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Bruno Leal Dias

INVESTIGANDO A HOMOGENEIDADE COSMICA NO UNIVERSO LOCAL

RESUMO

No6s investigamos a escala de transicao para a homogeneidade Ry no Universo Local
utilizando como tracador cosmoldgico galaxias azuis do catalogo espectroscépico do Sloan
Digital Sky Survey (SDSS). Considerando a distribuigao espacial da amostra, nés obtemos
a fungao correlacao de dois pontos, £(r), a contagem em esferas normalizada, N (< r) e
a dimensao fractal, Dy(r), para quantificar a escala de homogeneidade do Universo Local
(0.04 < z < 0.2). A amostra é comparada com catalogos random e mock de mesma geome-
tria e densidade dos dados para calcular a matriz de covariancia na determinacao de erros.
O critério adotado para a transigao segue a literatura: é atingido quando Dy (r) alcanga 1%
do valor limite 3 (i.e, quando atinge 2.97) a medida que a escala de distancias aumenta.
Nés obtemos Ry = 70.00 £ 9.26 Mpc/h para uma amostra contendo 150302 galdxias
azuis com redshifts 0.04 < z < 0.20. Adicionalmente, nés realizamos testes de robus-
teza analisando a escala de homogeneidade em sub-volumes do volume original, obtendo
resultados coerentes; nés também checamos por um possivel enviesamento no processo
de andlise examinando um conjunto de dados sintético homogéneo como pseudo-dados,
verificando que tal sistematico é ausente. Devido ao fato de que as andlises concentram-se
em baixos redshifts, z < 0.20, nds achamos interessante usar cosmografia para calcular as
distancias radiais coméveis. Portanto, nesse quesito, nossa analise nao utiliza um modelo
cosmoldgico fiducial. Por completeza, nds calculamos para fins de comparacao a diferenca

relativa das estimativas das distancias comoveis usando cosmografia e cosmologia fiducial.
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Bruno Leal Dias

PROBING COSMIC HOMOGENEITY IN THE LOCAL UNIVERSE

ABSTRACT

We investigate the transition scale to homogeneity, Ry, using as cosmic tracer the
spectroscopic sample of blue galaxies from the Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Consid-
ering the spatial distribution of the galaxy sample, we compute the two point correlation
function, £(r), the scaled counts in spheres, N'(< r), and the fractal dimension, Dy(< r),
to quantify the homogeneity scale in the Local Universe (0.04 < z < 0.20). The sample
in analysis is compared with random and mock catalogues with the same geometry, and
the same density as the dataset, to calculate the covariance matrix for the errors deter-
mination. The criteria adopted for the transition-to-homogeneity follows the literature,
it is attained when Dy(< 1) reaches the 1 per cent level of the limit value 3 (i.e., where
it reaches 2.97) as the scale increases. We obtain Ry = 70.00 £ 9.26 Mpc/h, at the
effective redshift z.; = 0.128, for a sample containing 150 302 SDSS blue galaxies with
0.04 < z < 0.20. Additionally, we perform robustness tests by analysing the homogene-
ity scale in sub-volumes of the original one, obtaining coherent results; we also check
for a possible artefact in our procedure examining a homogeneous synthetic dataset as a
pseudo-data, verifying that such systematic is absent. Because our analyses concentrate
in data at low redshifts, z < 0.20, we find interesting to use cosmography to calculate the
radial comoving distances; therefore in this subject our analyses do not use fiducial cos-
mological model. For completeness, we evaluate the difference of the comoving distances

estimation using cosmography and fiducial cosmology.
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Densidade de pares normalizada dos pares do random como funcao da
distancia entre pares para os 4 intervalos de redshift considerados na figura
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5.7, tornando evidente que as subamostras nao contém densidade de pares
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estudos das subamostras complementam as andlises mostradas na figura
5.7, tornando evidente que as subamostras nao contém densidade de pares
suficiente nos dados na escala de interesse para encontrar de forma robusta

a escala de transicao para a homogeneidade Rpy. Fonte: Autoria prépria
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Capitulo 1
Introducao

O seculo 21 trouxe o desenvolvimento de grandes colaboragoes astronomicas que obser-
varam grandes areas da esfera celeste em diferentes comprimentos de onda. Medidas de
diferentes observaveis cosmoldgicos, tais como das flutuacoes de temperatura da Radiagao
Césmica de Fundo (RCF), das Oscilagoes Actsticas de Bérions (OAB), de distancia-
luminosidade das Supernovas do tipo Ia (SNIa), entre outras, determinaram um modelo
de concordancia césmica. De fato, andlises destes dados mostram que o modelo cos-
molégico favorecido (Perlmutter et al. 1999, Riess et al. 1998) é o ACDM plano (§2; = 0)
(A simboliza a constante cosmoldgica, e CDM cold dark matter), também chamado de
modelo de concordancia césmica Aghanim et al. (2020), Carter et al. (2020).

O Principio Cosmolégico (PC), que da suporte ao modelo ACDM, estabelece que o
universo ¢ homogéneo e isotrépico em escalas suficientemente grandes (Abramo et al.
(2006), Abramo et al. (2009), Aluri et al. (2017), Bengaly et al. (2017), Bernui (2008,
2009), Bernui et al. (2008), Bernui & Hipdlito-Ricaldi (2008), Bernui et al. (2007a,b,
2014, 2006), Chiocchetta et al. (2021), Goyal & Chingangbam (2021), Hipdlito-Ricaldi
& Gomero (2005), Kashino et al. (2012), Kester et al. (2024), Khan & Saha (2022),
Marques et al. (2018), Mokeddem et al. (2023), Planck Collaboration et al. (2020), Polastri
(2017), Rassat et al. (2014), Rath et al. (2013a,b), Scrimgeour et al. (2012), Tarnopolski
(2017)). Entretanto, ainda é um problema em aberto conhecer qual é a menor escala
que satisfaz a propriedade de homogeneidade no Universo Local (Avila et al. 2018a, Hogg
et al. 2005a, Scrimgeour et al. 2012); algumas dessas medidas existem na literatura mas
foram obtidas com abordagens que assumem modelo cosmolégico o que, naturalmente,
enviesa o resultado. Seria desejavel termos uma medida da escala de homogeneidade
tridimensional (3D) obtida independente da hipdtese de modelo cosmolégico. Esta tese
aborda este desafio.

Nosso Universo Local é a parte do universo que contém as estruturas mais antigas
que podemos observar. Com a atracao gravitacional agindo pelo maior periodo de tempo,
z ~ 0, o Universo Local estd cheio de regides com sobredensidade (superaglomerados)

(Huchra et al. 2005, Tully et al. 2019) e regides com sub-densidade (super-vazios) (Courtois
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et al. 2013, Hoffman et al. 2017), estruturas que certamente afetam os célculos da escala
de transigao para a homogeneidade (Aragon-Calvo 2020, Hoffman et al. 2017, Nuza et al.
2014). Em volumes suficientemente grandes, é esperado que os efeitos de observarmos
matéria aglomerada e vazios compensem um ao outro, e a transicao de um regime nao-
homogéneo para um regime homogéneo possa ser encontrada. Isso ilustra a necessidade
de questionarmos se o volume tridimensional em estudo é uma parte representativa do
universo, i.e., suficientemente grande para conter a escala de homogeneidade que se deseja

encontrar. Nés levamos essa questao em consideragao nas nossas andlises.

O estudo da homogeneidade estatistica em diferentes épocas é importante para co-
nhecer a evolugao da aglomeragao de matéria do universo (veja, e.g., Garcia-Garcia et al.
(2021), Marques & Bernui (2020)). Grandes levantamentos astronomicos oferecem uma
oportunidade tnica de como estudar a homogeneidade 3D e diversas andlises da homo-
geneidade, realizadas com diversos tragadores césmicos, ja foram reportadas (Scrimgeour
et al. 2012, York et al. 2000). Em Hogg et al. (2005a), utilizou-se uma amostra de
galaxias luminosas vermelhas com redshift 0.20 < z < 0.35 para obter uma escala de
homogeneidade de ~70 Mpc/h, usando uma cosmologia ACDM fiducial para determinar
distancias na amostra em 3D para realizar a andlise. J& Scrimgeour et al. (2012) utilizou
o catalogo WiggleZ survey, um catdlogo espectroscopico com mais de 200000 galaxias
azuis em um volume césmico de ~1 Gpc®h~3; eles analisaram a escala de homogeneidade
na faixa de redshift 0.1 < z < 0.9 obtendo ~70 Mpc/h. Em Ntelis (2017), estudou-se
a escala de homogeneidade usando a amostra CMASS galaxy sample do catdlogo BOSS
spectroscopic survey em uma faixa de redshift de 0.43 < z < 0.7 e obteve-se uma es-
cala de homogeneidade por volta de 60 Mpc/h. A andlise de Laurent et al. (2016) da
amostra de quasares BOSS quasars sample, com redshifts 2.2 < z < 2.8, concluem que
a distribuigdo de matéria é compativel com homogeneidade até z = 2.8 (veja também
Gongalves et al. (2021)). Note que esses resultados foram obtidos assumindo um modelo
cosmoldgico fiducial para calcular as distancias comoveis radiais. Andlises bidimensionais
(2D), usando dados astronoémicos projetados na esfera celeste, também podem ser feitos
para encontrar a escala de homogeneidade bidimensional (Avila et al. 20195, Gongalves
et al. 2021). Bharadwaj et al. (1999) analisaram a distribuicao de galdxias em trés regioes
do hemisfério norte galdctico do catdlogo Las Campanas Redshift Survey e encontraram
Ry ~ 80Mpc/h. Em Yadav et al. (2005) obteve 60 < Ry < 70 em unidades Mpc/h
estudando as duas faixas bidimensionais do Sloan Digital Sky Survey (SDSS) DR1 com
0.08 < z < 0.20. Finalmente, Sarkar et al. (2009b) encontraram Ry entre 60 e 70 Mpc/h
com 0.04 < z < 0.11. Alguns autores nao encontraram uma escala de homogeneidade
(veja, e.g., Joyce et al. (1999), Labini (2011), Park et al. (2017)).

Surgem assim algumas perguntas interessantes: em qual escala essas propriedades sao
observadas nos dados? A literatura fala que a homogeneidade se observa em escalas maio-

res de 100 Mpc/h, mas isso vale para qualquer tracador cosmoldgico? E ainda: esse valor



¢é universal para catdlogos de dados localizados em qualquer época do universo? Assim,
nessa tese iremos considerar diversas analises para estudar em detalhe as propriedades de
homogeneidade no Universo. Para responder essas perguntas, nés estudamos a escala de
homogeneidade de uma amostra de galdxias azuis do SDSS no Universo Local na faixa
de redshift 0.04 < z < 0.20.! Nossa andlise compreende algumas caracteristicas que a
fazem diferente das citadas anteriormente: (i) nossa abordagem nao assume nenhum mo-
delo cosmoldgico para calcular as distancias radiais coméveis das galdxias em andlise (em
unidades Mpc/h) porque nds usamos cosmografia até 1* ordem para determinar essas
quantidades; (i) nés empregamos um novo tragador cdsmico, e isso é importante para
validar andlises reportadas na literatura usando outros tragadores (Calcina & Tello 2018,
Hogg et al. 20055, Sarkar et al. 2009b); (iii) nds realizamos diversos testes de robus-
teza: a) para checar por possiveis bias em nossos procedimentos utilizando um catélogo
pseudo-data; b) para andlise de erro via calculo da matriz covariancia, para checar a alea-
toriedade dos nossos dados (de Carvalho et al. 2021, 2020, Ntelis 2017, Scrimgeour et al.
2012); adicionalmente; c) para consisténcia, nés analisamos a escala de homogeneidade
em sub-amostras obtidas a partir da amostra original; d) para calcular a distancia radial
céomovel usando a aproximagao cosmografica em 2% e 3* ordem (para comparar com o0s
resultados obtidos usando a aproximacao em 1% ordem).

Nesta introdugao, apresentamos o tema, proporcionando uma visao abrangente do
estado da arte relacionado ao problema de pesquisa abordado neste estudo. No capitulo
2 nés apresentaremos detalhes sobre a teoria e conceitos relevantes sobre homogeneidade
em um contexto cosmolédgico. No capitulo 3, apresentaremos nossa metodologia, métodos
e técnicas utilizados para medir a homogeneidade do Universo Local. No capitulo 4,
apresentaremos nossos dados e os recortes realizados na amostra em detalhes. No capitulo
5, Resultados e Discussoes, apresentaremos nossos resultados obtidos para a amostra em

analise. No capitulo 6 apresentaremos nossas conclusoes.

INés realizamos analises para galdxias com redshift z > 0.04 para evitar velocidades peculiares grandes
em z = 0, um efeito sistematico que pode enviesar nossa medida da escala de homogeneidade.
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Capitulo 2

A Homogeneidade no Modelo

Cosmolégico Padrao

Iniciamos este capitulo com uma breve apresentacao sobre o modelo cosmolégico padrao
e as hipdteses nais quais se baseia. Faremos uma discussao sobre o Principio Cosmologico
(PC) e sobre a homogeneidade em um contexto cosmolégico, conceito chave para o tra-
balho. Veremos ainda alguns resultados e detalhes sobre o universo primordial e também
faremos uma breve discussao sobre alguns dos grandes catdlogos que permitem avaliarmos

a escala de homogeneidade.

