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Resumo

A estrutura em grande escala do Universo tem sido explorada em diversos redshifts através
de varios estimadores estatisticos fazendo uso de diferentes tragadores césmicos. Entre os
principais métodos de exploragao estd o uso das oscilagoes acusticas bariénicas (BAO)
como réguas padrao. Essas oscilagoes, geradas durante o Universo primordial, deixaram
impressas na distribuicao de matéria, regioes com probabilidade ligeiramente maior para
formar estruturas. A identificagdo dessas caracteristicas em diferentes épocas do Universo
pode ser usada para sondar tanto a sua evolugao quanto o seu contetido de matéria-energia.
Usamos as BAO’s para caracterizar o Universo extraindo-as de dois tipos de tragadores
cdsmicos, os quasares e as galdxias azuis, ambos tornados publicos pela colaboracao Sloan
Digital Sky Survey. No caso dos quasares, localizados em altos redshifts, com z > 2.2,
consideramos uma aproximacao independente de modelo cosmolégico e medimos o sinal
transversal dessas oscilagoes usando como ferramenta estatistica a funcao de correlacao
angular de dois pontos (2PACF). Para isto, usamos dados pertencentes a uma casca
de redsfthit no intervalo z € [2.20,2.25] obtendo a escala angular a0 = 1.77° £ 0.31°
com uma significincia estatistica de 2.12¢. Com esse resultado foi possivel restringir
pardmetros para os modelos wCDM e w(¢)CDM onde, em ambos os casos, os parametros
restringidos €7, wo e w, estdo em concordancia com o modelo ACDM. Além disso,
utilizando a funcao de correlagdo angular de trés pontos aplicada ao catalogo de quasares
foi possivel confirmar o sinal detectado em Z = 2.225, com uma significincia estatistica
de 2.90. Os tripletos usados para estimar a 3PACF tinham lados 6; = 1.0° e 65 = 1.5°
com o terceiro lado variando de 65 € [0.5°,2.5°]. O sinal detectado foi Ops0 = 1.82° +
0.21°. No caso do segundo tracador, as galdxias azuis, localizadas em baixos redshifts,
com z < 0.2, a analise foi divida em duas partes. Na primeira parte, usamos a 2PACF
aplicada a uma casca de redshift no intervalo z € [0.105,0.115], para detectar o sinal
transversal em 19.8° 4+ 3.26° com uma significancia estatistica de 2.2 0. Na segunda parte,
uma andalise 3D foi empregada, através da aplicacao da funcao de correlacao de dois
pontos aos dados no intervalo z € [0.05,0.2], para a qual usamos a cosmografia para
o calculo das distancias. A escala BAO foi identificada em ry = 100.7 & 3.6 h~*Mpc.
Determinamos, como consequéncia dessas duas analises, a distancia de diametro angular
DA(0.11) = 262.52 4+ 9.5 h~*Mpec. Por tltimo, fizemos a restricio de pardmetros para
os modelos ACDM, wCDM e w(t)CDM, usando as escalas angulares obtidas para os
quasares e as galaxias azuis, além de 13 valores disponiveis na literatura obtidos para

galaxias luminosas vermelhas. Os resultados sao compativeis com o modelo ACDM.

Palavras-chaves: oscila¢oes acusticas barionicas, estrutura em grande escala, quasares,

galdxias azuis.






Abstract

The large scale structure of the Universe has been studied at several redshifts using
different cosmic tracers. Among the methods employed, the search for the signature of the
baryon acoustic oscillations (BAO) is a powerful one because it can be used as a standard
ruler. This acoustic oscillations, generated during the primordial Universe, left imprints
in the distribution of matter, regions with slightly larger probability to form structures.
To identify these signatures at different epochs serves to probe how the Universe evolves
and its contents. We used BAO to characterize the Universe, extracting them from two
different cosmic tracers, the quasars and blue galaxies from Sloan Digital Sky Survey. In
the quasars case, located at high redshift with z > 2, using a model-independent approach,
we measure the transversal signal using the two-point angular correlation function tool
(2PACF). For this, we select the data inside a thin redshift shell in the interval z €
[2.2,2.25] and found the scale 640 = 1.77°+£0.31° with a statistical significance of 2.12 .
Additionally, we restrict the parameters for the models wCDM (€2,,, and wy) and w(t)CDM
(wp and w,), and find that both show agreement with the concordance model ACDM.
Besides that, using the three-point angular correlation function applied to the quasar
catalogue, we confirm the signal measured at z = 2.225, with a statistical significance of
2.9 0. The triplets configuration used has sides #; = 1.0° and 0y = 1.5°, with the third side
varying in the range 63 € [0.5°,2.5°]. The signal was detected at Opa0 = 1.82° + 0.21°.
In the blue galaxies case, located at low redshifts with z < 0.2, the analysis was splited
into two parts. First, we use the 2PACF applied to a redshift shell z € [0.105,0.115],
detecting the transversal signal at 19.8°+3.26° with a statistical significance of 2.2 o. Then,
in the second part, a tridimensional analysis was done using the two-point correlation
function applied to the dataset in the interval z € [0.05,0.2] based on the cosmography
approach to calculate distances, where the sound horizon scale r, = 100.7 + 3.6 A~ *Mpc
was detected. Using these results we determine the angular diameter distance D 4(0.11) =
262.52 £ 9.5 h~!Mpc. Finally, adding this transversal BAO measurement to the quasar
and other 13 measurements available in the literature obtained from luminous red galaxies
we restrict the parameters for the models ACDM, wCDM and w(¢)CDM. The results are
compatible with the ACDM model.

Key-words: baryon acoustic oscillations, large scale structure, quasars, blue galaxies.






Figura 1 —

Figura 2 —

Figura 3 —

Figura 4 —

Lista de ilustracoes

Mapa de temperatura para o céu inteiro, construido a partir de dados

coletados pelo satélite Planck. Fonte da figura <https://wiki.cosmos.

esa.int/planck-legacy-archive/index.php/CMB_maps>. . . . . .. ..

Diagrama de Hubble para supernovas do tipo la em baixo redshift,
classificadas espectroscopicamente como supernovas do tipo Ia, e fo-
tometricamente como supernovas. Este diagrama contém um total de

1369 supernovas, usadas para medir parametros cosmologicos. Figura

retirada de Jones et al. (2018) . . . . . . ... ...

Evolucao do perfil de densidade para uma perturbagao pontual inicial,
localizada em uma origem arbitraria em funcao da distdncia comoével.
As curvas preta, verde, azul e vermelha tracejada representam a CDM,
neutrinos, barions e fétons, respectivamente. O redshift e o tempo de-
pois do Big Bang sao indicados no canto superior direito de cada painel.
Note que, inicialmente, os barios e fétons estao acoplados (painel su-
perior esquerdo) e permanecem assim até z ~ 10% quando acontece o
desacoplamento. Os perfis de densidade de CDM e barions atraem-se
mutuamente (painel do meio, direita) findando em duas sobredensida-
des de matéria (CDM + béarions), uma préxima a origem e a outra na

casca esférica com raio de &~ 150 Mpc. Figura retirada de (Eisenstein,

Seo & White, 2007). . . . . ..o

A 2PCF extraida a partir de uma amostra de galaxias luminosas verme-
lhas, com um total de 46 748 galaxias. As barras de erro foram obtidas
a partir da matriz de covariancia derivada de um conjunto de simula-
¢oes cosmologicas. As linhas continuas representam o modelo ACDM,
com diferentes escolhas para a quantidade de matéria escura, 2., sendo,
Q,,h* = 0.12 (linha verde), 0.13 (linha vermelha), 0.14 (linha azul), to-
das com Qyh? = 0.024, onde Q,, = Q. + Q. A linha rosa representa o
modelo de matéria escura puro com ,,h? = 0.105 e €, = 0. O pico,
devido a escala acustica, pode ser identificado em torno de, aproxima-

damente, 100 A~ 'Mpc, com uma boa significAncia estatistica. Figura

retirada de Eisenstein et al. (2005). . . . . . .. .. ... L.


https://wiki.cosmos.esa.int/planck-legacy-archive/index.php/CMB_maps
https://wiki.cosmos.esa.int/planck-legacy-archive/index.php/CMB_maps

Figura 5 —

Figura 6 —

Figura 7 —

Figura 8 —

A 3PCF, @3 = @), de uma amostra de galaxias luminosas vermelhas
com, aproximadamente, 40 000 galdxias (pontos pretos com barras de
erro). As linhas continuas representam modelos derivados a partir da
teoria das perturbagoes cosmologicas de segunda ordem. O sinal-ruido,
S/N, dessa detecgao é 6.25. Os Modelos assumem €2, = 0.26 e h = 0.7,
com € = 0.03 (linha tracejada curta) ou €2, = 0.06 (linha continua).
A linha tracejada longa representa o caso sem o sinal BAO extraida a
partir de Eisenstein & Hu (1998). As barras de erro foram obtidas a
partir da matriz de covariancia derivada de um catalogo de simulacoes
cosmolégicas. O pico BAO aparece em torno de a ~ 100° tanto no
modelo com §2, = 0.06 quanto nos dados. O ajuste para o modelo sem

o pico BAO tem x? > 11, ou seja, uma probabilidade menor que 1%

de estar correto. Figura retirada de Gaztanaga et al. (2009). . . . . . .

A 2PACF em funcao da separacdo angular, 6, para o reshift z = 0.5.
Pode-se ver na figura o impacto tanto da largura da casca quanto das
nao linearidades, devido a formacao de estruturas, no pico BAO. As
linhas continuas e tracejadas indicam os casos linear e nao linear, re-
pectivamente. As curvas azul, vermelha e verde; representam os casos

cuja largura da casca de redshift, 0z, é igual a 0, 0.05 e 0.1, repectiva-

Porcentagem relativa do deslocamento de z;r em funcao de z e dz. As
curvas para uma mesma cor indicam 14 modelos cosmologicos diferentes
assumidos. As diferentes cores indicam diferentes redshifts tendo sido
testados os valores desde z = 0.3 (curvas rosa) até z = 1.3 (curvas

pretas), com a largura da casca variando de 0 a 0.2. Figura retirada

de Sdnchez et al. (2011). . . . . . .. ..o

A funcgao de correlagao angular de trés pontos em funcao do angulo «
(painel superior) e as permutagoes ciclicas da 2PACF, wyws + wyws +
wyws, em funcao do angulo 5 (painel inferior) para z = 0.5. Os angulos
0, e Oy foram mantidos fixos, de modo que, 8, = 1.5° e #, = 3.5°, com o
dngulo « variando no intervalo o € [0°,180°], 0 que equivale ao angulo
05 variar no intervalo 03 € [2°,5°]. As curvas azul, vermelha e verde
representam os casos com 6z = 0.0, 0.05 e 0.1, respectivamente. A

curva tracejada representa o caso com 6z = 0 para o qual as BAOs

foram suprimidas. . . . . . .. ..o



Figura 9 — A 3PACF reduzida, obtida através da curvas apresentadas na figura 8,
com 0, = 1.5° e 05 = 3.5° fixos e a € [0°,180°], para z = 0.5. As curvas
azul, vermelha e verde representam os casos com dz = 0.0, 0.05 e 0.1,
respectivamente. A curva tracejada representa o caso com 0z = 0, para

a qual as oscilagbes actsticas baridnicas foram suprimidas. . . . . . . . 60

Figura 10 — A 3PACF reduzida, obtida considerando-se a expressao 3.19, com #; =
1.5° e O = 3.5° fixos, a € [0°,180°] e z = 0, para z = 0.5. As diferentes
cores de curva representam os casos, para os quais, foi assumindo os
valores de by e by, de modo que, by = 1,2 e by = 0, 0.5, de acordo com

alegenda. . . . . . .. 61
Figura 11 — Amostra de quasares do DR12-SDSS, distribuidos no céu em coorde-

nadas equatoriais J2000, expressas em graus. Figura retirada de (Paris
etal., 2017). . . . . . 66

Figura 12 — A 2PACF calculada para a amostra DR12Q em z = 2.225 (pontos
azuis) e o melhor ajuste obtido através da equagao 3.12 (linhas con-
tinuas). Em cada caso usamos um N, de modo que N, = 29 (painel
superior esquerdo), N, = 33 (painel superior direito), e N, = 35 (painel
inferior). As unidades de Op;r e de seu erro é o grau. . . . . . . .. .. 70

Figura 13 — Matrizes de correlagao, obtidas através da equacao 4.3, para os casos

linear (painel esquerdo) e nao-linear (painel direito). . . . . . ... .. 73

Figura 14 — Andlise de x?*: estas sdo as curvas de Ax?(a) obtidas a partir do calculo
de x*(a) usando-se as equagoes 3.12 e 4.4, mantendo-se fixos os parame-
tros ajustados previamente, com C' # 0 (a curva preta com o pico BAO)
e C' = 0 (a curva vermelha sem o pico BAO). Aqui Ax? = x?(a) — X2,
onde x2,,, ¢ o valor minimo de x? para o caso com C # 0. A matriz de
covariancia usada representa o caso analitico nao-linear com N, = 29,
mostrando uma diferenca de 4.48 entre as curvas preta e vermelha
em ,;, = 0.9796, o que significa que, a medida da escala angular
BAO obtida tem uma significancia estatistica de 2.12¢ (97% de nivel
de confianga). A andlise a partir da teoria linear reproduz resultados
praticamente idénticos ao caso nao-linear (ver a tabela 2). . . . . . .. 74

Figura 15 — A 2PACF para N, = 29, para os catalogos de quasares modifica-
dos com as posicoes angulares deslocadas randomicamente, com re-
peito as posicoes originais, seguindo uma distribuicdo Gaussiana com
os = 0.10,0.20, and 0.30 (linhas pontilhada, tracejada e continua, res-
pectivamente). Os pontos azuis representam os resultados referentes
aos dados nao-perturbados e cujas barras de erro foram obtidas a par-

tir da matriz de covariancia analitica considerando-se o caso ndo-linear.



Figura 16 —

Figura 17 —

Figura 18 —

Figura 19 —

Figura 20 —

Figura 21 —

Figura 22 —

Comportamento da 2PACF em funcao da largura da casca de redshift,

0z para o caso z = 2.225. Como visto anteriormente, uma casca com

largura 6z # 0 desloca o bump para a esquerda. . . . . . . .. ... ..

Contornos de confianca considerando-se os niveis 1o e 20 dos planos
Q,,, — wo (painel superior) e wy — w, (painel inferior) para os modelos

wCDM e w(a)CDM, respectivamente. O ponto cinza em cada figura

representa o resultado do melhor ajuste para cada parametro. . . . . .

[lustracao esquematica dos tripletos referentes a 3PCF nos dados. Cré-

dito para a figura de fundo: Sloan Team . . . . . . . ... ... .. ..

A 3PACF reduzida (pontos azuis), ¢(«), obtida da amostra de quasa-
res do DR12 — SDSS, com Z = 2.225, para valores fixos de 6; = 1.0° e
Ay = 1.5°. O ajuste desses dados a partir da expressao 3.14 retorna os
valores aprr = 1.57 & 0.081(44) rad (linha vertical; o erro em apr é
representado pela regido cinza). A linha continua vermelha representa
a curva de ajuste para o caso N, = 10. A linha tracejada cinza cor-

responde ao ajuste para o caso sem o sinal BAO, ou seja, com C' = 0,

usado para determinar a significancia estatistica do sinal. . . . . . . . .

A matriz de correlagao (também chamada de matriz de covaridncia re-
duzida, para a qual Cov,.q(6;,6;) = Cov/[Aw(6;)Aw(0;)], com Aw =
Cov(6,0)'/?) para a fungdo de correlacio angular de trés pontos redu-
zida, q(«), obtida a partir das 200 simulagoes lognormais de quasares.
Os detalhes sobre como essas simulagoes foram produzidas e como a

matriz de covariancia é estimada estao nas secoes 5.2.1 e 5.4.2, respec-

tivamente. . . . . . .

Histograma do parametro agrr, ajustado a partir da equacao 3.14, para
as 10000 realizagoes sintéticas de ¢(«), assumindo-se os pardmetros da
tabela 3, com C' # 0 e erros randémicos gaussianos, gerados a partir da
matriz de covaridncia estimada para os dados. A linha vertical vermelha

mostra o valor verdadeiro e o desvio padrao dos parametros aprr is

Ogaar = 0.081 rad. . . . . . ..

Histograma da diferenca Aapjr entre o appr obtido da amostra de
quasares comparado com os valores obtidos a partir das simulagoes de
quasares spec-z. Esses erros spec-z impactam diretamente nas medidas
da assinatura BAO representando uma fonte de erro do tipo sistemé-

tico, com amplitude relativa de 5%, sendo a principal fonte de erro

deste tipo para 3PACF reduzida. . . . . . . ... ... ... ... ...

92



Figura 23 — A combinagao das 2PACF wywy + wyws + wyows (painel superior), ob-
tidas a partir da equagao 4.2, e a 3PACF (painel inferior), obtida a
partir da equagao 5.2, onde os circulos sélidos pretos correspondem a
analise dos quasares da amostra extraida do DR12 do SDSS. As bar-
ras de erro foram obtidas a partir da matriz de covariancia gerada das
simulagoes de quasares descritas na secao 5.2.1. Em ambos os paineis,
os quadrados representam o teste nulo, obtidos a partir da substituicao
dos dados de quasares por um catdlogo randomico extra gerado, repe-
tindo esta operacao 100 vez, uma para cada catdlogo randomico extra.
As barras de erro para o caso do teste nulo foram obtidas a partir do

desvio padrao da média. . . . . ... ... ... 95

Figura 24 — A 3PACF reduzida, ¢(«), para os dados originais de quasares (circulos
pretos), e para o teste small shift criterium descrito na se¢ao 4.4.3.
Aqui adotamos o, = 0.1°,0.2°, e 0.3° (linhas pontilhada, tracejada e
continua, respectivamente) para perturbar as posigoes originais de cada
quasar. Como observado, o sinal angular BAO é robusto, persistindo
para os dois primeiros casos e sendo ligeiramente apagado no terceiro

caso, apesar das barras de erro. . . . . .. ..o L 97

Figura 25 — A 3PACF reduzida tedérica para varios casos de 0z. Em particular,
estamos avaliando o efeito de projecao baseado nos casos com dz = 0.0
(linha azul) e 0z = 0.05 (linha vermelha). O desvio obtido para estes

casos equivale a A = 1.12%, que serd usado para corrigir o valor de aprr. 98

Figura 26 — Avaliacao da capacidade da equacao 3.14 em recuperar o valor correto
de apao. O histograma mostra a diferenga relativa entre agao (valor
de entrada) e o valor do ajuste de ap;r obtido para cada uma das
10000 realizagoes sintéticas de ¢(a). Esta andlise revela que o valor
médio das diferencas tem um desvio de 2.1% com respeito ao valor de

entrada apao, 0 que representa um erro de oparam = 0.033 rad. . . . . 99

Figura 27 — Diagrama cor-cor para as galaxias da colaboragao SDSS, corrigidas
pelas extingoes galdticas e intrinsicas. As linhas horizontal e vertical
mostram uma distribuicao bimodal para as cores g —r e u — r, respec-
tivamente. Figura retirada de Avila et al. (2019). . . . ... ... ... 104

Figura 28 — Amostra de galdxias azuis do SDSS, distribuidas no céu em coordenadas

equatoriais J2000, expressas em graus. . . . . . . . . .o oo .. 105

Figura 29 — Distribuicao de galaxias azuis do SDSS por redshift para a amostra
original (curva laranja) e para o caso em que os pesos wrgp foram
aplicados (curva azul). O redshift efetivo para a amostra “pesada“ cor-

responde a 2.y = 0.135, representado pela linha vertical pontilhada. . . 106



Figura 30 —

Figura 31 —

Figura 32 —

Figura 33 —

Figura 34 —

Figura 35 —

Figura 36 —

A 2PACF calculada para a amostra de galdxias azuis pertecentes a
casca de redshift com z € [0.105°, 0.115°] (pontos azuis) e o melhor
ajuste obtido através da equagao 3.12 (linha continua vermelha). O
intervalo para a separagao angular 6 vai de 5° a 30° (eixo horizontal),
divido em N, = 20 segmentos, igualmente espacados. Os valores de

Orrr e oprr indicados representam o melhor ajuste obtido via método

dos minimos quadrados. . . . . . ... ...

Analise numérica com respeito ao efeito de projecao para o caso cuja
largura da casca de redshift corresponde a dz = 0.01 (curva laranja)

em comparacao com o caso ideal dz ~ 0 (curva azul), centradas em

Analise de x?: as curvas sao obtidas a partir das equacoes 3.12 e 4.4,
mantendo-se fixos os pardmetros ajustados previamente, com C' # 0 (a
curva preta com o pico BAO) e C' = 0 (a curva vermelha sem o pico
BAO). A matriz de covaridncia usada foi aquela extraida das simulagoes
de galaxias azuis. A diferenca entre as duas curvas para a,,;, = 0.996
foi de 8.92, indicando que a medida da escala angular BAO obtida tem

uma significAncia estatistica de 2.2 (97% de nivel de confianga).

Matriz de covariancia reduzida para o caso da 2PACF, obtida a partir

de 1000 simulagoes lognormais (descritas na se¢ao 6.2.1). . . . . . . . .

Teste de robustez: performamos o teste small shifts criterium para
testar a robustez do sinal angular BAO medido. As coordenadas an-
gulares das galaxias azuis foram modificadas seguindo uma distribui-
¢do gaussiana com largura o,. Podemos observar que, essas pequenas
perturbagoes nas posicoes dos objetos sao suficientes para destruir os
ruidos nao-correlacionados porém, a escala angular BAO ¢ persistente.

Os pontos representam os resultados originais e as curvas os casos ana-
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simulagao spec-z. Como esperado, para dados espectroscopicos os er-

ros spec-z tem um impacto pequeno na medigao da assinatura BAO,

contribuido com apenas 0.11% para o erro final em 0p40. . . . . . . . .

A 2PCF aplicada a amostra de galaxias azuis do SDSS no intervalo
0.0 < s <= 160.0, dividido em N, = 23 segmentos. As barras de erro
foram obtidas a partir da matriz de covariancia construida para as
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Pontos de 0pa0, com as respectivas barras de erro, em fun¢ao do
redshift em que os mesmos foram medidos (apresentados na tabela 5).
As curvas tracejada e pontilhada representam os resultados obtidos pe-
las colaboragoes Planck (Aghanim et al., 2018) e WMAP (Hinshaw et

al., 2013), respectivamente; a curva continua representam os resultados

obtidos neste capitulo para r, (veja a figura 37), Q,, e Q. . . . . . ..

Niveis de confian¢a em 10 (contorno interno correspondendo a 39.3 %
do volume) e 20 (contorno externo correspondendo a 86.5% do vo-
lume) para os pardmetros €2,,, 2 e s usando como base os pontos da
tabela 5 e o parametro r, indicado na figura 37. Para os histogramas é

mostrado apenas o caso com 1o (neste caso 1D, os niveis de conficanca

correspondem a 68%). . . . ...

Comparacgao das estimativas das barras de erro obtidas a partir dos mé-
todos: catdlogos randomicos (circulos pretos), teoria linear (quadrados
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foram deslocados para a direita artificialmente por 0.10° e 0.20°, res-
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a partir dos N catalogos randomicos restantes em cada caso, ou seja,
elas representam os desvio padrao paras a N 2PACF calculadas lem-
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1 Introducao

Durante as tltimas décadas a cosmologia tem acumulado uma grande quantidade de dados
observacionais, que tem servido como alicerce para sustentar as seguintes hipdteses: o
modelo cosmolégico que explica a dindmica da evolu¢ao do Universo é o modelo ACDM e
a teoria de gravidade que o suporta ¢ a relatividade geral. Este modelo cosmolégico, além
de estar em acordo com as observagoes em geral, também funciona bem do ponto de vista
preditivo, fornecendo explicagoes acerca da formacao de estruturas em grande escala; do
estado do Universo primordial; e da abundancia césmica para diferentes tipos de matéria
e energia (Weinberg et al., 2013; Dodelson & Park, 2014; Hildebrandt et al., 2016; Bull
et al., 2016; Alam et al., 2017; Aghanim et al., 2018).

Dois tipos de observagoes foram decisivas para estabelecer o modelo ACDM como
o modelo padrao da cosmologia. A primeira, diz respeito a descoberta da radiagdao cos-
mica de fundo, por Penzias & Wilson (1965), que foi confirmada e refinada por diversas
colaboracdes que se seguiram, como os satélites COBE ', WMAP 2 e Planck 3, entre
outros. Esta foi uma importantissima evidéncia a favor da teoria do Big Bang, indicando
que o Universo deve ter sido muito denso e quente durante seus estdgios iniciais, esfri-
ando a medida que expandia. Em particular, o satélite Planck nos forneceu a fotografia
mais precisa a respeito do Universo primordial (veja a figura 1) (Akrami et al., 2018).
O segundo tipo de observacao se deu através de supernovas do tipo Ia, obtido por dois
grupos, o Supernova Cosmology Project (Perlmutter et al., 1998) e o High-Z Supernova
Search Team (Riess et al., 1998) (veja a figura 2) e que confirmaram que o Universo esta

em expansao acelerada.

Em particular, no caso das supernovas do tipo Ia, foi constatado que elas se
comportam como velas padronizaveis, ou seja, é possivel padronizar as suas curvas de
luz medidas a partir de supernovas para se determinar, com grande precisao, a relagao
redshift-distancia e, finalmente, determinar o conteiido de matéria-energia do Universo. A
figura 2 mostra o médulo de distancia p em funcao do redshift, para supernovas do tipo
Ia, chamado de diagrama de Hubble; a curva preta continua representa o modelo ACDM

ajustado a estes dados sendo compativel com um Universo acelerado.

Um dos desafios lancados pela constatacao de um Universo que acelera esta rela-
cionado a descrever que tipo de conteido de matéria-energia poderia ser responsavel por
essa aceleracdo. Um dos paradigmas vinculados ao modelo ACDM é que o responséavel

por essa aceleracao seria a constante cosmoldgica, A, para a qual a pressao e a densi-

<https://lambda.gsfc.nasa.gov/>
<https://map.gsfc.nasa.gov/>
3 <http://sci.esa.int /web/planck />
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dade de energia se relacionam como p = —p, sendo responsavel por, aproximadamente,
68% do conteudo de matéria-energia do Universo; o restante do contetdo se divide entre
matéria escura, com aproximadamente 27% e matéria bariénica, com aproximadamente
5% (Aghanim et al., 2018). A radiagdo tem contribui¢ao desprezivel quando comparada
com as outras componentes do Universo atual. Além disso, devido a diferenga na ordem
de grandeza encontrada para esta constante cosmoldgica pela fisica de particulas, que
a associa a densidade de energia do vacuo, em comparacao ao obtido no contexto cos-
moldgico; é possivel argumentar que a presenca desta constante seria uma prova de que
a relatividade geral nao funciona bem em escalas cosmoldgicas. Todavia, a relatividade
geral tem passado com sucesso aos testes experimentais a que foi submetida (Will, 2017).
Ainda assim, a energia escura, que conduz a evolugdo do Universo atual, é um dos gran-
des enigmas da Cosmologia moderna, de tal modo que, investigar a sua natureza, além

de tentar mapear a sua evolugao temporal, se tornam imprescindiveis.

—300 1K 300

Figura 1 — Mapa de temperatura para o céu inteiro, construido a partir de dados co-
letados pelo satélite Planck. Fonte da figura <https://wiki.cosmos.esa.int/
planck-legacy-archive/index.php/CMB_ maps>.

Em paralelo as observagoes das supernovas do tipo Ia e da radiagdo césmica de
fundo estao os levantamentos de galdxias, que reproduzem mapas tridimensionais (3D)
da distribuicdo de matéria luminosa do Universo. Com o aprimoramento das técnicas
de observacao e dos equipamentos usados, tem sido possivel obter uma grande quanti-
dade de dados com acuracia cada vez melhor. Projetos como o Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) (York et al., 2000), por exemplo, que mapeou um ter¢o do céu e forneceu os es-

pectros de mais de trés milhdes de objetos astronomicos, revelam um cenario que tem sido


https://wiki.cosmos.esa.int/planck-legacy-archive/index.php/CMB_maps
https://wiki.cosmos.esa.int/planck-legacy-archive/index.php/CMB_maps
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explorado pela comunidade cientifica sob diversos aspectos, entre os quais se destacam

aqueles que buscam compreender a origem e a formagao de estruturas (Bernardeau et al.,

2002).

Uma das ferramentas usadas para analisar esses mapas tridimensionais é baseada
no conceito de régua padrao (similar ao que acontece com as supernovas do tipo Ia, consi-
deradas velas padronizaveis), para a qual, a partir de um objeto de dimensoes conhecidas
intrinsicamente, é possivel obter medidas de distancias que, em tltima anélise, podem ser
usadas para investigar a evolugao do Universo (Bassett & Hlozek, 2010; Weinberg et al.,

2013). Um dos principais observéveis baseados neste método sao as oscilagoes acusticas

baridnicas.
44 j |
] 20 low-z (Ia only)
42 42
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0.01 0.02 0.05 0.1 0.2 0.3 05 0.7

ZcmB

Figura 2 — Diagrama de Hubble para supernovas do tipo Ia em baixo redshift, classifi-
cadas espectroscopicamente como supernovas do tipo la, e fotometricamente
como supernovas. Este diagrama contém um total de 1 369 supernovas, usadas
para medir pardmetros cosmoldgicos. Figura retirada de Jones et al. (2018)

Essas oscilagoes actsticas barionicas, teoricamente bem estabelecidas, tém sido
identificadas em diversos tipos de tracadores cdésmicos como as galdxias luminosas ver-
melhas e quasares, entre outros (Eisenstein et al., 2005; Cole et al., 2005; Bautista et al.,
2017; Alam et al., 2017). A partir desses resultados tem sido possivel restringir o conteido
de matéria-energia do Universo com muita precisao. Uma caracteristica da principal me-
todologia empregada para a obtencao dessas oscilagoes é que deve-se assumir um modelo

cosmolégico fiducial para a obtencao dos resultados. Sendo assim, deve haver certa limi-
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tagdo em sua capacidade de testar modelos diferentes daquele assumido a priori, sendo

usada mais como um teste de consisténcia.

