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DOUTOR EM ASTRONOMIA EM ASTRONOMIA.

Examinada por:

[signture@list]
[signture@list] Prof. Salvatore Capozzielo, D.Sc.

[signture@list]
[signture@list] Dr. Valerio Marra, D.Sc.

[signture@list]
[signture@list] Prof. Joel Carvalho, D.Sc.

[signture@list]
[signture@list] Dr. Ribamar Reis, D.Sc.

RIO DE JANEIRO, RJ – BRASIL

NOVEMBRO DE 2016



Bengaly, Carlos

Testes observacionais da isotropia cosmológica/Carlos

Bengaly. – Rio de Janeiro: ON/MCTI, 2016.

??, 164 p. 29, 7cm.

Orientador: Jailson Alcaniz

Tese (doutorado) – ON/MCTI/Programa de Pós-

graduação em Astronomia, 2016.

Referências Bibliográficas: p. ?? – ??.
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À minha querida esposa, Paloma Mondego, pela enorme paciência (especialmente

com minhas piadas ruins e épocas de crise intelectual/pessoal) e, principalmente,

pelo seu inesgotável carinho e amor nestes mais de 4 anos juntos. Sem dúvida, eles

me foram mais do que essenciais para perseguir meus sonhos e objetivos mesmo
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Resumo da Tese apresentada ao Programa de Pós-graduação em Astronomia do

Observatório Nacional/MCTI como parte dos requisitos necessários para a obtenção

do t́ıtulo de Doutor em Astronomia (D.Sc.)

TESTES OBSERVACIONAIS DA ISOTROPIA COSMOLÓGICA

Carlos Bengaly

Novembro/2016

Orientador: Jailson Alcaniz

Programa: Astronomia

Neste trabalho, analisamos a viabilidade da hipótese da isotropia cosmológica,

um dos pilares do Prinćıpio Cosmológico, a luz dos dados observacionais recen-

tes. Procuramos posśıveis assinaturas de violação dessa hipótese nas medidas de

distâncias das compilações mais recentes de Supernovas do tipo Ia, além da distri-

buição em grandes escalas angulares de objetos cósmicos, tais quais galáxias obser-

vadas no infravermelho e aglomerados de galáxias detectados via efeito Sunyaev-

Zeldovich. Empregamos métodos independentes de modelo cosmológico para reali-

zar as análises ao longo desse trabalho, comparando-as com simulações produzidas

sob condição da isotropia a fim de verificar posśıveis inconsistências que indicariam,

assim, potencial violação de isotropia cosmológica. Nenhuma sugestão de uma assi-

natura anisotrópica (a menos de bulk flows locais), todavia, foi detectada em nossas

análises uma vez consideradas as limitações das amostras observacionais considera-

das. Portanto, conclúımos, que um dos pressupostos mais fundamentais do modelo

cosmológico apresenta boa concordância com as observações astrof́ısicas dispońıveis

atualmente, além da expectativa de que levantamentos futuros possam determinar

se a isotropia cósmica, bem como a hipótese da homogeneidade, forneçam uma des-

crição válida do Universo observado.
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Abstract of Thesis presented to Observatório Nacional/MCTI as a partial fulfillment

of the requirements for the degree of Doctor in Astronomy (D.Sc.)

OBSERVATIONAL TESTS OF COSMOLOGICAL ISOTROPY

Carlos Bengaly

November/2016

Advisor: Jailson Alcaniz

Department: Astronomy

In this work, we probe the validity of the cosmological isotropy hypothesis, which

constitutes one of the main pillars of the Cosmological Principle, in the light of

current observational data. We search for possible signatures of isotropy violation

in the latest compilations of Type Ia Supernovae distance measurements, in addition

to the large angle distribution of cosmic objects such as galaxies observed in the infra-

red, and galaxy clusters detected via Sunyaev-Zeldovich effect. Model-independent

methods are adopted to perform our analyses throughout this work, comparing

them with simulations produced under the isotropy condition in order to verify

possible inconsistencies that might indicate a potential violation of the cosmological

isotropy. No significant suggestion for such anisotropic signal (except for local bulk

flows), nevertheless, has been detected in our analyses once we account for the

observational limitations and other systematics in simulated data sets. Therefore,

we conclude that one of the most fundamental assumptions of the Universe presents

good concordance with astrophysical observations currently available, and that we

expect that future surveys may be able to underpin whether the cosmic isotropy,

besides the homogeneity assumption, provide a valid (or invalid) description of the

observed Universe.
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4.4 Testes de significância estat́ıstica . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76

4.5 Resultados . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 78

4.5.1 Hubble-maps e q-maps . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 78

4.5.2 sigma-maps . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 81
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5.1 Introdução . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

5.2 Amostra observacional . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96

5.3 Metodologia . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97
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2.11 Distribuição espacial de galáxias observadas pelo SDSS. . . . . . . . . 30

2.12 Função de correlação de dois pontos (2PCF) das galáxias observadas
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6.2 Fração dispońıvel do céu para amostra WISE-2MASS com duas
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ou em p-values) de várias estimativas de dipolos na LSS. . . . . . . . 115

6.3 Testes de consistência do delta-map. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116

xv



Caṕıtulo 1

Introdução

Graças à intŕınseca curiosidade da espécie humana, tivemos o desenvolvimento

das Ciências naturais assim como da Matemática e da Filosofia, visando, assim,

explicar os fenômenos que ocorrem na natureza sob diferentes perspectivas e abor-

dagens. Relacionada a estes três ramos do conhecimento, a Cosmologia dedica-se

a explicar a origem, evolução e conteúdo do Universo, estando hoje mais firmada

no ramo das ciências naturais. Ainda que seus primeiros passos tenham sido dados

pelos filósofos pré-socráticos na Antiga Grécia, em torno de 2500 anos atrás, além

de avanços consideráveis alcançados por Galileu Galilei e Isaac Newton nos séculos

XVI e XVII, a Cosmologia moderna teve seu ińıcio apenas há aproximadamente um

século, através do advento da Teoria da Relatividade Geral (TRG) [152] que, funda-

mentada na ideia da equivalência entre a geometria do espaço-tempo e o conteúdo

material do Universo por meio de um formalismo covariante, explica a interação

gravitacional que domina a estrutura em grande escala do Universo. Esta teoria

desfruta, ainda hoje, o status de teoria de gravitação padrão, tendo sido bem suce-

dida nos experimentos realizados até então como pode ser conferido num trabalho

de revisão recente de [431]1.

Poucos anos depois da formulação da TRG, veio a primeira proposta de um mo-

delo cosmológico por parte do próprio Einstein [153]. Tal proposta consiste em um

Universo homogêneo e isotrópico, porém estático, onde a atração gravitacional exis-

tente entre os objetos que o constitui é contrabalançada por um agente geométrico

descrito por uma Constante Cosmológica λ, introduzido para garantir esta condição

estática. Entretanto, percebeu-se que seria necessário um ajuste fino muito grande

nesta quantidade para explicar um Universo estático, tornando-o inviável. Posterior-

mente, o matemático russo Alexander Friedman percebeu que, mesmo um Universo

constitúıdo apenas por matéria, poderia encontrar-se em expansão desacelerada,

não estando necessariamente em contração como Einstein presumiu anteriormente.

1O último fenômeno previsto pela TRG que ainda não havia sido observado, i.e., ondas gravi-
tacionais, foi anunciado no final de 2015 [2].
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Esta possibilidade foi inferida, observacionalmente, alguns anos depois nos traba-

lhos seminais liderados por Georges Lemâıtre [259, 260] e Edwin Hubble [210]2, que

obtiveram as primeiras evidências emṕıricas da expansão do Universo.

Ao considerar um Universo em expansão, podemos concluir que este evolui de um

estágio mais denso e mais quente no passado para um estado cada vez mais dilúıdo e

frio3. Retrocedendo cada vez mais no tempo, chegamos a um momento em que todo

o Universo situava-se em uma quase singularidade, com densidade e temperatura

quase infinitas. Acredita-se, então, que nestes estágios iniciais ocorreu um peŕıodo

de expansão acelerada, o qual conferimos o nome de inflação na literatura [43, 188,

274]. Através deste processo inflacionário primordial, podemos explicar o problema

da planura (ou seja, por que o Universo hoje é bastante plano), o problema do

monopolo magnético (ou seja, o motivo pelo qual não encontramos este objeto hoje

pelo Universo) e, principalmente, o problema do horizonte, que consiste na ideia de

que as perturbações de densidade primordiais apresentam valores semelhantes, i.e.,

flutuações da ordem de 10−5, mesmo em regiões que não encontram-se causalmente

conectadas depois deste processo inflacionário.

Uma vez ocorrido este processo inflacionário primordial, o subsequente resfria-

mento do Universo forneceu condições proṕıcias à śıntese primordial dos elementos

leves em seus primeiros minutos após a inflação, a qual chamamos de Nucleosśıntese

Primordial do Big Bang (BBN) [167, 168], onde aproximadamente 70% dos bárions

do Universo é composto por hidrogênio neutro, aproximadamente 25% deles corres-

ponde à Hélio, ao passo que outros elementos leves como isótopos do hidrogênio e Li7,

por exemplo, compõem os demais 5%. Este mesmo resfriamento, por sua vez, ga-

rantiu a existência de um fundo de radiação que permeia todo o Universo conhecida

como as Radiação Cósmica de Fundo (CMB, do inglês Cosmic Microwave Back-

ground) que, tendo sido descoberta experimentalmente por Penzias e Wilson [327],

consiste numa das provas observacionais mais contundentes da validade da TBB.

Comportando-se tal como um corpo negro de T = 2.725 K atualmente, ela decorre

do resfriamento cosmológico sob processo adiabático uma vez que a densidade desta

radiação decaiu para valores bem abaixo da densidade dos bárions, de modo a ocor-

2Hubble não concluiu a existência da expansão cosmológica neste trabalho, mas sim uma relação
linear entre velocidade de recessão e desvio para vermelho de galáxias distantes. Curiosamente,
Hubble superestimou a taxa de expansão do Universo em sua análise por um fator de 8, quase, ao
inferir que o brilho superficial destas galáxias era bem mais tênue do que são de fato. Notamos,
ainda, que Vesto Slipher obteve um resultado semelhante aproximadamente dez anos antes do que
Hubble, ainda que as observações empregadas por ele tenham deixado dúvidas ainda maiores sobre
a inferência da expansão cosmológica.

3Esta ideia de um Universo mais quente e denso no passado constitui, assim, a Teoria do Big
Bang (TBB), sendo ela a teoria mais aceita na comunidade cient́ıfica durante as últimas décadas
devido ao seu suporte observacional. Este termo foi alcunhado, originalmente, em tom de cŕıtica por
Fred Hoyle, que defendia um modelo cosmológico conhecido como modelo do estado estacionário no
final dos anos 1940s. Sua proposta, contudo, não satisfez os experimentos cosmológicos efetuados
anos depois, embora sirva hoje de relevância histórica.
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rer o desacoplamento entre eles. Tal processo permitiu, posteriormente, que estes

bárions formassem, posteriormente, os objetos astrof́ısicos como estrelas, galáxias e

aglomerados de galáxias que hoje constituem o Universo.

Entretanto, este cenário cosmológico acima descrito apresenta limitações. A pri-

meira delas consiste no fato de que o cenário de formação de estruturas cosmológicas,

a dinâmica das galáxias e o desvio da luz via lentes gravitacionais por objetos as-

trof́ısicos compactos, ou pelas estruturas em grande escala, exigem uma quantidade

de matéria no Universo maior do que realmente observada. A esta componente adi-

cional de matéria, confere-se o nome de matéria escura fria (cold dark matter, CDM),

onde o termo ”fria”e ”escura”vem, respectivamente, do fato de ser não-relativ́ıstica e

não apresentar interação eletromagnética em nenhum comprimento de onda, intera-

gindo apenas gravitacionalmente com a matéria bariônica4. Tal componente compõe

∼ 25% do conteúdo material do Universo, aproximadamente, sendo de natureza até

então desconhecida.

Além disto, no final dos anos 1990s, dois grupos obtiveram, independentemente,

que Supernovas do tipo Ia (SNe) muito distantes (ou seja, SNe com redshifts > 0.3)

encontravam-se menos brilhante do que seria esperado caso o Universo fosse com-

posto, inteiramente, por bárions e CDM. Este fenômeno pode ser explicado consi-

derando que o Universo encontra-se numa fase de expansão acelerada recente,

a qual pode ser atribúıda a uma componente exótica de equação de estado negativa

denominado energia escura, cuja candidata mais atraente consiste na Constante Cos-

mológica Λ, sendo ela responsável por aproximadamente 75% de toda a composição

material do Universo [332, 352]5. Assim, temos o modelo cosmológico padrão (MCP)

descrito pelo paradigma ΛCDM devido a duas componentes dominantes do Universo

hoje. Todavia, a Constante Cosmológica carece, ainda, de uma melhor motivação

f́ısica para sua explicação, pois caso a interpretemos como a densidade de energia

do vácu, encontramos que seu valor observacional é entre 50-120 ordens de grandeza

incompat́ıvel com o valor teórico esperado pela Teoria Quântica de Campos [23],

além do ajuste fino exigido para que ela alcance um valor comparável à densidade

de energia da CDM somente nos últimos bilhões de anos do Universo. Várias al-

ternativas ao ΛCDM foram propostas e investigadas, no entanto, nenhuma delas

mostrou-se mais satisfatória do que o ΛCDM para explicar os dados observacionais

4Hot dark matter (HDM), a exemplo de neutrinos, já foi proposta como explicação destes
fenômenos. Contudo, HDM não é capaz de explicar a estrutura em grande escala cosmológica
(LSS, do inglês large-scale structure) seguindo uma hierarquia onde estruturas menores formam-se
primeiro, dando assim origem a estruturas cada vez maiores. Objetos compactos pouco brilhantes,
a exemplo de anãs marrons, buracos negros etc. também não permitem explicar sozinhos o desvio
da luz observados através de lentes gravitacionais, necessitando assim recorrer à CDM para tal.

5Ainda que a ideia desta componente se assemelha ao modelo cosmológico de Einstein em 1917, a
interpretação moderna dela usual é associada à densidade de energia do vácuo, não tendo mais uma
interpretação geométrica. Vale notar, ainda, que Krauss e Turner obtiveram evidência marginal
para a presença desta componente em estimativas de idades de objetos antigos em 1995 [249].
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de SNe distantes [6, 11, 21, 28, 63, 88, 198, 301, 302, 329, 393].

Deste modo, muitos autores se dedicaram a testar os pilares do MCP como

posśıvel explicação desta aceleração cósmica recente. Dentre eles, vários consi-

deraram que a TRG atua apenas em ertos regimes, sendo então um limite para

uma teoria mais geral de gravitação. Ainda que nenhuma proposta tenha se so-

bressáıdo até o dado momento, a ideia permanece válida, onde levantamentos de

dados futuros poderão nos responder sobre a validade destas ideias com mais pre-

cisão [115, 247]. Por outro lado, parte da comunidade cient́ıfica voltou seus tra-

balhos para explorar uma hipótese tão ou mais fundamental do que a TRG, que

é o Prinćıpio Cosmológico (PC). Como dito antes, assume-se implicitamente que

o Universo deve ser estatisticamente homogêneo e isotrópico em grandes escalas6,

haja visto que estes pressupostos facilitam-nos a resolver as equações de campo gra-

vitacional e haja visto, também, que a inflação primordial deve remover assinaturas

anisotrópicas e inomogêneas em sua expansão acelerada. Ou seja, escalas a partir de

100−300 Mpc [118, 205, 258, 305, 367, 368, 379] dependendo da amostra em questão,

tendo um limite superior para esta escala calculado em 270 Mpc [438], embora os

trabalhos de [116, 161, 181, 394, 395] reportem estruturas cosmológicas maiores do

que a estimativa deste limite superior. Logo, o Universo não deve apresentar posições

ou direções privilegiadas, facilitando assim a resolução das equações de campo que

rege a TRG. No entanto, tais hipóteses ainda não foram completamente testadas

com observações cosmológicas devido à qualidade limitada delas mesmo hoje em

dia, ainda que algumas propostas abrindo mão da hipótese da homogeneidade já

foram lançadas como alternativas ao ΛCDM.

Alguns testes de isotropia estat́ıstica da CMB, por sua vez, apontaram posśıveis

violações da isotropia estat́ıstica cosmológica, embora algumas análises mais atu-

ais indiquem posśıveis vieses observacionais ou estat́ısticos como responsáveis por

este resultado [13, 377]. Testes semelhantes realizados com dados de estrutura em

grande escala e distâncias cosmológicas, por outro lado, apontaram apenas evidência

marginal de posśıveis violações do PC, mas novamente esbarrando nas limitações ob-

servacionais atuais. Considerando que estamos nos aproximando de uma era de pre-

cisão ainda maior na Cosmologia, as questões fundamentais sobre o que são matéria

e energia escura podem ser testadas com precisão inédita e inimaginável. Entre-

tanto, uma compreensão correta sobre estas componentes menos conhecidas só será

alcançada caso saibamos se hipóteses subjacentes ao MCP são válidas, de fato.

Esta tese se dedica, portanto, a colocar o PC à prova das observações cos-

mológicas mais recentes dispońıveis, concentrando-se especialmente na validade da

isotropia cosmológica, uma vez que esta hipótese pode ser diretamente testada via

dados observacionais, enquanto a hipótese de homogeneidade cósmica não é com-

6Nesta tese, chamamos escalas a partir de 100 Mpc de grandes escalas.
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pletamente validada através deles, como discutiremos ao longo desta tese. Se algum

resultado de posśıvel violação deste pressuposto for indicado com significância es-

tat́ıstica relevante, isto levaria então a uma reformulação completa do MCP, assim

como uma posśıvel reinterpretação das componentes desconhecidas do Universo,

i.e., matéria e energia escuras. Assim, organizamos a tese da seguinte forma: O

caṕıtulo 2 versa sobre as bases que fundamentam o MCP, bem como posśıveis testes

e v́ınculos que devem ser satisfeitos a fim de validar o PC, ao passo que o caṕıtulo 3

apresenta uma revisão dos testes de isotropia realizados na literatura com diferentes

observáveis O caṕıtulo 4, 5 e 6, por sua vez, constituem os resultados originais deste

trabalho, que se dedicam a realizar novos testes com dados de SNe (caṕıtulo 4) e

da estrutura em grande escala (caṕıtulo 5 e 6). Por fim, o caṕıtulo 7 apresenta

conclusões pertinentes aos resultados obtidos e apresentados nos três caṕıtulos ante-

riores, bem como perspectivas com respeito a este tema. Os resultados do caṕıtulo

4 podem ser conferidos, também, nos artigos [46, 47], ao passo que os resultados do

caṕıtulo 5 e 6 encontram-se, respectivamente, nas referências [49] e [48]. Indicamos,

ainda, a leitura de [109, 110, 177, 251, 277, 331, 436] para revisões sobre o status

observacional do PC.
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Caṕıtulo 2

O prinćıpio cosmológico e o

modelo cosmológico padrão

2.1 A métrica Friedmann-Lemâıtre-Robertson-

Walker

Nesta caṕıtulo, apresentaremos a métrica do espaço-tempo que descreve a

dinâmica do Universo no contexto do MCP, i.e., a métrica Friedmann-Lemâıtre-

Robertson-Walker (FLRW), explorando ainda algumas de suas propriedades obser-

vacionais.

2.1.1 Introdução

A fim de determinar a métrica gµν que nos fornece as distâncias e relógios

cósmicos com base tanto na TRG, quanto no PC, precisamos estabelecer como as

observações cosmológicas que fazemos são, de fato, efetuadas. Para tal, o painel

esquerdo da figura 2.1 fornece um quadro intuitivo sobre esta questão. Nele, O

corresponde a um observador e sua linha de mundo, i.e., sua trajetória ao longo da

variedadeM que constitui o espaço-tempo do Universo, sendo assim idealizado como

um observador fundamental (OF) que não apresenta movimento relativo ao fluido

cosmológico constitúıdo por galáxias e seus movimentos peculiares, encontrando-se

assim em queda livre. Ou seja, um OF enxerga posśıveis flutuações estatisticamente

isotrópicas na distribuição angular radiação e matéria do Universo, mas não um

momento de dipolo atribúıdo ao efeito Doppler decorrente de seu movimento nesta

distribuição.

Definido então este OF, dividimos o espaço-tempo em hipersuperf́ıcies de 3 di-

mensões definidas em um instante t constante no Universo (ou seja, hipersuperf́ıcies

do tipo espaço) que correspondem à Σt1, Σt2 e Σt3 nesta figura, tal como se fossem
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Figura 2.1: Painel esquerdo: Ilustração da variedade M do espaço-tempo, mos-
trando a linha de mundo de um OF O sobre esta variedade uma vez que ela encontra-
se fatiada em hipersuperficies em tempo constante Σt, tal como mostrado em [239].
Painel direito: Representação da mesma variedade, porém, para um conjunto de OFs
em duas hipersuperf́ıcies espaciais situadas em dois instantes diferentes de tempo
constantes, t1 e t2, conforme mostrado em [200].

fatias do Universo em diferentes instantes, onde o o ponto cuja linha do mundo do

OF O intercepta a hipersuperf́ıcie Σt2 é representado por p, cujos vetores tangenciais

e perpendiculares a este ponto são denotados por uµ e vµ, respectivamente. Contudo,

ressaltamos que esta figura em questão retrata apenas a linha de mundo de um único

observador fundamental, ou seja, um recorte em uma região do espaço-tempo. Tal

recorte pode ser generalizado ao imaginar que existem outros OFs cujas linhas de

mundo formam uma congruência no espaço-tempo que, por sua vez, interceptam-se

jamais em cada ponto do espaço-tempo a exceção, apenas, de algum ponto espećıfico

situado no infinito passado ou futuro. Isto constitui o chamado Postulado de Weyl

(PW), conforme apresentado no começo do caṕıtulo 14 de [200] e no painel direito

da figura 2.1.

Tendo estabelecido, assim, o PW e o fatiamento do espaço-tempo em diferentes

hipersuperf́ıcies tipo espaço, tal que as linhas de mundo dos OFs as atravessam em

diferentes momentos do Universo, independentemente uma da outra, podemos esta-

belecer o que representam, no contexto do espaço-tempo relativ́ıstico, os conceitos

homogeneidade e isotropia que definem o PC da seguinte forma: Homogeneidade

refere-se à noção de que, em cada instante t (ou seja, em cada hipersuperf́ıcie tipo

espaço mencionada anteriormente), o Universo parece estatisticamente o mesmo

para todos os OFs, sendo assim invariante sobre translações. Esta condição impõe,

portanto, que estas hipersuperf́ıcies sejam homogêneas. Matematicamente, isto sig-

nifica que, para dois pontos p, q ∈ Σt, existe uma transformação de coordenada (di-

feomorfismo) no espaço-tempo que leva p até q (e vice-versa) preservando a métrica

gµν . Por outro lado, isotropia diz que o Universo deve ser invariante sob rotações,
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logo, deve parecer o mesmo em todas as direções. Analogamente ao caso da ho-

mogeneidade, existe uma transformação de coordenadas para um OF situado em

p, uµ que leva um vetor perpendicular a p, vµ1 (tal qual vµ no painel esquerdo da

figura 2.1) até vµ2 deixando esta mesma métrica invariante.

Através da discussão acima, já pode-se obter um vislumbre da forma funcional

da métrica que descreve um espaço-tempo que obedece o PC. Considerando que o

instante t de cada OF é fornecido pelo tempo próprio ao longo de suas linhas de

mundo, além de denotar as coordenadas espaciais constantes ao longo destas linha

como (x1, x2, x3), podemos escrever um elemento de linha da forma

ds2 = c2dt2 − gijdxidxj , (2.1)

onde ds = cdt = dτ ao longo da linha de mundo em questão, já que dxi = 0 nela,

demonstrando o que foi afirmado antes. O quadrivetor velocidade deste OF é dado

por uµ = dxµ/dτ = (1, 0, 0, 0), ou seja, ortogonal às hipersuperf́ıcies tipo espaço que

definimos anteriormente e, por fim, que estas linhas de mundo satisfazem a equação

da geodésica dada por

d2xµ

dτ 2
+ Γµνσ

dxν

dτ

dxσ

dτ
= 0 , (2.2)

caso o śımbolo de Christoffel Γµ00 seja nulo, pois dx0

dτ
6= 0 e d2xµ

dτ2
= 0 ∀µ. Ou seja,

exige que Γµ00 = (1/2)gµν(2∂0g0ν−∂νg00) = 0, o que é satisfeito se g0i = 0 assim como

a sua matriz inversa, i.e., g0i = 0. Isto mostra que a forma funcional da métrica

apresentada na equação 2.1 é consistente com o que foi postulado anteriormente: que

o espaço-tempo pode ser dividido e fatiado conforme hipersuperf́ıcies do tipo espaço

que são atravessadas, ortogonalmente, por OFs cujas linhas de mundo situadas em

(x1, x2, x3), logo, constantes com o passar do tempo, seguem geodésicas no espaço-

tempo, mostrando assim que estes OFs podem ser interpretados como part́ıculas do

tipo tempo movimentando-se apenas sob ação da gravidade.

Assim, o elemento de linha 2.1 pode ser reescrito como:

ds2 = c2dt2 − S2(t)hijdx
idxj , (2.3)

onde S2(t) representa um fator de magnificação que evolui apenas com o tempo,

porém invariante no espaço tridimensional, assim respeitando a invariância direcio-

nal e translacional exigidas para um Universo espacialmente homogêneo e isotrópico,

enquanto hij corresponde à parte espacial da métrica que descreve este Universo.
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2.1.2 A métrica Friedmann-Lemâıtre-Robertson-Walker

Ainda que este elemento de linha apresentado em 2.3 já nos forneça uma fun-

cional rudimentar sobre a métrica gµν do Universo descrito pelo MCP valendo-se,

tão somente, de argumentos de simetria e da TRG, é necessário impor condições

mais severas sobre ele a fim de determiná-lo completamente. Para isto, preci-

samos definir qual a forma geral de uma métrica isotrópica e estática e, além

disso, sobre como podemos relacionar gµν com o tensor de Riemann Rijlk que

dita a curvatura do espaço-tempo. Desta maneira, consideramos que a isotropia

exige invariância rotacional e que as únicas quantidades invariantes sob rotação

das coordenadas xi são dados pelo produto escalar x · x, x · dx e dx · dx, onde

x ≡ (x1, x2, x3) = (r sin θ cosφ, r sin θ sinφ, r cos θ). Estas quantidades invariantes

sob rotação, portanto, são x·x = r2, x·dx = rdr e dx·dx = dr2+r2dθ2+r2 sin2 θdφ2.

Logo, uma métrica genérica sob estas condições é dada por:

dσ2 = C(r)(x · dx)D(r)dx2 = C(r)r2dr2 +D(r)(dr2 + r2dθ2 + r2 sin2 θdφ2) , (2.4)

sendo dσ2 o elemento de linha somente da parte espacial da métrica. Redefinindo

as funções arbitrárias C(r) e D(r) como B(r) → C(r)r2 + D(r) e, posteriormente,

r̄2 → D(r)r2, a equação 2.4 pode ser reescrita como

dσ2 = B(r̄)dr̄2 + r̄2(dθ2 + sin θ2dφ2) , (2.5)

onde podemos tomar r̄ → r e, desta expressão 2.5, obter uma métrica de um espaço-

tempo isotrópico tal qual:

ds2 = c2dt2 − dσ2 = c2dt2 −B(r)dr2 − r2(dθ2 + sin θ2dφ2) . (2.6)

Sabemos, ainda, que as conexões na TRG são definidas por

Γσµν =
1

2
gσρ(∂νgρµ + ∂µgρν − ∂ρgµν) , (2.7)

considerando

g11 = grr = −B, g22 = gθθ = −r2, g33 = gφφ = −r2 sin2 θ ; (2.8)

grr = −1/B, gθθ = −1/r2, gφφ = −1/(r2 sin2 θ) , (2.9)

os elementos não-nulos das conexões 2.7 são:

Γrrr = [1/(2B)]dB/dr, Γrθθ = −r/B, Γrφφ = −r sin2 θ/B, (2.10)
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além de:

Γθrθ = Γφrφ = 1/r, Γθφφ = −sinθ cos θ, Γφφφ = cot θ . (2.11)

Por sua vez, o tensor de Ricci Rµν pode ser obtido através das conexões 2.7 de acordo

com:

Rµν = ∂νΓ
σ
µσ − ∂σΓσµν + ΓρµσΓσρν − ΓρµνΓ

σ
ρσ , (2.12)

cujos únicos elementos não-nulos são:

Rrr = [−1/(rB)]dB/dr, Rθθ = (1/B)− 1− [r/(2B2)]dB/dr, Rφφ = Rθθ sin2 θ .

(2.13)

Falta, então, determinar a função arbitrária B. Para tal, podemos retornar ao fato

que a hipótese da homogeneidade e isotropia garantem que a métrica gµν seja invari-

ante sob transformações de coordenada. Isto significa que existe uma transformação

isométrica que obedece a seguinte relação [426]:

gµν(x) =
∂x′ρ

∂xµ
∂x′σ

∂xν
g′ρσ(x′) , (2.14)

ou seja, g′µν(y) = gµν(y) ∀y. Considerando que a transformação do sistema de

coordenadas x′µ para xµ ocorre de acordo com:

xµ = xµ + εξµ(x), |ε| � 1 . (2.15)

Podemos conferir em [426] que a transformação 2.14 fornece 0 = ξσ;ρ + ξρ;σ, onde

qualquer campo quadrivetorial ξσ(x) que satisfaz esta relação forma o vetor de Kil-

ling da métrica gµν , i.e., um campo vetorial que tem como propriedade fundamental

preservar as propriedades da métrica ao longo de uma variedade onde a métrica é de-

finida. Assim, a hipótese da homogeneidade garante que, se uma métrica apresenta

isometrias espaciais infinitesimais, ela então admite vetores de Killing que levam OF

situados em algum ponto nas hipersuperf́ıcies Σt a qualquer região delas, ou mesmo

em alguma outra Σt no passado ou futuro, preservando esta métrica subjacente.

Para a isotropia, vale algo semelhante: a métrica pode ser dita isotrópica se possui

isometrias infinitesimiais que deixam um observador situado em x fixo neste ponto,

mas que ξλ;ν relacionado a esta transformação leve-o para todos os pontos posśıveis.

Temos, assim, 6 vetores de Killing caracterizando esta métrica, consistente com o

número N(N + 1)/2 = 6 quando N = 3, valor do número de dimensões espaciais da

variedade M onde a métrica do espaço-tempo é definida. Por definição, portanto, a

métrica do espaço-tempo que obedece o PC é maximamente simétrica, exigindo
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assim apenas um número para caracterizá-lo: a curvatura K, que é constante em t

e independente das coordenadas espaciais.

Através dela, podemos relacionar a métrica com o tensor de curvatura Rijkl de

acordo com:

Rijkl = K(gikgjl − gilgjk) , (2.16)

enquanto o tensor de Ricci é dado por

Rjk = gilRijkl = Kgil(gikgjl− gilgjk) = K(δlkgjl− δllgjk) = K(gjk− 3gjk) = −2Kgjk .

(2.17)

Podemos, assim, relacionar os elementos não-nulos das conexões Γkij com Rij através

da expressão 2.17, tendo assim:

1

rB

dB

dr
= 2KB , (2.18)

1 +
r

2B2

dB

dr
− 1

B
= 2Kr2 . (2.19)

Resolvendo a equação diferencial 2.18:

− 1

B(r)
+ A = Kr2 ⇒ B(r) =

1

A−Kr2
, (2.20)

que, por sua vez, pode ser substitúıda na equação diferencial 2.19, permitindo assim

obter A, conforme:

1− A+Kr2 = Kr2 ⇒ A = 1 . (2.21)

Assim, finalmente, obtemos o elemento de linha de um espaço maximamente

simétrico tridimensional, que é dado por

dσ2 =
dr2

1−Kr2
+ r2dθ2 + r2 sin2 θdφ2 , (2.22)

ao passo que o elemento de linha do espaço-tempo quadrimensional, que incorpora

todas estas propriedades de simetria, é escrito como:

ds2 = c2dt2 − S2(t)

[
dr2

1−Kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θdφ2)

]
. (2.23)

Assumindo K 6= 0, podemos então reedefinir r como r → |K|1/2r, além de

k ≡ K/|K|, de modo que k ± 1. Assim, temos Kr2 → k|K|r2 = kr2 e dr2 →
dr2/|K|, o que nos permite redefinir um fator de escala tal qual a(t) ≡ S(t)/|K|1/2

no elemento de linha 2.23. Se K = 0, por sua vez, basta redefinir diretamente
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a(t) como a(t) = S(t). Deste modo, chegamos finalmente ao elemento de linha

da métrica Friedmann-Lemâıtre-Robertson-Walker (FLRW), que escreve-se

como:

ds2 = c2dt2 − a2(t)

[
dr2

1− kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θdφ2)

]
, (2.24)

onde a(t) denota uma quantidade de dimensão de distância, tal qual ds, cujas co-

ordenadas adimensionais (r, θ, φ) são coordenadas comóveis das galáxias (OFs) que

observam o Universo descrito por esta métrica, uma vez desprezando suas velocida-

des peculiares, ao passo que k = −1, 0, 1 corresponde ao fator de curvatura cujos

valores denotam, respectivamente, um Universo com curvatura aberta (hiperbólica),

plana ou fechada (esférica).

De posse da métrica 2.24, podemos obter as propriedades geométricas do

espaço-tempo FLRW para cada caso de k, como seguem:

Caso k = 1: Neste caso correspondente ao Universo com curvatura esférica, notamos

logo que o coeficiente dr torna-se singular quando r → 1. Assim, se faz necessário

introduzir uma nova coordenada radial, que denotaremos por χ, que relaciona-se

com r de acordo com

r = sinχ⇒ dr = cosχdχ = (1− r2)1/2dχ . (2.25)

Substituindo 2.25 em 2.24, a parte espacial deste elemento de linha fica reescrito

como:

dσ2 = a2[dχ2 + sin2 χ(dθ2 + sin2 θdφ2)] . (2.26)

Caso k = −1: Considerando o caso do Universo com geometria hiperbólica, a

coordenada radial χ relaciona-se com a coordenada original r tal qual:

r = sinhχ⇒ dr = coshχdχ = (1 + r2)1/2dχ , (2.27)

logo

dσ2 = a2[dχ2 + sinh2 χ(dθ2 + sin2 θdφ2)] . (2.28)

Podemos interpretar este espaço-tempo descrito pelo elemento de linha 2.28

como se estivesse imerso num espaço-tempo quadrimensional de Minkowski,

ao invés de Euclidiano, ao considerar w = a coshχ, x = a sinhχ sin θ cosφ,

y = a sinhχ sin θ sinφ, z = a sinhχ cos θ e dσ2 = dw2 − dx2 − dy2 − dz2 e

w2− x2− y2− z2 = a2, com 0 ≤ χ ≤ ∞, 0 ≤ θ ≤ π e 0 ≤ φ ≤ 2π. Analogamente ao
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Figura 2.2: Diagrama da propagação de luz ao longo do cone de luz passado [109].

caso anterior, a área superficial de esferas em um dado χ fixo vale A = 4πa2 sinh2 χ,

porém o volume total deste espaço é infinito.

Caso k = 0: No Universo FLRW plano, podemos redefinir, simplesmente, r = χ

por consistência, obtendo o elemento de linha espacial de acordo com:

dσ2 = a2[dχ2 + χ(dθ2 + sin2 θdφ2)] , (2.29)

que corresponde a um elemento de linha Euclidiano por si só, dado por x =

aχ sin θ cosφ, y = aχ sin θ sinφ, z = aχ cos θ tal que dσ2 = dx2 + dy2 + dz2. Tendo

estabelecido o elemento de linha da parte espacial da métrica FLRW para cada valor

de k, podemos reescrever 2.24 de uma maneira geral conforme:

ds2 = c2dt2 − a2(t)[dχ2 + S2(χ)(dθ2 + sin2 θdφ2)] , (2.30)

sendo S(χ) = sinχ se k = 1, S(χ) = χ se k = 0 e S(χ) = sinhχ se k = −1.

2.2 Base observacional para o Prinćıpio Cos-

mológico

Vimos nas seções anteriores deste caṕıtulo que o MCP tem como um de seus

principais pilares os pressupostos da isotropia e homogeneidade do espaço-tempo em

grandes escalas, algo usualmente assumido como verdadeiro, contudo, tais hipóteses

ainda precisam ser postas à prova com diferentes observáveis e diferentes metodo-

logia, além de maior rigor nestes testes, a fim de verificar o quão válidas (e a partir

de quais outros pressupostos ou a partir de qual escala) de fato são.
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A isotropia do Universo, i.e., sua invariância de acordo com rotações, pode ser

testada diretamente através das observações, uma vez que depende somente de da-

dos - ou informações que podem ser extráıdas deles - projetados na esfera celeste

em 2 dimensões. Entretanto, não podemos dizer o mesmo da hipótese da homo-

geneidade. No caso, percebe-se que observamos galáxias e outros objetos situados

em nosso cone de luz passado. Logo, efetuamos todos os cálculos cosmológicos com

dados observacionais que situam-se justo neste cone de luz, não nas hipersuperf́ıcies

espaciais situadas em um tempo constante. Isto cria um impedimento natural de

testar diretamente a homogeneidade do espaço-tempo, pois não temos acesso às va-

riações espaciais situadas ao longo de todas estas hipersuperf́ıcies em cada intervalo

de tempo cósmico t, mas apenas das regiões que situam-se diretamente em nosso

cone de luz passado até este tempo t de onde vem o sinal deste observável. Esta

situação é ilustrada na figura 2.2, onde podemos ver que temos acesso apenas parcial

à tais hipersuperf́ıcies.