2.1 Modelo Cosmolégico Padrao

Dado um sistema de coordenadas espago-tempo qualquer, z* = (¢,z'), as equagoes de

campo de Einstein da teoria da relatividade geral sao

1 8tG
R,UV — QQMVR = 7Tuu s (21)

onde o lado esquerdo da equacao descreve a geometria do espaco-tempo e o lado direito
descreve o contetido de matéria-energia do universo, onde g,, = g, (z*) define a métrica
do espago-tempo. Ainda, ds* = g,,dz"dz” define o elemento de linha que representa a
distancia entre dois eventos no espaco-tempo. O lado esquerdo é chamado de tensor de
Einstein, e é um tensor 4 x 4 simétrico contendo 10 componentes independentes. Do lado

direito temos o tensor energia-momento (Carroll 2004, Ryden 2017).

A equagao (2.1), em geral é dificil de resolver analiticamente, mas as coisas se tornam
mais simples se assumirmos o PC. Neste caso, e para escalas apropriadas, a métrica que
descreve a curvatura do espago-tempo é a métrica isotrépica e homogénea de Friedmann,
Lemaitre, Robertson e Walker (Baumann 2022, Mukhanov 2005, Ryden 2017, Weinberg

bt
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2008) 6
2

d52 _ —CthQ + a2(t) + T’Q(dQQ —+ S€n20d¢2) s (22)

1 — kr?
onde k = k/R2, e k = —1,0,+1, Ry é o raio de curvatura 3D e a = a(t) é o fator de escala,

uma fungao suave do tempo cdsmico t, e a terna (r, 6, ¢) sdo as coordenadas espaciais.

Com essas consideracoes temos que o universo se comporta como um fluido perfeito,
entao é possivel obter solucoes analiticas para as equacgoes de campo de Einstein em
um contexto cosmologico. Isso foi feito pela primeira vez por Friedmann e Lemaitre,
usando a métrica de Robertson e Walker. Juntamente com alguns resultados observacio-
nais recentes, como a observacao das SNIa de que o universo encontra-se em um estado
de expansao acelerada, o modelo padrao da cosmologia propoe um modelo de fluido ho-
mogéneo e isotrépico contendo radiacao, matéria barionica, matéria e energia escuras para
o universo, modelo também conhecido como ACDM, onde A é a constante cosmoldgica e
representa a energia escura e CDM cold dark matter (Ryden 2017, Schneider 2006).

Nesse contexto, as equacoes de campo de Einstein se reduzem a duas equagoes,a
equacao de Friedmann e a equacao de aceleracao. A equacao que relaciona o fator de
escala a com o conteido de matéria-energia e com a curvatura, ou seja, que descreve a

dinamica do Universo, é a equacao de Friedmann

a(t)\” _ 8nG ke
(s) =50~ 2

que indica explicitamente que grandezas sao fungoes do tempo césmico. Podemos rees-

crever esta equagao como

HA0) = =5 (0) ~ s (2.4)

onde H(t) = a(t)/a(t) é o parametro de Hubble e p(t) = &(t)/c? é a densidade de matéria-

energia.

2.2 Principio Cosmolégico

O Principio Cosmoldgico sustenta o Modelo Padrao da cosmologia; ele estabelece que o
universo é estatisticamente isotrépico e homogéneo a partir de escalas apropriadas (Avila,
Bernui, Nunes, de Carvalho & Novaes 2022, Avila et al. 20194, 2018a, Awwad & Prokopec
2024, Baumann 2022, Bengaly et al. 2019, Bernui 2008, Bernui et al. 2008, Bernui et al.
2018, Dias et al. 2023, Franco et al. 2024, Fujii 2022, Kester et al. 2024, Marques et al.
2018, Mukhanov 2005, Ryden 2017, Weinberg 2008). Primeiramente, discutiremos a seguir
o que significam esses termos em um contexto mais geral e, em seguida, no contexto do

nosso problema de pesquisa.
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2.2.1 Isotropia

[lustraremos com um exemplo o conceito de isotropia utilizando uma analogia com o que
parece acontecer com nosso planeta, a Terra. Suponha que desejamos calcular o potencial

gravitacional da Terra a uma certa distancia dela. Essa situacao é ilustrada a seguir.

dm = pdV P

Crosta
Manto
Nucleo Externo

Nucleo Interno

Figura 2.1: Terra e suas camadas que ilustra um perfil de densidade isotrépico, mas
nao-homogeéneo. Fonte: Adaptado de https://sciencephotogallery.com/featured/
4-structure-of-the-earth-mikkel-juul-jensen.html?product=greeting-card.

Podemos modelar a Terra considerando-a constituida de camadas com diferentes densi-
dades entre si e supondo que para cada camada o valor de densidade pode ser considerado
praticamente constante. Portanto, uma casca de massa dm, volume dV e localizada a uma
distancia R da origem produz um potencial d® a uma distancia r (r > R). Temos nesse
caso uma propriedade, a densidade (e o potencial), cujo valor tem dependéncia radial.
O valor da densidade portanto (e do potencial), independe das coordenadas angulares,
dependendo somente da distancia a origem (centro da Terra). No contexto cosmoldgico
isotropia é afirmacao de que o universe parece o mesmo em todas as dire¢oes. Evidéncia

direta desse fato vem da suavidade das variagoes da radiagao césmica de fundo (Carroll

& Ostlie 2017).

2.2.2 Homogeneidade

Em um contexto cosmoldgico, homogeneidade é a afirmagao de que o universe parece
o mesmo em cada ponto. Iremos agora introduzir de maneira mais geral os conceitos
de Homogeneidade e Homogeneidade Estatistica. Suponha um objeto macroscépico, ho-
mogéneo, de massa M e volume V', e que estejamos interessados em calcular o potencial
gravitacional produzido por esse objeto em um dado ponto do espaco P localizado a uma
certa distancia macroscopica dele.

Matematicamente consideramos o objeto estritamente homogéneo, o dividimos em

elementos infinitesimais de volume dV com massa dm e calculamos as contribuigoes de


https://sciencephotogallery.com/featured/4-structure-of-the-earth-mikkel-juul-jensen.html?product=greeting-card
https://sciencephotogallery.com/featured/4-structure-of-the-earth-mikkel-juul-jensen.html?product=greeting-card
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P

>(= dm = podV o

Po = Pﬁ(.\'.y.z)

\dm

dv (7
Q_

Figura 2.2: A esquerda: material amorfo. A direita: moléculas e vazios. Fonte: Autoria
propria (2024).

cada elemento para o potencial na posi¢ao desejada. Somamos as contribuigoes e temos
o valor do potencial no ponto P.

Porém, sabemos que sélidos e fluidos reais tém sua matéria distribuida de forma
nao continua (em escala microscépica a matéria é encontrada na forma de atomos e
moléculas, e hé espagos vazios entre essas particulas). Para discutir homogeneidade nesse
contexto, que é o que precisaremos mais tarde, introduzimos o conceito de homogeneidade
estatistica. Na pratica, podemos definir uma densidade média p, para o objeto como um
todo e calcular as contribuicoes de cada elemento para o potencial. Podemos calcular o
potencial no exemplo anterior sem nos preocuparmos com a granulosidade com a qual
a matéria se encontra distribuida. Essa suposicao é valida a partir de uma dada escala
para o sistema considerado. Nao poderiamos aplica-la se o objeto tivesse tamanho com-
paravel as particulas que o compoem ou se o ponto em questao estivesse a uma distancia
microscopica do objeto.

Para ilustrar esse efeito apresentamos abaixo o diagrama de Batchelor para fluidos
classicos apresentado em Stoeger et al. (1987). O diagrama apresenta a densidade média
em fungao da escala L considerada ao se realizar a média (onde L pode ser considerado
como o lado de um cubo ou o raio de uma esfera). Vemos que abaixo do comprimento
de escala critico Lo a densidade média nao varia de modo suave, mas acima de Lo sim.
Esse exemplo nos ajuda a compreender a homogeneidade espacial estatistica.

Observa-se que o universo se comporta de um modo similar. Temos galaxias, filamen-
tos e vazios, mas a partir de uma dada escala, em geral, Ry 2 100 Mpc/h, é possivel
considera-lo estatisticamente homogéneo (Ryden 2017).

Resumindo, um universo estatisticamente isotropico é aquele cujas propriedades inde-

pendem da direcao, ja um universo estatisticamente homogéneo é aquele cujas proprieda-
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Figura 2.3: Diagrama de Batchelor. Considerando pequenas escalas, a densidade varia
consideravelmente. A partir de uma escala critica Lo a densidade de um fluido clédssico
varia de maneira suave nao excedendo um certo limite. Fonte: (Stoeger et al. 1987).

des independem da localizacao.

2.2.3 Homogeneidade x Fractalidade

Como vimos, a relatividade geral de Einstein constitui o paradigma atual da gravitacao e a
solugao obtida por Friedmann, Lemaitre, Robertson e Walker para a equacao de campo de
Einstein propoe um modelo de fluido ideal para o universo, isto é, homogéneo e isotrépico.

A primeira vista essa suposi¢ao aplicada ao universo ainda pode causar estranheza,
uma vez que sabemos que em pequenas escalas, o universo nao ¢ isotropico e nem ho-
mogéneo como podemos ver nas imagens a seguir.

Quando falamos pequenas escalas estamos nos referindo a escalas em torno de até 100
Mpc. Nas imagens acima, temos uma ilustragdo do universo em diferentes escalas. Na
primeira, temos o grupo local com dezenas de galéxias, a nossa galaxia, a Via Lactea, a
galaxia de Andromeda e galdxias anas satélites. Na imagem seguinte, dando um zoom,
podemos ver alguns aglomerados formando algo como filamentos e regioes mais vazias.
O aglomerado de Virgo se destaca. O conjunto desses aglomerados forma o chamado
superaglomerado de Virgo. Na figura seguinte, ainda mais afastada, temos varios supera-
glomerados formando filamentos e vazios. A tltima figura, ainda mais afastada, ilustra a
ideia de Universo observavel no contexto que estamos discutindo.

Podemos considerar que em escalas reduzidas, as estruturas exibem uma organizacgao
hierarquica. Por exemplo, satélites orbitam planetas, e esses sistemas possuem dimensoes
tipicas especificas. Da mesma forma, planetas giram em torno de estrelas, formando
sistemas com caracteristicas dimensionais distintas. A medida que ampliamos a escala,
estrelas se agrupam em aglomerados, galaxias se unem para formar grupos, e estes, por

sua vez, compoem aglomerados maiores. Esses aglomerados, por fim, organizam-se em
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Grupo Local Universo Local

Aglomerado de Virgo Universo Observav

Figura 2.4: Universo em diferentes escalas. Adaptado de https://genastronomy.
blogspot.com/2016/07/.

superaglomerados de galaxias. Essa estrutura em grande escala cria filamentos em regioes

de alta densidade e, simultaneamente, gera espacgos vazios em areas de baixa densidade.

A distribuicdo da matéria visivel em pequenas escalas sugere a ideia de fractalidade
(Mandelbrot & Mandelbrot 1982). Estruturas ou padrdes que se repetem em escalas cada
vez maiores. Fica a pergunta: essas estruturas tém um limite de tamanho para o qual
deixam de se repetir? Ou equivalentemente: existe uma transicao para a homogeneidade
estatistica em grandes escalas? Como quantificar o nivel de fractalidade ou homogenei-

dade, em funcao da escala de uma amostra de galaxias em um catalogo?

A ideia de fractais foi introduzida por Mandelbrot & Mandelbrot (1982). A palavra
fractal significa “fracao natural” e serve para representar matematicamente sistemas que
apresentam essa caracteristica que chamamos de auto-similaridade, ou seja, sistemas no
mundo natural que apresentam um determinado padrao que se repete em escalas cada
vez maiores. Nas figuras abaixo vemos alguns exemplos de fractais, as ramificagoes nas
arvores, nas estruturas dos pulmoes, no brécolis romanesco e nos rios. Se considerarmos
apenas as ramificacoes finais, temos uma forma que se parece morfologicamente com o
todo. Isso ocorre em estruturas em pequenas escalas no Universo. Veremos mais adiante

como quantificar a fractalidade e como isso pode ser usado para determinar a escala de


https://genastronomy.blogspot.com/2016/07/
https://genastronomy.blogspot.com/2016/07/
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Estrutura dos Pulmdes

Figura 2.5: Exemplos de fractais. Adaptado de https://www.bbc.co.uk/programmes/
p0060R60.

homogeneidade para o universo.

2.2.4 Homogeneidade Continua x Homogeneidade Estatistica

Vimos anteriormente a ideia de homogeneidade como uma propriedade que independe da
localizagao. Porém, como quantificar a homogeneidade para um sistema que consiste de
uma distribuicao de objetos? E necessario adotar alguns critérios, para esse caso (Stoeger
et al. 1987):

i) Para cada ponto do espago Zp nés definimos uma densidade média, p(%), considerando

uma esfera de raio r para a qual o ponto em questao é seu centro
p— — 1
%4

ii) consideramos a densidade espacial média definida para todos os pontos do volume a
ser analisado e, entao, dizemos que a distribuicao espacial é homogénea em média a um
certo nivel se as flutuagoes de densidade (de massa ou numérica) nao ultrapassam o nivel.