Nesta tese, estudamos como as oscilagoes acusticas barionicas podem ser usadas
para investigar o conteido de matéria-energia do Universo e como esse contetido rege a
sua evolucao. Em particular, testamos se a constante cosmoldgica é compativel com os
resultados extraidos de diferentes tragadores cosmicos, tornados piblicos pela colaboracao
SDSS, além de testar modelos alternativos. Para isto, empregaremos uma analise bidi-
mensional, que independe da assunc¢ao de um modelo cosmolégico fiducial para tratar os

dados e que podera ser empregada para testar estes diferentes modelos.

No entanto, com o conjunto de dados precisos de que dispomos, andlises inde-
pendentes daquelas feitas pelas equipes das grandes colaboragoes podem (e devem) ser
realizadas. De fato, recentemente Di Valentino, Melchiorri & Silk (2019) reanalisaram os
dados da radiagao césmica de fundo do satélite Planck encontrando evidéncias para um

Universo fechado.

Este trabalho esta dividido da seguinte maneira: no capitulo 2 é feita uma revisao
dos principais pontos acerca da relatividade geral e do modelo cosmologico ACDM, dando
énfase aos pontos que sao utilizados no restante do trabalho; no capitulo 3 apresentamos
as ferramentas estatisticas que sao usadas nas andalises dos dados e na obtencao dos prin-
cipais resultados; no capitulo 4 usamos a funcao de correlacao angular de dois pontos
para tratar dados de quasares extraidos de um catalogo da colaboracao SDSS e com isso
extrair a escala angular referente as oscilagoes acusticas de barions e, com esses resul-
tados, testamos os modelos cosmolégicos alternativos wCDM e A(¢)CDM; no capitulo 5
empregamos, pela primeira vez, a fungao de correlagao angular de trés pontos para a ob-
tencao da escala angular das oscilagoes actsticas de barions no mesmo conjunto de dados
de quasares analisados no capitulo anterior, com isso, as bases desta ferramenta podem
ser testadas e estabelecidas; no capitulo 6 aplicamos, novamente, a funcao de correlacao
angular de dois pontos, desta vez, a dados de galaxias azuis provenientes da colaboracao
SDSS e, adicionalmente, efetuamos uma analise tridimensional, baseada em cosmografia,
para obter o horizonte actstico e com isso fazer a extracao dos pardmetros cosmologicos
para o modelo ACDM de uma maneira totalmente independente de modelo; por tltimo,

no capitulo 7 fazemos as nossas consideracoes finais.
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2 Modelo Cosmolégico Padrao

Fazemos, neste capitulo, uma apresentagao suscinta do Modelo Cosmolégico Padrao e da
teoria de gravidade na qual este se baseia, a relatividade geral de Albert Einstein. De
um modo geral, damos énfase aos pontos que sao usados no decorrer desta tese. Maiores
detalhes sobre eles podem ser consultados em livros texto de cosmologia e relatividade
geral (Weinberg, 1972; Mukhanov, 2005; Hobson, Efstathiou & Lasenby, 2006; Ryden,
2016).

2.1 As bases da Relatividade Geral

Um dos principios bésicos da relatividade geral, RG, esta relacionado a geome-
trizacao do espago-tempo, devido a gravidade. Para isso, supde-se que o tempo e espago
(assim como na relatividade especial) fazem parte de uma tnica estrutura chamada de
espago-tempo quadrimensional (trés coordenadas espaciais e uma temporal). A teoria é
baseada na geometria diferencial, para a qual o conceito de variedade tem uma impor-
tancia fundamental e que pode ser definida, de maneira breve, como qualquer conjunto
suave de pontos que possa ser continuamente parametrizado, tendo como dimensao n o
nimero de parametros independentes, necessarios para especificar um ponto qualquer da
variedade . Esses n pardmetros sao chamados de coordenadas desse ponto, medidos em
um sistema de coordenadas qualquer (cartesianas, esféricas, entre outras) (Hobson, Efs-
tathiou & Lasenby, 2006). No caso da RG, a variedade é do tipo pseudo-Riemanniana

para a qual a distancia entre dois pontos é dada pela expressao
ds* = g, (x)dz"dz”, (2.1)

onde os subindices p e v varrem todas as dimensoes da variedade (aqui é assumida a con-
vengao da soma como em Weinberg (1972)). Os termos x* representam as coordenadas de
um determinado ponto, expressas em um sistema de coordenadas arbitrario. A variedade
para a RG ¢ do tipo pseudo-Riemanniana, uma vez que ds? pode assumir valores tanto
positivos (que é o caso da variedade estritamente Riemanniana) quanto nulos e negativos.

Assumiremos nesta andlise a assinatura (—, +, +, +) para a métrica g,,.

O termo g, () é o tensor métrico e caracteriza a geometria local de R™ em qual-
quer ponto, sendo uma quantidade fundamental dessa variedade, uma vez que outras
quantidades sao definidas em funcao de g,,. Outra quantidade importante nesta teoria

¢ chamada de conexao métrica, que se relaciona com o tensor métrico g,, através da

1 Um conjunto de pontos suave é aquele onde ao redor do ponto existe uma vizinhanca que é idéntica

a um pedaco de R™
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expressao

1
Ffw - igop (a,ugpv + augp# - 3,)9“1/) ) (22)

onde 0, = 0/0z*. Além disso, pode-se definir o tensor de Riemann R’ uwp que descreve a

curvatura da variedade, como sendo:
o — o o A TOo A 1o
R?,,,=0,15,— 0,1, + T, —T,T%, (2.3)

Este tensor pode ser contraido para dar origem ao tensor de Ricci através da
operagao R, = R? . Finalmente, calculando-se o trago do tensor de Ricci através da
operacio It = g"' R, = R/, chega-se ao escalar de Ricci (Hobson, Efstathiou & Lasenby,
2006). Com isso, podemos apresentar as equagoes de campo da RG, que sdo expressas na
forma (Carroll et al., 2004)

G = KT, (2.4)

onde G, ¢ conhecido como o tensor de Einstein e ¢ expresso em funcao do tensor de Ricci

(R,v) e do tensor métrico (g,,) como

1
Guy = R;uz - ig;u/Ra

além disso, tem-se que Kk = 87, sendo G a constante gravitacional de Newton. Estamos
considerando que ¢ = 1 (unidades de Planck), onde ¢ é a velocidade da luz no vacuo.
Por fim, o termo 7},, ¢ o tensor momento-energia que descreve a distribuicao de matéria
e energia do espaco-tempo em um determinado ponto. Ele representa a fonte energético-
material responsavel pela curvatura desse espago-tempo. Para o caso de um fluido do tipo
perfeito %, o tensor T}, é expresso em fungao da densidade p, da pressdo p e do quadrivetor

velocidade wu, (x) que caracterizam o fluido através da expressao
T;u/ - (P + p)up,uu + PAuv- (25)

Os tensores que aparecem nas equacoes de campo sao todos simétricos, de modo

que a equacao 2.4 representa um conjunto de 10 equagoes independentes. Além disso, essas

2 Definido como tendo em cada ponto uma velocidade v de tal modo que, um observador movendo-se

com esta mesma velocidade vé o fluido como isotrépico. No caso de fluidos mais complicados, que
podem conter viscosidade e tensdo de cisalhamento, o tensor T*” assume a forma

T = p(1 + e)u*u” + (p — CO)IH — 2na™ + ¢g"u” + ¢"ut,

onde ¢ é a densidade de energia especifica do fluido no seu referencial de repouso, [*¥ é o tensor de
projecao espacial dado por ¥ = utu” + g"¥, n é a viscosidade de cisalhamento, ( é a viscosidade,
6 = V,u" representa a expansao, o*” é tensor de cisalhamento e, finalmente, g* é o vetor fluxo de
energia (McMahon, 2006).
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equagoes sao nao-lineares em g,,,. Como consequéncia, o campo gravitacional transporta

momento e energia e, portanto, contribui como sua prépria fonte (Weinberg, 1972).

Adicionalmente, no limite de campo fraco (|¢| < 1, com ¢ representando o campo
gravitacional), a RG se reduz a gravitagao newtoniana (Weinberg et al., 2013). Contudo, é
importante destacar que a RG esta fundamentada em pelo menos trés principios bésicos:

principio da relatividade, principio da equivaléncia, principio da covariancia.

O principio da relatividade indica que todos os reférenciais devem ser equivalentes,
nao havendo preferéncia pelo referencial inercial, como é o caso da mecéanica newtoniana
e da propria relatividade especial. O principio da equivaléncia, considerado pelo préprio
Einstein como “o pensamento mais feliz da minha vida” (Pais, 1982), iguala, localmente,
os efeitos inerciais e gravitacionais, o que implica na equivaléncia entre as massas inercial
e gravitacional (baseado no fato de observadores em queda livre em um campo gravitacio-
nal uniforme terem, localmente, a mesma aceleracao). Por fim, o principio da covariancia
diz que as leis da Fisica devem ter a mesma forma para todos os sistemas de coordena-
das (Santos, 2013). Para uma descrigdo mais completa da teoria sugere-se a andlise das
referéncias (Capozziello & Laurentis, 2011; Carroll et al., 2004; Hobson, Efstathiou &
Lasenby, 2006; Weinberg, 1972).

2.2 Modelo Cosmolégico Padrao

O modelo cosmolégico conhecido como modelo ACDM (o termo CDM vem do

inglés Cold Dark Matter) tem como base as seguintes premissas:

e O Universo ¢é espacialmente homogéneo e isotrépico em escalas suficientemente gran-

des;

e A teoria que descreve os processos gravitacionais é a RG.

Este modelo ¢ tido como o atual modelo padrao da cosmologia uma vez que ele
descreve bem (do ponto de vista estatistico) os atuais dados observacionais, tais como
os dados da Radiagdo Césmica de Fundo (CMB, do inglés Cosmic Microwave Back-
ground) (Planck Collaboration & Ade, 2015), dados recentes de supernovas do tipo la
combinados com medidas de Oscilagbes Acusticas Barionicas (BAO, do inglés Baryon
Acoustic Oscillations) (Betoule, 2014), entre outros (ver a referéncia Weinberg et al.

(2013)).

A primeira premissa deste modelo é chamada de principio Cosmoldgico, PC. As-
sumindo-se o PC, as equacoes de Einstein admitem como solugao a métrica de Fried-

mann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), como geometria do Universo. Essa métrica
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pode ser expressa em trés coordenadas esféricas (r, 6, ¢) mais uma coordenada temporal

(todas coméveis) como

ds® = —dt* + a(t)? 1Cl7273 + 72d6? + r*sin® 0d¢? | | (2.6)
R

onde K ¢ o parametro de curvatura normalizado, sendo K = 41,0, —1 para tri-espacos
com geometria esférica, euclidiana e hiperbdlica, respectivamente. O termo a(t) é adimen-
sional, sendo chamado de fator de escala. Além disso, este fator de escala esta relacionado
ao tamanho do Universo, sendo somente func¢ao do tempo por causa do PC, o que indica
que o Universo, como ficou comprovado nos trabalhos de Hubble de 1929 (Hubble, 1929),
estd expandindo. Por fim, para o caso de um Universo uniformemente curvado, o termo

Ry representa o raio de curvatura desse espaco no presente momento (Ryden, 2016).

Usando a métrica FLRW, dada pela equacao 2.6, é possivel obter duas equagoes
a partir das equagoes de campo da RG (equagao 2.4). A primeira é chamada de equagao

de Friedmann sendo expressa por

K K

H=Zp— —

(2.7)
onde H = a/a é o pardmetro de Hubble, e o fator de escala a = a(t) pode ser escrito
em funcado do redshift sendo, a(z)/ag = 1/(1 + z), onde podemos usar a convegio usual
ap = 1. A equagao de Friedmann descreve a dindmica de um Universo cuja geometria é
dada pela equacao 2.6 (Ryden, 2016).

A segunda equacao, chamada de equacao da aceleragao, é dada por

a K
—=—(p+3p). (2.8)
a 6 (

Nesta expressao, podemos notar que, quando p > —p/3, a aceleracao é negativa
(“desaceleragao”), ou seja, o valor de @ diminui o que implica na diminuigao da velocidade
relativa de entre dois pontos quaisquer no Universo. Deste modo, para se obter um Uni-
verso acelerado é necessario assumir uma componente extra para a qual, a pressao seja

negativa.

Para obter tal efeito, a constante A deve ser acrescentada na equacao 2.4 (somada
como Ag,, ao lado direito da equagao 2.4) para equilibrar e superar o efeito atrativo

exercido pela gravidade, de modo que se produza um efeito respulsivo (ver, por exemplo,
Weinberg (1989) e Padmanabhan (2003)).

No caso da equagao de Friedmann, o acréscimo de A na equacao 2.4, resulta em

um acréscimo de um termo A/3 na equagao 2.7. Podemos definir a densidade critica ? do

3 A densidade que o Universo teria caso este fosse descrito somente pela geometria euclidiana, ou seja,

com K = 0.
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Universo hoje como sendo

_sH;
_ 3,

Pe (2.9)

Com isso, podemos obter o parametro de densidade €2, definido como Q; = p;/p.,
onde 7 representa uma determinada componente do Universo (matéria, radiacao, etc.).
A vantagem dessa abordagem reside no fato de que a equagao 2.7 pode ser reescrita em

funcao do parametros de densidade, que sao grandezas mensuraveis, logo,

H2
e =3 Q; + Qx, (2.10)

i
onde o termo g representa o parametro de densidade de curvatura, que é expresso como

K

Q=
K (CLR()H())2

(2.11)

Para um Universo com geometria plana ou euclidiana, teriamos que Qx = 0.

Uma tdltima expressao importante, a equacgao da continuidade, é obtida da conser-
vagao do tensor momento-energia, 7" = 0, onde o simbolo ponto e virgula (;) representa

a derivada covariante (Weinberg, 1972)

p+3H(p+p) =0. (2.12)

Esta expressao descreve a evolucao da densidade de energia p do fluido césmico
(ver Mukhanov (2005) e Ryden (2016)). Finalmente, como as equagoes 2.7, 2.8 ¢ 2.12 ndo
sao independentes entre si, por conta das trés possiveis func¢oes presentes nessas equacoes
(a(t), p(t) e p(t)), se faz necessario uma nova expressao, que é chamada de equacao de
estado e que relaciona p e p para cada fluido constituinte do Universo, na forma p = p(p).

Considerando cada fluido como um fluido perfeito, esta equacao de estado toma a forma
p = wp, (2.13)

onde w é o pardmetro de estado, assumindo os valores 0, 1/3 e —1 para a matéria (matéria
bariénica ou matéria escura), radiacdo e constante cosmolégica, respectivamente. Vale a
pena ressaltar que, podemos obter um Universo acelerado, de acordo com a equacao 2.8,

sempre que w < —1/3.

2.2.1 Redshift Cosmolégico

A luz que observamos, proveniente de estrelas proximas ou daquelas que fazem parte de
uma galaxia ou de um aglomerado de galdxias, com o auxilio das ondas gravitacionais,
sao as responsaveis por todas as informacoes que podemos inferir acerca do Universo. O

redshift z ou, na tradugao literal, o desvio para o vermelho, acontece devido ao desvio
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(aumento) no comprimento de onda A de um féton emitido em um instante ¢ e observado

na Terra hoje,

XA

2= 25 (2.14)

Esse desvio no comprimento de onda é devido a velocidade relativa (de recessao)
entre observador e fonte, resultando no conhecido efeito Doppler (Peacock, 2003). Quando

z < 0 temos um blueshift ao invés de um redshift.

Devido a expansao do Universo, em geral, as fontes observadas seguem o fluxo
de Hubble, com excessao daquelas influenciadas pelo campo gravitacional da Via Lactea,
fazendo com que a medida de z represente de fato um redshift. No caso de grandes
distancias, o efeito de curvatura se torna importante porém, uma vez que os fétons viajam

em geodésicas nulas (ds = 0 na equagdo 2.1), a relagdo 2.14 permanece valida.

Do ponto de vista da mecanica quintica, temos que A oc p~1, sendo p o momento
do féton. Além disso, no caso de um Universo homogéneo e isotrépico o momento decai
com o aumento do fator de escala a, ou seja, p oc a~'. Logo, temos que A x a e a relacao

2.14 pode ser reescrita como (Baumann, 2015)

1+2= - (2.15)

Onde usamos a normalizac¢ao usual a(ty) = ap = 1 (lembrando que a é um para-
metro adimensional). Para tempos préximos a ty, podemos expandir o fator de escala em

séries de poténcias de tal modo que,

a(t) = 1+ afy_y (t — to) = 1 + Holt — to). (2.16)

O termo (t —ty) é o tempo de viagem desde o emissor até o observador, em ordem

linear. Reescrevendo a equacgao 2.16 em termos de z teremos
z = Hyd, (2.17)

que ¢ a lei de Hubble-Lemaitre valida para z < 1 e d é a distancia fisica percorrida pelo

féton (assumindo ¢ = 1) onde, em primeira ordem tem-se que d =t — ¢y (Ryden, 2016).

O parametro de Hubble é um dos parametros cosmolégicos fundamentais do Uni-
verso, uma vez que ele mede a taxa de expansdo do Universo. O valor deste parametro
medido hoje é chamado de constante de Hubble, Hj, sendo, em geral, escrito em termos
de Hy = 100k km s~ Mpc. De acordo com medidas recentes da missao Planck (Aghanim
et al., 2018), Hy = 67,44 0,5 km s~ Mpc.
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2.2.2 Distancias em Cosmologia

A medicao de distdncias em Cosmologia é feita indiretamente, usando-se o redshift, z,
como base para a estimativa. Além disso, dois aspectos fundamentais devem ser levados
em conta, a saber, a expansao do Universo e uma possivel curvatura do espago-tempo. De
um modo geral, quando medimos distancias estamos medindo, na verdade, a separacao
entre dois eventos em trajetorias radiais nulas, do ponto de vista do observador, de modo

que, a trajetoria dos fétons sempre terminam neste (Hogg, 1999).

O primeiro conceito de distancia que definiremos serda o de distancia comével,
r = r(a), que é uma medida de distancia que se mantém fixa com a expancao do Universo,
em contraste com a distancia fisica, d, que varia com a expansao do Universo. A relacao
entre essas duas distdncias tem a forma d = a(t)r, onde a(t) é o fator de escala. Para r,
considerando-se que ds = 0 e df = d¢ = 0 na equacao 2.6 e tomando o caso plano, K = 0,

teremos que

to dt z dz
/t(a) a(t) Jo H(z) (2.18)
O parametro de Hubble, expresso pela equacao 2.10, dependera do contetddo de

matéria-energia do Universo e da constante de Hubble, Hj.

Além disso, um segundo tipo de distdncia emerge a partir da relacdo entre o
comprimento comével transversal, r,, de um objeto obtido via r, = rf, com 6 sendo o
tamanho angular do objeto no céu. A razao entre o comprimento transversal fisico, ar,, e
o tamanho angular do objeto ¢ chamado de distancia de didmetro angular, D 4, expressa

por

ary 1 z dz
— = ) 2.19
0 14+2Jo H(z) (2.19)

DA(Z) =

O tamanho comoével de um objeto, 7., ao longo da linha de visada, considerando-se

que H(z) nao varia ao longo da extensao do objeto, é dado por

Az
H(z)

(2.20)

Ty =

De maneira complementar, para o comprimento comédvel transversal a linha de
visada, tem-se que

rp = (14 2)Da(2)A6. (2.21)

Uma vez que Az e Af sao quantidades observaveis, considerando-se um objeto de

dimensoes conhecidas de maneira intrinsica podemos, a partir das equagoes 2.20 e 2.21,
determinar H(z) e Da(z).
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2.2.3  Modelos Cosmolégicos com um pardmetro de estado w = w(t) para a

constante A

Na segao 2.2, descrevemos o modelo cosmologico ACDM, também conhecido como modelo
de concordancia, uma vez que ele descreve bem os dados observacionais. Para este mo-
delo, como dito anteriormente, o pardmetro w da equagao de estado 2.13 é considerado
constante, com w = —1. A partir desta consideracao, seria possivel tratar pelo menos
dois casos distintos: no primeiro caso, o parametro w ainda é uma constante porém com
w # —1, chamados de modelos wCDM e; no segundo caso, um parametro w que varia
com o tempo, ou seja, w = w(t), chamados de modelos w(¢)CDM. O pardmetro w(t),
escrito em fungao do redshift, pode ser expandido em séries de Taylor de modo que, em

primeira ordem, temos que

z
1+2

Esta parametrizacao é conhecida pela sigla CPL, devido aos trabalhos de Chevallier
& Polarski (2001) e Linder (2003), onde wy e w; sdo constantes, sendo wy = w(z = 0).
Todavia, andlises recentes da colaboragao Planck, de 2018 (ver a referéncia Aghanim et
al. (2018)), indicam que, usando dados de polarizagdo da temperatura combinados com

resultados obtidos a partir de supernovas e das oscilagoes actsticas de bérions (que serd

descrita posteriormente), os valores de wy e wy se restringem a wy = —0.961 £+ 0.077 e
w; = —0.2810-31. Além disso, para o caso em que foi assumido que w; = 0 (modelo wCDM)
os resultados indicam que wy = —1.028 4+ 0.032. Em ambos os casos, os resultados sao

compativeis com o modelo ACDM.

2.3 Evolucao das Perturbacoes

As estruturas observadas hoje nao teriam possibilidade de terem sido formadas em um
Universo que fosse exatamente homogéneo e isotropico do ponto vista espacial. Em outras
palavras, a forca da gravidade, responsavel pela aglomeracao de matéria e pela, subse-
quente, formacao de estruturas, seria anulada para quaisquer regides, independente da

escala que considerassemos.

Contudo, resultados relacionados a radiacao césmica de fundo indicam uma ani-
sotropia nas flutuagoes de temperatura (veja a figura 1), de modo que (Challinor, 2012;
Gorbunov & Rubakov, 2011)

AT A
= ~105~ 22 (2.23)
T p
Tal inomogeneidade na densidade de matéria, considerando tanto a matéria bari-

Onica quanto a matéria escura, seria suficiente para dar origem as estruturas observadas
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hoje, como estrelas, galdxias, aglomerados de galdxias, etc. Uma vez que estas inomoge-
neidades se mantém relativamente pequenas, elas podem ser tratadas a partir da Teoria
das Pertubagoes Cosmologicas (Mukhanov, Feldman & Brandenberger, 1992; Bernardeau
et al., 2002).

A teoria gravitacional de Newton é um caso limite da relatividade geral de Einstein,
sendo aplicada para os casos em que o campo gravitacional é fraco |¢| < 1 e |v| < 1, ou
seja, para o caso da matéria nao-relativistica (matéria escura fria e barions, por exemplo),
e em escalas dentro do raio de Hubble, Ry = ¢/Hy. Aqui, por simplicidade, faremos uma
sintese da teoria das perturbacoes cosmologicas do ponto de vista newtoniano. Todavia,
para um tratamento mais completo das perturbagoes cosmologicas a relatividade geral

deve ser empregada.

2.3.1 Teoria das Perturbacoes Cosmoldgicas de Newton

Descreveremos a evolucao do Universo a partir das equagoes basicas da dindmica de fluidos
(veja a referéncia Mukhanov (2005)), a saber, as equagoes da continuidade, de Euler e
de Poisson, e considerando um fluido nao-relativistico com densidade de massa p, onde

p < p, sendo p a pressao do fluido, e u a sua velocidade, de modo que

dd
= —=Hd+ 2.24
u 7 v, ( )

onde v(t) é chamada de velocidade prépria, ou peculiar, do fluido sendo v(t) = a(t)f, com
o ponto representando uma derivada temporal, ou seja, = d/dt. Lembrando que a relagao

entre as distancias fisica d e comével r é expressa por d(t) = a(t)r (ver a segdo 2.2.2).

Primeiramente, definiremos o contraste de densidade de matéria como sendo

p(r,t) — po(?)
Po(t) ’

com o termo py representando a densidade média do fluido no instante ¢.

5(r,t) = (2.25)

Para o caso de um Universo que expande, considerando-se apenas flutuacoes adi-
abaticas, para as quais as flutuagoes na pressao sao proporcionais as flutuagoes na densi-
dade, de modo que 6p = c2Jp, com ¢, sendo a velocidade do som, as equagoes basicas de

dindmica do fluidos em ordem linear se tornam:

e equacao da continuidade

. 1
0 =—=V.v; (2.26)
a
e equacao de Euler
o 0P
vt Hy— Yo V0P (2.27)

apo a
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e equagao de Poisson

V20® = 4nGa® pyé. (2.28)

Em particular, para o caso da equagao 2.27, na auséncia de perturbacoes gravita-
cionais e de pressao, op = 0P = 0, a velocidade v se relaciona com o fator de escala como

v o< ! (Baumann, 2015).

Por fim, derivando a equacao da continuidade 2.26 com respeito ao tempo e, em
seguida, calculando o divergente da equacao de Euler 2.27 para, finalmente, combinar
esses resultados com a equacao de Poisson 2.28, encontramos

. .2V
§+2H5 — =0 — 4nGpyd. (2.29)

a?

Esta equacao descreve como as flutuagoes de densidade evoluem com o tempo. As

solucoes para a equacao 2.29 podem ser escritas como
d(r,t) = A(r)D(t) + B(r)D_(1), (2.30)

com D, (t) e D_(t) sendo chamados de modos de crescimento e decaimento, respectiva-

mente.

De um modo geral, uma vez que as flutuacoes iniciais sdo pequenas, como no caso
do Universo primordial, a evolugao do contraste de densidade mostra o crescimento gra-
vitacional das flutuagoes de densidade; esta aproximacao linear funciona bem até tempos
recentes e em regides fora de aglomerados, considerando as grandes escalas (Salazar-
Albornoz, 2016).

2.4 Oscilacoes Acusticas Barionicas

O uso das oscilagoes acusticas barionicas em cosmologia é baseado em uma caracteristica
deixada impressa, através deste fendmeno, na estrutura em grande escala do Universo,
chamada de escala actstica (ou sonora). Esse sinal do Universo primordial ficou impresso
no conteudo do Universo no momento da recombinac¢ao dos elétrons com os protons que,

a partir deste ponto, deram origem aos atomos de Hidrogénio.

Antes disso, os fétons estavam acoplados aos elétrons formando um plasma que
mantinha o meio ionizado. Este acoplamento acontecia devido a alta temperatura (7" >
3000 K') que fazia com que os fétons fossem espalhados pelos elétrons devido ao espalha-
mento Compton e isto, por sua vez, impedia a formacao de atomos neutros (nimero de
prétons = ntmero de elétrons, em um mesmo atomo). Em outras palavras, o caminho
livre médio dos fétons antes de serem espalhados pelos elétrons era muito menor do que o

raio de Hubble (Eisenstein, Seo & White, 2007); para z = 5000, por exemplo, o caminho
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livre médio dos fotons era, aproximadamente, 8 kpc enquanto que o raio de Hubble era,

aproximadamente, 93 Mpc.

Como resultado desta interacao, deu-se origem a competicao entre as duas forcas
dominantes no plasma, que atuavam sobre as inomogeneidades primordiais deixadas no
plasma como consequéncia da infla¢do césmica (veja Liddle (1998) para uma revisao sobre
inflagdo). A primeira, a for¢a gravitacional, fazia com que o plasma ficasse comprimido. Em
contrapartida, essa compressao do plasma aumentava a pressao da radia¢do (aumentando

a temperatura), devido aos f6tons, o que induzia uma segunda forca na dire¢ao contraria.

Foi neste contexto que o fendmeno BAO teve a sua origem, nascendo como ondas
esféricas de densidade que se propagavam pelo plasma. Na figura 3 é mostrado como
perturbar¢des pontuais de densidade se comportavam no tempo (redshift). Partindo de
uma origem arbitraria, essas oscilagoes acisticas baridnicas viajavam por uma distancia

(veja a equagao 2.18)

. b Cs{t) . OOCS(Z) ~
rs—/o o= e (2.31)

onde z = z, ~ 103 (segundo os resultados recentes obtidos a partir da andlise de dados
do satélite Planck (Aghanim et al., 2018), z, = 1089.92 £ 0.25) se refere a0 momento da
recombinagao, a partir do qual, os fétons (curva vermelha tracejada) cessaram a intera¢ao
com os elétrons, estando livres para viajar pelo Universo (a curva azul representa o gés de
bérions que estavam acoplados aos f6tons) e serem observados, nos dias de hoje, como a
Radiac¢ao Cosmica de Fundo. A escala actstica, r,, definiu assim, o raio de uma esfera 3D
no qual existe um excesso de densidade onde, posteriormente, irao se formar estruturas

tais como galdxias e aglomerados de galaxias.

