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“Some part of our being knows this is where we came from. We long to return, and we can,
because the cosmos is also within us. We’re made of star stuff. We are a way for the cosmos to
know itself.

Carl Sagan

»

“Quando o mistério é muito impressionante, a gente ndo ousa desobedecer.

Antonie de Saint Exupéry
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Resumo

O mapeamento de galédxias, fornecido por grandes levantamentos astrondmicos, possibilita
estudos detalhados sobre a natureza das flutuagdes na densidade média do universo e a formagao
de estruturas em grande escala. Dentre os fendmenos fisicos que podemos estudar através
desses mapeamentos, estdo as oscilacdes acusticas baridnicas.

As oscilagdes acusticas baridnicas sao produzidas a partir da competicdo entre os efeitos
da pressdo de radiacdo e a instabilidade gravitacional dos bérions antes do desacoplamento
dos fétons, fornecendo uma escala caracteristica impressa na distribuicdo de galdxias e na
radiacdo césmica de fundo. Podemos determinar a escala actstica baridnica através da funcao
de correlagdo das distincias entre pares de galdxias. Entretanto, quando construimos esse tipo
de correlacdo da separacdo espacial, um modelo cosmolégico deve ser adotado na andlise dos
dados. Com intuito de desenvolver uma anélise independente da cosmologia, trabalhamos com
uma func¢io de correlacdo calculada a partir de separacdes angulares que nos fornece medidas
diretas da escala actstica transversal. Tal medida, por sua vez, possibilita a discriminagdo de
diversos modelos cosmoldgicos. Na primeira parte do nosso trabalho, obtivemos seis novas
medidas da escala acustica a partir da décima liberagdo de dados do Sloan Sky Digital Survey
(DR10).

Na segunda parte, analisamos como futuros levantamentos de galdxias poderdo aprimorar
ainda mais as estimativas cosmoldgicas através do mapeamento do céu. Em particular,
investigamos as previsdoes do Javalambre Physics of the Accelerating Universe Astrophysical
Survey (J-PAS), que serd um dos maiores levantamento de galdxias dos proximos anos.
Utilizando o método da matriz de Fisher, derivamos e analisamos as previsdes para as
estimativas dos principais parametros cosmoldgicos a partir da distribuicdo de galdxias e
quasares que serao mapeadas pelo J-PAS.

Palavras chaves: Cosmologia, Estrutura em Grande Escala, Oscilagdes Actsticas
Baridnicas, Fun¢do de Correlagao Angular, Matriz de Fisher.
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Abstract

The distribution of galaxies, provided by large astronomical surveys, makes possible detailed
studies of the nature of the primordial density fluctuations and the process of structure formation
in the universe. Among the many physical phenomena that can be explored from these surveys
are the baryon acoustic oscillations.

Baryon Acoustic Oscillations (BAO) arise due to the competing effects of radiation pressure
and gravity in the early Universe. The BAO features can be determined from the two-point
galaxy correlation function. However, in order to construct the correlation function using
spatial separations between pairs of galaxies, a fiducial cosmology is necessary. On the other
hand, an almost model-independent correlation function w(#) can be obtained considering
angular separations along with the direct detection of the purely transversal BAO signal.
Precise estimates of the transversal BAO signal obtained from w(f) can, therefore, be used to
discriminate a large number of cosmological models. In the first part of this Thesis, we provide
six new measurements of the angular BAO signal using the tenth data release from Sloan Digital
Sky Survey (DR10).

In the second part, we explore how future galaxy survey will improve the cosmological
parameter estimation by mapping a large portion of the sky. In particular, we investigate
forecasts from the Javalambre Physics of the Accelerating Universe Astrophysical Survey (J-
PAS), which will be the one of the largest galaxies surveys in the next years. Using the Fisher
matrix approach, we derive and analise forecasts for the main cosmological parameters from
the distribution of galaxies and quasars which will be mapped by J-PAS.

Keywords: Cosmology, Large-Scale Structure, Baryon Acoustic Oscillations, Angular
Correlation Function, Fisher matrix.
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Introducao

Durante o ultimo século, varios acontecimentos mudaram nossa visao acerca da evolucao
do universo. Os avangos tedricos e tecnoldgicos possibilitaram a constru¢do de um modelo
conhecido como modelo cosmoldgico padrio (MCP) que apresenta o melhor ajuste de um
conjunto considerdvel de observdveis. No entanto, ainda existem muitas questdes em aberto
que desafiam a nossa compreensdo e intuicdo. Uma dessas questdes corresponde a natureza
da matéria escura e da energia escura evidenciadas pelos dados atuais da radiacdo cosmica de
fundo [11} 2 3} 4], das supernovas tipo Ia [5,16, (7, 8], da estrutura em grande escala, entre outros.
A existéncia de tais componentes ndo pode ser inferida diretamente das observacdes e temos
apenas evidéncias através de suas interagdes gravitacionais com a matéria visivel. Em particular,
a energia escura surge da necessidade de explicar a aceleracdo césmica sugerida pelos dados
observacionais recentes.

A distribui¢do das estruturas em grande escala, como galdxias e aglomerado de galéxias,
contém inimeras informacdes sobre a evolucdo do universo como o comportamento da matéria
e energia escura. Por esse motivo, grandes levantamentos astrondmicos t€m como objetivo
principal o0 mapeamento de um grande nimero desses objetos. As caracteristicas impressas no
mapa das galdxias nos auxiliam nos estudos sobre 0os mecanismos que geraram as flutuacdes
primordiais na densidade da matéria, como essas flutuacdes evoluem, qual a taxa com que as
estruturas se formam e se existe alguma escala preferencial na sua distribui¢do. O conhecimento
sobre as perturbacdes na densidade necesséria para a formacao de estruturas permitem um
melhor entendimento sobre os processos envolvidos durante o periodo. Os mecanismos
necessdrios para crescimento de estruturas em grande escala ndo somente nos dizem como a
matéria se organiza para formar galdxias e aglomerados como também nos ajuda a entender
como O universo e suas componentes evoluem.

Os estdgios iniciais da evolucdo das estruturas cdsmicas, quando as perturbacdes na
densidade sdo muito menores do que a unidade, podem ser estudados utilizando uma teoria
de evolugdo linear e os estdgios mais avangados, quando as perturbacdes na densidade
sdo da ordem ou maiores do que a unidade, podem ser analisados através de simulacOes
computacionais. Munidos dessas informacdes, podemos avaliar o desenvolvimento das
estruturas desde as perturbacdes primordiais até as maiores estruturas gravitacionalmente
ligadas e compara-las as observagoes .

Para existirem as estruturas cosmicas que observamos, a densidade média do universo precisa
sofrer algumas perturbacdes necessdrias para que as estruturas crescam através da atracdo
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gravitacional. Segundo o MCP, essas perturbacdes foram geradas numa fase acelerada nos
primeiros segundos do universo conhecida como era da inflacdo. Apds a era inflaciondria, ainda
no periodo em que os fotons e os elétrons permanencem acoplados, as flutuagdes primordiais
que geraram um excesso de densidade devem atrair a matéria gravitacionalmente que, por sua
vez, sofre uma pressao de radiagdo. As oscilagdes acusticas baridonicas (OAB) produzidas pela
competi¢do entre a instabilidade gravitacional e a pressdo de radiacdo no plasma primordial
teriam deixado uma assinatura na radiacdo cdésmica de fundo (RCF) e na distribuicdo de
matéria [9, 10, [11]. Ainda nos anos 60 e 70, os estudos sobre as OAB indicavam que
estas teriam um efeito potencial na RCF. Logo em seguida, estas andlises foram estendidas
para espectro de poténcia da matéria cujos modelos cosmoldgicos assumiam apenas matéria
baridnica [[12,[13,[14]]. Nestes cenarios, as caracteristicas da onda acustica deveriam ser bastante
significativas. Com a introdu¢do dos modelos adiabaticos de matéria escura fria em meados
dos anos 80, as previsdes para deteccdo das OAB indicavam assinaturas menos evidentes na
distribui¢cdo de matéria total e os efeitos provocados na matéria baridnica foram estudados
principalmente no contexto da RCF [10, 15} 16, [17].

No final dos anos 90, alguns métodos de previsdo das estimativas de parametros
cosmoldégicos de futuros levantamentos de galdxias indicaram que as observacoes das estruturas
em grande escala poderiam identificar caracteristicas das OAB se combinada com os dados da
RCE. As OAB deveriam fornecer uma escala preferencial, conhecida como escala aciistica,
para separacao entre pares de galdxias. Como as OAB apresentam uma escala preferencial no
mapa das galdxias, podem ser consideradas como um exemplo de réguas padrdo estatistica por
fornecer uma escala acustica caracteristica que permite o estudo dos modelos de evolucdo e dos
parametros envolvidos. Os primeiros indicios das OAB na distribui¢do de galdxias surgiram em
1998 através de uma pequena aglomeragdo observada em torno de 100 Mpc/h [18]. A partir
de tal observacdo, motivagdes para uma possivel deteccio das OAB foram sendo contruidas
(19} 20 21} 22) 23]]. Entretanto, era necessario ampliar o volume dos dados observacionais.
Somente apds a divulgacdo do conjunto de dados fornecidos pelo Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) e 2-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dF) [24, 25, 26, 271, foi possivel obter uma
assinatura acustica robusta através do mapa de galéxias.

Na dltima década, houve indmeros esfor¢os para observar e analisar as propriedades das
galdxias em diferentes épocas da histéria césmica. O SDSS e o 2dFGRS proporcionaram
um enorme conjunto de dados sobre galdxias no universo local nunca visto antes. Futuros
levantamentos como Javalambre Physics of the Accelerating Universe Astrophysical Survey
(JPAS) vao ampliar ainda mais o volume mapeado e aprimorar a estatistica e as informagdes das
observacdes. Os avancos observacionais e computacionais permitiram uma melhoria e realismo
nas simulacdes das estruturas cosmicas essenciais para vincular teoria a observagao.

A ferramenta estatistica que possibilita o calculo da probabilidade de encontrar pares de
galdxias separados por uma distancia especifica é conhecida como fun¢do de correlacdo. No
entanto, a funcdo de correlacdo espacial, calculada a partir da separacdo comodvel entre os
pares, leva em conta um modelo cosmoldgico a priori. Com intuito de comparar teoria e
observacao utilizando dados que sejam independentes da cosmologia, calculamos a escala
acustica assumindo apenas separacdes angulares. O excesso de probabilidade caracteristico das
OAB ¢ indicado através de um pequeno pico na funcao de correlagdo. Entretanto, a correlacao
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angular apresenta muitos ruidos que dificultam a identificacdo do pico correspondente a escala
acustica. Neste trabalho, introduzimos uma nova metodologia para identificar o pico da funcao
de correlacao angular relativo a escala acustica presente na distribuicdo de galaxias.