Nao é possivel observar as flutuagoes de densidade para a matéria diretamente, uma
vez que nao temos informacgao observacional da distribuicao da componente atribuida a
matéria escura. Assumimos que a matéria visivel traca a distribuicao da matéria como
um todo (matéria bariénica + matéria escura), o modelo padrao da cosmologia sugere

que a matéria barionica se acumula em regides de maior acimulo de matéria escura.


https://www.bbc.co.uk/programmes/p0060n60
https://www.bbc.co.uk/programmes/p0060n60
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Essa suposicao é fundamentada especialmente ao considerarmos a observagao de uma ele-
vada densidade de aglomerados de galdxias. Além disso, métodos como o lenteamento
gravitacional possibilitam inferir de maneira convincente que esses aglomerados represen-
tam de fato concentragdes substanciais de matéria escura (Schneider 2006). Assumimos
também que a densidade numérica de galaxias traga, com boa aproximacao, a densidade
de matéria escura. Dessa forma, podemos estimar a escala de homogeneidade para a den-
sidade numérica de um determinado tragador e relacioné-la de forma aproximada com a

distribuicao de matéria.

2.3 Universo Primordial

Dois fatos experimentais dao forte sustentacao ao, assim chamado, modelo do Big Bang'
e a nucleossintese:
a) A descoberta de Hubble de que as galdxias distantes se afastam de nés com uma

velocidade proporcional a distancia como pode ser visto na figura 2.6.
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Figura 2.6: Grafico obtido por Hubble. Quanto mais distante uma galdxia, mais rapido
se afasta de nés e maior o deslocamento para o vermelho. Fonte: (Hubble 1929).

A equacao que descreve esse fato é a chamada Lei de Hubble-Lemaitre
v = Hod, (26)

onde Hy é a constante de Hubble, o parametro de Hubble medido hoje sendo ~ 73+1 kMLZ{CS
se consideramos a medida obtida com as medidas de distancia das Supernovas tipo la
(Riess et al. 2022) ou 67.440.5 % se consideramos a medida obtida utilizando o modelo
cosmoldgico e os dados da radiagdo césmica de fundo (Planck Collaboration et al. 2016).

Surpreendentemente, os valores de Hy medidos por esses dois métodos sao inconsistentes.

1O modelo da grande explosio, ou Big Bang é uma metafora: o real é que nés nio sabemos o que
houve no tempo césmico t = 0 pois esse evento esta fora da fisica conhecida por ser uma singularidade.
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Essa discrepancia entre os valores de H, representam o maior desafio para o modelo
ACDM (Di Valentino et al. 2021, Hu & Wang 2023).

b) O espectro de corpo negro da radiagao césmica de fundo medido pelo experimento
FIRAS do satélite COBE como pode ser visto na figura 2.7 (Smoot 1999).
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Figura 2.7: Espectro da radiagao césmica de fundo medido pelo experimento FIRAS do
satélite COBE. (Liddle 2015).

O gréafico nos mostra o fato de que o espectro da radiagao de fundo do universo é
do tipo corpo negro o que sugere que o universo ja esteve em um estado denso, quente,
praticamente em equilibrio térmico e que estd expandindo e esfriando®. A curva é o melhor
ajuste para um corpo negro a temperatura de T' = 2.725 + 0.002 K (Hodge 2006) e é a
medida de um espectro de corpo negro mais precisa ja obtida.

A imagem a seguir, figura 2.8, ilustra o modelo de Big Bang (quente) mostrando as

fases mais importantes dessa evolucao.

2De fato, pode-se mostrar que a temperatura da RCF varia inversamente com o fator de escala:
T(t) x 1/a(t).
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Figura 2.8: Representagao do (assim chamado) modelo de Big Bang. Fonte: https:
//astrokatie.blogspot.com/2012/08/the-long-dark-tea-time-of-cosmos.html.

Nos primeiros 250 mil anos, e até os 400 mil anos de idade, o universo era composto
basicamente de prétons, elétrons e fotons e as particulas interagiam umas com as outras,
porém, o universo era muito quente para ter atomos estaveis. Os fotons interagiam
fortemente com os atomos de hidrogénio recém formados ionizando-os ou interagiam com
protons e elétrons livres de modo que o livre caminho médio dos fétons, era pequeno e o
Universo era portanto opaco. Podemos considerar que o universo era um fluido acoplado
de barions-fétons em expansao. Com a expansao, o universo esfriou, se tornou menos
denso e os fotons perderam energia de modo que, por volta dos 380 mil anos, os fétons se
desacoplam e os primeiros atomos podem se formar e permanecerem estaveis. Os fétons
tornaram-se livres quando seu livre caminho médio atingiu a ordem do raio de Hubble.
O estudo e as medidas da radiagao césmica de fundo, radiagao proveniente dessa época
do universo primordial, nos permite testar os modelos cosmolégicos (Neto 2020, Ryden
2017, Schneider 2006)

A figura 2.9 ilustra a evolugao do universo, em especial a recombinagao, época na qual
a taxa de formacao de atomos de hidrogénio se iguala a taxa de ionizagoes. A partir
desse momento a taxa de formacao de atomos estaveis supera a de fons e definimos que
0 universo passa a se tornar transparente. Esse processo nao é instantaneo, a faixa de

redshift a qual leva esse processo é algo em torno de Az ~ 200.


https://astrokatie.blogspot.com/2012/08/the-long-dark-tea-time-of-cosmos.html
https://astrokatie.blogspot.com/2012/08/the-long-dark-tea-time-of-cosmos.html
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Figura 2.9: Recombinagao. Fonte: Neto (2020)

2.4 Flutuacoes de Temperatura da Radiacao

Césmica de Fundo

A radiagao césmica de fundo (RCF) consiste de f6tons provenientes da ltima superficie
de espalhamento. Os fotons da RCF sao oriundos de todas as diregoes do céu e formam
na esfera celeste um mapa de temperatura bastante homogéneo, porém com pequenas
flutuagoes de temperatura dos fétons. Os tamanhos angulares das flutuagoes estao relaci-
onados ao tamanho fisico das flutuagoes de densidade na época do desacoplamento (Ryden
2017).

—300 —200 -—100 0 100 200 300
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Figura 2.10: Flutuacoes de temperatura da RCF. Fonte: https://sites.pitt.edu/
~jdnorton/teaching/2580_Cosmology/probes/probes.html.

Definimos as flutuagoes de temperatura como

5T(97 (ZS) T(97 ¢) B TO
T To

: (2.7)


https://sites.pitt.edu/~jdnorton/teaching/2580_Cosmology/probes/probes.html
https://sites.pitt.edu/~jdnorton/teaching/2580_Cosmology/probes/probes.html
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onde T'(0, ¢) é a temperatura da RCF na diregao 6 e ¢. Ty é a temperatura média corres-
pondente aos fétons da RCF oriundos de todas as dire¢oes. As flutuagoes de densidade,
sao a causa da inomogeneidade da temperatura na época do desacoplamento e determi-
nam a evolucao desses contrastes de densidade ao longo do tempo césmico. A figura 2.10
ilustra o mapa das flutuagoes obtido pelo satélite Planck. A escala ilustra os pontos mais
quentes que a média (em vermelho) e mais frios (em azul). Chamamos atenc¢do para o

fato de que essas flutuacoes sao bem pequenas, da ordem de 1072,

O mapa de flutuagoes na esfera celeste pode ser decomposto em harmonicos esféricos

o0

5T Z Z aﬁmY'Kmy (28)

(=2 m=—/4

onde ¢ = 0 e ¢ = 1 foram subtraidos da contagem por corresponderem ao monopolo (o
valor médio da temperatura da RCF) e ao dipolo (atribuido devido principalmente ao

movimento peculiar da nossa galdxia respeito ao marco da RCF).

Um dos motivos de ser conveniente decompor a RCF em esféricos harmonicos é por-
que os termos na soma sao linearmente independentes e cada um corresponde a uma
dada escala angular. Dessa forma, a principio, poderiamos identificar quais escalas sao
mais ou menos relevantes para formar o padrao observado. E uma forma de caracterizar

espacialmente a RCF em termos dos tamanhos angulares das inomogeneidades.

Porém os harmonicos esféricos s6 servem para a descricao das flutuacgoes de tempera-
tura da RCF considerando a esfera celeste toda, mas os mapas com dados sao mascarados
por causa da contaminacao galactica, logo como os harmonicos esféricos nao conseguem
descrever uma esfera incompleta a descricao anunciada acima deixa de ser valida para
as grandes escalas (em particular, o teorema de completitude e a ortonormalidade dos
harménicos esféricos). Resumindo, a méscara cria correlagdes angulares nas grandes es-
calas (Copi et al. 2010).

Os coeficientes ay,, sao em geral nimeros complexos. O valor de ay, pode ser deter-
minado por medidas de §7/Ty em todas as diregoes. Para remover o efeito da escolha
arbitraria para a direcao ¢ = 0, uma média angular considerando os 2¢ 4 1 valores de m
pode ser realizada (Carroll & Ostlie 2017)

- = 2
Cé 2£+1Z’ €m| (29)

O espectro de poténcia angular costuma ser mostrado na forma ¢(¢ + 1)Cy /27 versus ¢,

como na figura 2.11.

0(e+1)
27

AT? = Cy. (2.10)
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Figura 2.11: Espectro de poténcia das flutuacoes de temperatura da RCF. Fonte:
https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/mpa/institute/news_archives/news1303_
aaa/news1303_aaa-en.html.

A época do ultimo espalhamento tinhamos uma densidade de matéria-energia da
matéria escura maior do que dos fétons e a densidade dos fétons por sua vez maior
do que a dos barions. Flutuacoes primordiais pés-inflacao geraram flutuagoes do poten-
cial gravitacional. Considerando um féton que se encontra no minimo de um pogo de
potencial, ao escalar para fora do poco ele perde energia e sofre um desvio para o verme-
lho. Por outro lado, um féton que se encontra em um maximo de um poco de potencial
quando o universo se tornou transparente ganha energia ao descer sofrendo um desvio
para o azul. Um célculo detalhado desse efeito foi apresentado por Sachs & Wolfe (1967).
Para grandes escalas (f > 6°) as flutuagoes de temperatura nos dao informagao sobre as
flutuacoes originadas nos potenciais gravitacionais da matéria. A criacao de flutuacoes
de temperatura originadas nas variagoes no potencial gravitacional é conhecida como o
efeito Sachs-Wolfe, e a regiao do espectro de poténcia angular na qual as variagoes de
temperatura sao aproximadamente o< 1/¢2, é conhecida como o plateau de Sachs-Wolfe
(observada no lado esquerdo da figura 2.11 pois o eixo vertical é o< ¢(¢ + 1)Cy). Consi-
deremos agora as flutuagoes em pequenas escala (f < 6°). Antes do desacoplamento, o
fluido fétons-barions composto de fétons, elétrons e protons tém, juntos, uma densidade
de matéria-energia que é em torno de 40% da densidade de matéria escura. Portanto o
fluido move-se sob influéncia da gravidade da matéria escura. Entretanto, conforme o
fluido é comprimido pela gravidade fazendo sua pressao e densidade crescerem a pressao
se torna suficientemente grande para causar uma expansao do fluido. A medida que o

fluido se expande, sua pressao e densidades caem fazendo-o ser atraido posteriormente


https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/mpa/institute/news_archives/news1303_aaa/news1303_aaa-en.html
https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/mpa/institute/news_archives/news1303_aaa/news1303_aaa-en.html
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em direcao ao poco de potencial. Essas oscilagoes sao observadas como os picos acusticos
que aparecem na figura 2.11. O primeiro pico representa os pocos de potencial dentro
dos quais o fluido de fétons-béarions recém atingiu a maxima compressao no momento
do ultimo espalhamento. Essas ondas acusticas tém um comparavel ao do horizonte so-
noro. As oscilagoes sao chamadas de oscilagbes acusticas por representarem uma onda
estaciondria (Ryden 2017, Schneider 2006). Para as menores escalas do grafico (0 < 0.2°)
temos o efeito chamado Silk Damping que é causado pelo fato de que a recombinagao
nao ¢ instantanea. Se estende por uma faixa finita em redshift. Os fétons da RCF sao
espalhados pela tultima vez dentro de uma casca de espessura finita. Considerando um
comprimento de escala que é muito menor do que a espessura dessa casca, existem varios
maximos e minimos de temperatura localizados dentro dessa casca ao longo da linha de vi-
sada. Por essa razao, as flutuacoes de temperatura nessas escalas pequenas se compensam
ao longo da linha de visada. A espessura da casca de recombinagao é aproximadamente
a mesma do comprimento de difusao dos fétons, portanto esse fato é relevante na mesma
escala de comprimento do Silk Damping mencionado acima (Schneider 2006).