A velocidade desta onda acustica, cs(t), que representa a velocidade do som no
meio, é expressa por
op 1

(t) = 5~ BOT R (2.32)

onde R é a razao das densidades barion-féton, dada por R = 3p,/4p.. Em altos redshifts,

durante a era da radiacao, em que p, > pp, a equagao 2.32 pode ser expressa por ¢, =~
3712,

As oscilagoes acusticas barionicas, por meio da escala actstica, podem ser usadas
como um objeto de tamanho conhecido onde, a partir das equagoes 2.20 e 2.21 teremos
que (Addison, Hinshaw & Halpern, 2013)

Az = H(2)rs, (2.33)

(2.34)
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Estas quantidades podem ser usadas para fazer restricoes de parametros em mo-
delos cosmoldgicos, tais como o modelo ACDM, por exemplo. Adicionalmente, uma outra
medida de distancia, chamada de distdncia média esférica, Dy (z), comumente usada para
este fim e que combina as distancias radial e transversal, é expressa por (Eisenstein et al.,
2005)

1
z 3

Dy(z) = |(1+ z)2D?4(z)H(Z)

(2.35)

Por ultimo, as duas componentes restantes na figura 3 dizem respeito a Matéria
Escura Fria (CDM, do inglés Cold Dark Matter) e os neutrinos (curvas preta e verde,
respectivamente). No caso dos neutrinos, eles desacoplam do plasma primordial nos pri-
meiros segundos da histéria cosmica, podendo evoluir de maneira independente das de-
mais componentes. Para a Matéria Escura Fria, por ndo interagir com a radia¢ao e nao
possuir movimento intrinsico (motivo pelo qual é chamada de fria), o pico de densidade
permanence em um pequeno raio préximo a origem. No momento do desacoplamento, as
sobredensidades de CDM (préxima a origem) e de barions (em & 150 Mpc), que interagem
gravitacionalmente, modificam os seus respectivos perfis atraindo gas e CDM para estas
sobredensidades, resultando em dois perfis de densidade de matéria, (CDM + bérions)

um no centro e o outro na casca da esfera BAO com, aproximadamente, 150 Mpc de raio.
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Figura 3 — Evolucao do perfil de densidade para uma perturbagao pontual inicial, loca-
lizada em uma origem arbitraria em func¢ao da distdncia comével. As curvas
preta, verde, azul e vermelha tracejada representam a CDM, neutrinos, bari-
ons e fétons, respectivamente. O redshift e o tempo depois do Big Bang sao
indicados no canto superior direito de cada painel. Note que, inicialmente, os
bérios e fétons estao acoplados (painel superior esquerdo) e permanecem as-
sim até z ~ 10® quando acontece o desacoplamento. Os perfis de densidade de
CDM e bérions atraem-se mutuamente (painel do meio, direita) findando em
duas sobredensidades de matéria (CDM + bérions), uma proxima a origem e a
outra na casca esférica com raio de ~ 150 Mpc. Figura retirada de (Eisenstein,
Seo & White, 2007).
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3 Funcao de Correlacao

Apresentamos, neste capitulo, as ferramentas estatisticas usadas para caracterizar a es-
trutura em grande escala do Universo. Em particular, apresentamos a metodologia usada

na busca das oscilagoes actsticas de barions, em tragadores cosmicos.

3.1 As Funcdes de Correlacao de Dois e Trés Pontos

A Funcao de correlagao espacial de dois pontos (2PCF, do inglés Two-Point Correlation
Function) tem sido a principal ferramenta estatistica usada para analisar a estrutura
em grande escala do Universo. A 2PCF pode ser definida em termos do contraste de
densidade, 4(x), dado pela equagao 2.25, visto na segdo 2.3.1 e expressa por (Peebles,
1980)

§(x1,%2) = (6(x1)0(x2)).

A 2PCF, &(x1,x2), indica como o contraste de densidade, medido na posigao X1,
esta correlacionado com aquele medido na posi¢do x5, podendo assumir valores positivos
(correlacionados), negativos (anticorrelacionados) e nulos (ndo possuem correlacao entre
si). Tomando-se em conta a homogeneidade estatistica espacial, teremos que £ dependera

apenas da diferenca r = x5 — X1, logo
E(r) = (§(x)d(x +1)). (3.1)

Além disso, considerando-se a isotropia estatistica, tem-se que £(r) ndo deverd

depender da direcao, o que resulta em

Deste modo, a 2PCF incorpora o principio cosmologico, que afirma que em escalas
suficientemente grandes (da ordem de 10> Mpc), o Universo é homogéneo e isotrdpico.
De uma forma geral, £(r) se torna grande e positivo para r pequeno, comparado com
o tamanho tipico para regioes de sobredensidade e, em contra partida, para grandes

distancias, £(r) se torna pequeno.

Na pratica, a 2PCF quantifica o excesso de aglomeragdo de matéria em uma dada
escala r quando comparada com uma distribui¢ao uniforme com a mesma densidade mé-
dia (0). Em particular, no caso das oscilagoes acisticas barionicas, a 2PCF é usada na

extracao de uma escala caracteristica, a escala acustica, que devera aparecer como um
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pico suave na funcao de correlagao. Na figura 4 mostramos a primeira deteccao estatistica-
mente confidvel da escala BAO feita por Eisenstein et al. (2005). Nela é possivel observar
o pico, mencionado anteriormente, em torno de, aproximadamente, 100 h~'Mpc, obtido
a partir da 2PCF aplicada a 46 748 galaxias luminosas vermelhas. As linhas continuas
representam a 2PCF tedrica obtidas a partir do modelo ACDM com diferentes escolhas
para a quantidade de matéria escura, matendo-se fixa a quantidade de barions (com ex-
cessao da linha continua rosa, para a qual a quantidade de barions é nula, chamado de
modelo CDM puro).

0.3
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a0 100 150

Comoving Separation (h—! Mpc)

Figura 4 — A 2PCF extraida a partir de uma amostra de galaxias luminosas vermelhas,
com um total de 46 748 galaxias. As barras de erro foram obtidas a partir da
matriz de covariancia derivada de um conjunto de simulag¢oes cosmologicas. As
linhas continuas representam o modelo ACDM, com diferentes escolhas para
a quantidade de matéria escura, Q., sendo, ,,h*> = 0.12 (linha verde), 0.13
(linha vermelha), 0.14 (linha azul), todas com Q,h? = 0.024, onde Q,, = Q. +
Q. A linha rosa representa o modelo de matéria escura puro com €2,,h? = 0.105
e 2, = 0. O pico, devido a escala acustica, pode ser identificado em torno de,
aproximadamente, 100 A~ !Mpc, com uma boa significAncia estatistica. Figura
retirada de Eisenstein et al. (2005).
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Além da andlise no espago real (na prética, a analise é feita no espago de redshift),
podemos avaliar o crescimento e a aglomeracao de estruturas no espaco de Fourier (tam-
bém chamado de espago de configuragao). A 2PCF forma um par de Fourier com o espectro

de poténcia de matéria, P(k), de modo que

ey = [ 2 j2g (k) P(R), (3.2)

0o 2m?
onde k, que representa o nimero de onda, tem uma relacao direta com as escalas analisadas
através da relacao k = 27/, sendo A a escala em andlise. O termo jy(z) se refere a fungao

esférica de Bessel de ordem zero, para a qual, jo(x) = sin(z)/z.

Adicionalmente, a funcao de correlacao de trés pontos, 3PCF, que representa a
proxima ordem da estatistica relacionada a fungao de correlacao e, em analogia ao caso da
2PCF, indica o excesso de probabilidade, sobre uma amostra uniforme, de encontrarmos
tripletos, tendo pontos (galdxias, por exemplo) como vértices, em uma dada configuragao

triangular; é definida como (Peebles, 1980)
C(Tn, T23, 7’13) = <5(T1)5(T2)(5(7’3)>. (33)

A 3PCF pode ser usada para testar modelos de bias (relagao entre as distribui¢oes
de galdxias e matéria) e de formagao de estruturas a partir de condigoes iniciais gaussianas
(e ndo-gaussianas). Esta ferramenta tem sido usada na astronomia desde, pelo menos, os
anos 70 (Peebles & Groth, 1975; Baumgart & Fry, 1991; Fry, 1994; Verde et al., 2002;
Marin, 2011). Em todo caso, se torna conveniente usar a defini¢do de Groth & Peebles

(1977), escrita como

C(712,793,713)

E(r12)€(ras) + &(r12)€(r13) +&(r13)€(ras)’

em que Q(ria, re3,713) é chamada de 3PCF reduzida (Peebles, 1980) e as separagoes ria,

(3.4)

Q(T1277’2377“13) =

ro3 € 713 conectam os trés objetos que formam o tripleto, de modo que, r15 conecta o objeto
1 ao 2, e assim sucessivamente. Inicialmente, achou-se que () seria constante, entretanto,
analises utilizando uma grande quantidade de dados mostraram que a forma da 3PCF
reduzida pode depender tanto da escala quanto da configuragao usada para os tripletos.
A 3PCF, assim como no caso da 2PCF, também pode ser escrita em termos do biespectro
de matéria, B, como um par de Fourier, de modo que

3 d3ki
((r1,r2,13) = /zl_[1 (2ﬂ)3B(k1,k2,k3)

exp[i(kl I + k2 *To + k3 . I'3>](27T>3(5D<k123>,

(3.5)

onde dp é a funcao delta de Dirac e k123 = ky + ko + k3.

No caso da 3PCF, a primeira deteccao da escala BAO foi feita por Gaztanaga et

al. (2009), a partir de dados de, aproximadamente, 40 000 galdxias vermelhas das sexta
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e sétima liberagoes de dados da colaboracao Sloan Digital Sky Survey. A figura 5 mostra
o resultado da 3PCF reduzida, extraida a partir desses dados, comparada com modelos
derivados da teoria das perturbagoes cosmoldgicas de segunda ordem (este modelo serd
indicado posteriormente), para os casos com 2, = 0.26, h = 0.7 e , = 0.03 (linha
tracejada curta) ou €, = 0.06 (linha continua). A linha tracejada longa, que foi usada
para a determinacao da significancia estatistica dos resultados, representa o caso sem o
sinal BAO extraida a partir de Eisenstein & Hu (1998).

10 T T T T ] T T T T T T T T T T T
| Q_=0.26 h=0.7 (marg n_, bl & c2) _ |
| - x*=17 Q,=0.03 ¢
| — — — x*=11 0Q,=0.06 no—wiggles |
I X°=6 0,=0.06 I
5 - 1 4
3 L -
2 L ]
0 — —
L LRG SDSS S/N=6.25 (3 dof) |

_5 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1

0 50 100 150
e

Figura 5 — A 3PCF, Q3 = ), de uma amostra de galaxias luminosas vermelhas com, apro-
ximadamente, 40000 galdxias (pontos pretos com barras de erro). As linhas
continuas representam modelos derivados a partir da teoria das perturbacoes
cosmoldgicas de segunda ordem. O sinal-ruido, S/N, dessa detecgao é 6.25. Os
Modelos assumem 2,,, = 0.26 e h = 0.7, com 2, = 0.03 (linha tracejada curta)
ou €, = 0.06 (linha continua). A linha tracejada longa representa o caso sem
o sinal BAO extraida a partir de Eisenstein & Hu (1998). As barras de erro
foram obtidas a partir da matriz de covariancia derivada de um catalogo de
simulagoes cosmolégicas. O pico BAO aparece em torno de o =~ 100° tanto no
modelo com €2, = 0.06 quanto nos dados. O ajuste para o modelo sem o pico
BAO tem x? > 11, ou seja, uma probabilidade menor que 1% de estar correto.
Figura retirada de Gaztanaga et al. (2009).
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3.2 As Funcoes de Correlacao Angular de Dois e Trés Pontos

Assim como a 2PCF, a funcao de correlacao angular de dois pontos, 2PACF, quantifica
o excesso de probalidade de se encontrar um par de objetos separados por uma dada
separacao angular 6, quando comparada com um conjunto de objetos uniformemente
distribuidos (Peebles, 1973). Similar a equagao 3.1, a 2PACF, w, é definida como (Peebles,
1980)

w(0) = (5(n)6(A + 0)), (3.6)

onde §(f) é o contraste de densidade de matéria, projetado em uma dada dire¢ao i do

céu, de modo que (Crocce, Cabré & Gaztanaga, 2011)

5(R) = / d26(2)d (1, 2), (3.7)

com o termo ¢(z) representando a funcao de selegao radial. Consequentemente, a 2PACF
representa a projecao da fungao de correlagao (espacial) de dois pontos, 3D, no céu (Pe-
ebles, 1980), de modo que

w(d) = /0 T dnb(2) /0 T dead(2)E(r, 2). (3.8)

Neste trabalho assumiremos para a fungao de selegdo, ¢(f), a forma proposta

em Sanchez et al. (2011), expressa por

_dN

P(z) = e

F(z), (3.9)

onde F'(z) é uma funcdo janela, que leva em consideracao as caracteristicas da amostra.
Por simplicidade, assumiremos aqui um F(z) do tipo degrau, de modo que, F'(z) = 1 para
pontos localizados dentro da casca de redshift e, F'(z) = 0 para pontos que estejam fora
da casca. O termo dN/dz representa a distribuigdo de objetos da amostra analisada por
redshift. A mesma linha de raciocinio pode ser usada para a fungao de correlagao angular
de trés pontos, 3SPACF, de modo que

W(le, Ba3, 913) = /OOO d2’1¢(2’1) /o:o d22¢(22) /O:o d23¢(23)C(T12, 7“23,7"13)7 (3-1())

com 615 representando a separagao angular entre os objetos 1 e 2, e assim sucessivamente.
Assim sendo, temos que a 3PACF representa a projecao da 3PCF espacial, 3D, no céu.

No caso da 3PACF reduzida (ver a equagdo 3.4), teremos para o caso angular que

W (612, 023, 613)

b
W1aWa3 + W1aW13 + W13Wa3

q(012, 023, 013) = (3.11)

com wip = w(f2), e assim sucessivamente (ver Frieman & Gaztanaga (1999)).
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3.2.1 Usando a 2PACF para a Extracdo da Escala Angular BAO

Em 2011, Sénchez e colaboradores (Sanchez et al., 2011) propuseram um método que
utiliza a 2PACF para a extracao da escala angular BAO, 0p40, a partir de catalogos
fotométricos. Com essa escala estimada para diferentes redshifts poder-se-ia extrair os
parametros cosmologicos para um modelo cosmoldgico arbitrario. Embora as anélises
de Sanchez et al. (2011) sejam motivadas pela necessidade de usar dados fotométricos
(para os quais o redshift nao é muito preciso, quando comparado ao redshift medido por
espectroscopia, e portanto uma analise 3D que utiliza uma cosmologia fiducial nao se-
ria vidvel) aplicamos essa metodologia, que calcula a escala BAO transversal de forma
independente de modelo cosmoldgico, para buscar por essa escala em catalogos espectros-

copicos, considerando cascas finas de redshift.

Uma das principais vantagens do método reside no fato de nao ser necessario,
a priori, a assuncao de um modelo fiducial para, por exemplo, calcular as distancias,
j& que esta estatistica se baseia apenas em grandezas observaveis como, por exemplo, as
coordenadas angulares e o redshift. Passamos a descrever, de maneira resumida, o método

a seguir (para maiores detalhes consultar Sanchez et al. (2011)).

Uma das questoes que emergem em consequéncia do uso da func¢ao de correlagao
angular esta relacionada ao fato de que, em determinadas situacoes, um par de objetos,
apesar de estarem proximos um do outro do ponto vista angular, podem, na realidade,
estar bem distantes entre si do ponto de vista 3D, prejudicando, assim, a compreensao dos
resultados obtidos por essa estatistica. Uma maneira de evitar esta confusao seria aplicar
a 2PACF em cascas finas (estreitas) de redshift. Isto garantird que dois objetos com 6
pequeno entre si, por exemplo, estarao, de fato, proximos um do outro do ponto de vista
3D. Em particular, no caso da tentativa de extragao da escala angular BAO dos dados,
essa estratégia se torna fundamental, uma vez que o pico pode ser totalmente atenuado

(e até apagado) caso a casca seja muito larga (veja a figura 6).

Outros efeitos, tais como, a formagao nao linear de estruturas, por exemplo, podem
afetar a detecgdo do sinal angular BAO. A figura 6 mostra o impacto tanto da largura
da casca de redshift, 4z, quanto das nao linearidades na posi¢ao e na forma fg,0. Como
mencionamos no paragrafo anterior, uma casca muito larga pode “esconder” a escala
BAO e torna-la indetectavel. Ademais, esses efeitos, além de diminuir a amplitude do

pico, aumentam a sua largura e o deslocam para dngulos pequenos (para a esquerda).

O método de Sanchez consiste, basicamente, em cinco passos:

e Dividir o catdlogo de tragadores (galaxias, por exemplo) em cascas finas de redshift;

e Calcular a 2PACF, a partir de algum estimador, para cada casca de redshift;
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Figura 6 — A 2PACF em func¢ao da separagao angular, 6, para o reshift z = 0.5. Pode-se
ver na figura o impacto tanto da largura da casca quanto das nao linearidades,
devido a formacao de estruturas, no pico BAO. As linhas continuas e tracejadas
indicam os casos linear e nao linear, repectivamente. As curvas azul, vermelha
e verde; representam os casos cuja largura da casca de redshift, 6z, é igual a
0, 0.05 e 0.1, repectivamente.

e Parametrizar a funcio de correlacao através da expressao

W(Q) =A + BO + Cexp—(@ — QF]T)Q/QO'Q,

(3.12)

e, em seguida, ajustd-la aos resultados obtidos para os dados via 2PACF, conside-

rando os termos A, B, C, v, 0pr

e oprr como parametros livres;

A escala angular BAO (0pa0) seré obtida através do parAmetro g apés ser feita

neste uma corre¢ao devido ao efeito de projecao. Somente essa escala angular, obtida

em funcao do redshift, sera suficiente para a obtencao dos parametros cosmologicos

de um determinado modelo. A interpretacao dos demais parametros é limitada, uma

vez que estes tem sua origem em uma equacao paramétrica (em geral, usaremos oy

como o erro associado a medida de Opjr);

Por 1ltimo, devera ser efetuado um ajuste aos pontos de 640 obtidos em funcao do

redshift z a fim de se obter os pardmetros cosmolégicos para um modelo qualquer.
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A principio, o método foi analisado do ponto de vista tedrico a fim de se investigar
possiveis efeitos introduzidos na deteccao da escala BAO, entre os quais se destacam o
o viés introduzido devido a parametrizacao, a partir da equacao 3.12, para a obtencao
do sinal; o efeito da largura da casca de redshift; o efeito chamado de Redshift Space
Distortions (RSD), que ocorre devido ao movimento peculiar das galdxias em relacao ao
fluxo de Hubble; as nao linearidades devido a formacao de estruturas e; o efeito do erro

(fotométrico) devido a incerteza na medigao do redshift.

Nesse trabalho (Sédnchez et al., 2011) as contribuigoes de cada efeito, mencionadas
anteriormente, foram computadas para o intervalo de redshift com z = [0.2,1.4] e estao
destacadas na tabela abaixo. Estas fontes de erro, que emergem devidas a efeitos siste-
maticos, serao adicionadas ao erro estatistico, que podera vir de simulacoes de catalogos

de galdxias, por exemplo, para estimar o erro final de 0 40.

Tabela 1 — Estimativa da contribuicao dos erros do tipo sistematicos devidos a diferentes

fontes.
Erro Sisteméatico AbOpao (%) Correlagao entre bins
Parametrizacao 1.0 Nao
Redshift Fotométrico 5.0 Sim
RSD 1.0 Sim
Nao linearidades 1.0 Nao
Efeito de projecao 1.0 Nao

Fonte: Tabela retirada de Sédnchez et al. (2011)

3.2.1.1 Correcdo Devida ao Efeito de Projecdo

A determinacao da escala angular BAO deve levar em conta o efeito da largura da casca de
redshift. Como vimos na figura 6, a largura da casca influencia diretamente na posicao de
Op40.- Uma casca de redshift larga, por exemplo, podera deslocar o pico para a esquerda,
além de diminuir a sua amplitude e aumentar a sua largura. Assim sendo, para estimarmos
o valor de 0p40 a partir dos dados devemos, em primeiro lugar, corrigir a posicao do pico

devido a largura da casca, de modo que

GBAO = OépeFIT; (313)

com a, sendo um parametro que depende tanto da largura da casca, 0z, quanto do redshift
considerado. Na figura 7, mostramos como o valor de 81 é deslocado para esquerda (sinal
negativo) quando comparado com o valor verdadeiro da escala angular BAO (assumido

para o caso 6z = 0). Os resultados sdo mostrados em termos da porcentagem relativa e
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evidenciam que, quanto maior a largura da casca de redshift (eixo horizontal da figura)
maior serd o deslocamento de 0r;7 para esquerda (valores negativos no eixo vertical).
Além disso, o deslocamento depende do redshift considerado, sendo maior para z menores.

Consequentemente, temos que o, = (2, 02).

Cada cor de linha na figura 7 representa o modelo ACDM para diferentes conjun-
tos de parametros cosmolégicos assumidos para testar o método, em um total de nove
modelos, além de dois modelos do tipo wCDM e trés do tipo w(t)CDM, totalizando um
total de 14 modelos (os detalhes sobre cada modelo podem ser consultados em Sénchez
et al. (2011)). Como resultado, a figura mostra que o deslocamento de Opr com respeito
a Opao tem, a principio, uma forma universal, que é independente do modelo fiducial as-
sumido. Assim sendo, a influéncia da assuncao de um modelo cosmoldgico qualquer para
a determinacao do pardmetro o, introduz um erro sistematico na medida final de 040
menor do que 1%. Aqui, é importante observar que este é um dos dois pontos do método
em que ¢ necessaria a admissao de um modelo cosmoldgico arbitrario, entretanto, o peso
desta escolha iniqua é absorvida no erro final da medida do sinal angular BAO. Este é o
motivo pelo qual, este método é chamado em alguns trabalhos de “quase” independente

de modelo cosmoldgico.

3.2.2 Usando a 3PACF para a Extracao da Escala BAO

A funcao de correlagdo angular de trés pontos tem sido usada para o estudo da estrutura
em grande escala hd um bom tempo (ver por exemplo Frieman & Gaztanaga (1999)).
Entretanto, até onde podemos observar, as escalas analisadas sempre foram menores que
as escalas necessarias para sondar o fenémeno BAQO. Sendo assim, propomos aqui uma
extensdo do método de Sénchez et al. (2011), para o caso da 3PACF reduzida, com o

objetivo de usé-lo para extrair informacoes acerca da escala angular BAO.

Os cinco passos da metodologia descrita na secao 3.2.1 podem ser usados aqui,

com excessao da expressao 3.12, que substituiremos por
g(a) = m+na +pa® + Cexp —(a — aprr)?/20%, (3.14)

onde o termo « nesta equacao diz respeito a maneira escolhida para parametrizar os
tripletos, de modo que
07 + 63 + 63
cosqg = ————=, 3.15
20,0 ( )
Desta maneira, uma vez fixados os dngulos 61 (6; = 612) e 0y (02 = 0s3), por

exemplo, a 3PACF reduzida serd fungao apenas do dngulo o (ou do angulo 63).

O modelo usado aqui para a 3PCF tedrica baseia-se em resultados obtidos a partir

da teoria das perturbagoes de segunda ordem derivados por Fry (1984) (ver também Jing &
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Figura 7 — Porcentagem relativa do deslocamento de 677 em funcao de z e dz. As curvas
para uma mesma cor indicam 14 modelos cosmoldgicos diferentes assumidos.
As diferentes cores indicam diferentes redshifts tendo sido testados os valores
desde z = 0.3 (curvas rosa) até z = 1.3 (curvas pretas), com a largura da casca
variando de 0 a 0.2. Figura retirada de Sanchez et al. (2011).

Borner (1997), Gaztanaga & Bernardeau (1998), Frieman & Gaztanaga (1999)), expresso

em termos do espectro de poténcia de matéria e da correspondente funcao de correlacao
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de dois pontos como
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onde f'(r) = df /dr e pio13 = (r12.1v13)/(r12713). O termo &(r) é a 2PCF, expresso pela

equagao 3.5 e o termo ®(r) é escrito como

o dk

() — - sin(kr) '

kr

P(k) (3.17)

No caso da 3PCF reduzida, para os casos em que () pode ser interpretado como
uma constante, ou seja, nao depende de «, diz-se que ) tem uma dependéncia fraca com
a configuracao, chamado de @Q-hierarquico. No caso oposto é dito que ele possui uma
dependéncia forte com a configuragao (Gaztanaga et al., 2009). Apesar de os resultados
iniciais de andlises da estrutura em grande escala indicarem que ) era do tipo hierarquico
(veja Peebles (1980)) os dados, em geral, dao preferéncia ao segundo caso. As mesmas

conclusoes se estendem para o caso angular.

A principio, a expresao 3.17 se aplica apenas para os regimes chamados de fraca-
mente nao lineares, onde £ < 1, que é o caso da escala BAO, por exemplo. Para casos
em que £ > 0.5 esta expressao perde a validade. Além disso, no caso do efeito RSD, as
predicoes sao dificeis de se fazer, entretanto, resultados obtidos a partir de simulacoes da
estrutura em grande escala, mostram que os efeitos em ( e £ sdo cancelados em @ (Gaz-
tanaga & Scoccimarro, 2005), consequentemente, o mesmo efeito deve ser cancelado para
as analises angulares. Ou seja, neste caso, nao devera haver uma contribuigao significativa
do efeito RSD no erro final de 40 (no caso da 2PACF, este efeito era responséavel por

~ 1% de desvio em fp 40, como indicado na tabela 1).

Um importante ponto a se destacar com respeito a funcao de correlagao de trés
pontos, tanto angular quanto espacial, diz respeito ao bias, que representa a relagao entre
galdxias e matéria escura. No caso de grandes escalas, onde o contraste de densidade de
galéxias d, pode ser modelado como uma fungao local (mas nao linear) das flutuagoes de

matéria §, para 6 < 1 podemos usar a aproximagao (Fry & Gaztanaga, 1993)

§g =2y —ok. (3.18)
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O termo k = 0 satisfaz o requerimento de que (d,) = 0. Com isso, considerando-se

o caso linear em d, pode-se escrever a relagao

%:z+2, (3.19)
entre a 3PACF extraida para galaxias, comparada com aquela da matéria. Em geral, o
termo by pode distorcer a forma de g, enquanto o termo ndo linear by /b7 apenas desloca
a curva com respeito ao eixo horizontal (Gaztanaga & Scoccimarro, 2005; Gaztanaga et

al., 2009).

3.2.2.1 Correcdo na Posicdo do Pico BAO Devida ao Efeito de Projecao na 3PACF

De maneira similar ao que acontece no caso da 2PACF, a fung¢ao de correlagao angular de
trés pontos deve ser estimada para uma amostra de objetos que pertencam a uma casca
de redshift, de modo que, dz # 0. Por outro lado, esperamos que a largura desta casca
seja tal que dz — 0 (uma casca fina de redshift), de modo a evitar que o sinal angular

BAO seja muito atenuado devido a largura da casca.

Uma vez que uma casca extremamente fina de redshift diminui muito o nimero de
objetos dentro da casca, reduzindo assim a razao sinal-ruido de 640, devemos considerar
o efeito da largura desta casca tanto na posicdo do pico quanto em sua largura. Para
isto, testaremos aqui como a largura da casca de redshift influencia na determinagao da
posicao da escala angular BAO. Para isto, usaremos o modelo expresso pela equacao 3.16
para gerar a forma tedrica para a 3PCF e, em seguida, projetaremos este resultado de
acordo com a equacgao 3.10 para obtermos a fun¢ao de correlagdo angular de trés pontos

para diferentes valores de dz.

Como um exemplo ilustrativo, mostramos na figura 8 os resultados teéricos obtidos
para a 3PACF, W(6s) (painel superior), além das permutacoes ciclicas da 2PACF, ou
seja, wywe + wiws + wows (painel inferior), para o redshift z = 0.5. Para os dois casos
apresentados, fixamos os valores de 0, e 65, de modo que, 8, = 1.5° e 5 = 3.5°. O angulo
05, consequentemente, varia no intervalor 03 € [2.0°,5.0°] (ou o € [0°,180°]), suficiente
para sondar a escala angular BAO, esperada para este redshift. Para fins de ilustragao, a
3PACF é exibida em termos do angulo «, ou seja W = W (a), enquanto que a 2PACF é
exibida em termos do angulo 63. As curvas azul, vermelha e verde representam os casos
cuja largura da casca de redshift corresponde a 6z = 0.0,0.05 e 0.1, respectivamente.
Além disso, de maneira complementar, usamos a parametrizagdo proposta por Eisenstein
& Hu (1998) para estimar o espectro de poténcia de matéria para o qual as oscilagoes
acusticas barionicas foram suprimidas, indicado na legenda desta figura como nonBAO

(linha tracejada preta) considerando, para isto, apenas o caso com §z = 0.0.

Em seguida, a partir dos resultados ilustrados na figura 8 obtemos, através da

equacao 3.11, a 3PACF reduzida considerando os mesmos casos de dz. Podemos percerber
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Figura 8 — A funcao de correla¢ao angular de trés pontos em fungao do dngulo « (painel
superior) e as permutagoes ciclicas da 2PACF, wywq +w;ws +wyws, em fungao
do angulo 05 (painel inferior) para z = 0.5. Os angulos #; e 0, foram mantidos
fixos, de modo que, 6; = 1.5° e 6, = 3.5°, com o angulo « variando no intervalo
a € [0°,180°], o que equivale ao dngulo #3 variar no intervalo 03 € [2°,5°]. As
curvas azul, vermelha e verde representam os casos com 6z = 0.0, 0.05 e 0.1,
respectivamente. A curva tracejada representa o caso com 6z = 0 para o qual

as BAOs foram suprimidas.

na figura 9 que, assim como no caso da fun¢do de correlagdo angular de dois pontos, o
efeito de projecao também atenua a amplitudade do pico angular BAO, sendo mais severo

quanto mais larga for a casca. Além disso, um segundo efeito causado por dz # 0 diz

4.5 5.0
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respeito ao deslocamento do pico para angulos pequenos em «. Por isso, para que este
método possa ser usado para distingdo de modelos cosmolégicos, a correcao da posicao
do termo a g, obtido através da equacao 3.14, se torna um ponto imprescindivel para a

obtencao da escala 0p40 buscada.

— 02=0.0 !
— 02 =0.05 K
10 — 02=0.1 /

- 5ZnonBAO =0.0

| | | | | | —~—

50 40 60 80 100 120 140

a|deg]

Figura 9 — A 3PACF reduzida, obtida através da curvas apresentadas na figura 8, com
0y = 1.5° e 6, = 3.5° fixos e a € [0°,180°], para z = 0.5. As curvas azul, ver-
melha e verde representam os casos com 6z = 0.0, 0.05 e 0.1, respectivamente.
A curva tracejada representa o caso com 0z = 0, para a qual as oscilagoes
acusticas barionicas foram suprimidas.

Adicionalmente, apresentamos na figura 10, o efeito causado pelo bias na 3SPACF
reduzida. Para isto, assumimos o modelo dado pela expressao 3.18, considerando somente
o caso com largura da casca de redshift dz = 0. Além disso, foi utilizada apenas a aproxi-
macao dada pela expressao 3.19, a fim de testar os efeitos dos termos b; e by nos resultados.
Em termos gerais, as conclusdes de Gaztanaga & Scoccimarro (2005) sao mantidas para
o caso angular, ou seja, o bias linear, b, modifica a forma da 3PACF reduzida enquanto
o termo nao-linear, by, apenas a desloca em relacao ao eixo horizontal. As cores indicam

diferentes valores assumidos para b; e by, como indicado na legenda da figura.