Tendo em vista esta limitação fundamental, o que podemos fazer, então, é as-

sumir a validade do Prinćıpio Copernicano que, junto com a demonstração que a

isotropia em grandes escalas é válida, comprovaria, indiretamente, que o Universo

é de fato homogêneo em grandes escalas. Portanto, é essencial estabelecer quais

são as quantidades observacionais devem ser consistentes com isotropia a fim de

mostrar a validade desta hipótese e, a partir dáı, como podemos demonstrar a vali-

dade da homogeneidade cosmológica tendo em vista testes voltados para o Prinćıpio

Copernicano.

2.2.1 Observáveis necessários para garantir a validade do

Prinćıpio Cosmológico

No que diz respeito à isotropia, as revisões citadas anteriormente, i.e., [109, 110]

e especialmente [278] estabelecem que a base da isotropia cosmológica advem de:

• Isotropia da distribuição da matéria no cone de luz→ isotropia da geometria do

espaço-tempo: Quatro observáveis cosmológicos precisam estar de acordo com

isotropia para demonstrar que o espaço-tempo, também, deve ser isotrópico,

sendo eles: (i): distância de diâmetro angular; (ii): contagem de objetos

(number counts); (iii): fluxo de velocidades peculiares em massa (bulk flows);

(iv): lentes. A quantidade (i) e (iv) dizem respeito à métrica subjacente à

geometria do espaço-tempo, enquanto as outras duas determinam a isotropia

da densidade da matéria e velocidades peculiares, i.e., os pontos (ii) e (iii),

respectivamente1. Assim, se um observador que enxerga isotropia da distri-

1No caso, assume-se implicitamente que a TRG é a teoria correta que descreve interações
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buição da matéria por meio destes observáveis dentro de suas limitações, a

isotropia do espaço-tempo é então demonstrada.

• Isotropia da CMB para um único observador: Se mostrada que a CMB é

isotrópica para um observador, i.e., que a distribuição de sua radiação (ou

seja, o dipolo e quadrupolo de ∆T além do monopolo dado pela temperatura

média T0, que evolui temporalmente tal qual T = T0(1 + z), ou do dipolo

Doppler atribúıdo ao nosso movimento peculiar em sua direção) permanece a

mesma ao longo da linha de mundo deste observador em questão, a geometria

do espaço-tempo é isotrópica considerando que a distribuição de matéria do

Universo, conforme discutida no item anterior, apresenta consistência com

isotropia.

Por sua vez, a base observacional da homogeneidade cosmológica pode ser esta-

belecida através de:

• Isotropia da distribuição da matéria para todos os observadores → métrica

FLRW

• Isotropia das distâncias cosmológicas a O(z3) para todos os observadores

• Isotropia completa (ou mesmo parcial) da CMB para todos os observadores

A primeira destas afirmações trata-se de uma generalização do ponto concernente

a isotropia do espaço-tempo a partir da invariância direcional da matéria discutido

anteriormente. Quanto ao segundo item, detalhes sobre sua demonstração podem

ser conferidos em [277] e especialmente em [110? ], ao passo que o terceiro item é

demonstrado também em [110], além de [151].

Ou seja: uma vez que a hipótese isotrópica se mostra válida e que todos os

observadores, estatisticamente, enxergam a mesma isotropia presente na distribuição

da matéria e radiação cosmológica (considerando, ainda, um fluido do tipo perfeito

como agente responsável pela expansão acelerada tardia no Universo, como o caso

de Λ), logo, assumindo implicitamente que o Prinćıpio Copernicano é uma hipótese

válida também, demonstra-se que o Universo é então descrito pela métrica FLRW.

Assim, o Universo está de acordo com os pressupostos da isotropia e homogeneidade

cosmológicas, levando em conta a limitação fundamental discutida anteriormente

quanto a um teste definitivo da homogeneidade espacial. Testes propostos para

averiguar se o Prinćıpio Copernicano é, de fato, uma hipótese válida, podem ser

encontrados justo em [109, 110, 277]. Porém, ressaltamos que a ideia central da

gravitacionais. Contudo, testes da TRG e de qualquer modelo alternativo à mesma, contanto que
sejam teorias métricas, só podem ser realizados uma vez que se assume a forma da geometria do
espaço-tempo.
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tese é a validade da isotropia cosmológica, sendo assim, não nos concentraremos em

descrever tais testes, mas sim referir o leitor interessado para estas referências onde

eles são apresentados e discutidos.

2.3 O modelo cosmológico padrão (MCP)

A partir da definição e interpretação geométrica de um Universo descrito pela

métrica FLRW, podemos obter quantidades e equações cosmológicas cruciais para

determinar a dinâmica do Universo, tal como descrito nesta seção.

2.3.1 Cosmografia: Redshift, Constante de Hubble e o

parâmetro de desaceleração

Uma das quantidades observacionais mais importantes consiste no desvio para

o vermelho de objetos astrof́ısicos distantes, i.e., redshift. Sua importância se deve

ao fato destes objetos encontrarem-se em recessão com relação à nós (e vice-versa)

devido à expansão do Universo (cujos maiores detalhes serão apresentados logo adi-

ante). Entretanto, podemos obter o redshift mesmo sem definir como se dá esta

expansão cosmológica. Para isto, podemos nos valer do fato que fótons seguem

geodésicas nulas no espaço-tempo, i.e., ds = 0, além de dθ = dφ = 0 ao longo da

trajetória do fóton2, temos cdt = a(t)dχ. Logo:∫ to

te

cdt

a(t)
=

∫ χe

0

dχ , (2.31)

onde te e to denotam o instante onde o fóton é emitido e observado de um deter-

minado objeto cosmológico. Considerando dois pulsos de luz emitidos em te + δte e

to + δto, obtemos, da equação 2.31, a seguinte expressão:∫ te+δte

te

cdt

a(t)
=

∫ to+δto

to

cdt

a(t)
. (2.32)

Assumindo que δte e δto são despreźıveis frente à taxa de expansão o Universo,

as integrais em ambos os lados de 2.32 nos dão δte/a(te) = δto/a(to), o que pode ser

relacionado com a frequência destes pulsos luminosos emitidos e recebidos conforme

δti = 1/νi. Assim:

νea(te) = νoa(t0)⇒ a(t0)

a(te)
=
νe
ν0

≡ 1 + z , (2.33)

sendo z o redshift deste objeto.

2Ver seção 14.8 de [200] sobre este ponto
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Outro ingrediente cosmológico essencial é a Constante de Hubble, H0, que nos

fornece a taxa de expansão do Universo no momento presente. Podemos obtê-lo

através da expansão do fator de escala a(t) em torno do tempo cósmico presente,

denotado daqui em diante de t0, ao considerar o caso de um objeto astrof́ısico não

muito distante de nós, z � 1, que emite pulsos luminosos em um instante t (equi-

valente à te no caso anterior), ou seja [98, 419]:

a(t) = a(t0)− (t0 − t)ȧ(t0) + (1/2)(t0 − t)2ä(t0) +O(3) . (2.34)

Nesta equação 2.34, truncamos a série na terceira ordem, aproximação válida

para objetos com z � 1. Deste modo, obtemos que (t0− t)3 � 1, onde a quantidade

(t0− t) corresponde ao lookback time, i.e., quantidade que denota a diferença entre a

idade cósmica hoje e a idade cósmica no momento que o fóton é emitido do objeto.

Através de 2.34, podemos identificar o parâmetro de Hubble como

H(t) ≡ ȧ(t)

a(t)
, (2.35)

enquanto o último termo do lado direito de 2.34 pode ser interpretado em termos

da taxa de aceleração da expansão cosmológica tradicionalmente descrita em termos

do parâmetro de desaceleração q(t), definido como

q(t) ≡ − ä(t)a(t)

ȧ2(t)
, (2.36)

onde o sinal de menos na relação 2.36 corresponde a um Universo sob expansão

acelerada.

2.3.2 Idades e distâncias densidades cosmológicas

De posse da definição de redshift em 2.33, podemos escrevê-lo em função destas

quantidades recém estabelecidas, ou seja,

z =
a(t0)

a(t)
− 1 =

[
1− (t0 − t)H0 −

1

2
(t0 − t)2q0H

2
0 +O(3)

]−1

− 1 . (2.37)

Como (t0−t)� t0, podemos expandir o lado direito de 2.37 da forma (1−x)−1 ≈
1 + x + x2 + O(3). Sendo x ≡ (t0 − t)H0 − (1/2)(t0 − t)2q0H

2
0 , isto permite que a

equação 2.37 possa ser reescrita conforme:

z = (t0 − t)H0 + (t0 − t)2
(

1 +
q0

2

)
H2

0 +O(3) . (2.38)

Esta série 2.38, por sua vez, pode ser invertida. Assim, podemos escrever o
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lookback time em função de z. Sendo o primeiro coeficiente da série em (t0 − t)

dada por B1 = b−1
1 e o segundo coeficiente B2 = −b−3

1 b2. Considerando z tal qual

z = b1(t0 − t) + b2(t0 − t)2, logo, t0 − t = B1z + B2z
2. Identificando os coeficientes

bi com b1 = H0 e b2 = (1 + q0/2)H2
0 , temos então:

t0 − t =
1

H0

[
z −

(
1 +

q0

2

)
z2 +O(3)

]
. (2.39)

A partir da equação 2.39, podemos calcular qual o valor da coordenada radial

χ onde situa-se o objeto astrof́ısico que emitiu tais pulsos luminosos. Tal quanti-

dade, naturalmente, depende dos parâmetros q0 e H0 que caracterizam a cinemática

cosmológica na escala compreendida entre nós e este objeto, sendo assim definida

por:

χ =

∫ t0

t

cdt

a(t)
=

c

a0

∫ t0

t

dt [1− (t0 − t)H0 +O(2)]−1 , (2.40)

onde a0 = a(t0). Omitimos o termo da ordem de O(2), desta vez, pois a integral

deste termo em t fornece um termo em terceira ordem em χ, que deve ser muito

pequeno conforme estabelecido anteriormente. Novamente usando (1−x)−1 ≈ 1+x,

a integral 2.40 acima resulta em:

χ =
c

a0

[
(t0 − t) +

q0

2
H0 +O(3)

]
. (2.41)

Substituindo, agora, o lookback time 2.39 na expressão da coordenada radial

comóvel 2.41, obtemos:

χ =
c

a0H0

[
z − 1

2
(1 + q0)z2 +O(3)

]
. (2.42)

Da expressão 2.42, podemos definir a distância própria tal que

d = a0χ , (2.43)

que vale d ≈ c(t0 − t) para qualquer objeto astrof́ısico não muito distante da Via

Láctea. Neste caso, 2.38 pode ser descrita satisfatoriamente só com termos em

primeira ordem do lookback time (t0 − t), z ≈ (t0 − t)H0, logo, a Lei de Hubble

v ≈ cz nos fornece

v ≈ cz = c(t0 − t)H0 = H0d , (2.44)

relacionando assim distâncias cosmológicas até estes objetos com o seu respectivo

redshift que, então, permite obter uma estimativa local da Constante de Hubble H0

e determinar a taxa com que o Universo expande-se dentro do contexto do MCP.

Podemos, ainda, obter a taxa de expansão cosmológica em qualquer época t −
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t0 � 1. Para tal, é onveniente defini-la em termos do redshift z, por se tratar de

uma quantidade observável diferentemente de a(t) ou mesmo t. Usando 2.35, 2.34

e 2.39, temos, portanto:

H(z) = H0[1 + (1 + q0)z −O(2)] , (2.45)

que pode ser relacionada com a variação infinitesimal do redshift de um dado objeto

durante um intervalo de tempo dt da seguinte forma:

dz = d(1 + z) =
a0

a
d = −a0

a
ȧdt = −(1 + z)H(z)dt . (2.46)

Esta quantidade dz em 2.46 nos fornece uma expressão geral para o lookback

time (t0 − t) conforme:

t0 − t =

∫ t0

t

dt =

∫ z

0

dz

(1 + z)H(z)
. (2.47)

Logo, de posse de 2.47, a coordenada radial comóvel escreve-se como:

χ =

∫ t0

t

cdt

a(t)
=

c

a0

∫ z

0

dz

H(z)
. (2.48)

Até o momento, estabelecemos como são calculados quantidades fundamentais

cosmológicas, a exemplo de distâncias até objetos muito próximos, da passagem do

tempo compreendida entre a emissão e observação de seus sinais, bem como a taxa

com que o Universo se expande em cada instante de sua história. É posśıvel defi-

nir estas quantidades uma vez estabelecidos parâmetros cosmológicos fundamentais

como H0 e q0, além da quantidade observável z. Contudo, tanto a coordenada radial

comóvel χ quanto a distância própria d não podem ser medidas observacionalmente,

por não situarem-se no cone de luz, embora z possa. Precisamos, deste modo, defi-

nir distâncias que podem, de fato, relacionar-se com observáveis cosmológicos, sendo

elas a distância de diâmetro angular, dA, e a distância de luminosidade, dL.

A primeira destas distâncias, i.e., dA, pode ser estabelecida através de réguas

ou barras padrões ou padronizadas no Universo, que correspondem a objetos com

tamanho ou diâmetro caracteŕıstico. Deste modo, podemos medir a distância entre

nós e tal objeto, sabendo que esta estimativa não deve ser afetada por posśıveis

variações de suas caracteŕısticas, ou seja:

dA =
l

∆θ
. (2.49)

O painel esquerdo da figura 2.3 ilustra a geometria associada a esta definição.

Nela, l representa o diâmetro próprio deste objeto (ou seja, o diâmetro medido em

seu referencial de repouso) e ∆θ consiste na variação angular compreendida entre o
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Figura 2.3: Painel esquerdo: Geometria associada à distância de diâmetro angular
dA. Painel direito: Coordenadas do espaço-tempo associada à definição de dA.
Ambas as figuras foram retiradas de [200].

Figura 2.4: Geometria associada à distância de luminosidade dL. Figura também
retirada de [200].

observador e o objeto, enquanto dA fornece a distância de diâmetro angular entre

ele e o observador.

Podemos relacionar dA com a coordenada radial comóvel, redshift e outras quan-

tidades pertinentes através do seguinte argumento: consideremos, então, dois fótons

que chegam até nós em um dado instante t0, ambos emitidos em te a partir de uma

fonte extensa (diâmetro l) situada num conjunto de coordenadas χ, como mostra

o painel direito da figura 2.3. Nesta configuração, o diâmetro do objeto l pode ser

obtido por:

l = a(te)S(χ)∆θ , (2.50)

cuja definição de S(χ) encontra-se em 2.30. Aplicando a equação 2.50 em 2.49:
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dA = a(te)S(χ) = a(t0)
a(te)

a(t0)
S(χ) =

a(t0)S(χ)

1 + z
. (2.51)

Já a distância de luminosidade, dL, pode ser obtida considerando um objeto

cujo brilho não varia significantemente de acordo com suas propriedades intŕınsecas

(sendo assim chamado de vela padrão ou padronizável ), mas tão somente de acordo

com a distância que ele situa-se de nós. Esta luminosidade, denotada por L (medida

em energia/unidade de tempo), pode ser relacionada por definição com o fluxo do

objeto em questão via F = L/(4πd2), logo:

dL =

(
L

4πF

)1/2

. (2.52)

Podemos visualizar a geometria de sua definição no painel esquerdo de 2.4. Ana-

logamente ao caso de dA, podemos obter, através dela, uma expressão para dL no

contexto do Universo FLRW. Para tal, considera-se a luminosidade L(t) de um ob-

jeto localizado em χ emitindo fótons num instante te, os quais são recebidos pelo

observador O em t0 sob uma área superficial

A = 4πa2(t0)S2(χ) , (2.53)

seguindo a definição de área superficial da sub-seção anterior. Sabendo que a

frequência dos fótons é modificada entre O e E conforme a definição de redshift

dada em 2.33, ν0 = νe/(1 + z), a luminosidade L(t) deste objeto, definida em ener-

gia/tempo, para O, é dada por:

L(t0) =
hplν0

τ0

=
hplνe

τe(1 + z)2
=

L(te)

(1 + z)2
. (2.54)

De posse da relação 2.54, o fluxo dos fótons deste objeto compreendido sob uma

área A, segundo a equação 2.53, escreve-se como:

F (t0) =
L(te)

4π[a0S(χ)](1 + z)2
. (2.55)

Logo, a distância de luminosidade dL em 2.52 vale:

dL = a0S(χ)(1 + z) . (2.56)

2.3.3 Equações de campo cosmológicas

Nas sub-seções anteriores, mostramos como são a cinemática e geometria do

espaço-tempo descrito pela métrica FLRW. Todavia, precisamos ainda mostrar como

é a sua dinâmica, o que será feito ao longo desta seção, dentro do paradigma do mo-
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delo padrão de Cosmologia (MCP). Para este fim, precisamos empregar a equação

de campo gravitacional na presença de matéria e energia das componentes que per-

meiam o Universo, i.e., matéria bariônica, matéria escura fria (CDM) e Constante

Cosmológica Λ. Esta equação de campo é dada por:

Gµν = Rµν −
1

2
gµνR + Λgµν = −κTµν , (2.57)

onde κ ≡ 8πG/c4, G representa a Constante gravitacional Newtoniana, T = gµνTµν

e R = gµνRµν . Esta equação 2.57 pode ser reescrita como:

Rµν = −κ
(
Tµν −

1

2
gµνT

)
+ Λgµν . (2.58)

A equação 2.58 pode ser obtida ao multiplicarmos a equação 2.57 por gµν , con-

siderando que gµνgνρ = δµρ , transformando-a em sua forma escalar

−R + 4Λ = −κT , (2.59)

que, em seguida, é multiplicada por −(1/2)gµν , fornecendo então:

1

2
gµν − 2Λgµν =

1

2
κgµνT , (2.60)

de forma que, somando a expressão 2.60 com 2.57, obtemos 2.58.

Considerando que o conteúdo material do Universo pode ser descrito por um

fluido do tipo perfeito, logo, ausente de cisalhamento e condução de calor, podemos

escrever seu tensor de energia e momentum (TEM) como

Tµν = (ρ+ P/c2)uµuν − Pgµν , (2.61)

onde as densidades materiais ρ e a pressão P dependem apenas do tempo, não da

posição em si, uma vez assumido a validade do PC.

Como visto anteriormente, a quadrivelocidade deste fluido é dada por u = [uµ] =

(1, 0, 0, 0) = δµ0 . Sabendo que este quadrivetor tem suas componentes definidas

conforme

uµ = gµνδ
ν
0 = gµ0 = c2δ0

µ , (2.62)

temos que 2.61 toma a seguinte forma:

Tµν = (ρ+ P/c2)c2δ0
µδ

0
ν − Pgµν . (2.63)

Para obter T = T µµ , podemos contrair 2.61 com sua versão contravariante, T µν =

(ρ+ P/c2)uµuν − Pgµν . Sabendo que uµuµ = c2, então o traço do TEM T pode ser

escrito como:

22



Figura 2.5: Painel esquerdo: Distância de luminosidade dL (dada em unidades de
H0/c) em função do redshift z. Painel direito: Parâmetro de Hubble H(z), também
em função de z. Estes três gráficos foram obtidos considerando um modelo cos-
mológico ΛCDM com Ωm = 0.3, H0 = 70 km/s/Mpc e Ωk = 0.0 nas curvas pretas,
Ωk = +0.1 nas vermelhas tracejadas) e Ωk = −0.1 nas azuis pontilhadas.

T = (ρ+ P/c2)c2 − pδµµ = ρc2 − 3P . (2.64)

De posse das equações 2.63 e 2.64, que fornecem o lado direito da equação de

campo 2.57, além da definição das conexões via equação 2.7 que, por sua vez, provê

o tensor de Ricci no lado esquerdo da equação de campo definido conforme 2.12,

obtemos então:

3ä/a = −(1/2)κ(ρc2 + 3P )c2 + Λc2 , (2.65)

aä+ 2ȧ2 + 2ck2 = −[(1/2)κ(ρc2 − P )c2 + Λ]c2a2 . (2.66)

Através de 2.65 e 2.66, chegamos às equações de campos cosmológicas dadas

por:

ȧ2 =
8πG

3
ρa2 +

1

3
Λc2a2 − c2k ; (2.67)

ä = −4πG

3
(ρ+

3P

c2
)a+

1

3
Λc2a2 . (2.68)

Tais equações podem ser re-organizadas a fim de fornecerem a equação de Fri-

edmann e equação de aceleração3, sendo elas definidas por:

3Muitas vezes a equação 2.68 é referida na literatura como equação de Raychadhouri.
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Figura 2.6: Painel esquerdo: Distância de luminosidade dL (dada em unidades de
H0/c) em função do redshift z. Painel direito: Parâmetro de Hubble H(z), também
em função de z. Estes três gráficos foram obtidos considerando um modelo cos-
mológico wCDM plano com Ωm = 0.3, H0 = 70 km/s/Mpc e w = −1 nas curvas
pretas (ou seja, ΛCDM), w = −0.75 nas vermelhas tracejadas) e w = −1.25 nas
azuis pontilhadas.

Figura 2.7: Painel esquerdo: Distância de luminosidade dL (dada em unidades de
H0/c) em função do redshift z. Painel direito: Parâmetro de Hubble H(z), também
em função de z. Estes três gráficos foram obtidos considerando um modelo cos-
mológico CPL plano com Ωm = 0.3, H0 = 70 km/s/Mpc, wo = −1, wa = 0.0 nas
curvas pretas (ou seja, ΛCDM), wa = +0.3 nas vermelhas tracejadas) e wa = −0.3
nas azuis pontilhadas.

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ− kc2

a2
; (2.69)

Ḣ −H2 =
ä

a
= −4πG

3

(
ρ+

3P

c2

)
. (2.70)
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Precisamos, ainda, dizer como as componentes materiais que constituem o

fluido do tipo perfeito cosmológico comportam-se, dando assim a forma final das

equações 2.69 e 2.70. Isto pode ser obtido através da equação de movimento deste

fluido idealizado, uma vez que o TEM se conserva neste caso, fornecendo assim:

∇µT
µν = ∂νT

µν + ΓµβνT
βν + ΓνβνT

µβ = 0 . (2.71)

Tal condição fornece a equação de continuidade de um fluido relativ́ıstico, sendo

ela dada por:

ρ̇+ 3
ȧ

a

(
ρ+

P

c2

)
= 0 . (2.72)

Assumindo que as componentes materiais que descrevem o fluido cosmológico

satisfazem a equação de estado P = wρc2, a equação 2.72 nos fornece

d(ρa3)

da
= −3a2P

c2
= −3wρa2 . (2.73)

Integrando a equação 2.73, temos então:

ρ ∝ a−3(1+w) . (2.74)

Considerando que w ' 0 para matéria bariônica e CDM, na aproximação de

poeira, que w = 1/3 para matéria relativ́ıstica (fótons e neutrinos) e que w = −1

para Λ, podemos definir uma quantidade chamada de parâmetro de densidade

para cada uma destas componentes i, definida por Ωi ≡ ρi/ρc, onde ρc ≡ 3H2
0/(8πG)

para i correspondendo à radiação, matéria bariônica e CDM. Ωk, por sua vez, é

definido como Ωk ≡ −kc2/H2
0 , ao passo que ΩΛ = Λc2/(3H2

0 ). Tomando ainda a

definição de redshift da equação 2.33, temos (1 + z) ∝ a−1, assim a equação de

Friedmann 2.69 chega a uma forma mais direta, isto é:(
H

H0

)2

= Ωr(1 + z)4 + Ωm(1 + z)3 + Ωk(1 + z)2 + ΩΛ , (2.75)

onde Ωk = (1 − Ωm − Ωr − ΩΛ). Assim, dispondo de observações de H(z) ou das

distâncias dA = c(1 + z)−1
∫ z

0
dz′/H(z′), bem como dL = c(1 + z)

∫ z
0
dz′/H(z′), onde

todas estas dependem destas quantidades Ωi, além do redshift z em que elas foram

efetuadas, podemos estimar a Constante de Hubble H0 bem como os parâmetros de

densidade do conteúdo material cósmico4.

4Se o Universo apresenta curvatura não-nula, temos então a distância radial comóvel d =
[c/
√

(Ωk)] sinh
√

(Ωk)
∫ z

0
dz′/H(z′) se Ωk > 0, logo, curvatura aberta, enquanto o caso da cur-

vatura fechada, ou esférica, fornece d = [c/
√

(|Ωk|)] sin (
√

(|Ωk|)
∫ z

0
dz′/H(z′) se Ωk < 0. Uma
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Figura 2.8: Painel esquerdo: Diagrama de Hubble, µ(z), das SNe que constituem a
compilação Union2.1, conforme apresentada em [393]. Painel direito: Idem para a
compilação JLA, cuja fonte da figura é o artigo de [63].

Por fim, notamos ainda que a equação 2.75 é modificada levemente na presença

de um fluido genérico de equação de estado w = cte no tempo e no espaço, atuando

assim como energia escura, bem como casos onde assume-se uma forma funcional

para w tal qual w(z) = wo + waz/(1 + z), como propuseram [106, 269]5, sendo a

equação de Friedmann de ambos os casos, respectivamente, dadas por:

(
H

H0

)2

= Ωr(1+z)4 +Ωm(1+z)3 +Ωk(1+z)2 +ΩDE(1+z)3(1+wo+wa)e
−3wa
(1+z) . (2.76)

Geralmente, infere-se o valor dos parâmetros ditos anteriormente em conjunto

com {wo, wa}, como ocorre no caso de 2.76. Exemplos de como dL e H(z) se compor-

tam sob variação dos parâmetros cosmológicos que caracterizam um modelo ΛCDM,

como o caso de Ωk, são mostrados na figura 2.5, enquanto variações destas mesmas

quantidades sob hipótese do modelo wCDM para diferentes valores de w (no caso,

basta fixar wa = 0 na equação 2.76 para calcular distâncias e taxas de expansão

H(z) para este caso), ou quando assumimos o modelo CPL para valores diferentes

de wa, podem ser conferidas, respectivamente, nos dois painéis que compõem as

figuras 2.6 e 2.7.

2.3.4 Sondas observacionais do MCP

Nesta seção, discutiremos as principais sondas cosmológicas do ponto de vista

de seus aspectos observacionais, além dos resultados mais recentes que demonstram

revisão interessante concernindo definição de distâncias, idades e volumes cosmológicos pode ser
conferida em [204].

5Tal parametrização da equação de estado da energia escura é chamada de CPL, devido a
inicial dos autores Chevallier-Polarski, além da contribuição posterior de Linder, que propuseram
esse ansatz.
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Figura 2.9: Painel dieito: Amostra observacional de 18 medidas H(z) compiladas
em [301] via idade diferencial de galáxias, compreendendo uma escala de 0 < z < 1.8.
Medidas de H(z) vindas do modo radial de BAO também aparecem na figura. Painel
dieito: Uma atualização de 2016 da amostra anterior, agora abrangendo 0 < z < 2
e compreendendo 30 medidas de H(z).

a validade do MCP:

Supernovas do tipo Ia (SNe): Como mostrado na seção anterior, as

medidas de módulo de distância destes objetos correspondem a um dos testes

mais diretos e poderosos de modelos cosmológicos, dada a relação direta entre a

distância de luminosidade dL e o redshift z que, por sua vez, são conectados através

dos parâmetros cosmológicos que caracterizam a evolução do background de um

determinado modelo. Enquanto os trabalhos pioneiros de [352] e [332] dispunham

de 55 e 42 SNe para análise, respectivamente, as duas compilações mais recentes,

como a Union2.1 [393] e Joint Light-curve Analysis (JLA) [63] possuem 580 e 740

objetos, respectivamente, abrangendo 0.015 < z < 1.5, aproximadamente. Os dados

que compõem estas duas últimas compilações encontram-se na figura 2.8. Nota-se,

ainda, no painel direito desta mesma figura, a diferença residual entre a medida de

µ destas SNe e o valor previsto pelo MCP, µΛCDM .

Idade diferencial de galáxias: Na figura 2.9, mostramos os dados de H(z)

versus z obtidos através da idade diferencial de galáxias via

H(z) = [−1/(1 + z)]dz/dt ' [−1/(1 + z)]∆z/∆t . (2.77)

Tais valores são geralmente obtidos através de modelos de evolução da śıntese de

populações estelares em cada galáxia, uma vez considerando que tais galáxias evo-

luem passivamente, i.e., não formam mais estrelas, tais como discutidos em [300, 302]

com maiores detalhes. Análises mais antigas utilizavam medidas diretas de t(z), ou

do lookback time [t0− t(z)] obtidas através de métodos semelhantes. Contudo, como
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Figura 2.10: Painel esquerdo: Mapa das flutuações de temperatura da CMB dados
em µK após a aplicação das limpeza dos contaminantes galácticos. Painel direito:
Espectro de potência deste mapa, que é obtido por meio da expansão dos ∆T/T em
harmônicos esféricos.

mostrado em [142, 143], estes dados apresentam a inconveniência, digamos, de li-

dar com um parâmetro extra, que trata-se do tempo de incubação das galáxias (ou

seja, o tempo que levou para elas formarem-se), o qual é desconhecido. Geralmente

assume-se que tal processo demorou em torno de 1 bilhão de anos, contudo, o pro-

cesso mais comum é efetuar uma marginalização anaĺıtica sobre tal parâmetro [143].

Já uma vantagem significativa dos dados de H(z) sobre t(z) vem do fato da primeira

quantidade se relacionar diretamente com os parâmetros que a descreve, enquanto

a segunda envolve, ainda, uma integral do inverso da primeira quantidade.

Assim, torna-se naturalmente mais fácil estimar os valores viáveis des-

tes parâmetros com H(z), sendo este o motivo pelo qual alguns trabalhos,

como [301, 302], tem empregado esforço em aumentar o número de pontos de suas

amostras, como pode ser visualizado na figura 2.9. Além disto, há um grande

esforço na comunidade em obter o modo radial do BAO, o que permite, também,

estimativas de H(z) que podem servir para o mesmo propósito, embora deva-se

frisar que este método seja dependente de um modelo cosmológico fiducial para a

extração deste sinal.

Radiação cósmica de fundo em micro-ondas: Enquanto os dados de SNe

e H(z) dizem respeito à evolução do background de um certo modelo, a radiação

cósmica de fundo em micro-ondas (em inglês: Cosmic Microwave Background, CMB)

permitem impor v́ınculos sobre os parâmetros cosmológicos através da escala das

perturbações acústicas que ocorriam anterior ao desacoplamento entre os fótons e

bárions no plasma primordial [76, 324]. Tal cenário deixou assinaturas caracteŕısticas

no espectro de potência de suas flutuações de temperatura, i.e., os picos que podem
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ser vistos no painel direito da 2.10, cujo primeiro e maior destes picos apresenta

dependência do modelo cosmológico subjacente de acordo com:

`A =
π

θA
= π

(1 + zdes)dA(zdes)

rs(zdes)
, (2.78)

cujo dA é dada pela expressão t́ıpica da distância de diâmetro angular, ao passo

que zdes denota o redshift onde ocorre o desacoplamento entre fótons e bárions (zdes '
1089.94 ± 0.42 segundo [11]) e rs(zdes) corresponde à escala do horizonte acústico

neste mesmo redshift, dada por

rs(zdes) =
c√
3H0

∫ ∞
zdes

dz√
1 +RsE(z)

(2.79)

sendo Rs = (3ωb)/(4ωγ), ωi ≡ Ωih
2 e E(z) ≡ H(z)/H0. Tal quantidade, mos-

trada na equação 2.79, denota a escala do horizonte cosmológico na época em que

ocorreu o desacoplamento dos fótons com relação aos bárions, cuja estimativa mais

recente consiste em rs(zdes) ' 144.89±0.44Mpc [11]. Maiores detalhes acerca da de-

rivação desta fórmula podem ser conferidos em [26]. De acordo com [423], a posição

deste primeiro pico acústico é `A = 301.77± 0.09 em 1σ de ńıvel de confiança (NC).

Alguns autores utilizam um outro parâmetro, chamado shift parameter R, a fim

estimar v́ınculos sobre parâmetros cosmológicos, corresponde a:

R =

√
Ωm

Ωk

sinh
√

Ωk

∫ zdes

0

dz

E(z)
. (2.80)

Utilizando estas informações, as análises realizadas pela colaboração do Planck

obteve que o parâmetro de densidade da matéria total e a Constante de Hubble

devem valer Ωm = 0.308 ± 0.012 e H0 = 67.8 ± 0.9 km/s/Mpck [11], ao passo que

H0 = 69.7 ± 2.1 km/s/Mpc para o último lançamento de dados do WMAP [198].

Novamente, encontra-se concordância com um Universo plano, com v́ınculos de

Ωk = −0.005+0.016
−0.017 (2σ) obtidos por estes mesmos dados. Outros parâmetros como

o número de famı́lias de neutrinos, Nef , assim como o limite superior para suas

massas
∑
mν podem ser conferidos neste mesmo trabalho, enquanto [12] se dedica,

mais especificamente, a testes de modelos alternativos que descrevem a aceleração

cósmica. Contudo, os resultados discutidos previamente já lançam luz sobre o poten-

cial restritivo que a informação proveniente da CMB possui sobre desvios do ΛCDM.

Estrutura em grande escala: Passos important́ıssimos quanto ao nosso co-

nhecimento acerca dos parâmetros que caracterizam o Universo foram dados com o

advento dos grandes surveys de galáxias com redshift. Dentre eles, podemos citar o

2 degree field (2dF) no ińıcio dos anos 2000, onde alguns trabalhos essenciais sobre a

densidade de matéria do Universo, seu espectro de potência etc. [322], além do Sloan
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Figura 2.11: Painel esquerdo: Distribuição espacial de galáxias observadas do survey
2dF, abrangendo uma escala de z ≤ 0.20. Painel direito: Distribuição espacial de
galáxias observadas pelo SDSS em sua terceira fase, SDSS-III, onde os pontos verdes
e amarelos representam o catálogo principal de galáxias, enquanto os pontos em
vermelho denotam as LRGs observadas pelo levantamento.

Figura 2.12: Painel esquerdo: Função de correlação de dois pontos (2PCF) atuando
sobre dados da LSS do quarto lançamento de dados do SDSS (SDSS DR3), onde foi
detectado, pioneiramente, o sinal do BAO em z ' 0.3 [154]. As curvas representam
diferentes densidades de bárions, mostrando que o pico acústico não seria viśıvel
na ausência de bárions (Ωb = 0). Painel direito: Painéis mostrando a 2PCF para
a amostra de LSS em regime de baixos z a esquerda (“LOWZ”) e em regimes de
redshifts (“CMASS) mais elevados à direita, com dados do último lançamento de
dados do SDSS (DR12) [138].

Digital Sky Survey (SDSS) a partir da metade dos anos 2000. A cobertura celeste e

distribuição espacial de galáxias de ambos os levantamentos podem ser visualizadas

na figura 2.11. Através de dados fornecidos em seu quarto lançamento (SDSS-DR3,

Data Release 3) de dados, foi posśıvel obter a primeira detecção do sinal de oscilação

acústica bariônica (BAO, do inglês baryonic acoustic oscillations) através da função
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de correlação de 2 pontos [323].

Mais especificamente, o sinal do BAO provem da escala de horizonte acústica

discutida anteriormente no caso da CMB, porém, impresso nos bárions que compõem

as galáxias, aglomerados etc., ao invés da radiação. Tal sinal pode ser detectado

através de uma assinatura muito caracteŕıstica na distribuição espacial de galáxias

ao longo do Universo: um excesso de probabilidade de encontrar galáxias separadas

por uma escala que corresponde, justamente, ao tamanho desta escala de horizonte

acústico, embora medido num redshift ligeiramente diferente do zdes, que é o z do

arrasto (comumente referido na literatura como drag epoch) dos bárions assim que

são liberados da pressão dos fótons, zarr
6. Assim, temos informação desta escala

acústica tanto ao longo da linha de visada, i.e., BAO radial, quanto transversalmente

a ela, a qual chamamos de BAO angular, dados respectivamente por:

θs(z) =
rs(zarr)

(1 + z)dA(z)
; δzs(z) =

rs(zarr)H(z)

c
, (2.81)

onde a primeira quantidade relaciona-se com o BAO angular, e a segunda delas

corresponde ao BAO radial. Além disto, rs(zarr) representa a escala do horizonte

acústico do BAO, cujo valor fiducial adotado nas últimas análises do time do SDSS

foi rs(zarr) = 147.78 Mpc [21], ao passo que uma medida alternativa desta quanti-

dade obtida por outros observáveis de maneira independente do modelo cosmológico

vale rs(zarr) = 142.8 ± 3.7 Mpc [194]. Combinando ambas as quantidades, temos,

portanto:

[θ2
s(z)δzs(z)]1/3 ≡ rs(zarr)

[(1 + z)2d2
A(z)c/H(z)]1/3

, (2.82)

cujo denominador ajuda a definir uma distância efetiva ao sinal comóvel do BAO

em 3 dimensões neste redshift, DV (z), tal como7

DV (z) = [(1 + z)2d2
A(z)cz/H(z)]1/3 . (2.83)

Então, por meio de ' 47000 galáxias vermelhas luminosas (Luminous red gala-

xies, doravante LRGs) situadas entre 0.16 < z < 0.47, [154] obteve uma estimativa

deste sinal do BAO em z̄ = 0.35 cujo resultado pode ser conferido no painel esquerdo

6Tal processo é posterior ao desacoplamento dos fótons com respeito aos bárions discutidos
antes devido à densidade numérica de fótons ser muito mais elevada do que a de bárions (∼ 109).
Assim, os bárions apresentam profundidade óptica superior a dos fótons, logo, o seu ”desacopla-
mento”acaba sendo posterior (z ' 1020).

