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Resumo da Dissertacao apresentada ao Programa de Pés-graduacao em Astronomia
do Observatério Nacional/ MCTIC como parte dos requisitos necessarios para a
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A cosmologia padrao depende fortemente do Principio Cosmolégico, que consiste
nas hipéteses de isotropia e homogeneidade em grande escala do Universo. Testar
essas premissas ¢, portanto, crucial para determinar se hé desvios do paradigma
cosmolégico padrao. Nesta dissertacao, usamos as compilagoes mais recentes de
supernovas (SNe), chamadas JLA e Union2.1, para testar a isotropia cosmolégica
em baixos redshift (z < 0,1). Isso é realizado através de uma andlise de sele¢ao
bayesiana, na qual comparamos o modelo padrao, isto é, puramente isotrépico, com
outro que inclui uma corregao de dipolo devido a velocidades peculiares. Os erros es-
tatisticos e sistematicos das incertezas nas distancias das Supernovas sao levados em
consideracao. Encontramos que a amostra JLA favorece o modelo padrao, enquanto
os resultados da Union2.1 nao sao conclusivos. Os vinculos provenientes de ambas
as compilagoes estao de acordo com andlises anteriores. Concluimos, portanto, que
nao hé evidencias de uma anisotropia de dipolo nas compilacoes de SNe nos limites
explorados, embora este teste deva ser melhorado com novos dados de SNe previstos

para os proximos levantamentos cosmoldgicos.
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Abstract of Dissertation presented to Observatério Nacional/ MCTIC as a partial
fulfillment of the requirements for the degree of Master of Astronomy (M.Sc.)

COSMOLOGICAL ISOTROPIC TEST WITH SUPERNOVAE IA

Uendert dos Santos Andrade

February /2018

Advisor: Jailson Souza de Alcaniz

Department: Astronomy

The standard cosmology strongly relies upon the Cosmological Principle, which
consists on the hypotheses of large scale isotropy and homogeneity of the Universe.
Testing these assumptions is, therefore, crucial to determining if there are deviations
from the standard cosmological paradigm. In this work, we use the latest type Ia
supernova compilations, namely JLA and Union2.1 to test the cosmological isotropy
at low redshift ranges (z < 0.1). This is performed through a Bayesian selection
analysis, in which we compare the standard, isotropic model, with another one
including a dipole correction due to peculiar velocities. The full covariance matrix
of SN distance uncertainties are taken into account. We find that the JLA sample
favors the standard model, whilst the Union2.1 results are inconclusive, yet the
constraints from both compilations are in agreement with previous analyses. We
conclude that there is no evidence for a dipole anisotropy from nearby supernova
compilations, albeit this test should be greatly improved with the much-improved

datasets from upcoming cosmological surveys.
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Capitulo 1

Introducao

Nesta dissertacao, investigamos um dos pressupostos subjacentes ao modelo cos-
moldgico padrao (MCP), isto é, a hipitese de isotropia estatistica em grandes es-
calas (=~ 100 Mpc). Esta simetria juntamente com a hipdtese da homogeneidade
estatistica, também em grandes escalas, compde o chamado Principio Cosmolégico
(PC). Tais simetrias sao particularmente interessantes, pois simplificam as equagoes
de campo de Einstein de maneira que nos fornecem as equacgoes de Friedmann. Essas
equacgoes descrevem o Universo com boa aproximacao, compondo as bases para o
paradigma ACDM.

Através deste paradigma é possivel descrever os seguintes observaveis: flutuagoes
de temperatura da Radiacdo Cdsmica de Fundo em Micro-ondas (RCFM); indica-
dores de distancia e idade cosmolégicas; tracadores da estrutura em larga escala;
entre outros. Sendo assim, o PC é assegurado de forma indireta, ja que este é uma
hipdtese subjacente ao paradigma. Porém, precisamos testar estas hipoteses fun-
damentais de forma direta frente aos dados observacionais, ao menos a hipdtese da
isotropia estatistica, ja que a homogeneidade é limitada devido a s6 termos acesso
a informacao dentro do nosso cone de luz passado, e sendo assim, sé pode ser veri-
ficada através de testes de consisténcia. A referéncia [I] discute quais quantidades
observaveis devem ser isotrépicas para que a isotropia cosmoldgica seja assegurada.
Assim, é dito que se um observador fundamental, em repouso com a matéria, medir
a isotropia das seguintes quantidades: distancia de diametro angular; nimero de
contagem de galdxia; velocidades de fluxo de massa (do ingés bulk flow); efeitos de
lentes gravitacionais, isto implicaria na isotropia do espaco-tempo. Neste trabalho,
estudamos a isotropia referente as velocidades de bulk flow.

Além da necessidade de se testar a isotropia, por se tratar de um dos pilares
da cosmologia moderna, outros fatores nos levam a esta investigagao. Um exemplo
disso é a expansao acelerada do Universo recente, que é interpretada como sendo de-
vido a presenca de uma componente exotica com pressao negativa. Embora, existam

evidéncias sobre esta aceleracao, ainda falta um entendimento mais fundamental so-



bre sua natureza. Assim, parte da comunidade se dedica a testar as hipdteses do
paradigma, a fim de reconcilid-los com dados observacionais. Neste contexto, ha
grupos que buscam extensoes na Teoria da Relatividade Geral (TRG), enquanto
que ha aqueles que assumem a TRG como a teoria que descreve a gravitacao e bus-
cam por alteracoes na métrica do espago-tempo, produzindo modelos de Universo
que podem violar o PC. Aqui, assumimos a TRG e a métrica Friedmann-Lemaitre-
Robertson-Walker (FLRW) com uma corregao que tem dependéncia direcional, por-
tanto podendo violar a hipétese de isotropia estatistica.

Outro motivo para se testar a isotropia estatistica sao os recentes trabalhos repor-
tados na literatura que afirmam ter encontrado, ao menos marginalmente, evidéncias
para a violagao desta hip6tese. Dentre estes, se destacam as anomalias na RCFM [2],
altos valores do dipolo na distribui¢ao de nimero de fontes em radio [3], altos valo-
res de velocidades do bulk flow inferidos via espalhamento de fétons da RCFM por
elétrons em aglomerados de galaxias [4].

Para realizar tal teste, utilizamos os dados observacionais mais completos dis-
poniveis atualmente de Supernovas do tipo Ia (SNe la): JLA [5]; Union2.1 [6].
Esses observaveis sao particularmente tteis, pois podem ser padronizaveis por meio
de sua luminosidade intrinseca, e assim nos fornecem medidas de distancias inde-
pendente de modelos cosmolégicos. Ainda com intuito de manter nossa andlise
independente de modelo cosmoldgico, utilizamos a abordagem cosmografica para
descrever as distancias cosmolégicas. Essa consiste numa expansao em série de Tay-
lor que s6 depende da métrica utilizada. Aqui utilizamos a métrica FLRW, por
conseguinte, o PC estd sendo assumido nesta abordagem. Assim, através de uma
andlise de selecao bayesiana comparamos o modelo padrao, com outro modelo que
difere do primeiro por uma correc¢ao dipolar devido a velocidades peculiares [7].

Deste modo, esta dissertacao é organizada da seguinte forma: O capitulo [2] dis-
corre sobre os fundamentos do MCP, evidenciando suas principais bases observaci-
onais bem como defini¢oes tedricas necessarias ao longo do trabalho. O capitulo
descreve os principais aspectos dos teses da isotropia cosmoldgica que existem na
literatura para diferentes observaveis, enquanto que o capitulo |4] apresenta a meto-
dologia assim como sua aplicagao a um caso de estudo. O capitulo [5| consiste nos
resultados originais desta dissertacao, que podem ser encontrado na Ref. [8]. Nossas

conclusoes sao apresentadas no capitulo [6]



Capitulo 2
Modelo Cosmolégico Padrao

Neste capitulo, introduziremos os fundamentos tedricos e consequéncias observacio-
nais que levam a uma possivel métrica do espaco-tempo, conhecida na literatura por
FLRW. A principio, tal solu¢do, é uma simplificagdo matematica imposta através de
simetrias, mas que se mostra consistente com as observacoes até o presente momento.
Além disso , apresentaremos as principais bases observacionais que juntamente com
as hipoteses do principio cosmoldgico e a TRG implicam no chamado Modelo Cos-
moldgico Padrao (MCP) .

2.1 O principio cosmoldégico

Uma das hipdteses mais fundamentais da cosmologia moderna é o chamado Principio
Cosmoldégico (PC). Tal hipétese se baseia na premissa de que nao vivemos num local
privilegiado do Universo, no que diz respeito tanto a um instante de tempo especifico
quanto a sua localizacao espacial e direcional. Todavia, imediatamente notamos que
em escalas humanas, de fato, ha direcoes, instantes e pontos espaciais que diferem
drasticamente entre si. No entanto, a medida que aumentamos a escala considerada,
notamos o Universo mais homogéneo na média. Assim, o principio cosmoldgico deve
ser entendido no sentido estatistico, ou seja, apds uma certa escala caracteristica,
observéveis (distribui¢ao de matéria, por exemplo) passam a ser indistinguiveis por
qualquer observador.

A fim de formalizar a intuicao desenvolvida acima, ou seja, de que o Universo
em que vivemos possui a propriedade de ser equivalente: em todas as direcoes e
posi¢oes do espago; em qualquer tempo. Consideremos ainda que, a Teoria da
Relatividade Geral (TRG) é responsavel por descrever a interagdo gravitacional
nas escalas consideradas. Podemos, portanto, introduzir o conceito idealizado de
observador fundamental (OF): sdo observadores que estao em repouso com respeito

ao fluido cosmolégico. Assim, OFs nao observariam, por exemplo, um momento
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Figura 2.1: OFs atravessam o fatiamento do espaco-tempo em diferentes instan-
tes, t; e t3. De acordo com o postulado de Weyl, tais linhas de mundo jamais se
interceptam, exceto em ponto singulares, e sao ortogonais para quaisquer OFs ao
atravessarem tais hipersuperficies [9].

dipolar que estaria presente no mapa de distribuicao de temperatura da RCFME], caso
houvesse movimento relativo ao fluido cosmolégico. Tal momento dipolar sugeria
como resultado do efeito Doppler. Portanto, OFs sempre enxergam o Universo como
sendo estatisticamente isotropico.

A figura mostra as linhas de mundo para tais observadores atravessando a
hipersuperficie tipo-espacd? As linhas de mundo tipo-tempo dos OFs formam uma
congruéncia no espago-tempo que nao se interceptam. Exceto, num ponto singular
no passado ou futuro. Tal hipétese, compoe o chamado postulado de Weyl. Desta
forma, uma linha de mundo é univocamente definida para cada observador.

Assim, o PC | que se baseia na ideia intuitiva de equivaléncia entre quaisquer
pontos, pode ser entendido do ponto de vista discutido acima da maneira descrita
a seguir. OFs nao percebem variacoes significantes entre quaisquer pontos numa
hipersuperficie tipo-espaco. Existe, entao, uma transformacao de coordenadas que
translada um ponto p até um ponto ¢ qualquer (pontos esses que pertencem a hiper-
superficie tipo-espago) de forma que preserve a métrica do espago-tempo. Portanto,
é dito que essas hipersuperficies sao homogéneas. De forma andloga, a isotropia
refere-se a invariancia da métrica sob rotacoes. Finalmente, como vimos, o PC
apoia-se nas hipéteses de homogeneidade e isotropia.

A fim de obter um elemento de linha que incorpore as propriedades descritas
anteriormente, hipersuperficies tipo-espaco cujas linhas de mundo dos OFs a inter-

ceptam de forma ortogonal descrevendo geodésicas, considerem a seguinte métrica:

Ver secio para detalhes sobre a Radiagao Césmica de Fundo em Micro-ondas.
2Hipersuperficies tipo-espaco sdo fatiamentos do espaco-tempo a tempo constantes.



ds® = Adt* — gyda'da’ | (2.1)

onde g;; sao fungoes das coordenas (t,x!', 2% 2*). A coordenada temporal pode ser
parametrizada pelo tempo préprio, 7, dos OFs ao longo de suas linhas de mundo,
enquanto que as coordenas espaciais (z!, 22, %) sdo fixadas ao longo de cada hiper-
superficie tipo-espaco. Assim, cada OF tem a sua respectiva coordenada fixada para
cada fatiamento do espago-tempo a tempo constante, tais coordenadas sao referidas
por coordenadas comdveis e o parametro ¢ como tempo césmico.

Por consisténcia, podemos verificar que a métrica escrita acima, de fato, possui
as propriedades mencionadas. Para tal, considere que z(7) é uma linha de mundo de
um OF'. Deste modo, temos que as coordenadas espaciais ao longo da hipersuperficie
sera constante e o tempo sera parametrizado pelo tempo préprio do OF. Obtemos,
portanto, ds = cdr = cdt, j4 que dz'* = 0. Mostrando que, de fato, o tempo
proprio ao longo da linha de mundo serd igual ao tempo césmico. Assim, podemos
também escrever o quadrivetor velocidade para o OF em coordenadas comoveis:
u* = dz*/dr = (1,0,0,0). Construindo um vetor que pertenga a hipersuperficie

tipo-espaco, terd a forma a* = (0,a', a®,a®). Em consequéncia disso, temos,

guut'a” =0, (2.2)

pois, gy; = 0 parai =1, 2, 3. A vista disso, o quadrivetor velocidade de um OF
serd ortogonal a hipersuperficie. Por ultimo, temos que as linhas de mundo dos
OF's sao geodésicas descrevendo particulas movendo-se somente sob a influencia da

gravidade, se satisfazem a equagao da geodésica:

AP dz? dx°
r# =0. 2.3
dr? o dr dr (2.3)

De fato, a satisfaz, pois substituindo o quadrivetor velocidade na equacao acima,

vé-se que esta é satisfeita se I'f; = 0 e utilizando sua definigao,

1
oo = §gw(23090u — u900), (2.4)

mais o fato de a matriz inversa de go; = 0, ser igual a zero, podemos concluir que
I'f, = 0 e por fim que OFs seguem geodésicas que podem ser interpretadas como

particulas.



Embora a métrica escrita na equacao incorpore as propriedades demonstrada
anteriormente, esta métrica ainda nao incorpora as propriedades de homogeneidade
e isotropia. Assim, nesta forma atual da métrica, é possivel obter uma descrigao
mais geral do espaco-tempo sem a consideracao do PC. No entanto, o nosso obje-
tivo presente, é incorporar o PC na descricao do Universo. Isto posto, considere
um triangulo formado por trés galaxias, apés um tempo decorrido, a hipétese da
isotropia e homogeneidade requerer que este triangulo mantenha sua forma similar
ao triangulo original. Para isto, é preciso que o fator de magnificacao seja indepen-
dente da posicao. Disso decorre que, g;; deve depender do tempo ¢ através de um
fator comum a todas as coordenadas espaciais, representado por: S(t). Finalmente,

a métrica toma a forma,

ds® = *dt* — S*(t)hy;da'da? (2.5)

onde S(t) é o fator de magnificagdo que é invariante no 3-espaco e h;; sdo funcoes
somente das coordenadas espaciais. Assim, temos um elemento de linha que é com-

pativel tanto com o PC quanto com o postulado de Weyl.

2.2 A métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-
Walker

A fim de caracterizar as propriedades geométricas de um espaco tridimensional, em
geral, é requerido que o tensor de curvatura, [?;;,, tenha seis componentes inde-
pendentes onde cada uma é funcao das coordenadas. A medida que simetrias sao
impostas na geometria, menos funcoes sao requeridas para descrever por completo
as propriedades geométricas de tal espaco. Assim, quando temos um espago dito
mazimamente simétrico, este é descrito somente por um numero chamado de cur-
vatura K que é independente de coordenadas. Tal constante é de fato homogénea e

isotrépica. Por conseguinte, o tensor de curvatura toma a forma,

Rijie = K(gikgj — 9a9k)- (2.6)

Desta forma, temos que o tensor de Ricci sera:

Rix = 9" Rij = K(0k.gj — 01gjr) = K (g6 — 3gi) = —2K gji. (2.7)



De maneira similar, podemos escrever o escalar de curvatura

R =R} = —2K6f = —6K. (2.8)

Assim, sabemos como relacionam-se o tensor de curvatura com o tensor métrico,
para o caso de um espaco maximamente simétrico, assumindo portanto, as hipéteses
de homogeneidade e isotropia.

Sabendo que a isotropia exige invariancia rotacional e que as Uinicas quantidades

que respeitam tal exigéncia sob rotacao das coordenadas x! sao:

xx =7r%, dxdx, x.dx,

assim, é possivel construir uma meétrica isotropica e estatica, tal qual , em coorde-

nadas esféricas:

do® = B(r)dr? + r*(d6* + sinf*d¢?), (2.9)

onde do? é o elemento de linha da parte espacial da métrica, B(r) é uma funcao
arbitraria de r. Considerando os tnicos elementos nao nulos da conexao definida na

TRG para a presente métrica, temos,

1 dB(r) r rsin®6
I = p=—, I, =——— 2.10
rr 2B<T) dr ) 06 B(T‘)’ fotos B(T’) ) ( )
o _ro _ 1 : ¢
=17, = = [y = —sinfcos, Ty, = cotf. (2.11)

O tensor de Ricci pode ser calculado em termos dos elementos da conexao obtidos

anteriormente através de:

Rij = O;Tl, — 0,T'L; + Ty Iy, — DT (2.12)

(2

Entao, os elementos nao nulos do tensor de Ricci serao:

1 dB 1 r dB
RT‘T:___ 00 — — —

- = n20 2.1
rB dr’ B 2B2 dr’ By = Hogsin0, (2.13)



que através da expressao se relacionam com o tensor métrico g;;, fornecendo

1 dB
— 2 _9KB 2.14
rB dr (r), ( )
r dB 1
14+ —-— — — =2K7r? 2.1
tomar B r (2.15)

Ademais, resolvendo o conjunto de equacoes diferenciais acima, obtemos como

solugao

1

B(r) = T e

(2.16)
Deste modo, portanto, obtemos o elemento de linha de um espago maximamente

simétrico tridimensional,

dr?

do? = — 2
7 1— Kr?

+ r2d0 + r’sin*0de. (2.17)
Ao mesmo tempo, podemos escrever o elemento de linha que compde o espaco-
tempo quadrimensional que incorpora todas propriedades de simetria, ou seja, o PC

e o postulado de Weyl,

d 2
ds® = 2dt? — S2(t) 1_—7;{72 +12(d6? + sin0de?) ) . (2.18)
Assumindo ainda que K # 0, podemos reescalar ¥ = |K|'?r. Além disso,

k = K/|K| correspondendo entdao a k = +1. Ademais, redefinindo S(t) por a(t) =
S(t)/|K|"?. No caso em que se considera K = 0, temos simplesmente que a(t) =
S(t) ek =K.