Por ultimo, destacamos que, assim como no caso da 2PACF, a incerteza na medigao
do redshift deve exercer um papel importante na determinacao do erro em 040, em
particular no caso de catalogos fotométricos. Contudo, mostraremos no capitulo 5 que,
mesmo no caso de uma amostra espectroscopica, analisada para um redshift alto, esse
tipo de incerteza é capaz de induzir um erro sistematico de 4 %, o qual serd progagado

para obtermos o erro final de fg40.
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Figura 10 — A 3PACF reduzida, obtida considerando-se a expressao 3.19, com #; = 1.5°
e fy = 3.5° fixos, a € [0°,180°] e 6z = 0, para z = 0.5. As diferentes cores de
curva representam os casos, para os quais, foi assumindo os valores de b; e
by, de modo que, by = 1,2 e by =0, 0.5, de acordo com a legenda.






63

4 QOscilacoes Aclsticas Barionicas Medidas

em z = 2.225 a partir do Catalogo de Qua-
sares do SDSS

Este capitulo é baseado no trabalho de Carvalho et al. (2018) que, usando a metodologia
apresentada no capitulo 3, em particular a secao 3.2.1, detectou o sinal angular BAO em
alto redshift, utilizando para isso, uma casca fina de redshift de dados de quasares da

colaboragao Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

4.1 Introducao

Um dos mais iconicos e incompreensiveis componentes do Universo é a energia escura,
uma componente cuja natureza ainda nao se conhece e que representa cerca de ~ 70%
do cosmos (Aghanim et al., 2018). Uma abordagem poderosa para desvendar alguns dos
mistérios da energia escura se baseia na busca da assinatura das oscilagoes acusticas
barionicas em diferentes épocas a fim de investigar a sua evolugao temporal (Peebles &
Yu, 1970; Sunyaev & Zeldovich, 1970; Eisenstein & Hu, 1998; Meiksin, White & Peacock,
1999; Seo & Eisenstein, 2003; Bassett & Hlozek, 2010; Weinberg et al., 2013).

Na secao 2.4, vimos que as BAOs representam um fenémeno que ocorreu durante
o Universo primordial, deixando na estrutura em grande escala do Universo uma caracte-
ristica bem definida, chamada de horizonte sonoro, 7, impressa na distribuicao espacial
de objetos cosmicos como um excesso de probabilidade de encontrar pares de galaxias se-
paradas por uma distancia ;. Com algumas décadas mapeando a distribuicao de matéria
luminosa em grande escala, a comunidade cientifica tem a sua disposi¢ao amostras gran-
des, densas e profundas de tracadores césmicos, tais como galaxias luminosas vermelhas,
galdxias com linhas de emissdo, quasares, entre outros (York et al., 2000; Blake et al.,
2011; Beutler et al., 2011), capazes de aclarar algumas questdes acerca da evolugdo do

Universo.

A partir desses dados e com o auxilio de ferramentas estatisticas tais como a funcao
de correlacao de dois pontos, a assinatura BAO tem sido detectada de maneira robusta
em diferentes conjutos de dados, o que tem levado a medidas precisas da relagao distancia-
redshift, principalmente com base em dados de galaxias luminosas vermelhas (Eisenstein
et al., 2005; Cole et al., 2005; Wang et al., 2017), como também de aglomerados de
galaxias (Hong et al., 2012; Veropalumbo et al., 2014).

Contudo, para investigar a evolugao temporal da energia escura em épocas mais
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distantes é necessario o uso de tracadores que estejam em altos redshifts e que possam ser
detectados, ou seja, eles precisam ter uma luminosidade alta. Um dos principais tracadores
usados nestes casos sao 0s quasares, que sao objetos que possuem um espectro caracte-
ristico, bem diferente do espectro de galaxias ordinarias, apresentando amplas linhas de
emissao originadas de gases excitados em altos niveis, além de um espectro continuo no
azul com a auséncia de linhas de absor¢do, comum em estrelas ordindrias (McDonald,
2003; White, 2003; McDonald & Eisenstein, 2007; Bassett & Hlozek, 2010).

A primeira busca das BAOs a partir de dados de quasares baseou-se na nona libe-
ragao de dados, DR9, do Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS), que é um caté-
logo espectroscépico que faz parte da colaboracao Sloan Digital Sky Survey, SDSS (Gunn
et al., 2006), no intervalo de redshift 2.1 < z < 3.5. O trabalho se dedicou a medir as
BAOs através da funcao de correlagao de dois pontos 3D nas flutuacoes de fluxo das li-
nhas Lyman-a o que resultou em restri¢oes na distdncia de didmetro angular, D4(z), e
no pardmetro de Hubble, H(z), referentes aos redshifts z = 2.3 (Delubac et al., 2013) e
z = 2.4 (Slosar et al., 2013). Mais recentemente, anélises usando as amostras DR11 (De-
lubac et al., 2015) e DR12 (Bautista et al., 2017) de quasares alcangaram medidas ainda
mais precisas que as iniciais em z = 2.34 e z = 2.33, respectivamente (ver a referéncia Ata

et al. (2017)).

Uma caracteristica comum presente em andlises 3D ¢é a adocdao de um modelo
cosmoldgico fiducial, necessario para calcular as distancias entre os pares de objetos ana-
lisados (galdxias luminosas vermelhas, por exemplo). A partir destas distancias a 2PCF
é entao estimada a fim de se econtrar a escala BAO impressa nos dados. De um modo
geral, a amostra analisada contém dois modos de ry; o primeiro, perpendicular em rela-
¢ao a linha de visada, é chamado de modo transversal; e o segundo, paralelo a linha de
visada, é chamado de modo radial (ver a figura 4). A maneira convencional de quantificar
a evolugao cosmica nestes casos se da através da distancia média esférica Dy, dada pela

expressao 2.35, que combina os modos transversal e radial (Eisenstein et al., 2005).

De maneira alternativa, seguimos uma aproximacao “quase” independente de mo-
delo cosmolégico (ver a se¢ao 3.2.1) para medir o modo transversal (ou angular) BAO
em alto redshift, considerando para isto, uma amostra de quasares localizados em uma
casca de redshift estreita da SDSS-DR12 (Paris et al., 2017) e que sera descrita posteri-
ormente. A principal idéia por tras desta aproximacao é a seguinte: para uma casca de
redshift suficientemente estreita, a fungao de correlacao angular de dois pontos é estimada,
tomando-se como base apenas as coordenadas angulares dos objetos, que sao medidas de

maneira direta, de modo que, nao se torna necessaria a adog¢ao de um modelo cosmoldgico
fiducial.

Precisamente, chamamos esta metodologia de “quase” independente de modelo

cosmolégico tendo em vista que, apesar de nao ser necessario para o calculo da 2PACF,
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um modelo cosmolégico deve ser assumido em dois momentos distintos (Sanchez et al.,
2011; Carnero et al., 2011; Salazar-Albornoz et al., 2014; Carvalho et al., 2016; Alcaniz
et al., 2017):

(i) uma vez que a anélise dos dados é feita considerando-se uma casca fina, porém finita
de redshift, ou seja dz # 0, o efeito desta largura deve ser levado em consideragao
e corrigido. Contudo, no caso deste trabalho em particular, a largura da casca é
0z = 0.05, suficiente para deslocar a escala angular BAO em 0.9% de sua posicao

“verdadeira”, como sera mostrado posteriormente;

(ii) o horizonte sonoro comdvel, r,, usado para converter a escala angular BAO medida
em distancia de didmetro angular, Dy; é obtido assumindo-se um modelo fiducial
(veja Heavens, Jimenez & Verde (2014), Alcaniz et al. (2017), por exemplo, para

uma discussao sobre este ponto).

A organizacao deste capitulo é a seguinte: na secao 4.2 descrevemos de maneira
resumida a amostra de quasares investigada, na se¢ao 4.3 explicamos a metodologia usada
para analisar os dados, na se¢ao 4.4 mostramos os resultados obtidos e as discussoes acerca
desses resultados e, por 1ltimo, na se¢do 4.5 apresentamos as conclusoes e consideragoes

finais. Analises complementares e testes de robustez sao apresentadas no apéndice A.

4.2 O Catalogo de Quasares do SDSS

Neste trabalho usamos dados de quasares tornados publicos pela colaboracao Sloan Digital
Sky Survey, coletados durante a sua terceira fase de operacao (SDSS-III) (Eisenstein et
al., 2011) 1.

Esses dados de quasares fazem parte da décima segunda liberacao de dados do
SDSS (usaremos a sigla DR12Q, onde DR vem do inglés Data Release, para nos referir-
mos a esta amostra de quasares). O conjunto completo DR12Q) contém 297 301 quasares
observados com um telescépio de campo largo de 2.5 metros (Gunn et al., 2006), localizado
no Apache Point Observatory 2, no sudeste do Novo México, nos Estados Unidos; cujas
imagens foram processadas por dois espectrografos idénticos para compor a amostra de
objetos (galaxias luminosas vermelhas e quasares) do BOSS (do inglés Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey) (Dawson et al., 2012). Desse total, 184 101 quasares estao na faixa
z > 2.15, sendo que aproximadamente 90% deles sdo novas descobertas (comparadas ao

levantamento anterior, o DR10Q).

A drea coberta pelo DR12Q tem um total de 9376 deg? no céu. Além disso, toda

a amostra foi confirmada a partir do espectro da luz de cada quasar através de inspecao

<www.sdss.org/dr12/algorithms/boss-dr12-quasar-catalog/>

2 <https://www.apo.nmsu.edu>
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visual. A figura 11 mostra a distribuicdo dos quasares do DR12Q no céu. Vale notar que
os quasares estao distribuidos em duas regioes desconexas chamadas de calotas galaticas
Norte e Sul, NGC e SGC, respectivamente (do inglés North/South Galactic Cap).

Figura 11 — Amostra de quasares do DR12-SDSS, distribuidos no céu em coordenadas
equatoriais J2000, expressas em graus. Figura retirada de (Paris et al., 2017).

O SDSS-IIT usa um limite de magnitudes para a selecao de alvos do tipo quasar
de tal modo que, as magnitudes medidas nas bandas r e g obedecam ao criterio r < 21.85
ou g < 22. Além disso, para que a amostra possa ser usada para uma deteccao confiavel
do sinal BAO (do ponto de vista estatistico, ou seja, com uma boa razao sinal-ruido) é
necessario que haja uma grande quantidade de objetos por area, sendo suficiente o minimo
de 15 quasares por deg® (McDonald & Eisenstein, 2007).

De fato, o DR12Q) é suficientemente denso contendo, para o caso z > 2.15, aproxi-
madamente 19 quasares por deg?, de modo que, o mesmo estd habilitado para ser usado
como fonte de dados, podendo ser explorado do ponto de vista angular (2D), a partir
de cascas “finas” de redshift. O DR12Q é apresentado em Péris et al. (2017) onde estao
disponibilizadas todas as informacoes observacionais relevantes para a compreensao da

amostra.

De posse deste catalogo de quasares, buscamos nos dados um sinal das BAOs
angulares que tenha uma significincia estatistica consideravel. Como pode ser visto na
figura 11, o DR12Q é dividido em duas regices: NGC e SGC, como mencionado anterior-
mente. Para tanto, usamos apenas a regiao NGC com 90° < v < 270° (calota localizada
a esquerda na figura 11), onde a é a ascensdo reta em coordenadas equatoriais. Além
disso, analisamos apenas os dados no intervalo de redshift 2.20 — 2.80, uma vez que nessa
regiao, tem-se um maior nimero de quasares por redshift. Finalmente, depois de exten-
sivas buscas nos dados visando encontrar uma ou mais cascas de redshift que fossem, ao
mesmo tempo, finas e densas a fim de minimizar o ruido estatistico (Sanchez et al., 2011),

selecionamos a casca z € [2.20,2.25] que contém um total de 10526 quasares.
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4.3 A Funcao de Correlacao de Dois Pontos

Como mencionado anteriormente, de uma maneira geral, as buscas pelo sinal das oscilagoes
acusticas baridnicas é feita sobre o ponto de vista tridimensional usando para isso a
funcao de correlacao de dois pontos, 2PCF, para inferir a escala BAO e, a partir desta,
calcular distancias (assumindo-se a escala sonora como régua padrao). Para isto, se torna
necessario a assun¢ao de um modelo cosmolégico fiducial que serd usado para transformar

coordenadas angulares e redshift em distancias (ver capitulo 2).

Aqui, contudo, empregamos uma anélise bidimensional (2D) dos dados que se
baseia apenas em parametros observaveis (coordenadas angulares) para estimar a fungao
de correlagao angular de dois pontos, 2PACF (que é a versao 2D da 2PCF). O redshift
nao sera, contudo, usado para o calculo das distancias, sendo usado apenas como base

para a selecao da casca de redshift.

Na andlise da estrutura em grande escala do Universo, uma das ferramentas mais
comumente usadas para caracterizar a aglomeracao de matéria na forma de galdxias e
quasares, entre outros, é a funcao de correla¢ao de dois pontos (Peebles & Hauser, 1974;
Hewett, 1982; Davis & Peebles, 1983; Landy & Szalay, 1993; Hamilton, 1993).

Dentre os estimadores usados, aqueles cujo uso é mais frequente sdo baseados
em contagem de pares, DD(s), de objetos cdésmicos em um dado conjunto de dados,
estando os membros do par separados por uma certa distancia comédvel s entre si (no
espago de redshift também chamado de espago de configuragao). Por tltimo, compara-se
essa contagem de pares nos dados com uma contagem equivalente realizada sobre uma
amostra de dados randémicos, RR(s), que possuam aproximadamente as mesmas quan-
tidades de pontos, geometria (distribuigdo dos objetos observados no céu) e distribuigao
de redshift (Peebles, 1980).

Em particular, o estimador de Landy-Szalay (LS) (Landy & Szalay, 1993) é, de
longe, o mais usado em aplicagoes astrofisicas. Isto se deve ao fato deste estimador possuir
uma maior probabilidade cumulativa de retornar um valor dentro de uma certa tolerancia
baseada na funcao de correlagdo real quando comparado com outros estimadores. Além
disso, ele nao enviesa os resultados e possui uma varidncia minimizada (Kerscher, Szapudi
& Szalay, 2000). Na verdade, um segundo estimador, o de Hamilton (Hamilton, 1993),
possui um desempenho praticamente indistiguivel do estimador LS. Apesar disso, nao tem

sido muito empregado pela comunidade cientifica, salvo algumas excessoes.

O estimador LS é definido como

_ DD(s) — 2DR(s) + RR(s)
£(s) = R ,

(4.1)

sendo DR(s) uma contagem de pares de objetos para os quais o primeiro objeto pertence

ao conjunto de dados e o segundo ao conjunto randdémico, estando separados por uma dis-
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tancia s. O termo £(s), como vimos na capitulo 3, quantifica o excesso de probabilidade
de encontrar dois pontos nos dados, separados por um certa distancia s, quando compara-
dos com uma distribuicao de pontos distribuidos de maneira completamente homogénea
(conjunto randémico). No caso da escala BAO, esse excesso de probabilidade ird aparecer

como um pico suave em torno de 100 A~ 'Mpc, indicando a escala actstica (ver a figura 4).

Além disso, como exposto anteriormente, a 2PCF (3D) impreterivelmente assume
um modelo cosmolégico (em geral o modelo assumido é o ACDM plano) que serd usado
para o cdlculo das distdncias coméveis entre os pares referidos acima, ou seja, DD(s),
RR(s) e DR(s). Para evitarmos a imposigao de termos que escolher um modelo cos-
moldgico arbitrario, seguimos aqui uma direcao diferente, baseada no uso da funcao de
correlacao angular de dois pontos (Peebles, 1980; Séanchez et al., 2011) a partir da qual, o
modo transversal da escala BAO sera estimado (para o caso de uma casca fina de redshift)
e, com esta informagao, serda possivel medir a distancia de didmetro angular, sem a ne-
cessidade de se assumir um modelo cosmoldgico, uma vez que esta baseia-se apenas em
grandezas observaveis diretamente, como é o caso das coordenadas angulares e do redshift

(ver a segao 3.2.1).

4.3.1 A Funcao de Correlacao Angular de Dois Pontos

O estimador usado para 2PACF é a versao angular do estimador de LS, expresso como

DD(6) — 2DR(0) + RR(6)
RE(6) ’

w(f) = (4.2)
com 6 sendo a separacao angular entre os objetos que compoem cada par de quasares (ou

outro tragador cosmolégico) dado por
0 = arccos[sind4sindp + cos d4 cosdp cos(as — ag)],

onde a4, ap e d4,0p se referem as coordenadas angulares ascencao reta e declinacao para
cada membro A e B pertencente ao par. (Peebles, 1980; Landy & Szalay, 1993; Sénchez
et al., 2011; Crocce, Cabré & Gaztanaga, 2011).

Uma vez estimada a 2PACF, se torna necesséario estimar o valor da escala angular
BAO, 0ps0. Para este fim, usaremos a metodologia descrita na secao 3.2.1, proposta
por Sénchez et al. (2011) que, como vimos, é baseada em uma parametrizagao empirica
de w = w(#) (isto é, sem a necessidade de se assumir um modelo cosmoldgico), escrita

como (ver equagao 3.12)
w(f) = A+ BO7 + Cexp_(e_eFIT)/QJ%‘IT 7

com, A, B, C, v, Op;r, e opr sendo pardmetros livres. O procedimento consiste em

ajustar esta expressdo empirica aos resultados obtidos pela 2PACF aplicada aos dados,
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através do método dos minimos quadrados, a fim de determinar os parametros Oprr € oprr,
levando-se em conta a matriz de covariancia, que sera descrita posteriormente. O primeiro
pardmetro serd usado para calcular o valor de 0z 40 e 0 segundo sera assumido, de maneira

conservadora, como sendo o erro na medida de 040 (assim como feito por Carvalho et
al. (2016), Alcaniz et al. (2017) e Carvalho et al. (2017)).

A conversao de g para 040, como visto na secao 3.2.1.1, é feita considerando-
se o efeito da largura da casca de redshift na determinacao da posicao do pico, uma vez
que a largura da casca influencia de duas maneiras na determinacao de 040, a saber,
atenuando a altura do pico e deixando-o mais largo, além de deslocé-lo para a esquerda.
Este efeito, chamado de efeito de projecao, serda mais severo quanto mais larga for a casca

e quanto menor for o redshift.

Para compreendermos melhor este efeito de projecao podemos considerar, em um
primeiro momento, todos os quasares localizados em uma casca esférica com o raio igual
a escala caracteristica BAO, centrados em um segundo quasar e, consequentemente, con-
tribuindo para o pico BAO em uma anélise 3D, sendo que o quasar central esta localizado
em um redshift Z (este é o redshift médio da casca de redshift que possui largura §z).
Analogo a isso, em um anélise 2D, a assinatura BAO na 2PACF tem origem em quasa-
res dispostos em circulos, localizados em um plano transversal a linha de visada. Dessa
forma, no caso bidimensional, assumi-se que todos os quasares na casca de redshift estao
projetados no plano perpendicular a linha de visada, localizado em Z. O efeito produzido
na escala angular BAO, devido a essa projecao foi estudado extensivamente no trabalho
de Sanchez et al. (2011). Um dos resultados mais importantes deste trabalho mostra que
a correcao, devido a esse efeito de projecao, tem uma dependéncia fraca com a escolha
do modelo cosmolégico usado, aproximadamente 1% de desvio na determinacao de 0z40.
Em seguida, na secdo 4.4.4, mostraremos como foi a feita a correcao de 0p;r para este
trabalho.

4.4 Analise dos Dados e Resultados

Nesta secao, apresentamos as analises realizadas sobre a amostra de quasares do DR12-
SDSS, que nos levaram a uma medicao robusta da escala angular BAO para casca de

redshift selecionada.

4.4.1 A Funcao de Correlacao Angular de Dois Pontos para o DR12Q

Para estimarmos a 2PACF foram considerados valores igualmente espacados de # no
intervalo 0° < 6 < 10°, em um total de N, segmentos. Contudo, para extrairmos a escala
BAO devemos, primeiro, estimar os parametros Op;r e opr através da expressao 3.12.

Para isto, restringimos # no intervalo de 0° < 6 < 3.5°, bem além da escala BAO esperada.



Capitulo 4. Oscilagbes Actsticas Barionicas Medidas em z = 2.225 a partir do Catdlogo de Quasares

70 do SDSS
0.3 0.3
0.21 0.2
§ Op;r =1.75 £0.31 § Opir =1.82 £0.33
3 3
0.1y 0.1t
0-0- . | '} '} '} '} '} 0.0- . | Il Il 'l Il Il
00 05 1.0 15 20 25 3.0 35 00 05 1.0 15 20 25 3.0 35
bldeg] bldeg]
0.3
0.2
S Brrr =1.80 £0.32
3

0.1

0.0 \ . \ \ :
00 05 1.0 15 20 25 3.0 35
0]deg]

Figura 12 — A 2PACF calculada para a amostra DR12Q em z = 2.225 (pontos azuis) e
o melhor ajuste obtido através da equagao 3.12 (linhas continuas). Em cada
caso usamos um N, de modo que N, = 29 (painel superior esquerdo), N, = 33
(painel superior direito), e N, = 35 (painel inferior). As unidades de g7 e
de seu erro ¢ o grau.

Com o intuito de verificarmos a influéncia da escolha de N, em nossos resultados,
testamos os casos N, = 29, 33 e 35 (como mostrado na figura 12) assim como varias outras
escolhas de intervalos de redshift. As analises dos casos N, = 29, 33 e 35, resultaram em
valores de Opr = 1.75°+£0.31°;1.82°40.33°; e 1.80°+0.32°, respectivamente. Estas anélises
mostram que fr;r depende moderadamente da escolha de INV,. Assim sendo, o critério
usado para a escolha mais adequada de N, se deu através da significancia estatistica dos
resultados que, em 1ltima analise, seria uma maneira de discriminar uma medida com um
bom sinal-ruido. Nas andlises seguintes mostramos que, a maior significincia estatistica

foi obtida para o caso com N, = 29, como indicado na tabela 2.
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4.4.2 As Barras de Erro da 2PACF e a Significancia Estatistica de 0p;r

Como supracitado, dada a amostra de quasares do SDSS, foi selecionada uma casca de
redshift no intervalo z € [2.20, 2.25] com redshift médio z = 2.225. Em seguida, usamos o
estimador LS, expresso pela equacao 4.2, para obtermos os valores da funcao de correlacao
angular de dois pontos, w(f), para um dado intervalo de #, como indicado na figura 12.
A maneira como foram calculados os pontos (azuis) para w(f) com as suas respectivas

barras de erro ¢ descrita a seguir.

Em primeiro lugar, para minimizar as flutuagoes puramente estatisticas nos resul-
tados se torna necessario o uso de catalogos randémicos de modo que N, > N, onde
N, e N4 representam a quantidades de objetos nos catalogos randdémicos e de dados, res-
pectivamente. Aqui usamos NV, = 16/ Ny. No apéndice A.2 mostramos os resultados das

analises considerando os casos N, = 25N, e N, = 50N,.

Uma estratégia comumente usada para minimizar o tempo computacional, neces-
sario para se estimar a 2PACF (ou a 2PCF), consiste em dividir o conjunto randémico em
N subconjuntos (Carvalho et al., 2016; Alcaniz et al., 2017). Assim sendo, consideramos
N catélogos randomicos extraidos como subconjuntos do catdlogo randomico principal,
com N = 16, cada qual contendo as mesmas caracteristicas observacionais da amostra
de dados (em nosso caso, dos quasares), ou seja, com aproximadamente o mesmo nimero
de pontos e mesma geometria (ilustrada pela figura 11). Desta maneira, o procedimento
devera ser repetido para cada segmento em N,. Usando a equagao 4.2, calculamos N ve-
zes a 2PACF, {w(0)}, com j = 1,--- , N, uma para cada catdlogo randoémico. Por fim,
a 2PACF ¢ estimada para cada segmento k do angulo #, com k= 1,---, N, a partir da
média aritmética: w(fy) = (1/N) Zé\;l W’ (6y).

A estimativa das barras de erro para a 2PCF e a 2PACF é, geralmente, um ponto
delicado (Norberg et al., 2009). A maneira correta para estima-las seria atraves de catalo-
gos simulados (chamados de mocks) e/ou através de estimativas tedricas (Crocce, Cabré
& Gaztanaga, 2011; Friedrich et al., 2015); vale a pena ressaltar que a colaboragao SDSS
nao produziu simula¢oes de quasares para o DR12Q e também nao disponibilizou catalo-
gos randémicos, o que normalmente é feito para os catalogos de galaxias vermelhas. Neste
capitulo, estas barras de erro foram obtidas a partir da matriz de covariancia tedrica (o
método usado estd descrito em Crocce, Cabré & Gaztanaga (2011)). No apéndice A.1
mostramos outras técnicas para a construcao da matriz de covariancia, baseadas em duas

técnicas para reamostragem dos dados, conhecidas como jackknife e bootstrap.

Primeiramente foi obtido o espectro de poténcia angular analitico, C}, através do
software CAMBsources (Lewis & Bridle, 2002; Challinor & Lewis, 2011) # considerando:

e Um momento de multipolo maximo, ¢, de 720, suficiente para o N, escolhido;

3 <http://camb.info>
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e Assumimos o modelo fiducial ACDM plano, adotando os valores para os parametros
cosmologicos de acordo com os resultados da colaboragao Planck, de 2015 (Planck

Collaboration & Ade, 2015);

e Uma funcao janela do tipo degrau com 6z = 0.05, centrada em z = 2.225, suficiente

para representar a amostra espectroscopica analisada;
e Um bias linear igual a 4.25, compativel com aquele medido para quasares; e

e Adicionamos os efeitos de RSD e lentes gravitacionais além de considerar os casos

lineares e nao-lineares para a aglomeracao de matéria.

Com isso, a matriz de covaridncia analitica foi obtida através da expressao

N2 204 1
COVTeérica(ea 0) - fsky = (47’(')2

onde P, representa os polindmios de Legendre de ordem [, n é o nimero de quasares por

Py(cos @) Py(cos ') (Cp+1/n)?, (4.3)

estereoradiano, e f, ¢ a fragao do céu observada pelo SDSS. Na figura 13 mostramos as
matrizes de covariancia para os casos linear e nao-linear. As barras de erro presentes na
figura 12 foram, portanto, obtidas através da raiz quadrada da diagonal principal dessa

matriz de covariancia para o caso nao-linear.

De maneira complementar, na figura 39 do Apéndice A.1 comparamos as estima-
tivas para as barras de erro derivadas dessa abordagem analitica, para os casos linear e
nao-linear, com as barras de erro estimadas a partir de métodos de reamostragem. Ob-
servamos que, em comparacao com a matriz de covariancia derivada analiticamente, os
métodos jackknife e bootstrap superestimam as barras de erro da 2PACF enquanto que, as
barras de erro provenientes da matriz de covaridncia derivada unicamente dos catalogos

randomicos sdo subestimadas.

Além de ser usada nas estimativas das barras de erro, a matriz de covariancia tem
um papel fundamental nos procedimentos de ajuste dos resultados e na determinacao da
significdncia estatistica da escala angular BAO. No caso da significincia estatistica dos
resultados referentes a deteccao de 040, usamos as matrizes de covariancia referente aos
casos linear e nao-linear (ver por exemplo Ansarinejad & Shanks (2018)) para computar

o x? em funcdo do parametro de dilatacdo de escala, o, dado por,
T
a) = [w(0) — ™' (ah)] Cov™ [w(0) — ™' (af)] , (4.4)

sendo Cov™ ' a inversa da matriz de covaridncia; os colchetes [] e []7 representam vetores
colunas e linhas, respectivamente; w(f) ¢ a 2PACF referente aos dados e w T (af) se
refere a uma das duas possiveis curvas de melhor ajuste dos dados: uma obtida a partir
da equagao 3.12, e a outra obtida pela mesma expressao, porém considerando-se apenas

a lei de poténcia, ou seja, com C' = 0, representando o caso em que a escala BAO estaria
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Figura 13 — Matrizes de correlagao, obtidas através da equagao 4.3, para os casos linear
(painel esquerdo) e nao-linear (painel direito).

ausente. Para cada caso, obtivemos a partir da equacgao 4.4, com a = 1, os parametros
A, B,C,v,0p e opr que, em seguida, foram tornados fixos, com isso, calculamos a
amplitude de x? para cada valor de a. Isto foi feito considerando-se os intervalos 0.25 <

0<35°e0.7<a<12.

Mostramos na figura 14 as curvas referentes aos resultados para x? em funcao de
« para os casos C' = 0 (curva vermelha) e C' # 0 (curva preta), para as quais Ax?(a) =
X2(a) = X2m, com X2, sendo o valor minimo de x? em o = qy,;, para o caso C' # 0.
A significancia estatistica da escala angular BAO estimada é obtida através da diferenga
entre as duas curvas de Ay? em o = Qnin. Como pode ser visto na figura 14, para o caso
N, = 29, usando-se a matriz de covariancia analitica para o caso nao-linear, foi obtida
uma diferencga de 4.48 entre as curvas vermelha e preta em «;,;, = 0.9796. A significancia
estatistica de 040 para este caso é, consequentemente, 2.12 ¢ (o que representa um nivel
de confianca de 97% para o sinal detectado).

Apresentamos na tabela 2 um resumo dos resultados obtidos para a significancia

estatistica, estimada para diferentes valores de Ny, considerando-se a matriz de covariancia

obtida por diferentes métodos, incluindo os estimadores jackknife e bootstrap.