Examinaremos agora a evolucao das flutuagoes de densidade.
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2.5 Evolucao das Flutuacoes

Nao seria possivel a formacao das estruturas que vemos hoje no Universo se ele fosse per-
feitamente homogéneo e isotrépico. Porém, como vimos, as medidas da radiagao cosmica

de fundo indicam uma anisotropia nas flutuacgoes de temperatura de

5:T:10_5~%

— . (2.11)
T Pb

Considerando uma inomogeneidade dessa ordem de grandeza para a densidade de matéria
(barionica+escura) é possivel conceber a origem das estruturas observadas, cenério no qual
regioes com sobredensidade de matéria atrai mais matéria e regioes com subdensidade de

matéria perde matéria (Mukhanov 2005, Schneider 2006)

Descreveremos a evolucao do universo a partir das equagoes de dinamica de fluidos.
Comecamos definindo .
stz = 8 = LT =P (2.12)
p p(t)
onde § é o contraste de densidade da matéria, dp = dp(t, ) é a flutuagao de densidade da
matéria, onde p(t, Z) representa a densidade em uma dada regido 3D ao tempo t, e p(t)
representa a densidade média nessa regiao ao tempo ¢t. Encontraremos uma equacao que
descreve o comportamento das flutuacoes de densidade com o passar do tempo a partir
das equacoes da continuidade, equacao de Euler e equacao de Poisson para um universo
em expansao. Faremos isso considerando a escala de interesse, ou seja, para escalas muito
menores do que a escala de Hubble (Mukhanov (2005)),

4 . 1
0+ -V-u=0,
a
— . 1 2
00 iy gy Gy, (2.13)
ot a a a
Vi = 4nGpa?s.

\
Manipulando essas trés equacoes encontraremos uma expressao que descreve a evolucao
do fluido que representa o Universo em expansao. Derivando ambos os lados da primeira

equacao
- a 1 ov
0——=V-14+-V.—=0. 2.14
a? v a ot (2.14)

De onde substituimos a segunda equagao em 2.13 em 2.14
a c

| 1 2
§— VG4 -V (—-T—-Vé—=V§) =0, (2.15)
a a a a a
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< a_ . oa_ 1 2
5—?vm—?v.v—?v2¢—¥v%zo, (2.16)

onde substituindo a primeira equagao de 2.13 no segundo e terceiro termos em 2.16 e a

terceira equacao de 2.13 no quarto termo de 2.16 resulta

. a - c?
0 +2-6 —4nGpd — =V*6 =0, (2.17)
a a

Essa equacao descreve as flutuacoes de densidade no tempo. As solucgoes dessa equagao
descrevem a formagao de estruturas no universo, segundo o modelo padrao ACDM. Para
mais detalhes veja (Baumann 2022, Mukhanov 2005, Schneider 2006)

2.6 Os Grandes Catalogos

O estudo da formagao das estruturas em larga escala ao longo da evolu¢ao do universo é
uma das principais motivacgoes para o desenvolvimento dos grandes catalogos. O primeiro
grande levantamento foi feito em 1986 e é chamado Center for Astrophysics Survey (CfA).
Na figura a seguir podemos ver os pontos representando as galaxias em uma regiao do céu
representada por uma fatia, onde a distancia radial até a origem é dada como velocidade
de recessao devida a expansao do universo (quantidade proporcional as distancias, como
veremos no préximo capitulo), e a abertura angular representa a declinagao. A outra

coordenada angular é suprimida e ficamos com uma fatia do céu.
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Figura 2.12: ”Slice of the Universe” de De Lapparent et al. (1986).
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E possivel observarmos que as galaxias formam filamentos em algumas regioes e vazios
em outras. Entretanto, esse primeiro levantamento nao era grande o suficiente para per-
mitir uma conclusao definitiva sobre um limite maximo para o tamanho dessas estruturas.

A segunda imagem é do levantamento Las Campanas Redshift Survey (LCRS), levan-
tamento realizado na primeira metade dos anos 90 com aproximadamente o dobro de

objetos catalogados e consideravelmente mais profundo do que o anterior. As duas fatias

13" 12"
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11268 galaxies

South

12434 galaxies
30

Figura 2.13: Las Campanas Redshift Survey. Fonte: https://www.astro.ucla.edu/
~wright/lcrs.html.

representam regioes nas direcoes dos polos galécticos norte e sul. Em geral nao sao rea-
lizados levantamentos do céu todo porque nossa galaxia é um disco com poeira e gas, e
na direcao do plano galdctico se torna dificil detectar as outras galaxias. Assim, ficamos
com dois cones nas diregoes dos polos galdcticos norte e sul. Com esse levantamento foi
possivel estimar um limite maximo para o tamanho dessas estruturas. Algo em torno de
uma fragdo de Gpc (mais precisamente 100 Mpc aproximadamente).

Os resultados desses primeiros levantamentos motivaram levantamentos ainda maio-
res por dois motivos: i) com volumes maiores esperava-se que a andlise estatistica seria

aprimorada e ii) andlises mais profundas em termos do redshift permitiriam o estudo da


https://www.astro.ucla.edu/~wright/lcrs.html
https://www.astro.ucla.edu/~wright/lcrs.html
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evolucao dessas estruturas.
Apresentamos a seguir, o levantamento 2dFGRS, da sigla em inglés two degree field

galazy redshift survey. O 2dFGRS conta com um telescopio de 4 m e um espectrografo

13 12"
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Kamning
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Figura 2.14: 2dF Galaxy Redshift Survey. Fonte: http://www.2dfgrs.net/.

especialmente desenvolvido para o projeto. Obteve espectros de mais de 230 mil galaxias,
0 que permitiu um grande avanco cientifico na area.

O tltimo levantamento é o Sloan Digital Sky Survey (SDSS) 3%, uma colaboracao
internacional que realizou um preciso, grande e profundo mapeamento do universo. Esse
catalogo astronomico realizou observacoes por imageamento e espectroscopia em uma
grande drea do céu com um telescopio de 2,5m equipado com uma camera CCD para
imagear fotometricamente o céu em cinco bandas épticas, u, g, r, i, z e dois espectrégrafos
(York et al. 2000). E um dos maiores catalogos ja realizados até hoje com 10° galdxias

catalogadas. Novamente podemos observar estruturas formando filamentos e vazios.

3https://www.sdss.org/
‘https://live-sdssdorg-dri12.pantheonsite.io/scope/


http://www.2dfgrs.net/
https://www.sdss.org/
https://live-sdss4org-dr12.pantheonsite.io/scope/
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@ spss

Figura 2.15: Sloan Digital Sky Survey (SDSS) . Fonte: https://www.sdss4.org/
science/.

As simulagoes cosmolégicas atuais também reproduzem essas estruturas e permitem
testarmos modelos e parametros cosmologicos confrontando os resultados das simulagoes
com as observacoes %%, Temos como exemplo a simulacao Millennium Run, que utilizou
mais de 10 bilhoes de particulas para tragar a evolucao da distribuicao de matéria em uma
regiao cubica do universo de 2 bilhdes de anos-luz de lado aproximadamente. A imagem

abaixo registra a simulagao para o universo observado a redshift z = 0.

500 Mpc/h

>-

Figura 2.16: Simulacao Millennium Run. Fonte: https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.
de/galform/virgo/millennium/seqB_063a_half. jpg.

Shttps://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/galform/virgo/millennium/
Shttps://flamingo.strw.leidenuniv.nl/


https://www.sdss4.org/science/
https://www.sdss4.org/science/
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Capitulo 3
Metodologia

Veremos agora alguns aspectos da metodologia do trabalho. Inicialmente faremos uma re-
visao sobre cosmografia, sobre a interpretacao cosmoldgica do redshift e sobre o calculo de
distancias utilizando cosmografia. Em seguida introduziremos as ferramentas estatisticas
&, N e Dy que permitem avaliar quantitativamente a homogeneidade de uma amostra de
galaxias. Por fim faremos uma avaliacao tedrica do parametro D e discutiremos critérios

para estabelecer a transicao para a homogeneidade.

3.1 Cosmografia

3.1.1 Redshift Cosmologico

Vejamos a interpretacao cosmoldgica para o redshift. Considere o exemplo da figura. O
aumento no comprimento de onda do féton emitido é interpretado como devido ao cha-
mado fluxo de Hubble que, segundo a interpretacao mais aceita da relatividade geral,
¢ devido a expansao do proprio espaco. Entao, a medida que um féton viaja desde sua
emissao da galaxia A até sua absorcao na galaxia B terd seu comprimento de onda aumen-
tado da mesma proporcao que o espaco. Estamos supondo que as chamadas velocidades
peculiares das galaxias sao despreziveis e que o afastamento de uma em relacao a outra é
unicamente devido ao fluxo de Hubble.

Identificamos o tamanho de um dos lados do quadrado como dy no instante da emissao
e d(t) no instante da detecgdo. Podemos dizer que d(t) é maior que dy por um fator

a(t). Isso é conveniente porque podemos descrever a expansdo em termos de um fator

adimensional
d(t) = a(t)do, (3.1)
_d()
do = a_t) ) (3.2)

Derivando essa equagao no tempo, temos

25
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Momento da emussdo:

a(t) = a(t,)

Momento da observagao:

a(t) = a(tp)

o @

Figura 3.1: Féton emitido com comprimento de onda A, no instante ¢, da galdxia A até
a sua detecgao no instante ty na galdxia B. Fonte: Silva Neto (2020)

d(t) = a(t)dy (3.3)
onde d(t) = v(t)
v(t) = a(t)dy . (3.4)
Substituindo 3.2 em 3.4
v(t) = @d(t), (3.5)

1(t
onde at) define o parametro de Hubble H ()

a(t)
v(t) = H(t)d(t). (3.6)

Aplicando na equagao acima t =ty (hoje), temos a Lei de Hubble vista anteriormente

v = Hyd, (3.7)

onde Hj representa o valor do parametro de Hubble hoje Hy ~ 70 kMLZ{CS. Esse valor é um
valor aproximado levando em consideragao os dois valores atualmente mais aceitos obtidos
por técnicas diferentes e que resultam em valores diferentes, fato conhecido como tensao
de Hubble. Em uma das medidas utiliza-se os dados da radiacao césmica de fundo onde,
para o tempo presente, e considerando o modelo padrao da cosmologia, o Universo deveria

estar se expandindo a uma taxa de 67,4 + 0,5 ﬁ%j (Planck Collaboration et al. 2016).
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A outra medida baseia-se na andlise das supernovas do Tipo Ia. Com essas observacoes

foi possivel determinar que a taxa de expansao local é de cerca de 73,0 £ 1,0 k]\’;/ ® (Riess
pc
et al. 1998).
Podemos relacionar o redshift z com o fator de escala a(t). Considerando que du-
rante o intervalo de tempo de viagem do féton o aumento em uma dimensao espacial foi

proporcionalmente o mesmo que do comprimento de onda do féton viajante, temos

)\0 a(to) a(to)
20 _ Ao = A . .
Ae  af(te) A a(t.) (38)
Da definicao de redshift
A
= 3.9
z )\e ) ( )
Ao — Ae
= 3.10
z >\e ) ( )
substituindo 3.8 em 3.10
%Ae Ae
== 3.11
z >\e ? ( )
Qo
=——1 12
s=to, (312
ag
1=— 3.13
al=—", (3.13)
e considerando ay = 1 (hoje):
cr1=1 (3.14)
= )

chegamos a relagao entre z e a.

3.1.2 Determinacgao de distancias com cosmografia

Uma vez que estamos trabalhando no Universo Local é possivel determinar distancias,
com boa aproximacao, com cosmografia.
Iremos agora obter uma expressao para a distancia valida nesse caso a partir das

expressoes da distancia propria

dp(to) = C/t O % (3.15)
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onde ty representa o instante de observagao da luz emitida pela fonte, por exemplo, por
uma galaxia distante no instante t., usando a expansao polinomial
1

g L ol =t + (1 + %) Hi(t —t)?, (3.16)

onde ¢y = — <%). Substituindo 3.16 em 3.15 obtemos
a
cH,
dy(to) ~ c(ty — to) + T”(to —t.)?. (3.17)

Precisamos agora de uma expressao para (ty — t.) e fazemos isso utilizando a defini¢ao

do redshift )
=—— -1 3.18
Z a(te) b ( )

substituindo novamente a expansao de 3.16 agora em 3.18

2~ Holty — 1) + (1 + %) H2(to — t.)? . (3.19)

Invertendo a expressdo anterior encontramos uma expressao para (to — t.)

to — t, ~ Hio [z - (1 n %) 22] , (3.20)

que pode ser substituida em 3.17

d,(to) ~ i [1 - (1+_2qo)2} . (3.21)

Para redshifts pequenos (z < 0.2) podemos considerar a relagao entre a velocidade de

uma galdxia (devida ao fluxo de Hubble) e seu redshift como sendo linear

¢z~ Hyd. (3.22)

Essa equacao costuma ser utilizada para obtencao de Hy utilizando velas padrao no
Universo Local. Mede-se z espectroscopicamente, determina-se d por algum método in-
dependente e plota-se cz versus d onde o best-fit linear fornece Hy.

No nosso caso, estamos interessados em obter d medindo-se z e utilizar Hy na forma
_ km/s
Hy =100 h e

CzZ (674
d = = 2 h. 2
He = 100 pc/ (3.23)

Como nossa amostra para analise esta no Universo Local, nés empregamos essa relacao
simples de Hubble-Lemaitre para calcular as distancias comoveis até nés de um objeto a
redshift z. A rigor, pelo mesmo motivo de trabalharmos no Universo Local, poderiamos

querer contabilizar as velocidades peculiares
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ez (V)

d= — 24
=+, (324)

onde (V,) representa a média do campo de velocidades peculiares dos objetos em anélise,
que é resultado do movimento local dos objetos cosmicos devido ao campo gravitacional
da distribuicao de matéria ao redor desses objetos (Kaiser 1987). Em média, velocidades
peculiares atingem (V,) ~ 600 km/s (Hoffman et al. 2017). Uma vez que os redshifts da
nossa amostra satisfazem z > 0.04, entdo cz >> (V,) e a aproximacao 3.23 é valida.