Deste modo, finalmente obtemos o elemento de linha da métrica Friedmann-

Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) em sua forma usual,

d 2
ds? = fdi? = a*(1) | 5 Tk _ 2 (d6? + sin®0dg?) | (2.19)
— kr
onde os valores de £ = —1, 0 e 1 depende se a parte espacial da métrica pos-

sui curvatura negativa (hiperbdlica), zero (plana) ou positiva (esférica), respectiva-
mente. Vale notar que, as coordenadas que aparecem na métrica acima , (r,0, ¢),

sao comoveis e que a(t) é o fator de escalar.



2.3 Dinamica do Universo

2.3.1 Equacoes de movimento

De acordo com a métrica desenvolvida na secao e assumindo que a TRG ¢
responsavel por descrever toda a dinamica do Universo, podemos determinar as
equagcoes de movimento.

As Equagbes de Campo de Einstein (ECE) sao:

1 87
G/“, = ij — Eg,u,l/R = 7 T/’«V’ (220)

onde G, ¢ o chamado tensor de Einstein que ¢ definido em termos do tensor de Ricci,
R, e escalar de Ricci, R. Enquanto o lado esquerdo das ECE leva informacao da
geometria do espaco-tempo através do tensor de Einstein, o lado direito dita como o
contetido matéria-energia curva o espago-tempo através do tensor momento-energia,
T,,. G ¢ a constante gravitacional de Newton.

Uma vez que queremos resolver as ECE, precisa-se de um modelo que descreva
o tensor momento-energia para o conteiido material do Universo. Por simplicidade,

idealiza-se um fluido perfeito:

T = (p + /WU — pgpu, (2.21)

onde p e p representam a densidade propria e a pressao do fluido, respectivamente.
Note também que a densidade e a pressao sao fungoes apenas do tempo cdsmico
para que sejam consistente com o PC.

Deste modo, resolvendo as ECE utilizando a métrica FLRW juntamente com a
descricao do conteido material dada em podemos obter apenas duas equagoes

independentes, as quais sao chamadas de equagoes de Friedmann:

G-y e
aft) _ _4nG (p(t) + @) _ (2.23)

A conservagao de energia pode ser obtida eliminando @ nas equacoes acima ,
ou ainda, de forma direta, exigindo que a derivada covariante do tensor momento-

energia seja zero, de todo modo temos como resultado:



p=-3(p+ %) @ (2.24)

a

Assim, chagamos a um sistema de equagoes onde existem mais varidveis do que
equagoes independentes. Com isso, recorre-se a uma relacao entre a pressao e a
densidade de energia conhecida por equacao de estado, que em muitos casos de

interesse cosmologico é uma simples relagao linear entre essas quantidades:

p = wpc?, (2.25)
onde w é chamado de parametro da equacgao de estado. Finalmente, é possivel
resolver o sistema de equacgoes e obter uma solucao para a densidade da formaﬂ:

p o a(t) 30+, (2.26)

Assumindo ainda que as componentes constituintes do Universo sao independentes

entre si, teremos uma solucao do tipo [2.26| para cada componente.

2.3.2 Parametros cosmoloégicos

Podemos definir os seguintes parametros cosmologicos através das equagoes de Fri-

edmann:
H = g (parametro de Hubble)
Qn, = 87;% (parametro de densidade da matéria)
Q, = S;TSET (parametro de densidade da radiagao)
Q. = 11—, —Q, — Q4 (parametro de densidade da curvatura)
q = —Z—Z (parametro de desaceleracao)

onde (2, representa o parametro de densidade para uma componente exotica que é
creditada a promover a expansao acelerada no Universo recenteﬂ
Considerando as defini¢oes acima , podemos reescrever a equacao de Friedmann

COIMo:

3 Assumimos que o parametro da equacio de estado nio tem dependéncia com o tempo.
4Ver secdo para mais detalhes sobre a expansao acelerada e esta componente exética.
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H? Q.
— =0, +Q,+Q —. 2.2
Hg + 4+ Q5 + 20 (2.27)

Definimos a densidade critica do Universo, p., como sendo:

3H?

pe=g o~ 1.88R%107% g cm ™2, (2.28)

a densidade necessaria para que a geometria do Universo seja plana. Sendo assim,
quando a densidade total for maior do que a densidade critica, temos uma geometria
esférica, caso a densidade total seja inferior a densidade critica teremos uma geome-
tria hiperbdlica. Portanto, basta ter informacao do contetiido material-energético do
Universo que, como consequéncia, teremos informagao da geometria do mesmo. Este
fato ilustra uma das consequéncias mais importantes da TRG, que a matéria-energia
diz como a geometria deve se comporta.

O parametro de densidade é definido da forma €2; = p;/p., onde i representa cada
componente do fluido. Utilizando resultados da termodinamica que nos diz que a
equagao de estado da radiagdo assume w, = 1/3, enquanto que no caso da matéria
nao-relativistica vale w,, = 0, temos que a solucao para essas componentes

tomam a forma;

pr(t) = proa (1), (2.29)
pm(t) = pmo a(1), (2.30)

além disso, podemos ter que uma componente exotica seja uma constante, conhecida

como constante cosmoldgica, que possui a equacao de estado: py = —pac?. Assim,
wy = —1 na solugao [2.26] teremos:

pA = constante. (2.31)

Podemos reescrever a equacao de Friedmann utilizando as expressoes acima mais
a relacdo entre redshift e o fator de escala (derivada na subsegao m ). Assim,

teremos:

H(2) = Hopf Qo1+ 2)% + Quuo(L+ 28 + Qo1+ 2)4 + Q. (2.32)
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2.4 A expansao do Universo

2.4.1 Lei de Hubble

Atualmente, é consenso entre os cosmologos que o Universo estd em expansao. No
entanto, no inicio do século XX a crenga predominante era de que o Universo seria
descrito por um modelo estacionario. Sendo assim, era esperado que ao observarem
movimentos de galaxias, estas estariam distribuidas aleatoriamente, ou seja, ao ob-
servarem suas linhas espectrais perceberiam tanto um desvio para o vermelho (do
inglés redshift ), correspondendo a um afastamento, quanto um desvio para o azul
(do inglés blueshift ), correspondendo a uma aproximagcao, de modo randdmico.
Porém o que foi observado por Vesto Slipher em 1912 [I0], e posteriormente
confirmado por Edwin Hubble em 1929 [I1], é que as galéxias estao sistematicamente
se afastando. Hubble ao analisar espectros de galaxias das quais se conhecia suas
distancias, percebeu que as velocidades de recessao, v, das galaxias aumentavam

linearmente com a distancia, r, seguindo a relagao,

v=H(t)r, (2.33)

onde H(t) é chamado de pardametro de Hubble que para o tempo atual, H(ty) = Hy
¢ conhecido como constante de Hubble. A equacao recebe o nome de lei de
Hubble. Esta equacao é valida para qualquer distancia, e consequentemente para
qualquer velocidade. Deste modo, a expressao [2.33| nos permite definir uma escala
caracteristica, a partir da qual qualquer objeto esta recedendo mais rapido que a
luz, tal distancia limite é referido por raio de Hubble.

Na realidade, a relagao que Hubble obteve é um caso limite da lei mais geral
descrita acima. Neste caso, Hubble munido de dados de redshift e distancia de
galdxias, (ver Fig. 2.2)), foi capaz de fazer um ajuste linear obtendo a constante de

proporcionalidade, Hy, através da relacao,

cz = Hyr, (2.34)

onde ¢ é a velocidade da luz. Este caso limite da lei de Hubble é véalido somente
para baixos redshift z < 1.

Assim, conclui-se que, as galaxias estao de fato se afastando de nds, caracteri-
zando, portanto, o Universo em expansao. A principio, pode parecer que a expansao
estaria acontecendo em torno de nés, conferindo, desta forma, um ponto privilegi-

ado, e como consequéncia a violagao do PC. No entanto, este nao é o caso, ja que

12



+1000KM |-

500KM

VELOCITY

DISTANCE
0 DY PARSECS 2210® PARSECS

Figura 2.2: Relagao Velocidade-distancia para nebulosas extragalacticas encontrada
por Hubble [11].

a lei de Hubble é invariante sob transformagoes que mudem a origem do sistema de
coordenadas. Em outras palavras, outro observador em outra galaxia veria o mesmo
efeito de afastamento das galdxias vizinhas da sua galdxia hospedeira. Desta forma,

todos os pontos sao equivalentes e o PC é assegurado.

2.4.2 Desvio para o vermelho cosmolégico

De posse da métrica derivada na seccao [2.2) sabemos como calcular o intervalo
espaco-temporal entre dois eventos no espaco-tempo. Assim, consideremos o evento
emissdo de um féton, por um galdxia situada nas coordenadas (7,6, ¢) num tempo
de emissao t, e a observacao do mesmo na posigao (0, 6, ¢) num tempo de observacao
to, apés um tempo decorrido. Considerando que o raio de luz viaja radiamente em
geodésica nula, portanto, ds? = 0 e d2 = 0, onde d? = db? + sin?0d¢. Assim,

podemos escrever a relagao:

/ % - / \/1d——T =J), (2.35)

onde f(r) é dado por:

sin Y (Vkr)/Vk se k=1,
fr)=1qr se k=0, (2.36)

sinh=r(\/Ik|r)/+/|k| se k= —1.

Considerando duas emissoes de fétons consecutivas por esta galaxia, nos instantes
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t. e t. + At, e que a observacao desses fétons ocorrem nos tempos ty e tg + Atp.
Desta forma, a equacao fornece:

to to+Ato
/ cdt _ / cdt. (2.37)
te a(t) tet+Ate a(t)

A equacao logo acima pode ser manipulada para que nos forneca:

/tOJrAtO cdt B /t”Ate cdt (2.39)
to a(t) )., a(t)’ '

notando ainda que o intervalo entre as duas frentes de onda emitidas e observadas
consecutivamente é muito pequeno comparado ao tempo de Hubble. Deste modo, o

fator de escala nao sofre variagoes consideraveis, por isto obtemos:

Aty At
) = ai) (2.39)

Além disso, o comprimento de onda proprio da fonte, \, = cAt,, e o recebido,

Ao = cAty, nos permite escrever:

)\0 Ato CL(t0>
|4 =20 Bh 2.4
: A At.  alt.)’ (240)

onde z denota o desvio Doppler para o vermelho (redshift) quando z > 0, enquanto

que para z < 0 indica o desvio Doppler para o azul (blueshift).

2.5 Distancias

Em astronomia, uma questao que sempre preocupou os astronomos ¢ como medir
distancias de objetos astronomicos. Assim, muitas técnicas foram desenvolvidas
a fim de fazer a leitura dessas distancias. Criou-se, entao, o conceito de escada
cosmica de distancia, ( do inglés cosmic distance ladder) que é uma sucessao de
métodos a partir dos quais as distancias astronomicas sao inferidas [12].Tais objetos
astronomicos passam a ter forte dependéncia com a geometria do Universo a medida
que z aumenta.

Neste contexto, podemos definir a distancia Fisica ou prépria a partir da métrica
FLRW:
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d, a(t)f(r), (2.41)

L
0 =alt) [ s -
onde d, corresponde & distancia entre dois pontos na hipersuperficie tipo-espago.
Como podemos ver na expressao acima, d, depende da geometria e da dinamica do
Universo. Assim, depende do modelo cosmolégico adotado. Além disso, d, nao é
observavel.

Podemos definir outros tipos de distancias que tem conexao direta com ob-
servaveis. No contexto cosmoldgico, a distancia de luminosidade tal como a distancia
de diametro angular tem papéis importantes.

A distancia de luminosidade, dy, serd definida em termos da relacao entre fluxo

e luminosidade. Podemos definir o fluxo como:

L

-z (2.42)
4rd?

Sabemos que luminosidade é definida por L = AE/At. Assim, queremos com-
parar a luminosidade intrinsica, L, com a luminosidade observada na Terra, Lyeyrq.

Percebendo que a variagao de energia do féton, devido a expansao do Universo, é

1

escrita como: hvgps/hem = (1 + 2)~! e a diferenga de tempo entre a emissao e ob-

Aty __
Ate

na superficie no tempo de observagao (ty) sera: A = 4wa®(to)f(r). Finalmente, o

servacao 6: 1+ 2. Portanto, Lyeq = L/(1+2)?. Notando que, a drea centrada

fluxo seré:

L
F= dmca(to) f(r)2(1+ 2)?’

(2.43)

que, ao compararmos com sua definicao, notamos que a distancia de luminosidade

toma a forma:

dr, =a(t) f(r) (14 2) . (2.44)

A distancia de diametro angular, dy4, estd relacionada a dimensao fisica, [, do
objeto observado e com a distancia angular, 66. Considerando que a distancia

angular 00 < 1, podemos escrever esta relagao como:

dy=— . (2.45)
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A dimensao fisica do objeto pode ser obtida através da métrica FLRW. Conside-
rando que este objeto esta perpendicular a linha de visada do observador, de modo
que r = ¢ = constante e que os fétons seguem geodésicas nulas, resulta, portanto,

e1n:

I =al(te) f(r) 0. (2.46)

Substituindo em obtemos,

)
1+ 2

da (2.47)

Como percebe-se, em geral, estas definicoes de distancias nao coincidem. No
entanto, para objetos proximos, ou equivalentemente, para baixos redshifts, essas
distancias sdo assintoticamente iguais [I3]. Outra relagao relevante neste contexto

¢ a chamada relagao de dualidade:

dr

T (2.48)

dy =
Desvios significativos da relacao acima implicaria em evidéncias para nova fisica.
Como por exemplo, modelos nos quais fétons nao viajam em uma unica geodésica

nula. Atualmente, a relacao de dualidade vem sendo posta a teste, como nas re-

feréncias [14, [15].

2.6 Radiagao Césmica de Fundo em Micro-ondas

A radiagdo césmica de Fundo em Micro-ondas (RCFM) é uma radiagao eletro-
magnética gerada no Universo antigo, mas que ainda estd presente nos dias atuais e
que pode ser detectada na faixa de micro-ondas do espectro eletromagnético. O Uni-
verso primordial era permeado por tal radiacao em equilibrio térmico com a matéria.
Devido a expansao do universo a densidade de energia para a radiacao decai com

4

o tempo de acordo com p, x a~*, enquanto que a densidade de energia da matéria

evolui com o tempo da forma p,, o a3

Como consequéncia, existe uma fase na
histéria césmica onde essas taxas de densidade de energia sao iguais e a partir desse
momento a densidade de energia da matéria passa a ser dominante. Este instante é
chamado de equiparticao entre radiagao e matéria. Isto ocorreu quando o Universo
possufa T~ 6 x 103K (t ~ 3 x 10%anos).

A medida que o Universo continua a se expandir, os fétons, que sao responsaveis
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Figura 2.3: Espectro da RCFM. As caixas sao pontos medidos pelo COBE e a curva
é o melhor ajuste para o espectro de corpo negro [16].

pela manutencao do acoplamento matéria-radiacao, ficam menos energéticos, per-
mitindo, assim, que nicleos capture elétrons para formacao de hidrogénio. Deste
modo, temos que barions ionizados passam a ser neutros. A esta época da-se o
nome de recombinagao. Como a distribuicao de energia dos fétons nao é uniforme,
isto implica que esta transicao de Universo ionizado para neutro nao ¢ instantanea,
levando um tempo aproximadamente de 7 x 10*anos.

De acordo com [I7], é possivel quantificar esta igualdade em termos nimericos:
como o instante de tempo para o qual o nimero de densidade de ions é igual ao
nimero de densidade de atomos neutros. Outra fase relevante neste contexto é
chamada de desacoplamento, que é definido como sendo o instante de tempo em
que a taxa de espalhamento dos fétons por elétrons é menor do que a taxa de
expansao do Universo. Por ultimo, defini-se como ultima superficie de espalhamento
o instante de tempo em que os fétons sofrem seu ultimo espalhamento pelos elétrons.
A partir deste momento, o Universo fica transparente e os fétons podem viajar
livremente, dando origem, portanto, a RCFM . Além disso, a matéria fica livre
para aglomerar-se devido ao colapso gravitacional, dando origem as estruturas como
galéxias, aglomerados, planetas, etc.

Devido ao fato desta radiacao estar termalizada é esperado que o espectro de
energia da RCFM seja da forma planckiana. Em outras palavras, a distribuicao de
energia por fétons deve ser igual a distribui¢ao de energia de um corpo negro. De
fato, foi lancado em 1989, o experimento Far InfraRed Absolute Spectrophotome-
ter (FIRAS) abordo do satélite COsmic Background Explorer (COBE) da NASA
que verificou, com grande acuracia, que o espectro de frequéncia deve ter a forma
esperada, como mostra a figura [2.3) com uma temperatura de 7' = 2.73 & 0.06 K

em suas medidas preliminares [16], depois confirmado em [I§] com temperatura de
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Figura 2.4: O painel de cima, representa o espectro de poténcia da temperatura da
RCFM realizado pela colaboragao Planck. Os pontos em azul representam os dados
enquanto que a curva em vermelho representa o melhor ajuste frente aos dados. O
painel abaixo, representa o resido em relagdo ao modelo utilizado para o ajuste [19)]

T =2.728 +£0.004K.

Um resumo das contribuigoes do satélite COBE pode ser encontrado na Ref.
[20]. Dentre estas contribuigoes, se destacam a primeira detegao de anisotropias
intrinsicas na RCFM medidas pelo instrumento Differential Microwave Radiometer
(DMR) abordo do COBE e um dipolo cinemético creditado ao nosso movimento em
relacao ao sistema de referéncia no qual a RCFM é isotropica. Subsequente, foram
langados os experimentos BOOMeranG [21], CBI [22], WMAP[23] e Planck [19] com
o proposito de estudar a RCFM.

Propriedades estatisticas das flutuacoes de temperatura podem ser obtidas
através da funcdo de correlacao entre dois pontos C(#), fazendo-se uma média so-
bre todas escalas angulares. No entanto, devido a limitacoes na resolucao angular
das observacoes ¢é preferivel expandir as anisotropias de temperatura em termos de

harmonicos esféricos, de acordo com:

+l

0T (0,9)
e SN amYim(6,9) (2.49)

=0 m=—1

onde Y}, (0, ¢) corresponde a harmonicos esféricos, e os coeficientes aj, sdo consi-
derados independentes entre si. O momento m representa a orientacao angular das
flutuacoes, enquanto que o multipolo ¢ esta associado a escala angular.