4.4.3 Pequenos Desvios nas Posicbes dos Quasares

Uma técnica usada para mostrar que a escala angular BAO é robusta, proposta por Carva-
lho et al. (2016) e chamada de small shifts criterium consiste em aplicar pequenos desvios

nas posi¢oes dos objetos analisados a fim de ver como esta perturbagao afeta o pico BAO.
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Figura 14 — Analise de x?: estas sdo as curvas de Ax?(a) obtidas a partir do célculo
de x*(c) usando-se as equagoes 3.12 e 4.4, mantendo-se fixos os pardmetros
ajustados previamente, com C' # 0 (a curva preta com o pico BAO) e C' =0
(a curva vermelha sem o pico BAO). Aqui Ax? = x*(a) — X2, onde X2,
¢ o valor minimo de x? para o caso com C # 0. A matriz de covariancia
usada representa o caso analitico nao-linear com N, = 29, mostrando uma
diferenca de 4.48 entre as curvas preta e vermelha em «,,;, = 0.9796, o que
significa que, a medida da escala angular BAO obtida tem uma significancia
estatistica de 2.12¢ (97% de nivel de confianga). A andlise a partir da teoria
linear reproduz resultados praticamente idénticos ao caso nao-linear (ver a

tabela 2).

Tabela 2 — Valores da significancia estatistica obtida para diferentes estimadores da ma-
triz de covariancia e para os casos de N, analisados.

Método \ N, 29 33 35
Jackknife 2040 1.6lc 1.95¢
Bootstrap 1.870 1.050 14lo

Teoria Linear 2120 1860 1.8lo

Teoria Nao-linear | 2.120 1.860 1.81c

O principal objetivo do teste é diferenciar o pico BAO, que é esperado ser robusto, e

que sobreviveria (ou seria suavizado com) a essas pequenas perturbagdes nas posigoes

dos objetos, enquanto aqueles picos que tém como fonte efeitos sisteméaticos deveriam

desaparecer em consequéncia dessa perturbacao.

Para aplicarmos este teste foram gerados 100 catdlogos modificados onde, atribui-

mos a cada quasar uma posi¢cao nova, derivada de uma distribuicdo Gaussiana que tem

como média a posicao original daquele quasar, além de um desvio padrao o, e, finalmente,

para cada novo catalogo, foi estimada a 2PACF. A estimativa final para w(f), para uma
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dada escala oy, foi obtida a partir da média de todos os 100 catalogos modificados. Re-
petimos o procedimento para os casos o5 = 0.10°, 0.20° e 0.30°, onde os deslocamentos
maximos para cada caso foram de até ~ 0.5°, 1.00°, e 1.50°, respectivamente. Ademais,
nos calculos de cada 2PACF referentes aos novos catdlogos, foram usados o conjunto de 16
catalogos randdémicos usados na analise principal, descrita na secao 4.4.2, sempre usando

a expressao 4.2 para estimar w(f).

Mostramos na figura 15 os resultados obtidos para os trés casos descritos anteri-
ormente. Como indicado nesta figura, quanto maior a perturbagdo nas posicoes originais
dos quasares mais suavizadas ficam as curvas da 2PACF atenuando, consequentemente,
a assinatura do pico BAO. Simultaneamente, essas perturbagdes também suavizam ou-
tros maximos e minimos presentes nos resultados relativos ao dados, indicando que eles,

possivelmente, surgem devido a efeitos sistematicos ou ruidos estatisticos.

0 [deg]

Figura 15 — A 2PACF para N, = 29, para os catalogos de quasares modificados com
as posigoes angulares deslocadas randomicamente, com repeito as posigcoes
originais, seguindo uma distribuicao Gaussiana com o4 = 0.10,0.20, and 0.30
(linhas pontilhada, tracejada e continua, respectivamente). Os pontos azuis
representam os resultados referentes aos dados nao-perturbados e cujas barras
de erro foram obtidas a partir da matriz de covariancia analitica considerando-
se 0 caso nao-linear.

4.4.4 A Dependéncia da Escala Angular BAO com o Modelo Fiducial Devido

a Correcao do Efeito de Projecdo

Para estimarmos a corre¢ao na posicao de Op;r ¢ necessario, todavia, assumirmos um

modelo cosmologico de referéncia, que serd usado para gerar o espectro de poténcia da
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matéria, através do software CAMB e que, em tltima andlise, sera usado para estimar as

fungoes £(s(z1, 22,0)) e, finalmente, w(f) (ver a segao 3.2).

Para isto, devemos considerar, em um primeiro momento, a largura da casca para
o caso de interesse com z € [z, 25]. Em seguida, examinamos o caso da casca de largura

infinitesimal, ou seja, com z; ~ 25 ~ Z (com 0z = € = 0).

A correcao é estimada a partir da expressao 3.12, onde

L Yo — 03 s
Qp = ap(zv Z) - eézzo ( . )
BAO
Na figura 16 mostramos a 2PACF tedrica para os casos com 6z = 107% ~ 0

(o valor diferente de zero é necessario para resolver a equacao 3.8 numericamente) e
0z = 0.05, curvas azul e laranja, respectivamente. As curvas foram geradas seguindo a
descricao feita no capitulo 3. A analise numérica consiste, basicamente, na adocao de seis
parametros cosmoldgicos, necessarios para a producao do espectro de poténcia de matéria.
Estes parametros sao: a densidade de barions wy, = k2, a densidade de matéria escura
fria w, = Q.h?, a razdo entre o horizonte actstico e a distdncia de didmetro angular
até o desacoplamento dos fétons com respeito aos barions ©, a profundidade ética na
reionizacao 7, a amplitude das flutuagoes escalares A,, e o indice escalar espectral n,.
Adotamos, como modelo de referéncia, os parametros w, = 0.0226, w. = 0.112, 1000 =
1.04, 7 = 0.09, 10° A, = 2.2, ny, = 0.96, com h sendo a constante de Hubble em unidades
de 100 km s~ Mpc~!. Assumimos, em complemento, um Universo plano, ; = 0, e, no

caso dos neutrinos, um nimero efetivo relativistico de graus de liberdade igual a 3.046.

Os valores obtidos seguindo este modelo de referéncia, foram 0%,, = 1.518° para
62 = 0 e 0%,, = 1.504° para dz = 0.05 (o valor negativo obtido para o pardmetro a,
indica apenas que o pico foi deslocado para a esquerda). Ou seja, o desvio obtido foi igual
a 0.014°, o que corresponde a um «a,(z,6z) = 0.9%. Sendo assim, o efeito de projegao
para z = 2.225 estd dentro do esperado, segundo a figura 7. Finalmente, o erro induzido
pela escolha do modelo de referéncia sera incluso no erro de 640, que, como descrito

anteriormente, foi tomado de maneira conservativa.

4.45 Restricao de Parametros Cosmoldgicos

O principal resultado deste trabalho esta relacionado a deteccao da escala angular BAO,
040, referente ao redshift z = 2.225, o que representa o valor mais profundo, em redshift,
da escala angular BAO medida até este momento. Adicionalmente, combinamos esta nova
medida com outras medi¢oes presentes na literatura, em particular nos trabalhos de Carva-
lho et al. (2016) e Alcaniz et al. (2017), obtidas adotando-se um procedimento semelhante
aquele usado aqui, em particular, no que concerne a determinacao do erro medido para

O ao- Finalmente, usamos estas medidas de 6540 para restringir pardmetros em modelos
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Figura 16 — Comportamento da 2PACF em funcao da largura da casca de redshift, 6z
para o caso z = 2.225. Como visto anteriormente, uma casca com largura
0z # 0 desloca o bump para a esquerda.

cosmoldgicos com equacao de estado para a energia escura em dois casos: 0 primeiro,
com parametro w da equacao de estado constante, chamado de modelo wCDM e, o se-
gundo, com w = w(a), com w variando no tempo, chamado de modelo w(a)CDM (ver o

capitulo 2).

No caso do modelo w(a)CDM, adotamos a parametrizacao da equagao de estado
para a energia escura proposta por Barboza Jr & Alcaniz (2008), conhecida como para-

metrizacdo BA, expressa por,

1—a
= o |lm=——————| . 4.6
w(a) = wy +w {2@2—2(1—%1} (4.6)
A relagao entre a escala angular BAO e a distancia de didmetro angular, D4(z)

(ver a se¢ao 2.2.2), é expressa através da expressao (Bassett & Hlozek, 2010),

Ts (Zdrag)
00l = T DA

onde 74(24rq9) € 0 horizonte sonoro comével (equacao 2.31) no fim do arrasto dos barions
pelos fotons, providenciado por medidas da CMB. Para fazer uma analise combinada
do nosso resultado com aqueles da CMB, além dos valores da escala transversal BAO,

adotamos o parametro de deslocamento da CMB, que esta relacionado com a posi¢ao do
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primeiro pico actstico no espectro de poténcia das anisotropias de temperatura (Elgargy
& Multaméki, 2007), definido como R = /Q,,H3 rs(zrec), onde r4(zpe.) é 0 horizonte
sonoro comoével na recombinagao. Em particular, usamos o parametro de deslocamento
fornecido pela colaboragao Planck, R = 1.7407 £ 0.0094 (Wang & Wang, 2013).

Por tltimo, assumindo o horizonte sonoro obtido pela colaboracio WMAP9 4,
7s(Zdrag) = 106.61 &= 3.47 Mpc/h (Hinshaw et al., 2013), em conjunto com a medida da
colaboracao Planck para o parametro de deslocamento °, restringimos os parametros €,
e wy para o modelo wCDM para o qual, o melhor ajuste dos parametros corresponde a
Q,, = 0.31 £0.02 e wg = —0.92 £ 0.06. Para o caso do modelo w(a)CDM, encontramos
wo = —0.874+0.13 e w, = —0.15£0.32. Os contornos de confianga §2,, — wy para o modelo

wCDM e wy — w, para o modelo w(a)CDM podem ser vizualidados na figura 17.

4.5 Consideracoes Finais

Seguimos, neste trabalho, uma aproximacao “quase” independente de modelo, adotando
um procedimento similar aquele usado nos trabalhos de Sanchez et al. (2011), Carnero et
al. (2011), Carvalho et al. (2016), Alcaniz et al. (2017), Carvalho et al. (2017). Obtivemos,
desta forma, uma medida robusta, moderadamente significante da escala angular BAO,
Opao = 1.77°+0.31° para Z = 2.225, usando os dados do catalogo DR12Q da colaboragao
SDSS. A significAncia estatistica obtida para esta medida, 2.12 0, ou seja, 97% de nivel
de confianca, foi calculada a partir da matriz de covariancia teérica nao-linear, esperada
para o modelo de concorddncia ACDM (ver a sec¢ao 4.4.2), um resultado que concorda,
de maneira excelente, com medidas reportadas na literatura (ver, por exemplo, Carnero
et al. (2011), Crocce et al. (2011)).

Uma vez medida a posicao do pico acustico, O, através da 2PACF, foi necessario
aplicar uma corregao nesta posicao para corrigir os inevitaveis efeitos de projecao, causados
pela espessura da largura da casca de redshift, z # 0, selecionada da amostra de quasares.
Todavia, como esperado de andlises anteriores (Sanchez et al., 2011), o exame numérico
deste efeito mostrou a necessidade de uma correcao razoavelmente pequena, menor do que
1%, confirmando que este efeito é menor para redshifts maiores. Além disso, apesar de
termos que assumir um modelo fiducial para executarmos esta correcao, a consequéncia
de tal escolha nao teve grande influéncia na determinacgao de 040, estando embutida
em seu erro final, o que justifica o uso do termo “quase” independente de modelo, usado
acima. Por fim, observamos que a contribuicao efetiva de um modelo cosmolégico nesta

aproximacao se origina no procedimento de ajuste, através do valor do horizonte actstico,

4
5

<map.gsfc.nasa.gov>
Estamos usando esses valores de diferentes catdlogos porque espera-se que estes nao estejam correla-
cionados, o que vélida a presente analise.


map.gsfc.nasa.gov
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Figura 17 — Contornos de confianca considerando-se os niveis 1o e 20 dos planos €2,,, —wy
(painel superior) e wy — w, (painel inferior) para os modelos wCDM e
w(a)CDM, respectivamente. O ponto cinza em cada figura representa o re-
sultado do melhor ajuste para cada parametro.

rs, que é derivado de medidas da CMB de uma maneira que depende de hipéteses baseadas

no modelo cosmolégico adotado (Hinshaw et al., 2013).
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De maneira complementar, validamos nossa deteccao da escala angular BAO atra-
vés de diversos testes de robustez. Por certo, mostramos nas segoes 4.4.1 e 4.4.2 que o
sinal BAO também é robusto sobre diferentes escolhas de Ny, usado no calculo da 2PACF
e na determinacao da correspondente escala BAO medida. Adicionalmente, verificamos
na secao 4.4.3 que o sinal é estavel apesar de perturbarmos levemente, de maneira rando-
mica, as posi¢oes dos quasares (o que é um modo Ttil de discriminar possiveis picos,

provenientes de ruidos estatisticos, da verdadeira assinatura BAO).

Com esta nova medida, aumentamos o nimero de dados referentes a escala angu-
lar BAO disponiveis em alto redshift. Combinamos esta medida com outros oito pontos
medidos por Carvalho et al. (2016) e Alcaniz et al. (2017) para restringir os parametros
cosmoldgicos dos modelos wCDM e w(a)CDM. Nossos resultados mostram uma excelente
concordancia com o modelo cosmolégico ACDM: os pardmetros oriundos do melhor ajuste
correspondem a 2, = 0.31 £0.02 e wyg = —0.92 £+ 0.06 para o modelo wCDM, enquanto
que para o modelo w(a)CDM encontramos wy = —0.87 £ 0.13 e w, = —0.15 £ 0.32 (veja

as figuras 17 e a segdo 4.4.5 para mais detalhes).

Contudo, é importante enfatisar que em nossas analises consideramos matrizes de
covariancia teoricas, que tiveram como fonte os espectros de poténcia de matéria para os
casos linear e nao-linear sendo que a diferenca entre os dois casos era negligenciavel, o que
pode ser justificado pelo fato do redshift analisado ser alto, onde a aglomeragao de ma-
téria devida a interagdo gravitacional ainda nao atingiu o regime nao-linear. Finalmente,
estas andlises foram estendidas para outras metodologias usadas na obtencao da matriz
de covariancia, tais como os métodos de reamostragem jackknife e bootstrap. Consequen-
temente, comparamos os erros derivados desses diferentes métodos confimando que, os
métodos jackknife e bootstrap superestimam as barras de erro da 2PACF enquanto que,
as barras de erro provenientes da matriz de covariancia derivada unicamente dos catalogos

randdmicos sao subestimadas. Estas andlises estao apresentadas no apéndice A.1.
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5 A Assinatura das Oscilacoes Aclsticas Ba-
rionicas na Funcao de Correlacao Angular
de Trés Pontos a partir da Amostra SDSS-
DR12 de Quasares

Este capitulo é baseado no trabalho intitulado Baryon acoustic oscillations signature in
the three-point angular correlation function from the SDSS-DR12 quasar survey, subme-

tido a revista cientifica Monthly Notices of the Royal Astronomical Society.

5.1 Introducao

Estudos relacionados a estrutura em grande escala do Universo tém revelado certas pro-
priedades que confirmam o cenario hierarquico do modelo cosmologico ACDM tanto para
a formagcao de estruturas quanto para a evolugao césmica (Peacock, 1999; Springel, Frenk
& White, 2006; Piattella, 2018). Este tipo de anélise tem sido realizada, principalmente,
através da fun¢ao de correlagao de n-pontos (Peebles & Groth, 1975; Groth & Peebles,
1977; Peebles, 2001).

Contudo, o caso n = 2, ou seja, a funcao de correlagdo de dois pontos, tem sido
a mais empregada para procurar o sinal das oscilagoes actusticas barionicas em catalo-
gos de galaxias e quasares (Peebles & Yu, 1970; Sunyaev & Zeldovich, 1970; Bond &
Efstathiou, 1984; Eisenstein et al., 2005; Cole et al., 2005; Paris et al., 2017; Marra &
Chirinos Isidro, 2019). A préxima ordem desta estatistica, n = 3, ou seja, a fungao de
correlagao de trés pontos, tem sido usada para investigar caracteristicas relacionadas a
nao-gaussianidades, esperadas na distribuicao de galaxias (Frieman & Gaztanaga, 1999;
Slepian et al., 2017a; Slepian et al., 2017b) e confirmacao das predigoes da teoria das

perturbagoes cosmoldgicas (Bernardeau et al., 2002), por exemplo.

Em 2009, Gaztanaga et al. (2009) usou, pela primeira vez, a 3PCF reduzida para
extrair informagoes a repeito do fenomeno BAO, analisando os dados da sexta e sétima
liberagao de dados da colaboragao SDSS (conhecidos como DR6 e DR7, respectivamente).
O principal resultado desta analise foi a detecgao do sinal BAO em ~ 100Mpc/h. Recente-
mente, Slepian et al. (2017b) detectou o sinal BAO através da 3PCF com uma significancia
estatistica de 4.5 0, usando dados de galdxias vermelhas da décima segunda liberacao de
dados, DR12, da colaboracao SDSS.
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Esses trabalhos, em geral, precisam assumir uma cosmologia fiducial a fim de
calcular as distancias coméveis tri-dimensionais entre pares de objetos que fazem parte

dos tripletos, como explicado no capitulo 3, para computar a 3PCF.

Os trabalhos de Frieman & Gaztanaga (1999), Jing & Boérner (2004), McBride
et al. (2010), por sua vez, analisam a 3PCF no espago projetado, ou seja, do ponto de
vista angular onde a 3PCF se torna a 3PACF (Davis & Peebles, 1983). Uma das principais
vantagens nesse método reside em minimizar o efeito RSD nos resultados. Em um primeiro
momento, a 2PCF ¢ estimada com respeito a duas coordenadas, que sao baseadas no
redshift: a distancia 7 sobre a linha de visada e; a separagao projetada r,, de modo que
(m? + 7“12,)1/ 2 ¢ a distancia comével 3D entre pares de objetos. Como a anisotropia, devido
a distor¢cao no espaco de redshift, estd contida, principalmente, na coordenada m, uma
integracdo ao longo dessa coordenada resulta na 2PCF projetada. A 3PCF projetada
é obtida seguindo o mesmo procedimento (McBride et al., 2010). Contudo, as escalas

analisadas nao foram suficientemente grandes, a ponto de sondar o fenémeno BAO.

Como mencionado na segao 3.2.1, Sanchez et al. (2011) desenvolveu uma metodo-
logia, que tem como base a funcao de correlagao angular de dois pontos, para buscar pelo
sinal BAO de uma maneira “quase” independente de modelo cosmolégico. Essa metodo-
logia foi aplicada pela primeira vez por Carnero et al. (2011) para buscar o sinal angular
BAO em um catalogo de galaxias vermelhas do DR7 da colaboracao SDSS. Depois disso,
este método tem sido aplicado em diversas amostras de dados a fim de extrair o 0pa0
em diferentes redshifts (Carvalho et al., 2016; Alcaniz et al., 2017; Carvalho et al., 2017;
Salazar-Albornoz et al., 2017; Abbott et al., 2018; Crocce et al., 2018; de Carvalho et al.,
2018).

Neste capitulo, estendemos a metodologia de Sanchez et al. (2011) para a fungao
de correlagao de trés pontos, estimando pela primeira vez a 3PACF, tomando como base
apenas grandezas observaveis, ou seja, as coordenadas angulares e o redshift; para um
intervalo de redshift centrado em z = 2.225. Deste modo, confirmamos a detecgao do
sinal transversal BAO encontrado no capitulo 4 (de Carvalho et al., 2018) com uma

estatistica complementar a 2PACF, a funcao de correlagdo angular de trés pontos.

Uma das principais vantagens dessa aproximacao, relacionado ao fato da anélise
ser feita de um modo “quase” independente de modelo cosmoldgico, é que os resulta-
dos derivados podem ser combinados com outros dados obtidos de maneira independente
de modelo (ou fracamente dependente) a fim de impor restricoes em pardmetros de um
modelo cosmolégico arbitrario. Além disso, esses resultados podem, simplesmente, ser-
vir de comparacao para os resultados obtidos do ponto vista 3D, reforcando-os. Uma
outra aplicagao deste resultado é a busca pelo sinal angular BAO em varias cascas nao-
correlacionadas de redshift para se obter, com isso, o ajuste da distancia de diametro

angular D 4(z;7s), que podera ser usada para a analise de pardmetros cosmol6gicos como
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feito em Sénchez et al. (2011), Carnero et al. (2011), Carvalho et al. (2016), de Carvalho
et al. (2018). Se por um lado é possivel extrair um sinal angular BAO estatisticamente sig-
nificante, por outro, alguns fendmenos que afetam o sinal 3D sdo minimizados em analises

2D, quando ¢ considerada uma casca fina de redshift (o fenomeno RSD é um exemplo).

Este capitulo foi organizado de modo que, na secao 5.2 sao detalhados os dados
usados, ou seja, os quasares pertecentes ao DR12Q da colaboragao SDSS, os catalogos
randomicos, e as simulagoes necessarias para as andlises dos erros e da significancia es-
tatistica dos resultados. Os estimadores referentes a funcao de correlagdo de n-pontos
aplicada aos dados sao apresentadas na secao 5.3. As andlises dos dados e os correpon-
dentes resultados sao apresentados e discutidos na se¢ao 5.4, enquanto que, na secdo 5.5

apresentamos as nossas conclusoes.

5.2 Os Dados de Quasares e o Catalogo Randémico

Os dados usados aqui sao 0os mesmos mencionadas na se¢ao 4.2, chamados de DR12Q. No
capitulo 4, ja haviamos reportado os critérios usados para a selecao da casca de redshift,
necessaria para a busca da assinatura BAO na func¢ao angular de dois pontos, levando-se
em consideragdo, principalmente, a razao sinal-ruido dos resultados. Esta analise resultou
na escolha da casca de redshift com z € [2.20,2.25], cuja largura da casca é dz = 0.05,

centrada em 7z = 2.225.

Todavia, os dados usados aqui nao sao exatamente iguais aqueles usados no ca-
pitulo anterior. Em particular, foram selecionados um total de 13980 quasares. A razao
para este nimero maior (antes eram 10526 quasares) é que acrescentamos a regiao SGC
na analise (veja a figura 11). Isto foi feito com o intuito de maximizar a possibilidade
de detecgao do sinal BAO na fungao de correlagao angular de trés pontos. Com isso, a
densidade numérica desta amostra é suficientemente grande, possibilitando uma detecgao

estatisticamente significante do sinal BAO a partir da 3PACF.

Com respeito ao catalogo randémico, usado na extracao da assinatura BAO dos
dados, foi gerado um novo conjunto devido a termos uma quantidade maior de pontos e
uma nova geometria (comparada ao catdlogo randémico usado no capitulo anterior), que
incluisse a regiao SGC. Todavia, o procedimento usado é o mesmo descrito no apéndice A.2
(ver de Carvalho et al. (2018)). Em sintese, geramos um catalogo randémico com nimero
de objetos N, = 150N, homogeneamente distribuidos na mesma regidao do céu que a
amostra DR12(Q), separando-os em um total de 150 catalogos randdémicos, cada um com
a mesma quantidade de objetos que os dados, ou seja N; = Ny, com ¢ = 1,---,150.
Esses 150 subconjuntos de N, foram dividos em duas partes: a primeira, com 50 catalogos
randomicos, foi usada para estimar as fungoes de correlagao angulares de dois e trés pontos,

usadas para a detecgao de 0ga0; 0 segundo, com um total de 100 catalogos randémicos,
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foi usada nas anédlises do teste nulo (ver o apéndice A.2).

5.2.1 Simulacdes Lognormais de Quasares

As simulagoes de quasares (comumente chamadas de mocks de quasares) usadas neste
trabalho sdo realizacoes lognormais de céu inteiro, criadas a partir do software FLASK !
desenvolvido por Xavier, Abdalla & Joachimi (2016). Uma das principais utilidades destas
simulagoes é a de simular observagoes da estrutura em grande escala do Universo com o
objetivo de estimar medidas de erro a partir da matriz de covariancia obtida usando estas

simulagoes, assim como sera feito aqui.

Para produzir estas simulacdes em uma tUnica casca de redshift é necessario for-
necer, como entrada, a densidade numérica projetada esperada de 1.49 deg™? (a mesma
dos dados do BOSS); e o espectro de poténcia angular de matéria fiducial, Cy, obtido via
CAMBsources (Challinor & Lewis, 2011) para um segmento de redshift do tipo degrau
(2.20 < z < 2.25), assumindo um bias linear b = 4.25 para os quasares (Laurent et al.,
2016), e os pardmetros cosmoldgicos derivados para o modelo ACDM medidos pela co-
laboracao Planck, de 2015 (ver a referéncia Planck Collaboration & Ade (2015)). Além
disso, foi considerada uma contribuigdo minimal de neutrinos (ntmero efetivo de neu-
trinos Neg = 3.046 e soma das massas Ym, = 0.06eV). Todas as contribuigdes para os
(' disponiveis no CAMBsources (por exemplo, lenteamento gravitacional, efeito RSD, e
aglomeragao nao-linear de estruturas) foram incluidas. O pardmetro de desvio A da dis-
tribuicdo de probabilidade lognormal (—A é o valor minimo atingido pelo contraste de

densidade dos quasares) foi assumido como sendo 1.

No modelo lognormal primeiramente sao definidas as quantidades: densidade nu-
mérica média, o parametro de desvio, A, e o espectro de poténcia angular de matéria;
em seguida, todas as outras propriedades estatisticas relevantes tais como a 2PACF e
3PACF sdo definidas em concardancia com as quantidades de entrada (Xavier, Abdalla &
Joachimi, 2016). Adicionalmente, adotamos uma resolugao angular para as simulagoes de
~ 0.06°, através do software Healpix? (Gorski et al., 2005), o que equivale ao pardmetro
Ngige = 1024.

Para o caso das escalas menores do que ~ 0.06°, os quasares simulados sao distri-
buidos de maneira homogénea (ou seja, sua distribui¢ao dentro de um pixel é randomica).
Para estarmos em conformidade com a resolugao das simulagoes, limitamos os momentos
de multipolo das realiza¢oes de modo que £, = 2560. Produzimos um total de 200 cata-

logos simulados de céu inteiro para as nossas analises que serao descritas posteriormente.

<http://www.astro.iag.usp.br/~{ }flask>

2 <http://healpix.sourceforge.net>
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5.3 As Funcoes de Correlacao Angulares

Como mencionado nos capitulos anteriores, a maior parte das analises que tentam extrair
a escala BAO a partir de algum tipo de tragador astrondémico assume, em geral, um
modelo cosmologico fiducial para calcular as distancias comdveis entre pares de objetos.
A partir disso, a escala caracteristica, r,, é obtida através da 2PCF, e de maneira similar
para o caso da 3PCF. Aqui, novamente, estamos interessados no sinal transversal BAO,
0o, por isso usamos a versao angular dessas ferramentas, ou seja, a 2PACF e, a proxima
ordem, a 3PACF, que serao aplicadas nos dados de quasares pertecentes a uma casca fina
de redshift.

5.3.1 A Funcao de Correlacao Angular de Trés Pontos

A 3PCF é uma ferramenta complementar a 2PCF podendo ser usada para caracterizar
a aglomeracao de tracadores césmicos como galaxias, quasares, entre outros. O uso desta
ferramenta, aplicada aos dados, tem uma longa data em cosmologia tendo sido usada,
por exemplo, nos trabalhos de Fry & Seldner (1982), Jing & Boérner (2004), Gaztanaga
et al. (2005), Kulkarni et al. (2007), Marin (2011), Marin et al. (2013). Além destas,
outras ferramentas estatisticas alternativas podem ser empregadas neste tipo de analise
como em Novaes et al. (2014), Novaes et al. (2016), Marques et al. (2017), Novaes et al.
(2018), Xavier (2019). Basicamente, a 3PCF compara o ntmero de tripletos formados
por tragadores cosmicos de um dado conjunto de dados, em uma determinada configura-
¢ao, chamado aqui de DD D, com respeito ao nimero de tripletos formados a partir de

catalogos randoémicos simulados, chamados de RRR.

No caso da 2PCF, como visto anteriormente, estamos interessados em contar pares
de objetos cosmicos que estejam a uma determinada distancia entre si, considerando
a incerteza em um segmento de largura Af. O mesmo tipo de contagem é feito sobre
uma amostra randomica e, finalmente, estas contagens sao comparadas entre si (ver o
capitulo 3). A 2PCF também tem sido usada para diversos propésitos em cosmologia
(ver, por exemplo, Peebles (2001), Bernui, Ferreira & Wuensche (2008), Salazar-Albornoz
et al. (2014), Avila et al. (2018), Avila et al. (2019)).

Anteriormente vimos que o estimador largamente usado para estimar a 2PCF
em astronomia tem sido, na maioria das vezes, o estimador LS (Landy-Szalay), expresso
pela equacao 4.1. Para o caso da funcao de correlacao de trés pontos, consideramos a
extensao do estimador LS, desenvolvida por Szapudi & Szalay (1998), a qual chamamos
de estimador SS. Em particular, consideramos a ordem n = 3 do estimador SS. Todavia,
esse estimador ¢ uma extensao geral, abragendo fungoes de correlagao de ordem n, com

n > 3, com o caso n = 2 sendo idéntico ao estimador de LS. O estimador SS assume a
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forma

_ DDD(S) — 3DDR(S) + 3DRR(S) — RRR(S)

¢(S) RRR(S) :

(5.1)

com DDD e os demais termos representando contagens normalizadas de tripletos de tal
modo que, os trés objetos considerados formem um triangulo de lados S = {s12, S23, $31},
como na figura 18 onde s15 é a distancia comdével entre os objetos 1 e 2, e assim sucessi-

vamente (ver a referéncia Marin (2011), por exemplo).

Figura 18 — Ilustracao esquematica dos tripletos referentes a 3PCF nos dados. Crédito
para a figura de fundo: Sloan Team

No caso angular, a versao 2D do estimador LS, expresso pela equacao 4.2 foi usada,
para o qual s — 6, com 6 sendo a separacao angular entre os pares considerados (veja a
equagao 4.3).