Esta tese foi divida em cinco capitulos. Primeiramente, fizemos uma breve discussao sobre
o modelo cosmoldgico padrio e apresentamos a teoria de perturbagcdo que descreve a formagao
das estruturas e as oscilagOes acusticas baridnicas. No segundo capitulo, apresentamos os
métodos estatisticos que quantificam as perturbacdes e quais sdo os aspectos observacionais da
distribui¢do de matéria em grande escala. Introduzimos, no terceiro capitulo, as caracteristicas
das oscilagdes acusticas baridnicas, sua relacdo com os modelos cosmoldgicos e os principais
levantamentos envolvidos na detec¢do da escala acustica.

As contribui¢des originais da tese sao descritas nos dois ultimos capitulos. No capitulo
4, apresentamos os métodos aplicados para obter as seis medidas da escala acustica através
da fungdo de correlacdo angular [28]. Nossas andlises foram realizadas através do mapa
de galdxias fornecidos pela décima liberacdo de dados do SDSS. Em posse destas medidas,
comparamos teoria e observacio e encontramos o melhor ajuste dos pardmetros cosmolégicos
assumindo diferentes modelos de energia escura. Nossa abordagem possibilita estimativas da
escala acustica baridnica independente da escala obtida pela RCFE. No capitulo 5, investigamos
as previsdes para as estimativas dos parametros cosmoldgicos do futuro levantamento JPAS
utilizando o método da matriz de Fisher [29] (veja também [30]). Encontramos que tal
levantamento serd capaz de impor vinculos mais restritivos do que os levantamento atuais. Por
fim, apresentamos as nossas principais conclusdes e perspectivas de trabalhos futuros.
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Capitulo 1

Crescimento de Estruturas

Em 1998, dois grupos de pesquisa independentes, o High-redshift Supernova Search Team
[31]] e o Supernova Cosmology Project Team [32]], utilizando um conjunto de Supernovas
tipo Ia (SNIa), observaram que o universo encontra-se em expansdo acelerada. Como ndo
conhecemos nenhuma componente com propriedades especificas para conduzir a expansao
acelerada, a fonte dessa aceleracdo recebeu o nome de energia escura. Juntamente com
outros observaveis cosmoldgicos, tais observagdes indicaram que a energia escura deveria
corresponder a ~ 70% do conteido energético e material do universo. Apds mais de uma
década de avangos observacionais e tedricos, a natureza da energia escura continua sendo um
dos principais problemas em aberto da fisica contemporanea.

Com a quantidade e qualidade das observagdes das estruturas em grande escala atualmente
disponiveis podemos avaliar e mapear a evolucdo nas flutuagdes da densidade da matéria
bariOnica e escura sobre uma parte consideravel da histéria cosmica. A evolugdo da energia
escura nio sO afeta as estimativas da relacdo entre distancias e redshift, como também, nos
diz quao rapidamente as estruturas se formam: uma aceleracdo consideravel pode suprimir o
crescimento de estruturas.

Existem outras possibilidades de acelerar o universo sem incluir uma componente exdética de
natureza desconhecida, entre elas estdo algumas modificacdes na teoria de gravitacdo. Para uma
revisao detalhada sobre os diversos mecanismos de aceleragdo cosmica veja (33} 134,135,136, 137]].
Para testar se a Relatividade Geral é, de fato, a teoria de gravitacdo que descreve a dindmica do
universo, devemos estender e aprimorar as medidas das propriedades da gravidade em escalas
maiores do que nosso sistema solar, sistemas estelares e de pulsares bindrios. Uma descri¢ao
completa da teoria da gravidade envolve testes em altos regimes de curvatura e densidade sob
um amplo espectro de escala.

Podemos utilizar indmeros testes para explicar a aceleragdo cOsmica observada através
de diferentes conjuntos de dados. Um dos maiores problemas na escolha de um modelo
cosmoldgico que mais se ajusta as observagdes € que, embora as origens fisicas desses testes
sejam diferentes, eles podem produzir a mesma histéria de expansdo. E nesse sentido que
a histdria de crescimento de estruturas tem auxiliado na distin¢do de tais modelos. Apesar de
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1.1. EXPANSAO COSMICA 20

produzirem taxas de expansdo semelhantes, diferentes modelos conjecturam diferentes medidas
para a taxa de crescimento das estruturas em grande escala. Como a evolucdo das estruturas em
grande escala é muito sensivel aos modelos de gravitagdao, uma medida precisa do crescimento
de estruturas pode nos dizer qual a melhor teoria de gravitagdo descreve a evolugdo da geometria
do universo. Isso ocorre porque a equacdo de Poisson que relaciona o excesso de densidade ao
potencial gravitacional pode variar consideravelmente ao modificar a teoria de gravidade. Nesse
capitulo apresentaremos o modelo padrao da formacdo de estruturas, a importancia da relagao
entre as teorias de gravidade e as flutuagdes na densidade e como o perfil da peturbacdo na era
dominada pela radia¢do pode gerar as oscilagdes acusticas nos barions.

1.1 Expansao Cosmica

Precisamos de um modelo de referéncia para interpretar de maneira adequada as
propriedades mais bdsicas das galdxias tais como: luminosidade aparente, tamanho aparente e
desvios para o vermelho (redshift). O modelo cosmolégico padrao (MCP), conhecido também
como modelo ACDM (A Cold Dark Matter), é o modelo com o melhor ajuste observacional
até o momento. A letra grega A é conhecida como constante cosmoldgica e se refere a energia
escura. O MCP € baseado em trés hipéteses distintas:

i) O universo € homogéneo e isotropico em grandes escalas: isso significa
que diferentes regides do universo extremamente distantes sdo estatisticamente
independentes.

1) As componentes energéticas e materiais do universo se comportam como um
fluido perfeito, isto €, um fluido descrito em termos somente da densidade e de uma
pressao isotropica no referencial de repouso.

ii1) A evolugdo da geometria do universo € descrita pelas equacdes de Einstein da
relatividade geral.

Considerando o universo homogéneo e isotrdpico regido pelas equacdes de Einstein da
relatividade geral, a dindmica do espaco-tempo e da matéria pode ser determinada apenas da
relagdo entre o fator de escala e o conteido material na forma do tensor energia-momento de
fluido perfeito.

Equacoes de Friedmann. Vamos descrever a métrica que determina todas as propriedades
geométricas do universo, tais como a distancia entre dois pontos e a extensao aparente de um
objeto conhecendo seu diametro observado a partir de uma determinada distancia. O elemento
de linha que descreve um espago-tempo homogéneo e isotrépico é conhecido como Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) [38]]

ds® = g datde” = —dt* + a*(t)yijda'da? (1.1)
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1.1. EXPANSAO COSMICA 21

sendo g, a métrica escrita em termos dos indices gregos . e v (variando de 0 a 3), a(t) o fator
de escala com o tempo cdsmico ¢ € 7;; a métrica espacial independente do tempo cujos indices
romanos ¢ € j variam de 1 a 3 tal que

dr?

m + T2(d92 + sin2 0 d¢2) (12)

Vijda'dr? =
O sistema de coordenadas utilizado foi o sistema de coordenadas esféricas r, 0, ¢ e os valores
de K <0, K >0, K = 0 correspondem a uma geometria hiperbdlica, esférica e euclideana,
respectivamente.

As equacdes de Einstein que descrevem a dindmica cosmoldgica podem ser obtidas a partir
do tensor de Einstein G caracterizado pela geometria do espago-tempo e do tensor energia
momento 7} que estd associado as energias € momentos das componentes materiais [39]

Gl =8rG TV, (1.3)
onde estamos assumindo ¢ = 1.

O tensor energia-momento € descrito na forma de um fluido perfeito tal que

T = (p+p) u'u, + pol (1.4)

onde u* = (—1,0,0,0) é o vetor 4-velocidade de um fluido em coordenadas coméveis, p é

a densidade e p € a pressdo. Note que a pressdo, p, € a densidade, p, sdo quantidades que

dependem somente do tempo, ndo das coordenadas espaciais, sendo as componentes do tensor
. 0_ _ i S

energia-momento 75 = —p e T} = pd:.

Assumindo a métrica FLRW no célculo do tensor de Einstein, considerando o tensor de
energia-momento (I.4)), as componentes (00) e (ii) das equacdes de Einstein (I.3)) podem ser
escritas como

8¢ K
H?> = —p—— 1.5
3 " (1.5)
2 : K
3H*+2H = —-8nGp-— P (1.6)

conhecidas como as equacdes de Friedmann. Nas equacdes acima, o ponto representa a derivada
com respeito ao tempo césmico ¢, enquanto a razao a,/a é conhecida como parimetro de Hubble,
representada pela letra H (H = a/a). Subtraindo a equag@o (1.5) da equag@o (1.6), temos que

a 4G
ST (). (1.7)

Multiplicando a equacgdo (1.5) por a?, derivando e combinando com a equagio (1.7),
encontramos

p+3H (p+p)=0. (1.8)
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1.1. EXPANSAO COSMICA 22

A equacdo de movimento acima também pode ser derivada da conservacao do tensor energia-
momento, tal que V, 7" = 9,T" + ngTﬁ” + I'4,T#% = 0. Sendo o tensor energia-
momento composto por multi-fluidos que ndo-interagem, exceto pela gravidade, tal que 7}, =
Y Twlronde I =1,--- N, as equagdes de movimento podem ser escritas para cada fluido
separadamente, ou seja,

pr +3H (pr +pr) = 0. (1.9)

A equagio de Friedmann (I.5)) nos diz que a densidade necessdria para que o universo seja
plano (K = 0) € p..is = 3H?/(87G). A partir da densidade critica podemos definir um novo
parametro conhecido como parametro de densidade que € dado pela razao entre a densidade da
I-ésima componente e a densidade critica

G
Qr(t) = ——py. 1.10
No caso do termo de curvatura, o parametro de densidade € definido por
K N
Q) =—————=1-— Q;(t 1.11
K( ) a(t)2H(t)2 ; ]( )7 ( )

Se o universo é plano, de acordo com a equacdo (I.5), a soma de todos os parimetros de
densidade de todas as componentes do universo devem ser iguais a unidade

N
> ot =1. (1.12)

I=1
Para resolver as equagdes de Friedmann, é necessdrio saber qual a relacdo entre densidade
e pressdo para cada fluido separadamente. Vamos considerar uma unica espécie (matéria,
radiacdo, energia escura, etc) com equacdo de estado que relaciona a densidade e a pressdo
do fluido definida por

_ br

W= —.