7Para efeitos de comparação, as medidas mais recentes de BAO pelo SDSS DR12 fornecem
DV (z = 0.32) = 1270 ± 14 Mpc e DV (z = 0.57) = 2033 ± 21 Mpc, enquanto a primeira medida
em [154] vale DV (z = 0.35) = 1370± 64 Mpc e as medidas do WiggleZ mais recentes são DV (z =
0.44) = 1716 ± 83 Mpc, DV (z = 0.60) = 2221 ± 101 Mpc, DV (z = 0.73) = 2516 ± 86 Mpc [236]8.
A menos da medida de [154], todas foram normalizadas por uma escala acústica fiducial tal como
147.7 Mpc para os pontos do SDSS e 148.6 Mpc para os do WiggleZ.
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Figura 2.13: Painel esquerdo: Vı́nculos impostos no plano paramétrico {wo, wa}
por parte de dados do SDSS DR10, além de SNe (Union 2) e CMB (Planck 2013),
conforme fornecidos em [28]. Painel direito Vı́nculos impostos no plano paramétrico
{wo, wa} por parte de dados um pouco mais recentes do SDSS, mais precisamente
do lançamento DR12, além da compilação de SNe (JLA) e dados de CMB (Planck
2015), tais como mostrados em [21].
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Figura 2.14: Painel esquerdo: Vı́nculos sobre os mesmos parâmetros, mas desta vez,
utilizando um conjunto de dados de BAO e CMB um pouco mais antigo (Planck
2013 e 5 pontos de BAO de 6dF, WiggleZ e SDSS III-DR9), conforme publicado
em [63]. Painel direito: Nı́veis de confiança sobre este mesmo modelo, mas desta
vez impostos por dados de H(z), em conjunto de dados de CMB (Planck 2015), LSS
(SDSS-III DR7 e DR9), além de um prior de H(z = 0) local vindo de [350].

da figura 2.12. O painel direito da mesma figura, por sua vez, apresenta um resul-

tado semelhante obtido com um catálogo mais atualizado do mesmo levantamento,

como apresentado em [138].

Outros resultados concernentes às medidas de BAO por meio do SDSS podem ser

conferidos em [21, 28, 138, 319, 328, 329, 356], enquanto análises realizadas apenas

com as aglomerações angulares de galáxias, as quais fornecem medidas diretas de dA

ao invés de DV (logo, praticamente independentes do modelo cosmológico) podem

ser conferidas em [96, 97, 366, 380]. Além das LRGs do SDSS, galáxias ELGs

(Emission Line Galaxy) observadas pelo survey do WiggleZ [70, 71] forneceram três
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Dados wo wa Referência

WMAP7 + SDSS DR7 + U2.1 + H0 −1.05± 0.17 +0.14± 0.70 [393]
Planck13 + SDSS* −0.54± 0.39 −1.40± 1.02 [28]

Planck13 + SDSS* + 6dF −0.44± 0.30 −1.60± 0.85 [28]
Planck13 + SDSS* + 6dF + U2 −0.94± 0.17 −0.37± 0.60 [28]

Planck13 + JLA −0.89± 0.21 −0.70± 1.09 [63]
Planck13 + SDSS* + 6dF + WiggleZ + JLA −0.96± 0.12 −0.34± 0.55 [63]

Planck13 + SDSS* + 6dF + WiggleZ + SNLS3 −1.07± 0.15 −0.07± 0.56 [63]
Planck13 + SDSS −0.34± 0.34 −1.83± 1.86 [138]

Planck13 + SDSS + JLA −0.94± 0.19 −0.42± 0.63 [138]
Planck13 + SDSS + 6dF + JLA −0.89± 0.18 −0.48± 0.61 [138]

Planck15 + SDSS + 6dF + H(z) + H0 −1.09± 0.20 −0.02± 0.55 [302]
Planck15 + SDSS + 6dF + JLA + H(z) + H0 −0.98± 0.11 −0.30± 0.40 [302]

Planck15 + SDSS + 6dF −0.68± 0.18 −0.98± 0.53 [21]
Planck15 + SDSS + 6dF + JLA −0.91± 0.10 −0.39± 0.34 [21]

Tabela 2.1: Vı́nculos observacionais sobre o espaço paramétrico formado por
{wo, wa} para diferentes combinações de dados de CMB, LSS, SNe e H(z). Os
casos em que SDSS aparece como ”SDSS*”correspondem aos pontos de BAO obti-
dos pelas galáxias tanto a amostra de LRGs quanto a amostra de galáxias situadas
em baixos z nomeada MGS, i.e., Main Galaxy Sample. Mais resultados acerca dos
v́ınculos sobre outros parâmetros, como os mencionado anteriormente assim como o
parâmetro de curvatura Ωk, podem ser consultados nas respectivas referências.

medidas de BAO em redshifts intermediários, ao passo que galáxias mais próximas

observadas pelo 6 degree field (6dF) [64] forneceram outra medida de DV , mas em

z = 0.106.

Dentre outros observáveis, ressaltamos a detecção de BAO também em aglome-

rados de galáxias, como nas análises efetuadas em [207, 416, 417], assim como a

detecção do BAO com floresta de Ly−α e quasares por parte do SDSS DR10-DR11

em z > 2 [88, 148, 165]. Para uma revisão mais detalhada sobre as propriedades

f́ısicas e observacionais do BAO, referimos o leitor para [42] e referências lá encon-

tradas.

2.3.5 Vı́nculos atuais observacionais sobre o MCP

Algumas das análises mais recentes acerca da restrição de parâmetros cos-

mológicos tem seus resultados mostrados em ambos os painéis das figuras 2.13

e 2.14, bem como na tabela 2.1. É facilmente notável como as incertezas sobre os

parâmetros Ωm, H0, wo e wa foram reduzidas consideravelmente das análises de [28]

e, principalmente, de [393], se comparado com as análises mais recentes como as

de [21, 138]. Quantificando a qualidade destes v́ınculos via FoM = [σ(wo)σ(wa)]
−1,
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Figura 2.15: Previsões da evolução do potencial restritivo sobre o plano {wo, wa}
por parte do survey de galáxias e quasares do eBOSS em 1σ (contornos cheios) e 2σ
de NC (contornos vazios), conforme apresentados em [449]. A diferença entre estas
figuras reside na inclusão de dados de floresta de Ly − α nos contornos da direita.

conhecido na literatura figura de mérito (do inglês figure of merit, FoM) [22, 422]9,

sendo σi a incerteza sobre o parâmetro em questão, obteve-se FoM = 29.4 e

FoM = 10.5 dos resultados de [21] com e sem as SNe do JLA, respectivamente,

enquanto tal quantidade era FoM = 9.80 com a geração anterior de dados de CMB

(Planck13), BAO (SDSS DR11) e SNe (Union 2), conforme mostrado em [28]. Tal

potencial restritivo se equivale à análise de [302] usando BAO, CMB e H(z), atin-

gindo FoM = 22.7 quando SNe do JLA são empregadas junto com estes mesmos

dados.

2.3.6 Vı́nculos futuros observacionais sobre o MCP

Perspectivas acercas dos v́ınculos cosmológicos por parte do novo experimento

do SDSS voltado para BAO, chamado eBOSS (extended Baryonic Oscilation Spec-

troscopic Survey), podem ser consultados em [449], onde é mostrado que as medidas

de DV por parte de LRGs, ELGs (emission line galaxies) e quasares devem alcançar

1%, 2% e 1.6%, respectivamente, de sensibilidade em sua medida, permitindo, as-

sim, um ganho no potencial de restrição sobre {wo, wa} em um fator de 3 frente ao

SDSS-III, como pode ser visualizado na figura 2.15.

Por outro lado, as figuras 2.16 mostram o potencial restritivo dos surveys de

LSS futuros, como o SKA e Euclid, tanto por meio dos dados vindos dos surveys

9A figura de mérito trata-se de uma quantidade arbitrária extensamente utilizada para fins de
obter o potencial restritivo sobre modelos cosmológicos - ou classe deles - por parte de futuros
surveys, uma vez que define-se através da incerteza da estimativa de parâmetros cosmológicos.
Ela pode ser calculada por meio do formalismo estat́ıstico da Matriz de Fisher, como pode ser
conferido em [117]. Notamos, ainda, que a definição de [22], originalmente, consiste em FoM =
[6.17

√
πσ(wo)σ(wa)]−1.
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Figura 2.16: Painel esquerdo: Previsões do potencial restritivo sobre o plano
{wo, wa} por parte do survey de galáxias do SKA em sua primeira e segunda fases
(contorno azul e vermelho, respectivamente), cujos contornos mais escuros represen-
tam o ńıvel de confiança em 1σ, enquanto os mais claros denotam 2σ. O contorno
amarelo corresponde aos v́ınculos estimados pelos dados do satélite Euclid. Figura
obtida de [441]. Painel direito: Figura equivalente à do painel esquerdo, contudo,
obtida através de dados de BAO esperados pelos mapas de intensidade da linha de
21 cm emitida pelo hidrogênio neutro nas galáxias. Figura obtida de [86].

de galáxias [441] quanto dos mapas de intensidade da linha de 21 cm emitida pelo

hidrogênio neutro, que permite medidas de BAO assim como o primeiro caso [86].

No primeiro caso, a figura de mérito vale entre 3−7 para dados da primeira geração

do SKA, ao passo que as observações do Euclid apresentam precisão suficiente para

alcançar uma figura de mérito de FoM ∼ 100. Este valor é superado, apenas,

com a precisão esperada pela segunda fase do SKA, a qual tem perspectiva de

FoM ' 160 − 450 (ver tabela 5 do artigo correspondente). Já no caso do mapea-

mento de linhas de 21 cm, pode-se atingir uma figura de mérito de ' 120− 130 com

o SKA 1, tal como mostrado na tabela 4 do artigo em questão. Para efeitos de com-

paração, experimentos de LSS de estágio IV propostos pelo Dark Energy Task Force

em [22] estimaram ' 136, indicando, assim, que estes levantamentos futuros tenham

potencial de discriminar (ou aceitar) diferentes classes de modelos cosmológicos com

uma precisão inédita.

Ainda que o MCP (ou seja, um Universo com distribuição material de 5% de

matéria bariônica + 25% de matéria escura fria + 70% de Constante Cosmológica)

esteja em excelente acordo com os dados observacionais discutidos logo acima, assim

descrevendo com sucesso a expansão cosmológica em seu background, i.e., distâncias

e ”relógios”cósmicos, a formação e desenvolvimento das estruturas cósmicas que

compõem a LSS, bem como as flutuações que hoje enxergamos na CMB. O fato da

Constante Cosmológica ser tão pequena em comparação com a previsão da TQC

para o densidade de energia do vácuo no Universo (assumindo, tacitamente, que

Λ corresponde ao vácuo), além do motivo pelo qual ela, hoje, possuir a mesma
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ordem de grandeza daquela da matéria, constitui hoje um problema conhecido na

literatura como coincidência cósmica10. Assim, uma miŕıade de alternativas ao

ΛCDM foram propostos nos últimos 18 anos, aproximadamente, onde as principais

destas propostas são apresentadas e discutidas logo adiante, enfatizando as propostas

voltadas para posśıveis violações do PC ou da questão da homogeneidade de alguma

maneira.

2.3.7 Alternativas ao MCP

As duas principais alternativas à Constante Cosmológica consistem na modi-

ficação de um dos lados da equação de Einstein mostrada em 2.57. Quando isto

é realizado em seu lado direito, costumamos dizer que tratam-se de modelos de

energia escura, pois lidam com este problema através de alterações do conteúdo

material do Universo ao propor que a aceleração cósmica é explicada por um fluido

exótico, muitas vezes também um fluido do tipo perfeito, geralmente relacionado

com um campo escalar dinâmico. Por sua vez, alterações do MCP que atuam no

lado esquerdo da equação de Einstein são geralmente referidos como modelos de

gravitação modificada, pois alteram a forma como a geometria do espaço-tempo

se encurva diante da distribuição de matéria do Universo. Assim, maioria dos mo-

delos deste último caso atribuem a aceleração cósmica a uma posśıvel incompletude

na formulação da TRG em descrever as grandes escalas cosmológicas, ou em regi-

mes de baixa densidade, embora se assuma que tal teoria ainda esteja correta nos

regimes de alta curvatura, i.e., altas densidades, tal como o nosso Sistema Solar ou

as vizinhanças de objetos astrof́ısicos massivos.

Assim, referimos o leitor para [23, 124, 262] acerca de revisões concernindo ener-

gia escura, enquanto algumas revisões voltadas à modificações da teoria de gra-

vitação podem ser conferidas em [95, 146, 147, 278, 389], além de [115] para uma

revisão geral sobe o tema, [62, 247] acerca de testes da teoria vigente de gravitação,

além de [37, 85, 282, 448] quanto à perspectiva do potencial restritivo dos dados

futuros de LSS sobre extensões da TRG. Por fim, revisões que abrangem ambos

os temas, assim como uma comparação entre as duas abordagens e suas posśıveis

vantagens e problemas do ponto de vista teórico e fenomenológico encontram-se

em [35, 87, 149, 216, 225, 226, 320].

Notamos, ainda, que alguns autores trabalharam na hipótese de um Universo

localmente inomogêneo. Dentre as principais propostas com este foco, temos o

10A equivalência entre ambas as densidades de energia ocorre em z = 0.310+0.25
−0.15, considerando

Ωm = 0.308 ± 0.012 [11] e ΩΛ = 1 − Ωm. Apesar deste z ser bem baixo, tal processo ocorreu
apenas há tL ' 3.62 bilhões de anos atrás, logo, em termos de idades cósmicas, não trata-se de um
processo absurdamente recente, ainda que não resolva completamente o problema da coincidência
cósmica aqui retratado.
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exemplo de um Universo descrito pela métrica Lemâıtre-Tolman-Bondi (LTB) [77,

261, 404], que [140, 406] perceberam que poderia mimetizar o efeito da diminuição

de brilho das SNe semelhantemente ao ΛCDM sob consideração que nos situamos no

centro de um grande vazio (void), violando assim o Prinćıpio Copernicano. Porém,

esta hipótese já foi descartada pois modelos assim exigem um ajuste fino muito

grande sobre o tamanho e forma desta inomogeneidade, fora a incompatibilidade

entre modelos favorecidos pelos dados de SNe e pelos dados de Sunyaev-Zeldovich

por parte da CMB [24, 91, 114, 169, 170, 287, 349, 413, 442, 447, 453].

Uma outra alternativa ao MCP focada em modelos inomogêneos consiste no

modelo de backreaction, onde parte-se do pressuposto que as inomogeneidades lo-

cais poderiam provocar um efeito semelhante à aceleração cósmica, tendo em vista

que o Universo próximo, i.e., em escalas menores do que 100 Mpc, é bastante ino-

mogêneo [82–84, 407, 432]11. Entretanto, estas propostas não fornecem uma alterna-

tiva satisfatória ao ΛCDM, como mostrado em [74, 108, 111, 112, 257, 265, 363, 364,

430], embora trabalhos mais recentes [52, 175, 176, 294, 362] tenham demonstrado

que este coarse graining pode enviesar as estimativas de parâmetros cosmológicos

em alguns %, logo, algo que deve ser considerado ao analisar os dados de futura

geração de surveys.

2.4 Conclusões

Neste caṕıtulo, apresentamos os argumentos geométricos e condições de sime-

tria que nos permitem derivar a métrica FLRW, que constitui um dos pilares mais

vitais do MCP, nos permitindo assim descrever as quantidades cosmológicas ne-

cessárias para descrever sua dinâmica e cinemática, assim como os observáveis cos-

mológicos de interesse tal como o redshift de objetos distantes. Vimos que o modelo

ΛCDM, base do MCP, apresenta excelente acordo com os dados observacionais de

diversas origens e épocas: CMB, LSS, bem como velas, réguas e relógios padrões

como distâncias cosmológicas via BAO e SNe, no primeiro caso, além de idades

de galáxias antigas quanto aos relógios cósmicos. Ainda assim, a natureza f́ısica da

Constante Cosmológica Λ permanece em aberto, uma vez que a densidade de energia

do vácuo deveria ser muito mais elevada, partindo das previsões teóricas da TQC,

de forma que, ainda que o MCP forneça uma excelente descrição fenomenológica de

observações astrof́ısicas, ele ainda carece de maior fundamentação f́ısica para a na-

tureza de aproximadamente 95% de seu conteúdo. Enquanto avanços na TQC vem

sendo realizados quanto à uma teoria unificada da gravidade e as demais interações

fundamentais (eletromagnética, nuclear forte e nuclear fraca), uma imensidão de

11Confere-se o nome de coarse graining na literatura para este efeito das estruturas locais sendo
consideradas como despreźıveis, algo que torna-se mais forte quanto menor for a escala em questão.
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alternativas à Λ foram propostas nos últimos 18 anos, onde nenhuma delas até o

momento se mostrou, pelo menos, tão bem sucedida quanto o MCP para descrever

estas observações.

Temos grande chance de investigar a natureza da matéria e energia escuras, duas

componentes ainda inexplicadas que compõem estes 95% do Universo, de maneira

inédita com o advento dos futuros surveys como o J-PAS, DESI, Euclid, LSST e

SKA. Todavia, uma questão talvez tão importante quanto estas pode, finalmente,

ser testada com grande precisão com o advento destes projetos: a validade dos pres-

supostos fundamentais do MCP, como o caso do PC. Sendo assim, é essencial de-

senvolver testes de consistência entre observações e o modelo FLRW e o quão bem

poderemos estabelecer esta consistência, além uma modelagem mais completa da

influência exercida das inomogeneidades da LSS sobre os parâmetros cosmológicos,

tendo como objetivo averiguar qual o estado da arte da validade destas hipóteses e

como podemos testá-las, além de estabelecer as quantidades cosmológicas necessárias

para afirmar a validade delas. Enquanto a parte final deste caṕıtulo se debruçou a

revisar a literatura existente sobre este assunto, nota-se que maior parte dos testes

visam a questão da homogeneidade cosmológica e do Prinćıpio Copernicano, en-

quanto a isotropia, embora mais facilmente testável, geralmente é assumida como

verdadeira.

Entretanto, muitos trabalhos realizados nos últimos anos indicam posśıveis

ind́ıcios de violação desta hipótese, como será mostrado e discutido logo no próximo

caṕıtulo. Considerando a necessidade de se estabelecer o quão consistente com o mo-

delo FLRW são as observações de fato e considerando, ainda, que afirmar a validade

do PC depende da validade da isotropia antes mesmo do Prinćıpio Copernicano,

esta tese se dedica a estudar este tema. Assim, o caṕıtulo 3 dela apresenta uma

revisão extensa de potenciais indicações de desacordo entre esta hipótese isotrópica

e as observações, ao passo que os demais caṕıtulos versam sobre os trabalhos que

foram conduzidos ao longo deste doutorado com foco neste tema.
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Caṕıtulo 3

Testes observacionais da isotropia

cosmológica

3.1 Introdução

Neste caṕıtulo, nos dedicaremos a revisar o status dos testes observacionais da

isotropia cosmológica realizados com os seguintes observáveis cosmológicos: Ra-

diação cósmica de fundo (CMB), estrutura em grande escala (LSS) e indicadores de

distâncias cosmológicas como galáxias em baixos z e Supernovas do tipo Ia (SNe).

O seu objetivo é construir um quadro geral sobre o panorama atual da validade (ou

ausência) desta hipótese fundamental.

3.2 Radiação cósmica de fundo em micro-ondas

3.2.1 Dipolo na CMB

A anisotropia mais conhecida no Universo, até o momento, é aquela caracterizada

pelo dipolo da CMB, sendo este atribúıdo ao movimento relativo do nosso GL em

direção a ela. Sabendo que a CMB é muito bem descrita por um corpo negro

de temperatura média T0 = 2.7255 ± 0.0006 [162], temos então que o seu valor é

modificado devido a movimentos peculiares de acordo com a seguinte transformação

de Lorentz

T (θ) = T0
(1− β2)1/2

1− β cos θ
, (3.1)

sendo β ≡ v/c e cos θ ≡ n · β, onde n representa a direção deste movimento. Como

β ∼ 10−3, podemos expandir a expressão 3.1 até primeira ordem em série de Taylor

de acordo com [242]:
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Figura 3.1: Dipolo na temperatura da CMB obtido pelo satélite COBE.

T (θ) ≈ T0(1 + β cos θ) . (3.2)

Por isto, nos referiremos, daqui em diante, ao dipolo causado pelo nosso movi-

mento peculiar em direção a observáveis distantes como dipolo cinemático. Nota-

mos, ainda, que as flutuações primordiais de temperatura da CMB, δT também são

afetadas pela nossa velocidade, não somente o seu valor médio. Assim, a variação

de temperatura no mapa completo da CMB, devido a seu efeito, é dada por [19]:

δT = T0(n · β) + δT ′[n̄−∇(n · β)](1 + n · β) , (3.3)

onde δT ′ é o valor destas flutuações de temperatura no referencial de repouso da

CMB.

Na figura 3.1, apresentamos o dipolo na temperatura média da CMB con-

forme obtido pela missão completa do satélite COBE [163, 242]. A direção onde

o primeiro destes mapas alcança a máxima amplitude localiza-se em (l, b) =

(263.99◦ ± 0.14◦, 48.26◦ ± 0.03◦) [197] com velocidade de v = (369 ± 0.9) km/s,

no referencial de repouso do nosso do sistema solar. Já no referencial de re-

pouso do GL, tal direção vale (l, b) = (276◦ ± 3◦, 26◦ ± 3◦), com a velocidade de

vGL = (627 ± 22) km/s [242], uma vez que a velocidade do sistema solar com res-

peito ao GL vale v = (306± 18) km/s na direção (l, b) = (99◦ ± 5◦,−4◦ ± 4◦) [133].

Uma revisão histórica sobre estimativas do dipolo cinemático anteriores ao COBE,

através da CMB, pode ser encontrada em [271]1.

1Alternativamente, alguns trabalhos levantaram a hipótese deste dipolo ter uma origem não-
cinemática, ao menos parcialmente, tal que posśıveis efeitos geométricos oriundos de uma f́ısica
primordial [353], ou devido a uma posśıvel violação do prinćıpio cosmológico [139], poderiam mi-
metizá-lo. Já [92], por sua vez, relaciona a anisotropia cinemática da CMB a um modelo topológico
não-trivial, apontando a possibilidade de um caso assim reproduzir o efeito do movimento de nosso
GL relativo aos seus fótons.
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Figura 3.2: Painel esquerdo: Espectro de potência Espectro de potência das flu-
tuações de temperatura da CMB, dado por D` ≡ `(` + 1)C`/(2π), representado
pelos pontos em azuis, enquanto a linha vermelha cont́ınua denota o modelo de
melhor ajuste para estes D`. Painel direito: Função de correlação de dois pontos
(2PACF) destas flutuações de temperatura da CMB, onde as curvas coloridas mos-
tram o valor obtido das observações para diferentes configurações de máscara, e a
região cinza denota regiões de confiança de 1σ e 2σ em torno da curva preta que
representa simulações baseadas no MCP.

3.2.2 Anomalias na CMB

Sabemos que a CMB compreende um dos observáveis mais precisos no que

refere-se à imposição de v́ınculos sobre modelos cosmológicos e à natureza das per-

turbações do Universo primordial. Isto leva muitos autores a afirmarem que as suas

flutuações de temperatura em ∼ 10−5 (uma vez subtráıdo do dipolo cinemático),

advindas das perturbações de densidade no plasma primordial cosmológico, deno-

tam a melhor prova observacional da validade do MCP. Muitos, inclusive, afirmam

que o PC também é validado devido à isotropia estat́ıstica muito bem estabelecida

(aparentemente) das flutuações de temperatura. Entretanto, várias caracteŕısticas

peculiares vem sendo reportadas em seus mapas de temperatura desde os resultados

do WMAP, principalmente, onde faremos uma revisão geral acerca delas, bem como

uma revisão das principais soluções propostas para resolvê-las. Discussões mais

detalhadas sobre este assunto podem ser encontradas em [51, 129, 377, 451].

Ausência de correlação em grandes escalas angulares: Ainda na época do

satélite COBE, mas cuja confirmação, de fato, veio no primeiro lançamento de dados

do WMAP [390], notou-se que a função de correlação angular de dois pontos an-

gular C(θ) (2PACF, do inglês 2-point angular correlation function)2 apresenta uma

ausência significativa de correlações em grandes escalas angulares (70◦ < θ < 170◦),

em comparação às correlações esperadas pelo ΛCDM. O painel direito da figura 3.2

2Relacionamos o espectro de potência C` da CMB com a 2PACF via C(θ) = 〈T (n1)T (n2)〉 =
(4π)−1

∑
`(2`+ 1)C`P`(cos θ)
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permite visualizar este efeito. A significância estat́ıstica de C(θ) é quantificada,

ao longo das escalas angulares, por meio de um estimador chamado S1/2, proposto

em [390], que é descrito por:

S1/2 =

∫ 1/2

−1

d(cos θ)[C(θ)]2 . (3.4)

Desde as primeiras análises dos dados do WMAP, vem sendo reportada uma

significância muito baixa para este sinal (p-value < 0.01)3 por parte diferentes au-

tores e metodologias [58, 127, 128, 130, 182, 399]. Uma das análises mais recentes,

realizada pelo própria colaboração do Planck [13], mostrou que estas correlações

angulares C(θ) apresentam-se menos anômalas, i.e., p-value ∼ 0.03, em escalas

θ > 60◦. Atribui-se esta evidência, em grande parte, ao baixo valor do quadrupolo

C2, algo que pode ser inspecionado diretamente no espectro de potência presente na

figura 3.2. Por tal motivo, os autores de [58] apontaram uma redução deste sinal

anômalo quando este quadrupolo anômalo é desprezado, embora ainda haja uma

tensão considerável entre os mapas de CMB produzidos sob hipótese do MCP e os

mapas reais. Em [128], contudo, foi mostrado que tal ausência de correlações ocorre

para ` < 5, logo, não ocorre somente por causa do quadrupolo. Várias hipóteses

já foram formuladas para tal anomalia, como o efeito Doppler presente no espectro

de potência da CMB, além de anisotropias secundárias como os efeito Sunyaev-

Zeldovich e efeito Sachs-Wolfe integrado (SWI), ou mesmo anisotropias decorrentes

da máscara utilizada para remoção de contaminantes galácticos ou emissão térmica

de poeira. Nenhuma destas hipóteses, contudo, apresentou resultados satisfatórios

para explicar este efeito [132, 346].

A perspectiva atual é de que dados provenientes de outros observáveis relacio-

nados, tais como surveys de galáxias, ou polarização dos fótons da CMB, possam

confirmar ou refutar, de fato, a existência deste sinal, assim mostrando se ele surge

(ou não) devido a uma casualidade estat́ıstica. Trabalhos sobre a capacidade de

detecção de um sinal deste tipo na LSS podem ser encontrados em [174, 193],

retratando a dificuldade de encontrar correspondência desta anomalia da CMB na

LSS, enquanto [132] buscaram uma correspondência dela com o SWI, encontrando

baixa possibilidade disso ocorrer.

Alinhamento dos baixos multipolos da CMB: Desde os primeiros lançamentos

de dados do WMAP, muitos autores tem reportado que o quadrupolo e octo-

3A menos que dito o contrário, p-value corresponde à fração do número de ocorrências de uma
dada hipótese frente ao número total de eventos realizados. Logo, um p-value de 0.01 diz que
apenas 1% das realizações reproduziu o efeito sob teste. Quando p-value < 0.05, costuma-se dizer
na literatura que a hipótese nula (que consiste no efeito oposto àquela hipótese que desejamos
testar de fato) foi rejeitada de maneira estatisticamente significante, uma vez que a sua ocorrência
é baixa.
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Figura 3.3: Painel esquerdo: Alinhamento entre o quadrupolo e octopolo (` = 2 e
` = 3, respectivamente) obtidos em [131], sendo representados por ”QV”(em preto)
e ”OV”(em vermelho), além da área do octopolo ”OA”, dos polos ecĺıpticos ”NEP”e
”SEP”, e da direção do dipolo cinemático discutido na seção anterior. Painel direito:
Probabilidade de obter uma assimetria de paridade entre D` pares e ı́mpares em ma-
pas simulados, tendo ΛCDM como modelo fiducial, em função do `max considerado
nestes mapas [13].

polo da CMB encontram-se anormalmente alinhados, aproximadamente, (l, b) =

(238.5◦, 13.4◦) e (l, b) = (239.0◦, 25.7◦), com probabilidade de ocorrência girando

em torno de 96.8% (99.95% se considerar, ainda, a direção do dipolo cinemático da

CMB discutido na seção anterior). É posśıvel, ainda, notar um alinhamento des-

tes multipolos com o plano ecĺıptico, embora com significância mais baixa (p-value

> 0.001).

O painel esquerdo da figura 3.3 ilustra estes alinhamentos no mapa de octo-

polo [131]. Ao utilizar um algoritmo chamado multipole vectors [125], os mesmos

autores reportaram um alinhamento entre tais multipolos, ou seja, um alinhamento

presente em grandes escalas angulares, cuja probabilidade de ocorrência comparado

à simulações isotrópicas da CMB (logo, assumindo ΛCDM como modelo fiducial), é

menor do que 1%. Tal resultado foi extensamente analisado em trabalhos posteri-

ores, empregando dados mais recentes do WMAP e, inclusive, do Planck, os quais

confirmaram este resultado [4, 126, 131, 183, 255, 311, 330, 376].

Dentre as posśıveis soluções visando explicar tal efeito, podemos citar o traba-

lho de [412], cujo autor mostrou que a presença de uma distribuição inomogênea

de matéria em nossa vizinhança poderia levar a um dipolo na CMB decorrente do

lenteamento do seus fótons. Trabalhos mais recentes como o da referência [311],

por exemplo, testa a hipótese deste alinhamento ser relacionado com o quadrupolo

Doppler do movimento do nosso GL relativo à CMB, obtendo uma redução da sig-

nificância estat́ıstica deste alinhamento deste modo. Já em [131], por sua vez, foi

apontado que o alinhamento destes multipolos com o plano ecĺıptico tem a signi-

ficância estat́ıstica atenuada (3-20%) quando assume-se a existência de alinhamento
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Figura 3.4: Painel esquerdo: Direção da modulação dipolar onde ocorre a máxima
assimetria hemisférica do espectro de potência da temperatura da CMB, dada con-
forme o ` considerado. Painel direito: Direção preferencial desta anisotropia for-
necida por outro método, obtida a partir de um `min. Ambos os gráficos foram
retirados de [13].

intŕınseco entre quadrupolo e octopolo.

Outros trabalhos levantaram a hipótese de que efeito SWI permitiria aliviar a

tensão sobre esta anomalia [342, 344, 345]. Mais precisamente, em [346] mostrou-se

que, diante do SWI, efeito SZ e máscara devido aos contaminantes galácticos,

apenas a ausência de potência no quadrupolo revelou-se uma anomalia persistente,

enquanto as outras tem sua significância estat́ıstica reduzida. Alternativas mais

exóticas para solucionar este problema consistem na hipótese de uma anisotropia

intŕınseca no Universo, como em [93, 94, 99], porém, apesar de aliviar a anomalia

dos alinhamentos em grandes escalas angulares, não mostrou-se capaz de resolver

outras anomalias reportadas na CMB.

Assimetria hemisférica na temperatura da CMB: Muito provavelmente a ano-

malia mais conhecida da CMB, quiçá a maior evidência existente de uma posśıvel

violação da isotropia cosmológica em grandes escalas angulares, trata-se de uma

dependência direcional do espectro de potência da CMB cuja direção de máxima

anisotropia aponta próximo ao polo sul ecĺıptico. As primeiras evidências obser-

vacionais deste sinal foram apontadas, inicialmente, por [157, 190], os quais uti-

lizaram o primeiro mapa liberado pelo WMAP em suas análises e encontraram

uma significância estat́ıstica de > 99% para sua existência. Ainda que outros

trabalhos tenham proposto diferentes algoritmos e metodologias, este sinal foi en-

contrado sistematicamente nos mapas posteriores do WMAP, assim como nos do

Planck [7, 13, 20, 36, 55, 59, 61, 158, 164, 172, 179, 191, 203, 318, 337, 340, 347].

Num dos resultados mais recentes, esta assimetria de potência tem como melhor

ajuste A = 0.066 ± 0.021 na direção (l, b) = (225◦,−18◦) ± 24◦ (tabela 22 de [13],
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Figura 3.5: Painel esquerdo: Significância estat́ıstica de quão anômalas são regiões
muito quentes (ou muito frias) da CMB, para ćırculos de R = 200′. A anomalia
mais conhecida dentre elas, nomeada de Cold Spot, aparece na região sudeste desta
projeção com significância estat́ıstica de 4.4σ [13]. Painel direito: Visão desta Cold
Spot após um zoom sobre um mapa da CMB mais antigo (WMAP7) [418].

válido para o mapa SMICA), resultado este consistente com o que vem sendo repor-

tado ao longo de uma década pela maioria das análises4. A relação entre as direções

de máxima assimetria da CMB com respeito à escala do multipolo ` é exibida na

figura 3.4.

Várias análises se dedicaram também a analisar a motivação f́ısica deste re-

sultado, cujas principais ideias se focaram na (i) presença de não-gaussianiedade

das flutuações primordiais cosmológicas, manifestadas tanto nos mapas de tempe-

ratura [18, 178, 308] quanto nos de polarização da CMB [304, 309], bem como a

presença de (ii) campo magnético primordial [14, 57], hipótese esta já descartada

devido à alta amplitude desta modulação dipolar, (iii) topologia não-trivial e métrica

anisotrópica, onde análises de [15] e [365] mostram baixa evidência para a hipótese

da métrica anisotrópica, ainda que a possibilidade da topologia não-trivial ainda

mostre-se mais capaz de explicar este fenômeno do que a métrica anisotrópica. Por

fim, a (iv) influência do efeito Doppler local, onde [340] mostraram que a sua in-

clusão no espectro de potência de mapas simulados permite reduzir a significância

estat́ıstica desta anomalia para 2σ, ao passo que as análises efetuadas em [164]

revelaram que a significância estat́ıstica é bastante atenuada quando se considera

apenas os dados da CMB em altos multipolos, como pode ser notado nos painéis da

figura 3.4. No caso, a direção preferencial destes mapas coincide com a do dipolo

cinemático discutido no começo desta seção.

Deste modo, podemos concluir que a razão desta anisotropia anômala da CMB

4Nas análises de [158], por exemplo, foi obtido A = 0.114±0.021 na direção (l, b) = (225◦,−27◦)
para dados do WMAP3, enquanto os autores de [59] reportaram uma máxima anisotropia de
A ' 0.2 em (l, b) = (222◦,−18◦) usando discos de R = 30◦ ao longo da esfera celeste para estes
mesmos mapas.
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encontra-se, ainda, em aberto, em especial devido à confirmação deste sinal nas

análises extensas realizadas pelo time do Planck [13]. Todavia, trabalhos recentes

como [340, 346] lançaram luz sob esta questão ao apontar que o efeito Doppler

local, em conjunto da anomalia de quadrupolo na CMB, contribuem de forma

relevante para a existência desta assimetria direcional significativa. Por fim, um

trabalho recente mostrou que dados futuros de temperatura e polarização da CMB

tem o potencial de confirmar, definitivamente, se esta anomalia direcional na CMB

corresponde a uma casualidade estat́ıstica, ou a uma evidência real de violação da

isotropia estat́ıstica [316].

Assimetria de paridade na CMB: Uma outra anisotropia direcional marcante na

CMB é a assimetria de paridade. Mais precisamente, [256] notaram que o mapa do

primeiro lançamento de dados do WMAP apresentava uma assimetria de paridade

com significância estat́ıstica de > 95%.

Esta questão foi revista e analisada extensamente nos lançamentos mais tardios

do WMAP, apontando significância estat́ıstica de 99.5% para a rejeição desta

hipótese em mapas sintéticos do WMAP sob hipótese do ΛCDM [44, 184, 238, 310],

tendo sido confirmada, também, nos dados de CMB do Planck [7, 13, 105, 450].

Os resultados principais concernindo este assunto foram compilados em [451]. Um

exemplo do p-value obtido nas análises de [13] pode ser visto no painel direito da

figura 3.3, onde nota-se claramente que tal efeito é mais anômalo quando `max < 50.

Logo, uma aparente solução desta anomalia reside no efeito Doppler de nosso mo-

vimento local, além de posśıveis contribuições de anisotropias secundárias da CMB

e, principalmente, da máscara assimétrica utilizada para eliminar contaminantes da

Via Láctea, conforme mostrado em [346].

Cold Spot: Trata-se de uma região anormalmente fria e não-gaussiana (δT '
−150 µK) localizada em (l, b) = (209◦,−57◦), percebida originalmente por [135] no

mapa do WMAP1 e confirmada, posteriormente, nos lançamentos seguintes deste

mesmo experimento com p-value de ∼ 0.01 [136, 137]. Análises posteriores, como

as efetuadas na referência [13], revelaram que a significância estat́ıstica desta região

frente à estat́ıstica de picos de temperatura na CMB é > 4.5σ, logo, correspondendo

à anomalia da CMB com maior grau de discrepância dentre todas as discutidas nesta

seção (outras regiões anômalas podem ser vistas no painel esquerdo da figura 3.5).

Uma das explicações mais exploradas para explicar esta região consiste na

existência de um void [214]. Uma visão mais detalhada em torno dela é apresentada

no painel direito da figura 3.5, cujos detalhes se encontram em [418]5. A fim de

5Foi mostrado em [56], ainda, que a presença desta ”estrutura”na CMB contabiliza com uma
boa percentagem da anomalia hemisférica encontrada em sua distribuição angular de temperatura.