De maneira analoga, no caso da 3PACF, usamos a versdo angular do estimar

SS (Peebles & Groth, 1975; Materne, 1988; Frieman & Gaztanaga, 1999; Cardenas-Montes

et al., 2017). Neste caso, o estimador

W(©)= DDD(@)—BDDR%@}; ;i@D)RR(@)—RRR(@)’ 52)

envolve trés variaveis usadas para definir o tridngulo formado por trés objetos césmicos,
com O representando o tripleto de separagoes angulares {6, 02, 65} no tridngulo. Especi-
ficamente, 0; (02, 03) é a separagdo angular entre os objetos nimero 2 (3, 1) e nimero 3
(1,2).
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Além disso, usamos a metodologia desenvolvida na secao 3.2, onde foi apresentada

a fungao de correlagdo angular de trés pontos reduzida, expressa por (Groth & Peebles,

1977)
W (©)

q(©) = ,
W1W2 + W3 + Wi W3

onde w; = w(#;), 1 =1,2,3, com §; como explicado acima.

Para parametrizar os tripletos usamos a seguinte convencao: primeiramente, fixa-
mos os valores de 0; (separagao angular entre os objetos 2 e 3) e 0y (separagdo angular entre
os objetos 3 e 1); em seguida, calculamos a fungao ¢(©) = ¢(alfs]), para a € [0°,180°],
com « sendo o angulo formado entre os lados 2-3 e 3-1 do tridngulo 1-2-3 (a figura 1 na
referéncia Gaztanaga et al. (2005) ilustra bem o significado de «), lembrando que « ¢é
expresso pela equacao 3.15 como
6? + 03 — 602

20,0,

cosa =

Para o caso extremo com a = (0°, a configuracgao ¢ dita colapsada e o comprimento
do terceiro lado do tridngulo é expresso por 63 = |0, — 0;|. J& para o caso a = 180°, cha-
mada de configuracao alongada, o terceiro lado é 63 = 05+ 6, (Gaztanaga & Scoccimarro,
2005; McBride et al., 2010).

Finalmente, para encontrarmos a escala referente ao pico BAO na 3PACF redu-
zida, q(«), seguimos a segao 3.2.2, baseada no método desenvolvido em Sénchez et al.
(2011), aplicado para o caso da 2PACF. Em nosso caso, a metodologia é baseada em uma
parametrizacao empirica de ¢(«) expressa por 3.14, consistindo em uma fung¢ao quadrética
que descreve a forma geral da 3PACF reduzida, chamada em alguns trabalhos de forma

de “U”, mais uma func¢ao Gaussiana que, assim como no caso da 2PACF, descreve o pico

BAO,
q(a) =m+na + pa® + Cexp —(a — aprr)?/207,

lembrando que m, n, p, C, apr, € opr sao parametros livres. Além disso, como visto
anteriormente, o ajuste desta equacao aos dados da 3PACF reduzida fornecem os para-
metros C, aprr and oprr que descrevem a forma do pico BAO. Os parametros m, n, e p

controlam tanto a amplitude quanto a forma da parabola.

5.4 Analise dos Dados e Resultados

Apresentamos, nesta secao, as analises realizadas sobre a amostra extraida do catalogo
DR12Q), para a casca de redshift z € [2.2,2.25] para a 3PACF reduzida, ¢(«), resultando

em uma medida robusta da escala angular BAO.
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Este trabalho representa uma extensdao do capitulo 4, referente ao trabalho de
de Carvalho et al. (2018). La, a 2PACF foi aplicada a calota galatica Norte, NGC, dos
dados de quasares do DR12 para o mesmo intervalo de redshift, resultando em um sinal

BAO em 1.77° £+ 0.31°, para o qual a significancia estatistica foi de 2.12¢.

5.4.1 Resultados para a 3PACF Reduzida

Para extrair os resultados concernentes a funcdo de correlagdo angular de trés pontos
reduzida, expressa pela equacao 3.11, é necessario, primeiramente, computar as fungoes
W(O) ew; parai = 1,2, 3, expressas pelas equagoes 5.2 e 4.2, respectivamente. Os tripletos
sondados foram parametrizados fixando-se os lados #; = 1.0° e 5 = 1.5°, deixando o
dngulo « variar no intervalo a € [0°,180°], equivalente a variar o terceiro lado, 03, no
intervalo 63 € [0.5°,2.5°], em segmentos de largura Af3 = 0.2°, suficientes para sondar a

escala angular BAO esperada para este redshift.

Adicionalmente, para obtermos as 2PACF e 3PACF, foram utilizados um conjunto
com 50 catdlogos randdmicos, como descrito na secao 5.2, gerados a partir da metodologia
apresentada no apéndice A.2. Desta maneira, foi possivel obter a 3PACF reduzida para
a nossa amostra de quasares, pertencente ao intervalo de redshift z = [2.20,2.25], com

redshift médio z = 2.225, como apresentado na figura 19.

O procedimento para calcular a 3PACF reduzida, consiste em calcular as fungoes
2PACF e 3PACF para os dados de quasares comparados com cada catalogo randdmico.
O resultado final, assim como no capitulo 4, foi obtido a partir da média do conjunto com
50 resultados de cada caso, w(#) e W («) para os correspondentes intervalos de 6 e a;, um
para cada catalogo randomico. Finalmente, a equagao 3.11 é usada para se obter a 3PACF
reduzida. As barras de erro mostradas na figura 19 foram obtidas da raiz quadrada da
diagonal principal da matriz de covariancia, estimada a partir das simulagoes de quasares

descritas na segao 5.2.1 para cada caso, ou seja, w(f), W(a) e g(a) (veja a figura 20).

A escolha do tamanho do segmento de «, no intervalo considerado, principalmente
para o caso da 3PACF, é uma imposicao que tem impacto na razao sinal-ruido dos resul-
tados (Marin, 2011). Além disso, os tripletos dependem da separacao angular € entre os
pares de objetos e, para formar um nimero suficiente de tripletos, é necessario assumir
um valor para Af, que definira a resolucao dos resultados, de modo que, na realidade, nao
sao considerados valores exatos de #; e 6, mas sim intervalos de tal modo que 6; + A6
e 0, £ Af. Uma baixa resolucdo, por exemplo, implica em um nimero pequeno de tri-
pletos por intervalo e, consequentemente, um sinal-ruido baixo nos resultados. Em nossas
analises, depois de diversos testes, escolhemos uma resolugdo com A = 0.15°, capaz de
extrair um numero significante de tripletos, suficientes para a deteccao do sinal angular

BAO com uma boa significancia estatistica, como veremos posteriormente.
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Perceba-se que a 3PACF reduzida foi estimada considerando-se segmentos de «
com um mesmo tamanho e igualmente espacados no intervalo 0.0 < o < 7, em um total
de N, = 10 segmentos. Assim sendo, a partir da equacao 3.14 e da matriz de covariancia
extraida das simulagoes de quasares, o sinal angular BAO foi identificado na posicao

aprr = 1.57 £ 0.081 (44 rad, que equivale a aprr = 89.89° & 4.6‘(’

stat)*

3.0

225t N l | |

2.0

00 05 10 1.5 20 25 3.0
o [rad]

Figura 19 — A 3PACF reduzida (pontos azuis), ¢(«), obtida da amostra de quasares do
DR12 — SDSS, com zZ = 2.225, para valores fixos de 6; = 1.0° e 6y = 1.5°.
O ajuste desses dados a partir da expressao 3.14 retorna os valores ap;r =
1.5740.081 54qs) rad (linha vertical; o erro em apyp é representado pela regiao
cinza). A linha continua vermelha representa a curva de ajuste para o caso
N, = 10. A linha tracejada cinza corresponde ao ajuste para o caso sem o sinal
BAO, ou seja, com C' = 0, usado para determinar a significancia estatistica
do sinal.

O erro estatistico, denotado aqui como stat, foi obtido da seguinte maneira. Antes
de tudo, produzimos um total de 10 000 realizagdes de ¢(«), para as quais foram extraidos,
a partir da equagao 3.14, tanto a parabola quanto o pico BAO. Cada conjunto sintético
foi gerado tomando os valores de ¢(«), medidos a partir dos dados, como verdadeiros,
adicionando-se a eles erros gaussianos randomicos, de acordo com a matriz de covariancia
calculada das simulagoes. A figura 21 mostra o histograma dos valores ajustados para aprr
para cada uma das 10 000 realizacoes, para as quais, o desvio padrao foi de o4 = 0.081

rad, assumido aqui como a incerteza estatistica em nossa metodologia.
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O erro sistematico, denotado aqui como sys, sera calculado de maneira detalhada
posteriormente. Levando-se em conta os valores para 6, e 65, definidos acima, e usando-se

a equagao 3.15, o angulo a = a7, extraido dos dados corresponde a Op;r = 03 = 1.80°.

5.4.2 Determinacdo da Matriz de Covariancia

A matriz de covariancia, fundamental para estimar as barras de erro da 3PACF reduzida
e a significincia estatistica dos resultados, foi estimada a partir das N = 200 simulagoes
de quasares descritas na secao 5.2.1. O procedimento seguido foi, basicamente, o seguinte:
para cada simulacao, foram extraidas as 2PACF e 3PACF e, finalmente, a 3PACF redu-
zida, g(a). Em seguida, com as informagoes de cada simulagdo, a matriz de covariancia
para w(f), W(O) e q(©) foi estimada a partir da expressao (ver a referéncia Gaztanaga
et al. (2009))

1 N

Covij = 5 D [we(d) = 2(D)] [z (j) — 2(7)] (5.3)

k=1
onde os termos x(7) representam as estatisticas usadas para cada caso, ou seja, w(6),
W(O©), ou ¢(©) em segmentos i para cada simulagao de quasar k, e o termo Z(7) representa

o valor médio para a estatistica usada sobre as 200 simula¢des naquele segmento.

As barras de erro, estimadas para cada estatistica, foram obtidas a partir da raiz
quadrada da diagonal principal da matriz de covaridncia, de modo que, dx(i) = /Covy;,

para cada caso.

No caso da significAncia estatistica relacionada ao sinal angular BAO detectado,
esta medida foi obtida através da metodologia y?, a partir da inversa da matriz de cova-

riancia, Cov™ !, de modo que
V(@) = [a(a) — ¢"(@)] Cov! [g(a) — ¢"'7()] - (5.4)

Os simbolos [] e []" representam vetores colunas e linhas, respectivamente. Os
parametros da equacdo 3.14 foram estimados, a partir da metodologia do x? minimo,
para dois casos distintos, com respeito ao pardmetro livre C'; o primeiro com C' # 0 (o
que correspondeu a x2. = 2.24), e o segundo com a imposicao de que C' = 0 (o que
correspondeu a y2,.. = 16.00), este tltimo representando o caso sem o sinal angular BAO

(veja a figura 19). Na tabela 3, apresentamos os pardmetros ajustados para cada caso.

Considerando-se os parametros ajustados para os casos sem o sinal angular BAO
(com 7 graus de liberdade, ngl) comparados com o caso em que o sinal estd presente (com
ngl igual & 4), obtivemos que o primeiro é desfavorecido com respeito ao segundo por
Ax? = 13.76 (ngl = 7—4 = 3). Consequentemente, o sinal angular BAO obtido tem uma

significancia estatistica de 2.9 0.
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Figura 20 — A matriz de correla¢do (também chamada de matriz de covaridncia reduzida,
para a qual Cov,.q(6;,0;) = Cov/ [Aw(8:;)Aw(8;)], com Aw = Cov(d,0)'/?)
para a fungao de correlagdo angular de trés pontos reduzida, ¢(«), obtida a
partir das 200 simulacoes lognormais de quasares. Os detalhes sobre como
essas simulagoes foram produzidas e como a matriz de covariancia é estimada

estao nas secoes 5.2.1 e 5.4.2, respectivamente.
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Tabela 3 — Parametros ajustados para os resultados da 3PACF reduzida, a partir da me-
tologia do x? minimo.

Parametros Eq. 3.14 (C =0) Eq. 3.14 (C #0)

m 2.68+0.31 3.01£0.19
n -0.38£0.30 -1.56£0.54
D 0.11£0.10 0.4840.17
C 0.0 0.93+0.30

OFIT - 0.41+0.12

afprT - 1.5740.081 (stat)

1400

ostat = 0.081 rad

# occurences

1.2 1.4 1.6 1.8 2.0
apr [rad]

Figura 21 — Histograma do parametro aprr, ajustado a partir da equacao 3.14, para as
10000 realizagoes sintéticas de g(a), assumindo-se os pardmetros da tabela 3,
com C' # 0 e erros randomicos gaussianos, gerados a partir da matriz de
covariancia estimada para os dados. A linha vertical vermelha mostra o valor
verdadeiro e o desvio padrao dos parametros aprr is 044 = 0.081 rad.

5.4.3 Erro Espectroscépico no Redshift

Como indicado na segao 3.2.1 (veja a tabela 1), a principal fonte de erro sistematico para
o sinal angular BAO para a 2PACF vem da incerteza na medigao do redshift z (Sdnchez et
al., 2011), particularmente grande no caso de catélogos fotométricos de galdxias, que usam
filtros de banda-larga, como no caso da colaboracao DES 3. Consequentemente, esperamos
que esse erro seja propagado para as 3PACF e 3PACF reduzida. Por outro lado, filtros

de banda-fina, como os usados atualmente na colaboragio PAU * (Eriksen et al., 2019)

3
4

<https://www.darkenergysurvey.org/>
<https://www.pausurvey.org/>
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e na colaboragao J-PAS ® (Benitez et al., 2014), conseguem ser bastante competitivos
quando comparados com catalogos espectroscopicos. Como consequéncia, o erro obtido
para fp40, seguindo a metodologia de Sanchez et al. (2011), deve ser diminuido para o
caso de amostras fotométricas de dados que usem este tipo de filtro, tendo em vista que

a incerteza no redshift é a principal fonte de erro sisteméatico deste método.

No caso do catalogo analisado aqui, o DR12Q da colaboragao SDSS, descrito na
se¢ao 5.2, os dados sao espectroscopicos e a estimativa de z é muito precisa, como descrito
em Péaris et al. (2017). O erro associado a essas medidas espectroscopicas, para o caso dos
quasares, é de Az = 0.003, para z =~ 0, correspondente a um erro de 3o (Laurent et al.,
2016); e que se relaciona com o redshift como Az = 0.003(1 + z), sendo chamado neste
trabalho de erro spec-z. Contudo, vale a pena observar que no caso de altos redshifts, essa

incerteza comega a desempenhar um papel importante, como mostraremos a seguir.

Para quantificarmos o impacto dessa incerteza na medigao do redshift, Az, em nos-
sas andlises realizamos o seguinte teste: consideramos os valores de redshift, z;, fornecidos
pelo catalogo DR12Q), como sendo intrinsicamente verdadeiros; em seguida, produzimos
para cada z; um erro simulado de acordo com uma distribuicdo Gaussiana com média z;
e desvio padrao 0.003(1 + z;). Aplicamos essa metodologia na geragao de 100 catalogos
de quasares simulados, que chamamos de spec-z, para os quais cada quasar assume um
novo redshift, cuja diferenca com respeito ao valor correto segue a distribuicao Gaussiana

descrita anteriormente.

Na figura 22 mostramos a diferenca entre o parametro ap;r, ajustado a partir da
equagao 3.14 aplicada aos resultados da 3PACF reduzida obtidos a partir da amostra “ver-
dadeira” de quasares, e 0 mesmo parametro, desta vez, ajustado a partir dos resultados da
3PACF reduzida, at;7 °, obtidos para cada um dos 100 catélogos de quasares spec-z, de
modo que Aa = apr — oy . Como resultado, o erro relativo obtido associado ao erro
spec-z foi de 5% para o caso da 3PACF reduzida. No caso da 2PACF, este erro relativo foi
de 4 %. Consideraremos esta medida como uma fonte de erro do tipo sistematico que cor-
responde, no caso do sinal angular medido, a 0.08 rad em «. Outras fontes de erro do tipo
sistematico como aqueles devidos a efeitos de projecao serdo analisados posteriormente;
no caso do efeito RSD, como vimos na secao 3.2.2, a influéncia é cancelada para o caso da
3PACF reduzida e; no caso da formagao nao-linear de estruturas, para um redshift alto

como o da amostra analisada aqui, z = 2.225, o efeito também pode ser desprezado.

5.4.4 A Robustez do Sinal Angular BAO e o Teste Nulo

Assim como observado por Gaztanaga et al. (2009), um teste de robustez, no caso da ana-
lise da funcao de correlacao de trés pontos reduzida, pode ser feito a partir da confirmacao

da presenca da assinatura BAO tanto na 2PCF quanto na 3PCF, individualmente. Este

> <http://www.j-pas.org/>
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Figura 22 — Histograma da diferenca Aap;r entre o ap;r obtido da amostra de quasares
comparado com os valores obtidos a partir das simulagoes de quasares spec-z.
Esses erros spec-z impactam diretamente nas medidas da assinatura BAO
representando uma fonte de erro do tipo sistematico, com amplitude relativa
de 5%, sendo a principal fonte de erro deste tipo para 3PACF reduzida.

mesmo critério pode ser estendido para o caso angular, ou seja, uma vez que o sinal tenha
sido detectado nas estatisticas 2PACF e 3PACF, podemos considerar que a deteccao do
sinal angular para o caso da 3PACF reduzida é robusta. Em particular, como visto no
capitulo 4, o sinal obtido para a 2PACF é robusto, apresentando uma boa significancia

estatistica.

Além disso, também realizamos o teste nulo descrito no apéndice A.2 para investi-
gar o comportamento dos estimadores da 2PACF e da 3PACF quando os dados originais
sao substituidos por catalogos randomicos; esse procedimento ¢é repetido para varios cata-
logos randomicos e o resultado final é obtido a partir da média dos resultados individuais
de cada catalogo randémico assumido como dado. Para realizarmos este teste foi gerado
um total de 100 catdlogos randomicos extras (veja a se¢do 5.2), ou seja, cada um deles
substituiu os dados gerando um total de 100 2PACF e 100 3PACF e, finalmente, a partir

desses resultados foi obtida a média para cada estatistica.

Os resultados tanto para o teste nulo, obtidos dos catalogos randémicos, quanto
para o teste de robustez, obtidos da amostra de quasares, sdo apresentados na figura 23.
No painel superior, sdo apresentados os resultados para wiws + permutagdes (para a

2PACF). No painel inferior, por sua vez, mostramos os resutados para 3PACF, W («).
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Ambas as estatisticas sdo representadas por circulos sélidos pretos, para o caso do teste

de robustez; e por quadrados pretos, no caso do teste nulo.

As barras de erro, para o caso do teste nulo, foram obtidas a partir do desvio
padrao computado dos 100 catdlogos randémicos. No caso do teste de robustez, as barras
de erro foram extraidas da matriz de covariancia, gerada a partir das simulagoes de qua-
sares descritas na secao 5.2.1, para cada caso, ou seja, 2PACF e 3PACF. Como pode ser
vista nesta figura, o teste nulo para w(f) e W(«) é consistente com zero, como esperado,
confirmando que os catdlogos randomicos nao carregam sinal angular BAO depois do em-
baralhamento. De maneira adicional, o sinal angular BAO também pode ser vizualmente

identificado em ambos os casos, confirmando a robustez dos resultados para a 3PACF.
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Figura 23 — A combinacao das 2PACF wjws + wiws + wews (painel superior), obtidas a
partir da equacao 4.2, e a 3PACF (painel inferior), obtida a partir da equa-
¢ao 5.2, onde os circulos sélidos pretos correspondem a analise dos quasares
da amostra extraida do DR12 do SDSS. As barras de erro foram obtidas a
partir da matriz de covariancia gerada das simulagoes de quasares descritas
na secao 5.2.1. Em ambos os paineis, os quadrados representam o teste nulo,
obtidos a partir da substituicao dos dados de quasares por um catalogo rando-
mico extra gerado, repetindo esta operacao 100 vez, uma para cada catalogo
randomico extra. As barras de erro para o caso do teste nulo foram obtidas
a partir do desvio padrao da média.
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5.45 Teste Small Shifts Criterium para a 3PACF Reduzida

Utilizamos a técnica apresentada na segao 4.4.3, desenvolvida por Carvalho et al. (2016),
como um teste de robustez adicional. Esse small shifts criterium serd usado, de maneira
complementar, para validar os nossos resultados para o caso da 3PACF reduzida a fim de
confirmar que o 0g40 obtido ndo decorre de ruido estatistico, um efeito que esta sempre
presente em andlises estatisticas, em particular no caso das fungoes de correlagao de n-

pontos.

O procedimento seguido é idéntico aquele descrito na se¢ao 4.4.3, ou seja, perturba-
mos as posigoes originais dos quasares no céu de acordo com uma distribuicao Gaussiana
para trés casos distintos, considerando o seu desvio padrao como sendo o, = 0.1°,0.2°
e 0.3° para cada caso. Geometricamente, esse processo ¢ responsavel por reposicionar os
quasares de maneira randomica a partir de pequenos desvios em suas posicoes originais

(desvios esses que seguem uma distribuicdo Gaussiana).

Na figura 24 apresentamos os resultados decorrentes deste teste para o caso da
3PACF reduzida. Como é possivel ver, mesmo para o caso o, = 0.2°, que representa um
deslocamento maximo de 1.0° nas posigoes originais dos quasares (que pode ser conside-
rado arrojado quando comparado com o valor de 6p40); o sinal angular BAO é apenas
atenuado e, contudo, ainda é persistente, indicando a robustez de 0p40. No caso mais
severo, 0, = 0.3°, um sinal razoavelmente pequeno poderia estar presente, entretanto,
devido ao tamanho das barras de erro, o resultado é compativel com a auséncia do sinal

angular BAO.

54.6 O Efeito de Projecao para a 3PACF

Para obtermos o valor de #g40, como visto na secao 3.2.2.1, é necessario, em primeiro
lugar, corrigir o valor de ap;r devido ao efeito de projecao que, assim como no caso
2PACF (Sanchez et al., 2011), produz um pequeno desvio na posi¢ao do pico BAO. Para
isto, previamente, convertemos ((S) em W(©) de acordo com a expressao 3.10 (Frieman
& Gaztanaga, 1999).

No caso da 2PACF, um procedimento similar é seguido (veja a se¢ao 3.2) ou seja,
convertemos £(s) em w(f) através da equacao 3.8. Usamos o software CAMBsources para
gerar o espectro de poténcia nao-linear de matéria assumindo, como referéncia, o modelo
ACDM plano, com pardmetros cosmolégicos obtidos pela colaboragao Planck (Aghanim
et al., 2018), que correspondem a uma densidade total de matéria €, = 0.31, constante
de Hubble h = Hy/(100 km s~ Mpc™!), densidade de barions €, = 0.059, amplitude das

flutuagoes de densidade de matéria og = 0.8, e um indice espectral ny = 0.97.

Para calcular o efeito de proje¢do para os nossos dados com z € [2.20,2.25], ou

seja, em casca com 0z = 0.05 de largura, avaliamos numericamente dois casos: o primeiro,
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Figura 24 — A 3PACF reduzida, ¢(«), para os dados originais de quasares (circulos pretos),
e para o teste small shift criterium descrito na secao 4.4.3. Aqui adotamos
os = 0.1°,0.2°, e 0.3° (linhas pontilhada, tracejada e continua, respectiva-
mente) para perturbar as posigoes originais de cada quasar. Como obser-
vado, o sinal angular BAO é robusto, persistindo para os dois primeiros casos
e sendo ligeiramente apagado no terceiro caso, apesar das barras de erro.

com 0z = 0.0, representando o caso em que nao ha o efeito de projecdo e; o segundo,
com §z = 0.05, onde h4 este efeito. Tomando o primeiro caso como referéncia, q(a)’*=°,
calculamos por fim, a diferenca relativa na posicao do pico angular BAO, de modo que
A = (aprr|s:=005 — QFir|s2=00)/QFIT|52=00 (Para evitarmos confusdo com a notagao

utilizada no capitulo 3, aqui A é equivalente a oy, — 1 da equagao 3.13).

A figura 25 mostra os resultados numéricos obtidos para g(«). Para obtermos
esses resultados fixamos os lados #; = 1.0° e #, = 1.5°, deixando variar o angulo «
entre 0 e 7 (para maior claridade, o eixo horizontal mostra os resultados apenas para
o intervalo o = [0.1°,0.8°]). Acrescentamos a esta figura, de maneira complementar, os
casos intermedidrios de 0z, ou seja, 0z = [0.1,0.2,0.3,0.4], com linhas na cor cinza, apenas
para fins de ilustracao; além dos dois casos de interesse com 0z = 0 (linha azul) e 6z = 0.5
(linha vermelha), necessarios para estimar o desvio A para a casca de redshift analisada
neste capitulo. Como resultado, obtivemos um diferenca relativa de A = 1.12% entre os

dois casos. Finalmente, aplicando esse desvio em apyr, de modo que apao = (1 + A)agrr,
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Figura 25 — A 3PACF reduzida tedrica para varios casos de dz. Em particular, estamos
avaliando o efeito de projecdo baseado nos casos com dz = 0.0 (linha azul)
e 0z = 0.05 (linha vermelha). O desvio obtido para estes casos equivale a
A = 1.12%, que serd usado para corrigir o valor de apjr.

obtivemos o resultado ag4o = 1.59 rad.

Um outro ponto importante a se destacar se refere ao uso de uma parametrizagao
empirica, representada pela equacao 3.14, para ajustar os resultados da 3PACF reduzida
e como isto poderia afetar os resultados. Para verificarmos se esta parametrizacao in-
troduz algum viés nos resultados repetimos o procedimento de gerar 10000 realizagoes
sintéticas (veja a secao 5.4.1), porém, desta vez, usamos o ¢(«) tedrico, como sendo o
verdadeiro (Barriga & Gaztanaga, 2002). Obtivemos o valor de apjr a partir do ajuste da
equagao 3.14 para cada realizacao e calculamos a diferenca com respeito ao agap tedrico.
O valor médio dessas diferencas tem 2.1% de desvio com repeito ao valor de entrada, o
que representa um erro de oparam = 0.033 rad devido a parametrizacao. Estes resultados

estao ilustrados na figura 26).

Na pratica, este erro corresponde a uma pequena fragdo do erro sistematico total,
cuja a maior contribui¢cdo, como vimos anteriormente, vem da incerteza na medi¢ao do
redshift espectroscopico. Adicionando-se ambas as contribui¢bes em quadratura obtive-

mos um erro sistemdtico total de o,y = 0.087 rad. Finalmente, usamos a equacao 3.15
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Figura 26 — Avaliacao da capacidade da equagdo 3.14 em recuperar o valor correto de
apao- O histograma mostra a diferenca relativa entre ag a0 (valor de entrada)
e o valor do ajuste de apyr obtido para cada uma das 10000 realizacoes
sintéticas de ¢(a). Esta andlise revela que o valor médio das diferengas tem
um desvio de 2.1% com respeito ao valor de entrada a0, 0 que representa
um erro de oparam = 0.033 rad.

para encontrar g0 = 1.82° £+ 0.21°, que leva em conta a combinagdo dos erros estatis-
ticos e sisteméaticos como feito em Carnero et al. (2011), além das incertezas em 6; e 0s.
Lembrando que no capitulo 4 (de Carvalho et al., 2018), usando os resultados extraidos
somente pela 2PACF obtivemos, g0 = 1.77° £+ 0.31°

5.5 Consideracoes Finais

A aglomeracao de matéria no Universo é investigada, atualmente, com catalogos de
dados com altas densidades numéricas, superficial e volumétrica, e profundos em redshift,

através da funcao de correlacao de n-pontos.

No capitulo 4 (de Carvalho et al., 2018) usamos a versdao angular da fungao de
correlacao de dois pontos, a 2PACF, para procurar pela assinatura do fenémeno BAO
no catalogo de quasares DR12 da colaboracao SDSS, em uma casca de redshift com

z € [2.20,2.25], considerando apenas os quasares localizados na calota galdtica norte,
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NGC, detectando o sinal angular BAO em G%E%CF = 1.77° £ 0.31°, com um significancia

estatistica de 2.12¢.

De maneira complementar, analisamos neste capitulo as caracteristicas do feno-
meno BAO considerando, novamente, o catdlogo de quasares DR12 da colaboracao SDSS,
na mesma casca de redshift do capitulo 4. Contudo, desta vez temos pelo menos duas
novidades: a estatistica usada foi a versao angular da fungao de correlacao de trés pontos,
a 3PACF; e para os dados, consideramos os quasares localizados tanto no NGC quanto
na calota galatica sul, SGC. Como resultado, detectamos o sinal angular BAO através
da 3PACF reduzida em G%E%CF = 1.82° £ 0.21°, com uma significancia estatistica de
2.90. Este resultado estd em excelente concordancia com aquela medida do capitulo 4,

reforgando a robustez do sinal BAO para os quasares no redshift médio z = 2.225.

Adicionalmente, realizamos diversos testes de robustez para confirmar e validar
todos os passos de nossa metodologia, utilizada para detectar o sinal angular BAO nos
dados de quasares. Para estimar as barras de erro e a significAncia estatistica de nos-
sos resultados, usamos 200 simulagoes lognormais de quasares. Para cada simulacao, foi
estimada a 2PACF e a 3PACF e, finalmente, calculamos a 3PACF reduzida, g(«). Por
ultimo, a matriz de covaridncia foi calculada para cada caso, através do procedimento

desenvolvido na se¢ao 5.4.2.

A significancia estatistica da medida de 040 foi obtida comparando-se a parame-
trizacao dada pela equacao 3.14, para os casos com e sem o sinal BAO. Para isto, usamos
o inverso da matriz de covaridncia extraida das simulagoes de quasares. Além disso, os re-
sultados do teste nulo garantem que os catalogos randémicos utilizados nao tém qualquer

sinal que possam contaminar os nossos resultados.

Finalmente, vale a pena destacar que, até onde podemos observar, esta é a pri-
meira vez que a funcdo de correlagdo angular de trés pontos foi estimada em escalas
suficientemente grandes, de modo que o fenémeno BAO pudesse ser sondado o que levou,

consequentemente, a detecgdo de maneira significante da sua assinatura.
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6 Escala Acustica Barionica em 2z, = 0.11
com Galaxias Azuis do SDSS

Aqui, apresentamos os resultados obtidos para a escala acustica tanto do ponto de vista
angular, através da 2PACF, quanto do ponto vista 3D, a partir da 2PCF. Os dados usados
foram extraidos da colaboragao SDSS e dizem respeito a andlises na distribuicao das
galaxias azuis. Do ponto de vista angular, a medida obtida para escala acistica representa
a primeira medida feita para um redshift tao baixo, em z.; = 0.11. Adicionalmente, do
ponto de vista 3D, extraimos a escala acustica em z.; = 0.135 usando a aproximacao
cosmografica e, com esses resultados, restringimos parametros de modelos cosmolégicos.
Este capitulo foi submetido a revista cientifica Monthly Notices of the Royal Astronomical

Society com o titulo Baryon acoustic scale at z.yy = 0.11 with the SDSS blue galazies.

