7ig sobre la cual calculamos el plano tangente II a la esfera. En promedio las diferencias, en cada
region y yendo de la azul a la verde, se corresponden con hasta 1 pixel, 3 pixeles y 9 pixeles en la
determinacién de la posicién o 0.05, 0.15 y 0.5 grados.
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