PrI

Sendo w uma constante, podemos resolver as equagdo (I.9) e encontrar uma relacdo entre
densidade e fator de escala

(1.13)

p1(t) = proa(t) 3+, (1.14)

onde pjo corresponde a densidade da component / quando a = 1. Assumindo um universo
plano (K = 0) dominado por uma dnica componente com equacdo de estado constante w,
a evolucdo do fator de escala pode ser calculada utilizando as equacdes e para
w > —1, tal que

" 2/(3(14w))
a(t) = a(t;) (—) (1.15)
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onde ¢; corresponde a uma época arbitraria. A evolucdo temporal do fator de escala a em termos
da equacao de estado produz

a(t) 2
H(t) = = . 1.16
=20~ 301w (1.16)
O fator de escala € definido como nulo na origem da coordenada ¢, ou seja, para t = 0 temos

que a(0) = 0.

Da mecanica estatistica podemos obter os valores de w para matéria ndo-relativistica e para
a radiacdo . Temos que w ~ () para uma época dominada pela matéria com pressdo desprezivel
em relacdo a densidade de energia e w = 1/3 para radia¢do. Entao a densidade de energia deve
evoluir com a2 para matéria e com a~* para radiacdo. Um fluido com equacio de estado w =
—1, apresenta a particularidade de ter a densidade de energia constante, ou seja, p;(t) = pro-
Incluindo a constante cosmolégica A nas equagdes de Einstein, G\, — G, + Ag,,, a relagdo
entre py e pp € dada por

A A
frd % g —pA = pA = —— (1.17)

A
P 8t
e as equagdes de Friedmann correspondentes

. 2 .
8¢ K A A G K A
(a) =Tt e c=—Tl (o) -t (1.18)

a 3 a? 3 a 3 3

A partir das diferentes equagdes de estado podemos verificar como os diferentes constituintes
do universo variam com o tempo. Como o fator de escala a tem valor igual a a(t = 0) = 0 e
a(ty) = 1 hoje, podemos dizer que o universo passor por um periodo dominado pela radiacéo
quando o fator de escala era pequeno, seguindo da equivaléncia entre matéria e radiacdo e,
para valores maiores de a, a matéria comecou a dominar. Segundo o MCP, a presente época é
descrita por um universo dominado por A enquanto a radiacio é desprezivel (Para uma revisio
sobres as quantidades observaveis num universo ACDM, veja [34]).

Inflacdao. O raio causal, também conhecido como horizonte, é definido pela distdncia que os
fétons podem viajar e propagar informagdes durante um dado intervalo de tempo. Existem dois
tipos de horizonte na cosmologia: o horizonte de particula e o horizonte de evento. O horizonte
de particula € a distancia que o féton pode viajar do instante ¢; até o tempo t. O horizonte
de eventos € definido como a distancia que um féton pode viajar do presente até um tempo
infinitamente longo ¢ .

Os dois tipos de horizontes comdveis podem ser escritos com Dy (t) = ¢/(Ha) vezes um
constante da ordem da unidade. Assim, Dy é conhecido como comprimento de Hubble por
definir um comprimento de escala tipico no universo FLRW no tempo ¢. E comum aproximar
ambos os tipos de horizonte pelo comprimento de Hubble.

Nos anos 80, os primeiros modelos inflacionérios foram propostos [40, 41, 42, 43] 44], os
quais introduziam mecanismos fisicos para geracao das flutuagdes na temperatura observadas
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no espectro da RCF. Essas flutuacdes, por sua vez, seriam as sementes das flutuagdes na
densidade da matéria responsaveis pela formacdo de estruturas.

A inflacdo césmica corresponde a uma fase acelerada nos estdgios iniciais do universo. A
ideia basica por trds de muitos modelos inflacionérios € que o universo nos seus estagios iniciais
foi dirigido pela densidade de energia aproximadamente constante de um campo escalar ¢.
Podemos entdo avaliar como seria a taxa de expansdo assumindo um periodo dominado por
uma densidade constante p,,

N 2
8rG
Py = constante, H? = <§) = WT,%. (1.19)

Sendo a densidade do campo escalar constante, o parametro de Hubble também serd constante
e, como consequéncia, temos uma expansao exponencial

d
D oHdt = alt) = a0, (1.20)
a

Assumindo que a inflacdo ocorre logo apds o tempo de Planck, podemos utilizar os métodos
da teoria de campos para quantizar as perturbacdes cosmoldgicas. Segundo a teoria quantica de
campos, o vacuo € preenchido por flutuagcdes de todos os tipos de campos fisicos. Considerando
um universo em expansao exponencial, a estrutura do vacuo € bastante complexa. A expansao
exponencial na fase inflaciondria faz com que o comprimento de onda das flutuagdes quanticas
do inflaton ultrapassem o raio de Hubble e ‘congelem’ num determinado valor. Isso significa
que as flutuagdes param de propagar, i.e., sua amplitude permanece inalterada durante um longo
intervalo de tempo enquanto seu comprimento de onda cresce exponencialmente, uma vez que
comprimento de onda das flutuacdes A ~ a e o comprimento de Hubble dy ~ H 1—1. Quando
A ~ H~!, as pertubacdes deixam o horizonte. Terminada a fase inflaciondria, o raio de Hubble
evolui mais rapidamente do que o fator de escala e as flutuagdes reentram no raio de Hubble
durante a era da radiacdo ou na era da matéria.

1.2 Teoria Linear da Formacao de Estruturas -
Abordagem Newtoniana

A teoria de formagdo de estruturas baseada na gravitagdo Newtoniana € vdlida somente
dentro do horizonte. E possivel obter os principais resultados para formacio de estruturas,
com excecdo do espectro primordial, utilizando o tratamento newtoniano. Nessa se¢cdo, vamos
derivar as equacdes do crescimento das flutuagdes de primeira ordem a partir das equacdes
hidrodindmicas e discutir os principais modos de crescimento.
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1.2.1 Hidrodinamica - Universo em Expansao

Examinaremos a seguir a evolu¢do das perturbacdes na densidade em que as flutuacdes
no campo de densidade sdo positivas e muito menores do que a unidade. Essas pequenas
perturbacdes estdo associadas a campos gravitacionais muito fracos tal que a descri¢do
Newtoniana da gravidade pode ser aplicada. A relacdo entre a densidade de matéria e o potencial
gravitacional € linear e os efeitos da distribuicdo de matéria e das flutuagdes na densidade
podem ser considerados separadamentes, i.e., 0 campo gravitacional da distribuicdo de matéria
total pode ser considerado como a soma da distribui¢do média da matéria e das flutuacdes na
densidade.

Assumindo que o fluido de fundo € homogéneo e que a dindmica da expansdo de Hubble é
controlada pelo campo gravitacional da densidade média de matéria pg, temos que

7= a(t)z, (1.21)

L .. dt L

v:a:c—ira%:Hr—irév, (1.22)
4 t

Vb, — %OU 7, (1.23)

onde vy = H7 € a velocidade do fluido segundo expansdo de fundo, v € a velocidade no
referencial comével e @ € o potencial gravitacional.

A dindmica do fluido pode ser descrita em termos da equacdo de continuidade, que estd
associada a conservacdo da matéria, da equacdo de Euler, que descreve a conservacao do
momento e o comportamento do fluido sob acao de forcas, da equacao de Poisson, que relaciona
o perfil de densidade e o potencial gravitacional, e da conservacdo de entropia

% + V- (pt) =0 Equacdo de continuidade, (1.24)

ov . . 1 <
5 (0- V) = —;Vp - Vo Equagio de Euler, (1.25)
V2® = 47Gp Equacio de Poisson, (1.26)
%—f +(U-V)S=0 Conservagdo da Entropia. (1.27)

No conjunto de equagdes acima p é a densidade, p é a pressdo, ¥ € o campo de velocidade,
® ¢ o potencial gravitacional e S € a entropia por unidade de massa. Note também que esse
conjunto de equacdes € valido somente para matéria nao-relativistica, onde v < c¢. Com intuito
de evitar inconsisténcias na abordagem Newtoniana, devemos ser cautelosos no tratamento de
fluidos com uma considerédvel pressao [435]].

Para avaliar o crescimento das estruturas nos estdgios iniciais da sua evolugdo, vamos
introduzir a quantidade ¢ para obter as equacdes que descrevem a dindmica de pequenas
perturbagdes (6 < 1)
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po(t) polt)

esse termo € conhecido como contraste de densidade. Além da densidade, também serd aplicado
um termo de perturbac¢do em todos os campos da seguinte forma

onde as grandezas com o indice (0) correspondem as solugdes de equilibrio nio-perturbada.
Sendo 0% a variag¢do na velocidade, que ndo inclui o fluxo de Hubble v, chamada de velocidade
peculiar.

Substituindo a expansdo 1/(pp + dpp) € a equagdo de estado para p(py + dp, Sp + 65), dadas
por
Ip

— =c 1.31
Sép+ aspas c20p + a4, (1.31)

1 1 dp Op
(po+0po)  po PG dp

no conjunto de equagdes (1.24), (1.23), (1.26), (1.27) e utilizando a transformacdo das
coordenadas fisicas (t,7) para as coordenadas coméveis (¢, )

ol _ 9] _
ot|,  ot|,

encontramos as equacoes da dinamica do fluido perturbado

1
VT = avx c 170 : Vr, (132)

6 1
— —_— . 7 p— 1.
5 x+avx 5 0, (1.33)
dov + Hév = b Vw(cidp—l—a(SS)—le(SCI), (1.34)
ot |, apo a
V26® = 4rGa’pyd, (1.35)
65
e 0. (1.36)

Nas equagdes acima utilizamos V,. - vy = 3H, (6¢ - V, )ty = HJV e o potencial perturbado
6 = (21/3)Gdp |r)?>. Como as perturba¢des sdo muito menores do que a unidade (0 <
1,0p < 1,09 < 1, 0v < 1), os termos cruzados sdo despreziveis.

1.2.2 Tipos de Perturbacoes

Perturbacao Entrépica ou Isotérmica: A perturbagio entrépica ou isotérmica ocorre
somente em multi-fluidos como, por exemplo, barions inseridos em um fundo de radiacdo
uniforme. Nesse caso, os barions podem estar distribuidos de maneira inomogénea em um
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fundo de radiacdo homogéneo, i.e., qualquer flutuacdo na densidade de matéria ndo implica na
flutuacdo da componente de radiacdo. Nao existe nenhuma inomogeneidade na radiacdo que,
consequentemente, € isotérmica. A conservacao da entropia perturbada nos diz que a variacao
da entropia é estdtica, tal que 0.5(Z,t) = 0.5(Z) [46].

Perturbacoes Vetorial: As soluges com 6 = 65 = 0 para o sistema equagdes
hidrodinamico corresponde a V - 6 = 0, segundo a equagdo de continuidade, e a 00+ Hv = 0,
segundo a equacdo de Euler, e tem como solucao

0T 1 (1.37)
a

No universo em expansdo, essa soluciao apresenta s6 um modo de decaimento. Sendo assim,
essas perturbacoes sé teriam uma amplitude significativa hoje se as amplitudes iniciais fossem
muito grandes a ponto de destruir a homogeneidade e isotropia do universo primordial, o que
difere das observa¢des da RCF. Sendo assim, podemos desprezar qualquer contribuicdo da

perturbacdo vetorial no cendrio de formagdo de estruturas.
A relagdo V - 0 = 0 nos diz que, sendo 07 = 17keiE'f , a velocidade é perpendicular ao vetor
de onda k - 67 = 0. Isso significa que a perturbacdo na densidade ndo pode ser afetada por
perturbacdes vetoriais de cisalhamento. Devem existir dois modos de cisalhamento uma vez

que existem duas direcdes perpendiculares a k [47].