Assim, podemos escrever o espectro de poténcia, Cy, no espago de Fourier em

termos dos multipolos /,
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e finalmente confrontar predicoes tedricas com as observagoes. Tal como apresentado
na figura [2.4]

A RCFM foi pela primeira vez observada em 1965 por Arno Penzias e Robert
Wilson em Bell Telephone Laboratories, New Jersey. Na realidade, ambos estavam
preocupados com o ruido que sua antena nao deixava de detectar nao importasse o
que fizessem para a remocao do mesmo. Ao mesmo tempo, outro grupo de cientistas
liderado por Robert Dicke estavam elaborando um experimento para deteccao da
RCFM, que havia sido prevista, em 1948 por Ralph Alpherin. Assim, Dicke e seus
colaboradores, Peebles, Roll, e Wilkinson imediatamente perceberam que a RCFM
havia sido descoberta.

Do fato de observamos o espectro de radiacao de corpo negro aliado com a
uniformidade da RCFM, uma vez que é removido o dipolo cinematico, temos um

suporte importante ao modelo cosmoldgico padrao.

2.7 Nucleossintese primordial

A nucleossintese primordial é o estudo da sintese de elementos leves que ocorreu no
Universo primordial. Elementos mais pesados sé foram sintetizado mais tarde por
estrelas e processos astrofisicos tais como supernovas. Em ¢ ~ 10%s (T ~ 10 MeV)
o Universo era permeado por um plasma denso e quente onde as particulas que o
formava, elétrons, protons, néutrons, neutrinos, fétons, e suas correspondentes anti-
particulas encontravam-se em equilibrio térmico. Esse equilibrio era mantido via

interacao nucleares fracas e eletromagnéticas através das reagoes:

n+ve Sp+te (2.51)
n+et Sp+v; (2.52)
nsSp+ée+ v (2.53)

Entretanto, a partir de t ~ 1s (T =~ 1MeV) as taxas das interagao fracas nao sao
capazes de manter o equilibrio, como consequéncia ha o desacoplamento dos neu-
trinos e suas anti-particulas. A partir deste instante, da-se inicio a nucleossintese
primordial, que é independente das propriedades do Universo antes do primeiro se-

gundo. No entanto, devido as altas energias dos fétons o Deutério (D) ainda nao
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Figura 2.5: Abundancias de elementos leves sintetizado no Universo primordial em
funcao da densidade de matéria barionica (acima) e densidade numérica de barios
relativo aos f6tons (abaizo). O contorno das curvas representam a regiao de 95% do
nivel de confianga das previsoes de cada abundancia. As caixas pontilhadas mostram
os vinculos observacionais impostos nas abundancias. Figura retirada de [13]

podia ser formado, pois era foto-dissociado. Somente quando a temperatura atingiu
t ~ 100s (T =~ 0,1MeV) é que a taxa de foto-dissociagao do deutério era suficiente-
mente pequena para que quantidades significativas de deutério fossem produzidas,
possibilitando também a producao 3He,4Hee, 7L:.

A figura mostra as abundancias desses elementos em funcao da densidade
barionica para o caso das previsoes tal como para observacoes as quais impoem

vinculos sobre a densidade de matéria barionica:

0.021 < Q, h* < 0.025 . (2.54)

2.8 O Conteudo escuro do Universo

No final dos anos de 1990, usando dados de SNe, dois grupos de pesquisa ( The Super-
nova Cosmology Project; High-Z Supernova Search Team), de forma independente,
chegaram a conclusao de que o Universo esta atualmente expandindo de forma ace-
lerada [24), 25]. No cendrio da TRG, é possivel dar conta desta expansao acelerada
recente introduzindo um novo termo no lado direito das ECE de modo que este seja
um fluido exdtico com pressao negativa. Este conteido exético é conhecido como
energia escura, que compoe a maior parte da densidade do Universo com aproxi-

madamente 70%. Outra forma de interpretar os resultados das SNe consiste em
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modificar o lado esquerdo das ECE levando a extensoes da TRG.

Outra componente escura que conhecemos é a chamada matéria escura. Em 1933,
Fritz Zwicky mediu as velocidades peculiares das galaxias pertencente ao aglomerado
Coma, e percebeu que a velocidade de dispersao ao longo da linha de visada era muito
alta para ser produzida somente pela interagao gravitacional que a matéria luminosa
fornecia [20]. Assim, ele concluiu que era preciso outro contribuinte para o potencial
gravitacional, além da matéria luminosa, para ser capaz de produzir a velocidade
de dispersao observada. Outras evidéncias para matéria escura sao encontradas nas
curvas de rotacao de galaxias, onde a velocidade de rotacao das estrelas em torno do
centro da galdxia nao decaem como o esperado, como pode ser visto nos trabalhos
pioneiros de Vera Rubin [27, 28]. Esta componente corresponde a aproximadamente
24% do contetdo do Universo.

Uma das possibilidades para energia escura é a constante cosmoldgica, A. Esta
constante havia sido introduzida por Einstein em 1917 em suas equagoes de campo,
porém com uma interpretacao geométrica, com o objetivo de obter uma solugao para
o Universo estatico. No entanto, apds a descoberta de Hubble, que o Universo esta
em expansao, FEinstein viria a se arrepender por ter introduzido tal constante. Além
disso, A. Eddington mostrou definitivamente que o Universo estatico de Einstein era
instéavel quando submetido a pequenas perturbagoes [29].

No que concerne a matéria escura, percebe-se que ela deve ser composta por
particulas que nao acoplam com fétons. Um bom candidato a matéria escura se-
ria os neutrinos, portanto, particulas relativistica. Isto leva a hipdtese conhecida
por matéria escura quente ( do inglés Hot Dark Matter (HDM) ). Entretanto, esta
hipdtese é inconsistente com o cenéario padrao de formacao de estrutura, onde estru-
turas pequenas formam-se antes das maiores. O que nos leva a hipétese da matéria
escura fria (do inglés Cold Dark Matter (CDM)), ou seja, particulas nao-relativistica,
permitindo, assim, a formacao de galaxias na era dominada pela matéria. Final-
mente, modelos cosmoldgicos que assumem A como causa da expansao acelerada

recente e matéria escura nao-relativistica, sao nomeados por ACDM.
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Capitulo 3

Testes observacionais da isotropia

cosmologica

Neste capitulo, revisaremos os principais aspectos dos testes da isotropia cos-
moldgica, onde temos como observaveis: Radiacao Césmica de Fundo em Micro-
ondas (RCFM), tracadores da Estrutura em Grande Escala (EGE), indicadores de
distancias cosmoldgicas. Deste modo, fornecendo as bases observacionais para o

Principio Cosmoldgicos (PC) e como consequéncia ao Modelo Cosmoldgico Padrao

(MCP).

3.1 Base observacional e teérica para o Principio

cosmoldgico

No capitulo anterior, motivamos o PC através da ideia, que é bem razoavel, de que
nao estamos num local privilegiado no Universo, isto é, em termos de orientacao e
posicao. Isso nos leva aos fundamentos do PC, que sao: isotropia e homogeneidade.
Assim, tem-se como hipdtese, a nao existéncia de tal localizagao privilegiada. Essa
ideia compoe o chamado Principio Copernicano. Portanto, o PC pode ser pensado de
outra maneira: verificando a isotropia em torno de um ponto e assumindo o principio
copernicano, temos como consequeéncia a isotropia sobre todos os pontos, e, portanto,
a homogeniedade. Matematicamente, é possivel mostrar que uma geometria que é
isotrépica em torno de dois pontos quaisquer sera também isotrépica em qualquer
outro ponto, levando, como consequéncia, a homogeneidade desta geometria [30].
Vale notar que o caso contrario nao precisa ser verdadeiro, ou seja, uma geometria
homogénea nao implica, necessariamente, em isotropia.

A fim de testar a hipdtese da isotropia cosmoldgica, devemos primeiro definir
quais observaveis sao necessarios e suficientes para que implique na isotropia do

espago-tempo. De acordo com [I] a distribuicdo de matéria deve ser tal que as
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seguintes quantidades sejam compativeis com a hipotese da isotropia para que a
geometria do espaco-tempo também o seja. Estas quantidades observaveis sao:
distancias angulares; numero de contagem; fluxo de velocidades; lentes gravitaci-
onais. Assim, tem-se a isotropia da geometria assegurada caso esses observaveis
sejam compativeis com a hipdtese da isotropia. E interessante notar que a RCFM
sozinha nao implica na isotropia do espago-tempo. Isto ocorre pois em principio a
matéria poderia ser anisotrépica, assim, é preciso hipoteses além para que a isotro-
pia da geometria seja assegurada, como por exemplo a isotropia de uma quantidade
minima de matéria que juntamente com a isotropia da RCFM leve a isotropia da
geometria. Ou ainda assumindo o principio copernicano, que além de assegurar a
isotropia da geometria também leva a homogeniedade da mesma.

Assim, as flutuacoes da temperatura da RCFM, como veremos adiante, sao
isotrépicas até ~ 1075 juntamente com a isotropia da distribuigao de matéria (que
sao mais modesta quanto a precisao) dao suporte a hipétese da isotropia cosmolégica
da geometria do espago-tempo em torno de um tnico observador fundamental (OF).
Entretanto, desvios quanto a isotropia tanto da RCFM quanto da distribuicao de
matéria vem sendo reportadas na literatura, o que também motiva estudos nesta

area. Isto sera assuntos das proximas segoes.

3.2 RCFM como sonda da isotropia cosmoldégica

3.2.1 Dipolo da RCFM

Como foi mostrado no capitulo anterior, a RCFM possui o espectro de poténcia
da forma de corpo negro. Num referencial que estd em repouso com relagao a essa
radiagdo, se mede a temperatura média dada por Ty = 2.72548 + 0.00057 [31],
enquanto que, num referencial que se move com velocidade 8 = v/c em relagdo ao

referencial em repouso, se mede a temperatura de acordo com[32]:

(-

7o) =Ty 1— Bcosh’

(3.1)

onde # representa a direcao do vetor velocidade. Podemos realizar uma expansao

multipolar, na expressao acima, caso 3 < 1. Assim, obtemos [33]

T(0) ~T, (1 + Beos(6) + %2005(29) + 0(53)) : (3.2)

Devido ao efeito Doppler, a temperatura depende da velocidade do observador
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Figura 3.1: Dipolo na temperatura da RCFM medido pelo satélite COBE para o
levatamento completo de 4 anos.

em relacao ao referencial de repouso. Esse efeito é contabilizado, em primeira ordem,
no termo dipolar da expansao acima que por fim gera uma anisotropia da ordem
% ~ 1073 [34]. A figura mostra o efeito dipolar na temperatura da RCFM.
Além disso, o nosso movimento local também afeta as flutuagoes de temperatura em
ordens multipolares maiores, onde as flutuacoes de temperatura sao da ordem de
107°, através de feitos de modulacao e aberracoes, como foi mostrado pela primeira
vez em [35].

Sendo assim, por meio deste efeito dipolar na RCFM é possivel medir a velocidade
e a diregao do nosso movimento em relacao ao sistema de referéncia para o qual a
RCFM ¢ isotrépica. Isto é feito através do mapa de dipolo: localizando a diregao
onde se tem a maxima amplitude deste sinal anisotropico, obtendo, portanto, a
direcao (1,b) = (263.99 £ 0.14,48 + 0.03) com velocidade peculiar do sistema solar
em relagao ao referencial de repouso da RCFM dado por v, = 369 + 0.9km/s [35],
onde se usou a temperatura do monopolo da RCFM: 2.725K determinada em [36].

Por outro lado, tem surgido hipdteses na literatura que investigam possiveis
origens nao cinematicas para o termo dipolar, pelo menos em parte. Como efeitos
de secunda ordem com origem primordial [37], ou relacionado a uma geometria que

violaria o PC, favorecendo um ponto préximo ao centro de um vazio (do inglés void)

[38].

3.2.2 Anomalias na RCFM

Apesar do MCP ser o modelo que descreve os dados de maneira mais satisfatéria,
ou seja, esse ¢ o modelo que melhor se ajusta aos dados observacionais, ainda existe
certos aspectos a serem investigados. O mais problematico sao as componentes
escuras, por nao terem motivacao fisica satisfatoria. Por esses motivos, se busca
alternativas para explicar os dados observacionais de forma mais contundente, sem
talvez uma componente escura responsavel pela aceleracao recente do Universo.

No hall dos desafios enfrentado pelo MCP, aparece o que se conhece na literatura
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como anomalias na RCFM. Essas sao ditas anomalas por nao estarem de acordo com
os pressupostos do modelo de concordénciaﬂ Dentre essas anomalias existem aquelas
que desafiam a hipdtese de isotropia estatistica. Deste modo, apresentaremos nesta
secao alguns desses problemas e as possiveis solugoes que vem sendo reportadas na

literatura. Para uma revisao detalhada e recente acerca destas anomalias ver [2].

Auséncia de correlagao em grandes escalas angulares: Embora o satélite COBE ja
havia observado a baixa correlacao entre dois pontos com os dados do quarto ano
desse levantamento [39], s6 a partir da confirmacao desse resultado pelos dados do
WMAP ¢é que a comunidade mostrou-se mais interessada por este fato. Recente-
mente, a colaboracao Planck também confirmou tal falta de correlacao em grandes
escalas angulares, 6 > 60° , como pode ser verificado na figura (3.2

A fim de quantificar a significancia estatistica, foi proposto o seguinte estimador
[40]:

o
Sija = / [C(0)) d(cosh) (3.3)
—1
onde p = cosf = 1/2. Tanto a forma funcional dessa estatistica quanto o limite
superior foram introduzidos ad hoc e a posteriori para que seja compativel com o a
funcao de correlagao de dois pontos, C'(#). Outros autores usando diferentes técnicas
também confirmaram a falta de correlagao em grandes escalas angulares[41] [42]. Os
autores da Ref.[42] mostraram que para mapas reconstruidos a partir dos dados
observacionais, o cdlculo da funcao de correlacao de dois pontos, pelos menos um
dos pontos pertence a uma regiao onde hé contaminagao pela galaxia. Sendo assim,
o processo de remogao dos contaminantes via uso de méscara (do inglés masking)
resulta num aumento significativo da falta de correlacao, levando a violagao da
isotropia estatistica. J4 na Ref. [41], além confirmar a falta de correlagao, também
mostraram que essa, pode ser aliviada quando desprezada a termo quadrupolar, Cs,
que possui um valor anormalmente baixo. No entanto, ainda existe uma tensao
moderada entre simulagoes produzidas baseada no AC DM e o caso em que se retira
o termo quadriopolar anomalo.

A Ref. [44] aponta que os baixos multipolos hamonicos podem ser reconstruidos
com precisao através dos dados. Ademais, a funcao de correlagao em grande angular
pode ser computada por meio dessa reconstrucao. Por fim, uma anélise Bayesiana
dessa fungao de correlagao em grande escala mostra que os dados nao sao capazes
de excluir o modelo cosmoldgico padrao. Assim, esses autores afirmam que ou

hé possibilidade de violagao tal como apresentado em [42], ou que esse resultado

Modelo de concordancia é um sinénimo para MCP muito utilizado na literatura.
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Figura 3.2: Funcao de correlacao entre dois pontos para o mapa de temperatura
observado pelo satélite Planck. Claramente, é possivel notar a falta de correlagao
para escala a partir de 60°. A Linha solidada de cor preta representa a média de
simulacoes sob hipotese do modelo de concordancia, as linhas coloridas representam
diferentes méscaras aplicada ao mapa de dados, enquanto que as regioes em cinza
representam a regiao de confianga para 68% e 95% [43].

¢ devido a escolha a posteriori do estimador que superestima a significancia da
discrepancia.

Ainda, outra maneira de atacar este problema é em termos de fisica primordial.
Acredita-se que o Universo primordial passou por uma fase de crescimento expo-
nencial para o qual damos o nome de inflagao [45]. Neste contexto, é possivel obter
um espectro de poténcia primordial descrito por uma lei de poténcia. Esta lei de
poténcia pode ser considera como parte integrante do MCP. Deste modo, outros
modelos podem ser explorado a fim de explicar a falta de poténcia observada no
espectro de poténcia de RCFM. Esses outros modelos levam a diferentes parame-
trizagoes do espectro de poténcia primordial. Sendo assim, é possivel a luz de dados
observacionais comparar tais modelos. Recentemente, os autores de [46], usando
uma andlise estatistica Baysiana, puderam descartar com forte evidéncia modelos
inflacionario que preveem espectros de poténcias primordial que destoa do modelo
de concordancia minimo. Assim, concluiram, que a falta de correlacdo em grandes
escalas nao pode ser explicada dessa forma. Em resumo, a falta de correlagao ainda

continua um problema a ser resolvido.

Alinhamento entre os baixos multipolos da RCFM: Essa anomalia levaria, clara-
mente, a uma direcao privilegiada, violando a isotropia estatistica, pois essa traz
como consequéncia a invariancia sob transformacoes de rotagoes arbitrarias no céu.
Em outras palavras, o modelo cosmolégico padrao prevé que a orientagao e forma

dos momentos de multipolos nao estejam correlacionada.
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Além do alinhamento entre o quadrupolo e o octopolo, que caracteriza violacao
da isotropia estatistica, esses por sua vez, ja possuem caracterizaras peculiares como
baixo valor do quadrupolo, que poser obervado na figura [2.4] , e a alta planaridade
do octopolo. Essas trés anomalias (baixo valor do quadrupolo; alta planaridade no
octopolo; alinhamento entres esses multipolos) sao independentes entre si e poderiam
ser explicadas em termos de um modelo de Universo com topologia toroidal com uma
dimensao da ordem da metade da escala do horizonte, na direcao de Virgo. Contudo,
esse modelo é excluido segundo os autores de [47).

Mais recente, usando tanto os dados do sétimo e nono ano do WMAP quanto
o primeiro ano do Planck, o trabalho [48] confirmou esse alinhamento, com sig-
nificancia estatistica > 30. Além disso, esse trabalho também mostra que ha um
alinhamento adicional com a direcao do dipolo cinematico e com o plano da Ecliptica.

Alguns outros trabalhos sugerem a ideia de contaminacoes residuais para a ex-
plicacao desse alinhamento. No entanto, é curioso notar que essa anomalia persiste
mesmo apoés ter sido testada com diferentes procedimentos e sisteméaticos por dife-
rentes colaboracoes, por exemplo, WMAP e Planck.