6.1 Introducao

Embebidas em uma distribuicao tridimensional de matéria césmica luminosa estao as
assinaturas geométricas oriundas das oscilagoes actsticas baridnicas primordiais (Peebles
& Yu, 1970; Sunyaev & Zeldovich, 1970; Bond & Efstathiou, 1984; Eisenstein et al., 2005;
Cole et al., 2005). Estas assinaturas podem ser reveladas, estatisticamente, na estrutura
em grande escala do Universo através de catdlogos astrondmicos numericamente densos
e, do ponto de vista pratico, ser usadas como réguas padrao que podem ser empregadas

em medigoes de distancias.

Estas andlises tém sido feitas através do uso de diferentes tracadores cosmicos em
uma variedade de catdlogos astronémicos, como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS), o
6dF Galaxy Survey !, e o WiggleZ Dark Energy Survey ? (Percival et al., 2010; Beutler
et al., 2011; Blake et al., 2011; Alam et al., 2017), entre outros. Como resultado dessas
analises, um conjunto preciso de medidas de distancia, para diversos valores de redshift,
tém descrito a dindmica do Universo de maneira inequivoca (Bond & Efstathiou, 1984;
Eisenstein & Hu, 1998; Bassett & Hlozek, 2010; Weinberg et al., 2013).

As medidas de distancia derivadas das BAQO’s tém sido obtidas, principalmente,
por meio da funcao de correlagdo de dois pontos. Existem pelo menos trés maneiras
distintas de se usar a 2PCF para extrair informagoes a cerca da assinatura BAO. A
primeira aproximagao ¢ baseada no ponto de vista tridimensional, normalmente aplicada

em um amplo intervalo de redshift e assumindo-se um modelo cosmolégico fiducial que serd

<http://www.6dfgs.net>

2 <http://wigglez.swin.edu.au/site/>
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usado para transformar redshift em distancia radial e, por fim, através das coordenadas
angulares de cada objeto, obter as distancias comoéveis entre todos os possiveis pares de
objetos formados em um determinado conjunto de tragadores cdsmicos. A assinatura BAO
obtida através dessa aproximacao é usada para determinar a escala do horizonte actstico,
Ts, € a distancia média esférica, Dy (Eisenstein et al., 2005; Percival et al., 2010; Beutler
et al., 2011; Blake et al., 2011).

As outras duas aproximagdes, basicamente se resumem a dividir o espago 3D em
dois outros subespagos independentes. O primeiro subespago usa a informacao bidimen-
sional, de modo que, os dados pertencam a uma casca de redshift, projetada na esfera
celestial. Deste modo, a partir das coordenadas angulares de cada objeto sao calculadas as
separacoes angulares entre todos os possiveis pares destes tracadores; com essa informacao
é construida a fun¢ao de correlacao angular de dois pontos, 2PACF | para a qual, a distan-
cia de didmetro angular, D4, pode ser obtida uma vez que r seja conhecida (Sanchez et
al., 2011). Em particular, para minimizar o efeito de projegao presente nesta aproximagao,
é necesséario que os dados estejam em uma casca fina de redshift (Carnero et al., 2011;
Carvalho et al., 2016).

A terceira possibilidade se baseia no uso da informagao unidimensional (1D), base-
ada apenas no redsfhit, através da funcao de correlagao radial de dois pontos. Este método
foi desenvolvido por Sanchez et al. (2013) e aplicado aos dados do DR12 da colaboragao
SDSS por Marra & Chirinos Isidro (2019).

Independente dos pros e contras de cada aproximagao, a metodologia 2D é “quase”
independente de modelo cosmolégico, com uma dependéncia fraca na cosmologia fiducial
assumida e que sera explicada na secao 6.4.1. Esta metodologia bidimensional serd a
principal ferramenta adotada neste capitulo, a fim de medir a escala angular BAO, 0540,
além da distancia de didmetro angular, D4. Apesar de alguns trabalhos que usam a anélise
3D, reportados na literatura, apresentarem medidas da distancia de diametro angular para
um dado redshift, esses resultados, geralmente, sao obtidos assumindo-se uma cosmologia
fiducial sendo, consequentemente, um método dependente de modelo cosmolégico (Alam

et al., 2017).

A aproximacao 2D, usada para a obtencao da escala angular BAO, nao foi vasta-
mente aplicada as distribui¢oes de dados anteriores ao ano de 2011, principalmente por
que a densidade numérica de objetos nao era suficiente para fornecer uma medida de
fp0 com uma boa razao sinal-ruido, principalmente para os casos de uma casca fina de
redshift. Contudo, os dados disponiveis atualmente tém melhorado progressivamente com
repeito ao quesito densidade numérica. Analises recentes tém reportado medidas de 040
usando amostras de galdxias luminosas vermelhas e quasares para diversos redshifts (Car-
nero et al., 2011; Simoni et al., 2013; Salazar-Albornoz et al., 2014; Salazar-Albornoz et
al., 2017; Carvalho et al., 2016; Alcaniz et al., 2017; Abbott et al., 2018; de Carvalho et
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al., 2018).

Neste capitulo, com o intuito de buscarmos a assinatura BAO, aplicaremos a ana-
lise bidimensional em objetos césmicos com baixo redshift, ou seja, z < 1, extraidos de um
tracador cosmico pouco utilizado pela comunidade cientifica, a amostra de galaxias azuis
do SDSS (Avila et al., 2019). Além disso, para o caso desta amostra em tao baixo redshift,
realizamos uma andlise 3D para a qual usamos a aproximacao cosmografica para estimar

as distancias, tornando possivel um tratamento independente de modelo cosmologico.

A organizacao deste capitulo é a seguinte: na secao 6.2 fornecemos os detalhes
sobre a amostra das galdxias azuis selecionadas da base de dados do SDSS; na segao 6.3
descrevemos as ferramentas estatisticas e a metodologia empregada nas anélises; nas se-
coes 6.4 e 6.5 apresentamos e discutimos os nossos resultados com respeito as andlise 2D

e 3D, respectivamente e; finalmente, na secao 6.6 sao feitas as nossas consideragoes finais.

6.2 A Amostra de Galaxias Azuis e o Catalogo Randomico

A selecao das galaxias azuis usadas neste capitulo foi feita com base no diagrama cor-
cor de galaxias da colaboragao SDSS, usando as magnitudes nas bandas u, g e 7 como
referéncia (York et al., 2000). Assim como nos capitulos 4 e 5, os dados utlizados aqui
fazem parte da décima segunda liberagao de dados, o DR12, desta colaboragao (Alam et
al., 2015). Adicionalmente, as magnitudes de cada galdxia foram corrigidas, em fungao
da extingao galatica, que ocorre devido a presenca de moléculas e poeira interestelares,
entre outros; seguindo a metodologia proposta por Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998).
Finalmente, aplicamos a correcao-k, necessaria para corrigir as mudancas no comprimento
de onda efetivo no referencial de repouso dos filtros usados na medi¢ao das magnitudes;

usando uma versao do K-correction calculator para o software PYTHON 2 (Chilingarian,

Melchior & Zolotukhin, 2010; Chilingarian & Zolotukhin, 2011).

Em geral, a maior parte das galaxias azuis é obscurecida por poeira, como con-
sequéncia, elas ocupam as partes vermelhas do diagrama cor-magnitude de galaxias, tanto
no Universo local, em baixos redshifts (Sodré, Silva & Santos, 2013), quanto em altos
redshifts (Gongalves et al., 2012). Por conta disso, as magnitudes u, g e r, medidas
pelo SDSS, foram corrigidas pelo avermelhando intrinsico, através do fluxo das linhas
de emissao Ha e HS (maiores detalhes sao descritos em Brinchmann et al. (2004)). Se-
guindo Calzetti, Kinney & Storchi-Bergmann (1994), determinamos o excesso intrinsico

B — V através da expressao

H,/H
E(B—V)=0935In ( 228/3) x 0.44 . (6.1)

3 <http://keor.sai.msu.ru/getthecode/>
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Em seguida, convertemos E(B — V') em extin¢ao nas bandas do SDSS seguindo Calzetti
et al. (2000)

A)\ = ]{J)\ X E(B — V) s (62)
onde 1.509 0.198 0.011
=1.171-2.1 . — = - 1. .
k() 7( 56+ —— -~ + 33 )+ 78, (6.3)
para 0.12 < A[um] < 0.63, e
1.040
k(\) = 1.17 (—1.857 + A) 1178, (6.4)

para 0.63 < A\[um] < 2.20.

A figura 27 mostra o diagrama cor-cor de galdxias para a amostra analisada.
Definimos galaxias azuis como sendo aquelas que obedecem aos critérios 0.0 < g—7r < 0.6

e 0.0 <u—r < 2.0, dentro desse diagrama.

3.5 1 :

3.0 A .

2.5 A b

u-r

1.5 4 h

1.0 1 b

0.0 1
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2

Figura 27 — Diagrama cor-cor para as galaxias da colaboracdo SDSS, corrigidas pelas
extingdes galaticas e intrinsicas. As linhas horizontal e vertical mostram uma
distribuicao bimodal para as cores g — r e u — r, respectivamente. Figura
retirada de Avila et al. (2019).
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Consideramos as galaxias azuis pertencentes apenas ao NGC, ilustradas na figu-
ra 28, que correspondem a uma area de, aproximadamente, 7000 deg®. Fora do NGC as
galaxias estao distribuidas de maneira irregular, por isto estas regioes foram excluidas das
analises. Selecionamos, a partir desta amostra, duas subamostras: a primeira, usada para
a andlise bidimensional, com distribuicao de redshift, de modo que, z € [0.105,0.115], com
0z = 0.01, contendo um total de N, = 15942 galdxias azuis e; a segunda subamostra, no

intervalo z € [0.05,0.2], usada na analise 3D, com N, = 192 368 galdxias azuis.

270

Figura 28 — Amostra de galaxias azuis do SDSS, distribuidas no céu em coordenadas
equatoriais J2000, expressas em graus.

Para otimizar a razao sinal-ruido entre a variancia da amostra e o ruido estatistico
aplicamos os pesos FK P (Feldman, Kaiser & Peacock, 1994), wrk p, nas galdxias azuis
estudadas. Esta “pesagem” ¢é independente da escala analisada, dependendo apenas do

redshift e da densidade numérica n de galaxias para este redshift, de modo que
B 1
N 1+ n(Z)P[)’

onde Fy é a amplitude do espectro de poténcia para um comprimento de onda de interesse,

wWrrp(2) (6.5)

para o qual usamos Py ~ 10000 ~3Mpc3, que corresponde, aproximadamente, a ampli-
tude relevante para o sinal BAO, em k ~ 0.15hMpc™! (Eisenstein et al., 2005; Beutler et
al., 2011; Carter et al., 2018). Este peso é usado, principalmente, pelo fato de estarmos
executando uma analise 3D uma vez que no caso bidimensional esta pesagem nao tem
efeito significante pois o intervalo de redshift estudado é muito estreito e, consequente-

mente, n(z) ~ constante. As distribuigdes de redshift, para os casos antes e depois de os
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pesos wrip terem sido aplicados, sdo mostradas na figura 29. O redshift efetivo para a

amostra de galdxias azuis, considerando-se os pesos, é obtido através da expressao

NQ

> 2iwi(2)
reglz) = S 6.6
B0
onde w; é o peso atribuido através da equacao 6.5 ao objeto para o qual o redshift medido
é z; . No caso bidimensional, com a casca de redshift no intervalo z € [0.105,0.115], o
redshift efetivo corresponde a zgj? = 0.1103; para o caso 3D, uma vez que z € [0.05,0.2],

encontramos z2f = 0.135.
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Figura 29 — Distribuicdo de galaxias azuis do SDSS por redshift para a amostra original
(curva laranja) e para o caso em que os pesos wrgp foram aplicados (curva
azul). O redshift efetivo para a amostra “pesada“ corresponde a z.; = 0.135,
representado pela linha vertical pontilhada.

De maneira complementar, foram produzidos dois catdlogos randomicos para este
capitulo, ambos com N = 50N,, um para a analise 2PACF (2D) e o outro para a anélise
2PCF (3D). Os detalhes sobre a geracao desses catdlogos randémicos podem ser vistos
no apéndice A.2. No caso 3D, em particular, foi gerada uma distribuicdo randomica de

redshift de modo a reproduzir a distribuicao de redshift das galaxias azuis.

6.2.1 Simulacdes Lognormais para as Galaxias Azuis

Para estimar as barras de erro dos resultados obtidos a partir da aplicagdo da funcao de

correlacao de dois pontos, tanto angular quanto espacial; ajustar os parametros relevantes
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e; obter a significancia estatistica do sinal BAO, geramos dois conjuntos de simulacoes
lognormais de céu inteiro a partir do software FLASK (Xavier, Abdalla & Joachimi, 2016),
descrito na secao 5.2.1, um para cada caso, ou seja, 2D e 3D. Para isto, assumimos
o modelo cosmologico ACDM, com os parametros obtidos pela colaboracao Planck, de

2018 (Aghanim et al., 2018), para gerar os C; através do software CAMBsources.

Na prética, uma mascara angular e outra radial foram aplicadas a estas simulagoes,
de modo que, a geometria das simulagoes obedece aquela dos dados (veja a figura 11). No
caso da mascara radial, para o conjunto de simulagoes usado para as analises referentes a
2PACF, usamos uma funcao do tipo degrau, com densidade numérica de galaxias dentro
do intervalo 0.105 < z < 0.115 igual a, aproximadamente, 2.3 deg~2, e nula fora deste
intervalo. No caso 3D, usamos uma distribui¢cao gaussiana para gerar objetos no intervalo
0.05 < 2z < 0.2, com uma densidade numérica de galdxias azuis de 27.5 deg™2, a mesma
dos dados.

Assim como no caso das simulagdes lognormais para os quasares, descritas na
secao 5.2.1, incluimos todas as contribuigoes disponiveis para os Cy no CAMBsources, isto é,
lenteamento gravitacional, efeito RSD, e aglomeracao nao-linear de estruturas. Além disso,
adotamos um resolucao angular para estas simulagoes de ~ 0.11°, através do software
Healpix! (Gorski et al., 2005), o que equivale ao pardmetro Ngg. = 512, representando
um total de 3145728 pixels na esfera celeste. Como mencionado anteriormente, para o

caso de escalas menores que 0.11°; os pontos foram distribuidos de maneira homogénea.

6.3 Os Estimadores da Funcao de Correlacao de Dois Pontos

Como mencionado anteriormente, a principal motivagao deste capitulo é extrair uma me-
dida da escala angular BAO em baixo redshift, a partir da amostra de galaxias azuis do
SDSS, complementando as medidas feitas nos capitulos anteriores com quasares e as me-
didas feitas, por exemplo, em Carvalho et al. (2016) com galdxias luminosas vermelhas.
Esta andlise bidimensional serd feita através da 2PACF aplicada em uma casca fina de
redshift, com z.; = 0.11. Adicionalmente, considerando que estamos lidando com uma
amostra de objetos em baixos redshifts, z € [0.05,0.2], executamos uma anélise tridi-
mensional da 2PCF, a partir de uma analise independente de modelo, usando para isso
a cosmografia (Visser, 2005). Desta maneira, confirmamos as principais caracteristicas
previstas teoricamente e em simulagoes para as oscilagoes actusticas baridnicas (Seo et al.,
2008; Crocce & Scoccimarro, 2008; Seo et al., 2010), com respeito a formagao nao-linear
de estruturas em baixo redshift: (a) a assinatura BAO ¢ diluida, mas ainda assim ¢é detec-
tavel; (b) a localizagao da assinatura BAO é deslocada ligeiramente para escalas menores
(1 —2h'Mpc).

4 <http://healpix.sourceforge.net>
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6.3.1 A Funcao de Correlacdo de Dois Pontos

Como mencionado nos capitulos anteriores, o estudo da aglomeracao de galaxias, ou outro
tragador cosmoldgico, é geralmente feita com base na 2PCF (Peebles & Hauser, 1974;
Davis & Peebles, 1983; Hewett, 1982; Hamilton, 1993; Landy & Szalay, 1993). Na maioria
das vezes, a 2PCF é estimada a partir da contagem de pares de objetos em um determinado
conjunto de dados, separados por uma distancia s, DD(s), comparados a pares de objetos
simulados pertecentes a uma amostra randémica, RR(s), com caracteristicas semelhantes

as dos dados.

Neste capitulo, para o caso da andlise 3D, usaremos o estimador LS (Landy &
Szalay, 1993), expresso pela equacao 4.1. No caso da andlise 2D, usaremos a versao angular
deste mesmo estimador, expresso pela equacao 4.2. Lembrando que, para o caso angular,
substituimos as contagens DD(s) por DD(f), e assim sucessivamente, onde o termo 6

representa a separacao angular, dada pela expressao 4.3, entre o par de objetos.

Usualmente, na andlise 3D é assumido um modelo cosmolégico fiducial (normal-
mente o modelo assumido é o ACDM plano) para converter redshift em distancia radial
(veja a secao 2.2.2) para cada objeto cdsmico e, a partir dessas distancias radiais e das
coordenadas angulares, medidas de maneira direta, sao calculadas as distancias coméveis
entre os pares de objetos (veja Matsubara, Szalay & Pope (2004), para expressoes que
levam em conta a curvatura do espago-tempo). Finalmente, a 2PCF é construida baseada

nessas distancias entre pares.

Contudo, uma vez que estamos analisando objetos em baixos redshifts, temos
uma oportunidade excepcional para langar mao da cosmografia (veja Visser (2005)) para
calcular as distancias radiais. Deste modo, é possivel estimar a 2PCF sem a assuncao
de um modelo fiducial e, a partir desta, obter o horizonte actstico r, de uma maneira

independente de modelo.

Uma vez que estamos considerando objetos com z < 0.2, a distancia radial comovel,
r, entre o observador (nés) e uma galdxia azul qualquer, localizada em um dado redshift
z, pode ser obtida, para um Universo plano, através da cosmografia (Visser, 2005; Li, Du
& Xu, 2019) pela expressao:

") = o [1- 50+ me] (6.7
onde Hj e gy representam a constante de Hubble e o parametro de desaceleragao, respec-
tivamente. Esta expressao representa a aproximagao cosmografica em segunda ordem em
que, para o caso z < 0.2, se distancia em < 1% do modelo ACDM plano para qualquer
valor de ¢o no intervalo ¢o € [—0.5, —0.6]. Adicionalmente, o pardmetro gy pode ser ex-
presso em funcao dos pardmetros de densidade como gy = >; Qi0(1 + 3w;) (Bolotin et al.,
2015), com w; = 0 e —1 para a matéria e a energia escura, respectivamente; de modo que,

considerando os pardmetros de densidade obtidos por Aghanim et al. (2018), encontramos
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qo = —0.53 £ 0.01. Entretanto, usando outros conjuntos de dados, os valores encontra-
dos para ¢g, em geral, encontram-se no intervalo ¢y € [—0.5, —0.6] (Amirhashchi, 2018).

Contudo, adotamos um valor intermediario para este parametro de modo que gy = —0.55.

Assim, a distdncia comoével entre um par de galaxias, localizados nos redshifts z;

e zo, sera obtida através da expressao

s =13 (z1) + 1%(22) — 27r(21)r(22)cosbys , (6.8)

com 615 sendo a separacao angular entre os objetos pertecentes ao par, expressa pela

equacao 4.3.

Um excesso de probabilidade em torno de alguma escala, como aquele que acontece
no caso da escala BAO, ird aparecer como um pico suavizado no grafico £ versus s. Para
determinarmos o valor desta escala actstica r; correspondente ao pico BAO na 2PCF,
&(s), usaremos uma extensao do método proposto por Sanchez et al. (2011), descrito na

se¢do 3.2.1, baseado na parametrizagdo empirica de £ = £(s), na forma
E(s)=a+Bs’+C exp’(s”"s)/QZQBAO +Ds™ 1, (6.9)

onde «, (3, 6, C, D, ry e Xgao sao paramtetros livres. Esta equacao paramétrica, conse-
quentemente, serd usada para a obtencao da escala BAO, r,, de um modo independente
de modelo. Além disso, o erro associado a este parametro serda derivado da matriz de

covariancia dos parametros ajustados como um erro estatistico.

6.4 Analise Bidimensional das Galaxias Azuis

Exploramos aqui a amostra de galaxias azuis através de uma analise bidimensional. Consi-
derando o tamanho N, dessa amostra, discutimos inicialmente os detalhes para a aplicacao
da 2PACF aos dados e, em seguida, descrevemos as analises relacionadas com as barras de

erro obtidas para a 2PACF e a respectiva significancia estatistica do sinal angular BAO.

Adotando o estimador LS para a 2PACF, expresso pela equacgao 4.2, estimamos
w(f) para uma amostra de galdxias azuis pertencentes a uma casca fina de redshift,
de modo que, z € [0.105,0.115], com 6z = 0.01 e 2z, = 0.11, contendo um total de
N, = 15942 galaxias. Seguindo os critérios adotados nos capitulos anteriores, a selecao
desta casca em particular obedeceu ao critério de maior significancia estatistica. Além
disso, para a amostra analisada, descrita na se¢ao 6.2, este intervalo de redshift maximiza

a quantidade de objetos por area, aumentando assim o sinal-ruido dos resultados.

A 2PACF foi estimada para segmentos igualmente espagados da separacao angular
0, no intervalo 5° < # < 30°, em um total de N, = 20 segmentos, onde cada segmento
tem um tamanho de 1.25° (maiores detalhes sobre este procedimento foram descritos no

capitulo 4). Para extrair a posigdo do pico angular BAO, usamos a equagao 3.12 para
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ajustar os resultados obtidos pela 2PACF aplicada aos dados e assim obter os parametros
Orrr € oprr. O resultado deste procedimento pode ser observado na figura 30, onde os
pontos azuis com as respectivas barras de erro representam a 2PACF extraida das galaxias
azuis, para os quais o procedimento de ajuste, representado pela curva vermelha, gerou
os valores Op;r = 19.42° e opr = 3.26°. Os resultados obtidos do procedimento de ajuste

sao resumidos na tabela 4, onde apresentamos os resultados para os demais parametros
A B,veC.
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Figura 30 — A 2PACF calculada para a amostra de galaxias azuis pertecentes a casca de
redshift com z € [0.105°, 0.115°] (pontos azuis) e o melhor ajuste obtido atra-
vés da equagao 3.12 (linha continua vermelha). O intervalo para a separagao
angular 0 vai de 5° a 30° (eixo horizontal), divido em NV, = 20 segmentos,
igualmente espacados. Os valores de Op;r e op;r indicados representam o
melhor ajuste obtido via método dos minimos quadrados.

6.4.1 Efeito de Projecao para as Galaxias Azuis

Como vimos no capitulo 3, para acessar o valor de p40 é necessario, primeiramente,
corrigir o valor de #z;r devido ao efeito de projecao que ocorre devido a largura, dz # 0,
da casca de redshift. O procedimento usado é idéntico aquele adotado nos capitulos 4
e 5, ou seja, estimamos, do ponto vista teérico, o valor da escala angular BAO para uma
casca infinitesimal, de modo que, 6z ~ 0. Em seguida, repetimos o procedimento, desta

vez para o caso 0z = 0.01.

O modelo cosmolégico adotado para realizar esta analise numérica foi o modelo

ACDM plano, com parametros idénticos aqueles obtidos pela colaboragao Planck (Agha-
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Figura 31 — Anélise numérica com respeito ao efeito de projecao para o caso cuja largura
da casca de redshift corresponde & dz = 0.01 (curva laranja) em comparagao
com o caso ideal 0z =~ 0 (curva azul), centradas em z.; = 0.11.

nim et al., 2018). Mostramos na figura 31, os resultados obtidos para ambos os casos. Para
0 caso 0z =~ 0, obtivemos Op;r = 17.93°, curva azul, considerado como valor de referéncia.

No segundo caso, para 0z = 0.01, o valor obtido foi de g40 = 17.58°.

Esses resultados correspondem a um fator de correcao para @p;r equivalente a
a, = 1.96%, mostrando que, devido a largura éz = 0.01, o pico angular BAO ¢é leve-
mente deslocado para a esquerda, como esperado. Consequentemente, a posi¢ao da escala
angular actstica obtida foi de Opao (%) = 0pao(0.11) = 19.8°. Lembrando, novamente,
que a escolha arbitraria de um modelo cosmolédgico, usado para corrigir a posicao do pico
angular BAO devido ao efeito de projecao, introduz um erro do tipo sistematico de 1%
e que sera propagado para a medida de erro final de 0g40. Contudo, como mencionado
anteriormente, para sermos consistentes com o ponto obtido para a amostra de quasares
no capitulo 4, além dos pontos obtidos, a partir de amostras de galdxias vermelhas, nos
trabalhos de Carvalho et al. (2016), Alcaniz et al. (2017) e Carvalho et al. (2017), assumi-
mos o erro na medida de #g40 como sendo o valor de oprr, 0 que representa uma medida

conservadora para este erro.

Além disso, gostariamos de ressaltar que, seguindo o método de Sanchez et al.
(2011) (veja, adicionalmente, a referéncia Carnero et al. (2011)) O erro final na medida
da escala angular BAO, considerando tanto as fontes sistematicas de erro quanto o erro

estatistico em Op;r (no caso do erro estatistico, o valor equivale a 5% da medida de
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Orr7), poderia ser de 1.05°, particularmente pequeno uma vez que estamos lidando com
dados espectroscopicos, para os quais, as medidas de redshift sao bastante precisas, prin-
cipalmente para redshifts baixos. Lembrando que uma das principais fontes de erro nesse
método seria a incerteza na medi¢ao do redshift. Na secao 6.4.4 indicamos o valor do erro

medido devido a esta incerteza no redshift para o caso das galaxias azuis.

6.4.2 Estimando a Matriz de Covariancia para as Galaxias Azuis

Para estimarmos a matriz de covariancia, fundamental para a obtencao das barras de erro
para a 2PACF e a 2PCF e no ajuste dos parametros das equacoes paramétricas 3.12 e 6.9,
respectivamente, além da significancia estatistica dos resultados, usamos dois conjuntos
de simulagoes, descritas na segao 6.2.1. Cada conjunto de simulagdes possui um total de
N = 1000 amostras onde, para cada amostra, foram obtidas as fun¢oes de correlacao
angular, w(#), e espacial 3D, £(s). Com isso, a partir da equagao 5.4, obtivemos a matriz

de covariancia para cada caso.

Na figura 33, apresentamos a matriz de covancia reduzida (também conhecida
como matriz de correlac¢do), para o caso da fungao de correlagao angular de dois pontos.
As barras de erro mostradas na figura 30, foram obtidas a partir da raiz quadrada da

diagonal principal dessa matriz.

A significancia estatistica obtida para a medida da escala angular BAO seguiu
a metodologia baseada na minimizacdo do x?, como descrito nas secoes 4.4.2 e 5.4.2.
A partir do inverso da matriz de covariancia, usamos a equacao 4.4 para determinar os
valores de x? para a € [0.85,1.25], onde a é o parametro de dilatagao de escala, para dois
casos: no primeiro caso, consideramos o parametro C' # 0, obtendo x2, = 13.13 e; no
segundo caso, impomos que C' = 0, para representar o caso sem a escala BAO, para o qual
obtivemos (x2,, = 22.06). Em ambos os casos x2,, corresponde a i, = 0.996. Esses
resultados podem ser visualizados na figura 32. Além disso, na tabela 4 sao apresentados

os parametros da equagao 3.12, obtidos a partir deste procedimento.

Finalmente, como resultado, o caso sem a escala angular BAO é desfavorecido,
quando comparado com o caso em que o sinal angular BAO estd presente, por Ax? = 8.92.
Portanto, a deteccao do sinal angular BAO obtida neste capitulo tem uma significancia

estatistica de 2.2 0, compativel com a distancia do pardmetro C' de zero.

6.4.3 Testando a Robustez do Sinal Angular BAO

Seguindo os capitulos anteriores, para confirmar a robustez do sinal angular BAO empre-
gamos o teste de robustez chamado de small shifts criterium, descrito na segao 4.4.3 (Car-

valho et al., 2016; de Carvalho et al., 2018). Para isto, primeiramente, geramos catalogos
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Figura 32 — Andlise de x?: as curvas sdo obtidas a partir das equacoes 3.12 e 4.4,
mantendo-se fixos os pardmetros ajustados previamente, com C' # 0 (a curva
preta com o pico BAO) e C' = 0 (a curva vermelha sem o pico BAO). A matriz
de covariancia usada foi aquela extraida das simulagoes de galdxias azuis. A
diferenca entre as duas curvas para q,,;, = 0.996 foi de 8.92, indicando que
a medida da escala angular BAO obtida tem uma significincia estatistica de
2.20 (97% de nivel de confianca).

Tabela 4 — Parametros ajustados a partir da equagao 3.12 para a 2PACF, obtidos através
da minimizacao do x?, usando para isso a matriz de covariancia mostrada na

figura 33.
parametros de ajuste
(equagao 3.12) N, =20

A 9.92 +6.41 (x1073)
B 0.77 4 2.05 (x107?)
y 2.86 + 1.06
C 19.29 £ 7.43

OFIT 3.26° £ 0.96°

OrrT 19.42° 4+ 0.95° (stat)

modificados dos dados onde cada galaxia azul teve suas posi¢coes angulares perturbadas
seguindo uma distribuicao gaussiana com média igual a posi¢ao original e desvio padrao

os. Em seguida, a 2PACF foi obtida para cada catalogo modificado.