Perturbacoes Adiabaticas: As perturbacdes adiabdticas ocorrem quando a varia¢do na
entropia € nula 6.5 = 0. Assumindo uma perturbacdo adiabética, podemos obter a equacgio da
evolucio do contraste de densidade

0% _ads A,

cuja solugdo pode ser escrita como a soma de ondas planas

5(t,7) =3 op(t)e . (1.39)

A equacdo (1.38)) foi obtida derivando a equacdo de continuidade perturbada, aplicando o
divergente na equacdo de Euler perturbada e utilizando a equacdo de Poisson. Substituindo
a solugdo (1.39) na equagdo de evolugdo do contraste de densidade (I.38)), encontramos

6 _add; 2
——k =14 — =2k 5 1.4
52 T 25 [wGpo a2k]5k, (1.40)

onde c; € a velocidade do som. Essa equacdo diferencial linear apresenta duas solucdes

independentes, cujo crescimento vai depender do modelo de evolugao do universo.

Perturbacoes de Isocurvatura: A perturbagido de isocurvatura nos diz que a soma da
flutuacdo na densidade da matéria com a flutuacio na densidade da radiacao deve ser nula, i.e.,
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a flutuacd@o ndo altera a curvatura espacial local. Nesse caso, a densidade de energia da radiacao
e da matéria estdo anti-correlacionadas, ou seja, dp,,, + 0p, = 0. A medida que o universo vai
evoluindo, essas perturbacdes variam. Na figura ilustramos o comportamento dos tipos de
perturbacdes para matéria e radiacao.

p isotérmica p adiabatica P isocurvatura

matéria matéria matéria

ra&iéqéo radiagéo

Figura 1.1: Tipos de Perturbagdes.

1.2.3 Funcao de Crescimento

Em 1902 Jeans mostrou que deveria existir uma instabilidade gravitacional iniciada a
partir de nuvens de gas para formar estrelas e planetas. Essa instabilidade é a base do
modelo padrdo da origem das estruturas e ficou conhecida como instabilidade de Jeans. Para
entender a instablidade de Jeans, devemos considerar pequenas flutuagdes na densidade e na
velocidade a partir de um fluido homogéneo e isotrépico. Os cdlculos de Jeans foram obtidos
considerando um universo estitico porque um universo em expansio ainda nao tinha sido
considerado naquela época. Jeans assumiu que as flutuagdes na densidade podem crescer
no tempo se os efeitos estabilizadores da pressdo do fluido sdo muito menores do que a
tendéncia da auto-gravitacio induzir um colapso. Regides mais densas vao acretar mais material
resultando numa instabilidade responsédvel pelo colapso da flutuacdo até a formacgao de objetos
gravitacionalmente ligados [48]. O critério para que isso ocorra € aquele em que a flutuacdo
deve atingir um comprimento de escala chamado de comprimento de Jeans .

Vamos assumir, por simplicidade, uma inomogeneidade esférica de raio A e massa M
contendo uma flutuacéo na densidade positiva dp > 0 num fluido com densidade média p.
Para que a flutuacdo cresca através da auto-gravitacdo, a forca gravitacional por unidade massa
F, deve exceder a forca de pressdo por unidade massa £,

GM _ p)\? c?
F, = 2 > o =F, = Gp\> % (1.41)

onde ¢, = (p/p)/? é a velocidade do som e utilizamos M = pA3. Assim, o comprimento de
onda limite necessério para o colapso deve ser maior do que A\; = c,(Gp)~Y/2. Se a condigio
nao for satisfeita, e as forcas de pressao dentro do fluido forem maiores do que a auto-
gravidade, a perturbacdo vai oscilar como uma onda acustica com velocidade ¢, e comprimento
de onda X\ [48]].

Considerando perturbacdes adiabaticas, os termos do lado direito da equagdo (1.40)
correspondem a competi¢do entre a forga gravitacional, 4G pyd;;, € a forga associada a pressdo,
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c2k*0z/a®.  Assim, o comportamento da evolugdo da flutuagdo depende essencialmente do
valor do comprimento de Jeans. Sendo k£ = 2mwa/\, podemos calcular comprimento de Jeans
igualando os efeitos da pressdo a forga gravitacional

=\ /2
= —_— . 1.42
)\J Cs (GPO) ( )

Se A < Ay, o termo de pressdo domina e a flutuag@o corresponde a uma onda sonora com
amplitude que decai com o tempo devido a expansao

1 csdt
0p X ——— +k | =~ ). 1.43
Che csa(t) P < / a(t)> (49

Se A > )\, o termo gravitacional domina e o constraste de densidade deve evoluir segundo a
equacao

9% 007

2H—k = 471G py6s. 1.44
o gy T e (1.44)
Se o fluido corresponde a matéria ndo-relativistica, o termo 47Gpyd pode ser substituido por
(3/ 2)HOQ7(73)a‘3(5 , sendo Hy e QY a constante de Hubble e o pardmetro de densidade da matéria

hoje, respectivamente. Nesse caso, o crescimento do contraste de densidade deixa de ser um

crescimento exponencial. Note que a evolu¢do do contraste de densidade serd diferente para
diferentes modelos cosmoldgicos.

Caso a expansao do universo ndo seja levada em conta (H = 0), o contraste de densidade
vai propagar como uma onda se c?k* > 4mwGpy ou terd um crescimento exponencial se
4rGpy > k*. O termo 2HJ;/0t funciona como um termo de fric¢do que amortece o
crescimento das flutuacoes .

Crescimento no Modelo Einstein-de Sitter. No caso do modelo Einstein-de Sitter

(EdS), em que ©2,,, = 1 e Qx = 0, o fator de escala evolui com a = (¢/t,)%?, tal que
a 2 3H2 (t\ 7’
- == = — ) 1.45
a 3t ° "7 sa (t0> (145)

Sendo t = t, hoje e Hy = 2/(3ty), a equagdo (1.44) torna-se

Do 4095 2
aﬁk +§a_tk_@5’3:0' (1.46)

Assumindo que d;; o t¢ pelo fato da equag@o (1.46) ter dimensdo 6 /(tempo)?, temos que

4 2

— 1 _|_ —_( — — — O’ 1.47

gla—1)+50-3 (1.47)

com solugdes ¢ = 2/3 e ¢ = —1. Vamos dividir a solugdo em dois modos: um modo
de crescimento relacionado ao 0, (t) = t*/3> e outro modo de decaimento relacionado 2

d_(t) =t71, tal que
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5(Z,t) = A(Z)0,(t) + B(Z)o_(t) = A@)tY3 + B(D)t L. (1.48)

O modo de crescimento no modelo EdS é proporcional ao fator de escala, d.(t) =
t?/3 = 4. Embora essa evolugio seja diferente para diferentes pardmetros cosmolégicos, o
comportamento qualitativo pode ser interpretado de maneira bem similar: dividindo a solugdo
em dois modos linearmente independentes. A solucdo de crescimento ird dominar em escalas
de tempo maiores e as solucdes decrescentes se tornam irrelevantes.

Perturbacdo na matéria escura na era da radiacdao. Devemos fazer algumas
modifica¢des na equacdo de evolugao do contraste de densidade no caso da era domindada pela
radiacdo. Num universo composto essencialmente por radiagdo o termo fonte nas equagdes
de Einstein deve incluir o termo de pressdo e o tratamento newtoniano ndo € suficiente [48]].
No entanto, as perturbacdes na distribuicdo de matéria escura ndo irdo alterar a componente
relativistica em escalas compardveis ao horizonte. Podemos, entdo, utilizar a teoria newtoniana
para as perturbagdes da matéria escura em um meio relativistico.

Primeiramente, vamos assumir uma época em que a densidade de energia da matéria escura

¢ igual a densidade de energia do meio relativistico pgm, = pr = peq € @ = aeq, tal que
3(1+w) 81GG
+ (%) } e H?= = prota (1.49)

(eq\ 3
Ptotal = Peq (7) 0 3

Sendo o campo de radiacdo uniforme, onde dp, = 0, a perturbacdo na densidade total serd igual
a 0pPtotal = OPdm-

Podemos reescrever a equagdo de evolu¢do do 0 = 0pgy/pam para componente ndo-
relativistica em termos do fator de escala

6+ 2H6 — AnGpgmd = 0 (1.50)

definindo a varidvel = = a/a., de forma que
2 —3w 82512 3 —3w
r(1+a )W—l—éx[l—k(l—w)x ]

No caso de um fluido dominado pela radiacdo em que w = 1/3, a solucéo de crescimento
recai em

85 3
Sh = S0 =0. (1.51)

3
b =1+ 3. (1.52)

Antes da equivaléncia entre matéria e radiacdo, onde © = a/a.q < 1, 0 modo de crescimento
estd praticamente congelado e o crescimento total no intervalo a = (0, a.,) é somente

or(z=1)
d4(z=0)

Esse efeito é conhecido como efeito Mészaros [49]. O efeito Mészaros nos diz que as

5
=3 (1.53)

perturbacdes na matéria escura durante a era da radiacdo sdo congeladas mesmo que as
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perturbacdes sejam maiores do que o comprimento de onda Jeans. Apds do periodo de
equivaléncia (a > a.,), numa era dominada pela matéria, tal que x > 1 a solugdo (1.52)) se
iguala ao modo de crescimento da solucdo 1i ou seja, 0, (x> 1) oc z oc a o< t2/3,

Taxa de Crescimento e Velocidade Peculiar. Na teoria de perturbagio linear, valida
em escalas suficientemente grandes onde as flutuacdes na matéria sdo muito pequenas, 0
modo de crescimento d, (¢) implica no aumento da amplitude das flutuagdes enquanto a forma
da flutuacdo permanece congelada. Esse crescimento depende da composicdo e da taxa de
expansao do Universo. Uma solucdo genérica, envolvendo diferentes modelos cosmolégicos,
para o modo de crescimento € dada por [S0]

50 142
5:(t) = 5B (2) / %dz (1.54)

onde F(z) = H(2)/Hy = [Qn(1 + 2) + Qi (1 + 2)% + Qx]Y2

Podemos encontrar a relagdo entre o divergente da velocidade peculiar v e a variagdo
temporal da flutuagdo através da equagdo de continuidade (1.33), tal que

. ) Jlnd a
V. 0U= —ag = —ad g o —aé fla) H (1.55)

onde, na tdltima passagem, definimos a taxa de crescimento f(a) = d1nd/dlna = H~ 16, /5.