Alternativamente, existe trabalhos voltado para a explicacao desse alinhamento
através do pressuposto de anisotropia intrinsica do espago-tempo. Os autores da
Ref. [49] mostraram que um espectro de poténcia primordial num espago-tempo
como esse, teria como consequéncia natural o alinhamento entre o quadripolo e octo-
polo. Convenientemente, essa discrepancia da isotropia estatistica so seria percetivel
para baixos multipolos. Além dessas forma de resolver, ou aliviar, tal anomalia, ha
também trabalhos que propuseram como possivel causa, a influéncia do efeito SZ,
onde tal efeito introduziria um eixo preferencial em baixo multipolos. Ja em [50],
por sua vez, os autores estudaram a hipdétese de que o quadrupolo Doppler, i.e.,
a proporc¢ao do quadrupolo correspondente ao nosso movimento relativo a RCFM,
levaria a um aumento na significancia estatistica deste alinhamento, caso esse efeito
cineméatico nao fosse levado em conta. De fato, essa hipotese mostrou-se bem su-
cedida, reduzindo a significancia estatistica desse alinhamento, de forma que este
alinhamento nao seria mais um sério desafio ao MCP. Apesar de todo esforco, por
parte da comunidade cientifica, a fim de resolver tal problema, este ainda precisa

ser definitivamente esclarecido.

Mancha fria (do inglés Cold spot): Por definigao, é uma regiao no céu que apresenta
flutuacao de temperatura consideravelmente abaixo da média. Como pode ser obser-
vado na figura[3.3] Esta regiao (Cold spot), como mostrado em [52] , ¢ composta de
sub-regices de cold spot menores com a maior flutuacao dentre esses < —350uK. O

cold spot é centrado na posigao (6, ¢) = (147°,209°) em coordenas esféricas — 6 e ¢
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Figura 3.3: Cold spot nos dados do sétimo ano do levantamento WMAP. Imagens
retiradas da referéncia [51].

correspondem a colatitude e latitude, respectivamente. A primeira observacao desta
anomalia foi feita no primeiro langamento dos dados do satélite WMAP em [53] e
posteriormente confirmado por diferentes em metodologias[54-56]. Recentemente,
foi reportado, pela colaboragao Planck, com ~ 4.50 de sinal desse efeito.

Alguns estudos tem surgido na literatura para explicar, mais este desafio, que
o MPC enfrenta. Imediatamente apds a sua detecao, foram feitas investigacoes a
fim de testar a hipétese de possiveis contaminantes e sistemdaticos como causa da
discrepancia. No entanto, nenhum desses teses foram capazes de explicar satisfa-
toriamente esta flutuacao anormalmente fria, pois verificaram que a tamanho do
Cold Spot ,~ 10°, era muito grande para ser atribuido a fontes pontuais, ao mesmo
tempo que, eram muito pequeno para ser uma fonte difusa. Ademais, analises em
diferentes bandas de frequéncias, medida por instrumento distintos, mostraram os
mesmos resultados, portanto, concluindo que este sinal nao depende, de forma signi-
ficante, dos possiveis sistematicos introduzido devido a instrumentacao. Além disso,
foi concluido também que, o Cold Spot é independente das frequéncias.

Em seguida, apesar do efeito SZ poder explicar, em principio, o Cold Spot em
termos de amplitude e extensao do sinal, [57] mostraram que devido a uniformidade
deste sinal com a frequéncia o efeito SZ é descartado como explicacao viavel. Alter-
nativamente, os autores de [58] verificaram que o cold spot poderia estar relacionado
com o efeito SWI causado por um grande void de 140 Mpc em z < 1. Contudo os
autores das referéncias [59, 60] nao confirmam os achados anteriores. Recentemente,
[61] mostraram evidéncias contra a hipdtese do viod como causador do Cold Spot.

Além disso sugerem origens primordiais em favor de efeitos ao longo da linha de
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Figura 3.4: Assimetria hemisférica no Espectro de Poténcia (EP) da RCFM. A linha
sélida representa o EP obtido no hesmério norte, equanto que a linha pontilhada foi
obtido no hemisfério sul. Ja a linha tracejada reprenta o EP para todo o céu. As
regioes em cinzas representam 1 e 20 para regioes de confianca obtida de simulagoes
Gaussiana [62]

visada.

Assimetria hemisférica na RCFM: E uma anomalia encontrada ao se comparar o
espectro de poténcia da RCFM em diferentes hemisférios, portanto, levando a de-
pendéncia direcional, consequentemente a violagao da isotropia. Esta assimetria foi
encontrada, originalmente em [62, 63], ao analisarem os dados do primeiro ano do
WMAP. Podemos observé-la na figura[3.4] onde [62] encontrou este sinal assimétrico
com 95% — 99% de significancia estatistica.

Posteriormente, este sinal foi confirmado em [64H66]. Uma explica¢ao possivel
para esta anomalia seria a correlagao dela com outra anomalia presente na RCFM,
a saber, o alinhamento do quadrupolo e octapolo. Embora a referéncia [65] tenha
descartado essa possibilidade, para os dados do terceiro e quinto ano do levantamento
do WMAP, os autores da Ref. [66] mostraram que ao se remover o quadrupolo e
octapolo, para os dados do satélite Planck 2013, aumenta-se a assimetria hemisférica,
com significancia estatistica de no méximo 98.1% CL.

Alternativamente, outra metodologia usualmente encontrada na literatura é a
modulacao dipolar. A referéncia [67] usando ambas metodologias mostra que ne-
nhuma assimetria hemisférica parece estar presente, pelo menos de forma significa-
tiva, nos dados do Satélite Planck 2013 apds a remocao de anisotropia introduzidas
pelos efeito Doppler e de aberracgao.

No entanto, a colaboracao Planck 2015 reportou a amplitude desta modulacao
como sendo A = (0.065 £ 0.021) na direcao (I,b) = (230°,—17°) + 25° para o
mapa SEVEN [43]. Além disso, confirmaram os resultados de [68], onde esses infe-
rem a assimetria hemisférica através de outra ferramenta estatistica ( considerando

a variancia local dos mapas de anisotropia da temperatura) com significancia es-
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tatistica de no minimo 3.30. Desta maneira, podemos concluir, que ainda é um
problema em aberto necessitando de confirmacao, se de fato existe a violagao da

isotropia estatistica, ou é apenas uma flutuagao estatistica.

Assimetria de paridade na RCFM: Esta aparente anomalia estd relacionada com
a preferéncia por multipolos impares no Espectro de Poténcia da RCFM sobre os
multipolos pares, apesar de ser esperado que multipolos pares possuam simetria
par enquanto que multipolos impares possuam simetria impar devido a propriedade
intrinseca dos harmonicos esféricos. Os autores de [69] mostraram que esta assi-
metria de paridade é detetada com significancia estatistica no mdximo 95%, o qual
creditou possiveis concomitantes galacticos. Outros trabalhos também confirmaram
esta assimetria, mais especificamente em [68], onde ao compararem a assimetria de
paridade dos dados WMAP com simulagoes provenientes do modelo de concordancia,
foi encontrado, com p-value= 0.004, que os dados dao preferéncia a paridade impar.
Além disso, os autores também afirmam que, é provavel que a presente assimetria
esteja relacionada com outra anomalia, a saber, o baixo valor do quadrupolo. Pos-
teriormente, este sinal foi confirmado pela colaboragao Planck [43] 64]. No entanto,
ainda nao é claro se esta assimetria é uma causalidade estatistica, ou um subproduto

devido a outra anomalia, ou ainda se é uma anomalia independente.

Apesar das flutuacoes de temperatura da RCFM serem da ordem de 107°, uma
vez que é removido o dipolo cinematico, ainda ha desvios que desafiam a isotropia
estatistica, como mostrado nesta se¢ao. Desta maneira, podemos concluir que existe,
de fato, evidéncias que desafiam a isotropia estatistica, no que concerne as anomalias
da RCFM.

Observagoes cosmoldgicas de outras natureza, podem ajudar no entendimento
das anomalias na RCFM. Assim, é possivel fazer predigoes, para polarizacao da
RCFM por exemplo, supondo modelos para as anomalias encontradas e contrastar
com as observagoes. Uma nova geragao de experimentos (LiteBird, COrE e CMB-
S4) tem potencial para produzir mapas de polarizacdo mais precisos e, portanto,
por a teste tais previsdes. Outros observaveis, tais como tracadores da estrutura
em grande escala, por sua vez, devem conter sinais que podem ser correlacionado
com as anomalias da RCFM, a fim de, corroborar ou nao com essas. Além disso,
sistematicos e contaminantes precisam ser melhor compreendidos, para que nao nos

leve a equivocos.
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3.3 A estrutura em grande escala do Universo

3.3.1 Campo de velocidade como sonda para distribuicao de
matéria

A estrutura em grande escala (EGE) do Universo é uma estrutura que é formada
por aglomeracao de matéria que cresce com o passar do tempo. Tal aglomeracao é
devido a interagao gravitacional, que em grande escala é dominante sobre as outras
interagoes fundamentais, pois como se sabe, as interacgoes fortes e fracas sao de
curto alcance e apesar da interacao eletromagnética ser de alcance infinito, como a
gravitacional, o Universo em grande escala é neutro.

A formagao da EGE é entendida através de teoria de perturbagdes num plano de
fundo uniforme, tal qual, descrito pela métrica FLRW. Do ponto de vista fisico, es-
tas estruturas foram semeadas por flutuagoes quanticas que ocorreram na densidade
de energia do inflaton (particula associada ao campo responsavel pela expansao ex-
ponencial que ocorrera no Universo primordial) quando o Universo ainda era muito
jovem. Por sua vez, estas particula decairam em radiacao e matéria que levaram
consigo a assinatura dessas flutuacoes quanticas, que através dos potencias gravita-
cionais foram amplificada até os dias atuais.

Deste modo, ¢é razoavel esperar que exista alguma correlagao entre o campo
de velocidade na distribuicao de matéria com o campo de densidade, descrito pela
contraste da matéria (6 = (p — p)/p). E importante frisar que, esta abordagem
de teoria de perturbacao linear s6 é valida no regime em que a condicao § < 1 é
satisfeita. Desta maneira, necessitando de simulagoes de N-corpos para descrever a
presente distribuicao, altamente nao linear, da aglomeracao de matéria.

Atualmente, no MCP, o crescimento da densidade de perturbacao causado pelas
instabilidades gravitacionais levam ao campo de velocidades césmicas ( do inglés
cosmic flow field). No regime linear, (isto é, § < 1) o contraste de densidade da

matéria e o campo de velocidades da EGE estao relacionado através de [70]:

o(r) = Hof () / 5(r')‘r;r,dr’, (3.4)

4 r—r'3

onde r ¢é a escala comével, d(r) é o contraste de densidade da matéria, f(£2,) taxa
de crescimento e v é o index de crescimento, que no caso do modelo ACDM é
constante: v = 6/11.

No que diz respeito a densidade de matéria no Universo, esta é dominada pela
fracao escura, pois como vimos, esta representa ~ 27% enquanto que a matéria

barionica ao todo sé contabiliza &~ 5%. Sendo assim, o contraste de matéria é
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dominado pela matéria escura (i.e. § = dqqmm). No entanto, ndo conseguimos detectar
a matéria escura diretamente. Assim, uma saida é visualizar os efeitos gravitacionais
que a matéria escura imprime nos observaveis cosmoldgicos, como efeito de lentes
entre outros. Um efeito particularmente interessante é a atragao gravitacional mutua
entre matérias ordindria e escura, com isso, é possivel tracar o perfil de distribuicao
da matéria via a distribuicao das galdxias. Por isto, podemos relacionéd-las via:
dg = bd , onde b é o viés, que representa a nossa ignorancia quanto o quao fiducial
¢ esta aproximacao.

Assim sendo, podemos escrever a expressao anterior como:

_ Hyp r—r

v,(r) = T dy(r") dr’ | (3.5)

onde 8 = f(£2,,)/b. Desta maneira, o campo de velocidade (v,) é completamente
determinado uma vez que se sabe a distribuicao de densidade (d,). Ainda é possivel
impor vinculos em parametros cosmoldgicos e verificar a teoria de perturbacao linear,
se conseguimos medir ambos v, ed,,. De outra forma, a equacao acima pode ser
utilizada para computar o movimento de galdxias num dado volume e compara-
las com previsoes do MCP como funcao da escala e ainda testar a hipotese da
homogeneidade.

O Grupo Local (GL) tem um movimento liquido com respeito a expansao do
Universo e sua velocidade, vgy, poder ser obtida pela relagao acima, que por fim
pode ser confrontada com a obtida através da RCFM interpretada como efeito ci-
nematico. O procedimento geralmente utilizado na literatura para identificar o
dipolo do nosso movimento local através do agrupamento de galaxias é chamado de

fluz-weight dipole:

30, H2 < .

onde S; = L/(4mr?) é o fluxo de cada galdxia presente na amostra e j representa
a densidade de luminosidade desses objetos. Assim, podemos obter a velocidade:
var, = fd e finalmente verificar consisténcia com a medida via efeito cinematico
na RCFM. Desvios significativos desta comparacao podem significar violagao da
isotropia na distribuicao de matéria, consequentemente, violagao da isotropia do

espaco-tempo.
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3.3.2 Assinatura dipolar na estrutura em grande escala via

informacao no optico e infravermelho.

Vimos que através da distribuicao de galaxias é possivel tragar a distribuicao do
campo de velocidade e por fim obter o dipolo de nosso movimento local (conhecido
na literatura por clustering dipole). Deste modo, é esperado que o clustering dipole
convirja para o dipolo inferido via efeito Doppler na RCFM a medida que a escala
radial aumenta. A nao convergéncia poderia significar, por exemplo, evidéncia a
modelos anisotropicos tal como perturbagoes iniciais a época da pré-inflacao que
deixariam assinaturas anisotropicas na distribuicao de matéria estendendo-se até o
horizonte césmico como sugerido em [71].

Com isso em mente, trabalhos tem se debrugado em investigar tal dipolo na
distribuicdo de galaxias, os quais datam desde comego dos anos 1980 [72] [73]. Muito
embora somente apds o surgimento dos surveys de galaxias mais modernos, que
tanto cobrem todo o céu como sao mais profundos é que tornou-se factivel impor
vinculos tanto no movimento local quanto em parametros cosmologicos e também
no crescimento de estrutura de forma mais severa.

Infrared Astronomical Satellite (IRAS) foi um survey que cobriu todo o céu de-
tectando entre 350.000 fontes no infravermelho. Assim, foi possivel impor vinculos,
ainda que de maneira mais branda, no crescimento de estruturas, parametros cos-
moldgicos, e também no clustering dipole.

O levantamento 2MASS (Two Micron All Sky Survey) esteve em operagao entre
1997 e 2001 e foi capaz de aumentar o nimero de galdxias de ~ 10* até ~ 10° — 10°
[74] possibilitando anélises como as de [75] onde obtiveram o dipolo na diregao
(I,b) = (264°,43°) consistente com o dipolo da RCFM. Recentemente, o trabalho
[76] usando um sub-catdlogo do 2MASS (conhecido por 2MRS ) o qual se tem
redshifts medidos espectroscopicamente e uma nova metodologia baseada na entropia
da informagao desenvolvida em [77], confirmou que o Universo local é altamente
anisotropico mas que converge para uma distribuicao de galaxia compativel com
simulagoes de N-corpos baseada no AC DM, assim, consistente com a hipotese de
isotropia estatistica a partir da escala de 90h~1.

Outra metodologia amplamente utilizada na literatura é a variacao angular das
contagens de galaxias projetadas na esfera celeste, chamado de number counts pro-
posta em [78] como teste para a isotropia cosmoldgica. Este teste possui o beneficio
de nao depender de informagoes astrofisica como a funcao de luminosidade ou ainda
as magnitudes das galaxias, como no caso do método fluz-weight dipole. Assim, a am-
plitude do dipolo inferida esta acima em uma ordem de grandeza quando comparado
com a amplitude do dipolo cinemético, ou seja, A, ~ 1072 | enquanto que é esperado

Acup ~ 1073, Tanto o baixo nimero de galdxia quanto de profundidade surgem
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Figura 3.5:  Ajuste ao indice z, na lei de poténcia dada na Eq.(3.7) para os
dado TGSS (direita) e NVSS(esquerda), obtendo, respectivamente, znyss ~ 1.33 e
rrgss =~ 1.104, conforme obtido em [82].

como limitagoes para esta analise. Novas geragoes de levantamentos astronomicos,
tal como Large Synotic Sky Telecope (LSST) projetada para langamento em 2022,
podem lancar luz sobre esta questao, com nimero de galaxias e estrelas esperados
da ordem de 10'° ampliando num fator de mil em relacao a geracao atual, gerando
surpreendentemente 15 Terabytes de dados toda noite.

Wide-field Infrared Survey Explorer (WISE) é um satélite da NASA que operou
desde 2009 até 2011 mapeando o céu inteiro no infravermelho. Assim, combinagoes
entre catalogos tais como WISE-SUPERCOSMOS, ou ainda WISE-2MASS tem pos-
sibilitado mais investigagoes acerca da isotropia. Este tltimo foi utilizado em [79],
onde os autores compararam o numero de galaxia através da esfera celeste e ob-
tiveram uma assimetria hemisférica maxima na dire¢ao (I,b) = (323°, —5°) com
amplitude dipolar A = 0.0507 + 0.0014 moderadamente consistente com trabalho
anterior de [80] para o qual também usou-se o mesmo conjunto de dados e consistente
ainda com simulacoes baseadas no ACDM.

Utilizando também o catalogo do WISE survey os autores do trabalho recente
[81] encontraram que a amplitude do dipolo: A = 0.0048 4 0.0022, que corresponde
a velocidade v = 430+ 197km/s, que por sua vez, é compativel com o dipolo inferido
através da RCFM. No entanto, a anélise anterior é dependente do modelo AC' DM
e dos parametros cosmoldgicos ajustados pelos dados do satélite Planck. Ademais
outras analise discordam dos valores compativeis ao dipolo cineméatico, detectando
dipolos com amplitude anomalas na faixa do radio. Este ultimo é deixado para

discussao na préxima subcao.

3.3.3 Assinatura dipolar na estrutura em grande escala via

informacao no radio.