46



Anomalia p-value levantamento referência

Espaço angular
baixa variância (Nside = 16) ≤ 0.005 Planck 15 Tab. 12 [13]

2PACF χ2(θ > 60◦) ≤ 0.03 Planck 15 Tab. 14 [13]
2PACF S1/2 ≤ 0.005 Planck 15 Tab. 13 [13]
2PACF S1/2 ≤ 0.003 Planck 13 &

WMAP 9yr Tab. 2 [130]
2PACF S1/2 (máscaras maiores) ≤ 0.001 Planck13 Tab. 2 [130]

≤ 0.001 WMAP 9yr [131, 182]
assimetria hemisférica ≤ 0.001 Planck 15 Tab. 20 [13]

Cold Spot ≤ 0.010 Planck 15 Tab. 19 [13]

Espaço harmônico
alinhamento quadrupolo-octopolo ≤ 0.005 Planck 13 Tab. 7 [131]

` = 1, 2, 3 alinhamento ≤ 0.002 Planck 13 Tab. 7 [131]
preferência por paridade ı́mpar `max = 28 < 0.003 Planck 15 Fig. 20 [13]

preferência por paridade ı́mpar `max < 50 (LEE) < 0.020 Planck 15 Texto [13]
modulação dipolar for ` = 2 – 67 ≤ 0.010 Planck 15 Texto [13]

Tabela 3.1: Anomalias da CMB e suas respectivas significâncias estat́ısticas (p-
values), bem como os dados utilizados para tal inferência, e as referências aonde
foram reportadas. Tabela adaptada de [377]. LEE refere-se aos casos onde o look-
elsewhere effect foi levado em conta.

demonstrar essa possibilidade, alguns autores buscaram correspondência entre esta

Cold Spot e posśıveis voids em mapas da LSS. Por exemplo, os autores de [361]

alegaram ter encontrado tal correspondência com um catálogo de fontes em rádio,

contudo, análises posteriores [385] não confirmaram tal resultado.

Por meio do advento de catálogos de galáxias mais recentes e precisos, como

o do Wide Infrared Satellite Explorer, os autores de [161, 395] perceberam uma

potencial associação entre esta Cold Spot e um grande void de aproximadamente

R ∼ 450 Mpc de extensão situado em 0.15 < z < 0.25, sendo ele denominado

de Eridanus Supervoid. Entretanto, análises posteriores revelaram que, apesar da

correlação visual, o perfil de temperatura desta Cold Spot não pode ser explicado

por uma estrutura assim através do efeito SWI [246, 285, 306], ou mesmo sob

hipótese de múltiplos voids [307]6. Espera-se que levantamentos mais precisos da

LSS, tal análise pode ser aprimorada, permitam mostrar, definitivamente, se há

correlação da Cold Spot com alguma estrutura cosmológica, ou mesmo da própria

existência deste Eridanus Supervoid.

Sendo assim, conclúımos que há, de fato, evidência para sinais na CMB que apon-

6É discutido em [306] que a Cold Spot mostra-se anômala não exatamente por causa seu baixo
valor de T , mas devido aos ”anéis”de δT elevados ao seu redor, formando assim um perfil pouco
provável de ser reproduzido em simulações de mapas de CMB sob hipótese do MCP.
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tam anomalias em sua distribuição de temperatura que poderiam, eventualmente,

por à teste o pressuposto do modelo ΛCDM e, inclusive, a validade do PC. Embora

a maioria delas tenha sido detectada e explorada nos dados do WMAP (em alguns

casos, como os problemas relacionados ao quadrupolo, ainda no mapa de tempera-

tura do COBE nos anos 1990), todos foram confirmados nos mapas mais recentes do

Planck, em que a própria colaboração realizou uma série de testes estat́ısticos consi-

derando efeitos sistemáticos e algoŕıtmicos da instrumentação, os quais encontram-se

resumidos na tabela 3.1.

Muito se discute, entretanto, que a persistência na detecção de tais resultados

advém de efeitos de seleção a posteriori7, além do fato da anormalidade destes re-

sultados comparados às simulações isotrópicas, baseadas no MCP, serem um caso

de look-elsewhere effect8 destas análises, como discutido em [13, 20, 51, 130, 131].

Obteve-se que, de fato, a significância estat́ıstica destas anomalias são atenuadas

quando o look-elsewhere effect é devidamente contabilizado, embora permaneçam

elevadas (p-value = 0.01 − 0.05) para a maioria delas, sendo o caso mais persis-

tente a baixa potência do quadrupolo. Portanto, há ainda a possibilidade de que

o MCP, assim com o PC, não forneçam uma formulação apropriada do Universo

em vista destes resultados. Contudo, é necessário que tais efeitos sejam verificados

também em outros observáveis cosmológicos, a exemplo da LSS, lentes gravitacio-

nais, ou mesmo mapas mais precisos da polarização da CMB, a fim de fortalecer sua

evidência [377].

3.3 Estrutura em grande escala

3.3.1 Introdução

A distribuição angular de galáxias no infravermelho consiste em um dos ob-

serváveis mais empregados na literatura no intuito de sondar o movimento relativo

do nosso GL de galáxias devido à atração gravitacional produzida pelos aglomerados

e voids que caracterizam a rede cósmica da LSS. Assim, pode-se testar a concordância

com o dipolo de v ' 630 km/s em (l, b) ' (276◦, 30◦) [242] (ou v ' 384 km/s na

7Ou seja, a confirmação de um resultado anterior através de métodos desenvolvidos justamente
para este propósito.

8Considera-se que resultados anômalos acontecem porque um número muito grande de testes
foi realizado, ainda mais testes que procuram algum sinal num limiar muito grande justo por não
se saber que valor, dentro deste limiar, tal sinal ocorre, aumentando assim a probabilidade de suas
detecções. Uma forma de contabilizar este look-elsewhere effect consiste em multiplicar o p-value
pelo número de testes realizados, ou então calculá-lo considerando p = α/n, sendo α o limiar de
valores onde o efeito em questão é procurado e n o número de realizações consideradas. Muito
foi discutido, por exemplo, que a detecção do bóson de Higgs pelo LHC (Large Hadron Collider)
podia ser resultante deste efeito devido ao grande número de experimentos realizados, ou mesmo
o grande limiar de energia que os experimentos abrangem.
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Figura 3.6: Distribuição angular de ∼ 106 galáxias que compõem o catálogo do
2MASS. A escala de cor corresponde aos redshifts fotométricos destes objetos con-
forme obtidos em [67].

direção (l, b) = (264◦, 48◦) considerando o referencial de repouso heliocêntrico [19])

detectado na CMB.

Uma abordagem popular para realizar este estudo consiste em relacionar o campo

de velocidade da LSS com as perturbações no contraste de densidade da matéria que,

em primeira ordem, é dada por [323]:

v(r) =
H0f(Ωm)

4πGρb
g(r); g(r) = Gρb

∫
dr′δ(r′)

r− r′

|r− r′|3
, (3.5)

sendo r a escala comóvel sob questão, ρb a densidade de energia dos bárions, δ =

(ρ− ρ̄)/ρ̄ o contraste de densidade da matéria e, por fim, f(Ωm) ' Ω(z)γm [253, 270]9.

Por sua vez, g(r) denota o vetor de aceleração do nosso movimento devido à

instabilidade gravitacional. Utilizando η ≡ f(Ωm)/b10, onde b representa o viés entre

o contraste de densidade de galáxias com respeito ao da matéria (i.e., δg = bδ), a

expressão 3.5 torna-se:

v(r) =
H0η

4π

∫
dr′δg(r

′)
r′ − r

|r′ − r|3
, (3.6)

onde v(r) = vGL ao tomar r = 0, i.e., o baricentro do GL. A integral no lado direito

desta equação denota o dipolo de nosso movimento local (popularmente chamado

de clustering dipole na literatura), que pode ser dado em termos do fluxo vindo das

9O fator γ depende muito fracamente da Constante Cosmológica ou de algum modelo de energia
escura, sendo bem aproximado por γ ' 0.55 para a TRG. Logo, desvios deste valor representariam
evidência observacional para modelos de gravitação alternativos.

10O śımbolo usualmente empregado para essa relação é β, contudo, escolhemos representá-lo por
η para não confundir com β ≡ v/c.
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Figura 3.7: Painel esquerdo: Distribuição de galáxias que compõem a amostra WI-
SExSCOS em uma fatia de 0.10 < z < 0.20. Painel direito: Distribuição de número
de fontes por intervalo de redshift para as fontes dos catálogos 2MRS, 2MPZ e WI-
SExSCOS. Gráficos obtidos de [68].

galáxias, a partir de uma certa distância do GL, conforme [65, 66]:

d =
3ΩmH

2
0

2bj

Ngal∑
i=1

Sir̂i , (3.7)

sendo j =
∫
LΦ(L)dL a densidade de luminosidade na banda onde os objetos foram

observados, Φ(L) a função de luminosidade desta banda, e Si = Li/(4πr
2
i ) representa

o fluxo recebido do i-ésimo objeto da amostra, que relaciona-se com a equação ante-

rior via vGL = ηd. Tal formalismo permite não só inferir o movimento de nosso GL,

mas também testar a validade do MCP pois, sabendo o viés b das galáxias, obtem-se

o parâmetro de densidade da matéria Ωm. Vale notar, ainda, que uma alternativa a

esta análise pode ser realizada através da distorção no espaço de redshift [227] que

surge pelo efeito de velocidades peculiares vpec quando objetos são tratados em z,

ao invés das distâncias comóveis, via zobs = z + vpec/c, tal como em [71, 202, 223]

para surveys de galáxias recentes como o WiggleZ, 6dF e SDSS e Cosmicflows-2,

respectivamente. Como a expressão 3.7 é limitada pelo fluxo das galáxias existentes

na amostra, este aferidor é chamado de flux-weighted dipole na literatura11.
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3.3.2 Dipolo na estrutura em grande escala: infravermelho

e óptico

Apesar de terem havido estimativas de vGL diretamente através da LSS ainda no

começo dos anos 1980 [145, 439], somente graças ao advento de surveys de galáxias

mais profundos abrangendo todo o céu, como o IRAS (Infrared Astronomical Satel-

lite), tornou-se viável sondar não só a direção de nosso fluxo local (bulk flow), que

caracteriza nosso movimento através do Universo, mas também impor v́ınculos no

crescimento das estruturas e parâmetro de densidade da matéria (ainda que de forma

bem limitada frente aos surveys de gerações futuras como o SDSS, por exemplo).

Alguns dos trabalhos antigos realizados com galáxias deste survey, bem como outras

observações de galáxias realizadas no infravermelho e óptico, podem ser encontrados

em [41, 250, 273, 357, 358, 391, 440].

Na década passada, tivemos o lançamento do satélite 2 micron all sky survey

(2MASS), ampliando assim o número de galáxias observadas em algumas ordens de

grandeza (∼ 104 para ∼ 105 − 106). As análises mais notáveis da anisotropia de

dipolo com estas observações são a de [283], cujos autores reportaram v ' 665 kms

na direção (l, b) = (264.5◦±2◦, 43.5◦±4◦), além de (l, b) = (245◦±12◦, 39◦±10◦) por

parte de [156] (velocidade fixada em v = 622 km/s [242]) para um sub-catálogo do

2MASS compreendendo 45 mil objetos com redshifts medidos espectroscopicamente

(2MRS) em z ≤ 0.112. Para efeito de comparação, uma das medidas mais modernas

de nosso movimento peculiar com o IRAS forneceu v ' 682 km/s na direção (l, b) =

(253◦, 26◦) [357].

Enquanto a maioria dos métodos anteriores se baseavam em análises do dipolo

ponderado em fluxo, os autores de [173] propuseram um teste da isotropia na LSS

baseado diretamente da estimativa da variação angular das contagens de galáxias

(GNCs, do inglês number counts) projetadas em 2D. Ainda que trate-se de um

teste menos preciso que o anterior, ele encontra-se independente de pressupostos

sobre propriedades astrof́ısicas tais como a função de luminosidade ou mesmo as

magnitudes das galáxias, permitindo, assim, um teste direto entre a amplitude do

dipolo obtido por esse método e a amplitude que seria esperada pelo modelo ΛCDM

dadas as limitações e caracteŕısticas do catálogo (por ex., sua profundidade, área do

céu observada, valor do viés b das galáxias que o compõe etc.).

11Em [173], é discutido que esta análise não corresponde a uma estimativa de fato de um dipolo,
uma vez que informação do fluxo advindo dos objeto é utilizada como aferidor de sua profundidade
mesmo sob a limitação da amostra, logo, servindo de uma medida indireta de profundidade, atu-
ando como uma ”terceira dimensão”. Uma estimativa de um dipolo de fato, embora possivelmente
menos precisa, seria realizada somente com as informações em 2D da distribuição de galáxias, tal
como será discutida mais adiante.

12Versões atualizadas destes dados encontram-se em [384], quanto ao catálogo principal de fontes
extensas, além de [211] quanto à sub-amostra 2MRS.
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Algumas destas análises, portanto, foram realizadas recentemente por [173] com

dados do 2MASS [211, 384], além de uma atualização delas com um catálogo de

galáxias do WISE [435] realizada por [445], ao passo que os autores de [25, 30]

efetuaram testes de isotropia local, mas com diferentes abordagens, empregando

uma versão do catálogo de fontes extensas do 2MASS com medida fotométrica de

z [67] (ver figura 3.6)13. Porém, nenhuma destas análises foi capaz de encontrar

significância para o dipolo cinemático nestas galáxias devido ao número limitado de

objetos nestas amostras e, principalmente, devido à baixa profundidade delas. Por

exemplo, espera-se que as flutuações na densidade da matéria existente mesmo em

redshifts intermediários (z ∼ 0.5) produziriam um dipolo nos NCs de A ∼ 10−2, logo,

uma ordem de grandeza acima de A ∝ β ∼ 10−3 esperado para o dipolo cinemático.

Ainda que não tenha sido posśıvel detectar este sinal do dipolo cinemático com estes

dados. A maioria destes trabalhos aponta uma boa concordância com a amplitude

do dipolo esperada por causa das perturbações na matéria t́ıpicas no ΛCDM, dadas

as limitações destas amostras, embora [445] tenham apontado concordância apenas

marginal (2.5σ) com o MCP. Mais recentemente, uma análise efetuada em [219]

empregando uma compilação de galáxias de diferentes morfologias, chamada Hyper-

leda14, reportou a existência de anisotropia nestes dados coincidindo com os polos

celestes, i.e., (l, b) = (123.7◦, 24.6◦) considerando NC de > 95% independentemente

do tipo morfológico da galáxia, indicando, assim, um potencial viés sistemático nesta

amostra, ou um desafio potencial ao PC.

Uma estimativa referente às condições necessárias para que o efeito Doppler seja

detectável nas galáxias lonǵınquas, por sua vez, foi realizada em [215]. No caso, suas

análises mostraram que um levantamento tal como Large Synoptic Sky Telescope

(LSST) possui especificações suficientes para estimar a direção deste dipolo com

∼ 15◦ de precisão (considerando NC de 2σ). Por sua vez, [444] estimaram que

prescrições necessárias para tal deveriam satisfazer Ngal > 107, com profundidade

t́ıpica de z̄ ' 0.7 e cobertura celeste de fsky ' 0.75, para uma distinção entre o dipolo

cinemático e o dipolo das aglomerações de LSS com NC de > 3σ. Tal configuração

é ainda intanǵıvel para os surveys de céu inteiro realizados em infra-vermelho e

óptico atuais como o 2MASS, ou mesmo o WISE, ainda que combinados, os quais

apresentam valores t́ıpicos de z̄ ' 0.2, Ngal ∼ 106 e fsky ≤ 0.70. Por sua vez, é

posśıvel que o catálogo de galáxias do WISE-SUPERCOSMOS, conforme mostrada

na figura 3.7, permitam um melhor teste de consistência com a direção do dipolo

cinemático da CMB tendo em vista o maior número de objetos (Ngal ∼ 107), fora a

presença de medida de redshifts para os mesmos.

13Estes últimos dados do WISE e do 2MPZ já representam um ganho de uma ordem em mag-
nitude frente aos dados utilizados em [173], i.e., Ngal ∼ 106

14http://leda.univ-lyon1.fr/
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Figura 3.8: Distribuição angular de ∼ 3× 104 galáxias que compõem a amostra de
objetos em rádio 87GB+PMN tal como apresentado em [39]. No caso, as fontes
foram projetadas de acordo com uma projeção Aitoff em coordenadas celestes,
ou seja, em função da declinação (DEC) e ascenção reta (RA) onde elas se localizam.

3.3.3 Dipolo na estrutura em grande escala: rádio

Catálogos de fontes extragalácticas em rádio constituem, possivelmente, a sonda

mais eficiente para examinar a isotropia da LSS e efetuar teste de consistência com

o dipolo da CMB. Tendo em vista a alta luminosidade de alguns objetos que emi-

tem neste comprimento de onda, como é o caso de galáxias com núcleos ativos

(AGN, Active Galactic Nuclei), pode-se alcançar escalas muito maiores comparado

com surveys no infravermelho e óptico (z ∼ 1), permitindo, assim, um teste mais

robusto do que os realizados nestes comprimentos de onda. Uma vez que o dipolo

local devido as aglomerações em redshifts baixos e intermediários são menos con-

tundente nestas escalas, torna-se posśıvel sondar o dipolo cinemático diretamente

nestes catálogos. Ademais, observações em rádio não sofrem com o problema de con-

taminação galáctica, por ex. emissão térmica de poeira, algo cŕıtico em observações

realizadas no infravermelho, constituindo assim um elemento de complexidade a

menos que deve-se lidar.

A assinatura de nosso movimento peculiar nos GNCs em rádio obedece, então,

a seguinte forma [155]:

A = [2 + x(1 + α)]β , (3.8)

logo, tomando x ' 1 e α ' 0.75, além de β = 1.23× 10−3, temos A ' 0.0046

A primeira tentativa de obter o dipolo na distribuição de fontes em rádio foi

realizada por [39], onde os autores unificaram os dados do 87 Green Bank (87GB),

que mapeou rádio galáxias no hemisfério norte celeste até RA = 75◦, com os dados

do survey Parkes-MIT-NRAO (PMN), sendo este atuante no hemisfério sul celeste,
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Figura 3.9: Painel esquerdo: Distribuição angular das rádio galáxias que compõem a
amostra de objetos em rádio NVSS, apresentando Ngal ' 1.7×106 em S > 2.5 mJy.
Painel direito: Distribuição angular somente das fontes que satisfazem o limiar de
fluxo S > 15 mJy. Figura obtida de [173].

construindo assim uma amostra de Ngal ∼ 2.7 × 104 em um limiar de fluxo S >

50 mJy. No entanto, estes autores falharam em obter um sinal claro deste dipolo

cinemático nas galáxias distantes devido ao baixo número de fontes compondo esta

amostra, embora a direção de máxima anisotropia nos GNCs obtida nesta análise

tenha apresentado concordância razoável com a CMB ainda assim.

Somente com amostras observacionais mais completas, como no caso do NVSS

(NRAO Very Large Array Sky Survey) [121], é que tornou-se posśıvel obter um sinal

significante do dipolo cinemático na LSS. Este survey mapeou mais de 1.5 milhões

de objetos a partir de DEC > −40◦ na frequência de 1.4 GHz, cuja distribuição

angular é apresentada, em diferentes regimes de fluxo, nos painéis que compõem a

figura 3.9. Através desta amostra observacional, os autores de [69] obtiveram um

dipolo de amplitude A = 0.008 ± 0.003 apontando na direção (l, b) = (196◦, 51◦)

ao considerar fontes situadas no limiar de fluxo S < 10 mJy15, ao passo que, com

as fontes situadas no limiar de fluxo S > 20 mJy, a direção deste dipolo apresenta

concordância maior com o dipolo cinemátivo da CMB, i.e., (l, b) = (241◦, 37◦),

embora apresente uma amplitude marginalmente maior (A = 0.011± 0.003). Ainda

assim, as análises de [69] apresentam concordância com a expectativa da amplitude

do dipolo em GNCs dentro de um NC de 2σ uma vez assumido x ' 1, α ' 0.75 e

β = 1.23× 10−3 para um valor de referência de A.

Porém, trabalhos posteriores não confirmaram o resultado de [69] quanto à

concordância em relação a este dipolo. Em [383], por exemplo, foi estimada que

a velocidade para nosso movimento relativo a estas rádio galáxias deve ser de

v ∼ 1600± 400 km/s para justificar a flutuação angular presente nestes dados, logo,

apresentando uma discordância frente ao valor obtido na CMB em 3σ. Curiosa-

15A amplitude apresentada pelos autores na tabela 1 de seu artigo deve ser dividida por um fator
2, já que os mesmos definiram esta quantidade com este fator adicional multiplicando a equação 3.8.

54



mente, a direção preferencial da anisotropia dos GNCs obtida nesta análise forneceu

um valor em bom acordo com a direção encontrada na CMB: (l, b) = (240◦, 44◦) para

fontes de S > 15 mJy. Por sua vez, [173] reportou um dipolo ainda mais elevado:

A = 0.027±0.005 apontando em (l, b) = (214◦, 16◦). Porém, neste caso, é necessário

levar em consideração que os autores reduziram a área observacional da amostra

substancialmente ao eliminar objetos situados em |b| ≥ 15◦, além de DEC > 78◦

e DEC < 10◦, deixando apenas fsky ' 0.42. Já os autores de [359] obtiveram

A = 0.016± 0.005 na direção (l, b) = (248◦, 46◦) considerando fontes sob um limiar

de S > 25 mJy, apresentando também uma tensão de 3σ com mapas simulados

isotrópicos contendo um dipolo fiducial de 0.0048± 0.0004, resultado semelhante ao

reportado em [403].

Algumas hipóteses foram formuladas para resolver essa discrepância, tal como

a presença de grandes inomogeneidades locais [360], ou de modos anisotrópicos nas

perturbações escalares em escalas além do horizonte semelhante ao proposto para

a CMB [171]. Embora aliviem esta tensão, nenhuma delas fornece uma explicação

plenamente satisfatória para este problema. Somente em uma análise recente, efe-

tuada por [402], essa tensão foi reduzida a um patamar mais aceitável, i.e., 2.12σ,

comparando com o valor esperado de A considerando o dipolo cinemático encon-

trado na CMB. Neste trabalho, foi obtido A = 0.009 na direção (l, b) = (246◦, 38◦)

para fontes com S > 15 mJy. A diferença desta análise frente às demais deve-

se à inclusão da aglomeração destas fontes no espectro de potência angular dos

mapas simulados do NVSS, considerando tanto um viés variável em z conforme

b = b(z) = 0.33z2 + 0.85z + 1.6 quanto b = 2.0 ou b = 3.0, de modo que a tensão

entre o valor esperado para o dipolo cinemático em rádio e o valor estimado nos

dados vale 2.12σ para o primeiro caso, 2.19σ para b = 2.0 e 1.54σ se b = 3.016.

A conclusão que podemos extrair é que, de fato, era esperado uma concordância

maior entre o dipolo cinemático na CMB e na LSS. Entretanto, ainda podemos lançar

as hipóteses de que possam existir mais ingredientes a serem considerados nestas

análises do que o considerado usualmente. Por exemplo, a validade das aproximações

leis de potência do número de fontes por fluxo ou do seu ı́ndice espectral, bem

como o fato da estimativa do dipolo destes GNCs terem utilizado, somente, na

teoria da relatividade restrita, de modo que podem existir correções da TRG ainda

inexploradas neste contexto. Esta questão poderá ser melhor respondida com o

advento de futuros surveys, em especial o SKA, que deve observar ∼ 108 objetos na

16Um contraponto a este resultado pode ser consultado análise de [104], onde os autores mos-
traram que a inclusão do dipolo cinemático no cálculo da 2PACF do NVSS reduz a significância
estat́ıstica para não-gaussianiedade primordial nestes dados. Como o viés b mimetiza o efeito da
não-gaussianiedade no espectro de potência angular e, por sua vez, estes dados do NVSS não fa-
vorecem a existência deste sinal, fica lançada a dúvida sobre a validade da solução apresentada
em [402] para explicar a tensão entre o dipolo dos dados e o dos mapas reais.
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Figura 3.10: Painel esquerdo: Distribuição angular dos GCs adotados na análise
de [232], onde pontos azul claro representam os objetos mais próximos (R =
260 − 370 Mpc), pontos vermelhos e amarelos correspondem aos GCs em escalas
intermediárias (R = 370 − 650 Mpc), enquanto os vermelhos denotam objetos si-
tuados até R = 755 Mpc. Os contornos coloridos, por sua vez, denotam a direção
preferencial para o dipolo da velocidade peculiar de Créditos: NASA/Goddard/A.
Kashlinsky, et al. Painel direito: Valores obtidos para o dipolo da velocidade de
bulk flow via kSZ nas análises de [10].

sua primeira fase (∼ 1010 rádio galáxias em seu estágio final) numa área celeste de

3π [217, 279, 378], o que tem o potencial de impor v́ınculos de até 1◦ na direção do

dipolo segundo as análises de [134, 378]17.

3.3.4 Dipolo na estrutura em grande escala: aglomerados

de galáxia e raios-X

Observações em raios-X vem sendo adotadas a fim de estudar a isotropia cos-

mológica desde os anos 1960s. Inicialmente, estes trabalhos consistiam em estimar

um dipolo presente na emissão dos fótons emitidos pelo fundo difuso em raios-x

(XRB, do inglês X-Ray background) [159, 272, 381], os quais são senśıveis ao movi-

mento relativo de nosso GL em direção aos objetos que o compõem. Exemplos destes

estudos podem ser encontrados em [80, 298, 335, 339, 371, 424], onde alguns autores

reportam resultados semelhantes ao dipolo cinemático observado na CMB, embora

alguns discutam a dificuldade de obtenção deste sinal devido à baixa resolução dos

dados de XRB em observações realizadas no limiar de energia dos raios-X duros,

i.e., I ≥ 2 keV. Semelhante às análises realizadas com fontes no infravermelho e

17Outra evidência de anisotropia dipolar nos dados da LSS em rádio consiste no alinhamento
da polarização de quasares. Uma análise efetuada por [343], por exemplo, mostrou uma posśıvel
direção preferencial de alinhamento de sua polarização em rádio situada em (l, b) = (101◦,−62◦)±
15◦, logo, com a ant́ıpoda em (l, b) = (291◦, 62◦), estando assim razoavelmente próxima do dipolo
cinemático da CMB localizado em (l, b) = (264◦, 48◦). Observações destes dados em óptico, como
em [213, 326], encontram evidência semelhante. Uma tese concernindo este tema pode ser conferida
em [325].
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Galáxias em infravermelho/óptico I v (km/s) (l, b) referência
IRAS PSC 736 (248◦, 40◦) [440]
IRAS PSCz 762 (252◦, 35◦) [391]
IRAS 1.2 Jy ∼ 700 (235◦, 45◦) [41]
IRAS PSCz 682 (253◦, 26◦) [357]

2MXSC 665 (265◦, 44◦) [283]
2MRS 622 (fixo) (245◦, 39◦) [156]

IRAS PSCz ∼ 700 (291◦, 40◦) [40]
2MXSC ≤ 600 (257◦, 40◦) [66]

Galáxias em infravermelho/óptico II A× 10−2 (l, b) referência
2MRS 12.40 (228◦, 37◦) [173]

2MXSC 8.80 (305◦, 5◦) [173]
WISE-2MASS 5.00 (310◦,−15◦) [445]

2MPZ - (315◦, 30◦) [30]
2MPZ 2.80 (320◦, 6◦) [25]

Hyperleda − (123.7◦, 24.6◦) [219]
Galáxias em rádio A× 10−2 (l, b) referência

NVSS 0.110∗ (241◦, 37◦) [69]
NVSS 0.200∗ (248◦, 24◦) [383]
NVSS 0.270∗ (214◦, 15◦) [173]
NVSS 0.160∗ (218◦, 48◦) [359]

WENSS 0.290∗ (214◦,−) [359]
NVSS 0.130∗ (256◦, 36◦) [403]
NVSS 0.090∗ (246◦, 38◦) [402]

Aglomerados de galáxias v (km/s) (l, b) referência
HEAO-1 − (274◦, 71◦) [252]
XBAC 1750 (251◦, 10◦) [336]

CIZA + XBAC 507 ' (270◦, 10◦) [241]
ROSAT + CIZA + WMAP5 ' 1000 (296◦, 39◦) [233]

XRB v (km/s) (l, b) referência
SSI 475∗ (245◦, 53◦) [424]

ROSAT 1300 (288◦, 25◦) [335]
HEAO-1 573∗ (342◦, 7◦) [371]

Tabela 3.2: Principais estimativas do dipolo na LSS via galáxias em infravermelho e
óptico I (método ponderado em fluxo) e II (método 2D), galáxias em rádio, aglome-
rados de galáxias em raios-X e XRB. O śımbolo (*) faz referência ao valor do dipolo
da CMB com respeito ao referencial de repouso heliocêntrico, ou seja, v = 369 km/s
na direção (l, b) = (264◦, 48◦), enquanto os demais valores dizem respeito ao valor do
dipolo no referencial de repouso do LG, v = 622 km/s na direção (l, b) = (276◦, 36◦).

óptico, o método do dipolo ponderado por fluxo foi também empregado com dados

de GCs, como nos trabalhos de [240, 241, 252, 336, 369, 370]. Maioria deles apre-

senta boa concordância com resultados obtidos para o dipolo com galáxias, ainda

que levantem a questão de uma posśıvel ausência de convergência para o dipolo de

bulk flow destes objetos ao passo que os primeiros
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Outra abordagem para sondar isotropia com GCs se baseia no efeito Sunyaev-

Zeldovich (SZ). Mais precisamente, na estimativa de fluxos de velocidades peculiares

destes GCs em um movimento coerente bulk flow, o qual é percebido através do

efeito SZ cinemático (kSZ, do inglês kinematic Sunyaev-Zeldovich [392]) [189, 231].

Análises com GCs razoavelmente profundos (z ≤ 0.3) obtidos pelo WMAP e pelo

Planck, além de compilações de catálogos públicos de dados desses objetos, foram

realizadas nos últimos anos [33, 34, 232–234], cuja distribuição angular dos dados

utilizados nas análises de [232] pode ser visualizada no painel esquerdo da figura 3.10.

Estes autores reportaram a existência de um bulk flow muito elevado (v ∼ 800 km/s)

que estendem-se até escalas muito grandes (r ∼ 1 Gpc), embora a direção de máxima

anisotropia desta anisotropia, curiosamente, localiza-se bem próxima ao dipolo ci-

nemático visto na CMB. Tal resultado vai totalmente de encontro às previsões do

MCP para o bulk flow local, levantando a hipótese de flutuações primordiais de den-

sidade como agente responsável por este resultado, similarmente ao caso do dipolo

elevado encontrado nos GNCs em rádio e na anomalia hemisférica da CMB, sendo

este o motivo pelo qual este resultado é popularmente referido na literatura como

dark flow, i.e., ”fluxo escuro”.

Análises independentes de [299, 317], todavia, não reportaram o mesmo efeito.

O último destes trabalhos mostrou v ∼ 3000 km/s para o limite superior da veloci-

dade peculiar dos GCs via efeito kSZ, onde atribui-se este valor elevad́ıssimo para

v às limitações dos dados observacionais. Já a colaboração do Planck [10] mostrou

que o bulk flow obtido via kSZ converge para valores v ≤ 500km/s para escalas

R > 300 Mpc/h, valor este bem abaixo do limite superior (v > 1000 km/s) esperado

pela presença do sinal de temperatura da CMB, rúıdo instrumental e da contri-

buição térmica do efeito Sunyaev-Zeldovich, conforme mostrado no painel direito da

figura 3.10 (ver [32] para um contraponto desta mesma análise). Assim, o consenso

atual é de que o sinal encontrado por [34, 232] deve-se mais a uma causalidade

estat́ıstica do que uma violação do MCP e da hipótese da isotropia cosmológica su-

gerida originalmente. Com o advento de futuros surveys de GCs em raios-X, como

o eROSITA [293, 334], espera-se que estes objetos permitam um teste da isotropia

cosmológica com muito mais precisão do que temos capacidade hoje.

3.3.5 Anisotropia na distribuição angular de GRBs

Gamma-ray Bursts (GRBs) estão entre os fenômenos astrof́ısicos mais intrigan-

tes no Universo. Mais especificamente, tratam-se das explosões mais energéticas já

detectadas, onde um pulso t́ıpico emite durante uma fração de segundos quase toda

a energia que o Sol deve emitir ao longo de seus (aproximadamente) 10 bilhões de

anos de vida. Devido a isso, são objetos que podem ser observados até distâncias
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Figura 3.11: Painel esquerdo: Distribuição angular dos GRBs analisados em [173],
onde os pontos são representados em amarelo, e as incertezas em torno de suas
posições aparecem como regiões circulares ou ovais ao seu redor. Painel direito:
Função de exposição do satélite, que é proporcional à quantidade de tempo que
uma dada região do céu foi monitorada. Percebe-se, neste mapa, que o polo norte
ecĺıptico foi a região mais visitada, em seguida do polo sul ecĺıptico. Figura obtida,
também, de [173].

cosmológicas extremamente profundas (z ≤ 10), logo, constituem excelentes labo-

ratórios astrof́ısicos e cosmológicos, onde revisões acerca da natureza dos GRBs e

suas aplicações podem ser conferidas em [297, 333, 420]. Todavia, o conhecimento

acerca de tais objetos só evolui consideravelmente com as observações realizadas pelo

instrumento BATSE (Burst and Transient Source Explorer) pertencente ao CRGO

(Compton Gamma Ray Observatory), lançado em 1991. Por meio de um de seus pri-

meiros lançamentos de dados, os autores de [292] verificaram os primeiros ind́ıcios de

fato significativos que tratam-se de objetos de origem cosmológica, uma vez que es-

tes autores encontraram que os GRBs encontravam-se isotropicamente distribúıdos

na esfera celeste, enquanto [244] descobriu que estes objetos apresentavam uma dis-

tribuição bimodal quanto a um parâmetro chamado T90, i.e., o tempo de duração

entre 5% a 95% do total de energia liberada pelo objeto. Deste modo, objetos apre-

sentando T90 < 2 s correspondem à classe de GRBs curtos (short Gamma-ray bursts,

SGRBs), comumente associados à fusão de estrelas compactas, ao passo que GRBs

com T90 > 2 s são referidos como GRBs longos (long Gamma-ray bursts, LGRBs),

cuja explicação mais aceita hoje pela comunidade cient́ıfica é que LGRBs tratam-

se de pulsos emitidos pelo objeto remanescente do colapso de uma estrela muito

massiva.

O resultado de [292] foi confirmado utilizando dados posteriores do BATSE, já

contendo amostras de 1000 GRBs, através de diferentes metodologias [81, 400],

alegando consistência entre a distribuição angular destes objetos e realizações

isotrópicas de Monte Carlo (MC). Alternativamente, [284] discutiu sobre a existência

potencial na distribuição angular de GRBs devido ao efeito Doppler atribúıdo ao
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Figura 3.12: Painel esquerdo: Distribuição angular dos GRBs com determinação de
z. Painel direito: GRBs situados em 1.6 < z < 2.1 exibidos em vermelho, enquanto
os verdes correspondem aos objetos com 0.78 < z < 0.86. Ambos os mapas foram
constrúıdos utilizando a amostra de GRBs mais atual para junho/2016.

Figura 3.13: Painel esquerdo: Distribuição angular dos 1024 GRBs que compõem
uma das amostras mais recente do satélite SWIFT. Painel direito: Distribuição os
1826 GRBs do catálogo do FERMI. Os pontos em vermelho representam SGRBs
(99 na amostra SWIFT, 303 na FERMI, definidos segundo T90 < 2), ao passo que
os verdes denotam os LGRBs em ambas as figuras.

nosso movimento peculiar através do Universo, estimando A ∼ 10−1 − 10−3 para

seu posśıvel dipolo, o qual seria detectável com uma amostra de nGRBs = 104 ob-

jetos (ainda hoje, temos apenas nGRBs ∼ 103 conhecidos). Já [372] refizeram esta

estimativa através de um dipolo ponderado através da fluência (fluxo integrado so-

bre o tempo de duração de uma explosão, logo, de certo modo similar ao dipolo

ponderado em fluxo utilizado para estimar o nosso dipolo local em galáxias e aglo-

merados), confirmando o resultado anterior de nGRBs = 104 como requisito a fim

de perceber uma flutuação de ∼ 1% (relembrando que nosso movimento peculiar

apresenta β ∼ 10−3) em seu valor, permitindo assim testar a consistência com o
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valor encontrado na CMB.

Contudo, os autores de [38] dividiram o catálogo de 932 GRBs de acordo com seu

T90, ou com sua fluência, obtendo que a distribuição de SGRBs é inconsistente em

isotropia com mais de 99% de confiança, embora os LGRBs estejam, curiosamente,

uniformemente distribúıdos pelo céu, algo confirmado na maioria das análises sub-

sequentes realizadas com dados do BATSE [280, 295, 296, 414] através dos mais

variados algoritmos, além de [415] para um dos primeiros lançamentos de dados

do SWIFT, e [397] para análises empregando dados de GRBs do FERMI. Em [60],

todavia, mostrou-se que os SGRBs do BATSE estão de acordo com a hipótese da

isotropia cosmológica uma vez que a função de exposição exibida na figura 3.11 é

apropriadamente contabilizada. Análises de [173], por sua vez, impuseram um limite

superior para o dipolo na distribuição de GRBs do BATSE em A < 0.117, embora

nenhuma direção privilegiada siginificante tenha sido identificada neste trabalho.

Com o advento de novos surveys atuando em raios gama, como o caso do SWIFT

e do FERMI, temos atualmente nGRBs > 103 no total de cada amostra, como po-

dem ser notadas na figura 3.13 com posições determinadas na ordem de minutos

de arco (não mais em graus, como no caso do BATSE), onde algumas centenas

destes GRBs, agora, possuem determinação de z com boa precisão. Através destas

amostras atualizadas, os autores de [208] reportaram a existência de uma posśıvel

estrutura de 3000 − 4000 Mpc formada por GRBs entre 1.6 < z < 2.1 (logo, bem

maior do que o Sloan Great Wall, de 400 Mpc, ou dos grandes grupos de quasa-

res de 1000 − 1500 Mpc). Tal estrutura nomeada é de Hercules-Corona Borealis

Great Wall (HCBGW) (a qual pode ser visualizada no painel esquerdo de 3.12),

cuja evidência observacional foi confirmada, novamente, com dados atualizados do

SWIFT em [209]. Outro estudo, ainda, mostrou uma posśıvel estrutura de 1720 Mpc

constitúıda de GRBs entre 0.78 < z < 0.86, embora com menor significância es-

tat́ıstica do que a primeira estrutura.