A taxa de crescimento tem um papel fundamental na distincdo de modelos com diferentes
teorias de gravitacdo. Em 2005, Linder [S1] propds uma parametriza¢do independente para
testar desvios da fun¢do crescimento considerando a gravidade de Einstein através do chamado
indice de crescimento v, definido por

gla) = g = exp/ c%a Q7 (a) —1]. (1.56)

Considerando G = dlng(a)/dlna = f(a) — 1 e substituindo na equagdo diferencial do
constraste de densidade (1.40) numa era dominada pela matéria, temos que

dinG 1dln H? 1dlnH? 3
443 T+3+ — “Q(a) = L
dlna ( 2 dlna )G+G +3+2 dlna 5 m(a) =0, (1.57)
que tem como solugio
G(a) = [Qm(a)]” = 1. (1.58)

Note que nesse caso estamos considerando uma taxa de crescimento G(a) definida atrdves
do constraste de densidade normalizado §/a. Isso implica que G = 0 numa era composta
puramente por matéria (€2,,, = 1), uma vez que 0, X a.

Os valores de v serdo diferentes para diferentes teorias de gravitacdo. Como exemplo,

3(w—1)

temos que v = Gw=5)

para modelos de energia escura que tem como teoria de gravitagao
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a relatividade geral (y ~ 0.55 para ACDM) e v = 0.68 para modelos de brana de Dvali-
Gabadadze-Porrati (DGP) [52]. Qualquer desvio significativo de yr¢ nos diz que a relatividade
geral ndo corresponde a descri¢ao mais adequada para interacdo gravitacional. Assim, uma vez
obtida a taxa de crescimento f(a), podemos avaliar a teoria de gravitagdo que mais se ajusta
aos observaveis através da relagdo f(a) = [Q,,(a)]” [53].

1.2.4 Funcao de Transferéncia

A amplitude das flutuagcdes quando reentram no horizonte é conhecida como “amplitude
primordial ”. Os processos fisicos dentro do horizonte como, por exemplo, a interagao matéria-
radiacdo, podem provocar pequenos desvios na evolucdo das perturbacdes primordiais. A
fun¢do de transferéncia T'(k) contabiliza os desvios na evolugio das perturbagdes primordiais
dependendo da escala em que as perturbacdes atravessam o horizonte.

Como as perturbacdes na matéria escura na era da radiacdo ndo podem evoluir dentro
da escala do horizonte por causa do efeito Mészdros, os modos k£ em escalas menores siao
suprimidos comparados aos modos em escalas maiores. Assim, 0s modos que entram no
horizonte na era dominada pela radiacdo sdo congelados imediatamente ao atravessarem e sO
voltam a evoluir na era dominada pela matéria com d, x a.

Para uma descri¢do completa da fun¢do de transferéncia, é necessdrio levar em conta todas
as contribui¢cdes de energia e suas interacdes. Para tal, € necessdrio descrever a evolugdo das
perturbacdes levando em conta a equacdo de Boltzmann relativistica. A fun¢do de transferéncia
dos bérions sdo afetadas por padrdes de oscilagdes acustica devido ao acoplamento féton-
barions, como veremos em detalhes na préoxima secao .

O potencial gravitacional pode ser escrito em termos do potencial primordial, relacionando
as amplitudes primordiais, da seguinte maneira [54]

®(k,a) = [Potencial Primordial] (k) x [Fungdo de Transferéncia] (k) x [Modo de Crescimento](a).

Um aspecto importante a ser enfatizado € que enquanto a fungdo de transferéncia descreve
a evolucdo das perturbagdes ao atravessarem o horizonte, 0 modo de crescimento descreve
o crescimento das flutuacdes em termos somente do fator de escala e independente do
comprimento de onda.

1.3 Teoria Linear da Formacao de Estruturas -
Abordagem Relativistica

Até o momento desenvolvemos a teoria de evolugéo linear (|0| < 1) da formacéo de
estrutura segundo a abordagem Newtoniana. A partir de agora vamos introduzir a perturbacao
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linear no nivel relativistico como complemento e generalizacdo de alguns resultados no regime
newtoniano. Para tal, as perturbacdes no referencial da relatividade geral terdo uma abordagem
bastante distinta da abordagem Newtoniana que consideramos até aqui. Neste caso, a métrica
g, serd tratada no nivel perturbativo, onde adicionamos pequenas perturbagdes f,,. Ao
considerar desvios de um universo homogéneo e isotrépico, devemos estabelecer uma escolha
do sistema de coordenada e a liberdade dessa escolha descreve as perturbacdes. Se assumirmos
pequenos desvios da métrica de fundo, devemos escolher um sistema de coordenada tal que a
métrica perturbada seja proxima a métrica de fundo. As coordenadas da métrica de fundo foram
definidas através de propriedades de simetria. Por outro lado, ndo existe nenhum sistema de
coordenada preferencial para descrever as perturbacdes. A escolha do sistema de coordenadas
das perturbagdes € chamada escolha de calibre. Existe uma dificuldade na distin¢c@o entre as
perturbacdes fisicas daquelas que surgem devido a escolha do calibre. Podemos resolver este
problema de maneiras diferentes: fixar o calibre de maneira que o sistema de coordenada
seja completamente descrito [S5, 56, 57] ou introduzir perturbacdes invariantes de calibre
[58 159, 160]. Nenhuma das solugdes apresenta vantagem em relacdo a outra, sé6 devemos estar
atentos a correta interpretacao que cada uma das abordagens conduz.

1.3.1 Perturbacoes na métrica e no tensor energia-momento

A perturbag@o sobre a métrica FLRW g,,,,, que descreve um universo homogéneo e isotropico
de fundo, é dada por

G = Guv + s onde gy drtdr’ = —dt* + a*(t) ¥ da'da?, (1.59)

onde 7;; corresponde a métrica espacial FLRW e a h,,, & perturbagdo. A condi¢do g,,9"" = 67
impde a seguinte relacdo de primeira ordem

WY = — G G% g (1.60)

A métrica FLRW ¢ invariante sob translagdes e rotagdes espaciais (n,7) — (n,T)
considerando um tempo conforme 7 fixo. Vamos representar as varidveis no novo sistema de
coordenadas utilizando o “~”, onde o comportamento da transformacdo geral é dada por

~ oxt Oxd
Jas(n) = 959 95 Gij(n)- (1.61)

Nesse caso as transformagdes se reduzem a transformagdes de coordenada puramente espaciais
(n, ) — (n,7)

hoo(n, ) = Goo(&) — Goo = hoo(n, ),
ox’ ~
BED o(n, T) (1.62)

ox' Ox? ~

—

ﬁab(n7f> = gab(t%) — Gab = @@ hij(nwr):

iLaO(na'%) = §a0(§)—§ao
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onde utilizamos g;o = 0 e o fato de que g;; = a*(n)d;; tal que dz'/Ox* é uma matrix diagonal.

As propriedades de simetrias do fundo homogéneo e isotrépico num dado momento, definem
o tipo de perturbacdo que estamos tratando. Uma vez que as transformacdes nas coordenadas
espaciais s afetam as componentes ¢ = 1, 2, 3, vamos ter trés tipos de perturbacdes que podem
ser classificadas como: escalar, vetorial e tensorial. O modo hgg se transforma como escalar, o
hio = ho; se transforma como vetor e h;; como tensor.

A perturbacio na métrica FLRW corresponde a [47]

—2A B;
b = a*(n) : (1.63)

As quantidade A(n, %), B;(n, %), Hy(n,T), H;;(n, ¥) descrevem a perturbagdo, onde H;;g" =
0. Podemos explorar as simetrias de cada quantidade sob transformagdes espaciais de rotagcdo e
translagdo. Nesse caso, as quantidades A e Hy, se comportam como escalares, B; como vetor e
H;; como tensor.

Podemos ainda decompor o modo vetorial B; em uma componente longitudinal e transversal

Bi=B!+ B onde V-Bf=vVxBl =0 (1.64)

Quando formos derivar as equagdes de Einstein nas componentes 0¢, veremos as contribui¢do
dos termos transversal e longitudinal. Se tomarmos o rotacional das equacgdes de campo,
somente o termo transversal permanece. No caso da divergéncia, somente o termo
longitudinal ird contribuir. Entdo podemos dizer que as duas componentes estdo completamente
desacopladas e evoluem independentemente. Consequentemente, cada uma das componentes
podem ser tratadas separadamente. Se a perturbacdo for uma quantidade escalar, somente o
termo longitudinal pode estar acoplado as perturbacdes na densidade.

O tensor pode ser escrito em termos de trés componentes de trago nulo, isto €,

— gl L T
onde H. Z”] H é (modos vetoriais logitudinal e transversal) e H. ;‘g sdo dados por

tal que ;5 € o tensor de Levi-Civita que € igual a +1 quando a permutagdo dos indices € par,
igual a -1 quando a permutagdo € impar e igual a 0 quando os indices se repetem. Entdo o
rotacional de 0; H, Z”] e a divergéncia de @Hﬁ e de HZ# sdo nulos. Como &HZH] tem rotacional

nulo, podemos escrever o modo Z”J em termos de uma fungdo escalar D

Il _ 1 _
H, = (@-aj — gaijVQ) D = Ay;D. (1.67)
i~ . J_ T ~ . . ~ ~
Nao podemos derivar [;; e H;; de uma fungdo escalar. O primeiro corresponde a perturbagoes

rotacionais na velocidade, enquanto o segundo da origem as ondas gravitacionais acopladas a
matéria somente no caso de perturbagdes anisotropicas.
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As perturbacdes escalares sdo de extrema importincia por estarem associadas as
inomogeneidades na densidade de energia que provocam as instabilidades gravitacionais
responsaveis pela formacdo de estruturas. Por outro lado, as perturbacdes vetoriais estao
associadas aos movimentos rotacionais do fluido que decaem com a, enquanto as perturbacdes
tensoriais estdo relacionadas aos graus de liberdade do proprio campo gravitacional,
denominados ondas gravitacionais [59, 61]. Na aproximacao linear, as ondas gravitacionais
niao induzem perturbacdes no fluido perfeito [62]. Todos os modos de perturbacdo estdo
desacoplados, permitindo o estudo de cada tipo de perturbacdo separadamente.

Como estamos interessados somente nas perturbacdes escalares, vamos contabilizar somente
as partes de B; e H;; associadas aos modos escalares. Nesse caso, vamos introduzir novas
fungdes escalares £ e D que produzem o vetor £; e o tensor A;; D, tal que

—(1+24) E;
. (1.68)
E;  2H.6;+ AyD

Guv = CL2 (77)

O tensor energia-momento € perturbado sobre as varidveis p, p € u, em relagdo aos valores
do fluido perfeito no referencial das equacdes de Friedmann

T = (p+ p)uyuy + pgu + I, (1.69)

onde p(n, ) = p(n) + dp(n, &) é a densidade perturbada, p(n, ) = p(n) + dp(n, ¥) é a pressdo
perturbada, u,(n,Z) = u,(n) + du,(n, %) é a 4-velocidade e 11, € a tensdo anisotrépica do
fluido que contabiliza os desvios do fluido ideal tais como dissipagao.