De acordo com o que vimos até agora, percebe-se a demanda de que a distribuicao

de matéria deve ter um dipolo cinematico alinhado com o dipolo da RCFM para sa-
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tisfazer o PC. A fim de testar tal hipotese, fontes de rddio sao excelentes observaveis
astrofisico, ja que algumas dessas fontes sao altamente luminosas até altos redshifts,
como ¢é o caso de AGNs (do inglés Active Galactic Nuclei), permitindo um teste
robusto para grandes distancias. Em 1984 os autores de [83] propuseram um teste
capaz detectar a assinatura do nosso movimento peculiar no number count em radio.
Este teste é baseado na hipdtese de que a contagem acumulativa de fontes de radio
por unidade de angulo sélido (N), acima de um limite de densidade de fluxo, S, é

descrita pela seguinte lei de poténcia:

N(>S) xS, (3.7)

e que a densidade do fluxo segue a lei de poténcia dependendo da frequéncia v como

S oy @

,onde « é o indice espectral que é um parametro que caracteriza a emissao
de fontes de radio, que de acordo com um trabalho recente tem o valor a = 0.76
[84]. Agora, considerando efeitos relativisticos como Doopler boost que modifica a
frequéncia observada de acordo com: vy = 1pd onde 6 = (1 + vcos(0)/c)/(1 —
(v/c)?)'/? e efeito de aberracdo responsével pela mudanca do angulo sélido da forma
dQops = dQ 672, Além da aproximagao em primeira ordem, pois v/c ~ 1073, assim,
a amplitude do dipolo esperado no number count devido ao efeitos considerados

pode ser expressa como:

A=12+z(1+a)v/c, (3.8)

onde x € o indice da lei de poténcia que pode ser ajustado aos dados como na figura
3.5 onde os catdlogos de fontes em radio TGSS[85] e NVSS [86] foram utilizados.
Assim, com zxygs > 1.33 e 27¢ss dados em [82], o = 0.76 [84] e (v/c) ~ 1.23x 1073
[35] os autores de [82] escreveram o sinal anisotrépico esperado consistente com o

PC como sendo:

Anvss =~ 0.00530 na direcao (I,b) = (264°,48°), (3.9)
Argss ~ 0.00476 na direcao (I,b) = (264°,48°). (3.10)

Embora os autores tenham encontrado dire¢oes consistente para ambos catélogos
considerados comparando com o dipolo cinemético, a amplitude do dipolo dado pela
Eq. estd em ~ 30 de desvio do valor esperado para o catdlogo NVSS enquanto
que para TGSS o desvio é ainda mais acentuado com 8¢ de desvio.

A primeira andlise utilizando este procedimento foi realizada em [87] com um

catélogo combinado 87GB-PMN onde o niimero escasso de objetos (~ 40000) im-
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Figura 3.6: Distribuicao difusa em raio-X mapeada pelo satélite ROSAT na energia
3/4 keV [92].

possibilitou a detecgao do dipolo com significancia estatistica apropriada. Subse-
quente, a anélise em [88], fazendo uso do catdlogo NVSS encontrou que dentro de
20 de confianca tanto a direcao quanto a amplitude estao consistentes com a dipolo
da RCFM. Embora trabalhos posteriores nao confirmariam este achado, no que
diz respeito principalmente a amplitude da modulacao, com velocidade peculiar de
v ~ 1500km /s como em [89] ou ainda mais recente em [3] com v = 1729+ 187 km//s,
ou seja, 4 vezes maior do que a obtida a partir da RCFM. Muito embora traba-
lhos também recentes (i.e. [90]) ndo tenham encontrado desvios significantes no que
concerne a hipdtese da isotropia estatistica usando o mesmo catélogo (NVSS).

Uma razao possivel para esta discrepancia seria viés causado por estruturas lo-
cais, uma vez, que essas poderiam estar contaminando os catdlogos de fontes em
radio e assim poderia invalidar o método proposto em [83], j& que este se baseia no
Doopler boost e efeito de aberracao considerando a isotropia em grande escala como
propriedade intrinsica da geometria do espago-tempo.

Embora algumas anélises tenham reportado grandes valores com respeito ao di-
polo na distribuicao de fontes em rdadio que chegam até 8¢ de discrepancia, como
em [82], afirmar que estes sinais representam, de fato, violagdo da isotropia cos-
moldgica é uma afirmagao forte e precoce. Deste modo, a geragao futura de surveys
de galdxias, sobre tudo o survey Square Kilometre Array (SKA) possibilitard a in-
vestigagao desta anisotropia na distribui¢do das fontes em radio [91] e poderd jogar

luz sobres essas dificuldades.

3.3.4 Anisotropia em altas energias: Raios-X e Raios-Gama

Eventos altamente energéticos, como por exemplo: emissao em Raios-X pelo gds
quente que compdem aglomerados de galaxia; erupgoes de raios gamma (Gamma Ray
Busrt (GRB)), sdo observéveis astrofisicos que podem ser utilizados para investigar

a hipdtese da isotropia cosmoldgica.
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Investigando a isotropia cosmoldgica via fontes em Raio-X: Desde os anos de 1960,
dados em raio-X vem sendo utilizado para testar a isotropia cosmolégica. A densi-
dade de energia observada em raio-X é dominada por uma radiacao difusa que em
sua maioria tem origem césmica, definindo assim, o chamado X-ray Difusse back-
ground (XRB)[93H95]. A figura mostra a XRB com energia 3/4 keV. Estudos
realizados em [96] detectaram uma distribuigdo anisotrépica no fluxo dos fétons
em soft raio—XE] e interpretaram seus resultados como sendo de um fundo isotrépico
com origem provavel extragalatica e uma componente anisotropica devido a emissao
dentro da propria galaxia.

Deste modo, identificando e removendo componentes galacticos, assim, restando
somente sinal extragalatico distribuido de forma mais suave, é possivel fazer testes
cosmologico com respeito a isotropia deste plano de fundo em raio-X. A radiagao
césmica de fundo em raio-X traz informagoes complementares importantes, pois
sonda redshifts intermedidrios entre galdxias préximas (z < 0,5) e a RCFM(z ~
1100), ou seja, nos trazem informagoes da flutuacao de densidade da matéria num
regime entre 0 < z < 4 que podem ser correlacionada com informagoes provenientes
da RCFM via integrated Sachs-Wolfe effect (ISW) [97]. Esforcos a fim de detectar
a estrutura anisotropica na XRB foi realizado como em [98] [99]. Fora encontrado
a direcao do dipolo em raio-X consistente com a obtida pela RCFM, porém com
grandes incertezas devido a dificuldade em detecgao.

Ja os autores [100] combinaram dois catdlogo de aglomerados de galaxias (i.e.
CIZA + XBAC) para produzir o primeiro catdlogo em raio-X de aglomerado de
galédxias que cobriam todo o céu. Um aspecto interessante de utilizar aglomerados
de galaxias que cobrem todo céu em raios-X é que além de tracar os mais profundos
potenciais gravitacionais e como consequéncia poder impor vinculos sobre a dinamica
do grupo local de forma mais contundentes é sensivel também a uma regiao no céu
conhecida na astronomia por Zone of Avoidance que é composta por poeira (do
inglés dust) que absorve radiacao na faixa do éptico, assim, observagoes em raios-X
sao capazes de amplificar a regiao observada do céu, que no caso, foi amplificado em
1/4 quando comparado com surveys no éptico. Assim, usaram este novo catdlogo
combinado, e com mesma técnica que havia sido utilizada para surveys no ético e
infravermelho, ou seja, 0 método chamado de fluz-weight dipole (veja Eq. (B.6),
poderam inferir o dipolo, e detectaram que a direcao deste dipolo esta alinhado com
a direcao do dipolo da RCFM, assim, concluiram também que, para a distribuicao
de aglomerado de galdxias em raio-X, do catdlogo combinado, torna-se isotrépica a
partir de 160h~'Mpc.

Outra maneira de reconstruir o campo de velocidade é através das flutuagoes de

2 Soft raio-X geralmente sio classificados como fétons em raio-X de baixa energia, 0.1-10 kev.
No entanto, esta classificacao nao é bem definida e pode variar dependendo do contexto.
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Figura 3.7: Comparacao entre valores de velocidades peculiar esperados teorica-
mente pelo modelo de concordancia, regiao em cinza, com valores medidos, regiao
em azul/verde/amarelo/vermelho [10T].

temperatura encontrada na RCFM. Particularmente interessante, sao as flutuacoes
de temperatura causada pelo espalhamento que um féton da RCFM sofre ao
passar por um aglomerado de galaxia que tem velocidade relativa com respeito
ao observadmﬂ Deste modo, é possivel reconstruir o sinal extra adicionado aos
fotons da RCFM por conta do espalhamento, e assim, obter a velocidade peculiar
do aglomerado. Este efeito nao é muito 1util somente para a medida de um tnico
aglomerado, pois a barra de erro é enorme. No entanto, a medida que a amostra de
aglomerados aumenta o erro estatistico diminui, possibilitando o estudo dos fluxos
de velocidades peculiares coerentes, denominado bulk flow. Os autores de [T0THIO3]
realizaram tal estudo, como pode ser visualizado na figura 3.7, onde foi encontrado,
surpreendentemente, um bulk flow muito elevado (Vpukfiow ~ 1000) e ainda que se
estende a escalas altissima, pelos menos até ~ 800Mpc, claramente em desacordo
com o MCP. A este bulk flow demasiadamente elevado que se estende por grandes
escalas e consequentemente, em desacordo com o modelo ACDM, recebe o nome
de Dark Flow. Para um extensa revisao acerca das evidéncias e implicacoes da
deteccao do dark flow veja: [104]. No entanto, a colaboracao Planck em [105]
discordou desses achados, embora, os autores de [4] tenham reafirmado a detecgao
do dipolo escuro. Assim, ainda ha um impasse quanto a deteccao e natureza deste
sinal. Geracoes futuras de surveys em X-ray podem jogar luz sobre este impasse.

Como exemplo o survey eROSITA.

Investigando a isotropia cosmoldgica via fontes em Raios-Gama: De maneira similar
ao raio-X, existe também um fundo difuso na faixa do comprimento de onda do raio-
Gama. Como pode ser observado na ﬁgur a parte mais brilhante da imagem,
representa a emissao do plano da nossa galdxia. Entre as detecoes nessa faixa de

comprimento de onda, existem explosdes muito violentas de altissima energia (~

3Este efeito é conhecido na literatura por kSZ (kinematic Sunyaev-Zeldovich )
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(a) Céu visto em raios gama por diferen- (b) Distribui¢do angular de GRBs medi-
tes satélites. Aesquerda medidas condu- dade pelos instrumento GRM abordo do
zidas pelo instrumento EGRAT abordo satélite Fermi. Sinalizados por indicadores
do satélite ORGC. A direita medidas re- em preto sao SGRB, enquanto que LGRBs
alizadas com o instrumento LAT abordo estao indicados em azul. Em verde sao obje-
do satélite Fermi. O LAT foi capaz tos nao classificados quanto a duracao [107]

de detectar 10 vezes mais numeros de
fétons, em raios gama, do que o EGRAT
[106].

Figura 3.8: Percebe-se a distribui¢ao angular isotrépica de GRBs a direita, ja que
trata-se de objetos com origem cosmoldgicas, enquanto que no painel a esquerda
claramente é visto uma distribuicao anisotropiaca devido a distribuicao local de
objetos em raios gama.

10%°—10°%ergs) conhecidas por GRBs (do inglés Gamma-ray Burst). Essas explosoes
sao de interesse cosmoldgico, ja que devido ao alto brilho associado a este fenémeno
podemos observi-las a grandes distancias, até z ~ 10.

GRBs sao classificados quanto a sua duragao, que podem ser menor do que dois
segundos, deste modo, sao chamados de GRBs-curto (do inglés Short-GRB(SGRB)),
aos quais sao associados a fusao de objetos compactos como estrelas de neutros e
buracos negros, ou com duragao acima de dois segundos, assim, denominados GRBs-
longo (do inglés long-GRB(LGRB)), estes sao comummente associados a emissao
de remanescentes da morte de estrelas massivas [I08]. A figura mostra a
distribuicao angular desses objetos.

Curiosamente, a primeira detecao de um evento de GRB aconteceu nos anos de
1960 quando a forca aérea dos Estados Unidos havia lancado uma série de satélites
para monitorar possiveis testes nucleares que poderia infringir o tratado de proibigao
para tais testes [109]. No inicio dos anos de 1990, a NASA langou o satélite chamado
Observatério de Raios Gama Compton (ORGC), onde o instrumento chamado de
BATSE(Bust and Trasient Source Explore) abordo desse satélite, era responsavel por
monitorar os eventos mais energéticos no céu. Assim, os autores de [I10], usando
dados medidos por este instrumento, obtiveram as primeiras evidéncias de que se
tarava de sinais cosmoldgicos, pois a sua distribuicao angular era consistente com

um distribuicao isotrépica.
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Figura 3.9: Modulo de distancia versos redshift(z). Pontos em azul representam
SNes enquanto que em preto as GRBs. A linha cinza representa o modelo ACDM
padrao enquanto em vermelho temos a parametrizacao CPL para equacao de estado
da energia escura. Figura retirada da referéncia: [115].

Subsequente, os autores de [ITI] confirmaram os resultados anteriores de [110],
utilizando dados do BATSE, realizando diversos testes de hipdteses quanto a mode-
los dipolar e quadrupolar, obtendo desvios da isotropia com no maximo 0.90 para
o modelo dipolar e 0.30 para modelo com momento quadupolar. No entanto, os
autores de [112] encontraram que a distribuigdo dos GRBs dos mesmos dados eram
anisotropica e atribuiram a este achado ao fato de que a maioria dos estudos an-
teriores de isotropia, se concentravam apenas no momento dipolar e numa parcela
especifica do momento quadruplar, quando expandido em hamonicos esféricos. E
esta parcela, por sua vez, é esperada ser diferente de zero, caso o GRB fosse de
origem galdctica (a deteccao da contrapartida 6tica em [I13] os colocaram definiti-
vamente em distancias cosmoldgicas). Assim, como geralmente estas parcelas sao
zero, leva-se a conclusao de que a distribuicao é isotropica. No entanto, fazendo-se
a analise completa, com todos os termos das parcelas da expansao quadripolar os
autores [112] mostraram que, de fato, a distribuicdo é anisotrépica. Além disso,
fizeram testes com subclasses da amostra, separando-as em SGRB e LGRB. Encon-
traram que, as SBRG continuavam anisotropicas, enquanto que as LGRB possuia
uma distribuicao isotrépica. Analises posteriores confirmaram esses achados, até
que no trabalho de [I14], mostrou que ao se considerar a func¢ao de exposigao ﬁ de
forma apropriada a distribuicao de SGRB da BATSE é consistente com a hipdtese
da isotropia.

Dados de GRBs tem sido amplamente utilizados para se estudar o Diagrama
de Hubble (DH) [115HI21I]. Devido ao fato de GRBs poderem ser detetados em
altos redshits, z ~ 10, assim, podem ser utilizados para estudar a taxa de expansao
bem como investigar as propriedades da energia escura. Como em [I1§], onde estes

estudaram a possibilidade de um modelos cosmolégico com A variavel com o tempo.

4A funcdo de exposiciao de um satélite é proporcional a quantidade de tempo que este observa
uma regiao no céu.
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Ou ainda em [I15] onde os autores testaram uma parametrizaram da equagao de
estado para energia escura conhecida por Chevalier-Polarski-Linder (CPL). Esses
trabalhos se baseiam na extensao proporcionada pelas GRBs para altos redshift que
sao calibradas a partir de SNe em mais baixos redshift, desta maneira construindo
DH como visto na figura . No entanto [122] chama atengao para o processo de
padronizacao da GRBs como velas padroes, ou seja, processo pelo qual é possivel
obter a distancia de luminosidade do objeto através de correlagoes empiricas. Os
autores de [I123] mostraram a variagao destas correlagoes com redshift e foi observada
a inconsisténcias da maioria dessas relagoes como mais de 30 de nivel de confianca
estatistica quando comparado GRB para baixos e altos redshifts, inclusive a relagao
amplamente utilizada para calibrar as GRB como velas padroes chamada de Rela¢ao
de Amati.

Os autores de [117] testaram um modelo cosmolégico que traz como consequéncia
a dependéncia direcional na distancia de luminosidade, onde o parametro D quan-
tifica a anisotropia, de modo que, quando D = 0, o modelo ACDM é recuperado,
assim, esses autores obtiveram a amplitude da anisotropia D = —0.0440.018 apon-
tando na dire¢ao (I,b) = (306.1° £ 18.7°, —18.2° £ 11.2°), ou seja, nao hé desvios
grandes da isotropia, e, portanto, o modelo AC DM continua uma boa aproximagao.
Outros autores [116, 121] em andlises similares nao dao suporte a modelos ani-
sotrépicos, no entanto, nao sao capazes de exclui-los definitivamente devido a escas-
sez de GRB em altos redfshifts(ver ﬁgur. Assim, novos Surveys em raios gama

tais como SWFIT e Fermi podem jogar luz sobre este assunto.

3.4 Indicadores de distancias cosmolégicas

Como vimos no capitulo [2| podemos definir distancias com respeito a quantidades
intrinsica de objetos astrofisicos, tais como luminosidade e dimensao fisica. Na
subseccao anterior, vimos que, podemos obter a distancia de luminosidade através
de correlagoes empiricas que nos dao informacao quanto a luminosidade, podendo
assim, padronizar objetos astrofisicos como GRB e SNe Tipo Ia. Recentemente os
autores de [124] [125] [126] apresentaram um novo método para se testar modelos
cosmoldgicos através de uma relacao entre a luminosidade em raios X e UV de
quasares, assim, mostraram que quasares podem ser velas padronizaveis e ainda
as utilizaram para construir o DH até altos redshifts, z ~ 5, e por fim vincular
parametros cosmoldgicos tais como energia e matéria escura, embora ainda de forma
limitada por conta nimero de quasares disponiveis que possuem tanto medidas em
raios X e UV. Assim, é esperado que ~ 10° quasares com medidas em ambas as fixas
do espectro eletromagnético serao disponibilizada pelo survey eROSITA. Outros

levantamentos como EUCLID e LSST poderao aumentar esse nimero por um fator
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Figura 3.10: Distribuicao a posteriori de Hy medido via OG. A regiao em cor verde
representa vinculos sobre Hj restritos pela colaborac¢ao Planck [127], enquanto que
em cor laranja sdo vinculados por [128]. Linhas verticais tracejadas em azul represen-
tam a regiao de 68.3% do intervalo de credibilidade, enquanto que linhas pontilhadas
representam 95.4% do intervalo de credibilidade. Figura retirada da Ref. [129).

de no minimo cem, ficando com ~ 107 objetos. Até o presente momento, nao se tem
registros na literatura para teste de isotropia usando-se deste novo procedimento de
padronizagoes com quasares.