Agora vamos introduzir trés conceitos importantes, que estao relacionados entre si, e
que permitem quantificar a escala de homogeneidade. Sao eles, a funcao correlacao de 2
pontos &, a contagem em esferas normalizada N e a dimensao fractal Ds.

Desde o trabalho pioneiro de Scrimgeour et al. (2012), o método mais comum para
medir a escala de transicao para a homogeneidade é a medida da dimensao fractal D,.
Esse aferidor quantifica o grau de fractalidade ou de homogeneidade de uma distribuicao

de objetos.

3.2 Contagem em Esferas Normalizada N

Homogeneidade espacial é entendida estatisticamente, como o comprimento de escala
minimo além do qual qualquer regiao 3D de volume V contenha, basicamente, o mesmo
nimero de objetos césmicos (esse conceito é andlogo ao que é feito com fluidos classicos,
veja Stoeger et al. (1987)).

Em uma distribuicao estatisticamente homogénea (distribui¢ao uniforme) nés espera-
mos que o nimero de objetos (galdxias, ou mais genericamente particulas) seja proporci-

onal ao volume e, consequentemente, proporcional & 72, onde r pode ser pensado como o
raio de uma esfera (Avila et al. 20185, Ntelis et al. 2017)

N(<r)ard (3.25)

3.3 Dimensao Fractal D,

Em uma situagdo mais geral, a distribuigao pode ser ou nao homogénea (até mesmo

fractal). Nesse caso nds esperamos um numero de objetos proporcional a

N(<7r) arP?, (3.26)

onde D, é a chamada dimensao fractal, onde 3 representa homogeneidade para uma
distribuicao tridimensional. Fragoes significam distribuicoes fractais.

A dimensao fractal é obtida calculando
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_dlnN
Cdinr

D, quantifica como a contagem numérica varia com a escala. Entretanto, existe um pro-

D, (3.27)

blema ao aplicar essa andlise diretamente, porque, nao importa o quao grande seja a
amostra, em geral consiste de um volume limitado. Isso levanta o seguinte problema:
conforme as esferas de contagem crescem, elas envolvem regides cada vez maiores fora da
amostra contabilizando essas regides erroneamente como vazios, o que produziria um viés
na nossa analise. A solugao para resolver esse problema é comparar nossa amostra de
dados com uma amostra artificial (random) que tem uma distribuigdo uniforme (a distri-
buigao mais homogénea possivel para uma distribui¢ao discreta) com o mesmo ntimero de
pontos, mesmo formato e volume que nossa amostra de dados. Assim, nés modificamos
nossos estimadores e usamos as seguintes expressoes (Avila et al. 2018a, Laurent et al.
2016, Ntelis et al. 2017, Scrimgeour et al. 2012):

N(<r)

N(<r)= Na(<1)’ (3.28)
Dy(r) = %ﬁf +3, (3.29)

onde N(< r) e Ng(< r) sdo o numero de galaxias contadas dentro de esferas para uma
rodada de contagem com esferas de raio r para os dados e para o random respectivamente.
Em uma rodada de contagem nds contamos galaxias dentro de esferas com raio r usando
uma dada galadxia como centro da esfera. A esfera é centrada na préxima galaxia e assim
sucessivamente, de maneira que ao final da rodada o centro da esfera tenha coincidido com
todas as galaxias da amostra. Nos somamos o nimero total dessa rodada e o resultado
¢ N. Fazemos a mesma coisa para o random a fim de obter Ng, dividimos N por Ng
e obtemos N. N é a chamada contagem em esferas normalizada. Para distribuicoes
homogéneas N’ =1 e Dy = 3.

Desde o trabalho pioneiro de Scrimgeour et al. (2012) o método mais comum adotado
na literatura para medir a escala de transicao para a homogeneidade é medindo-se a
dimensao fractal Dy(r). Essa é a ferramenta estatistica que utilizaremos para medir a

escala de transicao para a homogeneidade.

3.4 Funcao Correlacao de 2 Pontos: &

E possivel mostrar que podemos obter o mesmo tipo de informagao obtida com o método
da contagem em esferas a partir do conjunto de distancias aos pares entre galdxias dos

dados e do conjunto de distancias aos pares do random. Além disso, é possivel mostrar
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que é possivel definir uma funcao que depende unicamente desse conjunto de distancias
aos pares e que caracteriza espacialmente uma amostra. A funcao é a chamada funcao
correlagao de 2-pontos &.

A definicao mais basica e intuitiva de estimador para a funcao correlacao de 2-pontos

¢ dada por (Peebles 1973)
_ DD(r)
~ RR(r)

onde DD é o numero de pares cujas distancia esta entre r e r + Ar para os dados e RR

¢ —1, (3.30)

é a mesma coisa para pares do random.

Podemos comparar essa definicao com a féormula semi-empirica relatada na literatura

E=(r/ro)7, (3.31)

onde ry e v sao constantes.

Observando o gréafico abaixo vemos que para distancias a partir de aproximadamente
30 a 40 Mpc/h o valor da correlagao flutua em torno de zero, o que é esperado, pois
existem aglomerados de galdxias e vazios presentes nas estruturas em larga escala do

universo.

PR A A PR R s PR A P A " A
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Figura 3.2: A figura mostra o grafico da funcao de correlacao ¢ em funcao da escala r
para o Catédlogo Las Campanas. Fonte: (Schneider 2006)

A ideia em comparar a definicdo com a equacao semi-empirica pode ser entendida
qualitativamente da seguinte forma: em pequenas escalas, como para os dados temos mais
aglomeracao do que para o random, temos nos dados mais pares a distancias menores do
que para o random e logo a razdo DD/RR serd maior do que 1 e a func¢ao correlagao
¢ tera valor maior do que zero. A partir de uma certa escala a contagem se iguala em
ambos os catdlogos, DD/RR flutua em torno de 1 e £ flutua em torno de 0.

Em geral considera-se 7o = 5 Mpc/h e 7 = —1.8 (Schneider 2006), porém esses valores
mudam e dependem do tragador considerado (e da amostra em andlise), se sdo galdxias
azuis, quasares, etc. Vale a pena ressaltar também que dependendo do tamanho da
amostra pode ser possivel detectar um sinal das Oscilagdes Actsticas Barionicas (OAB)

que é um resquicio do universo primordial impresso nas estruturas de larga escala.
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Um estimador mais adequado para a funcao correlagao de dois pontos foi proposto

por Landy & Szalay (1993), que foi usado nesse trabalho, o qual é dado por

DD(r) —2DR(r) + RR(r)

&= RR(r) ’

(3.32)

onde DR é o nimero de pares cuja distancia entre si é r e r + Ar para pares considerando
uma galaxia dos dados e um ponto do random. Os termos DD e RR representam o mesmo

da definicao anterior.

DD, RR e DR sao normalizados pelo nimero de pares. DD e RR sao divididos
por n(n — 1)/2 e DR é dividido por n?. n ¢é o ntimero de galdxias nos dados e pontos
do random. Como dissemos nos estamos considerando o mesmo nimero de galdxias nos

dados e pontos no random.

Os valores de ¢ foram obtidos usando o c6digo TreeCorr de Jarvis et al. (2004). Nés
desenvolvemos um algoritmo que calcula a funcao correlacao de 2-pontos, porém o codigo
¢ consideravelmente mais lento e consome muito mais memoria. Os cédigos foram com-

parados em circunstancias iguais e os resultados mostram uma coincidéncia entre ambos.

Os valores de ¢ foram submetidos a correcao FKP proposta por Feldman, Kaiser e

Peacock como descrito em Carter et al. (2018), Feldman et al. (1993). A corregao é

DD (n,\*> _DR (n,
— 1y () ot (I .
=17 g (nd> RR (nd) : (3:33)

onde a razao n,/ng é dada por

apresentada a seguir

Oro_ Zei T ; 3.34
TR o (3.34)
e w obtido de .

onde n é a densidade numérica média e Py é a amplitude do espectro de poténcia. Nesse
trabalho usamos o valor Py = 10000 Mpc®/h?® (de Carvalho et al. 2021). Além disso,
n./ng é uma corregao que otimiza a razao sinal ruido S/N entre a variancia da amostra e
o ruido estatistico para & e foram obtidos usando pesos individuais w; para cada galaxia

para os dados e para o random.

A definigdo de £ é um excesso (ou uma falta) de probabilidade de encontrar uma
galaxia nas vizinhacas de uma dada posicao, se naquela posicao existe uma sobredensi-
dade (ou um vazio) em relacao a uma distribuigdo homogénea (poissoniana). Em outras
palavras, a probabilidade de encontrar uma galdxia em uma posicao nao ¢é independente
de se nas vizinhancas daquela posicao ha uma galdxia ou nao. Isso pode ser expresso

matematicamente pela seguinte relagdo (Peebles 1973)
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dP = 7[l + £(7))dV (3.36)

onde dP é a probabilidade de encontrar uma dada galaxia em um volume dV localizada
em uma posicao 7 para uma distribuicao com densidade numérica média n. E possivel
simplificar a expressao anterior considerando a hipétese de isotropia (Franco et al. 2024).
Nesse caso a correlagao depende unicamente da distancia entre a origem do referencial

considerado e a posi¢ao em questao &(7) = &(r):
dP = 71 + £(r)]dV . (3.37)

E possivel mostrar que nés podemos obter A/ diretamente da funcao correlacao & (Ntelis
et al. 2017)

N=1+ % / ré(r’)r’er’. (3.38)
0

3.5 A funcao D)"Y esperada no ACDM: uma abor-

dagem linear

Nas nossas anélises, nds iremos comparar nosso principal resultado, Dy(r), com o mo-
delo de concordancia cosmoldgica usando uma aproximagao de primeira ordem, ou apro-
ximagao linear, na teoria de perturbagoes cosmoldgicas. Primeiro, nés definimos o con-
traste de densidade, d(r, a),

_ pira) = pla) (3.39)

onde p(7,a) é a densidade de matéria nas vizinhangas de 7 no tempo césmico t (i.e.,
quando o fator de escala é a(t)), e p(t) é a densidade de matéria do background no tempo
césmico t. B conveniente descrever as flutuagoes da densidade de matéria no espaco de

Fourier,
(K, a) = / 5(7, a) e*7 dPr (3.40)

A partir desta relacao é possivel definir o espectro de poténcia para a matéria, P(E, a),

P(El,Eg,al,ag) = <5(E1,a1) S(E27a2)> . (341)

(27)°

Devido as propriedades de homogeneidade local e isotropia da teoria cosmografica, é
entao possivel obter a funcao correlagao de 2 pontos para a matéria a partir do espectro
de poténcia (Padmanabhan 1993)
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£(r,a) = / P(k,a) ™™ (%3 . (3.42)

Resumidamente, para obter a dimensdo de correlagao DY¢PM(r, 2) calcula-se £(r, 2),
ou equivalentemente £(r,a), onde a = 1/(1 + z), a partir de um modelo de espectro
de poténcia para a matéria, P(k,z) e logo usa-se a equagao 3.38. Nesse trabalho nds
produzimos a curva teérica para £(r, z.f), para z.; = 0.128, usando o The Core Cosmology
Library (CCL) (Chisari et al. 2019)*.

Geralmente, um modelo mais completo é aplicado para calcular a dimensao de cor-
relacao, incorporando efeitos nao-lineares surgindo das velocidades peculiares que sao mo-
deladas no espectro de poténcia (Ntelis et al. (2017)). Entretanto, dado que nds estamos
lidando com dados no Universo Local, mesmo esses modelos ainda estao longe de captu-
rar todos os efeitos que distorcem a funcao correlagao. Tipicamente, uma reconstrucao
do campo de densidade é realizada. Entretanto, como nossa amostra de galaxias azuis
do SDSS satisfaz dpue gats. = Omatter (Cresswell & Percival (2009), Zehavi et al. (2005))
implica que o bias relativo da matéria das galaxias azuis do SDSS € byye gais. = 1, esses
objetos césmicos podem ser considerados bons tracadores cosmolégicos da densidade de

matéria para grandes escalas.

3.6 Critério de 1%

Desde o trabalho de Scrimgeour et al. (2012) a literatura tem adotado amplamente
o método do critério de 1% para determinar a escala de homogeneidade Ry onde a
transicao para a homogeneidade ocorre. Esse método tem a vantagem de tornar a
comparacao com a teoria e entre diferentes surveys mais facil. O método consiste em
ajustar uma curva independente de modelo cosmoldgico aos dados, e encontrar o valor de

r = Ry para o qual a curva intercepta uma linha horizontal a 1% (i.e., 2.97) de Dy(r) = 3.