Porém, a significância destes resultados vem sendo contestada. Na análise

de [411], por exemplo, encontrou-se apenas evidência marginal para anomalia na

distribuição de objetos de acordo com a distribuição de redshift, assim como a

sua duração (SGRBs ou LGRBs), uma vez considerando a função de exposição

do SWIFT. Já os trabalhos de [263, 264], por sua vez, examinaram a função de cor-

relação de 2 pontos e a escala de homogeneidade espaciais (i.e., em 3D) destes ob-

jetos, respectivamente, semelhante às análises realizadas em [258, 379] com galáxias

do WiggleZ e SDSS-III. Estes trabalhos mostraram que o número de GRBs contido

em esferas de raio R tornam-se consistentes com a hipótese da homogeneidade (ou

seja, quando o número de objetos contido nestas esferas equivale ao de catálogos

randômicos sintéticos, que são homogêneos por construção) quando R > 8000 Mpc,

haja visto que os GRBs situam-se muito distantes um do outro. Este resultado en-
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Amostra observacional NSNe (l, b) Referência

HZS98 + SCP 79 (80◦,−20◦) [243]
HZS03 241 (300◦,−25◦) [375]
Gold04 178 (55◦,−15◦) [375]
Gold04 152 (97◦, 45◦) [187]
Union 307 (309◦, 43◦) [123]
Gold07 182 (347◦, 27◦) [186]
Union2 557 (309◦+23◦

−03◦ , 18◦+11◦

−10◦) [29]
Union2 557 (314◦+20◦

−13◦ , 28◦+11◦

−33◦) [89]
Union2 557 (309◦+16◦

−16◦ ,−15◦+12◦

−12◦) [286]
Constitution (z ≤ 0.20) 183 (325◦,−19◦) [230]

Union2 557 (187◦,−18◦) [452]
Union2 557 (306◦,−13◦) [90]

Union2.1 580 (307◦+16◦

−16◦ ,−14◦+10◦

−10◦) [443]
Union2 557 (65◦, 56◦) [185]

Union2 + GRBs 616 (306◦+18◦

−18◦ ,−18◦+11◦

−11◦) [103]
Union2.1 + GRBs 696 (309◦+15◦

−15◦ ,−8◦+10◦

−10◦) [421]
Union2 557 (88◦+45◦

−45◦ , 22◦+26◦

−26◦) [374]
JLA 740 (106◦+16◦

−16◦ , 1
◦+10◦

−10◦) [374]
Union2 (erros estat.) 557 (315◦, 27◦) [222]

Union2 (erros estat. + sist.) 557 (128◦, 18◦) [222]
Union2.1 580 (334◦+6◦

−6◦ , 30◦+2◦

−8◦) [102]
Union2.1 (z > 0.20) 350 (33◦,−19◦) [218]

JLA 740 (316◦+107◦

−110◦ ,−5◦+41◦

−60◦) [267]

Tabela 3.3: Direções de máxima anisotropia da expansão cosmológica reportadas na
literatura.

fraquece a evidência de posśıvel violação do PC através da existência de estruturas

como as duas ”GRB Great Wall”, uma vez que elas apresentam menos da metade

desta escala.

Percebe-se, então, que a questão da isotropia de GRBs permanece em aberto

até o presente momento, embora muitos trabalhos apontem uma anisotropia signi-

ficativa na distribuição celeste dos SGRBs, não nos LGRBs. Contudo, é plauśıvel

que estes resultados surjam devido a um efeito de seleção nos SGRBs por causa das

dificuldades em detectá-los, algo que o aprimoramento das amostras observacionais

do FERMI e SWIFT podem resolver muito em breve.

3.4 Indicadores de distâncias cosmológicas

3.4.1 Anisotropia na expansão cosmológica

Como discutido no caṕıtulo 1, foi através de observações de indicadores de

distância de SNe em alto z, que obteve-se a evidência mais significativa que o
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Universo encontra-se em fase de expansão acelerada tardia dominada pela Cons-

tante Cosmológica Λ. Esta descoberta, no entanto, ainda assume um modelo que

assume uma métrica FLRW, ou seja, homogênea e isotrópica, como discutido no

caṕıtulo 2 desta tese, levando assim alguns autores a contestar que esta expansão

acelerada do Universo, inferida através da redução de brilho nas SNe acima do es-

perado por um Universo sem Λ em altos z, poderia ser reproduzida no caso de um

Universo que violasse o Prinćıpio Copernicano, i.e., caso vivêssemos numa grande

região sub-densa modelada de acordo com uma métrica inomogênea e isotrópica

LTB. Alternativamente, modelos de backreaction, voltados para a explicação dos

efeitos inomogeneidades locais na equação de Friedmann e, por consequência, nos

parâmetros cosmológicos, também surgiram como posśıvel explicação da aceleração

cósmica tardia, o que foi discutido também no caṕıtulo anterior. Entretanto, tais

propostas se concentram na questão da homogeneidade cosmológica, não exatamente

da isotropia, que será o foco desta seção.

O primeiro teste de isotropia cosmológica com dados de distâncias cosmológicas

de SNe foi realizado em [243], que valeram-se de uma amostra contendo 79 SNe com-

piladas das referências [332, 352]. Foi obtido um eixo preferencial na expansão cos-

mológica, via ajuste dos parâmetros cosmológicos {Ωm,ΩΛ}, apontando na direção

(l, b) = (80◦,−20◦). Expandiu-se, ainda, a variação angular destes parâmetros no

espaço dos harmônicos esféricos de acordo com δx = (x − 〈x〉)/〈x〉 =
∑
a`mY`m,

sendo x o parâmetro em questão e 〈x〉 o seu melhor ajuste global, encontrando

que esta anisotropia apresenta, aproximadamente 90% de NC frente às simulações

assumindo distribuições isotrópicas, concluindo assim que não trata-se de uma ani-

sotropia estatisticamente significante tendo em vista, ainda, que os dados eram,

ainda, bastante limitados. Em [375], munidos de dados mais completos frente às

amostras empregadas por [243], i.e., nSNe = 150 − 250, os autores efetuaram um

estudo bem mais detalhado e completo da isotropia cósmica com este tipo de dados.

Mais precisamente, eles compararam o valor ajustado para a constante de Hubble

H0 em regiões ant́ıpodas do céu, encontrando assim uma máxima assimetria rela-

cionada com os polos equatoriais em alguns casos, embora outros resultados não

tenham encontrado esta mesma evidência. Outros trabalhos seguindo uma linha

semelhante encontram-se em [186, 187], cujos autores buscaram uma posśıvel de-

pendência direcional nas observações de SNe por meio da máxima discrepância de

χ2 em diferentes trechos do céu mas, novamente, reportaram baixa significância es-

tat́ıstica para um sinal destes. Já trabalhos realizados por [72, 73], mesmo com um

foco ligeiramente diferente em suas análises (flutuações angulares da energia escura

por meio das flutuações existentes em µ de acordo com a escala angular), obtiveram

resultados marginalmente consistentes para ausência de variação angular no módulo

de distância das SNe através do céu.
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Até então, maioria dos trabalhos realizados nesta linha eram dominados pelos

erros sistemáticos, além do baixo número de SNe e a distribuição altamente não-

uniforme das amostras. Somente com dados mais completos de SNe, abrangendo

pelo menos nSNe ' 500 em suas amostras, tornou-se posśıvel um teste mais robusto

desta natureza. Em [29], por exemplo, foi realizada uma comparação hemisférica de

Ωm em diferentes trechos do céu via um estimador ∆Ωm/Ωm = 2(Ωs
m −Ωi

m)/(Ωs
m +

Ωi
m), com Ωx

m representando o valor do parâmetro de densidade de matéria ajustado

num determinado hemisfério x onde x = s indicando hemisfério superior e x = i

indicando inferior, uma vez definido um eixo em especial. Os autores encontraram

que tal quantidade é maximizada na direção (l, b) = (309◦+23◦

−3◦ , 18◦+11◦

−10◦) para todas as

SNe na amostra, cujo ∆Ωm/Ωm = 0.43±0.06, enquanto (l, b) = (341◦+9◦

−22◦ ,−17◦+28◦

−6◦ )

com ∆Ωm/Ωm = 2.08 ± 0.22 para SNe próximas (z ≤ 0.20). Todos estes resulta-

dos apresentam concordância em 1σ com simulações isotrópicas (ou seja, assumindo

ΛCDM como modelo fiducial). Em um trabalho semelhante, [89] empregaram a

mesma compilação de 557 SNe para estimar a anisotropia do parâmetro de desa-

celeração, ao invés de Ωm, encontrando assim um resultado semelhante ao de [29]:

(314◦+20◦

−13◦ , 28◦+11◦

−33◦) para z ≤ 1.40 e ∆q0 = 0.79, com equação de estado variando de

w = −1.46 a w = −0.77 no hemisfério de máxima anisotropia nesta escala de z.

Uma outra análise interessante consiste na de [230], onde foram adotadas qua-

tro sub-amostras da compilação Constitution contendo apenas SNe em z ≤ 0.20,

assim contornando a necessidade de assumir um modelo cosmológico para descrever

as distâncias da SNe, logo, evitando um pressuposto a mais nas análises. No caso,

os autores mostraram uma assimetria máxima, denotada por δH0/H0, como sendo

δH0/H0 < 0.038 na direção (325◦,−19◦) com NC de 95.6%, onde esta anisotropia-

pode ser atribúıda, em grande parte, à incompletude da cobertura celeste das SNe

que compõem estas amostras. Outras análises recentes nesta mesma linha foram

realizadas por [222] e [218] que, utilizando 557 SNe (z ≤ 1.40) (além dos erros não-

diagonais das incertezas sistemáticas em µ) e 350 SNe (z > 0.20), respectivamente,

apontaram anisotropias com NC de até 2σ em regiões diferentes resultados. Entre-

tanto, [218] indicou que a direção reportada em suas análises coincide com este dipolo

cinemático observado na CMB com NC de 2σ. Curiosamente, as análises de [452]

reportaram uma máxima anisotropia, curiosamente, situada próxima à ant́ıpoda

deste dipolo. Destacamos, ainda, o trabalho de [374], que adotaram uma métrica

anisotrópica para descrição das distâncias cosmológicas, tendo conclúıdo que a va-

riação angular do H0 encontra-se em |δH0/H0| < 5% (considerando NC de 1σ), logo,

consistente com o resultado de [230]. Estes mesmos autores previram ainda que da-

dos futuros de SNe tem um potencial restritivo de |δH0/H0| ∼ 10−5 sob hipótese

deste mesmo modelo anisotrópico.

Um método alternativo a estas análises baseia-se, de certo modo, em assumir um
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dipolo fenomenológico para o módulo de distância das SNe, i.e., µ = µ̄(1 +A cos θ),

sendo µ̄ o valor desta quantidade fornecido por um modelo isotrópico tal como

o ΛCDM. Em [123], por exemplo, foi adotada uma forma funcional dipolar di-

retamente da distância de luminosidade das SNe, encontrando assim A = 0.139

na direção (l, b) = (309◦, 43◦) para SNe em altos redshifts, z > 0.56. Conside-

rando SNe em z > 0.20, por sua vez, apresentaram A = 0.071 apontando em

(l, b) = (287◦, 46◦), logo, consideravelmente próximos ao dipolo da CMB encontrado

em (l, b) = (264◦, 48◦). Uma análise mais recente adotando esta mesma abordagem

encontra-se em [286], onde encontrou-se uma relação consistente com [29], ou seja,

(l, b) = (309◦+16◦

−16◦ ,−15◦+12◦

−12◦) de A = 0.0013± 0.006, apresentando, desta forma, con-

cordância marginal com simulações isotrópicas. Abordagens afins foram adotadas

em trabalhos subsequentes como os de [90, 103, 267, 421, 443], onde encontrou-

se uma anisotropia dipolar semelhante àquela obtida em [286]. Uma comparação

entre a eficiência do método hemisférico e o ajuste dipolar pode ser encontrada

em [101, 268], onde ambas as análises apontaram que o segundo método fornece um

diagnóstico mais preciso da anisotropia, porém, ressalta-se a adoção de uma forma

funcional pode contribuir para esta vantagem do método de modulação dipolar.

Portanto, conclúımos que a maioria das análises efetuadas com dados de SNe

apontam baixa significância estat́ıstica para um Universo anisotrópico, onde os si-

nais encontrados com até 2σ de NC, geralmente, provem da baixa uniformidade da

cobertura angular destes objetos pelo céu, não de uma anisotropia intrinsecamente

cosmológica. Veremos, agora, outra forma de sondar a isotropia do Universo local.

3.4.2 Velocidades peculiares

Tentativas de obter a velocidade de nosso movimento relativo através do Universo

por meio de dados observacionais de distâncias cosmológicas é um programa já de

longa data, o qual possui relação próxima com o que foi discutido na seção 3.3.1 e

3.3.3, onde referimos o leitor a [224, 303] para análises com foco em v́ınculos sobre

modelos alternativos de gravitação por meio destes dados de velocidades peculiares.

Dentre os traçadores de distâncias mais usualmente empregados para estes testes,

podemos citar galáxias espirais (ou aglomerados de galáxia), cuja velocidade de

recessão com respeito a nós pode ser obtida através de sua luminosidade intŕınseca

via relação de Tully-Fisher [408]. Trabalhos antigos com este foco, os quais foram

realizados por meio deste método, podem ser encontrados em [1, 144, 220], quando

autores dispunham apenas de algumas dezenas de objetos para suas análise, até

análises mais recentes como [202, 206] por meio de amostras contendo quase 104

objetos.

Contudo, a distância de luminosidade de SNe em baixos z constituem, atual-
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Figura 3.14: Painel esquerdo: Diferença percentual δµ/µ = (µcorr − µ)/µ entre o
módulo de distância calculado utilizando a equação A.12, ou seja, contendo uma
correção de primeira ordem na distância da luminosidade devido ao dipolo da ve-
locidade peculiar, µcorr e o seu valor quando não empregamos tal correção, µ. Tal
efeito foi calculado para um dipolo de velocidade apontando em (l, b) = (290◦, 15◦),
cuja linha horizontal preta é mostrada para módulos de distâncias alinhados perfei-
tamente com este sinal, enquanto a curva vermelha representa o caso de medidas de
µ situadas na ant́ıpoda deste dipolo e os demais representam a correção medida nos
polos norte (verde) e sul (azul) galácticos. Painel direito: Idem ao painel esquerdo,
mas para uma correção diferente, fornecida pela equação 3.11. As curvas presentes
neste gráfico também apresentam o mesmo significado do painel anterior. Notamos,
ainda, que as curvas cont́ınuas denotam v = 300 km/s, ao passo que as tracejadas
e pontilhadas denotam, respectivamente, casos de v = 600 km/s e v = 1000 km/s
para a velocidade deste bulk flow.

mente, sondas observacionais precisas o suficiente para estimar anisotropias das ve-

locidades peculiares. Por meio de 98 SNe próximas, [341] obtiveram η = 0.55±0.06,

logo, apresentando precisão semelhante aos dados do IRAS PSCz e o primeiro

lançamento de dados do WMAP, indicando assim o potencial destes objetos em

examinar o campo gravitacional da LSS local. Pouco mais adiante, métodos simila-

res foram propostos por [78, 79, 212] (ver também [228, 229] para trabalhos recentes

referindo-se às perturbações na distância de luminosidade via movimentos peculia-

res) para analisar a perturbação nas distâncias de luminosidade destes objetos por

meio de velocidades peculiares, indicando, ainda, que tal correção se faz necessária

para uma estimativa mais precisa de parâmetros cosmológicos.

Seguindo [78], podemos então escrever a distância de luminosidade tal como18

dL(z,n) = dL(z̄,n) + (n · v)
[
d0
L(z̄) + (1 + z̄)2/H(z̄)

]
, (3.9)

onde onde z denota o redshift da fonte observada, n o vetor que caracteriza sua

posição no céu e v o dipolo da velocidade peculiar. O dipolo d1
L(z)(n · v), termo de

18Esta expressão é demonstrada no apêndice A desta tese.
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correção em dL devido à velocidade peculiar, se escreve como

d1
L(z)(n · v) = (n · v)

[
(1 + z̄)2/H(z̄)

]
= v cos θ

[
(1 + z̄)2/H(z̄)

]
. (3.10)

Note que, no trabalho de [212], obteve-se uma correção em dL da forma

dL(z) = [1 + 2(n · v)] dL(z̄) , (3.11)

onde dL(z̄) corresponde à distância de luminosidade no redshift situado no referencial

de repouso da CMB, que é considerado o referencial não perturbado comparado com

as velocidades peculiares das próprias SNe. A influência das correções apresentadas

nas equações 3.9 e 3.11 é mostrada nas figura 3.14 para diferentes linhas de visada

representadas por θ obtido via n · ev = cos θ, sendo ev o vetor para onde direciona

o dipolo v do bulk flow19.

Note que esta correção pode atingir quase 1.5% quando a correção em dL proposta

em [212] é devidamente inclúıda para z ≤ 0.02, e para medidas desta quantidade

alinhadas (ou anti-alinhadas) com o dipolo do bulk flow, mas tipicamente atinge va-

lores de 0.5% para escalas mais profundas. Por sua vez, a correção efetuada em [78]

é ainda mais sutil, atingindo pouco mais de 0.5% mesmo nas escalas mais próximas

aqui consideradas (z = 0.01) e quando a contribuição deste dipolo é máxima, logo,

caso em que θ = 0. Isto ilustra bem como um efeito de v = 300 km/s modifica

bem fracamente o módulo de distância nas SNe quando z > 0.02, indicando assim a

dificuldade em medi-lo. Ainda que a velocidade seja amplificada para v = 600 km/s

e v = 1000 km/s, casos mostrados nas linhas tracejadas e pontilhadas, respectiva-

mente, a correção máxima que ocorre no caso da equação 3.11 é de 5% na ant́ıpoda

do dipolo em z ≤ 0.02 enquanto que a correção proposta em 3.9 não alcança mais

de 3% nesta mesma escala de z. Por fim, ressaltamos que a cosmologia fiducial

adotada para o cálculo de dL, e eventualmente de µ, foi de um modelo ΛCDM com

H0 = 70 km/s/Mpc e q0 = −0.5845, o que é compat́ıvel com Ωm = 0.277 dentro do

cenário deste modelo.

Na tabela 3.4, temos uma compilação dos resultados reportados do dipolo da

velocidade peculiar com dados de distâncias observacionais de objetos em baixos z.

Pode-se notar que maioria das análises foram realizadas em z < 0.10, com exceção

de [348], cujas análises situam-se na escala z < 0.20. A exceção de [425], que es-

timou uma velocidade peculiar de v = 487+81
−81 km/s em escalas menores do que

50 Mpc/h (logo, z < 0.01), algo inconsistente com o espectro de potência das per-

19Mais precisamente, cos θ = cos ln cos lv sin bn sin bv +sin ln sin lv sin bn sin bv +cos bn cos bv, onde
(lv, bv) correspondem à direção do dipolo de velocidade, enquanto (ln, bn) dizem respeito ao vetor
para onde aponta a linha de visada.
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Amostra observacional escala v(km/s) (l, b) referência

JRK z ≤ 0.015 279+68
−68 (285◦+18◦

−18◦ ,−10◦+15◦

−15◦) [192]
SNLS1 z ≤ 0.124 468+86

−86 (234◦+44◦

−44◦ , 39◦+21◦

−21◦) [180]
Composite 50 Mpc/h 487+81

−81 (287◦+9◦

−9◦ , 8
◦+6◦

−6◦) [425]
Union2 0.015 < z < 0.025 250 (271◦, 16◦) [120]
Gold04 0.005 < z < 0.025 450+180

−190 (285◦+23◦

−22◦ ,−1◦+19◦

−18◦) [276]
Composite z < 0.10 480+20

−10 (285◦+24◦

−20◦ , 9
◦+19◦

−18◦) [276]
Union2 z ≤ 0.05 188+119

−103 (290◦+39◦

−31◦ , 20◦+32◦

−32◦) [141]
SFI++ < 100 Mpc/h 260+40

−40 (279◦+6◦

−6◦ , 10◦+6◦

−6◦) [312]
Const. 0.005 < z < 0.025 446+101

−101 (273◦+11◦

−11◦ , 46◦+8◦

−8◦) [427]
”FA” z > 0.05 249+76

−76 (319◦+18◦

−18◦ , 7
◦+14◦

−14◦) [410]
Union2.1 z < 0.20 260 (295◦, 5◦) [348]

Union2.1 + SNF 0.015 < z < 0.035 243+88
−88 (298◦+25◦

−25◦ , 15◦+20◦

−20◦) [160]
A1SN < 100 Mpc/h 230+50

−50 (296◦+16◦

−16◦ , 15◦+13◦

−12◦) [275]
Enear < 100 Mpc/h 250+50

−50 (314◦+14◦

−14◦ ,−6◦+11◦

−9◦ ) [275]
2MTF z < 0.15 345+27

−27 295◦+5◦

−5◦ , 16◦+4◦

−4◦) [206]
Cosmicflows-2 z < 0.10 270+23

−23 (283◦, 19◦) [201]
”Combined” 0.015 < z < 0.045 - (276◦, 20◦) [31]

2MRS ≤ 0.1 685 (260◦, 39◦) [195]
Union2.1 z < 0.05 270+50

−50 (295◦+30◦

−30◦ , 10◦+15◦

−15◦) [290]

Tabela 3.4: Estimativas de velocidade do dipolo local (i.e., do nosso bulk flow) repor-
tadas na literatura, assim como sua direção. As amostras observacionais, número
de objetos e escala (em distância comóvel ou z) são fornecidas também. JRK cor-
responde à amostra de nSNe ' 60 objetos compilada por [221].

turbações da matéria esperados pelo MCP (utilizando parâmetros cosmológicos do

melhor ajuste deste modelo segundo o WMAP5, resultados mais atuais até então)

em > 2σ nesta escala. Os autores encontraram valores consistentes com estas expec-

tativas utilizando as mais variadas compilações de SNe tal qual Union2, Union2.1

e o catálogo combinado de [223], que apresentam em torno de nSNe ' 150 objetos

atualmente (nSNe ' 300 no caso de [223]), além de compilações de distâncias demais

objetos além de SNe (a exemplo do Composite, Cosmicflows-2, por exemplo, que

são constitúıdos de 4500 e 8200 dados de distâncias, respectivamente, situados em

z ≤ 0.1).

É posśıvel, ainda, perceber boa concordância com a amplitude e direção do nosso

movimento relativo à CMB (v = 369± 2 km/s na direção (l, b) = (246◦, 48◦)), além

de que estes resultados apresentam também concordância ao menos marginal com as

análises anteriores de isotropia diretamente nos parâmetros cosmológicos como, por

exemplo, a direção preferencial da expansão de Hubble de (l, b) = (325◦,−19◦) en-

contrada por [230] em um regime de redshift semelhante às análises discutidas neste

momento, ou análises do dipolo de galáxias e aglomerados de galáxias observadas

no óptico/infravermelho via flutuação do fluxo destes objetos (mas sem diferenças
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muito significativas das análises em 2D tal qual [173]).

Todavia, a maioria das análises reportaram evidência estat́ıstica nula para o

”dark flow”obtido via kSZ de aglomerados de galáxias em z ≤ 0.20 [34, 232, 233],

reforçando novamente a hipótese de posśıveis erros sistemáticos afetando estas me-

didas. Em contrapartida, análises realizadas por [75, 291, 433] apresentaram uma

posśıvel discrepância entre a flutuação de H0 utilizando distâncias em z calculados

no referencial de repouso da CMB e do GL, tal que uma simples transformação

de Lorentz entre nosso referencial de repouso (heliocêntrico) e o da CMB não seria

capaz de explicar este fato. Este resultado aponta, assim, uma potencial contri-

buição no dipolo da CMB que não seria de origem cinemática. Este argumento

foi rebatido num trabalho mais recente ainda [248] onde, por meio dos dados do

Composite e Cosmicflows-2, além de simulações de N-corpos, mostrou-se que esta

discrepância surge da presença deste dipolo local na direção próxima à da CMB.

Como consequência, o valor de H0 é mais elevado nesta direção, como ocorre com

a taxa de expansão do Universo calculada para observadores situados em um void,

logo, maiores flutuações deste parâmetro são esperadas nesta direção.

3.5 Conclusões

Através desta extensa revisão da literatura quanto aos testes de anisotropia já

realizados, lançamos luz sob o status atual do nosso conhecimento sobre a hipótese

fundamental de que nosso Universo é isento de direções preferenciais a menos de

movimentos locais. Conclúımos, então, que existem resultados na literatura repor-

tando tensões moderadas entre as observações e este pressuposto fundamental do

MCP, em especial na isotropia estat́ıstica da CMB, na evidência de bulk flows ele-

vados obtidos via kSZ de aglomerados de galáxias e na amplitude da anisotropia

dos GNCs em rádio. Logo, é crucial que desenvolvamos metodologias de análise

de dados robustas o suficiente para esta próxima geração de surveys cosmológicos

(LSST, Euclid, SKA etc.) a fim de testar a concordância dos dados observacionais

com as hipóteses que permeiam este MCP. Isto nos forneceria uma compreensão

mais precisa e completa do mesmo, afora uma compreensão teórica abrangente so-

bre o que devemos, de fato, por à prova a fim de demonstrar a validade da isotropia

cosmológica e da métrica FLRW como elemento fundamental que descreve quanti-

dades cosmológicas. No caso, os dados observacionais contemporâneos fornecem um

excelente laboratório não só para o desenvolvimento destes métodos, mas também

para nos dizer o status atual do quanto sabemos, de fato, sobre estas hipóteses.

Portanto, os próximos caṕıtulos da tese se dedicam à pesquisa desenvolvida so-

bre testes observacionais da isotropia em grandes escalas, onde nos concentramos em

dois pontos principais: (i) validade da isotropia na expansão cosmológica através
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de medidas de distâncias de SNe, cujas análises foram, posteriormente, aplicadas

para resolver a discrepância entre diferentes estimativas de H0 (i-a); (ii) validade

da isotropia cosmológica na estrutura em grande escala por meio da análise da dis-

tribuição angular de objetos cósmicos. Tais análises põem à prova duas das quatro

quantidades cosmológicas (distâncias cosmológicas, velocidades peculiares, conta-

gens de objetos e lentes) cujas revisões [109, 110, 277] apontam como suficientes

para caracterizar completamente a isotropia do Universo uma vez que seus dados

observacionais apresentem concordância com este pressuposto fundamental. Os de-

talhes pertinentes à metodologia desenvolvida para as análises do primeiro ponto,

bem como os resultados obtidos delas, são apresentados no caṕıtulo 4, enquanto os

caṕıtulos 5 e 6 desta tese se concentram no segundo ponto, apresentados sob a luz

de diferentes metodologias e dados observacionais.
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Caṕıtulo 4

Sondando a isotropia cosmológica

com Supernovas do tipo Ia

4.1 Introdução

Neste caṕıtulo, realizamos testes de isotropia cosmológica com Supernovas do

tipo Ia (SNe), verificando assim se os parâmetros cosmológicos que caracterizam a ci-

nemática do Universo apresentam alguma dependência direcional significativa, uma

vez consideradas as limitações observacionais. Isto indicaria, assim, uma posśıvel

violação do PC como discutido nos dois caṕıtulos anteriores. Deste modo, apresenta-

remos neste caṕıtulo a preparação da amostra observacional de SNe, a metodologia

empregada em nossas análises, os resultados que obtivemos e como estes comparam-

se com trabalhos anteriores da literatura. Por fim, conclúımos esse caṕıtulo com as

pontuações finais sobre estas análises e o panorama atual desse tipo de teste.

4.2 Amostras observacionais

Utilizamos duas compilações de SNe neste trabalho: Union2.1, uma amostra de

580 SNe constrúıda pelo Supernova Cosmology Project [393], cujos objetos se loca-

lizam em 0.015 < z < 1.4, e a amostra chamada JLA, que vem de Joint light-curve

analysis [63], sendo composta por 740 objetos situados em um intervalo de redshift

similar ao da amostra Union2.1. As distribuições angulares de ambas amostras de

SNe, quando projetadas na esfera celeste, podem ser visualizadas na figura 4.11.

Ressaltamos, entretanto, que as medidas de distâncias das SNe dessas amostras

foram obtidos através de um calibrador de curva de luz chamado SALT-II2, afinal,

SNe não são objetos perfeitamente padrão, mas sim padronizáveis, de modo que este

1Ao longo desta tese, os mapas são apresentados em projeção Mollweide a menos que dito o
contrário.

2http://supernovae.in2p3.fr/salt/doku.php.
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Figura 4.1: Painel esquerdo: Distribuição angular das 580 SNe que constituem a
amostra Union2.1. Painel direito: Distribuição angular das SNe da compilação
JLA, composta de 740 objeto. Os pontos laranjas representam SNe que satisfazem
z ≤ 0.2 e |b| > 20◦, já os pontos verdes denotam os demais objetos das amostras.

calibrador foi designado justamente com este objetivo. Sendo assim, as incertezas

associadas as suas distâncias, devido à este processo, são basicamente contabilizados

nos parâmetros {α, β}, fora a magnitude absoluta M . Para maiores detalhes sobre o

cálculo destas incertezas levando em conta ainda outros fatores como lentes gravita-

cionais e velocidades peculiares, referimos o leitor a [122] e referências lá encontradas.

Como um exemplo, o melhor ajuste destes parâmetros que caracterizam o calibrador

SALT-II nos dados de Union2.1 são α = 0.122 e β = 2.466, ao passo que os valores

obtidos para as SNe do JLA correspondem a α = 0.141 e β = 3.101, fornecidos na

tabela 10 de [63]. Todos esses valores foram obtidos em ajustes que assumiram o mo-

delo ΛCDM para descrever os parâmetros cosmológicos, mas como nossas análises

atuam num regime de baixos redshifts, como será explicado mais adiante, a arbi-

trariedade na escolha destes parâmetros não influencia significantemente os nossos

resultados finais. Quanto ao caso das magnitudes absolutas, adotamos também os

valores obtidos por [63] para a amostra JLA, ou seja, M = −19.04 ± 0.01 além de

uma correção de −0.070± 0.023 relacionada ao fato de SNe observadas em galáxias

mais massivas (mgal > 1010m�) serem mais brilhantes. As mesmas estimativas para

SNe de Union2.1 foram de M = −19.32 com correção de −0.036.

Um outro ponto notável na figura 4.1 é a baixa presença de SNe próximas ao

plano galáctico, i.e., a região em torno do centro dos mapas apresentados. Isto

decorre da extinção por parte da emissão térmica de poeira, que é bastante elevada

nesta região, dificultando as detecções desses objetos neste trecho do céu. A fim de

uniformizar essa deficiência na cobertura celeste de ambas as amostras, exclúımos

aqueles objetos situados em |b| ≤ 20◦. Assim, obtemos um melhor controle dessa

incompletude intŕınseca às distribuições angulares de SNe, o que será importante

72



Figura 4.2: Painel esquerdo: Comparação entre a diferença percentual do módulo
de distância estimado via cosmografia e via ΛCDM quando truncamos a série em
dL em ordem 2 em z (curva preta cont́ınua), e quando a série é truncada na ordem
3 (curva vermelha tracejada). Painel direito: Idem ao painel esquerdo, mas para
as distâncias de luminosidade dL. Ambos painéis mostram µ e dL em função da
parametrização y de redshift, onde os limites correspondem a z ∈ (0, 1.5).

nas análises posteriores onde colocaremos as anisotropias estimadas dos dados de

SNe à prova da incompletude angular de cada amostra.

4.3 Metodologia

4.3.1 Ajuste paramétrico

O teste da isotropia da expansão cosmológica utiliza, mais especificamente, dados

observacionais do diagrama de Hubble, i.e., a relação entre redshift e módulo de

distância destes objetos, assumindo que a padronização discutida anteriormente é

confiável. Assim, podemos estimar os parâmetros cosmológicos que melhor ajustam

estes dados para cada redshift ao minimizar a quantidade chamada χ2, que é definida

como:

χ2 =
∑
i

(
µi − µteo(zi,p)

σµi

)2

, (4.1)

onde (zi, µi, σµi) contém a informação observacional da i-ésima SN, correspondendo,

respectivamente, ao seu redshift, módulo de distância e a incerteza de sua medida 3.

Por sua vez, µteo denota o módulo de distância fornecido por um modelo caracteri-

zado pelo conjunto de parâmetros p, sendo estes, portanto, os parâmetros a serem

3Vale ressaltar que, nesta análise, utilizamos apenas as incertezas diagonais dos erros estat́ısticos
devido ao número reduzido de SNe nas nossas análises em z ≤ 0.2, ainda mais utilizando suas sub-
amostras definidas em diferentes regiões do céu, como será mostrado mais adiante.
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Figura 4.3: Painel esquerdo: Número de SNe da amostra Union2.1 compreendidos
entre cada um dos 768 hemisférios distintos, onde esse número varia de 51 a 160.
Painel direito: A mesmo quantidade, mas para a amostra JLA, variando de 36 a
266 ao longo da esfera celeste.

ajustados. Uma escolha natural para p seria {Ωm, H0}, ou seja, os parâmetros de

densidade da matéria, além da taxa de expansão atual do Universo, H0, por serem

parâmetros que descrevem a dinâmica do MCP. Contudo, esta escolha pressupõe,

implicitamente, que ΛCDM fornece o cenário cosmológico correto para determinar

as distâncias das SNe, já enviesando nossas análises com esta escolha. Isto pode

ser contornado se limitarmos nossas análises a um regime de baixo redshift tal qual

z ≤ 0.20, nos permitindo então escrever a distância de luminosidade como uma ex-

pansão em série de Taylor em torno de z = 0, conforme discutido na seção 2.3, de

acordo com:

dL(z,p) = cH−1
0

[
z +

(
1− q0

2

)
z2 +O(3)

]
, (4.2)

µteo ≡ m−M = 5 log dL(z,p) + 25 , (4.3)

sendo q0 ≡ −ä0/(a0H
2
0 ), como definido no caṕıtulo 1. Truncamos a série em ordem

3 pois, no regime de z adotado, contribuições a partir desta ordem são despreźıveis.

É muito comum, na literatura, trabalhar com a dL expandida em função do cha-

mado y-redshift, definido como y ≡ z/(1+z). Isto é feito a fim de evitar divergência

da série quando z ' 1, haja visto que y → 1 apenas quando z → ∞, de modo que

a equação 4.2 se reescreve como [98]:

dL(y,p) = cH−1
0

[
y +

(
3− q0

2

)
y2 +O(3)

]
. (4.4)

Sendo assim, definimos nosso espaço paramétrico p como {H0, q0}. Este espaço

é ainda mais geral comparado a {Ωm, H0}, haja visto que fornecem resultados seme-
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lhantes para dL neste limiar de z, mas sem pesar o fato da adoção de um modelo cos-

mológico espećıfico para descrevê-la. Uma comparação entre o módulo de distância

e a distância de luminosidade calculados via cosmografia e via ΛCDM, assumindo

ambos Ωm = 0.3, H0 = 70 km/s/Mpc, q0 = (3/2)Ωm − 1 e j0 = 1 (quando a série

é truncada apenas na ordem 4) como modelo fiducial, se encontra na figura 4.2.

Estes gráficos mostram a variação percentual de µ e dL entre estes casos, ou seja,

∆x ≡ (xcosmog−xΛCDM)/xΛCDM onde x = dL ou µ, em função da parametrização y-

redshift. Nota-se uma discrepância bem significativa em altos z, algo esperado haja

visto a maior dificuldade de convergência da expansão cosmográfica neste regime, de

modo a exigir um número maior de termos para descrevê-la. Isto justifica o motivo

pelo qual trabalhamos em z ≤ 0.20.

Notamos, ainda, que a cobertura angular das SNe neste regime de redshift é

bastante mais abrangente do que as SNe mais distantes em ambas as compilações,

fornecendo então mais um motivo para efetuar as análises direcionais com objetos

situados nesta faixa. Por fim, ressaltamos que o ajuste estat́ıstico de H0, por exem-

plo, é realizado através da marginalização de q0, e vice-versa. Ainda que se pese

a degenerescência existente no espaço paramétrico {H0, q0}, isso nos permite obter

um limite superior da amplitude da variação angular de cada um destes parâmetros,

logo, uma estimativa mais conservadora da mesma.

4.3.2 O método sigma-map

Como mostra os painéis da figura 4.3, a anisotropia numérica de objetos existente

em certas regiões do céu é bastante notável. Uma abordagem que constrúımos

a fim de quantificar o quão anisotrópicas são estas amostras consiste, então, em

obter a distribuição de pares de objetos em diferentes regiões do céu. Em outras

palavras, empregamos método baseado na função de correlação angular de dois

pontos (2PACF), que trata-se de um estimador estat́ıstico e geométrico que calcula

a probabilidade de encontrar um outro situado em um determinado ângulo sólido

dΩ, e a uma separação angular θ deste objeto em questão, ou seja,

dP = n̄[1 + w(θ)]dΩ , (4.5)

sendo w(θ) a 2PACF e n representa a densidade numérica média de SNe projetadas

no céu. Uma forma de escrever essa 2PACF consiste em

w(θ) =
DD −RR

RR
, (4.6)

onde DD e RR denotam o número de pares de objetos do catálogo real e aleatório,

respectivamente, separados a uma distância [θ− dθ/2, θ+ dθ/2] entre si. Desta ma-
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neira, regiões menos povoadas de SNe apresentariam uma w(θ) negativa, ao passo

que um valor positivo dessa função indica uma região mais provável de encontrar

objetos. Discussões mais aprofundadas sobre a 2PACF e suas aplicações em Cosmo-

logia, bem como definições mais gerais sobre função de correlação em 3 dimensões,

ou mesmo funções de correlação de n-pontos, podem ser encontradas em [289, 323].