Outra novidade com respeito a medidas de distancia por quantidades padro-
nizdveis é através de ondas gravitacionais(OG), cuja a primeira dete¢ao deste evento
aconteceu 14 de setembro de 2015 e divulgado pela colaboragao LIGO e Virgo em
11 de fevereiro de 2016 [130]. Essas ondas gravitacionais foram crida por fusoes de
buracos negros. Posteriormente, em 17 de outubro de 2017 a mesma colaboragao
detectou a fusdo do sistema bindrio de estrela de neutrons [I31], e imediatamente
apés a detecao das ondas gravitacionais foi possivel detetar a contrapartida eletro-
magnética nas faixas de: raios gama, raios-x, UV, ()tico, Infravermelho e Radio
por diversos telescopios, assim, surgindo o que os astronomos tem chamado de era
multi-messenger astronomy. Através das OGs é possivel obter a distancia de lumi-
nosidade de forma independente, no que foi chamado de sirene padrao (do inglés
standard siren). Pois como foi mostrado no capitulos , medidas de distancias cos-
moldgica se baseiam no conceito de escada coésmica através de calibracoes de objetos
mais préximos. Assim, a partir de OGs podemos evitar essa escada césmica e me-
dir diretamente distancias cosmoldgicas, sem o erro propagado devido calibragoes
anteriores, além disso, podemos também obter distancias cosmoldgicas sem espe-

cificar um modelo cosmoldgico. A contrapartida eletromagnética proporciona, por
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sua vez, o redshift do sistema binario, de modo que é possivel construir o DH, e
a parti dai, determinar a taxa de expansao do Universo de forma independente,
como pode ser visto na figura [3.10, onde a constante de Hubble foi vinculada em
Hy = 707§ km/s/Mpc com 68% no intervalo de credibilidade. Assim, estas medidas
de Hy sao a promessa de que finalmente colocara fim numa tensao existente entre
medidas locais de Hy, feitas a partir de SNe (usando a ideia de escada césmica) com
medida de Hy obtidas da RCFM, ou seja, z ~ 1100. Naturalmente, com o aumento
de medidas de distancias de luminosidade via sirenes padroes aumentard a precisao
dos vinculos postos em H.

Diferentemente do caso de velas padroes via AGNs, ja se tem registro de pelo
menos de um trabalho voltado para teste de isotropia césmica [I132]. Este traba-
lho recente, versa sobre a possibilidade de se detectar um dipolo na distribuigao
dessas sirenes padroes. Foram feitas simulagoes desses eventos para configuracoes
de trés interferometros distintos. No caso do interferometro chamado LISA (Laser
Interferometer Space Antenna) e diferentes modelos de buracos negros massivos, a
isotropia cosmoldgica pode ser vinculada com 30 CL durante 5 anos de observagao
desses objetos. No caso do telescopio ET (Finstein Telescope), que serd a terceira
geracao de telescopios dedicados a detecao de OGs, este trabalho prevé que com no
maximo 200 detecgoes desses eventos sera possivel impor vinculos quanto a isotropia
cHésmica se a amplitude deste dipolo nao for menor que 0.06, além da direcao dipolar
caso a amplitude do dipolo nao passe de 0.1. Por fim, o interferometro (DECIGO)
(Deci-Hertz Interferometer Gravitational wave Observatory) com apenas 100 desses
objetos podera impor vinculos de 30 CL na amplitude e diregao da isotropia césmica.
Portanto, em principio, pode-se restringir a anisotrépia cosmolégica a partir desse

novo método de se obter distancias cosmoldgicas.
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Capitulo 4

Metodologia & Caso de estudo

Neste capitulo, apresentaremos a metodologia empregada no trabalho. Ressalta-
mos, ainda, a abordagem bayesiana bem como sua aplicagao para o caso de estudo:

comparacao entre modelos cosmoldgicos.

4.1 Probabilidades: Classica, Frequentista e

Bayesiana

Em poucas palavras, estatistica é o estudo de como medimos e tomamos decisoes
na presenca de incertezas. E uma forma natural de se quantificar incertezas, é
em termos de probabilidades. Esta, por suas vez, pode vir em trés sabores (ou
filosofias distintas): Classica, Frequéntisca e Baysiana. A principal diferenca entre

essas abordagem esta na interpretacao da probabilidade:

Classico — probabilidade igual para todos os eventos;
Frequentista — frequéncia relativa para uma sequéncia infinita de eventos;

Bayesiano — perspectiva pessoal.

Todas essas abordagens devem verificar as regras padroes de probabilidade: ser
um numero real nao negativo; nao existir eventos fora do espaco amostral; probabi-
lidade da uniao entre dois eventos.

A abordagem cléassica é a mais limitada, pois em muitos casos nao se tem proba-
bilidade igualmente distribuidas entre os eventos do espaco amostral. A abordagem
frequéntista, por outro lado, define a probabilidade como a frequéncia relativa em
que um evento acontece numa sequéncia hipoteticamente infinita. Esta abordagem

funciona bem, enquanto for possivel definir esta sequéncia hipoteticamente infinita.
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Por 1ltimo, temos a abordagem bayesiana, que define a probabilidade em termos de
perpectiva pessoal, isto é, a probabilidade representa a medida de incerteza baseado
no conhecimento prévio, sendo assim, pode variar de acordo com a crenca pessoal e

neste sentido é subjetiva.

4.2 'Teorema de Bayes

O teorema de Bayes é o pilar da anélise bayesiana e este é baseado na probabilidade
condicional entre eventos. Por exemplo, podemos escrever a probabilidade de um

evento A ocorrer dado que um evento B ocorreu:

P(ANB)

P(A|B) = 4.1
podemos ainda, reescrever a expressao acima da forma:
P(B|A)
P(A|IB)=———P(A 4.2

onde usa-se o fato de P(AN B) = P(A|B)P(B) = P(B|A)P(A).

Assim, a equacao [4.2]se aplica a qualquer distribuicao de probabilidade para dois
eventos A e Bﬂ Uma interpretacao particularmente ttil desta expressao é quando
representamos o evento A como uma hipétese, H, e o evento B como evidéncia, E,

de ocorréncia desta hipétese. Assim, temos:

P(E|H)

P(H|E) = 5

P(H). (4.3)

Deste modo, temos que P(H) é a probabilidade da hipétese antes de termos co-
nhecimentos da evidéncia, ou seja, representa a nossa crenca prévia sobre a hipotese,
enquanto que P(H|FE) é a probabilidade da hip6tese depois de levarmos em conta a
evidéncia da ocorréncia desta hipdtese.

Assim, P(H|FE) representa a atualizagao da crenga depois de levarmos em conta
novos dados que trazem consigo novas evidéncias, por isso muitas vezes é chamado
de probabilidade a posteriori ou posterior, enquanto que P(H) representa o conhe-
cimentos prévio e, assim, é nomeado probabilidade a priori ou prior.

Finalmente, a razao P](f(jg) na Eq. 1' ¢ chamada de likelihood ratio onde o
numerador representa como os dados estao distribuidos, ou muitas vezes simples-

'Pode-se generalizar para Ay eventos, onde N é o niimero de eventos.
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mente como achamos que estao, e é chamada de likelihood. Sendo assim, podemos

reescrever a expressao acima da forma que geralmente aparece na literatura:

£(D|e, M)

P(OIDM) = =5

PO,M), (4.4)
onde P é a posterior, i.e., a probabilidade de que um conjunto de parametros(©)
origine-se dos dados, D, sob a hipdtese de um modelo M; £ é a likelihood, i.e.,
descreve como acreditamos que os dados estao distribuidos; P é o conhecimento
prévio sobre os parametros; £ é a evidéncia de que os dados originaram-se de um

dado modelo.

4.3 Inferéncia: Frequentista vs. Bayesiana

Inferéncia é a capacidade de fazer afirmacoes sobre a populacao se baseando em
amostras. Assim, sob a perspectiva frequéntista imaginemos que selecionamos
uma amostra de certa populacao e que queremos fazer afirmacoes com respeito
a parametros que representarao a populagao. Percebendo que os eventos contidos
na amostra seguem uma certa distribuicao, podemos construir intervalos que na
média conterao o valor verdadeiro do parametro estimado, tais intervalos sao cha-
mado de Intervalo de confianga (CL). Ou seja, para toda amostra que for retirada da
populacao e através dela for construida o intervalo de confianca, na média, estes in-
tervalos conterao o valor verdadeiro. No entanto, nao podemos fazer a afirmacao de
qual é a probabilidade de um intervalo particular conter o valor verdadeiro, apenas
podemos dizer se o intervalo particular contém ou nao o valor. Por outro lado, sob
a perspectiva bayesiana, podemos fazer tais afirmacao ao se construir intevalos que
contenham o valor verdadeiro com certa probabilidade, esses intervalos sao chamado
de Intervalos de Credibilidade (CI). Deste modo, doravante nos concentraremos ape-

nas na analise bayesiana.

4.4 Estimando parametros e Testando modelos

Probabilidade e estatistica podem ser utilizadas de formas distintas dependendo da
pergunta que se quer responder. Por exemplo, O Universo é homogéneo e isotrépico
em largas escalas? Esta pergunta pode ser vista na estatistica como problema de
teste de hipdtese. Desta maneira, podemos testar consisténcia frente aos dados,
comparando hipdtese alternativa e nula. Outra pergunta que podemos querer res-
ponder é quanto a medida de certos parametros que caracterizam um modelo. Por

exemplo, podemos ter um modelo com parametros livres que podem ser ajustados
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a luz dos dados. No entanto, o modelo em si nao esta sendo julgado e é assumido
como verdadeiro. A selecao de modelos, por sua vez, faz uma pergunta mais ampla e
testa se as hipdteses do modelo sao asseguradas ao compararmos diferentes modelos
frente aos dados. Outra ferramenta interessante que a estatistica e probabilidade
proporcionam, sao as previsoes para experimentos futuros que na literatura da-se o
nome de forecasting. Aqui, nos concentraremos na estimativa de parametros e teste

de modelos.

Modo ajuste: Consiste na estimativa de parametros livres assumindo um certo mo-

delo como verdadeiro. A posterior é computada através da Eq. [4.4}

P(0|D, M) x /E(D|@, M)YP(©, M) ds . (4.5)

onde o conjunto total de parametros é representado por: © = (6, ¢), sendo 6 os
parametros de interesse, enquanto que ¢ sao parametros secundarios e sao referidos
por nuianse. O fator de normalizacao, ou seja, o denominador na Eq. pode ser

omitido no modo ajuste, ja que este nao depende dos parametros © .

Modo selecao: Consiste na comparacao entre modelos que pretendem descrever certo
conjunto de dados. A evidéncia, £, ou seja, o denominador da Eq. [4.4] tem papel
fundamental na comparacao entre modelos, pois nos diz o quao provavel é os dados

terem surgido do modelo. Assim, temos a evidéncia:

£(D, M) —/ £(D|©, MYP(O, M)de . (4.6)
M
A fim de fazer tal comparacao entre os modelos competidores, computamos o

chamado Fator de Bayes:

Bio=2 (4.7)

e através da escalada de Jeffreys modificada, como sugerido em [I33], podemos
discriminar qual modelo é favorecido pelos dados. A tabela mostra como esta
comparacao é feita em termos quantitativos. E importante notar que, para valores
de In(Bj2) > 1 a evidéncia bayesiana favorece o modelo um, M;. Caso contrario, ou

seja, quando In(B2) < —1, tem-se que o modelo dois, My, é favorecido.
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Tabela 4.1: Interpretacao da evidéncia Bayesiana.

|In(B12)| Forga da Evidéncia

<1 Inconclusivo
1 Fraco

2.5 Moderado
) Forte

4.5 Caso de Estudo: Comparacao entre modelos

cosmologicos

Nesta secao, nos dedicamos a por em pratica o método discutido na secao anterior
a fim tanto de ilustrar os conceitos como validar o nosso coédigo computacional.
Faremos tanto o ajuste dos parametros livres de cada modelo quanto a comparacao
através do fator de Bayes.

Modelos a serem ajustados e comparados sao:

e ACDM:;
o wCDM,
e CPL;

e Finstein de Sitter EdS.

A seguir explicaremos em linhas gerais cada um dos modelos acima.

ACDM é o modelo cosmoldgico padrao, discutido no capitulo |2, cuja a equacao
de estado para a componente exética tem o parametro w = —1. No entanto, pode-
mos generalizar este modelo para wC' DM com MCP como caso particular, quando
w = —1. No caso mais geral ainda, poderiamos deixar a equacao de estado da
energia escura, variar em funcao do fator de escala, a, ou de maneira equivalente
com redshift. Uma parametrizagao possivel para w é a Chevallier—Polarski—Linder
(CPL), dado por:

w(z) = wo + we(z) /(1 + 2).

Por outro lado, o Universo cosmoldgico EdS nao tem componente exotica e,
portanto, o parametro de densidade de matéria assume valor unitario, assumindo

ainda uma geometria plana.
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A luz de dados observacionais, utilizando a compilacao de SNe Union2.1, esses
quatros modelos cosmoldgicos ( ACDM; wCDM; CPL; EdS) serdao comparados
via andlise Bayesiana e esperamos que ao menos o Universo de EdS seja fortemente

desfavorecido em acordo com os resultados pioneiros de [24] 25].

4.5.1 Resultados e Discussoes: Comparacao entre mode-
los cosmolégicos com a compilacao de SNe Tipo Ia
Union2.1

A figura mostra a curva tedrica dos modelos cosmoldgicos em consideragao
e os dados de SNe da compilacao Union2.1. Como pode ser observado, todos os
modelos estao dentro da barra de erro dos dados, exceto o modelo EdS, que foi
omitido no grafico, pois este destoa demasiadamente dos dados. Ainda assim, iremos

compara-lo via analise Baysiana a fim de exclui-lo através do fator de Bayes.
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Figura 4.1: Modulo de distancia vs. z. Curvas tedricas de modelos cosmoldgicos e
o conjunto de dados de SNe Union2.1.

A Tabela mostra a distribuicao a priori utilizada nos parametros livres de
cada modelo. Lembrando da discussao sobre a influéncia que o conhecimento prévio
pode causar, é importante que a distribuicao a priori seja bem motivada, tanto o tipo
da distribuicao quanto os seus valores limites. A respeito do tipo de prior utilizado,
recentemente, os autores de [I137] fizeram um levantamento de artigos recentes que
usam andlise Bayesiana na literatura da astronomia e perceberam o uso indevido

de priors. Tal uso leva a posterior a nao serem, necessariamente, distribuicoes de
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Tabela 4.2: Priors sobre os parametros livres de cada modelo estudado. Onde
N (p, 0?) representa a distribuicio Gaussiana com média u e desvio padrao o.

Parametros ~ Modelos Prios Referéncia
Hy Todos N(73.24,1.74%) [12§]
Qo Todos N(0.3,0.01) [134]
w wCDM  N(—1.006,0.002) [127]
wo CPL N (—1.005,0.029) [135]
Wq, CPL N (—0.48,0.593) [135]
) CG & BTV N(-0.58,0.09%) [136]

probabilidade e qualquer inferéncia probabilistica obtida de tal distribuicao nao faria
sentido. Tais priors sdo chamados de prior impréprios (do inglés improper prior).
Aqui, gostaria de chamar a atencao para a terminologia. Priors impropios nao
significam que estes tipos de priors nao sdo apropriados (i.e. errados) para serem
utilizados e sim que estes nao precisam integrar até a unidade, sendo assim, estes
priors nao sao distribuigoes de probabilidade e isso pode ter como consequéncia que
a posterior também nao o seja. Porém é possivel que a distribuicao a posteriori
seja uma distribuicao de probabilidade mesmo quando o prior é improprio. Mas
isso requer demonstragoes matematica e este é o ponto em que os autores de [137]
chamam a atencao, pois notaram que trabalhos recentes na literatura da astronomia
nao tem se atentado para esse detalhe importantissimo. Nao tivemos este problema,
pois nao utilizamos priors improprios e motivamos os nossos priors de acordo com
a literatura, como pode ser visto na Tabela

Tabela 4.3: Evideéncia e Fator de Bayes para cada modelo estudado com sua inter-
pretagao segundo a escala de Bayes (ver Tabela . Compilacao de SNe Tipo Ia
Union2.1.

Modelos In& InB Interpretacao da evidéncia
ACDM  —286.594 4+ 0.007 0 -
wCDM —286.885+0.012  0.290 £ 0.014 Inconclusivo

CPL  —286.931+£0.009 0.337 £0.011 Inconclusivo

EdS  —604.370 £0.010 317.776 £ 0.012 Forte (desfavorecido)

A Tabela mostra os resultados mais importantes no que concerne a com-
paragao de modelos. Ou seja, mostra a evidéncia e o Fator de Bayes segunda a es-

cala de Jeffreys. Assim, podemos observar que a comparagao dos modelos wC' DM
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e CPL em relagdo ao modelo de referéncia (que neste caso é o ACDM) é, res-
pectivamente, 0.290 4+ 0.014 e 0.337 4+ 0.011, isto é, segundo a escala de Jeffreys o
conjunto de dados de SNe Union2.1 nao favorece nenhum dos modelos. Ou seja, o
presente conjunto de dados, utilizando a analise discutida, nao é capaz de discrimi-
nar qual modelo melhor o descreve. Embora quando comparado o Universo FEdS
frente ao AC'DM , este mesmo conjunto de dados, com a mesma andlise, é capaz de
desfavorecer fortemente o modelo de Universo EdS. O que é compativel com nossas
expectativas.

Além disso, a figura mostra a distribuicao de probabilidade a posteriori para
cada modelo, bem como o contorno de 1-2¢, assim, é possivel também perceber o
quanto o Universo de EdS destoa dos demais modelos. Para completar, as Figuras
e [4.4] mostram, respectivamente, as posteriors sobre os demais parametros dos
modelos wC DM e C'PL, bem com o contorno de credibilidade de 1-20. Por fim,
a Tabela mostra os valores vinculados sobre cada parametro respectivo a cada
modelo com 95% C.I.

Todos esses resultados mostrados sao compativeis com a literatura, sobre tudo
com [I38], onde os autores também compararam estes modelos(exceto, é claro, o
Universo de EdS), mas para um conjunto de dados diferentes e também acharam
que somente os dados de SNe nao foram capaz de distinguir entre os modelos, apesar

de ser uma compilacao mais recente.
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Figura 4.2: Posterior para os modelos cosmologicos: ACDM, wCDM, CPL e
EdS. Compilacao de SNe Tipo Ia Union2.1.
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Figura 4.3: Posterior para o modelo cosmoldgico: wC DM e contorno de 1-20 C.I.
Compilagao de SNe Tipo Ia Union2.1.

Tabela 4.4: Vinculos sobre os parametros dos modelos estudados. Compilacao de
SNe Tipo Ia Union2.1.

Modelos Parametros 95% C.I.