Podemos entdo associar a métrica perturbada ao tensor energia-momento perturbado através
das equacdes de Einstein. Esse procedimento € bastante complexo do ponto de vista analitico,
de tal forma que vamos resumir alguns dos principais resultados.

1.3.2 Sistema de Coordenadas - Transformacoes de Calibre

Para interpretar os resultados da evolugdo das perturbagdes de maneira adequada, precisamos
identificar e eliminar as perturbacdes que ndo sdo fisicas inclusas no modo de calibre. A
liberdade da escolha do calibre é equivalente a fixar o sistema de coordenadas ou uma classe
de sistemas. Como essa escolha tem impacto maior na perturbagdo escalar, vamos considerar
somente os calibres escalares. Agora vamos assumir algumas escolhas particulares do calibre,
calcular a métrica e as perturbacdes na densidade. Embora existam intimeros calibre explorados
na literatura, vamos apresentar apenas uma escolha chamada calibre Newtoniano.

O calibre conhecido como calibre Newtoniano trata de perturbag¢des dentro do horizonte e
apresentam resultados simples de serem interperetados pela fisica Newtoniana. E importante
ressaltar que a transformacao de calibre nao vincula dois observadores no mesmo espago-tempo,
mas sim, dois espagos-tempo diferentes, um de fundo e outro perturbado, visto pelo mesmo
observador.

Definimos o sistema de coordenadas do universo nao perturbado de forma que as particulas
de matéria se encontram em coordenadas comdveis. Podemos introduzir as perturbacdes
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assumindo que particulas estdo no referencial perturbado enquanto os observadores se
encontram no referencial ndo perturbado. Essa escolha é chamada de calibre Newtoniano ou
longitudinal devido a f4cil redu¢do ao caso Newtoniano. Neste caso, os observadores detectam
o campo de velocidade das particulas caindo nos aglomerados de matéria e, consequentemente,
podem medir o potencial gravitacional. Nesse calibre, vamos renomear as quantidades da forma
A=Ve—-H;=de F =D =0, onde a métrica toma a forma

ds® = a*(n)[—(1 + 2¥)dn* + (1 + 20)5;;dx"d2”]. (1.70)

1.3.3 Equacoes de Campo Perturbadas

Para obter as equacdes de campo linearizadas, vamos introduzir pequenas perturbagdes 0G,,,
no tensor de Einstein

G = G+ G, (1.71)

onde G‘W € o tensor de Einstein ndo perturbado. Segundo o teorema da decomposi¢do, as
perturbacdes podem evoluir independentemente até primeira ordem devido a simetria rotacional
do universo FLRW[] Entdo as perturbacdes satisfazem a equacdo de campo

6G,, = 87G 6T, (1.72)

Escolhendo a métrica no calibre Newtoniano, podemos encontrar as equagdes de campo
perturbadas. Para obter as equagdes de campo de um unico fluido, vamos considerar que a
perturbacdo no fluido perfeito também permanece como fluido perfeito, tal que 5T; = 0 para
(¢ # j). O tensor anisotrépico é importante somente quando estamos considerando fluidos
cuja densidade de energia interna é uma fracdo considerdvel da energia total. Durante a era
dominada pela matéria, em que fluidos ideais dominam a energia total, podemos desprezar o
tensor anisotropico. Assim, o tensor energia-momento linearizado torna-se

OTH = (0p + dp)u'u, + (p + p)(duu, + u"du,) + op 0F. (1.73)

A perturbagdo na 4-velocidade u = dz* /ds, desprezando os termos de alta ordem, é dada por

u' = [a (1= W), a ], w,=guu’ =[—al+V),av], wu"=-1, (1.74)

onde v' = dx'/dn = a dz'/dt é a velocidade peculiar.

Definimos os termos de densidade e velocidade da seguinte maneira

55%, e 0=V (1.75)

* Para maiores detalhes sobre o teorema da decomposicdo veja [59,163].
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A partir das componentes do tensor energia-momento perturbado

5Ty = —6p, 6o =0T =(1+w)pv', 6T =815 =0Ty =c2op  (1.76)

e dos tensores de Einstein linearizados, podemos calcular as equacdes de campo

SH(HY — &) + V20 = —4rwGa® ép, (1.77)
V(@ —HY) = 4nGa*> (1+w)po, (1.78)
"+ 2HP — HY' — (H* +2H )V = —4nGa® ¢ dp, (1.79)

onde a linha representa a derivada com respeito ao tempo conforme n e H = aH. As trés
equagdes acima sdo calculadas das componentes (00), (01) e (i1). Note ainda que a propriedade
0T} = 0 implicaem ¥ = —.

Assumindo que o tensor energia-momento satisfaz a equag@o de continuidade V, 7 = O e
utilizando a equacdo de conservacdo do fluido ndo perturbado p’+3H(p+p) = 0, encontramos

& +3H(c2 —w)§ = —(1 +w) (0 + 39, (1.80)

conhecida como equacdo de continuidade perturbada.

Tomando a equagdo V07 = 0 para v = i e definindo a quantidade perturbada dq =
a(p + p)v, tal que v é campo de velocidade relacionado a v* através de v' = Vv, encontramos

8¢ + 3Héq = —adp — (p+ p)aV. (1.81)

Reescrevendo a equagio acima em termos de § = V,;v%, temos que

! 2
/ . W . \72 Cs
0+{H(1 3w)+1+w}9— v <1+W5+\11). (1.82)

Vamos considerar as transformac¢des de Fourier das fungdes

d = / RS Bl U = / R T W Bk (1.83)
§ = / RS Bk 0 = / R g, A3k (1.84)

e combinar o conjunto de equagdes (1.77), (1.78), (1.79), (1.80) e (1.82) no espago de Fourier

para encontrar a equacao de Poisson

3H
kK ®), = 41Ga’p [% + ﬁa + w)ek} , (1.85)

onde utilizamos a relagdo ¥ = —®. A combinagdo das equagdes (1.77) , (1.78]) e (1.79) fornece
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D" + 3H(1 + )P + (2k* + 3H?*2 +2H + H*)® = 0. (1.86)

Sendo o raio comével de Hubble dado por Dy = 1/#, no regime em que H/k < 1, i.e.,
quando o comprimento de onda sao menores do que o raio de Hubble, a equacdo de Poisson no
calibre Newtoniano, para os modos de Fourier k, retorna a dindmica Newtoniana, ou seja,

k*®,, = 4nGa’p 6y, (1.87)

1.3.4 Acoplamento Féton-Barion

Até o momento, ndo consideramos interagdes entre as componentes do universo, exceto pela
gravidade. Nesse caso, podemos descrever a dinamica das perturbagcdes somente considerando
o comprimento de onda, a densidade e o campo de velocidade. Entretanto, esses resultados sdao
validos somente sob certas condi¢des e durante determinadas eras. Para obter uma fun¢do de
transferéncia completa para matéria escura é necessario incluir todas as componentes, 0 que
dificulta consideravelmente a soluc¢do das equagdes .

O tensor energia-momento para uma particula de massa m é dada por [64]]

v P
T (z) :/ o [ (2, p)\/—g(z)dp?, (1.88)
onde g, p'p” = —m?, g = det(g,,), f(z,p) é a distribui¢do das particulas, p* = (p”,p) é o
momento da particula, p* = dz*/d), tal que A\g é o parAmetro que caracteriza o caminho da
particula. A contribui¢do do cisalhamento TJ’ € proporcional a

p'p;  datda

(p0>2— e = v'v;. (1.89)

Para descrever com precisdo a evolugdo das perturbagdes nos fétons e nos barions acoplados,
devemos utilizar a equagdo de transporte de Boltzmann que descreve propriedades como
condutividade elétrica, térmica e viscosidade, dada por [54]

_df_9f  ofdit 0fdP  Of dp’
dt Ot Oxidt 9P dt  Opt di

onde P € a magnitude espacial do momento, C[f] € o termo colisional e p* = p'/|p| € a

Clf] (1.90)

dire¢do do vetor unitdrio tal que d;;p‘p? = 1. No caso da interagdo fGton-barions, o termo
C[f] contabiliza o espalhamento Compton entre os fétons e elétrons livres. Mantendo o calibre
Newtoniano, a magnitude espacial € dada por

P? = gup'p’ = a*(1 +2®) (0, 'p?)p* = a*(1 + 2®)p°. (1.91)

A equagdo (1.91) fornece |[p| = a='(1 — ®)P até a primeira ordem e, consequentemente,
p'=a" (1 —®)P p*. Como os fétons satisfazem a relagdo g"“p"p” = 0, temos que
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—(1+20)P°)? +P2=0 = p’=P(1-V), (1.92)
até a primeira ordem.

Para obter a equagdo de Boltzmann (1.90) para as particulas, precisamos calcular

det  pt (1—-®+0) .,

£ X =7/ 1.93
ST . p (1.93)
© dP ob  plov
pl
. p(E+E 4 1.94
dt ( +8t+a8$l)’ (1.54)

onde utilizamos dp°/d\ = =T, p"p".

Os fotons com temperatura 7" num meio nao-perturbado deve obedecer a funcdo de
distribui¢do Bose—EinsteiIﬂ

1
ftp) = pm—7 (1.95)
1

A temperatura de fundo evolui proporcionalmente com o inverso do fator de escala 7' oc a™" e
a perturbacgdo sera definida através da quantidade

oT
T
Considerando a perturbacdo na temperatura dada por ©, a fun¢do de distribui¢do toma a forma

Ot,Z,p") = (1.96)

P -1
t,P,T,p) = — | —1 . 1.97
10.0.2:0) = {os0 | o | -
Se © < 1 podemos expandir a distribuicdo de fundo
_ s o 0f _ - L0f
f=f+Ton=f-P3% (1.98)

até primeira ordem.

O termo colisional do processo de espalhamento Compton € descrito por

a f A A —
Clf] = —Pa—]];neaT[@o —O(p) +p- v, (1.99)
tal que n. é a densidade de elétrons, o7 € a se¢do de choque do espalhamento Thomson, v, é a

velocidade dos elétrons e ©( € o termo de monopolo dado pela expansdo em multipolos

1 Udu
o= = [ GPe. (1.100

onde p = ki - p e P; o polindmio de Legendre.