Em nossas análises, calculamos a 2PACF de acordo com w(θ) = DD − RR

para as SNe dentro dos hemisférios cujos centros estão representados na figura 4.34.

Dividimos as escalas angulares em intervalos discretos igualmente espaçados entre

si (bins), onde somamos o quadrado da 2PACF obtida em cada um deles5 e, então,

normalizamos essa soma pelo número total de bins estabelecidos, ou seja:

σ(l, b) ≡

√√√√ 1

Nbins

Nbins∑
i=1

w2(θi; γ0) , (4.7)

sendo Nbins o número total de bins, θi a distância angular com relação ao centro

do hemisfério a procura de outros objetos ao longo de sua extensão, γ0 o ângulo da

abertura da calota na esfera celeste onde a análise atual (no caso de hemisférios,

γ0 = 90◦), w(θi; γ0) denota a 2PACF discutida logo acima e, por fim, σ corresponde

à quantidade que atribuiremos o nome de sigma-map nesta tese. Este método foi de-

senvolvido em [54] para estudar a distribuição angular de objetos cósmicos e, assim,

possibilitar o estudo de sua (an)isotropia, sendo efetivamente empregado em [59, 60]

para análises da isotropia em grandes escalas angulares da temperatura da radiação

cósmica de fundo e da distribuição celeste de SGRBs, respectivamente. Aqui, o

sigma-map será aplicado nas duas amostras de SNe para um total de Nhemis = 768

hemisférios centrados em um dado (l, b), cujos resultados quantificam as correlações

angulares da distribuição destes objetos para cada uma dessas regiões do céu quando,

então, comparadas com a média dos σ(l, b) de 500 catálogos sintéticos, notando que

estes catálogos apresentam aproximadamente mesmo número de pontos e o mesmo

corte galáctico, |b| ≤ 20◦, que a amostra real

4.4 Testes de significância estat́ıstica

A fim de diagnosticar se há, de fato, alguma dependência direcional nas distâncias

das SNs, comparamos os valores ajustados de {H0, q0} em sub-conjuntos de SNe de-

limitados por hemisférios cujos centros são definidos pela pixelização Nside = 8 do

pacote HEALpix. Deste modo, a incerteza associada a todas as direções apresen-

4O fator RR no denominador atua apenas na escala da amplitude 2PACF, portanto, não mo-
difica de fato as correlações angulares, sendo esse o motivo pelo qual omitimos esse fator.

5Somamos os quadrados pois a soma da 2PACF em cada intervalo angular, ao longo do he-
misfério completo, tal soma dá um resultado nulo.
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Figura 4.4: Painel esquerdo: Resultado da análise Hubble-map sobre a compilação
Union2.1 para 768 hemisférios distintos. A máxima variação obtida neste parâmetro
é de ∆h = 4.6 km/s/Mpc, cujo valor mı́nimo e máximo ajustados são de H0 =
68.3 km/s/Mpc e H0 = 72.9 km/s/Mpc, respectivamente. Painel direito: Contri-
buição dipolar Hubble-map do painel anterior, o qual indica a direção onde ocorre a
máxima anisotropia do parâmetro de Hubble, no caso, é de (l, b) = (326◦, 12◦).

tadas ao longo deste trabalho é de 7.33◦ quando for esta a pixelização adotada.

O número de objetos em cada um destes hemisférios é exibido na figura 4.3 para a

amostra Union2.1 e JLA (painel esquerdo e direito, respectivamente). Assim, mape-

amos a variação destes parâmetros ao longo de toda a esfera celeste, análise este que

nomearemos daqui em diante de Hubble-map para o mapeamento do H0, e de q-map

para o caso do q0. A amplitude de anisotropia é dada por ∆x ≡ x0,max−x0,min, sendo

x0,max o máximo valor de x0 estimado para H0 ou q0 em algum destes hemisférios, e

H0,min, claramente, o valor mı́nimo. A direção preferencial destes parâmetros no céu

será fornecida pelo dipolo destes mapas, ou seja, fixamos o valor médio (monopolo) e

demais multipolos destes mapas em zero, restando apenas o dipolo (` = 1), obtendo

naturalmente este direção.

Entretando, vale notar que uma assimetria hemisférica notável encontrada em

∆h ou ∆q não implica, necessariamente, em uma anisotropia de origem cosmológica.

Tal sinal pode ocorrer devido a cobertura celeste de SNe deficiente em certas regiões

do céu, por exemplo, ou um excesso de objetos localizado em direções opostas,

produzindo assim uma anisotropia espúria devido às limitações dos dados. A fim

de testar esses efeitos, produzimos 500 realizações de SNe baseadas em método de

(MC) de acordo com as seguintes especificações:

• MC-iso: SNe são distribúıdas de maneira uniforme ao longo da esfera celeste,

tal como uma distribuição isotrópica.

• MC-shuffle: SNe são embaralhadas no céu. Em outras palavras, mantemos as

coordenadas (l, b) de cada objeto e atribúımos o seu (z, µ, σµ) a outro.
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Figura 4.5: Painel esquerdo: Resultado da análise Hubble-map sobre a compilação
JLA para 768 hemisférios distintos. A máxima variação obtida neste parâmetro
é de ∆h = 5.6 km/s/Mpc, cujo valor mı́nimo e máximo ajustados são de H0 =
69.5 km/s/Mpc e H0 = 75.0 km/s/Mpc, respectivamente. Painel direito: Contri-
buição dipolar Hubble-map do painel anterior, o qual indica a direção onde ocorre a
máxima anisotropia do parâmetro de Hubble, no caso, é de (l, b) = (58◦,−60◦).

Assim, caso a variância angular destes parâmetros seja muito discrepante frente a

essas simulações (por ex., menos de 1% desses MCs fornecendo ∆h ou ∆q acima

do valor obtido dos dados verdadeiros), podemos dizer que encontramos uma ani-

sotropia estatisticamente significante, rejeitando assim a hipótese nula que tais

valores provem de uma amostra observacional limitada. Por fim, ressaltamos que o

número de objetos contidos em cada realização é o mesmo de cada uma das amostras

que selecionamos para nossas análises.

4.5 Resultados

4.5.1 Hubble-maps e q-maps

Os resultados da análise Hubble-map se encontram nas figuras 4.4 e 4.5 para

as amostras Union2.1 e JLA, respectivamente. Já os q-map obtidos destas com-

pilações são exibidos nas figuras 4.6 e 4.7. No caso dos hubble-maps, encontramos

∆h = 4.6km/s/Mpc na direção (l, b) = (326◦, 12◦) nas SNe de Union2.1, enquanto os

dados de JLA fornecem ∆h = 5.6 km/s/Mpc na direção (l, b) = (58◦,−60◦), ou seja,

direções discrepantes entre si. Os q-maps, no entanto, tem seus valores ajustados

bem menos restritos do que os H0, de tal modo que ∆q = 2.56 e ∆q = 1.62 para as

amostras Union2.1 e JLA, respectivamente. As direções de máxima anisotropia que

obtivemos, novamente, são diferentes para cada amostra: (l, b) = (354◦,−27◦) em

Union2.1, e (l, b) = (45◦,−51◦) em JLA. Para estes valores, foram considerados os va-

lores mı́nimos de q0 pois estes apontam a direção de máxima aceleração cosmológica.
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Figura 4.6: Painel esquerdo: Resultado da análise q-map sobre a compilação
Union2.1 para 768 hemisférios distintos. A máxima variação obtida neste parâmetro
é de ∆q = 2.56, cujo valor mı́nimo e máximo ajustados são de q0 = −2.40 e
q0 = +0.16, respectivamente. Painel direito: Contribuição dipolar q-map do painel
anterior, o qual indica a direção onde ocorre a máxima anisotropia do parâmetro de
desaceleração, no caso, é (l, b) = (354◦,−27◦).

Os dipolos destes mapas foram obtidos com mapas de resolução Nside = 16, ou seja,

cada pixel apresenta 3.67◦ de separação entre si, sendo esta, portanto, a incerteza

associada a estas direções. Vale ressaltar, ainda, que consideramos somente os erros

diagonais do módulo de distância das SNe ao longo de nossas análises, haja visto

que a inclusão dos termos não-diagonais de suas matrizes de covariância degradariam

ainda mais os v́ınculos sobre {H0, q0}, logo, dificultando ainda mais a sua inferência

e, assim, praticamente impossibilitando nossa análise, como visto em [222].

Comparamos, então, os principais resultados reportados na literatura aos nossos

nas tabelas 4.2, que trata-se de uma versão reduzida da tabela 3.3. Notamos, pri-

meiramente, que o Hubble-map de Union2.1 apresenta a melhor concordância com

os demais resultados, assim como as análises de isotropia nas SNe através da ve-

locidade de bulk flow presente em baixos z, a exemplo da análise de [120], cujos

autores reportaram (l, b) = (282◦ ± 34◦, 22◦ ± 20◦) para a direção preferencial deste

efeito, enquanto [348] estimou (l, b) = (295◦, 5◦) e, por outro lado, [31] reportou

uma máxima anisotropia localizada em (l, b) = (276◦ ± 29◦, 20◦ ± 14◦). Contudo,

em [267] foi reportado um resultado semelhante às análises que utilizaram Union2

ou Union2.1, mas em tensão com os nossos resultados. Ainda realizamos um teste

do q-map utilizando todas os 580 objetos da compilação Union2.1, bem como os 740

que compõem a amostra JLA, obtendo (l, b) = (262◦, 36◦) para o primeiro caso, e

(l, b) = (73◦,−66◦) para o segundo, apontando novamente a tensão entre os resulta-

dos obtidos de diferentes compilações. Ressaltamos que, nestas análises, assumimos

ΛCDM plano para realizar o ajuste paramétrico de H0 e q0. Já o trabalho de [218]

discute que há uma posśıvel correlação entre a direção de máxima anisotropia en-
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Figura 4.7: Painel esquerdo: Resultado da análise q-map sobre a compilação JLA
para 768 hemisférios distintos. A máxima variação obtida neste parâmetro é de
∆q = 2.56, cujo valor mı́nimo e máximo ajustados são de q0 = −2.35 e q0 = −0.73,
respectivamente. Painel direito: Contribuição dipolar q-map do painel anterior, o
qual indica a direção onde ocorre a máxima anisotropia do parâmetro de desace-
leração, no caso, é (l, b) = (45◦,−51◦).

contrada por eles e o dipolo cinemático da CMB, tendo como p − value = 0.192

para a ocorrência de uma realização isotrópica com direção, ao menos, tão próxima

deste dipolo cinemático quanto (33◦,−19◦). Assim, conclúımos que a máxima assi-

metria encontrada em H0 com as SNe de Union2.1 parece ser associada ao bulk flow,

logo, decorrente de uma anisotropia local, enquanto que o q-maps de ambas as com-

pilações, ou o hubble-map de Union2.1, sugerem outras dependências direcionais.

Entretanto, não é posśıvel extrair uma conclusão definitiva sobre a origem delas

devido ao baixo potencial restritivo sobre os valores posśıveis destes parâmetros.

Tratando, agora, da amplitude de máxima anisotropia, comparamos nossos resul-

tados com análises semelhantes realizadas previamente na tabela 4.1. Nela, vemos

que o valor de ∆h = 4.6 km/s/Mpc encontrado na amostra Union2.1 é o mais ele-

vado dentre os estudos que empregaram dados de Union2.1. Por exemplo, [230]

reportou ∆h = 3.0 km/s/Mpc empregando uma amostra de SNe mais antiga e me-

nor, composta de 180 SNe. Porém, suas análises fixaram q0 = −0.601, ao invés de

marginalizar este parâmetro como fizemos. Já [387, 388] encontraram, respectiva-

mente, ∆h = 3.63 km/s/Mpc (assumindo ΛCDM), e ∆h = 6.40 km/s/Mpc (análise

cosmográfica), onde em ambos os casos foram empregadas as 740 SNe da compilação

JLA. Já os δq0 estimados por [29, 90] foram de 0.165 e de 0.195, respectivamente,

com as 557 SNe de Union2 mas ressaltando que os autores assumiram um modelo

ΛCDM e wCDM, respectivamente, através da relação q0 = (3/2)Ωm − 1, enquanto

as análises de [387, 388] com a amostra JLA completa forneceram, respectivamente,

∆q = 0.452 e ∆q = 1.31. Nossos valores se mostram intermediários entre [230]

e [387] para ∆h, enquanto nosso ∆q se mostra o mais elevado entre todas as esti-
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∆h (km/s/Mpc) Compilação de SNe Referência
3.0 Constitution (z ≤ 0.2, cosmografia) [230]
2.1 Union2 (z < 1.4, ΛCDM) [102]
3.6 JLA (z < 1.4, ΛCDM) [388]
6.4 JLA (z < 1.4, cosmografia) [387]

4.6 Union2.1 (z ≤ 0.2, cosmografia) [47]
5.6 JLA (z ≤ 0.2, cosmografia) [47]

∆q Compilação de SNe Referência
0.165 Union2 (z < 1.4, ΛCDM) [29]
0.195 Union2 (z < 1.4, wCDM) [89]
0.452 JLA (z < 1.4, ΛCDM) [388]
1.310 JLA (z < 1.4, cosmografia) [387]

2.560 Union2.1 (z ≤ 0.2, cosmografia) [47]
1.620 JLA (z ≤ 0.2, cosmografia) [47]

Tabela 4.1: Comparação entre os principais resultados da amplitude anisotropia
na expansão cosmológica reportadas na literatura, quando comparados com nossos
resultados publicados em [47].

mativas discutidas, ainda que possamos atribui-lo, em maior parte, ao regime em

baixo z adotado em nossa análise. Deste modo, podemos afirmar que a amplitude

das anisotropias reportadas neste trabalho se encontram em bom acordo com de-

mais resultados da literatura, haja visto que trabalhamos com sub-amostras das

compilações de SNe, ao invés dos conjuntos observacionais completos.

4.5.2 sigma-maps

Os resultados das análises sigma-map para ambas compilações de SNe são exibi-

dos na figura 4.8. Tais mapas foram obtidos conforme descrito na sub-seção 4.3.2,

ou seja, comparando as correlações angulares da distribuição de SNe em cada he-

misfério delimitado por Nside = 8 com a média de 500 realizações isotrópicas em

cada um desses hemisférios, mas respeitando o número de pontos de cada amos-

tra, assim como o corte galáctico efetuado em |b| ≤ 20◦. A fim de analisar com

mais detalhes as anisotropias obtidas nessa análise, expandimos os sigma-maps no

espaço dos harmônicos esféricos tal como σ(l, b) =
∑`=10

`=1 a`mY`m(l, b), sendo σ(l, b)

o número assinalado em cada pixel. Assim, são constrúıdos os espectros de potência

das correlações angulares das SNe de acordo com S` ≡ (2`+ 1)−1
∑`=10

`=1 |a`m|2, onde

restringimos nossa expansão em ` ≤ 10 de modo a atuar em escalas angulares a

partir de ϕ ∼ 18◦ considerando ` via ϕ ∼ 180◦/`. Os resultados desta análise são

mostrados na figura 4.9. Através desses gráficos, nota-se claramente que os dados

observacionais apresentam muito mais correlações angulares em todas as escalas

angulares sondadas do que a média esperada para conjuntos de SNe isotrópicos con-
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Amostra observacional NSNe (l, b) Referência

HZS03 241 (300◦,−25◦) [375]
Gold04 178 (55◦,−15◦) [375]
Union 307 (309◦, 43◦) [123]
Union2 557 (309◦+23◦

−03◦ , 18◦+11◦

−10◦) [29]
Union2 557 (314◦+20◦

−13◦ , 28◦+11◦

−33◦) [89]
Union2 557 (302◦+16◦

−16◦ , 18◦+16◦

−16◦) [286]
Constitution (z ≤ 0.20) 183 (325◦,−19◦) [230]

Union2.1 580 (307◦+16◦

−16◦ ,−14◦+10◦

−10◦) [443]
Union2.1 + GRBs 696 (309◦+15◦

−15◦ ,−8◦+10◦

−10◦) [421]
Union2 (erros estat.) 557 (315◦, 27◦) [222]

Union2 (erros estat. + sist.) 557 (128◦, 18◦) [222]
Union2.1 (z > 0.20) 350 (33◦,−19◦) [218]

JLA 740 (316◦+107◦

−110◦ ,−5◦+41◦

−60◦) [267]
Union2.1 211 (326◦, 12◦) Hubble-map [47]

JLA 302 (58◦,−60◦) Hubble-map [47]
Union2.1 211 (354◦,−27◦) q-map [47]

JLA 302 (45◦,−51◦) q-map [47]

Tabela 4.2: Comparação entre os principais resultados da direção de anisotropia
na expansão cosmológica reportadas na literatura com os nossos resultados, que
encontram-se na parte de baixo desta mesma tabela. Estimamos a incerteza sobre
estas direções pelo tamanho angular dos pixels definidos pela grade de Nside = 16 do
HEALpix, ou seja, 3.67◦ em ambas as coordenadas. Ver 3.3 para uma versão mais
completa da mesma tabela.

tendo o mesmo número de pontos. Isto indica, explicitamente, que as distribuições

angulares de ambas amostras de SNe são bastante anisotrópicas.

Testamos, ainda, a hipótese de viés entre os sigma-maps e os mapeamentos dos

parâmetros cosmológicos através do coeficiente de Pearson ρ, que permite quanti-

ficar a correlação entre estes mapas, cujos resultados são mostrados na tabela 4.3.

Para a amostra Union2.1, não foi posśıvel obter uma correlação significativa entre

o sigma-map e o Hubble- e q-map, indicando assim que os hemisférios mais ou me-

nos deficientes de SNe não influenciam na dependência direcional ambos os mapas.

Porém, o resultado é diferente no caso JLA, onde as correlações entre os mapas se

mostram mais significativas, ainda que moderadas em termos absolutos (|ρ| ≤ 0.7),

sugerindo, deste modo, que a assimetria dos parâmetros cosmológicos mapeados com

as SNe do JLA são, de alguma forma, enviesados pela cobertura celeste deficiente

de objetos desta amostra. Além disso, anticorrelações fortes entre os Hubble-maps e

q-maps também foram encontradas, como pode ser visto na parte inferior da mesma

tabela, as quais podem ser atribúıdas à degenerescência existente entre ambos os

parâmetros. Por fim, a comparação entre mapas de diferentes conjuntos de SNe

não apontam correlações (ou anticorrelações) significativas entre si, a parte de mo-
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Figura 4.8: Painel esquerdo: Resultado da análise sigma-map sobre a compilação
Union2.1 para 768 hemisférios distintos. Painel direito: O mesmo sigma-map, mas
dessa vez obtido para a amostra JLA.

Union2.1 ρ
Hubble-map vs. sigma-map +0.059

q-map vs. sigma-map −0.200
q-map vs. Hubble-map −0.702

JLA ρ
Hubble-map vs. sigma-map +0.651

q-map vs. sigma-map −0.446
q-map vs. Hubble-map −0.915

Union2.1 vs JLA ρ
sigma-map Union2.1 vs. sigma-map JLA +0.614

Hubble-map Union2.1 vs. Hubble-map JLA −0.188
q-map Union2.1 vs. q-map JLA +0.261

Tabela 4.3: Coeficiente de Pearson entre diferentes mapas.

derada correlação entre sigma-maps, indicando novamente a tensão existente entre

resultados obtidos por essas diferentes amostras.

4.5.3 Significância estat́ıstica

Com o objetivo de estimar a significância estat́ıstica das nossas análises, com-

paramos os Hubble- e q-maps das amostras Union2.1 e JLA com 500 realizações

seguindo as prescrições da seção 4.4. Empregamos o p-value como indicador de sig-

nificância estat́ıstica, que é estimado pela percentagem de MCs que fornecem ∆h

e ∆q maiores do que os obtidos dos dados reais. Em outras palavras, adotamos

como hipótese nula que as anisotropias pesentes nestes mapas ocorrem por causa

da baixa uniformidade angular das amostras de SNe, ao invés de uma anisotropia

de origem cosmológica, logo, baixos valores para esses p-values (tipicamente p-value
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Figura 4.9: Painel esquerdo: Resultado da espectro de potência S` do sigma-map
obtido da compilação Union2.1. Painel direito: Os mesmos S`’s, porém, obtidos da
amostra JLA. As curvas pretas representam o espectro de potência dos sigma-map
dos dados, ao passo que as as vermelhas representam a média dos S`’s dos mapas
aleatórios, cujo espalhamento é dado pelo desvio absoluto da média.

Teste p-value (MCs iso) p-value (MCs shuffle)
∆h ≥ 0.046 (Union2.1) 0.042 0.078

∆h ≥ 0.056 (JLA) 0.010 0.041
∆q ≥ 2.56 (Union2.1) < 0.001 0.002

∆q ≥ 1.62 (JLA) 0.022 0.346

Tabela 4.4: Percentual de realizações MCs iso e MCs shuffle, denotados como p-
value, que fornecem ∆h ou ∆q acima dos valores obtidos dos dados reais.

< 0.05) indicariam que esta hipótese foi rejeitada e, portanto, há de fato uma ex-

pansão cosmológica anisotrópica estatisticamente significante que não ocorre devido

as limitações dos dados.

Os resultados dessas análises estão listados na Tabela 4.4. Para os Hubble-maps,

encontramos valores de p-values mais baixos nos MCs iso em ambas as amostras,

se comparado aos MCs shuffle. Este resultado mostra como anisotropia de H0, em

parte, se deve à cobertura angular deficiente de ambas compilações. Ainda assim, é

posśıvel rejeitar a hipótese de que a anisotropia do H0 tanto em Union2.1, quanto

em JLA, se trata de um sinal intŕınseco no Universo, haja visto que estes p-values

' 0.05 na maioria destes casos. No caso dos q-maps, a amostra Union2.1 apresenta

um p-value muito baixo para ambos conjuntos de MCs, algo que pode ser atribúıdo a

um ajuste espúrio de q0 = +0.16 em uma certa região do céu, ao passo que os q-maps

das SNe do JLA apresentam uma certa tensão com os MCs iso, como esperado por

causa da não-uniformidade marcante na distribuição angular de suas SNe. Contudo,

o valor δq ≥ 1.62 pode ser facilmente explicados nos MCs shuffle, como indicado pelo
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Figura 4.10: Painel esquerdo: Espectros de potência S`’s do Hubble-map obtido
da amostra Union2.1. Painel direito: Idem, mas para a amostra JLA. Em ambos
os gráficos, as curvas pretas denotam o valor obtido dos dados reais, enquanto os
ćırculos vermelhos representam a média dos S`’s calculados dos Hubble-maps obtidos
dos MCs iso, e os quadrados azuis, por fim, são a média dos S`’s calculados dos q-
maps do MCs shuffle. A incerteza em torno dos MCs é obtida por meio do desvio
absoluto da média de cada valor.

p-value = 0.346. Sendo assim, a conclusão é que não há evidência significativa para

anisotropia nos parâmetros cosmológicos em ambas compilações de SNe uma vez

considerando suas deficiências, especialmente, concernindo à uniformidade angular

das SNe no céu. Há de se levar em conta, também, a dificuldade em restringir o

parâmetro q0, em especial na amostra Union2.1, ainda mais neste regime de baixos

z, apontando, assim, que a máxima variação de seu valor absoluto, possivelmente,

não é o indicador mais otimizado da anisotropia da aceleração cosmológica6.

Uma outra maneira de inferir a anisotropia do par {H0, q0} consiste em realizar

uma análise semelhante ao caso do sigma-map, isto é, construindo espectros de

potência da variância angular de cada uma destas quantidades, assim verificando

se tais anisotropias podem se revelar em escalas menores do que a do monopolo

e dipolo, i.e., ϕ ≤ 90◦. Assim, podemos associar uma flutuação angular anômala

nos parâmetros cosmológicos à presença de inomogeneidades marcantes, ou uma

falha do PC em descrever o Universo localmente, no caso de anisotropias que não

podem ser explicadas pelas deficiências na cobertura celeste de SNe. Na prática,

obtemos os S`’s dos hubble-maps e q-maps cujos coeficientes a`m’s são calculados

via {(x0 − x̄0)/x̄0} =
∑`=10

`=1 a`mY`m(l, b), sendo x0 = H0 ou q0, e x̄0 o valor médio

do parâmetro em questão ao longo da esfera celeste7. Análises semelhantes foram

6Também testamos a significância estat́ıstica das direções preferenciais obtidas em cada mapa.
Encontramos que os MCs produzidos de acordo com ambas as prescrições fornecem direções espa-
lhadas aleatoriamente pela esfera celeste, mostrando assim que tais direções não decorrem de um
efeito de seleção presente nas amostras.

7Em [47], mostramos o espectro de potência diretamente os Hubble- e q-maps, mas a menos da
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Figura 4.11: Painel esquerdo: Espectros de potência S`’s do q-map obtido da amostra
Union2.1. Painel direito: Idem, mas para a amostra JLA. Em ambos os gráficos, as
curvas pretas denotam o valor obtido dos dados reais, enquanto os ćırculos vermelhos
representam a média dos S`’s calculados dos q-maps obtidos dos MCs iso, e os
quadrados azuis, por fim, são a média dos S`’s calculados dos q-maps do MCs shuffle.
A incerteza em torno dos MCs é obtida por meio do desvio absoluto da média de
cada valor.

realizadas por [387, 388] com um propósito semelhante, assim como [72, 73], que

calcularam diretamente as correlações angulares de µ tendo como objetivo testar

flutuações da energia escura, assim podendo lançar alguma luz sobre sua natureza.

Os resultados obtidos para o espectro de potência das anisotropias de H0 são

mostrados na figura 4.10, onde notamos que as SNe de Union2.1 apresentam uma

leve tensão com a média dos S`’s calculados dos MCs, embora esse desacordo seja

reduzido nas escalas ` ≥ 7. Isto aponta que há uma indicação mais significativa de

anisotropia em seus Hubble-maps, podendo então estar associados com inomogenei-

dades existentes na estrutura em grande escala. Mas os resultados da decomposição

espectral do Hubble-map dos dados de JLA, entretanto, não apontam essa tendência

a menos do dipolo. Sendo assim, é posśıvel explicar o espectro de potência de

{(H0 − H̄0)/H̄0} em termos da cobertura incompleta de SNe ao longo da esfera

celeste em ambas as amostras, o que parece com maior intensidade no caso da com-

pilação JLA.

Já os espectros de potência dos q-maps, por sua vez, são exibidos na figura 4.11.

No painel esquerdo, correspondente a análise realizada sobre os dados de Union2.1,

vemos que os seus S` estão em discordância de ambas prescrições das simulações de

MC, exceto pelo dipolo (S1) dos dados, o qual pode ser explicado dentro das incer-

tezas estimadas pelas realizações, logo, indicando que esse valor elevado do dipolo

não apresenta significância estat́ıstica, ainda que o monopolo seja muito discrepante

normalização promovida por x̄0, os resultados são consistentes entre si.
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Figura 4.12: Painel esquerdo: Distribuição angular das SNe da amostra Union2.1 que
satisfazem z ≤ 0.10, totalizando 175 objetos. Painel direito: O número de objetos
compreendidos nos 768 hemisférios dispońıveis para nossas análises, variando de 44
a 131 para os hemisférios menos e mais povoados, respectivamente.

frente aos MCs, como discutido anteriormente. No painel direito, que trata-se da

análise realizada com as SNe do JLA, há uma concordância maior entre o espectro de

potência das flutuações q0 com os MCs shuffle em todas as escalas, além de concor-

dar com os isotrópicos em multipolos ı́mpares (incluindo o dipolo). Tais resultados

mostram, portanto, que a anisotropia do q-map obtido da amostra Union2.1 apre-

senta tensão significativa quando comparado com as flutuações dessas correlações

angulares na realizações de MC, algo já mostrado de outra maneira pelos baixos

p-values da análise anterior.

4.6 Variação local da Constante de Hubble com

SNe

Considerando que, na seção anterior, obtivemos ∆h = 3.0 km/s/Mpc e tendo em

vista, ainda, a existência de uma tensão significativa entre o valor de H0 estimado

pela colaboração do Planck, H0 = 67.8±0.9 km/s/Mpc [11], sob hipótese de modelo

ΛCDM plano8, e uma medida de H0 = 73.8 ± 2.4 km/s/Mpc realizada com velas

padronizáveis [350]9. Ainda que uma revisão dos mesmos dados empregados em [350]

tenha sido realizada em [150], cujo autor reportou H0 = 72.5 ± 2.5 km/s/Mpc,

8Quando mais parâmetros livres são inclúıdos, por exemplo parâmetros de curvatura ou equação
de estado da energia escura podendo assumir valores que não somente w = −1, o valor e incertezas
de H0 mudam bastante, tornando-se quase sempre mais baixos do que este reportado embora as
incertezas aliviem, de certo modo, este desacordo.

9Há uma medida mais recente por parte desse último grupo, 73.2± 1.7 km/s/Mpc [351], divul-
gada pouco tempo depois de nossas análises. Um trabalho interessante compilando informações
sobre medidas diversas de H0 durante os últimos anos com uma abordagem semelhante à empre-
gada na f́ısica nuclear encontra-se em [338].
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Figura 4.13: Painel esquerdo: Hubble-map obtido sobre a amostra Union2.1 limitada
em z ≤ 0.1. No caso, foi obtido uma variância de H0 de 68.9 ± 0.5 km/s/Mpc a
71.2± 0.7 km/s/Mpc Painel direito: O dipolo desse mesmo mapa, cuja intensidade
máxima aponta na direção (l, b) = (315◦, 27◦).

esta tensão ainda permanece, embora menos significativa. Ou seja, estimativas de

H0 via lentes fortes, ainda que apresentem incerteza mais elevada do que métodos

utilizando escalas de distância ou a CMB, mostram maior concordância com os

resultados deste último, logo, constituindo mais um ponto de tensão entre elas.

Dada a importância deste parâmetro por se tratar de um ingrediente essencial no

cálculos de distâncias e idades cosmológicas, assim como o crescimento de estruturas

no Universo, a existência desta disparidade tão marcante entre diferentes métodos

e observáveis apresenta um problema para o MCP, o que permite abertura para a

sua revisão e reformulação.

Uma explicação plauśıvel para este desacordo entre um suposto H0 “local”e o su-

posto H0 “global”consiste no bulk flow presente no Universo local devido a inomoge-

neidades presentes na estruturas locais. Tal ideia vem sendo explorada desde o final

dos anos 1990 e começo dos 2000, onde [382] estimou que variância cósmica e amos-

tragens insuficientes podem acarretar em diferenças de 5% no valor deste parâmetro

por causa das perturbações de matéria escura provocadas por tais inomogeneidades,

embora tenham assumido um modelo cosmológico sem a presença de Λ em suas

análises, algo consistente com observações cosmológicas da época. Análises mais

modernas apontam ∆h ≤ 1.79 km/s/Mpc devido à variância cósmica [288], ou que

a flutuação da Constante de Hubble ∆H0/H0 (não confundir com ∆h, que representa

a diferença entre valores máximos e mı́nimos de H0) deve ser de ∆H0/H0 ∼ 5−10%

para escalas de r ∼ (40 − 60) Mpc devido ao efeito das inomogeneidades atu-

ando sobre o valor médio desse parâmetro (backreaction) [265]. Por outro lado,

uma análise semelhante realizada em [45], que empregou correções relativ́ısticas da

presença destas inomogeneidades na variância cósmica, estimou uma variação de
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|∆h|(km/s/Mpc) escala de redshift (l, b) referência

< 1.79 0.01 ≤ z ≤ 0.10 - [288]
1.6− 2.4 z ≤ 0.10 - [45]

1.55− 1.97 0.010 < z < 0.025 - [195]
3.0 z ≤ 0.20 (302◦,−18◦) [230]
4.6 z ≤ 0.20 (326◦, 12◦) [47]

2.30± 0.86 z ≤ 0.10 (315◦, 27◦) [46]

v(km/s) escala de redshift (l, b) referência

0.015 < z < 0.025 250 (271◦, 16◦) [120]
z < 0.20 260 (295◦, 5◦) [348]

- 0.015 < z < 0.045 (276◦, 20◦) [31]
z < 0.05 270 (295◦, 10◦) [290]

Tabela 4.5: Acima:resumo das estimativas anteriores de ∆h, tanto anaĺıticas quanto
observacionais. Abaixo: Estimativas da velocidade de bulk flow local, assim como
as direções estimadas para o mesmo. Comparamos ainda nossos resultados [46, 47]
com os principais resultados reportados na literatura recentemente. Uma versão
mais completa do trecho inferior desta tabela encontra-se no caṕıtulo 3, tabela 3.4.

∆h ' (1.6− 2.4) km/s/Mpc. Outra abordagem teórica, mas com mesmo propósito,

consiste em assumir modelos com uma inomogeneidade esfericamente simétrica local,

modelados de acordo com a métrica LTB, como agente responsável desta anisotropia

em H0. Em [405], por exemplo, foi estimado ∆H0/H0 ∼ (5− 10)% na presença de

um void de extensão rvoid ∼ (200 − 500) Mpc, resultado confirmado em análises

mais recentes, contudo, seguindo o mesmo esṕırito, realizadas por [354, 355], onde

os autores mostraram que um void local modifica a distância de luminosidade. Estes

trabalhos sugerem, portanto, que o Universo local inomogêneo provoca um viés na

medida de H0 a medida que a taxa de expansão cosmológica ocorre mais rapida-

mente em regiões vazias do que localidades densas, fornecendo assim uma explicação

plauśıvelpara a tensão existente entre medidas de [350] e [11].

Entretanto, estimativas de flutuações no valor da Constante de Hubble devido à

inomogeneidades cósmicas vem sendo realizadas há bastante tempo. Um dos traba-

lhos pioneiros nesta linha consiste em [446], onde foi reportado ∆H0/H0 ∼ (7−10)%

para 44 SNe próximas. Já análises como as de [166, 237, 409, 428, 429] repor-

taram presença de voids de r ∼ (150 − 300) Mpc/h de extensão, localizados em

z ' 0.06− 0.08, no hemisfério sul, algo que potencialmente afetaria uma estimativa

H0. Por sua vez, [30] obteve uma assimetria hemisférica na função de luminosi-

dade em (l, b) = (315◦, 30◦), logo, encontrando correspondência com tais previsões e

pressupostos.

Porém, trabalhos recentes onde simulações de N -corpos do Universo próximo,

tais como [313–315, 434], sugerem que as inomogeneidades das estruturas próximas
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Figura 4.14: Painel esquerdo: Histograma da distribuição de ∆h das 1000 realizações
MCs iso dos dados de Union2.1. Painel direito: Idem ao esquerdo, mas para os MCs
shuffle. A linha horizontal vermelha em ambos os gráficos mostram a variância de
H0 obtida dos dados verdadeiros.

produzem ∆H0/H0 ' 1% em escalas de r ≥ 100 Mpc/h, atingindo 10% apenas em

r ∼ (10 − 30) Mpc/h, logo, insuficientes para explicar tamanha discordância entre

H0 das velas padronizáveis e H0 estimado pela CMB. Ressaltamos, ainda, que alguns

trabalhos recentes, como os de [75, 291, 433], reportaram que o valor de H0 estimado

por catálogos de distâncias de objetos em baixo z (zmax ∼ 0.1) apresenta menor

flutuações, surpreendentemente, quando o redshift destes objetos é deslocado para o

referencial de repouso do GL, não o da CMB. Este resultado reforça a hipótese das

estruturas próximas influenciarem a expansão cosmológica local e a anisotropia de

H0. No entanto, um trabalho bastante recente de [248] mostra que esta discrepância

pode ser explicada pelo fato do valor de H0 ser enviesado para valores mais altos

na presença destes bulk flows. Assim, uma anisotropia ∆H0/H0 mais elevada acaba

sendo medida na direção onde esse efeito se torna mais proeminente, ou seja, no

referencial de repouso da CMB.

Neste trabalho, testamos também a hipótese da discrepância reportada na esti-

mativa de H0 emergir devido a efeitos locais. Para tal, dados de SNe em z ≤ 0.1

são empregados, onde a anisotropia do H0 ao longo do céu é estimada pelo mesmo

método Hubble-map do trabalho anterior, de tal forma que comparamos seu resul-

tado com as estimativas anteriores

4.6.1 Metodologia

Como SNe em baixo z são bastante senśıveis a velocidades peculiares, e como

a anisotropia encontrada no Hubble-map coincide com a direção tipicamente en-

contrada para este bulk flow, exploramos novamente o método de comparação he-

misférica de H0 através da esfera celeste visando inferir se a sua variação em di-
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Figura 4.15: Painel esquerdo: Histograma da distribuição de ∆h das 1000 realizações
MCs gauss assumindo a configuração angular original dos dados de Union2.1. Painel
direito: Idem ao esquerdo, mas para os MCs gauss em que as SNe encontram-
se isotropicamente distribúıdas na esfera celeste. A linha horizontal vermelha em
ambos os gráficos mostram a variância de H0 obtida dos dados verdadeiros.

ferentes regiões do céu permite, assim, reconciliar essas medidas discrepantes de

H0, ou pelo menos aliviar essa tensão existente entre elas. No caso, restringimos

nossas análises em um regime de z ainda menor do que o da análise anterior, i.e.,

z ≤ 0.1, porém desconsiderando o corte galáctico |b| ≤ 20◦, garantindo assim o

máximo de objetos mais próximos da compilação. Assim, temos um total de 175

SNe distribúıdas na esfera celeste de acordo com o painel esquerdo da figura 4.12.

Novamente, dividimos a esfera celeste em 768 hemisférios, tal como mostrados no

painel direito dessa mesma figura, e assim realizamos o ajuste do parâmetro H0 com

os objetos compreendidos em cada uma destas regiões, tal como na análise anterior.