ACDM H, 70.1070:50
Qo 0.27470050
H, 70.1275:8%
wC DM Qo 0.278700%
wo —1.011F5587
H, 70.101070
CPL Qo 0.29610 0%
wo 101375090
W —0.4%13

No presente capitulo, procurou-se motivar a metodologia utilizada e exempli-
fica-la através de casos de estudos. Verificou-se que esta metodologia é capaz de
selecionar modelos através da interpretacao do fator de Bayes bem como vincular
parametros livres e que apesar de em muitos caso os dados nao darem preferéncia
para nenhum dos modelos competidores esta metodologia foi capaz de desfavorecer

fortemente o modelo de Universo de EdS de acordo com o que se espera. Esta meto-
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Compilacao de SNe Tipo Ia Union2.1.

dologia vem sendo amplamente utilizada na literatura, para exemplos de aplicagoes

recentes em cosmologia veja as ref. [46, [138] e, é claro, o trabalho desenvolvido nesta

dissertacao de mestrado em [8]. O qual sera tema do préximo capitulo.
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Capitulo 5

A isotropia, em baixos redshifts,
de Supernovas do tipo Ia: uma

analise Bayesiana

Neste capitulo, realizamos o teste da isotropia cosmoldgica em baixos redshifts com
dados de Supernovas tipo la (SNe) via anélise discutida no capitulo anterior. Desta

forma, testando a validade do Principio Cosmoldgico (PC).

5.1 Introducao

Da forma discutida nos capitulos anteriores, sabemos que o modelo cosmolégico
padrao se fundamenta fortemente nas hipdteses de isotropia e homogeneidade es-
tatistica em grandes escalas. Uma representacao matematica dessas simetrias é a
conhecida métrica Friedmamn-Lamaitre-Roberstson-Walker (FLWR) (ver capitulo
, e baseado nesta, é possivel construir modelos cosmolégicos tal qual o modelo
cosmologico padrao ACDM.

Este é o cenario que tem descrito, de forma mais satisfatoria, os conjuntos de
dados observacionais: flutuagoes de temperatura da RCFM; tracadores da estrutura
em grande escala(EGE); indicadores de distancias cosmolégicas; entre outros.

Embora o modelo ACDM tem sido examinado frente aos dados observacionais,
algumas de suas hipoteses subjacentes, tal como PC, tem sido assumidas como
verdadeiras em grande parte dessas analises. Sendo assim, é importante testar de
forma direta se tais hipoteses sao verificadas de fato, ou se ha desvios significativos da
mesmas, o que levaria a reformulac¢oes profundas no atual paradigma da cosmologia
moderna. Além disso, anomalias na RCFM e altas anisotropias na distribuicao de
fontes em radio reiteram a necessidade de tais testes.

Portanto, iremos testar a hipdtese da isotropia estatistica, um dos pilares do
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la_lowz_20010, NSIDE= 32, #SNe=152

Union2.1_20010, NSIDE= 32, #SNe=175

Figura 5.1: Projecao Mollweide das SNe na esfera celeste para as compilagoes JLA
(painel & esquerda), e Union2.1 (painel a direita).

PC, através de uma comparacao Bayesiana entre o modelo cosmografico e outro que
difere do primeiro através de uma modulacao dipolar que surge devido a velocidade
peculiar local, tal como proposto em [7]. Os resultados deste capitulo se encontram

na referéncia [8].

5.2 Amostras observacionais

Neste trabalho, utilizamos os conjuntos de dados SNe Ia mais recentes atualmente
disponiveis, nomeados, Joint Light-curve Analysis (JLA) [5] e Union2.1 [6]. Obtidos
nos websiteq|| referente aos projetos: The Paris Supernova Cosmology Group e The
Supernova Cosmology Project, respectivamente . A amostra JLA consiste num con-
junto 740 SNe confirmadas espectroscopicamente, enquanto Union2.1 compreende
580 objetos.

O modulo de distancia de cada SNe é dado por

,u:mB—MB—ozxXl—l—BxC, (51)

onde mp é a magnitude observada no pico da curva de luz na banda B. «, 8, Mg sao
parametros secundario de calibracao no modulo de distancia que corrigem a forma,
Xy, e cor ,C', na curva de luz e magnitude absoluta, respectivamente. Existem ainda,
corregoes devido a correlagao entre as SNe e suas galaxia hospedeiras, e geralmente

essa dependéncia é corrigida através de uma funcao degrau do tipo:

Thttp:/ /supernova.lbl.gov/
Zhttp://supernovae.in2p3.fr/
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http://supernova.lbl.gov/union/
http://supernovae.in2p3.fr/sdss_snls_jla/ReadMe.html

Figura 5.2: Diagrama de Hubble para a compilacao JLA. Esta é composta por
diversos surveys em baixos redshifts, SDSS em redshift intermediarios, SNLS de
intermediarios a altos, enquanto HST corresponde a altos redshits. Figura retira da

Ref. [5]

M} se M sireiar < 1019M ),
Mp={ B tret © (5.2)
M} + AM  caso contrario.

Tais parametros secundarios ja foram fixados nos valores de melhor ajuste com o
modelo ACDM para a amostra Union2.1 pelos préprios idealizadores dessa amostra.
No caso da amostra JLA estes parametros sao deixamos livres e por fim marginali-
zamos sobre estes.

A compilagao JLA é formada de varias amostras em baixos redshifts (z < 0.1)
~ 100 objetos, ~ 350 objetos provenientes de Sloan Digital Sky Survey (SDSS) em
redshifts intermedidrios (0.05 < z < 0.4), ~ 250 SNe de Supernova Legacy Survey
(SNLS) na faixa de intermediério para altos redshifts (0.2 < z < 1), e ~ 10 objetos
em altos redshifts, provenientes de Hubble Space Telescope (HST) (0.7 < z < 1.4).
A Figura|5.2l mostra o diagrama de Hubble para essas amostras.

A compilagao Union2.1 compreende objetos na faixa de redshift 0.015 < z <
1.414. Esta é uma atualizacdo de versoes anteriores, isto é, Union e Union2. As
mudancgas mais relevantes entre as duas ultimas versoes sao a inclusao de mais SNe
em altos redshifts e novas estimativas para corregoes dos erros na magnitude das
SNe, a exemplos, a amostra Union2.1 possiu corregoes quanto a massa da galaxia
hospedeira, enquanto que a compilagao anterior nao.

No caso da compilagao JLA, combinamos as matrizes de covariancia individuais,
fornecidas no website citado anteriormente, para obter a matriz de covariancia com-
pleta, que corresponde a correcoes tanto dos erros estatisticos quanto sistematicos.
Levando em conta desvios intrinsecos na curva de luz, simplesmente pelo fato de

as SNe nao serem velas padroes ideias, erros relacionas a dispersoes causadas pelo
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fenomeno de lentes gravitacionais, extincao devido a poeira, dispersoes introduzidas
devido a velocidades peculiares entre outros erros. Ja para compilacgao Union2.1 a
matriz de covariancia completa é diretamente fornecida.

Depois de selecionar objetos na faixa de z < 0.1 nas duas compilacoes, mos-
tramos as suas distribuigées no céu na Fig. 0.1} Esses mapas foram construidos
usando o pacote Healpix [I39]. Podemos observar que a compilagao JLA apresenta
um numero menor de pontos comparado a Union2.1 (152 versus 175), e também
que é mais anisotropicamente distribuida do que a Union2.1, o que ocorre principal-
mente devido as observagoes do SDSS. Ainda assim, a compilagao JLA nao foi tao
explorada em testes de anisotropia local quanto a compilacao Unoin2.1, e, portanto,
¢ importante realizar nossas analises nesta compilacao, apesar destas limitacoes. E
importante também notar que a compilagao JLA é o conjunto de dados mais atual

e rigorosamente calibrado [147].

5.3 Modelos

5.3.1 Modelo Cosmografico

A abordagem cosmografica, pode ser definida, como a parte da cosmologia em que
se assume o minimo possivel de hipoteses sobre a dinamica do universo. Em ou-
tras palavras, é parte da cosmologia que descreve a cinematica do Universo. Al-
gumas vezes também chamada de cosmocinética (do ingés cosmokinetics). Assim,
nesta subsec¢ao, iremos descrever esta abordagem, seus potenciais defeitos bem como
possiveis solucoes.

De acordo com o capitulo [2 podemos a partir da métrica de FLRW, isto é,

assumindo o PC, calcular distancias no espaco-tempo conforme:

f(r) I/tocit (5.3)

onde o fator de escalar, a(t) , é obtido resolvendo-se as Eq. de Friedmann para um
dado contetido do Universo. Nesta abordagem usual se considera as Eq. de campo
de Einstein bem como o conteiido material do universo, portanto, a dinamica. Por
outro lado, a abordagem cosmografica consiste numa expansao em série de Taylor
do fator de escala em torno de ty. Assim sendo, aproxima-se o fator de escala via
esta expansao em série sem considerar a dinamica do Universo, apenas é considerada
a geometria FLRW, ou seja, PC é assumido como valido. Expandindo-se o fator de

escala, através da série de Taylor, em torno de ¢y temos,
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da
1 _
T

1 d%a 1 d%a 1 d*a
a(t) = ag

t—to) + e
to( 0) + 2' dtz to 3' dt3 to 4' dt4 to

ainda, assumindo que a normalizacao do fator de escala hoje é ay = 1, podemos

reescrever a expansao acima da formas:

a(t) ~ 1+ HyAt — %H@M + %)Hgmf‘ + ;—ZHgA# +o. (5.5)

com as definigoes:
1da 1 d*a . 1 d%a 1 da
H=Ca 1= amar 1= amas = ama Y
onde H é o parametro de Hubble que é escrito em termos da derivada primeira
do fator de escala em relacao ao tempo césmico, ou seja, é uma medida da taxa de
expansao do Universo. ¢ é o parametro de desaceleracao, e corresponde se o universo
estd acelerado atualmente ou nao quando avaliado em ty. O parametro j, chamado
jerk, identifica se o parametro de desaceleracao mudou de sinal no passado, ou seja,
se houve uma fase de transicao entre Universo acelerado para desacelerado, ou vise-
versa. Por tltimo o parametro snap, s identifica se o parametro 7 mudou de sinal
conforme a expansao. Assim, vale notar que & medida que se aumenta a ordem da
expansao novos parametros relacionado a série cosmografica aparecem.
Expandindo-se a série cosmografica até quarta ordem e computando a integral
acima é possivel obter distancias. Desta forma, podemos escrever a distancia de

luminosidade conforme [140]:

c 1-— 1.,
drp(z) = —z{l—l—[ 2q0]z—6[]0+§20—q0—3q8}22+

+z3<—+———+ — 02

1 5j0 g |, B5joqo  5g3 5 ﬁ) (5.7)
12 24 12 12 8 8 24 ’ ‘

onde Qy = Q,, + Q. + Q4. Na expressao acima, podemos notar, que hé dependéncia
do escalar de curvatura através de €2, = 1 — )y, sendo assim, a cosmografia nao é
completamente independente de modelo cosmolégico, ja que nao é capaz de vincular
j de forma independente devido a degenerescéncia com {2, e precisa, portanto, de
meios geométricos para impor restrigoes sobre o escalar de curvatura. Neste sentido,
medidas da RCFM impoem vinculos de um Universo plano se a Eq. de estado é
considerada independente do tempo, caso contrario, ou seja, se a Eq. de estado é

dependente do tempo, nao é claro se o escalar de curvatura pode ser negligenciado.
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Para todos os efeitos, é possivel impor que o escalar de curvatura seja desprezado
hoje, como uma boa aproximacao para o Universo recente.

Outra dificuldade que a andlise cosmografica enfrenta é em relacao a ordem do
truncamento da série. Naturalmente, é de se esperar que quanto maior a ordem da
série, melhor serd a aproximacao da func¢ao original e como vimos, mais parametros
cosmograficos surgirao. Em principio, terfamos uma descrigao melhor quanto maior
a ordem da séria, mas existe um preco a pagar que ¢ o aumento do nimero de
parametros cosmograficos. Assim sendo, um passo intermedidrio necessario para o
uso da cosmografia é encontrar o ordem otimizada, no sentido de que descreva bem a
funcao original com o menor ntimero de parametros cosmograficos possiveis. Outra
dificuldade que surge esta relacionada a divergéncia da série, pelo fato de a expansao
ser realizada em torno de z ~ 0 a série pode nao convergir no regime z 2 1. O que
tem sido feito na literatura para superar esta dificuldade, é a parametrizagao do
redshift. Uma parametrizacao bem conhecida é a chamada "y-redshift” introduzido

na referéncia [141]:

, (5.8)

deste modo, o intervalo de z = [0, oo] é convertido em y = [0, 1] para o qual contém
toda a faixa de observagoes. Assim, podemos reescrever a distancia de luminosidade,

em termos dessa nova variavel:

c 1 1 , 1 4
di(y) ~ A { - 5(610 —3)y” + 6 [12 = 5q0 + 35 — (jo + Q0)] v + o1 (60 — 7jo+

—1080 — 32g0 + 10g0jo + 6¢0€2 + 21g5 — 15g5 + s0) yi + (’)(yi’)} . (5.9)

Em nossa andlise consideramos a parametrizacao discutida acima e investigamos
a ordem Optima até a qual iremos na expansao cosmografica na distancia de

luminosidade.

Analise preliminar: Fizemos uma analise qualitativa a fim de verificar até que or-
dem precisariamos considerar na expansao cosmografica de modo que a distancia
de luminosidade seja bem descrita no regime considerado para os dados de SNe Ia.
Para isso consideremos o modelo ACDM como modelo fiducial. O parametro de
Hubble para o ACDM se escreve da forma: H(z) = Hoy/Qumo(1+2)3 + 1 — Qu,

assim, podemos relaciona-lo com os parametros cosmograficos da seguinte forma:
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Figura 5.3: Distancia de luminosidade e Modulo de distancia versus ’y-redshift’ via
série cosmografica até segunda e terceira ordem, representada pelas linhas tracejada-
pontilhada e pontilhada, respectivamente. Modelo fiducial é mostrado pela linha
solida. As linhas verticais mostram z = 0.1 e z = 0.2 na parametrizagao y.

3
=501, jo=1, so=1-20ms (5.10)

Desta forma, podemos obter os parametros cosmograficos e calcular a distancia
de luminosidade e comparar com a distancia de luminosidade obtida via a cosmologia
fiducial: assumimos os resultados de [6], ou seja, 2,0 = 0.295 & 0.034 para ser

consistente com nossa investigacao utilizando SNe. Desta forma obtemos:

do=—056+£005, jo=10+0, sy=—0.33%0.15. (5.11)

A Figura[5.3| mostra esta comparagao entre a distancia de luminosidade [modulo
de distancia] obtidos via cosmografia e a cosmologia fiducial. Assim, podemos per-
ceber que a série cosmografica até segunda ordem descreve de forma satisfatoria, em
relacao ao modelo fiducial, a distancia de luminosidade até o redshift z < 0.1. Os
autores de [142] [143] estimaram o erro em negligenciar o termo de terceira ordem da
série e encontraram que é menos de 10% até z < 0.2. Assim, apesar desta limitagao
os autores argumentam que este é um teste que tem o beneficio de ser indepen-
dente de modelo cosmoldgico. Aqui no nosso trabalho, seremos mais conservadores
e iremos até z < 0.1 onde erro é em torno de 3%. Além disso, os autores da Ref.
[T44] mostraram potenciais viés nas andlises dos parametros cosmograficos devido
a distribuicao nao uniforme dessas amostras, que sobretudo é introduzida devido a
amostra SDSS que é mais pronunciada acima de z < 0.1, o que refor¢a nosso corte

até esta faixa de redshift.
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5.3.2 Modulagao Dipolar

A distancia de luminosidade, geralmente, é definida em termos de uma média dire-

cional:

dV(z) = L /dQndL(z, n)=(1+2) 42 : (5.12)
47 o H(2')
onde n ¢ a direcao de cada supernova observada.
No entanto, os autores da referéncia [I45], mostraram que a distancia de lumino-
sidade com dependéncia direcional, também pode ser interessante para a cosmologia,
ja que pode ser utilizada para medir diretamente parametros cosmologicos. Assim,

os autores constroem o espectro de poténcia, Cy(z, 2’), da distancia de luminosidade:

di(0,2) = ) aum(2)Yim(n), (5.13)
Im
Col(z,2) = {am(2)az,(2) (5.14)

onde Yy, (n) sdo harmonicos esféricos. Deste modo, flutuacoes na distancia de lu-
minosidade sao calculadas para um universo perturbado de Friedmann através de
teoria da perturbacao linear. Essas flutuacoes seriam introduzidas devido a inomo-
geneidade da distribuicao de matéria levando a termos adicionais na distancia de
luminosidade padrao. A ideia principal seria obter parametros cosmoldgicos com-
parando dados observacionais a quantidades diretamente mensuraveis em contraste
a uma média, como na Eq., que poderia estar dispersando um desvio bem
localizado entre valores tedricos e observacionais.

Nesta dissertacao, estamos interessandos na contribuicao do termo dipolar desta
expansao, isto é, Cy com ¢ = 1. Pois como discutido em [I45], o termo dipolar é
dominado pela contribuigao da velocidade peculiar do observador. Sendo assim, em
principio podemos impor vinculos sobre a nossa velocidade em relacao ao Hubble
Flow e, mais interessante, comparar este Ansatzﬂ com a distancia de luminosiade
padrao, i.e., a distancia obtida através de uma média direcional, tal qual em [5.12
que se assume isotropia.

Desta forma, negligenciando termos da expansao em multipolos maiores que o
dipolo podemos escrever a distancia de luminosidade com dependéncia direcional

COomo segue:

3Ansatz significa: Hipétese inicial de trabalho que é verificada a posteriori através de seus
resultados.
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dy(z,n) =dP () +dP(2)n-e) | (5.15)

onde e corresponde a direcao do dipolo e d(Ll) a sua amplitude. Como o0 nosso movi-
mento peculiar tem maior impacto sobre o termo dipolar, ou seja, C; ~ 1073 —107°
enquanto que efeitos de lentes gravitacionais contribuem ~ 1079, assim, podemos
obter a amplitude d(Ll) através de um Doppler boost devido ao nosso movimento,

obtendo a seguinte expressao [7]:

(n-vy), (5.16)

onde H(z) = H(z)/(z + 1), e vy corresponde a nossa velocidade - doravante sua
magnitude serd denotada por vy onde bf significa em inglés bulk flow . Finalmente,
a distancia de luminosidade total pode ser escrita utilizando o Ansatz (Eq.(5.15)):

dr(y,n) = Hio [y + —(3 _qu)flf} + —Ub’}éfgf) cos @ , (5.17)

0 . ~ . . . ’
onde d(L )(2) corresponde a distancia de luminosidade cosmogréfica e cos¢ = (n- Vir)
representa o cosseno do angulo entre as direcoes da velocidade do bulk flow e de
cada SNe. Portanto, iremos nos referir a este modelo, onde se faz uma corregao

de primeira ordem na distancia de luminosidade devido ao nosso movimento, por
Modulagao Dipolar(MD).