¥ Estamos desprezando o potencial quimico.
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Expandindo © no espago de Fourier , tal que O(7) = [ iR 7O, d%k, temos que a equagdo de
Boltzmann se transforma em

O +ikpu® + @ + ikpl = —7. [0y — O(p) + pv.), (1.101)

onde a linha representa a derivada com respeito ao tempo conforme 7 , 7., € a profundidade
ética definida como 7,, = fnm neoran e utilizamos o fato de que o fluido € irrotacional, tal que
vl = v, k'/k. Note que definimos 79 como o tempo conforme atual. Os fétons desacoplam dos
bérions no limite de 7,, — 0 e estdo fortemente acoplados quando 7., — oco. A profundidade
6tica € pequena quando a densidade de elétrons € pequena.

Podemos derivar a velocidade v, e a densidade numerica n. dos elétrons utilizando a equacao
de Boltzmann para os elétrons f, de forma que o primeiro e o segundo momento da distribui¢ao
sdo dados por

d®p , 1 d*p Pp?

.= » — .. 1.102
" / (27r)3f Ve n.) (2n)3 E J ( )
O forte acoplamento entre elétrons-fétons (espalhamento Compton) e entre elétrons-prétons
(espalhamento de Coulomb), mostra que a flutuagdo na densidade de elétrons dp./p. € igual a
flutuagdo na densidade de prétons dp,/p, que, por sua vez, ¢ igual flutuacdo na densidade da

matéria bariénica dp;,/p,. O mesmo raciocinio leva v, = v, = .

A distribuicao de Boltzmann para os elétrons deve levar em conta o espalhamento Compton e
o espalhamento de Coulomb, de maneira que df./dt = (C[f])ey + (C[f])ep- Se multiplicarmos
a equagdo de Boltzmann pelo elemento de volume d®p/(27)? e integrarmos, vamos ter que

/ (;%3% _ / %(O[ﬂ)w n / %(Om)ep

on, | 1olnvy) g [H " a—‘b] ne = ((C1Ne) + (CUMMNe). (1103)

ot a Oxt ot

A conservagdo do momento implica ainda que ((C[f]).p) = 0. Utilizando a equagdo para
a matéria nao-relativistica (w = 0 e ¢; = 0) , unindo a equacgdo de Boltzman para os prétons
df,/dt = ((C[f])ep) € multiplicando pela massa do préton (uma vez que a massa do préton
¢ muito maior do que a do elétron), encontramos o conjunto de equacdes para o acoplamento
féton-barion

O = —& —ikp(V+0) — 7,0 — O(p) + ) (1.104)
5, = —iku, — 30/ (1.105)
v, = —Huy — ik + %(32'@1 + ) (1.106)

S

onde R; = (3pp)/(4p-).
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Vamos multiplicar as equagdes (1.104) e (1.106) por P, e P; e integrar sobre y = [—1, 1]
para obter a relagio

O, + kO, = —@ (1.107)

o~ Flog+w) = - (@l—fvb). (1.108)

/ —_——

b3 3

Podemos reescrever a equagéo (1.106) na forma v, ~ —3i©; — 3i(R,/7') (0] + HO, — k¥/3)
(onde v, >~ —3i©; em primeira ordem), substituir na equagdo (I.104) e utilizar a relagao (1.107)
para encontrar

Ry - o 4 = R,
— ——\If—
1—|—R8H60+k Cs@o 3 1—|—RS

oy + HY — &, (1.109)

onde
dp~ B 1
6py +6pp  3(1+R,)

¢ velocidade do som efetiva no acoplamento f6ton-bdrion. Na tdltima passagem assumimos que
dpy = dpy/3 e, como p, x a”? x T3 e p, oc a™® o< T*, temos que dp,/p, = (4/3)0pb/ po-

2
s

C

(1.110)

A equagio (I.109) nos diz como a flutuagéo temperatura do campo de radiac¢@o varia devido
a flutuacdo no campo gravitacional, onde os potenciais ¢ e ¥ podem ser determinados através
da equacgao combinando todos os campos de matéria (barions e matéria escura) e radiacao
(fétons e neutrinos)

E2® + 3H(P'HP) = 4nGa®(p. + 4p,Or). (1.111)

Na equagdo acima p. , 9., p, , N; sdo a densidade, a perturbagio na matéria escura, a densidade
e a perturbacdo em multipolos dos neutrinos, respectivamente. A flutuagdo nas componentes
materiais é dada por p,,0,, = pp0p + pc0. € na radiagdo por p,0,.; = p,0; + p, N;. Da equagio

(I78) ¢ (TITI). temos que

3
® = 41Ga® | prbm + 4pOro + %(ipmvm +4p,0,1) |, (1.112)

onde v, € a velocidade da componente material e utilizamos o fato de que a velocidade da
radiacdo € dada pela relacdo v, = —310, ;.

Podemos entdo descrever a evolugdo das perturbacdes em trés estdgios distintos: um modo
com comprimento de onda longo, outro com comprimento de onda intermedidrio e, por dltimo,
um modo com comprimento de onda curto. O primeiro corresponde aos modos que estao fora
do horizonte, onde o potencial é constante. Quando o comprimento de onda entra no horizonte,
podemos ter duas formas diferentes para o crescimento das flutuagdes. A maneira como a
flutuacdo vai evoluir dentro do horizonte vai depender da escala em que o comprimento de onda
reentra no horizonte em um universo que estd transitando entre a era dominada pela radiacdo
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(a < aeq) até a era dominada pela matéria (a >> a.q). Entdo a ordem entre a.q € a entrada do
comprimento de onda no horizonte vai alterar consideravelmente o potencial gravitacional. Em
grandes escalas tempo, todos os modos vao evoluir identicamente.

No limite de escalas onde H/k > 1, a relagdo (1.107)) em conjunto com a equagio (1.80)
para matéria escura e a equagao (1.111)), fornece a solugao

9y% +2y% — 8y — 16 + 16/y + 1
10y3 ’

onde estamos assumindo que y = a/a.q € a condi¢do de J,, = 30, conhecida como condi¢do

O(y) = (0) (1.113)

adiabdtica. Quando y — oo (era da matéria) o potencial gravitacional sofre uma perda de 10%
durante a transi¢@o entre matéria e radiagao , tal que & — (9/10)P(0).

Agora vamos considerar o caso em que os modos atravessam o horizonte na era da radiagdo.
Entdo podemos desprezar o termo material € assumir que H? = 87Gp,/3 nas equagdes
(T.TTT)) e (T.112). A solugdo para o potencial na era da radiacdo, assumindo que o potencial
¢ inicialmente constante, ¢ dada por

sen(kn//'3) — (kn/+/3)cos(kn/v/3)
(kn/v/3)? ’
onde @, € o valor primordial de ® quando = 0. Quando os modos estdo fora do horizonte
(k/H < 1oukn < 1) temos que ®(k,n) ~ [1 — (kn)?/10], ou seja, o potencial €
aproximadamente constante. Os modos que entram no horizonte antes da igualdade matéria-

®(k,n) = 3, (1.114)

radiacdo comecam a decair logo apds atravessarem o raio de Hubble. Depois do decaimento
inicial, o potencial comega a oscilar. A equagdo na era radia¢iio produz ® ~ ©g/n?,
i.e., qualquer oscilagio em O, produz uma oscila¢do no potencial que decai com 72. De fato, no
limite de kn > 1, as oscilagdes sdo acompanhadas de um decaimento que podemos observar

na figura (1.2)

0)

1077 10-6 107° 1074 1073
a

Figura 1.2: Evolu¢do do campo ¢ para diferentes comprimentos de onda .

A funcio de transferéncia que descreve os modos £ desde a era da radiagdo até ar pode ser
escrita na forma
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T(k) = Ki?ﬁ%)’

onde ar € definido como fator de escala limite a partir do qual a evolucdo do potencial se torna

(1.115)

independente de k. Um valor tipico para a; gira em torno de ~ 0,03. O potencial em grande
escala corresponde a 90% do potencial primordial, tal que .5 = (9/10)®,,.

1.4 Resumo

Neste capitulo, apresentamos a teoria de perturbacdes lineares na densidade média do
universo que sdo as sementes da formacgao de estruturas. Seguimos duas abordagens: uma
Newtoniana e outra relativistica. Algumas interpretacdes fisicas sdo mais simples de serem
visualizadas considerando a abordagem Newtoniana. No entanto, quando consideramos
a interacdo entre duas componentes, devemos levar em conta a equagdo de Boltzmann
relativistica. Ao considerar a equagdo de Boltzmann, vimos que a interagdo entre matéria
e radiacdo modifica o comportamento do potencial gravitacional. Assim, a evolucdo das
perturbacdes depende de quando elas reentram o horizonte, se antes ou depois da equivaléncia
entre matéria e radiacao.

A teoria de perturbacdo linear € de fundamental importancia para o entendimento das
caracteristicas observadas no mapeamento das galdxias que mostraremos nos proximos
capitulos, entre as quais, exploraremos principalmente as oscilagdes acusticas baridnicas
apresentados na dltima se¢ao.

43



Capitulo 2

Métodos Estatisticos e Aspectos
Observacionais da Formacao de
Estruturas

No primeiro capitulo apresentamos a teoria de formagao de estruturas linear. Agora,
precisamos saber como relacionar essas teorias as observagdes da distribuicdo de estruturas
no universo. A origem das estruturas contém diferentes elementos (expansao de fundo, dois
tipos de matéria na forma baridnica e escura, suas interacoes, etc) que se combinam de maneira
complicada até formar os objetos que observamos hoje. Temos ainda que verificar qual tipo
de matéria escura devemos considerar, se é quente, fria ou uma mistura dos dois tipos. Essas
informacdes sdo necessdrias para construir a funcdo de transferéncia que nos diz a forma do
espectro de flutuagdes no regime linear, onde também precisamos assumir se as flutuagdes
primordiais foram geradas ou nao durante a inflacdo.

Assumindo o modelo hierdrquico da matéria escura fria, grandes objetos astrondmicos
evoluem desde pequenas estruturas até estruturas maiores em diferentes escalas de tempo.
As maiores estruturas sdo objetos formados recentemente que continuam evoluindo. Para
compreender a evolugdo das estruturas, precisamos estudd-las em diferentes escalas de
distancias e comprimentos de onda. Neste capitulo, vamos apresentar as ferramentas estatisticas
que nos ajudam a quantificar as flutuacdes e a entender as propriedades da distribuicdao de
estruturas em grande escala: a funcdo de correlacdo e o espectro de poténcia. Apesar do espectro
de poténcia estar relacionado a fun¢do de correlacdo, ambos métodos estatisticos ressaltam as
caracteristicas na distribuicdo de galdxias de formas diferentes. A funcdo de correlagdo nos
ajuda a medir o grau de aglomeracdo de uma distribui¢do de galédxias, enquanto o espectro de
poténcia nos fornece a amplitude das flutuacdes e a escala de massa.