3.7 Obtendo a Transicao para a Escala de Homoge-

neidade

Um método bem estabelecido se faz necessario para determinar exatamente quando o
critério de 1% é atingido. Uma vez que os valores para Ds(r) exibem uma transi¢ao suave
para homogeneidade, uma curva analitica simples pode determinar o valor de Ry e seu
respectivo erro. A unica condi¢ao imposta é de que essa funcao tem como limite o valor

3, que corresponde ao limite assintético de Dy(r). Assim, temos

'https://ccl.readthedocs.io/en/latest/
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i afi-on(Z)] 4. 40

onde A e B sado constantes a serem determinadas O beneficio de adotar uma fungao
analitica é a conveniéncia de propagar o erro e encontrar as raizes da funcao. Uma vez

que os parametros da fungao sdo determinados, assim o erro da funcao f(z) é

O 1) = \/{ {1 — exp @ﬂ O—A}2 + [—éAexp (?) UBT. (3.44)

Assim como para o calculo de Ry, nés temos a seguinte relacao

B
A {1 — exp (—)} +0.03 =0, (3.45)
Ry
onde nés usamos a equacao (3.43) em Ry para o ponto f(Rpy) = 2.97. Assim, isolando
Ry nés temos

B

e —— 4
R =y oy (3.46)

IRy 3 > (Ry \?
%_ﬂFMEHW4+GWB‘ (347)

A medida que a escala cresce a funcao correlacao pode ser aproximada por uma

onde o erro é

funcao exponencial (veja equagao (27) de Sylos Labini & Vasilyev (2008)). Dessa forma
decidimos excluir as escalas menores do nosso ajuste, definindo um limite inferior de
r > 55 Mpc/h.

3.8 Minimo Volume 3D para analise da homogenei-
dade

Uma das importantes questoes das andlises sobre grandes escalas que tenham a intencao
de extrair informacgao cosmoldgica de uma distribuicao 3D de objetos césmicos é verificar
se o volume 3D em estudo é grande o suficiente para obter um resultado que seja significa-
tivamente robusto. Considerando a transi¢ao de uma distribuigao espacial nao homogénea
para uma homogénea, Coleman & Pietronero (1992) afirmam o seguinte: Rg > Ry, que
significa que a escala contendo a informacao cosmolégica, a escala de homogeneidade, Ry,
precisa ser menor do que a escala do catalogo Rg.

Para o estimador usado na nossa analise, a condicao Rg > Ry precisa ser considerada
porque N (< r) sempre atingird 1 , independente se tal condigao é satisfeita. Consequen-

temente, Dy(< 7) sempre atingird 3.
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Figura 3.3: Numero de pares normalizado para o random em funcgao da distancia entre
pares r. A linha tracejada em vermelho define o limite de 10 por cento e a linha pontilhada
em preto o limite de 1 por cento. Fonte: Autoria prépria (2024).

Uma metodologia foi desenvolvida para testar se o volume analisado contém in-
formacao suficiente para extrair a escala de homogeneidade correta. Seguindo Laurent
et al. (2016), nés calculamos as contagens aos pares no catdlogo random para uma grande
faixa de distancias. A partir disso, nés derivamos e dividimos por r? e normalizamos esse
calculo. Dessa forma noés obtemos a densidade numérica dos pares no random. Laurent
et al. (2016), em sua amostra de quasares, considerou 10 por cento como o limite para o
calculo, que é, quando o nimero da densidade de pares cai abaixo de 10 por cento nao
h&a um numero de pares suficiente para obter uma boa razao sinal-ruido para a analise.
Ntelis et al. (2017) decidiu utilizar um limite arbitrario de 1 por cento. Essa mudanga foi
necessaria porque a amostra usada por Ntelis et al. (2017) tem um volume muito menor
comparada com a amostra de quasares usada por Laurent et al. (2016). Na figura 3.3
temos o resultado dessa calculo para a nossa amostra. Nés podemos observar que temos
um bom numero de pares para distancias razoavelmente grandes em relagao ao tamanho
da nossa amostra. Em outras palavras nao temos o problema de haver um nimero de

pares pequeno para distancias de interesse cosmoldgico dentro da amostra.



Capitulo 4

Dados

Nesse capitulo apresentamos os dados e o tratamento dos mesmos bem como detalhes

sobre os catdlogos random e mock foram criados.

4.1 Dados

Nossa amostra inicial é parte do décimo segundo release (DR12) do SDSS e consiste de

289440 galaxias azuis, onde a taxa de formacao de estrelas é alta, e pode ser vista na

figura 4.1.

x
e
0001

60p
z 400

200

-200

o
o
o
—

-500
500

Figura 4.1: Amostra inicial de 289440 galaxias azuis. Fonte: Autoria prépria (2024).

Podemos ver a esquerda as galaxias que se encontram no hemisfério norte galactico e
as 3 faixas da direita correspondem a galédxias do hemisfério sul galactico. a subamostra

utilizada na pesquisa é um recorte do hemisfério norte. A selecao das galaxias foi realizada

37



38 CAPITULO 4. DADOS

a partir do diagrama cor-cor da figura a seguir usando as bandas u, g e r (Avila et al.
20194).

3.5 i

3,04 i

u-r

0.5 b

0.0 E

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2

g-r

Figura 4.2: Diagrama cor-cor de galdxias do SDSS, corrigidas para extingoes galactica e
intrinsecas. Os plots horizontal e vertical mostram a distribuicao bimodal de g —r e u—r
para as cores das galdxias respectivamente. Fonte: (Avila et al. 2019a).
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A selegao seguiu o seguinte critério 0.0 < g—r < 0.6 € 0.0 < u—r < 2.0. As magnitudes
de cada galaxia foram corrigidas para extincao galdctica e para avermelhamento intrinseco.
A figura 4.2 ilustra o recorte em questao (para mais detalhes sobre a sele¢ao da amostra
e corregao das magnitudes veja Avila et al. (2019a) e de Carvalho et al. (2021))

A 4rea total coberta é aproximadamente 10400 graus® Alam et al. (2015), Ross et al.
(2015) ! e a 4rea coberta no hemisfério norte galactico, de onde nds selecionamos nossa
amostra para as analises é de aproximadamente 7 000 graus?. Os footprints dos hemisférios

norte e sul galacticos podem ser vistos na figura 4.3

60
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Figura 4.3: Footprints da amostra inicial de 289 440 galaxias azuis. A esquerda: hemisfério
norte galdctico. A direita: hemisfério sul galactico. Fonte: Autoria prépria (2024).

Thttps://www.sdss4.org/dr12/scope
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A amostra final, utilizada nas nossas analises, cujo footprint estd plotado na figura
4.4.

18h00

-30

-60

Figura 4.4: Footprint da amostra com 150302 galaxias azuis do SDSS. Fonte: Autoria
prépria (2024).

tem 150302 galaxias azuis e foi obtida apds cortes em coordenadas angulares e redshift.
O corte em coordenadas angulares foi aplicado para nos mantermos apenas com a regiao
do hemisfério galdctico norte, para descartar regioes desconexas e aparar as bordas da
amostra porque a analise é sensivel a irregularidades nas bordas. Feito isso, ficamos com
a seguinte regiao para andlise: AR=[128.91, 243.51] graus e DEC=[0.00, 57.71] graus.
Entao, a regiao final apds esses cortes ¢ de aproximadamente 6000 graus®. O corte
em redshifts deixa a amostra para andlise com redshifts no intervalo 0.04 < z < 0.20.
A selegao de redshift obedece a duas razoes: i) evitar grandes estruturas sub-densas e
sobredensas presentes em redshifts baixos, efeito que poderia enviesar nossas analises,
e ii) para aplicar cosmografia para calcular as distancias radiais coméveis, em unidades
Mpc/h; para garantir a validade da nossa aproximagao nos restringimos a andalise para
galdxias com z < 0.20 (ver figura 3 do artigo). Além disso, para redshifts altos, o nimero
de objetos observados cai rapidamente produzindo um decréscimo na densidade numérica.

O volume da amostra é de aproximadamente 0.1 Gpc®/h3. O histograma dos dados

pode ser visto na figura 4.5.
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Figura 4.5: Histograma da amostra contendo 150 302 galédxias azuis do SDSS no intervalo
de redshift 0.04 < z < 0.20. Fonte: Autoria prépria (2024).

4.2 Randoms

Os randoms foram criados com o cédigo randomsdss 0.5.0% e sao usados para sondar
homogeneidade comparando-os com os dados como discutido anteriormente. Os randoms
tém o mesmo formato, volume e nimero de pontos dos dados (os randoms também con-
tabilizam o efeito de que para redshifts maiores termos uma densidade aparentemente
menor devido limitagao observacional). Os valores obtidos para cada bin de & sao valores

médios do célculo usando os dados e 25 randoms.

4.3 Mocks

Nesse trabalho adotamos simulagoes log-normal para calcular a matriz covariancia para
o estimador Dy(r). Nés utilizamos o c6digo publico descrito em Agrawal et al. (2017). O
codigo gera catalogos mock no espaco dos redshifts assumindo uma densidade de proba-
bilidade lognormal para os campos de densidade de galdxias e de matéria.

Na tabela 4.1 nés mostramos todos os parametros de input necessarios para gerar nos-
sos catalogos simulados. Na primeira coluna nés apresentamos a configuracao do catalogo:
as dimensoes da caixa, L,, L, e L., o numero de galdxias N;, o redshift no qual nés ge-

ramos o power spectrum de input, z e o bias b. O power spectrum da matéria, P(k), é

’https://github.com/mchalela/RandomSDSS
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Tabela 4.1: Configuracao do catalogo e dos parametros cosmolégicos usados para gerar o
conjunto de Ng = 100 realizacoes log-normal, também chamadas de catalogos mock.

Parametros de configuracao do catalogo | Parametros Cosmoldgicos
z=0.128 Q.h% = 0.1202
b=1.0 ¥m,, = 0.06
N, = 10000 000 ns = 0.9649
L, = 1800 Mpc/h In(10A4,) = 3.045
L, =1800 Mpc/h Oh? = 0.02236
L, =1800 Mpc/h h = 0.6727

calculado utilizando a transfer function de Eisenstein & Hu (1998). O cédigo usa essa
abordagem por padrdo. No caso de nao ser fornecida uma tabela de P(k) os valores
sao calculados externamente (veja Avila, Bernui, Nunes, de Carvalho & Novaes (2022)
para uma checagem da acuracia da abordagem de Eisenstein & Hu (1998)). Todos esses
parametros foram escolhidos para reproduzir nossa amostra de galaxias azuis na segunda

coluna da tabela 4.1

Na primeira coluna nés apresentamos a configuracao do catalogo: as dimensoes da
caixa, Ly, L, e L., o nimero de galdxias IV,, o redshift no qual nés geramos o power
spectrum de input, z e o bias b. No caso de nao ser fornecida uma tabela de P(k) os
valores sdo calculados externamente (veja Avila, Bernui, Nunes, de Carvalho & Novaes
(2022) para uma checagem da acuracia da abordagem EH). Todos esses parametros foram
escolhidos para reproduzir nossa amostra de galaxias azuis. Na segunda coluna da tabela
4.1

Os mocks sao simulagoes que levam em conta parametros cosmologicos e um modelo
cosmoldgico padrao, no caso presente o ACDM plano. Nods consideramos o redshift efetivo
zey = 0.128 obtido através da definicao (Carter et al. 2018)

onde os pesos w;(z) sao obtidos através da equacao 3.35. O cddigo estd descrito em
Agrawal et al. (2017) e gera catdlogos mocks no espago dos redshift assumindo uma fungao
densidade de probabilidade do tipo log-normal para campos de densidade de galaxias e
matéria. Os mocks sao usados para calcular incertezas envolvidas no calculo da escala de
homogeneidade. No6s geramos 100 mocks com o dobro de pontos comparado aos dados.
Para cada mock nés selecionamos aleatoriamente 150 302 pontos, o niimero de galaxias no
conjunto dos dados em andlise. Na figura 4.6 temos os dados em andlise, e para ilustracao

também mostramos um random e um mock e suas respectivas projecoes na esfera celeste.
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Figura 4.6: Plotsem 3D e footprints dos dados, de um random e um mock respectivamente.
Fonte: Autoria prépria (2024).

Ressaltamos que apesar de os resultados serem sensiveis a densidade numérica de
galéxias, esta é considerada diretamente apenas no calculo dos pesos da equacao 3.35, ou

seja, na correcao FKP para os valores de &.
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Capitulo 5
Resultados e Discussoes

Nesse capitulo apresentaremos os resultados para a estimativa da escala de homogeneidade
da nossa amostra e alguns testes de consisténcia que visam descartar qualquer tipo de

viés nos resultados.

5.1 Dy(r) em fungao de r

Com uma metodologia bem definida nos capitulos anteriores, nés podemos agora discutir
os resultados obtidos para Ds(r) em fungao da distancia entre pares r. Nossos resultados
podem ser sintetizados na tabela 5.1.

A partir da leitura de um arquivo de texto com as posigoes das galaxias em coordenadas
angulares o software Treecorr calcula as distancias entre pares DD, RR e DR como
definidas na secao 3.4. A partir disso, sdo entao calculados os valores para a funcao
correlagao de 2 pontos £ como definida na equagao 3.32. Como mencionado anteriormente,
esse procedimento é realizado para 25 randoms. A partir das médias dos valores de & para
cada r, calcula-se os valores de N como definido em 3.38. Por fim, a partir dos valores
de N sao calculados os valores da dimensao fractal Dy. O melhor ajuste dos parametros

para a fungao da equacao 3.43 é entao obtido.

Tabela 5.1: Essa tabela sintetiza nossos resultados do melhor ajuste. Apresentamos os
parametros do melhor ajuste e a significancia estatistica do procedimento.