Dessa vez, fixamos q0 = −0.5845, correspondendo a Ωm = 0.277, i.e., melhor ajuste

de Union2.1 sobre esse parâmetro sob pressuposto do modelo ΛCDM. Porém, a es-

colha de q0 não afeta de forma contundente o valor de ∆h, deslocando apenas os

valores absolutos de H0 dependendo de seu valor.

4.6.2 Resultados

O resultado dessa análise é exibido no painel esquerdo da Figura 4.13, onde

encontramos mı́nimo e máximo valor de H0 = 68.9 ± 0.5 km/s/Mpc e H0 =

71.2± 0.7 km/s/Mpc, respectivamente. Logo, ∆h = 2.30± 0.86 km/s/Mpc cujo di-

polo aponta em (l, b) = (315◦, 27◦). Ou seja, a variância direcional deste parâmetro,

de fato, é consistente com ambos valores de [11] e [350] considerando as suas incerte-

zas em 2σ. Assim, reconciliamos parcialmente a tensão existente entre estes valores

tendo como hipótese que o nosso movimento local é o principal motivo nesta de-

pendência direcional de H0. Nossos resultados estão em bom acordo com a direção

91



estimada para esse bulk flow, assim como estimativas anaĺıticas de ∆h devido à

variância cósmica e inomogeneidades locais de [45, 288], como podemos conferir na

Tabela 4.5. Tendo em vista esse panorama, nosso resultado confirma que H0 local

6= H0 global devido ao bulk flow que atua sobre SNe próximas, de tal modo a enxer-

garmos uma expansão cosmológica mais rápida em nossa posição relativa às demais

estruturas e, assim, sendo capaz de aliviar parcialmente a grande tensão existente

entre diferentes medidas desse parâmetro

Quanto à significância estat́ıstica do valor de ∆h, utilizamos as mesmas aborda-

gens da análise anterior (MCs iso e MCs shuffle), além de uma terceira prescrição

de MC a qual chamaremos de MCs gauss. Esta consiste em manter obter realizações

do módulo de distância µ de acordo com uma curva gaussiana de probabilidade cen-

trada no valor do modelo fiducial H0 = 70 km/s/Mpc e q0 = −0.5845 para cada z

das SNe, tendo como dispersão a incerteza σµ associada a essa mesma medida10. Tal

teste será realizado assumindo tanto a distribuição angular original das SNe quanto

distribuições perfeitamente isotrópicas.

Reportamos, assim, os resultados destas análises nas figuras 4.14, para os testes

referentes à distribuição angular das SNe, e 4.15 para os testes quanto as incer-

tezas de suas medidas, i.e., os MCs gauss. Mostramos o resultado destas análises

∆h = 2.3 km/s/Mpc é reproduzido por 20.4% e 14.7% das realizações MCs shuffle

e MCs iso, respectivamente, enquanto o resultado dos MCs gauss isotrópicos ou

anisotrópicos fornecem um valor semelhante ao caso MCs shuffle, ou seja, entre 18-

20%. Estes resultados indicam, portanto, que a dependência angular de H0 pode ser

atribúıda em parte à cobertura angular deficiente da amostra observacional, haja

visto o aumento da significância estat́ıstica do valor ∆h = 2.3 km/s/Mpc nas re-

alizações isotrópicas. Além disto, pode-se notar que as incertezas nas medidas de

distâncias das SNe ainda são elevadas a ponto que, mesmo se a cobertura angular

destes objetos fosse de fato isotrópica, ainda seria insuficiente para afirmar que a

variação angular de H0 deve-se, de fato, ao efeito produzido em µ devido ao bulk

flow, ainda que a amplitude e direção da anisotropia nele encontrada seja consistente

com estimativas anteriores da literatura. As limitações quanto a detectabilidade da

velocidade deste efeito de bulk flow no status das observações atuais foi apontado

por [290], apontando que precisamos de amostras observacionais com ∼ 104 SNe a

fim de detectar v = 300 km/s com suficiente significância estat́ıstica, valendo ainda

notar que [230] apontaram que o ∆h obtido em seu trabalho poderia, em boa parte,

ser explicada pela variância cósmica advinda incompletude dos dados de SNe.

Além disso, a precisão das medidas de µ também se mostram um fator limitante

10Ou seja, não assumimos um efeito de bulk flow fiducial nestes MCs, visando assim simular se
apenas as flutuações posśıveis devido aos erros nas medidas de distâncias poderia, então, tornar
posśıvel a detecção de um ∆h semelhante ao inferido dos dados reais
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Figura 4.16: Histograma dos melhores ajuste de H0, hbf (onde H0 =
100h km/s/Mpc) para 1000 realizações MC-gauss com velocidade de bulk flow de
v = 300 km/s na direção (l, b) = (295◦, 5◦) quando assumido o mesmo σµ dos
dados de Union2.1 (painel esquerdo), metade deste valor original (painel central) e
σµ → σµ/4 (painel direito). Em todos os casos, a linha vermelha tracejada representa
H0 = 69.8 km/s/Mpc.

Figura 4.17: Histograma dos melhores ajuste de H0, hbf (onde H0 =
100h km/s/Mpc) para 1000 realizações MC-gauss com velocidade de bulk flow nula
quando assumido o mesmo σµ dos dados de Union2.1 (painel esquerdo), metade deste
valor original (painel central) e σµ → σµ/4 (painel direito). Em todos os casos, a
linha vermelha tracejada representa H0 = 69.8 km/s/Mpc.

para uma distinção mais robusta entre um ∆h elevado provocado pela anisotropia

da própria distribuição das SNe, ou um efeito que se manifesta, de fato, por causa

do bulk flow. Simulamos, assim o efeito de velocidades peculiares nas SNe em suas

distâncias de luminosidade seguindo [78], ou seja, assumindo uma correção dipolar

na dL tal qual [v(1 + z)2/H(z)] cos θ, sendo θ = cos (n · v)−1, i.e., o ângulo entre a

posição da SN e a direção da velocidade peculiar v. Assumindo v = 300 km/s

apontando em (l, b) = (295◦, 5◦), assim como H0 = 69.8 km/s/Mpc, a ideia é

verificamos em quantos casos obtemos um valor global de H0 ≥ 69.8 km/s/Mpc

em comparação com MCs que apresentam velocidade nula11.

O resultado destas análises podem ser visualizados nas figuras 4.16 e 4.17 para o

caso em que o efeito deste bulk flow é considerado ou não nas simulações, respecti-

vamente. Utilizando a distribuição angular e σµ originais das SNe, verificamos que

55% dos MCs que contabilizam esse bulk flow satisfizeram essa hipótese, frente à 37%

11Adotamos um modelo fiducial semelhante a alguns resultados encontrados na literatura, em es-
pecial o de [348]. No entanto, realizamos uma estimativa de v e o vetor de sua direção, encontrando
v = 240± 82 km/s (NC de 1σ) em torno de (l, b) = (298◦, 10◦)
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dos MCs com velocidade nula. Ou seja, não é posśıvel mostrar que o H0 é, de fato,

enviesado pela presença deste efeito dentro das limitações dos dados atuais. Con-

tudo, estas percentagens mudam de 55% para 60%, com os casos assumindo v = 0

dando 28% para essa hipótese quando σµ → σµ/2, isto é, quando o erro da medida

de µ é reduzido à metade de seu valor real. Estes mesmos números, respectivamente,

tornam-se 71% e 13% (ou seja, formando uma tensão de aproximadamente 1.6σ ao

aproximar as distribuições de hbf como curvas gaussianas) entre as medidas de H0

em 1000 MCs onde σµ → σµ/4. Mostramos, assim, que a redução nas incerteza

nas medidas de distâncias de SNe a 1/4 do valor atual, torna posśıvel demonstrar

que a presença de bulk flows tornam a medida de H0 enviesada com significância

estat́ıstica bem maior. permitindo, portanto, uma melhor compreensão acerca de

sua inferência e dificuldades potenciais envolvidas nela, bem como uma melhor ideia

sobre o Universo local inomogêneo e do dipolo na expansão cosmológica.

4.7 Conclusões

Por fim, nossas análises sugerem que o Hubble-map de Union2.1 indica uma

anisotropia coincidente com o bulk flow devido às estruturas cósmicas próximas a nós.

Na seção 4.6, mostramos que tal efeito é capaz de aliviar a tensão entre diferentes

estimativas de H0. Quanto aos mapeamentos do parâmetro de desaceleração, i.e., q-

maps, encontramos uma sugestão de anisotropia cosmológica na amostra Union2.1,

contudo, a limitação dos dados em inferir v́ınculos sobre q0, afora a cobertura angular

insuficiente das SNe, não permitem, no momento, uma conclusão definitiva sobre

tal assunto. Encontramos, ainda, que análises realizadas com a compilação JLA não

estão em concordância com os resultados obtidos com SNe do Union2, ainda que

haja interseção entre as amostras. No entanto, ressaltamos que os resultados de seus

Hubble-maps e q-maps se mostram moderadamente influenciadas pela anisotropia

intŕınseca dessa amostra, analisada via sigma-map.

Logo, conclúımos que nossos resultados mostram baixa evidência para uma ex-

pansão cosmológica anisotrópica além do bulk flow local produzido pelas inomoge-

neidades da LSS, algo que está em bom acordo com demais análises da literatura.

Com o advento de mais dados observacionais, nSNe ∼ 104 − 105, esperamos que

estas questões acerca da anisotropia dos parâmetros cosmológicos, em conjunto aos

avanços realizados na caracterização das estruturas próximas, possam ser inferidas

com muito mais precisão, bem como a validação (ou não) do PC.
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Caṕıtulo 5

Sondando a isotropia cosmológica

com a estrutura em grande escala

I: Aglomerados de galáxias

5.1 Introdução

Neste caṕıtulo, discutiremos sobre os testes de isotropia estat́ıstica realizados com

a amostra mais recente de aglomerados de galáxias (GCs, do inglês galaxy clusters)

fornecida pela colaboração do Planck em [16]. Esta amostra foi obtida através de

observações do efeito Sunyaev-Zeldovich (SZ) nos fótons da CMB, sendo este o mo-

tivo pelo qual recebe o nome PSZ2 (Planck’s Sunyaev-Zeldovich 2nd release), onde

referimos o leitor para [5, 8] sobre versões anteriores deste catálogo e para [9, 17]

sobre análises focadas em restrição de parâmetros cosmológicos com estes mesmos

dados. Como visto no caṕıtulo 3, GCs já foram empregados, previamente, a fim de

estudar a isotropia cosmológica através do estudo bulk flow tanto via variação do

fluxo da luminosidade em raios-X [240, 336], quanto via efeito kSZ [34, 232]. Entre-

tanto, é a primeira vez que uma amostra de GCs é adotada para testar a isotropia

cosmológica diretamente por meio de sua distribuição angular no céu, em nosso

conhecimento, haja visto que esse catálogo PSZ2 corresponde a maior amostra de

GCs que abrange o céu inteiro até o presente momento (NGCs > 1000, enquanto

catálogos antigos como o ROSAT, ou compilações antigas de GCs, apresentavam

NGCs < 400), permitindo então um teste robusto dessa natureza conforme desen-

volvemos e mostramos neste caṕıtulo.
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Figura 5.1: Painel esquerdo: Distribuição angular dos 1066 GCs da amostra PSZ2
com redshifts determinados (ver seção 5.2 sobre mais detalhes) cobrindo fsky ' 0.83.
Os pontos azuis representam os objetos com z ≤ 0.15, enquanto os verdes denotam
aglomerados com 0.15 < z ≤ 0.40 e, por fim, os pontos laranjas correspondem
aos GCs mais profundos da amostra (z > 0.4, onde zmax = 0.8). Painel direito:
Distribuição angular dos 488 GCs que compõem a sub-amostra PSZ2-cosmo, sendo
composta dos objetos com maior S/N do catálogo em fsky ' 0.65, apresentada
mesma escala de cores do mapa anterior.

5.2 Amostra observacional

A amostra observacional utilizada nesta análise consiste no catálogo de GCs

nomeado de Union, chamada daqui em diante de PSZ2-union, pois foi constrúıdo

através da união de três diferentes algoritmos empregados pelo time do Planck para

reconhecimento destes objetos, cujos maiores detalhes sobre isso podem ser conferi-

dos em [16]. 1, contendo 1653 pontos. Entretanto, estes algoritmos apresentam suas

limitações, por exemplo, podendo assinalar um objeto como GC mesmo não sendo

um de fato, assim como contaminações espúrias no infravermelho também consti-

tuem um fator crucial para reduzir a pureza da amostra. Deste modo, utilizamos

três imposições no catálogo diretamente obtido do IRSA, que são

• IRFLAG < 1,

• QNEURAL > 0.4,

• z > −1.

A primeira destas restrições lida com contaminações espúrias no infravermelho,

o que reduz a significância na detecção de um GC, enquanto a segunda delas denota

o limiar mı́nimo em que os algoritmos empregados para o reconhecimento de um

1A amostra consiste em um total de 1653 GCs, tendo sido obtida via download do website
IRSAhttp://irsa.ipac.caltech.edu.
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Figura 5.2: Painel esquerdo: Mapa da função de exposição (NUSE) do satélite
Planck, onde as regiões mais claras representam áreas do céu observadas em um
maior número de ocasiões devido estratégia observacional do satélite Planck. Painel
direito: O mesmo do painel esquerdo após a aplicação da máscara correspondente
á amostra PSZ2. Tais mapas foram obtidos através da média dos números de ex-
posições nas 4 frequências mais baixas do satélite.

GC torna-se confiável. Após estes dois primeiros v́ınculos, eliminamos 180 destes

1653 objetos originais, garantindo já uma pureza da amostra de 85% quanto a estes

fatores segundo [16]. Já o terceiro corte que empregamos diz respeito a determinação

de redshift do objeto, onde z = −1, no caso, simboliza GCs ausentes de medida de

redshift. Eliminamos estes pontos por precaução, haja visto que o sinal/rúıdo da

amostra contendo apenas GCs com z determinados aumenta de ¯S/N ' 5.6 para
¯S/N ' 6.2.

Desta forma, obtemos uma amostra final de 1066 GCs confiáveis, conforme exi-

bidos no painel esquerdo figura 5.1. Esta amostra abrange mais de 4/5 do céu

(fsky ' 0.83), logo, permite uma análise direcional robusta de sua distribuição

espacial, como o teste da isotropia estat́ıstica em grande escala que pretendemos

realizar2.

5.3 Metodologia

Empregamos, novamente, o método sigma-map para as análises da isotropia dos

GCs, tendo a vantagem do número muito maior de objetos na PSZ2 do que nas

2Notamos que existe uma sub-amostra deste catálogo conhecida como PSZ2-cosmo, mostrada
no painel direito da figura 5.1. Constitúıda de apenas 488 objetos com S/N > 6 e fsky ' 0.65, tal
amostra apresenta maior pureza quanto à posśıveis contaminações espúrias e falhas no reconheci-
mento como um GC (95%). Todavia, os resultados obtidos com estes dados são muito semelhantes
aos do catálogo de 1066 objetos, sendo este o motivo pelo qual daremos ênfase maior no estudo
realizado com ele. Ressaltamos, ainda, que o catálogo de 1474 GCs sem imposição da determinação
z também fornece um resultado final semelhante a ele.
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Figura 5.3: Painel esquerdo: Distribuição angular de pontos a realização MC iso
#123. Painel direito: Distribuição de pontos do caso MC aniso #410. Pode-se
perceber que o mapa mostrado a direita apresenta uma contribuição bem maior de
pontos próximos aos pólos ecĺıpticos devido ao efeito da NUSE nele simulado.

compilações Union2.1 e JLA, além do fato de se tratar de uma amostra fornecida

por um único projeto, ao invés de uma compilação constrúıda de diferentes surveys

(logo, lidando com a inconveniência de diferentes erros sistemáticos e coberturas

angulares insuficientes). Desta forma, o método sigma-map pode ser utilizado dire-

tamente como aferidor da isotropia estat́ıstica, verificando assim se o σ(l, b) definido

na expressão 4.7 apresenta dependência direcional significativa. Em outras palavras,

testamos se a amostra apresenta excesso ou ausência de correlação em alguma escala

angular comparada a simulações isotrópica, algo que pode ser revelado por meio de

seu espectro de potência3

Semelhante às análises de [60], o tempo de exposição do satélite em certas regiões

do céu pode ocasionar uma detecção espúria de anisotropia em grandes escalas

angulares. Sabendo que o satélite Planck visitou os polos ecĺıpticos com maior

frequência do que os demais trechos do céu, em especial o plano galáctico, podemos

então construir NUSE (do inglês non-uniform sky exposure) deste levantamento, que

pode ser visualizada nos painéis da figura 5.2. Mais especificamente, contabilizamos

a probabilidade de existirem mais GCs nas regiões mais claras deste mapa devido

ao maior número maior de exposições nelas4. Contudo, ressaltamos que estes mapas

de Nobs (convertidos posteriormente em pobs, como explicado) foram constrúıdos

através da média destes valores, após a degradação do mapa original (Nside = 2048

3Seguimos a mesma ideia do teste de isotropia efetuado com SGRBs em [60] nestas análises. A
menos que dito o contrário, os mapas de GCs analisados possuem resolução Nside = 64, enquanto
as análises direcionais são realizadas com os 768 hemisférios definidos por Nside = 8.

4Normalizamos os mapas NUSE, que originalmente fornecem Nobs, i.e., número de observações,
pelo número máximo Nobs,max obtido em um dado pixel a fim de que a escala dos mapas NUSE
denotem um peso onde é atribúıda maior ou menor probabilidade de sua detecção, assim variando
entre [0.01, 1] com exceção da região eliminada pela máscara
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Figura 5.4: Painel esquerdo: Resultado da análise direcional do sigma-map no espaço
dos pixel. Painel direito: O dipolo deste mesmo mapa, cujo máximo valor aponta
na direção (l, b) = (42◦, 19◦), logo, sua ant́ıpoda se localiza em (l, b) = (222◦,−19◦).

para Nside = 64) em cada pixel, para as 4 frequências de observação mais baixas

do Planck (100, 143, 217, and 353 GHz). Ou seja, não levamos em conta as duas

frequências mais elevadas de operação do Planck pois estas forneceram um Nobs,max

menor do que essas 4, podendo então influenciar no mapa NUSE final que se encontra

na figura 5.2.

5.4 Testes de significância estat́ıstica

Calculamos a significância estat́ıstica do teste sigma-map, novamente, por meio

de realizações de MCs, a exemplo das análises discutidas no caṕıtulo 4. Assim,

constrúımos dois conjuntos de 500 MCs com as seguintes especificações:

• MCs iso: semelhante ao teste realizado nas SNe, onde distribúımos aproxi-

madamente 1066 GCs na esfera celeste de modo uniforme, a menos da região

eliminada pela máscara de contaminantes em torno do plano galáctico.

• MCs aniso: Semelhante ao caso anterior, porém, os GCs são distribúıdos ao

longo da esfera celeste com uma maior probabilidade de acordo com as regiões

mais claras da NUSE apresentada no painel direito da figura 5.2.

Enquanto o primeiro conjunto de MCs permite comparar a distribuição angular

dos dados reais com distribuições idealisticamente isotrópicas, a menos da máscara

(a qual, por si só, já pode introduzir uma posśıvel anisotropia devido à sua assimetria

intŕınseca), os MCs aniso, por sua vez, quantificam a anisotropia que a NUSE pode

exercer em uma realização sintética dos dados de PSZ2. Assim, podemos verificar

se os GCs estão de fato em concordância com a hipótese de isotropia estat́ıstica da
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Figura 5.5: Painel esquerdo: A 2PACF w(θi, γ0) para dois hemisférios corresponden-
tes aos centros de pixel #43 e #487 em Nside = 8, onde θi denota a distância angular
do centro do pixel. Tais hemisférios foram escolhidos por apresentarem máximo e
mı́nimo valores de sigma-maps, respectivamente. Painel direito: 2PACFs obtidas
para uma realização MC iso denotada por #123, com curva preta e vermelha re-
presentando o sigma-map máximo e mı́nimo, respectivamente, além das 2PACFs de
uma realização MCs aniso denominada #410, cujo máximo valor de σ nestes dados
corresponde à curva azul e o seu mı́nimo à curva em ciano.

LSS considerando as posśıveis anisotropias espúrias introduzidas por parte do corte

galáctico assimétrico e pela NUSE.

5.5 Resultados

5.5.1 sigma-maps

Os resultados da análise sigma-map do PSZ2 encontram-se nos dois mapas apre-

sentados na figura 5.4. No mapa da esquerda, exibimos o sigma-map completo, ao

longo de toda a esfera celeste, onde os pixels mais vermelhos denotam regiões onde

os GCs apresentam mais correlações (ou anticorrelações) do que as azuis quando

comparados com a média de σ(l, b) de 500 realizações aleatórias. Notamos, assim,

que os maiores sigma-maps localizam-se na região noroeste e centro-sul destes ma-

pas, ao passo que a maior parte da região leste do céu, junto com alguns trechos

também a oeste, apresentam os menores valores dessa quantidade.

Já o painel direito desta mesma figura, por sua vez, mostra a contribuição do

dipolo deste sigma-map, cujo eixo de máxima anisotropia aponta na direção (l, b) =

(42◦, 19◦), logo, sua ant́ıpoda se localiza em (l, b) = (222◦,−19◦). Curiosamente,

esta ant́ıpoda encontra-se não muito distante da região anômala presente nos mapas

da CMB conhecida como cold spot, a qual situa-se em (l, b) = (209◦,−57◦), quiçá da

anomalia norte-sul reportada nas flutuações de temperatura da CMB, esta localizada
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Figura 5.6: Painel esquerdo: Espectro de potência dos sigma-maps do catálogo
PSZ2, dado em função dos S`’s, para 1 ≤ ` ≤ 10. A curva preta representa os S`’s
dos dados, enquanto a azul corresponde à média dos MCs iso, e a vermelha, por sua
vez, à média dos MCs aniso. As barras de erro de cada um dos casos de MCs são
dadas pelo desvio absoluto da média em cada `. Painel direito: Os mesmos S`’s, mas
desta vez obtidos para os 488 GCs da sub-amostra otimizada cosmo. Este gráfico
é apresentado a fim de mostrar que o comportamento da anisotropia dos GCs de
PSZ2 não muda significantemente mesmo neste caso.

em (l, b) ≈ (210◦,−26◦) [13]. Todavia, deve-se ter em mente que este dipolo é

uma aproximação devido aos extremos do sigma-map completo não alinharem-se,

exatamente, num eixo. Então, não atribúımos significância a essa posśıvel associação

entre a anomalia hemisférica da CMB e a ant́ıpoda do dipolo deste sigma-map,

tampouco encontramos associação entre o sigma-map e a direção do bulk flow tal

como encontrada nos testes de isotropia com SNe.

No painel esquerdo da figura 5.5, apresentamos dois exemplos das correlações an-

gulares w(θi, γ0) obtidas com GCs situados nos hemisférios #43, onde o menor valor

de σ foi obtido ao longo da esfera celeste, e em #487, onde ocorre o maior valor do

mesmo. Estes exemplos servem de ilustração da máxima anisotropia posśıvel nestes

dados em termos da 2PACF em diferentes trechos do céu, como podemos notar nas

flutuações bem mais elevadas desta quantidade na curva vermelha em comparação

com a curva preta. A linha horizontal preta em w(θi, γ0) = 0 demarca o limiar onde

não há correlações ou anticorrelações, como seria esperado em amostras perfeita-

mente isotrópicas. Já o painel direito da mesma figura refere-se aos hemisférios que

apresentaram valores extremos no sigma-map para duas realizações de MC (MC iso

#123 e MC aniso #410), onde nota-se facilmente que, no caso do MC anisotrópico

via NUSE, as realizações apresentam correlações angulares bem mais fortes, ao longo

de todas as escalas consideradas, do que no caso do MC iso.
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5.5.2 Significância estat́ıstica

Quanto à significância estat́ıstica destes resultados, comparamos o espectro de

potência (ou seja, os S`’s tais como definidos no caṕıtulo anterior) do sigma-map

dos dados frente à média dos S`’s dos MCs na figura 5.6. A parte dos S2, S6 e

S8, que apontam uma leve discrepância com a média dos MCs aniso, encontramos

boa concordância entre as anisotropias dos dados observacionais e a média destas

realizações cujos objetos foram distribúıdos no céu sob a ponderação da NUSE.

Notamos, ainda, que este comportamento repete-se na sub-amostra PSZ2-cosmo

de 488 objetos e fsky ' 0.65, embora apenas em ` ≤ 8. Em escalas menores, as

análises mostram maior concordância com os MCs iso, por sua vez. Considerando

que estes MCs aniso fornecem o limite superior de uma anisotropia potencial que

surge de um efeito observacional bem conhecido, como a NUSE, podemos afirmar

que não há evidência significativa para a existência de anisotropia na distribuição

pontual de GCs no céu, dando assim suporte observacional à validade do Prinćıpio

Cosmológico.

5.6 Conclusões

Neste caṕıtulo, testamos o pressuposto da isotropia estat́ıstica do Universo

através da análise direcional da distribuição de GCs em grandes escalas angula-

res. Utilizamos, para este propósito, o mesmo método de comparação hemisférica

da 2PACF efetuado no trabalho com as SNe, i.e., o sigma-map, seguindo a ideia cen-

tral de [60], embora tenhamos utilizado, desta vez, um objeto diferente nas análises.

Diferentemente das SNe, cujas compilações apresentam um número bem menor de

objetos na esfera celeste e encontram-se distribúıdas irregularmente pelo céu, esta

amostra de GCs pode ser testada diretamente através deste método. Como GCs

consistem em excelentes representantes da LSS, violação do pressuposto da isotro-

pia estat́ıstica deixaria uma assinatura que poderia ser revelada nos padrões celestes

formados por estes GCs uma vez contabilizando as limitações intŕınsecas da amostra

observacional.

Sendo assim, a análise sigma-map sobre este catálogo de 1066 GCs não nos mos-

trou qualquer sinal significativo de anisotropia que não pudesse ser explicado em

termos da incompletude da amostra, em especial por parte da NUSE do satélite

Planck. Isto pode ser visualizado mais facilmente no espectro de potência des-

tes sigma-maps, que encontram-se na figura 5.6. Nota-se que os S` dos dados de

PSZ2-union apresentam correlações angulares em escalas ϕ > 18◦ (` < 10) em subs-

tancialmente melhor acordo com os 500 MCs aniso do que os MCs iso, tendência

semelhante seguida pela sub-amostra PSZ2-cosmo. Ou seja, a anisotropia encon-
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trada nos dados de PSZ2 pode ser explicada por um efeito de seleção observacional

como a NUSE, mostrando assim que a distribuição celeste dos GCs desta amostra

apresenta boa concordância com a hipótese da isotropia estat́ıstica na LSS. Com

os levantamentos futuros de observações de GCs em raios-X, a exemplo do eRO-

SITA [293], esperamos fornecer uma amostra observacional de até nGCs ∼ 105 no

céu inteiro, nos permitindo, então, a execução deste mesmo teste com muito mais

precisão.
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Caṕıtulo 6

Sondando a isotropia cosmológica

com a estrutura em grande escala

II: Galáxias no infravermelho

6.1 Introdução

Neste caṕıtulo, apresentamos e discutimos um teste da hipótese da isotropia cos-

mológica com os dados fornecidos pelo satélite WISE (Wide-field Infrared Survey

Explorer) [435], cujas ' 1.7×106 galáxias selecionadas para análise representam um

acréscimo de, aproximadamente, o dobro de pontos frente aos catálogos constrúıdos

com base em surveys da geração anterior, como o 2MASS Extended Source Catalog

(2MXSC) ou o 2MASS Photometric Redshift Catalog (2MPZ). Assim, temos a opor-

tunidade de verificar consistência não só com resultados obtidos anteriormente com

observações de LSS e SNe sobre o dipolo local, mas também com as análises de [445],

que indicaram uma tensão moderada (2 − 2.5σ) entre a amplitude da anisotropia

encontrada na distribuição angular de galáxias do WISE e o valor estimado para a

mesma no paradigma do MCP.

Em nossas análises, novamente, empregaremos o método de comparação he-

misférica para analisar a variação direcional dos objetos que compõem a amostra

do WISE, comparando, também, o resultado obtido de seus dados com simulações

baseadas no ΛCDM com o propósito de testar a concordância entre eles. As in-

fluências de posśıveis vieses observacionais, semelhante ao encontrado nas análises

realizadas com os GCs do PSZ2, serão também testadas. Sendo assim, as próximas

seções deste caṕıtulo se dedicam a apresentar a amostra observacional e a metodo-

logia desenvolvida para testar a isotropia deste catálogo, discutir os seus resultados,

estimar a sua significância estat́ıstica e, por fim, apresentar os resultados obtidos,

conforme pode ser conferido na referência [48].
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Figura 6.1: Painel esquerdo: Mapa de avermelhamento fornecido por [373]. A
escala máxima deste mapa foi truncada em E(B − V ) = 1.0 visando, também, uma
melhor visualização do mapa. Painel direito: Contraste de densidade δn das galáxias
constituintes da amostra WISE-2MASS que adotaremos ao longo de nossas análises.
Este mapa apresenta um número de fontes ngal de ' 1.6× 106 em fsky ' 0.60 com
Nside = 128 (logo, cada pixel possui, aproximadamente, 0.5◦ de tamanho). O valor
máximo do mapa foi truncado em 2.0 a fim de facilitar a visualização deste contraste.

6.2 Amostra observacional

A amostra observacional adotada em nossas análises consiste no lançamento

“Allwise”, que foi disponibilizada no final de 2013 após a junção da fase

criogênica [435] com a fase pós-criogênica NEOWISE [281] (esta última voltada

para o sistema solar). Este lançamento consiste em 747 milhões de pontos mape-

ados em todo o céu nas bandas de 3.4, 4.6, 12, e 22 µm, cujas magnitudes dos

objetos em cada uma delas são, respectivamente, referidas como W1, W2, W3, and

W4. Diferentemente do 2MASS, não há um catálogo de fontes estendidas do WISE

até o presente momento, de tal modo que a maioria destes pontos correspondem

a componentes da Via Láctea, fora contribuições significativas de estrelas e quasa-

res. A fim de evitar essas contaminações, além de lidar com incertezas sistemáticas

dos próprios dados, seguimos basicamente os cortes em magnitude e cor sugeridos

por [245], os quais combinaram observações na banda principal do WISE, W1, com

a magnitude J2MASS do survey 2MASS-PSC, situada em λ = 1.24 µm (por isto

esta amostra observacional é referida como WISE-2MASS daqui em diante), assim

selecionando os objetos que satisfazem as seguintes condições:

• 11.0 < W1 < 15.2

• W1 − J2MASS < −1.7

• J2MASS < 16.5

• |b| > 10◦
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O primeiro corte tem relação com o fato de que ∼ 93% das galáxias com

W1 < 15.2 tem correspondência com objetos observados pelo satélite 2MASS. O

segundo desses cortes maximiza a separação entre galáxias e estrelas, garantindo

2% de contaminação a partir deste limiar, como mostrado na figura 2 de [245], o que

resolve o problema da contaminação lunar presente no catálogo original do WISE

antes desta combinação com a magnitude do 2MASS, como apontado na figura 6

deste mesmo trabalho. O terceiro, por sua vez, lida com efeitos de seleção espacial

devido à estratégia observacional do 2MASS no que concerne às fontes mais obscuras,

como mostra a figura 8 de [245]. Por fim, o último destes cortes elimina fontes muito

próximas ao plano galáctico, que naturalmente apresentam maior chance de conta-

minação estelar mesmo após a aplicação dos critérios anteriores. Com isso, temos

um catálogo confiável (97% de pureza e 86% de completude dentro destes limiares

de magnitude) composto por aproximadamente 2.5 milhões de galáxias obtido no

endereço eletrônico: http://irsa.ipac.caltech.edu

Visando evitar a contaminação da emissão térmica de poeira de nossa Galáxia,

constrúımos uma máscara seguindo uma ideia semelhante a de [245]. Mais preci-

samente, utilizamos um mapa de avermelhamento E(B − V ) fornecido por [373]1,

onde eliminamos os pixels que apresentam E(B − V ) ≥ 0.10. O mapa resultante

deste corte, dado em termos do contraste de densidade de GNCs (do inglês galaxy

number counts), denotado por δg ≡ N−N̄/N̄ (sendo N o número de fontes em cada

um dos pixels e N̄ o número médio desta quantidade), encontra-se no painel direito

da figura 6.1.

6.3 Metodologia

O teste de anisotropia no WISE-2MASS será realizado por meio de comparação

hemisférica dos GNCs, semelhantemente às análises anteriores. Para tal, nos base-

amos em um estimador utilizado por [25], como segue:

∆i = 2×
(
nNi − nSi
nNi + nSi

)
. (6.1)

Na equação 6.1, temos que nji ≡ N j
i /(4πf

j
sky,i), onde j nesse caso representa o

hemisfério ”sul”(S) e ”norte”(N) com respeito às coordenadas do centro do pixel i

definido pelo pacote HEALPix, enquanto N j
i denota o número de galáxias situadas

dentro de cada um destes hemisférios, e f jsky,i a fração do céu dispońıvel em cada um

1Este mapa foi constrúıdo para frequências de 100 µm tendo em vista as observações do
IRAS/ISSA e COBE/DIRBE, logo, no infravermelho bem mais próximo do que a principal banda
do WISE, ou mesmo do 2MASS. No entanto, ao adotar o mapa de avermelhamento do satélite
Planck sob o mesmo critério de seleção, a menos de um número total de pixels removidos pouco
maior, os resultados finais são mantidos. Sendo assim, mantemos nossas análises com o mapa
de [373].
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Figura 6.2: Painel esquerdo: Assimetria da fração do céu dispońıvel em cada he-
misfério dada a máscara do mapa WISE-2MASS apresentado na figura 6.1. Painel
direito: idem ao caso anterior, mas para um critério menos rigoroso (E(B − V ) ≥
0.50) para a construção da máscara. Ressaltamos que o mapa completo do painel
esquerdo apresenta fsky ' 0.60, sendo fsky ' 0.68 para o segundo deles.

deles, tendo em vista o corte efetuado segundo os critérios descritos na seção ante-

rior. Assim, calculamos esta quantidade ∆i para cada centro hemisférico definido

pela resolução Nside = 8, mapeando toda a esfera celeste em busca de um eixo prefe-

rencial em sua distribuição de galáxias. Conferimos o nome de delta-map para este

estimador de agora em diante. A fim de calcular com mais precisão qual a direção

de máxima anisotropia dipolar, extráımos o dipolo deste delta-map ao fixar os {a`m}
em zero, exceto pelos termos com ` = 1. A amplitude e direção do valor máximo

deste mapa resultante, portanto, será referida como o nosso dipolo nos GNCs.

Outros estimadores na literatura consistem na soma de objetos em cada pi-

xel estabelecido diretamente no mapa, dada uma densidade superficial σ0 ≡ N/4π

de pontos em cada um destes pixels, tal como sugerido em [134]. Estimadores

nesta linha foram empregados por [359, 383, 401, 403], enquanto que as análises

de [173, 445] utilizaram um estimador ligeiramente diferente, conforme sugerida

por [199]. Contudo, estes métodos podem fornecer resultados enviesados devido à

presença de regiões incompletas na esfera celeste, ainda mais na presença de cortes

celestes assimétricos como no caso do catálogo dispońıvel. Assim, existem regiões

com cobertura do céu ligeiramente maior do que outras, de tal modo que um maior

número de objetos podem se localizar nelas, podendo, assim, indicar um excesso de

GNCs nestas regiões apenas por conta de um efeito de seleção.

Por tais motivos, adotamos o estimador apresentado na equação 6.1 como di-

agnóstico do dipolo nos GNC pelo fato de já levar em conta a assimetria na fração

observável do céu dispońıvel em cada hemisfério, onde dois destes casos são mostra-

dos na figura 6.2 para a máscara de E(B − V ) ≥ 0.10 em seu painel esquerdo, além

de outro caso onde o critério foi aliviado para E(B − V ) ≥ 0.50 no painel direito.
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Dados A (l, b) referência

2MRS (2011) 0.125 (239◦,42◦) esta tese
2MRS (2011) 0.124 (228◦, 37◦) [173]
2MRS (2006)* 652 km/s (245◦, 39◦) [156]

2MXSC 0.063 (318◦,10◦) esta tese
2MXSC 0.088 (305◦, 5◦) [173]
2MXSC* 665 km/s (265◦, 44◦) [283]

NVSS 0.011 (225◦,51◦) esta tese
NVSS 0.010 (196◦, 51◦) [69]
NVSS 0.020 (248◦, 24◦) [383]
NVSS 0.027 (214◦, 15◦) [173]
NVSS 0.016 (218◦, 48◦) [359]
NVSS 0.013 (256◦, 36◦) [403]
NVSS 0.009 (246◦, 38◦) [402]

Tabela 6.1: Comparação entre as direções e amplitudes dos GNCs obtidas com
o método delta-map para três amostras observacionais: 2 MASS Redshift Survey
(2MRS), com fsky ' 0.89, 2 MASS Extended Sources Catalogue (2MXSC), apresen-
tando fsky ' 0.52, além do catálogo em rádio NVSS, onde este possui fsky ' 0.69.
Denotamos por asterisco os trabalhos onde o dipolo da LSS local foi estimado pelo
método ponderado em fluxo. Já com os dados do NVSS, todos os resultados apresen-
tados consideraram apenas fontes com limite inferior para o fluxo em S > 15 mJy.

Notamos uma variação direcional de aproximadamente 7% no fsky no primeiro destes

mapas, reduzida levemente para pouco mais de 5% no segundo caso, mas a máxima

anisotropia de ambos situa-se, curiosamente, próxima à direção dipolo cinemático da

CMB. Portanto, ressaltamos novamente a importância da adoção deste estimador,

uma vez que a contagem em diferentes hemisférios leva em conta a normalização

por 4πfsky, pois, de outro modo, podeŕıamos detectar um ”falso positivo”do dipolo

de GNCs nesta direção2.