Consideramos trés casos para og, de modo que, o5 = 1.0°,2.0° e 3.0°. Para cada

caso, foram gerados 100 catalogos perturbados. Os catalogos randdémicos usados foram
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Figura 33 — Matriz de covaridncia reduzida para o caso da 2PACF, obtida a partir de
1000 simulagoes lognormais (descritas na se¢ao 6.2.1).

os mesmos usados na andlise principal da secdo 6.4. A estimativa final para cada o,

corresponde a média sobre as 100 2PACF obtidas para cada caso.

Os resultados deste teste estao dispostos na figura 34, onde apresentamos os re-
sultados referentes aos dados originais como pontos pretos com barras de erro (aqueles
apresentados na figura 30). Os diferentes valores de o, sdo apresentados como curvas com
diferentes cores, como indicado na legenda da figura. Como pode ser observado nesta fi-
gura, quanto maior o deslocamento, ou seja, o, mais suavizadas ficam as curvas o que,
consequentemente, suaviza o pico angular caracteristico da assinatura BAO. Simultanea-
mente, essas perturbacoes também suavizam de forma mais contundente outros maximos
e minimos possivelmente oriundos de efeitos sistematicos e ruido estatistico, presentes na
curva original da 2PACF.

6.4.4 Erro Devido a Incerteza no Redshift

Como mencionado no capitulo 3 e demonstrado por Sanchez et al. (2011), a principal fonte

de erro sistematico na obtencao da escala angular BAO para catdlogos fotométricos vem da
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Figura 34 — Teste de robustez: performamos o teste small shifts criterium para testar a ro-
bustez do sinal angular BAO medido. As coordenadas angulares das galaxias
azuis foram modificadas seguindo uma distribuicao gaussiana com largura o.
Podemos observar que, essas pequenas perturbagoes nas posicoes dos objetos
sdo suficientes para destruir os ruidos nao-correlacionados porém, a escala
angular BAO ¢é persistente. Os pontos representam os resultados originais e
as curvas os casos analisados de acordo com a legenda.

incerteza na medicao do redshift. Entretanto, a amostra analisada aqui é espectroscopica,

sendo a incerteza na medicao do redshift razoavelmente pequena.

Contudo, mesmo para o caso espectroscopico, precisamos mensurar o efeito desta
incerteza na medicao de z na determinacao de #p40. Para isto, construimos um conjunto
de 300 simulagoes spec-z (veja a segdo 5.4.3), para as quais consideramos o valor medido
de z como sendo o valor verdadeiro, adicionando um erro com distribuicao gaussiana de
acordo com a incerteza medida para cada z, disponivel no catalogo do SDSS. Na pratica,
cada galaxia azul do catalogo assumira um novo redshift, de acordo com essa distribuicao
gaussiana logo, uma nova selecdo da casca de redshift é feita para cada uma das 300

simulagoes spec-z.

Aplicamos, para cada catalogo spec-z gerado, a 2PACF e, em seguida, obtivemos
os correspondentes valores de Op;r através da equacgao 3.12. Os resultados obtidos sao
mostrados na figura 35, que representa um histograma da diferenga relativa entre os

valores de 0rrr medidos para cada simulagdo spec-z comparados com o 0p;r medido da
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amostra original de galaxias azuis. Como esperado, para o caso destas galaxias azuis, para
as quais os redshifts foram medidos espectroscopicamente, as incertezas na medicao de z
introduzem um erro de, apenas, 0.11% com respeito ao valor de 040 para esta casca de

redshift centrada em z.y = 0.11.

s

Number of spec-z Simulations
(\)

-

—0.2 —0.1 0.960 0.1 0.2 0.3
(QBAO_ é)Ao)/ 00 [%]

Figura 35 — Histograma da diferenga relativa (0pa0 — 07 4p) em % entre Op;r obtido das

galaxias azuis comparados com os valores obtidos para cada simulacao spec-z.
Como esperado, para dados espectroscopicos os erros spec-z tem um impacto
pequeno na medicao da assinatura BAO, contribuido com apenas 0.11% para
o erro final em 0 40.

6.5 Analise Tridimensional e a Escala BAO

Em redshifts baixos, como é o caso tratado aqui onde z < 0.2, a aglomeragao de matéria
¢ dominada por efeitos nao-lineares. Esses efeitos tém sido estudados tanto do ponto de
vista tedrico quanto a partir de simulagoes cosmologicas a fim de se quantificar os efeitos
dessas nao-linearidades sobre o escala BAO extraida dos dados (Eisenstein, Seo & White,
2007; Crocce & Scoccimarro, 2008). Com isso, verificar se as caracteristicas relacionadas
ao fenomeno BAO sao atenuadas em redshifts baixos, devido a estes efeitos nao-lineares,
¢ uma das motivagoes que nos levam a procurar pela assinatura BAO na amostra de

galaxias azuis do SDSS.

Diferentemente das analises que assumem um modelo cosmologico fiducial, usa-
mos aqui a aproximacao cosmografica para computar as distancias radiais comoéveis das

galédxias azuis até nos e, a partir destas distancias, medir as separacoes espaciais 3D entre
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os pares de galdxias da amostra (Lazkoz et al., 2013). Finalmente, a 2PCF sera obtida a

partir dessas separagoes medidas.

A 2PCF foi estimada usando o software TREECORR, desenvolvido por Jarvis, Berns-
tein & Jain (2004), para a amostra de galaxias azuis do SDSS, pertencentes ao intervalo
z € [0.05,0.2], com z. =~ 0.135, para valores igualmente espacados de s no intervalo
0 < s < 160 h~'Mpc, totalizando N, = 23 segmentos, com cada segmento medindo,
aproximadamente, 7h~'Mpc, para um total de N, = 192368 galdxias. A escolha de Nj,

obedeceu o critério de melhor sinal-ruido.

A figura 37 apresenta os resultados obtidos para a funcao de correlacao de dois
pontos extraida da amostra de galaxias azuis. Note que o eixo horizontal desta figura
estd escrito em termos de s x £ para facilitar a identificacao visual da escala BAO. A
linha vermelha representa a curva de ajuste obtida através da expressao (6.9) aplicada
aos dados da 2PCF, levando-se em conta a matriz de covaridncia extraida das simulac¢oes
lognormais, descritas na se¢ao 6.2.1. Finalmente, a escala BAO obtida a partir do proce-
dimento de ajuste corresponde a r, = 100.7 £ 3.63 h~*Mpc. As barras de erro dos pontos
referentes a 2PCF foram extraidas a partir da matriz de covariancia, como a raiz qua-
drada da diagonal principal, construida para os resultados obtidos para a 2PCF aplicada

as simulacoes lognormais.
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Figura 36 — A 2PCF aplicada a amostra de galaxias azuis do SDSS no intervalo 0.0 <
s <= 160.0, dividido em N, = 23 segmentos. As barras de erro foram obtidas
a partir da matriz de covariancia construida para as simulagoes lognormais.
A curva vermelha mostra a equacao 6.9 ajustada a esses resultados para a
qual foi extraido o pardmetros r, = 100.7 & 3.63 h~'Mpc .
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Em adicdo, sabendo que a distdncia de didmetro angular, D4(z), pode ser rela-
cionada a escala angular 0pa0(z) de acordo com a equagao 2.34, desde que o valor da
escala acustica r, seja conhecida, usando o valor extraido das galdxias azuis a partir da

aproximagao cosmografica, encontramos D4(0.11) = 262.52 £ 9.5 h~'Mpc.

6.5.1 Restricdo de Parametros Cosmoldgicos a partir de r;

Na secao 3.2.1, que descreve o método de Sanchez et al. (2011), mostramos como a 2PACF
pode ser usada para restringir parametros cosmologicos para um determinado modelo.
A principio, a proposta era dividir uma mesma amostra de objetos em diversas cascas
de redshift e usar as escalas angulares BAO, extraidas para cada casca de modo que
Opao = Opao(z). Todavia, em catdlogos reais, nem sempre é possivel obter varias cascas
de redshift para um mesmo catalogo com uma razao sinal-ruido suficiente para extrair os
valores de 0g 0. Por isso, seguimos um caminho alternativo; ao inves de obter varias cascas
de redshift em uma mesma amostra de objetos, consideramos diversas cascas obtidas para
diferentes amostras de objetos, sumarizadas na tabela 5. O critério adotado para a escolha
dessas medidas esta relacionado a maneira como o erro em #p40 foi determinado, sendo
assumido para todos casos este erro como sendo o valor de op;p (Carvalho et al., 2017;
de Carvalho et al., 2018).

Tabela 5 — Valores de 040 extraidos de diferentes catalogos, considerando amostras de
objetos distintos, em um total de 15 pontos.

Zes | intervalo de z 0540 [°] catalogo (SDSS) fonte
0.110 | [0.105, 0.115] | 19.80 4 3.26 | DR12 (Galaxias Azuis) este trabalho
0.235 | [0.200, 0.270] | 9.06 £ 0.23 :
0.365 %O 340, 0. 390% 6.33 L 0.92 DR7 (LRGs) (Alcaniz et al., 2017)
0.450 | [0.440, 0.460] | 4.77 £ 0.17
0.470 | [0.465, 0.475] | 5.02 = 0.25
0.490 | |0.480, 0.500| | 4.99 £ 0.21
0.510 %O 505. 0. 515% 4814+ 017 DR10 (LRGs) (Carvalho et al., 2016)
0.530 | [0.525, 0.535] | 4.29 +0.30
0.550 | [0.545, 0.555] | 4.25 +0.25
0.570 | [0.565, 0.575] | 4.62 = 0.40
0.590 | [0.585, 0.595] | 4.37 £0.35
0.610 | [0.605, 0.615] | 3.86 % 0.33 DR11 (LRCs) (Carvalho et al., 2017)
0.630 | [0.625, 0.635] | 3.88 £0.42
0.650 | [0.640, 0.660] | 3.54 £0.17
2.225 | [0.200, 0.250] | 1.77 £0.31 DR12 (Quasares) (de Carvalho et al., 2018)
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Assim como feito no capitulo 4, escrevemos g0 em termos de 75 e D4(2),

Opao = ——
BAO T 14 2Dy

Na figura 37 mostramos, em escala logaritmica, os valores de 040 com as res-
pectivas barras de erro em funcao do redshift em que estes foram medidos. Além disso,
as curvas tracejada e pontilhada mostram os resultados teoéricos obtidos assumindo-se
os pardmetros cosmolégicos rg, €2, e 2 estimados pelas colaboragoes Planck (Aghanim

2 _ o 2 _

et al., 2018) (XIoquzido = 5-39) € WMAP (Hinshaw et al., 2013) (X;quzido = 1-96):
respectivamente. Por ultimo, a curva continua mostra os resultados obtidos para os pa-

rametros €2, e ) ajustados considerando-se o valor obtido para escala actistica indicado

2

na figura 37 <Xreduzido

(ngl) é 15 — 3.

= 1.03). Em todos estes casos, o nimero de graus de liberdade

Para restringirmos os parametros cosmolégicos referentes aos modelos wCDM e
w(t)CDM (o0s mesmos usados no capitulo 4), além do modelo ACDM, todos com Qg =
0, consideramos os valores de r, obtidos pelas colaboragdes Planck, rflanck = 99.08 +
0.18 h~'Mpc (Aghanim et al., 2018) e WMAP, rVMAP = 106.61 £ 3.47 h~'Mpc (Hinshaw
et al., 2013). Adicionamente, consideramos o valor de r; medido neste capitulo a partir da
amostra de galdxias azuis, com r, = 100.7 &+ 3.63 h~*Mpc. Mencionamos, uma vez mais,

que esta medida foi obtida de maneira totalmente independente de modelo.

Inicialmente, consideramos o modelo ACDM plano, para o qual extraimos, a par-
tir dos 15 pontos da tabela 5 e dos valores de r; descritos anteriormente, os valores dos
pardmetros de densidade €2, e 5. Em seguida, para o modelo wCDM foram extrai-
dos os pardametros w e €),,. Finalmente, para o modelo w(t)CDM, representando pela
parametrizacio BA (Barboza Jr & Alcaniz, 2008) (veja a secao 4.4.5), foram extraidos
os parametros wy e wi. Os valores correspondentes a essas medidas estao dispostos na

tabela 6, juntamente com o valor de r, extraido para cada caso.

As restricoes de pardmetros foram feitas através do software PyMC °, assumindo-se
um prior uniforme para todos os pardmetros restringidos, com excessao do parametro
rs, para o qual o prior foi gaussiano com erro em r, sendo assumido como a largura da
gaussiana. Utilizando a técnica Markov chain Monte Carlo (MCMC), que ¢ uma maneira oti-
mazada de varrer o espago de parametros (Dunkley et al., 2005), foi possivel rodar cadeias
com 100000 interacoes. Os resultados da tabela 6 sdo apresentados com as respectivas

barras de erro, em 1o.

A figura % 38 mostra, como exemplo, o caso das restricds de parametros feitas para o

modelo ACDM baseado no r, extraido das galaxias azuis. Os contornos internos e externos

5
6

<https://pyme-devs.github.io/pymec>
Esta figura foi feita através do software Corner Plot desenvolvido por Foreman-Mackey (2016).
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Figura 37 — Pontos de 640, com as respectivas barras de erro, em funcao do redshift
em que os mesmos foram medidos (apresentados na tabela 5). As curvas
tracejada e pontilhada representam os resultados obtidos pelas colaboragoes
Planck (Aghanim et al., 2018) e WMAP (Hinshaw et al., 2013), respecti-
vamente; a curva continua representam os resultados obtidos neste capitulo
para 7 (veja a figura 37), 2, e Qx.

representam os niveis de confianca 10 e 20, respectivamente. No caso dos histogramas,
apenas os valores de 10 sdo mostrados como linhas verticais tracejadas. Em todos os
casos os dados preferem uma alta fragao de matéria, comparada com €2,,, = 0.315+0.007,
obtido pelo Planck (Aghanim et al., 2018), de maneira que 2, > 0.4, com excegao de
um tnico caso. Além do mais, no caso dos modelos wCDM and w(t)CDM, os resultados
sao consistentes com o modelo ACDM entretanto, utilizando apenas os dados da escala
angular BAO e do parametro r, a restricdo do pardmetros w, wy e wy nao funciona muito

bem, evidenciada pelo tamanho da barra de erro desses parametros.

Em geral, os resultados sao consistentes entre si, embora, quando usamos o para-
metro r, do Planck, as restricdes tém uma barra de erro maior, que pode estar ocorrendo
devido tanto a um r, pequeno, r, = 99.08 4= 0.18 h~'Mpc. Os resultados obtidos para o
r, derivado das galdxias azuis, com 7, = 100.7 h~*Mpc exibem, em geral, menores barras

de erro comparadas ao caso 77/%"* ‘mostrando que essas escalas angulares BAO preferem
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Tabela 6 — Restrigdo de parametros para os modelos ACDM (ngl = 15 — 3), wCDM
(ngl = 15 —4) e w(t)CDM (ngl = 15 — 4) considerando o horizonte actstico
medido pelas colaborac¢oes Planck e WMAP, além do valor r, medido neste
capitulo a partir da cosmografia e do X2 4.4, Os valores de 7, estdo em

h~'Mpc.
modelo | pardmetros | s (galdxias azuis) pPlanck rWMAP
Qn, 0.463 £ 0.131 0.481 £ 0.140 0.408 £ 0.115
ACDM Qa 0.585 £ 0.222 0.608 = 0.233 0.532 £ 0.194
Ts 100.695 £ 0.523 | 98.858 £ 2.362 | 106.605 £ 0.537
oo 1.028 3.803 1.159
Qm 0.468 + 0.145 0.469 + 0.157 0.417 +£0.125
Qa 0.584 £0.188 0.617 £0.191 0.529 £ 0.165
wCDM w —1.128 £0.496 | —1.083 £0.499 | —1.152 £ 0.484
Ts 100.687 £ 0.525 | 98.961 £ 2.301 | 106.597 £ 0.540
i 1.175 1.186 1.170
Qn, 0.476 £ 0.127 0.499 £ 0.150 0.386 £ 0.085
Wy —0.946 + 0.324 —0.855 £ 0.368 | —1.194 £ 0.244
w(t)CDM Wy —0.077 £ 0.566 | —0.111 £ 0.562 | —0.012 £ 0.573
Ts 100.704 £ 0.519 | 99.253 £ 2.187 | 106.556 £ 0.533
ot 1.234 1.247 1.136

esses resultados, principalmente no caso do modelo ACDM. No caso dos modelos wCDM
e w(t)CDM, apesar das barras de erro, o rs do WMAP é o que melhor se adapta aos
dados de 0g.40.

Finalmente, o resultado obtido para o parametro r, a partir das galaxias azuis
estd em acordo com 7y = 104.6 + 4.4 h~'Mpc, obtido por Carvalho et al. (2017), no caso
em que nao foi assumido um prior para €2,,. Além disso, eles usaram uma aproximagcao
diferente para estimar o valor de r, baseada em estima-lo apenas a partir dos pontos de
Opao. Por outro lado, adicionamos aqui os valores de 40 obtidos no capitulo 4 para os
quasares (de Carvalho et al., 2018) e o obtido aqui, além de um prior gaussiano para 7

centrado no valor obtido a partir da aproximacao cosmografica para as galaxias azuis.

6.6 Consideracoes Finais

Usando uma amostra de galaxias azuis do DR12 tornada publica pela colaboragao SDSS
realizamos uma andlise estatistica a partir dos pontos de vista 2D e 3D afim de obter
informagoes referentes a escala BAO. No caso 2D, a amostra usada é uma subamostra
do caso 3D, contendo um total de IV, = 15942 galdxias, distribuidas no intervalo z €
[0.105,0.115], com z.; = 0.11. Empregando o aferidor 2PACF a estes dados extraimos
a escala angular BAO com 0p40 = 19.80° 4+ 3.26° com uma significancia estatistica de

2.2 0. Além disso, este sinal angular se mostrou resistente sobre diferentes tipos de teste
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I's

Qm Qp I's

Figura 38 — Niveis de confianga em 10 (contorno interno correspondendo a 39.3% do
volume) e 20 (contorno externo correspondendo a 86.5% do volume) para
os parametros €2,,, 25 e ry usando como base os pontos da tabela 5 e o
parametro r, indicado na figura 37. Para os histogramas é mostrado apenas
o caso com 1o (neste caso 1D, os niveis de conficanga correspondem a 68 %).

de robustez como o teste small shifts criterium, por exemplo.

Para o caso 3D, contendo um total de IV, = 192368 galaxias azuis distribuidas
no intervalo z € [0.05,0.2], com z.; = 0.135, usamos uma andlise a partir do ponto de
vista da cosmografia, para a qual nao é necessaria a adocao de um modelo cosmoldgico
de referéncia para calcular distancias. Com isso, foi possivel extrair a escala ry de uma

maneira independente de modelo, a qual foi usada para fazer a restricdo de parametros
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cosmoldgicos para os modelos ACDM, wCDM e w(t)CDM. Além disso, para efeito de
comparagao, foi feita a restricdo de parametros para os mesmos modelos considerando os

valores de r, obtidos pelas colaboracoes Planck e WMAP.

Por 1 Itimo, gostariamos de enfatizar que estas restrigoes de parametros seguiram
uma metodologia independente da hipotese de um modelo fiducial logo, este se torna um
teste sobre os modelos cosmolégicos estudados, segundo os quais as melhores restri¢oes
foram obtidas para o modelo ACDM.
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7 Consideracoes Finais e Perspectivas

Devido ao acimulo de dados observacionais coletados por grandes colaboracoes astrono-
micas, em conjunto com aquelas previstas para iniciarem nos proximos anos, como por
exemplo as colaboracoes Large Synoptic Survey Telescope-LSST ! e a The Dark Energy
Spectroscopic Instrument-DESI 2, novas técnicas para o tratamento e analise desses dados
se fazem necessarias. Em consequéncia disso, a cosmologia devera ser refinada continua-
mente a um nivel sem precedentes. Deste modo, o modelo ACDM, tido atualmente como
sendo o modelo de concordancia cosmologica, podera ser testado exaustivamente afim
de resolver alguns de seus pontos delicados como a tensao entre a constante de Hubble
medida pela colaboragao Planck e aquela extraida de medidas locais, como no caso das

supernovas do tipo Ta (Feeney et al., 2019), por exemplo.

Nesta tese, usamos dados observacionais de diferentes tragadores césmicos (quasa-
res e galdxias azuis) para extrair informagoes referentes as oscilagoes acusticas de barions
e com isso restringir os pardametros do modelo ACDM, entre outros, de uma forma prati-
camente independente de modelo. Para isso langamos mao da metodologia desenvolvida
por Sanchez et al. (2011), que é baseada em analisar dados projetados no céu de modo

que, a adogao de um modelo cosmoélogico se torna desnecessaria.

No capitulo 4 (de Carvalho et al., 2018), usamos dados de quasares da colaboragao
SDSS, pertecentes ao DR12, e que estao localizados em altos redshifts, com z = 2.225,
para extrair a escala angular BAO. A metodologia empregada baseia-se na andlise desses
dados projetados no céu, de modo que apenas as coordenadas angulares desses objetos sao
utilizadas, para tanto estes dados pertenciam a uma casca fina de redshift com dz = 0.05.
O sinal angular obtido se mostrou robusto quando submetido a diversos testes de robus-
tez sendo detectado com uma signicancia estatistica comparavel aquelas medidas para
outros tracadores césmicos tratados pelo mesmo método. Ressaltamos que esta medida
representa a escala angular BAO medida no mais alto redshift até o momento, sendo
importante para testar modelos cosmoldgicos, uma vez que esta se localiza na era da do-
minacao da matéria, antes da transicao para a era acelarada, dominada pela constante

cosmologica.

O capitulo 5 por sua vez, usou dados de quasares similares aos do capitulo 4, lo-
calizados no mesmo redshift e com a mesma largura da casca. A ferramenta estatistica
usada, entretanto, foi a funcao de correlagao angular de trés pontos, usada pela primeira
vez para sondar escalas onde o fenomeno BAO deixa as suas assinaturas. Para isso, uma

metodologia similar a de Sanchez foi desenvolvida no capitulo 3 para a qual o objetivo

<www.lsst.org>

2 <www.desi.lbl.gov>


www.lsst.org
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principal é a extragdo da escala angular BAO de uma maneira independente de modelo. O
sinal detectado nesses dados de quasares foi aproximadamente idéntico aquele detectado
no capitulo anterior, exibindo uma significancia estatistica coerente de modo que esta fer-
ramenta se mostrou eficiente para andlise desses dados. Entre as perpectivas futuras desta

tese estd a possibilidade de analisar outros tragadores cosmicos a partir desta ferramenta.

Por 1ltimo, no capitulo 6, usamos dados também pertecentes a colaboragao SDSS,
fazendo parte do DR12 porém, desta vez, o tracador usado foram as galazias azuis, lo-
calizadas em redshifts baixos, com z < 0.2. Novamente, a metodologia de Sanchez foi
empregada e um sinal angular BAO foi detectado para um casca de redshift de largura
0z = 0.01, localizada no redshift efetivo z.; = 0.11. Este sinal também mostrou-se robusto
quando confrontado com diferentes testes de robustez, além disso, também apresentou
uma signicancia estatistica razoavel. Assim como no capitulo 4, este resultado representa
uma medida extrema, desta vez, no redshift mais baixo medido até o momento. Adicio-
nalmente, uma vez que estamos lidando com objetos em baixos redshifts, com z < 0.2,
usamos a aproximacao cosmografica para calcular as distancias até os objetos e, a partir
disso, estimar a 2PCF, e assim determinar o valor da escala actstica r, e, a partir dessa
escala. Juntamente com os valores obtidos para a escala angular reportados neste capitulo
e no capitulo 4, além de 13 pontos extras, disponiveis na literatura; foi possivel restringir
parametros referentes aos modelos ACDM, wCDM e w(t)CDM, além de determinarmos

o valor da distancia de diametro angular para z.; = 0.11.

Como perspectiva futura, temos a intencao de buscar a escala angular BAO nos
futuros catalogos que deverao ser disponibilizados nos proximos anos. Além disso, pre-
tendemos explorar o uso dessa escala para sondar outros aspectos do modelo padrao da
cosmologia como isotropia estatistica, entre outros. Finalmente, temas como homogenei-
dade estatistica, tensdoes do modelo ACDM e estudo do crescimento de estruturas sao
outros temas que nos interessam e que poderemos explorar com a expertise acumulada

em um futuro préximo.
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APENDICE A - Anélises Complementares
ao Cap. 4

A.1 Meétodos de Reamostragem Jackknife e Bootstrap para Esti-
mar as Barras de Erro para a 2PACF

Como complemento aos resultados apresentados no capitulo 4, estimamos aqui as barras
de erro para a 2PACF dos quasares através dos métodos de reamostragem jackknife e
bootstrap, bem estabelecidos na literatura (ver, por exemplo, Myers et al. (2006), Norberg

et al. (2009), Ross et al. (2011), Ansarinejad & Shanks (2018)).

No caso da metodologia jackknife, criamos 35 amostras de quasares a partir dos
dados DR12Q e, para cada uma delas, calculamos a 2PACF. As barras de erro sao obtidas
com base na raiz quadrada da diagonal principal da matriz de covariancia obtida de acordo

com a expressao (Crocce et al., 2011),

Nﬁj;l 3 (W (0) — 6(0)) x (Wi (&) — (0)), (A1)

ij=1

COV]K(@, (9/) =

onde W, corresponde a i-ésima amostra jackknife e &, corresponde a 2PACF para a

amostra completa de dados.

Para o método de reamostragem bootstrap, consideramos Ng,;, = 47 subamostras
com respeito a amostra original. Com isto, usamos o procedimento descrito em Norberg
et al. (2009), de modo que, N, = 3Ny, com N, sendo a quantidade de subamostras esco-
lhidas de maneira randémica com substituicao dos dados originais. Em seguida, geramos
um total de 100 amostras bootstrap. As barras de erro, para este caso, foram calculadas a

partir da matriz de covaridncia de acordo com Norberg et al. (2009).

Os resultados obtidos, como ja reportado pela literatura (Norberg et al., 2009;
Crocce, Cabré & Gaztanaga, 2011; Crocce et al., 2011), indicam que as barras de erro
para 2PACF sao superestimadas seguindo essas metodologias, quando comparadas com
as barras de erro derivadas da matriz de covariancia tedrica. Na figura 39 comparamos as
barras de erro, Aw, obtidas a partir de diversos estimadores, sendo possivel observar que
os métodos jackknife e bootstrap superestimam os erros da 2PACF. Além disso, acrescen-
tamos as barras de erro (circulos pretos) estimadas diretamente dos N = 16 catdlogos

randomicos usados na secao 4.4.2, através do desvio padrao do conjunto das 2PACF de
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cada random com respeito a média. Neste caso, é possivel notar que as barras de erro

foram subestimadas.
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Figura 39 — Comparacao das estimativas das barras de erro obtidas a partir dos métodos:
catalogos randomicos (circulos pretos), teoria linear (quadrados azuis), teo-
ria nao-linear (triangulos verdes), jackknife (estrelas vermelhas) e bootstrap
(pentdgonos cianos). Os tridngulos representando a teoria nao-linear foram
levemente deslocados para a direita.

A.2 O Gerador dos Catalogos Randomicos

Uma parte crucial para a deteccao robusta e estatisticamente significante da escala an-
gular BAO diz respeito a producao do catalogo randémico, que deverd ter as mesmas
caracteristicas dos dados estudados: eles devem conter objetos distribuidos de maneira
homogénea, na mesma area do céu que os dados originais e obedecer a mesma geometria;
além disso, o nimero de objetos, N,, deve ser bem maior que o de dados, Ny, a fim de
minimizar o ruido estatistico nos resultados, sendo Ny a quantidade de objetos, em nosso

caso de quasares.

Ademais, uma estratégia comumente usada para as contagens RR de pares de
objetos no catdlogo randomico e DR de pares de objetos, um nos dados e o outro nos

randoms, refere-se a subdividir a amostra randémica em N subconjuntos, de modo que
N ~ Nd.

A metodologia usada para gerar os catdlogos randdémicos utilizados neste trabalho,

com o proposito de se obter uma amostra homogénea de objetos (Peebles & Hauser, 1974),
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se baseia em “embaralhar” as coordenadas angulares da casca de quasares selecionada de
maneira que, qualquer possivel correlagao presente nos dados seja destruida (Rego, Frota
& Gusmao, 2013). Neste caso em particular, a quantidade final de objetos randémicos é

necessariamente, N = N,.

Existem outras maneiras de se gerar essa amostra randomica e, por isso, averi-
guar se a metodologia empregada foi eficiente para obtermos um conjunto homogéneo de
dados se torna uma tarefa importante. Uma meneira de testar esses dados se da através
do chamado teste nulo (veja a se¢do 5 em Landy & Szalay (1993), por exemplo). Con-
sidere, por exemplo, que tenhamos produzido N + 1 catdlogos randomicos. Para o teste
nulo é assumido que, qualquer um dos N + 1 catdlogos randomicos assumira o papel de
pseudo-catdlogo de dados, sendo comparado, a partir da 2PACF via equacao 4.2, com o0s
N catélogos randomicos restantes. Uma vez que a 2PACF nao devera indicar nenhuma
aglomeracao para qualquer escala, considerando-se as barras de erro, foram gerados trés
casos para realizacao dos testes, N = 16, 25 e 50 onde, Nig C Nos C N5o. Os resultados
estdo expostos na figura 40, onde é possivel observar a auséncia de aglomeragao para

qualquer escala particular, indicando uma excelente performance.
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Figura 40 — A 2PACF (N, = 29) obtida para os casos com N = 16 + 1 (circulos), 25 + 1
(quadrados), e 50 4+ 1 (tridngulos) catdlogos randémicos onde, o dltimo ca-
talogo randomico para cada conjunto de dados foi considerado como pseudo-
catdlogo de dados. Os quadrados e os triangulos foram deslocados para a
direita artificialmente por 0.10° e 0.20°, respectivamente, para fins de clari-
dade. As barras de erro foram obtidas a partir dos N catalogos randémicos
restantes em cada caso, ou seja, elas representam os desvio padrao paras a
N 2PACF calculadas lembrando que, de acordo com os resultados do apén-
dice A.1, as barras de erro geradas desta maneira sdo subestimadas quando
comparadas com aquelas geradas a partir da matriz de covariancia tedrica.
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