Melhor ajuste Valores
A 0.00105 4 0.0004
B 236.783 4 20.908 Mpc/h
Ry 70.00 £ 9.26 Mpc/h
x> 10.416
v 20 (=22-2)
2
X*/v 0.52

45
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Na figura 5.1 apresentamos a matriz covariancia bin-bin reduzida, também chamada
de matriz correlacao, calculada para 100 mocks com 50 bins cada para obter as incertezas

na determinagao de Do(r).

0 50 100 150 200
r [Mpc/h]

Figura 5.1: Matrix correlacao calculada usando 100 mocks para obter as incertezas nas
medidas de Dy(r). Fonte: Autoria prépria (2024).
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A matriz covariancia é dada por:

1 N

Ci = 5 3 [6alr) —E09)] [ealrs) — )] (1)

n=1
onde N significa o niimero de mocks, &,(r;) é 0 i-ésimo bin da n-ésima funcao de correlagao
do mock e £(r;) é a média para o bin.
A partir da matriz covariancia podemos determinar a matriz correlacao, também cha-
mada de matriz covariancia reduzida:
Finalmente, apresentamos na figura 5.2 nosso resultado para D, em funcao da distancia

entre pares r.

2.92 A

® Ry =70.04£9.26 h~Mpc

2.90

60 80 100 120 140 160 180 200
r [h"*Mpc]

Figura 5.2: Dy(r) em fungdo da distancia entre pares r para a amostra com 150302
galaxias azuis do SDSS com 0.04 < z < 0.20. As barras de erro foram obtidas da matriz
covariancia com respeito aos 100 mocks. A linha continua em azul é o melhor ajuste
de acordo com nosso modelo paramétrico descrito na secao 3.7 para obter a escala de
homogeneidade. A regiao sombreada em azul é o intervalo de confianca de 68% obtido da
equacao 3.44. Nés mostramos nossa medida da escala de homogeneidade como um ponto
vermelho. Fonte: Autoria prépria (2024).

Os valores obtidos de £(r) para cada bin sdo valores médios que referem-se a anélise
da equagao 3.33 feita com 25 randoms. Dos valores calculados de £(r) nés obtemos os
valores de N (< r) utilizando a equagdo 3.38. Os valores de N também sao médias

dos valores obtidos analisando os 25 randoms. Finalmente, os valores de N(< r) sdo
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usados para obter os valores para a dimensao fractal Dy(r), utilizando a equagao 3.29
e plotando esses valores em funcao da distancia entre pares. As barras de erro foram
obtidas da matriz covariancia bin-bin considerando os 100 catalogos mock. As linhas
pretas tracejada e tracejada-pontilhada representam valores da dimensao de correlacao
de 2.97 e 3.00, respectivamente. Os quadrados em azul representam a dimensao de
correlacao para nossa amostra de galdxias azuis com as barras de erro associadas
derivadas das simulagoes log-normal. Empregando nosso modelo paramétrico, como
descrito na equacao 3.43, e aplicando o critério de 1%, ndés determinamos o valor
Ry = 70.00 £ 9.26 Mpc/h indicado pelo ponto vermelho na figura 5.2. Nosso modelo
paramétrico é representado pela curva em azul, ajustada no intervalo 55 < r < 200
Mpc/h. A incerteza, da equacdo 3.47, ¢é visualizada pelo nivel de confianca de 68%
através da regiao sombreada em azul. Particularmente notavel é o aumento substancial
no erro a medida que consideramos escalas cada vez menores. Isso se alinha as nossas
expectativas, ja que nosso modelo funciona bem para escalas maiores. Além disso, nosso
modelo captura efetivamente uma transicao suave para a escala de homogeneidade,
evidenciada pela auséncia de qualquer descontinuidade discernivel entre os pontos nas
vizinhancas de 2.97 e esse era o nosso objetivo cientifico. Chamamos atencao para o
fato de nossa medida apresentada aqui para Ry ser levemente diferente da medida que
aparece em (Dias et al. 2023). Isso ocorre porque o ajuste feito no trabalho citado
foi realizado no intervalo 60 < r < 200 Mpc/h e no presente trabalho utilizou-se o
intervalo 55 < r < 200 Mpc/h. Isso foi feito porque, no primeiro caso, obtivemos uma
margem de erro para Ry cujo limite inferior estd, por pouco, fora do intervalo para o
ajuste. Optou-se portanto em fazer um novo ajuste de modo que o limite inferior para a
margem de erro de Ry estivesse totalmente dentro do intervalo utilizado para o ajuste. Os

resultados diferem muito pouco entre si e sao equivalentes considerando a margem de erro.

E interessante comparar nossa medida da escala de homogeneidade para as galaxias
azuis do SDSS como tragadores cosmolégicos no Universo Local, Ry, no redshift efetivo
Zer = 0.128, com outras medidas reportadas na literatura. Essa comparacao de dados a

baixos redshifts é mostrada na figura a seguir.
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Figura 5.3: Medidas de Ry de diversas andlises a baixos redshifts: (Scrimgeour et al. 2012)
obteve Ry = 71+ 8 Mpc/h para galdxias azuis do WiggleZ survey, com redshift z ~0.20;
(Bharadwaj et al. 1999) encontrou Ry entre 80 e 100 Mpc/h com z ~0.1; (Yadav et al.
2005) estudando as duas faixas bidimensionais do DR1 do SDSS obteve 60 < Ry < 70 em
unidades Mpc/h com 0.08 < z < 0.20; (Sarkar et al. 2009a) encontrou Ry entre 60 e 70
Mpc/h com 0.04 < z < 0.11; nossa medida de Ry = 70.00 £ 9.26 Mpc/h, em z.; = 0.128
estd representada como um ponto vermelho. Fonte: Autoria prépria (2024).

onde observamos que trés desses resultados sao plotados como um intervalo e os outros
dois como pontos e suas margens de erro. E importante enfatizar que as medidas na
figura 5.3 nao foram corrigidas para obter a escala de homogeneidade da matéria escura.
A figura acima tem o objetivo de mostrar que nossa medida de Ry ¢é consistente com

outras medidas locais utilizando outros tipos de tracadores cosmicos.

5.2 Testes de Consisténcia

Nessa secao mostramos uma comparacao entre nosso modelo paramétrico e o modelo
ACDM, calculamos D2 com um outro estimador, o estimador Peebles-Hauser, analisamos
Ry com subamostras, calculamos D, utilizando um random no lugar dos dados, anali-
samos Ry utilizando cosmografia para a curva tedrica utilizada para comparar com os
dados e comparamos o calculo de ¢ para uma subamostra utilizando o software Treecorr

e um cédigo desenvolvido por nés.
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Esses testes visam investigar a possivel presenca de viés nos nossos métodos e resul-

tados ou descartar essa possibilidade.

5.2.1 Comparagao da nossa metodologia com o modelo fiducial

Nessa se¢ao, nés investigamos o modelo paramétrico que usamos para ajustar os dados
de Dy e comparamos isto com o modelo ACDM na aproximacao linear. Para isso nods
calculamos a diferencga relativa, em porcentagem, entre nosso modelo paramétrico f(r),
dado pela equacio 3.43, e o modelo tedrico para dimensao fractal DYXPM (1), derivado
das equagoes 3.42, 3.38 e 3.37. Na figura a seguir, nés mostramos essa diferenca relativa,
que representa nossa incerteza estatistica tedrica. A regiao sombreada representa o 68%
de nivel de confianca propagados do melhor ajuste.

Nés notamos da figura 5.4 um méaximo de 0.5% entre os modelos paramétrico e tedrico
no intervalo do melhor ajuste. A pequena diferenca observada pode ser explicada como
segue. Como mencionado na se¢ao 3.8, a amostra do SDSS que estamos analisando fornece
um excelente tracador césmico para a medida da escala de transicao para a homogenei-
dade. Isto é devido a natureza das galdxias azuis de ter um bias relativo a matéria escura
aproximadamente igual a 1 (Avila et al. 2019a, Cresswell & Percival 2009). Em outras
palavras, galaxias azuis sao encontradas predominantemente fora de regioes de alta densi-
dade, diferentemente de outros tracadores césmicos como as galaxias vermelhas luminosas.
Além disso, uma comparacao entre galaxias azuis e fontes extragalacticas emitindo 21 cm
revela uma diferenca minima em amplitudes da funcao de correlacao, ao mesmo tempo
que essas fontes tém bias relativo & matéria escura proximo a 1 (veja Avila et al. (2018a),
Martin et al. (2012), Papastergis et al. (2013)).
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Figura 5.4: Analise da diferenca relativa entre D2“PM (7). calculado usando o modelo
cosmoldgico fiducial ACDM, e nosso modelo paramétrico f(r), dado pela equacao 3.44.
A regidao sombreada representa os 68% de nivel de confianca. Fonte: Autoria prépria
(2024).

Além das incertezas tedricas relacionadas ao modelo AC' DM , nés também comparamos
nosso modelo paramétrico com incertezas nos dados. Essa comparacao é mostrada na
figura a seguir. Essa figura ilustra como o modelo paramétrico - com os parametros do
melhor ajuste - se comporta com respeito as nossas medidas de Dy(r). A regiao sombreada
do nivel de confianca de 68% representa quanta incerteza nosso modelo paramétrico tem
quando comparado com o modelo tedrico. Em geral, o modelo tedrico apresenta incertezas
menores comparadas com as dos dados.

Na figura, podemos ver algo interessante: para escalas maiores que 100 Mpc/h, as
incertezas dos dados sao maiores do que o modelo tedrico sugere. Por outro lado, para
escalas menores, as incertezas tedricas sao maiores. Isso faz sentido porque nosso modelo
paramétrico foi construido para escalas grandes. A figura também ajuda a explicar porque
o valor do x? reduzido ¢ pequeno, como visto na tabela 5.1. Até 150 Mpc/h os pontos
da figura estao consistentemente abaixo de 1. Isso significa que a funcao Dy nao se
aproxima do valor 3 como nosso modelo paramétrico prevé porque o volume 3D ocupado
pela amostra em analise nao é grande o bastante, e nao contém nimero de densidade de

objetos cosmicos suficiente para esse comportamento assimptético Dy — 3 ocorrer.
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Figura 5.5: Andlise da razao entre nossa medida Dy () e 0 modelo paramétrico f(r) com os
parametros do melhor ajuste. A regido sombreada dos 68% de nivel de confianca é a fracao
entre as incertezas dessas duas quantidades. Para escalas maiores do que 100 Mpc/h a
incerteza dos dados domina. Para escalas menores do que 100 Mpc/h as incertezas do
modelo tedrico dominam, uma consequéncia do fato de que o modelo paramétrico nao é
adequado para escalas pequenas. Fonte: Autoria prépria (2024).

5.2.2 Calculando D> com o estimador Peebles-Hauser

Nosso escopo aqui é confirmar a escala de homogeneidade usando um estimador diferente,
que é o estimador de Peebles-Hauser, as vezes empregado na literatura (Gongalves et al.
2021, Peebles 1973). E possivel notar na figura 5.6 que D, mostra uma grande depressao
em torno de 120 Mpc/h, que corresponde a caracteristica observada na mesma escala em

D, da figura 5.2 que foi obtida com o estimador de Landy-Szalay.
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Figura 5.6: Célculo da dimensao fractal, Dy, em funcao da distancia entre pares r, para
a amostra original com 150302 galaxias azuis do SDSS com 0.04 < z < 0.20, mas dessa
vez usando o estimador Peebles-Hauser para a funcao correlacao de 2 pontos. As barras

de erro foram obtidas da matriz covariancia usando 100 mocks. Fonte: Autoria prépria
(2024).
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Esse resultado confirma que ambos estimadores sao estatisticamente compativeis, em-
bora o estimador de Landy-Szalay é usualmente recomendado nas andlises, pois pode

atingir variancia minima (aproximadamente Poissoniana) Landy & Szalay (1993).

5.2.3 Analises de Ry com subamostras

Nessa subsec¢ao ndés nos perguntamos sobre qual seria a escala de homogeneidade Ry, ou
seja, que pode ser obtida se nés aplicassemos nossa metodologia a sub-volumes do volume

original. Nossos resultados sao mostrados nas figuras a seguir.

0.04 < z < 0.08

® R, =068.32+49.4 h~'Mpc ® R, =109.68+55.93 h~'Mpc

® R, =79.44+2233 h 'Mpc ® R, =107.14+29.24 h~'Mpc

50 100 150 200 50 100 150 200
r [h~"Mpc] r [h~"Mpc]

Figura 5.7: Célculo da escala de transigao da homogeneidade, Ry, para varios intervalos
de redshift correspondendo a sub-amostras da amostra original investigada nesse trabalho
e descrita na secao 4.1. Considerando a incerteza obtida para essas medidas, nds con-
cluimos que todas elas sao estatisticamente compativeis com a medida de Ry mostrada
na figura 5.2. Fonte: Autoria prépria (2024).

Como é possivel observar, Dy(r) calculada para essas andlises mostra um comporta-
mento irregular, sugerindo que nessas sub-amostras a presenga de aglomerados de galaxias
e vazios afetam consideravelmente o calculo da escala de homogeneidade Ryg. No entanto,
todos estes resultados sao compativeis com o resultado encontrado.