Efetuamos, também, estimativas do dipolo via delta-map em catálogos mais an-

tigos, a fim de testar sua performance em comparação aos demais estimadores, cujos

resultados são exibidos na tabela 6.1. Percebe-se boa concordância, no geral, com a

maioria destas estimativas, mostrando assim a boa performance do delta-map frente

a eles, afora a vantagem do custo computacional menos elevado do que estimadores

quadráticos.

2Um método alternativo, recentemente proposto por [321], consiste em um teste de isotropia
por meio da teoria da informação.
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6.4 Significância estat́ıstica

6.4.1 Simulações log-normal

Além de estimar a existência de uma direção preferencial nos GNCs, visamos

ainda testar a significância de sua amplitude com relação ao valor esperado pelo

MCP quanto às flutuações de densidade de matéria no regime de redshift coberto

pelo WISE-2MASS, além da área celeste dispońıvel para análise. Para tal, catálogos

sintéticos foram constrúıdos através de simulações do tipo ”log-normal”do contraste

de densidade de galáxias3, haja visto que a distribuição de massa no Universo (logo,

o contraste de densidade de GNCs também, via δg = bδm) obedece a este tipo

de distribuição, tal como discutido em [53, 119] e verificado posteriormente em

simulações realizadas por [107, 235]4. Mais recentemente, foi conferido por meio de

dados preliminares do Dark Energy Survey que a distribuição de GNC em escalas

de 10′ − 40′, assim como a convergência de lentes fracas em até 20′, seguem de fato

uma distribuição log-normal [113].

Seguimos, portanto, a ideia de [25] de quantificar a significância estat́ıstica de

nossos resultados através de realizações log-normal da LSS que mimetizam o catálogo

real, traçando assim uma comparação entre o delta-map delas e o delta-map dos

dados reais. Para este objetivo, 1000 realizações independentes foram produzidas

através do código público FLASK5 [437]. Estas simulações utilizam a variância do

contraste de GNCs do WISE-2MASS, σ2 ' 0.225, além do espectro de potência

angular C` calculado via código camb sources6 das perturbações de densidade

de matéria assumindo ΛCDM plano como modelo fiducial, cujos parâmetros são

fornecidos pelo melhor ajuste obtido no último lançamento de dados do Planck [11],

tal qual

C` = 4π

∫ ∞
0

d ln k P2(k = `/r(z), z = 0)I2(k) , (6.2)

onde

I(k) ≡
∫ z=∞

0

dz W (z)D(z)j`(kr(z)) , (6.3)

3Enquanto uma distribuição normal se refere ao caso da soma de variáveis independentes, de
acordo com o teorema do limite central, log-normal se trata do produto destas variáveis indepen-
dentes tal que o seu correspondente logaritmo segue uma distribuição normal.

4O padrão log-normal nos GNC é atribúıdo ao crescimento de estruturas no regime não-linear
que ocorre na fase tardia do Universo [254]. Isto é esperado, também, na convergência de lentes
fracas [196, 398]. Para uma revisão sobre distribuições do tipo log-normal em outros casos na
natureza, referimos o leitor interessado para [266].

5http://www.astro.iag.usp.br/~flask.
6http://camb.info/sources [100].
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Figura 6.3: Ambos os painéis exibem exemplos das amostras simuladas de δN de
acordo com a prescrição apresentada na seção 6.3.1.

Figura 6.4: Painel esquerdo: Histograma do contraste de densidade dos GNCs do
WISE-2MASS em cada pixel. Painel direito: Histograma do contraste de densidade
dos GNCs de uma realização log-normal. Em ambos os casos, pode-se perceber
a distribuição prolongada para a direita do valor médio, sendo este denotado pela
linha vermelha centrada em zero.

W (z) =
b(z)dN/dz∫ zmax

zmin
dz(dN/dz)

. (6.4)

W (z) denota a quantidade chamada de ”função janela”, pois dita qual a função

de seleção do survey em função do redshift, enquanto P(k, z) refere-se ao espectro de

potência da matéria adimensional, i.e., P(k, z) ≡ k3P (k)/(2π2). Além disso, D(z)

denota o crescimento linear da densidade da matéria, enquanto r(z) corresponde à

distância radial comóvel.

Ainda sobre a construção dos catálogos sintéticos, foram inclusas contribuições

não-lineares modeladas pelo halofit [386, 396], bem como efeitos de distorções de

volume por meio de lentes gravitacionais, além de distorções no espaço de redshift,
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Figura 6.5: Painel esquerdo: Comparação entre os (pseudo)-C` dos dados observa-
cionais. Os dados em vermelho denotam a média das realizações log-normal cujo
espalhamento é representado pelo desvio absoluto da média (MAD) de cada C`,
enquanto a curva azul corresponde ao caso quando essa incerteza é tomada como a
variância cósmica σC`

=
√

2/[(2`+ 1)fsky]C`. Painel direito: Distribuição de obje-
tos por intervalo de z utilizada para o cálculo de W (z) na equação 6.4, cuja figura
foi retirada do trabalho de [445].

por meio do software camb sources. O único parâmetro livre neste processo é o

viés das galáxias, b ≡ δg/δm, o qual foi ajustado de forma a reproduzir a variância

σ2
gal ' 0.225 do contraste de densidade do mapa real. Obtivemos um viés constante

de b = 1.37, logo, em bom acordo com o resultado de [445], b = 1.40 ± 0.07.

Por fim, a densidade média dos GNCs destes mapas simulados é fixada pelo valor

do WISE-2MASS, ou seja, N̄ ' 14 galáxias por pixel na resolução Nside = 128

(1.85 × 10−2 arcmin−2).

Através dessa prescrição, podemos inferir como um campo de densidade de GNCs

produzido sob hipótese do MCP se compara com a amplitude do dipolo dos dados

observacionais, algo não contabilizado em [445]. Para tal, denotaremos como p-

value a fração das realizações log-normal que fornecem uma amplitude de dipolo

pelo menos igual a dos dados reais. Exemplos de duas destas realizações log-normal

produzidas através desta abordagem encontra-se na figura 6.37. Por sua vez, o painel

esquerdo da figura 6.4 consiste em um histograma da frequência de valores de δg em

cada pixel para os dados do WISE-2MASS. Neste caso, visamos ilustrar o caráter

log-normal de sua distribuição, o qual pode ser notado pela ”cauda longa”a direita

do valor médio do histograma, i.e., δg = 0, tal como o painel direito desta figura, que

refere-se a um histograma semelhante, porém, para uma das simulações log-normal.

Na figura 6.5, mostramos uma comparação entre o espectro de potência angular

7Notamos que as simulações são produzidas, originalmente, em céu inteiro, mas levando em
conta caracteŕısticas do mapa real, como N̄ , obtidas na cobertura angular parcial do mapa real. A
aplicação de máscara de contaminantes galácticos que definimos é aplicada posteriormente, como
já mostrada nesta figura.
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Figura 6.6: Painel esquerdo: Modelo da função de exposição da estratégia observa-
cional do satélite WISE na banda W1 que constrúımos. Painel direito: A mesma
NUSE após a aplicação da máscara de contaminantes descrita na seção anterior.

Figura 6.7: Painel esquerdo: Contraste de densidade de uma realização log-normal
após a inserção da NUSE e do dipolo cinemático, conforme descritos. Painel direito:
Diferença no contraste de densidade desta mesma realização imposta pela NUSE,
além do dipolo cinemático, são levados em consideração.

C` e a média desta quantidade por parte das simulações log-normal em seu painel

esquerdo. Nota-se no primeiro caso, como os C` das simulações e dos dados apre-

sentam melhor concordância em altos multipolos, assim como o desvio absoluto da

média e a variância cósmica nestes momento de multipolo mais elevados. Por tal

motivo, mostramos o espectro de potência apenas na faixa 2 ≤ ` ≤ 100 tendo em

vista que, no caso `1, σC1
∼ C1 devido ao corte rigoroso em torno do plano galáctico.

Contudo, adotamos `max = 256 (ou seja, `max = 2 × Nside, especificação padrão do

HEALPix) na produção das amostras sintéticas. Por sua vez, o painel direito desta

figura exibe o número de fontes por intervalo de redshift de [445], tendo em vista que

foram os mesmos valores que adotamos. Esta distribuição mostra que estes objetos

devem situar-se, em sua maioria, na faixa de z ' 0.14−0.16, como aponta o máximo
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desta figura8, sendo zmax ' 0.40

6.4.2 Função de exposição

Assim como no caṕıtulo anterior, lidamos também com uma exposição celeste

não-uniforme por parte da estratégia observacional do satélite. Como a NUSE

não foi disponibilizada, modelamos ela como apresentada no painel esquerdo da

figura 6.6. Ou seja, seguimos os passos do caṕıtulo anterior e ponderamos a GNCs

dos mapas log-normal por esta função com o objetivo de simular um posśıvel ex-

cesso de GNCs próximos aos pólos ecĺıpticos, o que poderia levar a um excesso de

anisotropia dipolar devido a este efeito de seleção. Vale notar que este mapa foi mul-

tiplicado pela máscara de E(B − V ) adotada no mapa de GNCs do WISE-2MASS,

como mostrado no painel direito da mesma figura.

Inclúımos, ainda, a contribuição do dipolo cinemático nos GNCs destas rea-

lizações log-normal. Ainda que a escala de redshift alcançada pelas galáxias do

WISE-2MASS seja insuficiente para detectá-lo, haja visto que o dipolo proveniente

da aglomeração da matéria local apresenta um C1 ∼ 10−3, logo, aproximadamente

duas ordens de grandeza maior do que o valor esperado para esse sinal (C1 ∼ 10−5),

contabilizamos ainda assim o seu efeito de acordo com uma modulação dipolar se-

guindo δN = A cos θ, sendo A = 0.0028, como estimado por [444] e cos θ o ângulo

entre o centro do pixel e a direção deste dipolo fiducial dada pelo [19], ou seja,

(l, b) = (263.99◦, 48.26◦). Mostramos no painel esquerdo da figura 6.7 o contraste

de densidade das fontes após a inclusão da NUSE e do dipolo cinemático, ao passo

que o painel direito apresenta a diferença entre o δg dos GNCs do mapa original e o

δg do mapa mostrado no painel esquerdo, onde tais efeitos já foram contabilizados.

6.5 Resultados

6.5.1 Delta-maps

Apresentamos o resultado obtido pela análise Delta-map dos dados na figura 6.8,

onde o painel da esquerda mostra o Delta-map completo, enquanto o da direita

corresponde à contribuição de dipolo (ou seja, impusemos a`m = 0 exceto quando

` = 1). Notamos que o Delta-map é predominado, justamente, pela contribuição de

8Em [445], os autores efetuaram uma combinação entre as fontes do WISE-2MASS e um catálogo
chamado GAMA, numa área comum de 144 graus2 entre ambos, a fim de obter essa distribuição.
Devido a esta área bem pequena, chamamos a atenção que este gráfico pode não corresponder
plenamente à distribuição real de galáxias por intervalo de redshift deste catálogo. Tal problema só
seria resolvido combinando o WISE-2MASS com um outro catálogo maior dentro dessa cobertura
de z, o que permitiria, talvez, estimar seus valores, porém, indispońıvel até o momento que o
trabalho foi realizado.
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Figura 6.8: Painel esquerdo: O resultado da análise Delta-map sobre as ngal '
1.7 × 106 fontes da amostra WISE-2MASS. Painel direito: Contribuição dipolar
deste mapa, que é caracterizado pela amplitude A = 0.0507 na direção (l, b) =
(323.44◦,−4.78◦).

Figura 6.9: Painel esquerdo: Histograma da amplitude dos dipolos das simulações
log-normal. Painel direito: Histograma das mesmas simulações após a inclusão da
função de exposição, além do dipolo de aberração. Em ambos os casos, a linha
vermelha vertical denota o valor de A dos dados reais.

dipolo (∼ 65% de sua amplitude total), que é dada por A = 0.0507 e sua direção

preferencial situada em (l, b) = (323.44◦,−4.78◦). Quanto à incerteza destes valores,

adotaremos o rúıdo de Poisson tal como feita em [445], que pode ser calculado se-

gundo σA,p = 1.5 (
√
π )−1

√
Ω/(4πN̄) [215], onde Ω representa a área total dispońıvel

na amostra, enquanto N̄ denota o número médio de objetos por esterradiano. O

valor obtido foi σA = 0.0014, logo, bem menor do que a amplitude do dipolo que

inferimos, mostrando assim que este rúıdo nas GNCs pouco afeta o seu valor total.

Em [445], por exemplo, a direção preferencial encontrada na distribuição angular

dos GNCs situa-se em (l, b) = (310◦,−15◦), com amplitude de A ' 0.05± 0.01 con-

siderando o valor médio dos dipolos obtido com diferentes máscaras. Para um corte
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Dados de LSS A× 10−2 (l, b) significância estat́ıstica referência

2MXSC 8.80 (305◦, 5◦) ∼ 1σ [173]
WISE-2MASS 5.00 (310◦,−15◦) 0.010− 0.020 [445]

2MPZ - (315◦, 30◦) > 0.120 [30]
2MPZ 2.80 (320◦, 6◦) 0.130 [25]
NVSS 0.36 (246◦, 38◦) 0.017 [402]

Hyperleda − (124◦, 25◦) < 0.050 [219]
WISE-2MASS 5.07 (323◦,−5◦) 0.061 [48]

Dados de SNe/LSS v (km/s) (l, b) significância estat́ıstica referência

Union2 - (309◦, 19◦) 0.054 [120]
”First Amendment” 249 (319◦, 7◦) > 0.050 [410]

Union2.1 260 (295◦, 5◦) ≤ 0.005 [348]
Union2.1 + SNfactory 243 (298◦, 15◦) 0.010 [160]

2MTF 292 (295◦, 16◦) ∼ 1σ [206]
Union2.1 + 6dF + LOSS - (276◦, 20◦) 0.290 [31]

Cosmicflows-2 270 (283◦, 19◦) ∼ 1σ [201]

Dados de SNe A× 10−2 (l, b) significância estat́ıstica referência

Union2 - (309◦, 18◦) ∼ 1σ [29]
Union2 0.13 (309◦,−15◦) 0.048 [286]

Constitution - (325◦,−19◦) > 0.005 [230]
Union2 3.00 (306◦,−13◦) ∼ 1σ [90]

Union2.1 1.50 (326◦, 12◦) 0.076 [47]
JLA 2.50 (58◦,−60◦) 0.182 [47]
JLA < 0.20 (316◦,−5◦) ∼ 1σ [267]

Dados da CMB A× 10−3 (l, b) significância estat́ıstica referência

Planck 1.35 (264◦, 48◦) > 3σ [19]

Tabela 6.2: Amplitude, direção e significância estat́ıstica (em ńıveis de confiança
ou em p-values) dos dipolos reportados recentemente na literatura por meio das
seguintes abordagens e observáveis (de cima para baixo): Dipolo na LSS via GNCs
projetados em 2D, dipolo na velocidade de bulk flow nas SNe e LSS locais, dipolo
nos parâmetros cosmológicos ou módulo de distância das SNe. O valor em negrito
corresponde às nossas análises. Mostramos, ainda, o valor do dipolo cinemático da
CMB no final da tabela para fins de comparação com estas estimativas.

de 10◦ além da máscara de poeira e avermelhamento, por exemplo, o dipolo que os

autores de [445] encontraram foi de A = 0.035, apontando em (l, b) = (326◦,−17◦).

Análises recente realizadas com a amostra 2MPZ, por sua vez, apresentam valores si-

milares: (l, b) = (315◦, 30◦) (sem amplitude especificada) em [30] e (l, b) = (320◦, 6◦)

com A = 0.028 em [25], baseando-se em diferentes métodos.

Assim, mostramos que nosso resultado está em bom acordo com as demais

análises da literatura, bem como a maioria das demais estimativas do dipolo local

empregando outros observáveis cosmológicos e outros métodos, ainda que distantes

do dipolo cinemático da CMB. Isto, contudo, pode ser explicado pela concordância
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Amostra WISE-2MASS Ngal × 106 fsky A× 102 (l, b)

E(B−V) ≥ 0.10 1.668 0.600 5.07 (323.44◦,−4.78◦)

E(B − V ) ≥ 0.50 1.922 0.688 5.59 (320.62◦,−7.18◦)
|b| ≤ 15◦ 1.641 0.591 5.10 (323.44◦,−4.78◦)
|b| ≤ 20◦ 1.559 0.562 4.79 (326.25◦,−7.18◦)
|b| ≤ 25◦ 1.427 0.515 5.34 (334.69◦,−4.78◦)
Nside = 64 1.666 0.599 5.14 (326.25◦,−7.18◦)
Nside = 32 1.657 0.629 5.14 (326.25◦,−7.18◦)
Nhemis = 192 1.668 0.600 5.08 (323.44◦,−4.78◦)
Nhemis = 3072 1.668 0.600 5.08 (323.44◦,−4.78◦)
W1 ≤ 14.2 0.976 0.597 8.76 (312.19◦,−19.47◦)
W1 ≤ 14.5 1.441 0.599 6.30 (317.81◦,−14.48◦)

15.8 < J2MASS < 16.5 1.173 0.599 3.99 (326.25◦,−2.39◦)

Tabela 6.3: Dipolos obtidos nos dados de WISE-2MASS para diferentes máscaras,
resolução do mapa de GNCs, número de hemisférios e regimes de magnitude, visando
então testar a consistência do resultado do delta-map (primeira linha da tabela, em
negrito).

entre nosso resultado e o dipolo obtido com LSS, ou indicadores de distância em

baixos z, que surge do bulk flow provocado pelas inomogeneidades locais, sendo

este fenômeno uma explicação plauśıvel, portanto, para esse nosso resultado. Por

fim, apresentamos os principais trabalhos na literatura recente sobre esse tema

em 6.2, onde podemos ver bem como a anisotropia que encontramos no WISE-

2MASS compara-se a eles.

Testamos, ainda, a consistência deste dipolo considerando diferentes resoluções,

número de hemisférios, cortes galácticos e regimes de magnitude, cujos resultados

são apresentados na tabela 6.3. Nota-se que o resultado do delta-map original, em

direção e amplitude, é praticamente insenśıvel à uma mudança na máscara devido a

um outro critério de corte em E(B−V ), ou efetuando um corte maior em isolatitude

|b|, além de E(B − V ) ≥ 0.10. Notamos, ainda, que o mesmo ocorre com diferentes

resoluções do mapa, ou diferentes números de hemisférios nestas análises. A mu-

dança mais significativa ocorre ao impor cortes em magnitude, tal que a amplitude

do dipolo do delta-map aumenta para A = 0.0876 quando consideramos as fontes

mais brilhantes em W1, mas decresce para A = 0.0399 para os objetos menos bri-

lhantes na banda J2MASS. Ainda assim, os eixos destes dipolos do delta-map obtido

destas sub-amostras varia muito sensivelmente em relação ao valor de referêcia, i.e.,

(l, b) = (323.44◦,−4.78◦). Como é esperado que fontes mais brilhantes, por situarem-

se mais próximas a nós, apresentem um maior A devido às aglomerações de matéria

mais fortes neste regime, conclúımos que a estimativa do dipolo de GNCs da amostra

WISE-2MASS é bastante robusta quanto a estes posśıveis efeitos de seleção.
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6.5.2 Significância estat́ıstica

A signficância estat́ıstica da amplitude dipolar encontra-se na figura 6.9. Am-

bos os painéis apresentam um histograma dos valores de A calculados dos Delta-

maps de 1000 realizações log-normal, tendo como diferença entre eles a inclusão dos

posśıveis vieses observacionais como a NUSE, além do dipolo de aberração, no his-

tograma mostrado à direita. A partir da linha vermelha, que denota A = 0.0507,

temos ideia do acordo existente entre este valor e o dipolo do contraste de densi-

dade dos GNCs esperados dentro das flutuações de densidade da matéria no MCP,

além destes posśıveis efeitos de seleção. Os valores médios dos dipolos de cada dis-

tribuição (Ā), considerando espalhamento dado pelo desvio padrão delas, são de

Ā = 0.0258 ± 0.0117 para as simulações produzidas sem a inclusão da NUSE e o

dipolo cinemático e Ā = 0.0293 ± 0.0133 quando ambos são contabilizadas9. Os

p − value destes casos são, respectivamente, de 0.034 e 0.061, de tal modo que

ao aproximar essas distribuições como curvas normais, cada valor se converte em

2.13σ e 1.62σ. Quanto às direções de máxima anisotropia nos GNCs, menos de 3%

destas realizações apresentam dipolos cujas direções apontam, no máximo, a 20◦

de distância daquele obtido com os dados, o que decai para menos de 1% conside-

rando uma distância de 10◦. Logo, mostramos que a presença da NUSE, da máscara

assimétrica, assim como a presença da modulação dipolar não trazem viés algum

para a direção dos mapas simulados, além de mostrar, novamente, que a direção do

catálogo real não provem de um efeito de seleção por parte deles.

Como mencionamos na sub-seção 6.3.2, a variância cósmica na estimativa dos

dipolos é bem elevada devido ao grande corte galáctico, tal que esse efeito se mani-

festa em σA,var = 0.5
√

2/(3fsky)A ' 0.52A, ou seja, pouco mais da metade de seu

valor absoluto. Entretanto, a variância cósmica média de cada caso discutido acima

difere pouco do desvio padrão calculado para eles, i.e., σA,var = 0.135 para as si-

mulações sem NUSE e dipolo de aberração e σA,var = 0.154 quando inclúımos ambos

estes efeitos. Portanto, conclúımos que a tensão moderada entre o WISE-2MASS e o

MCP indicada em [445] pode ser aliviada quando contabilizamos, apropriadamente,

a variância dos GNCs dos dados reais por meio das simulações do tipo log-normal,

bem como estes vieses observacionais.

6.6 Conclusões

Neste caṕıtulo, analisamos a distribuição angular de galáxias no infravermelho

presentes no catálogo WISE-2MASS, que totalizam em torno de 1.7 milhões de obje-

tos em fsky ' 0.60 em z < 0.4, cuja profundidade caracteŕıstica é z̄ ' 0.14. Obtive-

9Para efeito de comparação, o valor teórico estimado em [445] foi de 0.0230±0.0120, o que está
em ótima concordância com o dipolo médio do primeiro caso mostrado.
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mos uma anisotropia de dipolo nestes dados com amplitude de A = 0.0507± 0.0014

em (l, b) = (323◦,−5◦), cujo valor mostra bom acordo com outro trabalho empre-

gando os mesmos dados [445], assim como análises semelhantes da literatura realiza-

das com outros observáveis e metodologias (conferir tabela 6.2). Comparando com

as análises de [173], onde fez-se uso dos dados mais antigos do 2MRS e 2MXSC, não

notamos mudança significativa em termos da direção desse dipolo, embora a ampli-

tude tenha diminúıdo levemente, tal como esperado pelo fato do WISE-2MASS ser

um catálogo mais profundo. Além disso, mostramos que este resultado é robusto

frente a diferentes cortes celestes, cuja direção mantem-se estável conforme separa-

mos as fontes mais brilhantes e mais obscuras da amostra mostrando, assim, o quão

robusta é a sua estimativa.

Com respeito à significância estat́ıstica, não encontramos a tensão de ∼ 2.5σ ob-

tida em [445] ao comparar estes dados a 1000 realizações do tipo log-normal, além

da inclusão de uma modulação dipolar no δN (ainda que subdominante) devido

ao efeito Doppler cinemático atribúıdo ao nosso movimento relativo a estas fontes

distantes, fora a NUSE do satélite WISE. Mostramos, portanto, que a anisotropia

dipolar nos GNCs da amostra WISE-2MASS está em bom acordo com as demais

estimativas de anisotropias na LSS, em especial quanto ao dipolo do Universo lo-

cal, ainda que estes dados não permitam identificar, exatamente, a anisotropia dos

GNCs relacionada ao nosso movimento local. Isto seria viável, somente, por meio

de catálogos bem mais profundos do que este, como mostrado em [444]. Todvia,

verificamos que a sua amplitude, de fato, apresenta boa concordância com o valor

esperado pelo MCP dadas as especificações da amostra observacional, uma vez que a

sua variância e dos efeitos observacionais discutidos logo acima são apropriadamente

levados em consideração. Com isto, nossa conclusão é que não há evidência para a

invalidade da hipótese isotrópica subjacente ao MCP com a amostra observacional

do WISE-2MASS.
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Caṕıtulo 7

Conclusões e perspectivas

Nesta tese, examinamos a validade de um dos pilares do MCP, a saber, o pres-

suposto que o Universo é isotrópico em grandes escalas. Para este propósito, em-

pregamos dados envolvendo distâncias cosmológicas de SNe, além da distribuição

angular de objetos que constituem a LSS, assim testando diretamente duas das qua-

tro quantidades cosmológicas necessárias para demonstrar isotropia da distribuição

de matéria no Universo segundo [109, 110, 277], i.e., distâncias cosmológicas e con-

tagem de objetos, além de um teste indireto da isotropia via velocidades peculiares.

Nos concentramos, ainda, em apresentar e discutir resultados da literatura concer-

nindo testes de isotropia desde os anos 1980-1990, visando definir se, de fato, a

validade desta hipótese fundamental encontra suporte observacional. Isto é essen-

cial tendo em vista alguns testes da isotropia estat́ıstica da temperatura da CMB

realizados nos anos 2000, onde vários autores reportaram posśıveis evidências de

violação deste pressuposto. Atualizações subsequentes dos dados da CMB, seja do

WMAP, seja do Planck, reafirmaram a existência destas anomalias, cujas soluções

permanecem em aberto para muitas delas embora, nos últimos anos, atribua-se a

existência delas parte ao look-elsewhere effect, parte à efeitos secundários como SWI,

ou à máscara assimétrica que elimina contaminantes da nossa Galáxia. Nenhuma

evidência observacional para estes mesmos efeitos, até o momento, foi encontrada

nos dados de polarização da CMB, ou mesmo na LSS e lentes. Entretanto, alguns

autores reportaram outras anomalias na LSS como, por exemplo, um dipolo dos

GNCs em rádio aproximadamente três vezes mais elevado do que encontrado na

CMB, uma vez atribuindo este sinal ao movimento relativo de nosso GL, fora a

presença de bulk flows elevados em GCs através de análises do efeito kSZ. Assim, é

de grande importância checar a existência de sinais anômalos em outras amostras

observacionais de variadas sondas cosmológicas

Em nossas primeiras análises, obtivemos que as observações das SNe localizadas

em z ≤ 0.20 estão em acordo com o pressuposto da isotropia em grandes escalas

com NC de 2σ na maioria das análises. Mais especificamente, encontramos que
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os mapas de H0 em Union2.1 apontam uma direção de máxima anisotropia em

(l, b) = (326◦, 12◦), logo, próxima aos resultados obtidos em testes do bulk flow

local também com SNe em baixos z. Já a dependência direcional do parâmetro de

desaceleração q0, por sua vez, se mostra moderadamente anômala na amostra U2.1

frente às simulações e MC, embora não tenhamos encontrado esta evidência nos q-

maps obtidos com as SNe da compilação JLA. Vale ressaltar, ainda, que a ausência

de isotropia encontrada nestes casos pode ser espúria, uma vez que a distribuição

angular de SNe na esfera celeste é bastante irregular, especialmente na compilação

JLA, podendo levar a parte deste sinal. Deste modo, conclúımos que as anisotropias

encontradas nas distâncias cosmológicas podem ser associadas tanto ao bulk flow

local, quanto à baixa uniformidade da cobertura celeste de SNe.

Aproveitamos, ainda, esta mesma ideia de mapear H0 ao longo do céu para

testar se a anisotropia existente neste parâmetro, então associado com velocidades

peculiares de SNe em um regime de redshift ainda mais baixo (z ≤ 0.10), permi-

tiria conciliar a tensão entre estimativas efetuadas por [350, 351] com SNe e pela

colaboração Planck [11]. Obtivemos que esta tensão é aliviada, de fato, quando

analisamos a orientação direcional de H0 em SNe em baixo z, porém, obtivemos

novamente que esta anisotropia se deve, parcialmente, à baixa uniformidade da dis-

tribuição angular das SNe. Entretanto, percebemos que o parâmetro H0 pode ser

superestimado na presença de um dipolo na distância de luminosidade ocasionado

pela presença de bulk flows, embora tal efeito seria detectável com NC de 1.6σ ape-

nas se as incertezas do módulo de distância das SNe fosse reduzido a 1/4 do valor

que possuem atualmente.

Com respeito as análises realizadas com dados de LSS, primeiro testamos se a

hipótese da isotropia estat́ıstica é, de fato, satisfeita pela distribuição angular de

fontes que compõem o catálogo PSZ2 de GC. Tendo mais de 1000 objetos com-

preendidos em fsky ' 0.83, este catálogo corresponde à maior amostra de GCs em

todo o céu até o presente momento, sendo assim ideal para tal teste. Encontra-

mos concordância entre a hipótese em questão com estes dados uma vez que efeitos

observacionais, como a máscara em torno do plano galáctico e, principalmente, a

NUSE do catálogo, são contabilizados em simulações de MC que mimetizam a dis-

tribuição angular do catálogo PSZ2. Logo, nenhum sinal significante das posśıveis

anisotropias encontradas na CMB foram reveladas nesta amostra da LSS.

Depois, pusemos à prova esta mesma hipótese com o catálogo WISE-2MASS,

sendo este composto por quase 1.7 milhões galáxias no infravermelho após eliminação

de 40% do céu devido à contaminação em infravermelho da Via Láctea. Examina-

mos, especificamente, o dipolo dos GNCs desta amostra, uma vez que análises ante-

riores, como a de [445], apontaram um valor quase duas vezes acima do esperado em

realizações deste catálogo baseadas no MCP. Encontramos um dipolo semelhante
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ao desta análise, onde apenas 3.4% das simulações do tipo log-normal baseadas no

MCP reproduzem um dipolo, pelo menos, de amplitude igual à da amostra real.

A concordância entre estas simulações e dados reais aumenta consideravelmente se

considerarmos um modelo para a NUSE da banda principal do WISE, alcançando

um p-value de 0.061. Deste modo, a isotropia dos GNCs de galáxias se mostra

válida com NC de até 2σ considerando os erros sistemáticos e vieses observacionais

presentes nas amostras aqui analisadas

Desta maneira, mostramos que os dados observacionais que temos dispońıveis

hoje estão em bom acordo com a hipótese que a distribuição de matéria no Uni-

verso é, de fato, isotrópica, dentro de um NC de 2σ na maioria dos casos. Leves

ind́ıcios de anisotropia foram encontrados em algumas análises com SNe e galáxias

no infravermelho, porém, todos estes casos podem muito bem ser atribúıdos a vie-

ses observacionais das amostras em questão. Considerando a validade do Prinćıpio

Copernicano com um NC de aproximadamente 2σ, também, tanto nos testes que

assumem métrica inomogênea, quanto nas análises independentes de modelo, jun-

tando ainda com os trabalhos indicando distribuição espacial de galáxias torna-se

comparável a uma distribuição homogênea entre 100 − 300 Mpc, podemos afirmar

então que as observações mostram concordância com PC uma vez que suas limitações

são devidamente levadas em conta. Ainda que várias análises efetuadas com a CMB

(e algumas análises com dados da LSS) apontem potenciais violação da isotropia

estat́ıstica, não encontramos suporte observacional para tais sinais, quiçá novas

anisotropias, indicando assim que a hipótese da isotropia cosmológica é, de fato,

apropriadamente suportada pelas observações cosmológicas que temos dispońıveis

hoje.

Através destes trabalhos, esperamos ter lançado luz sobre o status atual do PC,

além de propor métodos e testes que possam servir para análises futuras tendo

em vista os surveys cosmológicos da próxima geração (por exemplo, J-PAS [50],

Euclid [27], LSST [3] e SKA [279]), que esperamos fornecer uma resposta ainda mais

contundente quanto à validade dos pilares fundamentais que sustentam o MCP.
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Apêndice A

Algumas derivações importantes

A.1 Dipolo cinemático da LSS em rádio

Consideremos, primeiramente, que o fluxo S das fontes depende da frequência ν

de acordo com uma lei de potência, ou seja,

S ∝ ν−α , (A.1)

além do fato que os GNCs (por unidade de ângulo sólido dN/dΩ) a partir de certo

limiar de fluxo segue uma lei de potência similar conforme

dN

dΩ
(> S) = kS−x , (A.2)

e que a frequência de um certo objeto em seu referencial de repouso é modificada,

via efeito Doppler, por

νobs = ν0δ; δ =
1 + β cos θ√

(1− β2)
, (A.3)

podemos combinar as expressões A.1 e A.3, obtendo assim

Sobs(νobs) ∝ δν−α0 ⇒ δν−αobsδ
α ⇒ S0(νobs)δ

1+α . (A.4)

Substituindo a expressão A.4 em A.2, temos:{
dN

dΩ
(> S)

}
obs

= kS0(νobs)
−x = kδx(1+α) . (A.5)

Considerando a aberração dos ângulos, dada por:

sin θ = sin θobs(1− β2)1/2/(1− β cos θobs) , (A.6)

sendo θ o ângulo medido neste referencial de repouso e θobs o ângulo observado.
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Como β ∼ 10−3, os efeitos relativ́ısticos são pequenos nesta expressão, logo, podemos

aproximar a equação A.6 por sin θ = sin θobs(1+β cos θobs). Tomando, ainda, sinθ →
θ, de modo que a expressão anterior torna-se θ = θobs(1 + β cos θobs) (logo, dθ =

dθobs(1 + β cos θobs)) e assumindo também que ângulo azimutal φ não é afetado

(dφobs = dφ), então podemos escrever o incremento do ângulo sólido dΩ de acordo

com:

dΩobs = sin θdθdφ = (1 + β cos θobs)
2dΩ = dΩδ−2 . (A.7)

Então A.5 pode ser reescrita como{
dN

dΩ
(> S)

}
obs

=

{
dN

dΩ
(> S)

}
0

δ2+x(1+α) . (A.8)

Sendo δ ' 1 + β cos θ, com β ∼ 10−3, a amplitude do dipolo esperado nas GNCs

devido ao efeito Doppler e aberração dos ângulos associados ao movimento relativo

do GL pode ser expressada por1:

A = [2 + x(1 + α)]β . (A.9)

A.2 Demonstração do dipolo da distância de lu-

minosidade

Seguindo [78], podemos então escrever a distância de luminosidade média, sob

todo o céu, tal como

d0
L(z) =

1

4π

∫
dΩndL(z,n) = (1 + z)

∫
dz

H(z)
, (A.10)

onde z denota o redshift da fonte observada, e n o vetor que caracteriza sua posição

no céu. Concentrando-se na correção de primeira ordem, i.e., o dipolo da distância

de luminosidade devido à velocidade peculiar, temos, portanto2

d1
L(z) =

3

4π

∫
dΩn(n · v)dL(z,n) , (A.11)

sendo v a direção do dipolo da velocidade.

1A expressão A.9 pode ser obtida usando a aproximação lnx ' 1 + x, logo, δ ' 1 + β cos θ '
ln (β cos θ).

2Notamos que os termos de ordem mais alta são apresentados e discutidos em [79].

123



Sabendo que dL(z,n) ' d0
L(z)+d1

L(z)(n ·v) e que o redshift do objeto sob ação deste

efeito pode ser escrito como z = z̄ + δz, z̄ sendo o z no referencial de repouso da

fonte, temos então

dL(z̄,n) = dL(z,n) +
d

dz̄
d0
L(z̄)δz . (A.12)

Como d0
L(z̄) = (1 + z̄)(τ − τ̄), dτ ≡ dt/a o tempo conforme e a sendo o fator de

escala, logo τ − τ̄ =
∫ t

0
dt′/a−

∫ t̄
0
dt′/a =

∫ t̄
t
dt′/a ≡

∫ z̄
0
dz′/H(z′)3, temos, portanto:

d

dz̄
d0
L(z̄) =

d

dz̄

[
(1 + z̄)

∫ z̄

0

dz′/H(z′)

]
, (A.13)

d

dz̄
d0
L(z̄) =

[∫ z̄

0

dz′/H(z′) + (1 + z̄)/H(z̄)

]
, (A.14)

sendo
∫ z

0
dz′/H(z′) = (1 + z̄)−1d0

L(z̄). Por sua vez, o termo adicional δz pode

ser calculado considerando uma perturbação Doppler que relaciona os redshifts nos

referenciais considerados tal qual

1 + z = (1 + z̄)(1− n · v)⇒ 1 + z = 1 + z̄ − (1 + z̄)n · v . (A.15)

Assim, podemos identificar δz na fórmula acima como δz = −(1+z̄)(n·v). Juntando

esta expressão com a equação A.14:

d

dz̄
d0
L(z̄) = −(n · v)

[
d0
L(z̄) + (1 + z̄)2/H(z̄)

]
. (A.16)

Podemos ainda substituir a expressão A.16 acima em dL(z,n) ' d0
L(z) + d1

L(z)(n ·
v) = dL(z̄,n)− d

dz̄
d0
L(z̄)δz, obtendo, deste modo:

dL(z,n) = dL(z̄,n) + (n · v)
[
d0
L(z̄) + (1 + z̄)2/H(z̄)

]
, (A.17)

onde o dipolo na distância de luminosidade, d1
L(z)(n · v), denota um termo de

correção em dL associado à velocidade peculiar que, enfim, pode ser escrito como:

d1
L(z)(n · v) = (n · v)

[
(1 + z̄)2/H(z̄)

]
= v cos θ

[
(1 + z̄)2/H(z̄)

]
. (A.18)

3Uma notação mais comum para o tempo conforme é η, mas como utilizamos esta notação,
recentemente, para η ≡ f(Ωm)/b, ao invés da notação usual β que, por sua vez, podia confundir-se
com o β ≡ v/c, escolhemos τ para denotar esta quantidade.
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