5.4 Analises e Resultados

Nesta secao, iremos mostrar nossos resultados para ambas as compilagoes de SNe
Ia JLA e Union2.1. Como discutido no capitulo de metodologia, a analise Baysiana
¢ muito sensivel ao conjunto de priors utilizados, com isso em mente, realizaremos
a nossa analise com priors Gaussianos baseados em estimativas motivadas por tra-
balhos anteriores, tais priors sdo mostrado na tabela [5.1] No entanto, do ponto de
vista mais conservativo, realizamos também nossas analises para priors Uniformes
como mostrados na tabela [5.2]

E importante notar que, somente dados de SNe nao é capaz de quebrar a dege-
nerescéncia que existe entre Hy e magnitude absoluta M. Sendo assim, no maximo

¢ possivel impor vinculos na combinagao dessas duas quantidades:
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Tabela 5.1: Priors sobre os parametros livres de cada modelo estudado. N (u,0?)
representa a distribuicio Gaussiana com média y e variancia o?.

Parametros Modelos Prios Referéncias
Hy Ambos  N(73.14,1.74?) [12§]
o Ambos  N(—0.58,0.09%) [136]
vpr (km/s) MD N (260, 130%) [146]
[ (deg.) MD  N(282,34%) [146]
b (deg.) MD  N(22,20?) [146]

Tabela 5.2: Priors sobre os parametros livres de cada modelo estudado.

representa a distribuigdo Uniforme limitada no intervalo (a, b).

Dados Parametros Modelos Prios
Ambos o Ambos  U(—0.67,—0.49)
Ambos Uy MD  U(0,500)
Ambos l MD  U(0,360)
Ambos b MD  U(-90,90)
Dados  Parametros secundarios Modelos Prios
Union2.1 Hy Ambos  U(40,100)
JLA Ambos  1(0.021,0.261)
JLA g Ambos  U(1.601,4.601)
JLA M Ambos U(—6.26,—5.08)
JLA AM Ambos  U(—0.53,0.39)
M = M + 5log,, [m] + 25.

U(a,b)

(5.18)

Desta forma, tratamos M como parametro secundario (nuisance parameter) e

marginalizamos sobre este a fim de obter os parametros de interesse. Assim, usamos

um prior uniforme sobre M variando em [-6.26, -5.08] que corresponde aos valores
de magnitude absoluta [-19.45, -18.65] e valores de H, mostrado na Tabela[5.2] No

caso especifico da compilacao Union2.1 os seus idealizadores fixaram hg = 0.7 o que

produz uma magnitude absoluta M

~ -19.31. Neste caso, utilizamos o prior da

Tabela [5.2] e recuperamos o valor fiducial de hg, por fim marginalizamos sobre este.
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A seguir mostramos os nossos resultados para diferentes conjuntos de priors:
Uniforme sobre todos os parametros; Uniforme sobre os parametros compartilha-
dos por ambos os modelos, mas Gaussiano sobre parametros nao compartilhados;
Gaussiano sobre todos os parametros.

Em todas as andlises que envolvem a amostra JLA, foram utilizadas priors uni-
formes centrado nos valores de melhor ajuste da Tabela 10 da Ref.[5] com limites
variando em 20 vezes o respectivo desvio padrao. No caso da amostra Union2.1,

estes parametros ja foram fixados pela prépria colaboracao.

5.4.1 Priors Uniformes

Os nossos principais resultados, no que diz respeito a selecao de modelos, sao mos-
trados na Tabela [5.3] Esses foram obtidos utilizando ambas compilagoes (JLA;
Union2.1) e considerando os prior mostrados na Tabela . Notamos que, enquanto
a amostra Union2.1 nao é capaz de distinguir entre os modelos concorrentes, forne-
cendo uma interpretagao inconclusiva (InB = —0.27540.027) a amostra JLA desfa-
vorece fracamente a modulacao dipolar com o Fator de Bayes: InB=1.582 4 0.026,
embora analises anteriores encontraram que a auséncia da correcao na distancia de
luminosidade, tal qual em [5.17, seja desfavorecida em > 20 de nivel de confianca
para uma compilacao antiga de 44 SNe em baixo redshift [7] e que também o seu
dipolo estaria consistente com o dipolo da RCFM em 20 de nivel de confianca.

A Tabela mostra os vinculos sobre os parametros de ambos os modelos con-
siderados, tanto para a compilagdo JLA quanto para Union2.1. Suas respectivas
posteriori sao apresentadas nas figuras e [5.5l Para completar, as distribuigao
a posteriori dos parametros secundarios envolvendo a compilagao JLA é mostrada
em . Notamos que, o vinculo sobre o parametro cosmografico {go} nao muda de
forma apreciavel para ambos os modelos considerados e ainda é levemente mais baixo
para amostra Union2.1. Além disso, obtemos vinculos para a modulacao dipolar,
para as amostras JLA e Union2.1, respectivamente, tais que

vy = 80.823750% (1,0) = (169.268° 711550, 11.630° 75575550 )

vpy = 167.368 153805 (1,b) = (250.222° 535010, 341177 5505 )

onde as incerteza foram obtidas através 95% do intervalo de credibilidade (C.I.).
Embora ambos os ajustes para vy sejam diferente de zero, a andlise Bayesiana
nao da suporte ao modelo dipolar. Este resultado é compativel com a referéncia

[147], o qual ndo encontrou evidéncias significativa para a presenca de bulk flow nas
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amostras JLA e Union2, depois de terem sido levado em conta as correlagoes intro-
duzidas devido as velocidades peculiares estarem correlacionadas como consequéncia
da estrutura em larga escala. Por outro lado, é esperado bulk flow ~ 10? quando
tais correcoes nao sao levadas em conta, o que leva a exclusao de um bulk flow
consistente com zero como encontrados em [146, T48-152].

Obtemos, portanto, que a modulacao dipolar nao é justificada pela anélise de
comparacao Bayesiana, embora ainda com evidéncias fraca e inconclusiva, respec-
tivmente, para as amostras JLA e Union2.1.

Nao ha mudangas, significativas, nos nossos resultados, e, portanto em nossas

conclusoes para o caso em que se amplia o prior utilizado sobre ¢, ou seja, gy =
U[—1.34,0.98].
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(a) Distribuicao a posteriori via Cos- (b) Distribuigao a posteriori via Mo-
mografia. Erros sistematicos incluso. dulagao Dipolar. Erros sisteméticos
incluso.

Figura 5.4: Distribuicao a posteriori: Cosmografia e Modulagao Dipolar obtidos via
a compilacao JLA (stat + sys).

Tabela 5.3: Evidéncias e Fator de Bayes para os modelos: Cosmogréfico (CG) e
Modulagao Dipolar (MD) com suas respectivas interpretagoes segundo a escala de
Bayes (ver Tabela [1.1)). Inclusao de erros estatisticos(stat) e sistemdticos(sys).

Dados SNe Ia  Modelos In& InB Interpretacao da evidéncia
oe -75.718 + 0.017 0 -
JLA
MD —77.300 £0.019  1.582+0.026 Fraca (Desfavoréavel)
caqG —82.822 4+ 0.008 0 -
Union2.1
MD —82.548 £ 0.026 —0.275 £ 0.027 Inconclusivo
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Figura 5.5: Distribuicao a posteriori dos parametros de calibracao no modulo de
distancia. Cosmografia a esquerda e Modulacao Dipolar a direita obtidos via a
compilacado Union2.1 (stat + sys).

Tabela 5.4: Estimativas dos parametros de cada modelo estudado: Cosmografia
(CG) e Modulagao Dipolar (MD). A dltima coluna mostra os intervalos credibilida-
des (C.I.) 95%. Erros sisteméticos incluso.

Dados Modelos Parametros Média Desv. Padr. 95% C.1I.
CG % -0.587 0.052 (-0.667, -0.497)
JLA % -0.589 0.051 (-0.666, -0.496)
MD Ubg 80.823 59.250 (3.705, 221.825)
l 169.268 101.506 (11.702, 348.162)
b 11.630 49.062 (-80.856, 86.017)
CG @ -0.578 0.051 (-0.665, -0.495)
Union @ -0.577 0.052 (-0.665, -0.494)
2.1 MD Uy 167.368 87.421 (18.474, 352.066)
! 250.222 100.443 (7.531, 353.462)
b 34.117 32.071 (-28.728, 86.963)
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Figura 5.6: Distribuicao a posteriori dos parametros de calibracao no modulo de
distancia. Cosmografia a esquerda e Modulacao Dipolar a direita obtidos via a
compilagdo JLA (stat + sys).

Agora, como andlise complementar iremos variar os tipos de priors. Seguindo
medidas anteriores, disponiveis na literatura, sobre os parametros livres de cada

modelo.

5.4.2 Priors Uniformes e Gaussianos.

As Tabelas e sao similares as anteriores, porém sao obtidas utilizando-se
priors Uniformes sobre os parametros compartilhados (i.e. ¢g) de acordo com a Ta-
bela e priors Gaussianos sobre os parametros que os modelos nao compartilham
(i.e. vpf,1,b), de acordo com a Tabela

A ideia é testar se algum modelo é favorecido quando se tem informagao a priori
da direcao e magnitude do bulk flow, para isto seguimos a medida do bulk flow da ref.
[T46]. As mesmas conclusoes sao obtidas para a amostra JLA, ou seja, modulagao
dipolar é fracamente desfavorecida frente ao modelo de referéncia (cosmografia).
Deste modo, percebe-se, que mesmo com um prior restritivo sobre o bulk flow a
amostra JLA continua a desfavorecer o Ansatz proposto (i.e. Eq. ), ou hipéteses
subjacentes a este, tal como a teoria de perturbacao linear utilizada para calcular a
Eq. . O oposto acontece para amostra Union2.1, ou seja, favorece fracamente
a modulagao dipolar.

Para complementar as posterior referentes a esta configuragao de priors sao mos-
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tradas nas figuras [5.7], 5.8 e

Tabela 5.5: Evidéncias e Fator de Bayes para os modelos: Cosmogréfico (CG) e
Modulagao Dipolar (MD) com suas respectivas interpretacoes segundo a escala de
Bayes (ver Tabela [4.1). Inclusao de erros estatisticos(stat) e sistemdatico(sys).

Dados SNe Ia Modelos In& InB Interpretacao da evidéncia
ca -75.718 +£0.017 0 -
JLA
MD -77.732+0.015 2.015£0.022 Fraca (Desfavoravel)
oe —82.822 4+ 0.008 0 -
Union2.1
MD -81.122 £ 0.011  -1.700 + 0.013 Fraca(Favorével)

Tabela 5.6: Estimativas dos parametros de cada modelo estudado: Cosmografia
(CG) e Modulagao Dipolar (MD). A dltima coluna mostra os intervalos credibilida-
des (C.I.) 95%. Erros sisteméticos incluso.

Dados Modelos Parametros Média Desv. Padr. 95% C.I.

CG @ -0.587 0.052 (-0.667, -0.497)

JLA % -0.588 0.050 (-0.666, -0.497)
MD Ubg 121.815 72.966 (9.797, 287.524)
l 280.116 30.018 (219.781, 340.788)

b 26.871 18.622 (-11.339, 61.510)

CG % -0.578 0.051 (-0.665, -0.495)

Union % -0.578 0.052 (-0.665, -0.494)
2.1 MD by 217.857 74.458 (75.792, 369.400)
l 294.182 23.340 (247.086, 340.264)

b 21.675 16.039 (-7.967, 54.818)
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Figura 5.7: Distribuigao a posteriori: Cosmografia e Modulagao Dipolar obtidos via
a compilagdo JLA (stat + sys).
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Figura 5.8: Distribuicao a posteriori dos parametros de calibracao no modulo de
distancia. Cosmografia a esquerda e Modulacao Dipolar a direita obtidos via a
compilagdo Union2.1 (stat + sys).

5.4.3 Priors Gaussianos

Por 1ltimo, fizemos um teste utilizando priors Gaussianos, baseados em medidas
disponiveis na literatura, em todos os parametros livres (exceto nos parametros

secundarios referentes a calibracao do modulo de distancia para a compilacao JLA
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Figura 5.9: Distribuicao a posteriori dos parametros de calibracao no modulo de
distancia. Modulac¢ao Dipolar JLA (stat + sys).

Tabela 5.7: Evidéncias e Fator de Bayes para os modelos: Cosmografico (CG) e
Modulagao Dipolar (MD) com suas respectivas interpretagoes segundo a escala de
Bayes (ver Tabela [4.1]). Inclusao de erros estatisticos(stat) e sistematico(sys).

Dados SNe Ia  Modelos In& InB Interpretacao da evidéncia

cdad -46.464 £+ 0.005 0 -

JLA
MD -49.079 £+ 0.008 2.615 + 0.009  Moderada (Desfavordvel)
cqd -88.239 £+ 0.007 0 -

Union2.1
MD -85.478 + 0.007 -2.761 4+ 0.010 Moderada (Favoravel)

- ao qual utilizamos prior uniformes como descrito na segao anterior). Os priors
Gaussianos utilizados podem ser vistos na Tabela Os resultados das evidéncias
bayesiana sao mostrado na Tabela |5.7]

A ideia principal deste teste é investigar a dependéncia dos nossos resultados
quanto aos parametros cosmograficos e referentes ao modelo dipolar. Assim, pode-
mos observar que apds impormos vinculos mais restritivos sobre esses parametros a
evidéncia continua a desfavorecer o modelo dipolar, agora de forma mais pronunciada
(evidéncia moderada InB = 2.6154+0.009 ) no caso da compilagao JLA, enquanto que
no caso da amostra Union2.1 o modelo dipolar é favorecido com evidéncia moderada

InB = —2.761 £ 0.010.
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Capitulo 6
Conclusao

Neste trabalho, realizamos uma comparacao Baysiana entre dois modelos baseados
na métrica FLRW, o qual diferem entre si por uma modulacgao dipolar que surge da
teoria de perturbagao de primeira ordem. Essa correcao leva em conta a velocidade
peculiar devido a movimentos locais, e portanto pode fornecer vinculos na isotropia
local do Universo, i.e., em z < 0.1. Como um Universo baseado na métrica FLRW
¢ fundamentado na hipotese de isotropia e homogeneidade estatistica em grandes
escalas, é necessario testar se de fato estas hipoteses sao verdadeiras a luz de dados
observacionais. Fortes evidéncias contra tais hipdteses teriam profundas implicagoes
no cenario padrao da cosmologia.

Em nossa anélise, nao foram feitas suposicoes sobre a dinamica do Universo, pois
nossa descrigao das distancias cosmologicas ¢ puramente dada em termos de uma
expansao em série de Taylor que leva a parametros cinematicos, i.e., a analise cos-
mografica. Truncamos essa expansao até segunda ordem no redshift, pois a distancia
de luminosidade é descrita de forma satisfatéria na escala em que estamos inves-
tigando. Apoés isso, comparamos a um modelo que apresenta uma correcao na
distancia de luminosidade devido a inomogeneidades locais na forma de uma mo-
dulagao dipolar [7]. Essa comparacao é feita pela primeira vez sob uma perspectiva
Bayesiana. Assim, forte evidéncia para uma grande anisotropia nos dados de SNe
indicaria uma potencial violacao do PC, ao menos de origem local.

Adotamos as duas maiores compilacoes de SNe atualmente disponiveis, chama-
das JLA e Union2.1. Encontramos fraca evidéncia em favor do modelo de referéncia
(cosmografia) com respeito ao modelo que tem um termo dipolar adicional, quando
utilizamos a amostra JLA, enquanto que a evidéncia é inconclusiva para Union2.1.
Embora os valores estimados para o bulk flow estejam consistentes entre si no in-
tervalo de 95% (c.i.), a amplitude estimada pela amostra JLA é menor. Isto estd
em acordo com a estimativa de [147], onde nao encontraram evidéncia significativa
para a presenca da velocidade de bulk flow nesse mesmo conjunto de dados, porém

com uma anélise diferente. Além disso, esses mesmos autores também nao encontra-
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ram evidéncias significativas para a velocidade do bulk flow numa amostra anterior
a Union2.1, chamada de Union2. A diferenga basica entre essas amostras se déa
em altos redshifts, devido a inclusao de SNe nesta faixa, assim resultados similares
sao esperados em baixos redshifts. E, como esperado, também nao encontramos
evidéncias para a velocidade do bulk flow diferente de zero, apds terem sido levados
em conta as correlagoes introduzidas devido a estrutura em grande escala através
da matriz de covariancia.

Ainda, os autores de [153], utilizando a amostra Union2.1, ndo detetaram ne-
nhuma evidéncia significativa para uma anisotropia dipolar em baixos redshifts,
z < 0.2, através do método de espectro de poténcia. Desta forma, consistente ao
que encontramos na mesma amostra, mas agora confirmado pela analise Bayesiana.

Posteriormente, testes complementares foram realizados. Impomos priors res-
tritivos na diregdo e magnitude do bulk flow, conforme [146], a fim de testar se
algum modelo seria favorecido com essa informacao a priori. E apesar desta res-
trigao, a amostra JLA continua a favorecer o modelo cosmografico, enquanto que a
compilacao Union2.1 favorece o modelo dipolar. Isto pode estar atrelado ao fato da
velocidade do bulk flow inferida em [146] ter sido obtida com a compilagado Union2,
levando a um viés na analise referente a compilacao Unoin2.1. Assim, nossos resul-
tados mais robustos se atém a amostra JLA, quando utilizado priors Gaussianos, ou
seja, evidéncia em favor do modelo cosmografico.

Em resumo, sendo mais conservador, ou seja, usando priors Uniformes sobre
todos os parametros, nossas andlises nao encontraram evidéncia significativa para
a presenca da velocidade de bulk flow diferente de zero, em ambas as amostras
estudadas.

Deste modo, testes cegos da isotropia cosmoldgica usando dados de SNe nao
revelaram evidéncias significativas contra tal hipétese acima de 20 nivel de con-
fianga [143] 144 153-157], assim, concluimos através da nossa andlise que nao existe
evidéncia significativa para um dipolo anémalo no Universo local. Uma conclusao
similar foi obtida em [I58], embora usando a fun¢ao de luminosidade de galdxias
em z < 0.1 ao invés de SNe, assim, reforcando a significancia do nosso resultado.
Esperamos que essa andlise seja melhorada para a proxima geracao de surveys, tal
qual J-PAS [159], LSST [159], Euclid [160], ¢ WFIRST [161], com mais dados de
SNe e melhoramentos na calibracao da curva de luz, além de mais controles sobre

potencias sistematicos.
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