Na figura 5.8 nés plotamos a densidade de pares em funcao da distancia entre pares
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Figura 5.8: Densidade de pares normalizada dos pares do random como funcao da
distancia entre pares para os 4 intervalos de redshift considerados na figura 5.7. A li-
nha vermelha tracejada traca o valor do limite de 10 por cento, e a linha pontilhada em
preto, o limite de 1 por cento. Por comparacao, observe as anélises feitas na figura 3.3 con-
siderando a amostra original. Esses estudos das subamostras complementam as andlises
mostradas na figura 5.7, tornando evidente que as subamostras nao contém densidade de
pares suficiente na escala de interesse nos dados para encontrar de forma robusta a escala
de transi¢do para a homogeneidade Rpy. Fonte: Autoria prépria (2024).

para os 4 intervalos de redshift considerados. Para o primeiro intervalo (0.04 < z < 0.08)
nés temos 60293 pontos, para o segundo intervalo (0.08 < z < 0.12) nds temos 49434
pontos, para o terceiro intervalo (0.12 < z < 0.16) nds temos 28618 pontos, e para o
ultimo intervalo (0.16 < z < 0.20) nés temos 11957 pontos. E possivel observar que
para todos os intervalos considerados nés temos uma distancia caracteristica, dada pela
intersec¢ao da linha tracejada, i.e., o limite de 10 por cento na figura 5.8, correspondendo

em torno de 50% ao valor da amostra original (0.04 < z < 0.20).

Nos também estudamos subamostras divididas por corte angular, ou seja estudamos
todo o intervalo de redshift 0.04 j z j 0.2 mas limitamos a coordenada angular e separamos a
amostra em duas regioes: esquerda (2.35 < 6 < 3.25) e direita (3.25 < 6 < 4.25) Como nos

casos anteriores dos sub-volumes divididos por intervalos em redshifts considerados acima,
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o pequeno volume considerado compromete a obtencao da escala de homogeneidade, como

se observa na figura 5.9.
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Figura 5.9: Densidade de pares normalizada dos pares do random como funcao da
distancia entre pares para os 2 intervalos de coordenadas de ascensao reta. A curva
em azul representa o lado direito da amostra (2.25 < 6§ < 3.25) e a curva em lilas re-
presenta o lado esquerdo da amostra (3.25 < 6 < 4.25). A linha vermelha tracejada
traca o valor do limite de 10 por cento, e a linha pontilhada em preto, o limite de 1 por
cento. Por comparacao, observe as andlises feitas na figura 3.3 considerando a amostra
original. Esses estudos das subamostras complementam as andalises mostradas na figura
5.7, tornando evidente que as subamostras nao contém densidade de pares suficiente nos
dados na escala de interesse para encontrar de forma robusta a escala de transicao para
a homogeneidade Rpy. Fonte: Autoria prépria (2024).

5.2.4 Calculando D,(r) com um catilogo de pseudo-dados: um

conjunto random

O objetivo dessa anélise é de testar toda nossa metodologia considerando um catalogo
random como se fossem nossos dados, o qual nos referiremos como catalogo pseudo-data.
Nossos resultados estao apresentados na figura 5.10.

Na figura nés temos Do(r) como fungao da distancia entre pares r para uma amostra
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Figura 5.10: Caélculo da dimensao fractal, Dy(r) como funcao da distancia entre pares
r, para uma amostra de pseudo-dados, que é, o conjunto de 150302 objetos cdsmicos
sintéticos de um catalogo random homogeéneo. Esse catalogo pseudo-dados foi comparado
com outros 25 catdlogos random para obter Dy(r). Como esperado esse resultado mostra
que o catdlogo pseudo-data, i.e., um conjunto random ¢é, de fato, homogéneo. Fonte:
Autoria prépria (2024).

de 150302 objetos césmicos sintéticos de um catalogo random. O catdlogo random foi
usado como se fossem dados e comparado com outros 25 catalogos random para obter
Dy (r). Como esperado, esse resultado mostra que o conjunto random é homogeéneo desde
as menores escalas. Este teste, portanto, mostra que nossa abordagem ¢ livre de viés no

que se refere as distribuicoes aleatérias das galaxias nos catalogos random.

5.2.5 Analise de Ry utilizando cosmografia

Nessa subse¢ao nds realizamos 2 testes: i) calculamos Dy(r) com as distancias obtidas
a partir da cosmografia considerando a expansao cosmografica até 2% e 3* ordem, para
mostrar que o resultado para Ry difere pouco do caso linear considerado na figura 5.2,
e ii) calculamos a diferenca relativa percentual entre o caso cosmografico linear e o mo-

delo ACDM, novamente para compararmos o resultado obtido com o que seria obtido
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considerando-se um modelo cosmologico fiducial para obtencao das distancias.

Na figura podemos observar os plots para Dy(r) para distancias calculadas conside-
rando cosmografia até 2 e 3* ordens. Os valores obtidos para Ry sao Ry = 73.03+11.53
Mpc/h e Ry = 73.52 + 11.72 Mpc/h respectivamente. O valor difere muito pouco do

valor 70.00 4= 9.26 obtido com o caso linear. Isto confirma que nosso resultado é robusto.

3.00 1

2.98 1

o 2.96 8
Q
204 - 2™ order 3 order
2.92 1
® Ry =73.034£1153 h—1Mpc @ Ry =7352+11.72 h~1Mpc
2.90 T T : :
100 200 100 200
r [h~'Mpc] r [h~'Mpc]

Figura 5.11: Anélise dos valores de Ry utilizando cosmografia até 2% e 3 ordens com o
objetivo de comparar com o resultado linear obtido na figura 5.2. Fonte: Autoria prépria
(2024).

Na figura 5.12, como mencionamos, calculamos a diferenca relativa percentual entre o
caso cosmografico linear e o modelo ACDM. Obtemos uma diferenca relativa percentual

méxima de ~ 5%.
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Figura 5.12: Anélise da diferenca relativa, em porcentagem, para o calculo da distancia
comével entre a equagao cosmografica, equacao 3.23 e o modelo ACDM. Como observado,
a diferencga relativa maxima é em torno de 5%. Fonte: Autoria prépria (2024).

5.2.6 3Dcartcorr

Para testar a consisténcia do cédigo Treecorr, desenvolvemos um cédigo independente que
calcula a funcao de correlacao de 2 pontos &.
Os resultados da funcgao calculada para uma mesma amostra para o 3DCartCorr e

para o TreeCorr respectivamente podem ser vistas a seguir na figura:

Treecorr 3Dcartcorr
05 13690 pontos — 0.04 <z<0.07 — 15 rmufo‘m.s 0.5 13690 pontos — IJ.[']I <2< 0.07 — 15 randoms
0.20 0.20 .
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Figura 5.13: Plots para 0.04 < z < 0.07. A esquerda: Funcao de correlacao versus
distancia entre pares utilizando o Treecorr. A direita: Funcao de correlacao versus
distancia entre pares utilizando o 3Dcartcorr. Os valores dos pontos sao os valores médios
considerando 15 randoms. As barras de erro sao os valores da diagonal principal da matriz
covariancia para os valores de ¢ utilizando 10 mocks. Fonte: Autoria prépria (2024).
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Podemos perceber a grande similaridade entre os plots em todas as escalas cobertas
pelo teste. Os pontos negativos da utilizagao do 3Dcartcorr sao o tempo de processamento
e a utilizacao de meméria impediditivos para se trabalhar com amostras muito grandes.
A amostra do teste tem 43690 pontos. Assim concluimos que o cédigo 3Dcartcorr tem
um bom desempenho no que se refere a precisao nos céalculos da fungao correlagao de dois
pontos &. Porém, devido sua limitagao em termos de processamento e memoria utilizou-se

para os resultados dessa pesquisa o c6digo ja bem estabelecido na comunidade, TreeCorr.
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Nosso estudo focou em anélises detalhadas da escala de homogeneidade césmica no Uni-
verso Local, com o objetivo cientifico de confirmar a validade do Principio Cosmoldgico
(PC). Como sabemos, ele estabelece que o universo é estatisticamente homogéneo e
isotrépico, em 3 dimensdes, em escalas grandes o suficiente Abramo et al. (2006), Aluri
et al. (2017), Avila et al. (2018a), Bengaly et al. (2017), Bernui et al. (2008, 2014), Chi-
occhetta et al. (2021), Goyal & Chingangbam (2021), Hipdlito-Ricaldi & Gomero (2005),
Kashino et al. (2012), Kester et al. (2024), Khan & Saha (2022, 2023), Marques et al.
(2018), Planck Collaboration et al. (2020), Polastri (2017), Rassat et al. (2014), Rath
et al. (2013a,b), Scrimgeour et al. (2012), Tarnopolski (2017). Nossa andlise fornece um

bom acordo com o modelo ACDM, que é baseado no PC.

O estudo da aglomeracao de matéria, e os efeitos que isso produz na matéria distribuida
em larga escala sdo importantes para compreendermos a evolugao do universo (Avila,
Bernui, Bonilla & Nunes (2022), Bargiacchi et al. (2023), Dainotti et al. (2023), Marques
& Bernui (2020), Marques et al. (2023), Oliveira et al. (2023), Specogna et al. (2023),
Staicova (2023), Thiele et al. (2023), mas isto também esta relacionado a homogeneidade
estatistica a diferentes épocas (veja, e.g., Avila, Bernui, Nunes, de Carvalho & Novaes
(2022)). Nesse trabalho nés exploramos como encontrar a escala de homogeneidade dada
a distribuicao espacial das galaxias azuis do SDSS no Universo Local. O critério adotado
em nossa andlise para a transicao para a homogeneidade segue a literatura, ¢ atingido
quando Dy(r) alcanga o nivel de 1% do valor limite 3 (i.e., quando atinge 2.97) a medida

que a escala de distancias aumenta.

Nossa metodologia para calcular distancias é baseada na teoria cosmografica (veja Vis-
ser (2004)), por essa razao assumimos as mesmas hip6teses com respeito a homogeneidade
local e isotropia local subentendidas em tal teoria (veja o capitulo 1 para detalhes!). Cla-

ramente essa hipétese nao garante a existéncia da escala de homogeneidade, motivo pelo

Nossa anélise depende implicitamente da cosmografia, nesse sentido, elas sdo dependentes das
hipéteses dessa teoria.

61
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qual nossa andlise é importante. Nos adotamos cosmografia para calcular as distancias
radiais comdveis usando a equagao 3.23. Note que essa abordagem ¢ diferente de diver-
sas andlises reportadas na literatura que usam modelo cosmoldgico fiducial, e.g. ACDM
para calcular tais distancias. Por completeza, na figura 5.12 nés avaliamos a diferenca
entre as estimativas para as distancias comoveis usando duas abordagens: cosmografia e

cosmologia ACDM fiducial.

Resumindo, nés investigamos a propriedade da homogeneidade estatistica no Universo
Local medindo a escala de transicao para a homogeneidade 3D em uma amostra de 150 302
galaxias azuis do SDSS como tracador cosmoldgico, com redshifts no intervalo 0.04 <
z < 0.20. A amostra de dados foi comparada com catdlogos random e mock, com o
mesmo footprint e mesmo nimero de objetos, para calcular a matriz covariancia para a
determinacao das incertezas. A partir de nossa analise nés concluimos que a escala de
transicao para a homogeneidade, no redshift efetivo z.; = 0.128, ¢ Ry = 70.00 £ 9.26
Mpc/h, um valor em total acordo com outras medidas reportadas na literatura, como

ilustrado na figura 5.3.

Um ponto interessante que nés discutimos na subsecao 5.2.2 é o estudo da escala de
homogeneidade utilizando o estimador Peebles-Hauser para o cédlculo da fungao correlagao
de dois pontos (veja figura 5.6), andlise que nos permite comparar com nosso resultado

obtido usando o estimador Landy-Szalay (veja a figura 5.2).

Outro ponto importante ¢é a analise da escala de homogeneidade considerando volumes
3D pequenos, que sao, subamostras da amostra estudada. De fato, como observado nas
nossas analises na subsecao 5.2.3 a presenca de diversos superaglomerados e grandes vazios
no Universo Local (Avila et al. (2023), Courtois et al. (2013), Tully et al. (2019) tem um
impacto no céalculo da escala de homogeneidade e na determinacao das incertezas, embora
os resultados obtidos sao coerentes e estatisticamente compativeis dentro de 1o de nivel

de confianga.

Consideramos também na subsegao 5.2.5 uma comparagao entre o modelo cosmografico
linear e outros dois com a expressao cosmogréfica indo até termos de 2 e 3% ordens e

concluimos que as diferencas sao pequenas.

Verificamos a performance do cédigo TreeCorr utilizado nas nossas andlises ao es-
crever nosso préprio codigo para obter a fungao correlacao para uma amostra pequena;
o resultado mostrou que o cédigo forneceu um resultado idéntico ao obtido com nosso

codigo.

Na subsecao 5.2.4 nés checamos por um possivel viés no nosso procedimento para
a medida da escala de transicao para a homogeneidade Rpy. Nos realizamos esse teste

examinando um catalogo de homogéneo sintético, que chamamos de pseudo-dados, pois o
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tratamos como se fossem os dados. Nosso resultado, apresentado na figura 5.10, mostra
que o catalogo de pseudo-dados é estatisticamente homogéneo desde as pequenas escalas,

verificando que um possivel efeito sistematico esta ausente nas nossas andlises.

No futuro, pode-se esperar que medidas da escala de homogeneidade, 2D e 3D, possam
ser utilizadas para estudar cendrios alternativos (Avila, Bernui, Nunes, de Carvalho &

Novaes 2022), como por exemplo testar modelos de gravidade modificada (Alam et al.
2021).
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