Muitas técnicas foram desenvolvidas para testar teorias de perturbacdo através das
observacdes de estruturas em grande escala como, por exemplo, estimadores da fun¢do de
correlagdo de dois pontos (ou de ordem superior) utilizando catdlogos reais de galdxias e
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catdlogos aleatdrios. No entanto, esses catdlogos estdo sujeitos a vdrias incertezas estatisticas
e sistemdticas como retricdes técnicas, problemas nas estimativas da posi¢do dos objetos
astrondmicos e volume limitado da amostra. Assim, devemos saber como tratar 0os erros €
de que forma essas incertezas afetam as estimativas dos parametros.

2.1 Métodos Estatisticos

Podemos modelar o campo de densidade o de duas maneiras: assumindo uma grande amostra
do universo cujos campos de densidade t€ém a mesma propriedade estatistica ou uma amostra em
que as fungdes §(7) individuais tém propriedades estatisticas especificas. A primeira amostra
€ conhecida como “campo aleatério” e a segunda de “realizacdo do campo aleatério”. As
propriedades do campo de densidade podem ser completamente descritas em termos da média
da distribuicdo, uma constante em termos da coordenada espacial, da covariancia (funcido de
correlagdo de dois pontos) e também dos momentos de ordens superiores (funcdo de correlagao
de n-pontos). Todas as func¢des de correlacdo de ordem maior do que 3 devem ser iguais a
zero no caso de campos aleatorios Gaussianos. Se as flutuagdes geradas no universo primordial
surgem de processos aleatdrios independentes como as flutuacdes quanticas durante a inflacao,
o teorema do limite central nos diz que as flutuacdes irdo formar um campo Gaussiano
multivariado [65]. Enquanto as flutuacdes lineares em grande escala permanecem Gausssianas,
as flutuagdes que crescem em escalas ndo-linear devem se manter sempre positivas e nao podem
ser mais descrita em termos de uma distribuicdo Gaussiana. Sendo assim, em escalas ndo-
lineares, ndo podemos descrever as propriedades do campo de densidade somente em termos
dos dois primeiros momentos da distribuicdo, devemos entdo considerar correlacdo de ordens
maiores do que 3.

Nesta secdo, vamos apresentar as ferramentas estatisticas necessdrias para compreensao da
natureza, amplitude e distribuic@o das flutuagdes.

2.1.1 Funcao de Correlacao de 2 Pontos

Em geral, galdxias ndo estdo aleatoriamente distribuidas. Elas se encontram em grupos,
aglomerados ou superaglorados. Isso significa que existe uma probabilidade maior de encontrar
galdxias na vizinhancga de outra galdxia do que em outro local arbitrario. Essa aglomeragdo pode
ser inferida através da chamada fun¢ao de correlagio.

Se existem N pontos num dado volume V, a densidade média de pontos é dada por
p = N/V. Considerando dV' como um elemento de volume dentro do volume V/, entdo
dP = pdV é probabilidade de encontrar um ponto no elemento de volume dV'. A probabilidade
de encontrar um ponto no volume dV; localizado em 7; e, a0 mesmo tempo, encontrar outro
ponto no elemento de volume dV5 localizado em 7, vai depender de como os pontos estdo
distribuidos na amostra. Se os pontos estdo aleatoriamente distribuidos (ndo existe nenhum
lugar preferencial em relagdo ao outro) a probabilidade dP;> conjunta é dada pelo produto
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das probabilidades individuais dP» = (p dVy) (p dV:). No caso de uma aglomeragdo ou
segregacdo dos pontos, devemos introduzir a quantidade &(77, Z5), tal que

dPyy = p*[1 + &(Z1, T)] dVy dVa. 2.1

Se os pontos estdo descorrelacionados, (7, Z2) = 0. Entdo a fun¢do de correlagdo &(7', Z2)
descreve o excesso de probabilidade de achar pontos separados a distdncia 7 = Ty — 7
comparado a distribui¢éo aleatdria. Se (%1, ) > 0, vamos ter uma aglomeragio de pontos e
se £(¥1, T) < 0 os pontos vao estar mais espagados.

Sejam os pontos definidos pelo perfil do excesso de densidade dp(Z) = p (Z) em
determinadas regides, temos que

(p(Z1)p(F2)) = p*([1 + 6(Z1)][1 + 8(F)]) = p*[1 +£(r)], (2.2)

onde &(71,75) = (6(Z1)0(Z2)) e ((F)) = 0. O simbolo ( ) representa a média sobre uma
distribui¢do que tem todas as propriedades estatisticas iguais. Existem duas maneiras de realizar
a média fixando a distancia 7 entre os elementos de volume. A média pode ser obtida através
de diferentes realizagdes para a distribuicao de pontos, ou seja, podemos calcular a média do
valor p(Z)p(Z2) de cada distribuicao considerando diferentes amostras. Outra forma seria, uma
vez que fixamos a distancia entre dois elementos de volume, calcular p(#'1)p(%2) para cada par
dentro da mesma amostra e tomar a média.

Existe uma propriedade matematica, conhecida como ergodicidadd’], em que a média sobre
o volume e a média das amostras convergem para um mesmo valor quando o volume vai a
infinito, ou seja, £ — 0 quando r — oo [66]. Um campo geral € ergddico se o comprimento de
escala sobre o qual a média € calculada € grande o suficiente de forma que a correlagdo espacial
¢ desprezivel [67]. Como estamos considerando um universo homogéneo em grandes escalas,
poderiamos calcular a funcio de correlacdo e todas as outras propriedades estatisticas a partir
de uma Unica amostra.

Temos também uma outra hipétese onde podemos assumir que diferentes partes do universo
separado por grandes distancias podem ser realizacdes independentes do processo estocdstico
subjacente [68]. Apesar da ergocidade ser um enunciado matematico, Watts & Coles [69]
argumentaram que a hipdtese de diferentes realizagdes pode descrever melhor a estrutura
em grande escala, uma vez que estamos lidando com um amostra finita ¢ ndo temos como
fazer a média sobre um tamanho infinito. No entanto, as duas hipdteses ndo correspondem a
amostra real mapeada pelos grandes levantamentos, entdo temos que lidar com dois fendmenos
associados a limitacdo no mapeamento. Um dos fendmenos esta relacionado ao fato da amostra
ser obtida segundo alguns critérios de selecdo, onde s6 podemos mapear estruturas a partir
de um fluxo limite. O outro fendmeno depende se o tamanho da amostra atinge escalas de
comprimento suficiente para descrever a amplitude e a fase dos modos das perturbagcdes na
densidade. Esse ultimo fendmeno € conhecido como varidncia césmica.

Um campo aleatério € dito estatisticamente homogéneo se a probabilidade conjunta
das funcgdes de distribuicdo p(dq,d9,---) e seus momentos se mantém sob translacdes de

* Historicamente esse termo se refere a médias temporais € ndo espaciais.
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coordenadas. Como estamos considerando uma amostra estatisticamente homogénea (as
propriedades estatisticas sao as mesmas em todo lugar), £ ird depender somente da diferenca
entre as posi¢des 7 = Ty — &1 e ndo de 75 e 7} separadamente, tal que

€7 = (0@ +7) = 5 / S(Z)6(F + V. 2.3)

Da mesma forma, um campo € dito estatisticamente isotropico se a probabilidade conjunta
p(d1, 02, - - - ) € invariante sob rota¢des espaciais. O fato de ndo existir uma dire¢éo preferencial
a0 assumirmos uma amostra estatisticamente isotrépica, leva ¢ depender somente do médulo
do vetor separagdo r = |r], tal que & = £(r).

Na defini¢do de £(r), o uso da densidade média p da amostra como referéncia para valores
das flutuacdes na densidade é uma suposicdo de que a distribuicao de densidade ¢ homogénea
em grande escala. Se o universo é homogéneo em grande escala, no limite em que » — oo, a
média (p(#1)p(Z2)) — p? e utilizando a equagio podemos ver que

T 1 T r
lim [ &)’ 2dr’ = P / pir' 2dr’ — / 7 2dr’ = 0. (2.4)
0 0

T—00 0

Isso significa que as contribui¢des de £ > 0 e £ < 0 s@o equivalentes para um dado r no limite
de grandes escalas. Suponhamos agora que o contetido material do universo esteja distribuido
em regides de tamanho 7, com densidades § > 0 e ¢ < 0, tal que a média de 6(z)d(x + r) seja
positiva para distancias r < r, e negativas para r > r,. Assim, £(r,,) = 0 quando r = r, define
o comprimento de coeréncia da flutuagdo do campo.

Podemos investigar a escala de ndo linearidade da funcdo de correlagdo assumindo uma
separacdo 7o onde {(rg) = 1, conhecida como comprimento de correlagdo. Apesar de
nao corresponder a definicdo usual de comprimento de correlacio da mecanica estatl’sticeﬂ a
defini¢do £(rg) = 1 separa dois regime de flutuacdes: grandes flutuagdes 0 > 1 (escala ndo
linear) e pequenas flutuagdes & < 1 (escala linear). O comprimento de correlagdo € uma
medida do grau de aglomeracdo, ou seja, difere regimes com forte aglomeracdo daqueles em
que os pontos estdo distribuidos de maneira aproximadamente homogénea. Lembrando que
esse argumento € valido somente se a distribu¢ao € homogénea para o tamanho da amostra, ou
seja, se a densidade p representa a densidade média da amostra.

Podemos reconstruir £(r) a partir da fungdo de luminosidade e estimar as propriedades
de aglomeracdo das galdxias em pequenas escalas (< 20 Mpc/h) [68, [70]. Utilizando essa
abordagem podemos ver que a correlacdo de galdxias se aproxima de uma lei de poténcia da
separacdo entre 0,1 Mpc/h < r < 10 Mpe/h

&)= (%) @5)

’
com inclina¢do aproximada de v ~ 1,8 e comprimento de correlagdo ry ~ 5 Mpc/h. O valor
da inclinag@o varia um pouco para galdxias com diferentes morfologias.

T Na mecanica estatistica, o comprimento de correlagio de uma distribui¢do nos diz quéo rapido a correlagio vai
a zero como fungdo da escala, ou seja, o comprimento de correlagio é definido pela forma funcional de £(r) e
ndo pela amplitude.
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Estimadores da funcao de correlacao de 2 pontos. A equagio define a
correlagdo em termos do contraste de densidade, tal que a funcdo de correlacdo teria que ser
calculada a partir da flutuacdo na densidade dentro de uma casca esférica r extremamente
fina. Nao podemos obter sempre esferas completas de raio r para todas as posicdes dentro do
volume da amostra e teremos que lidar com efeitos de borda. Na prética, existe uma dificuldade
de estimar a densidade por causa das condi¢des de contorno e dos critérios de selecdo. Para
obter a funcdo de correlacao devemos recorrer a contagem de pares de galdxias dada por

Ppr(r) = Z Z(br(:c,y), onde ¢,.(x,y) = b, r<d@y) <rtor . (2.6)

z€D yeR 0, caso contrario

tal que Ppr(r) é o nimero de pares separados por 7 e d(z,y) é a distdncia, dentro do limite
[r, + 0], entre os pontos x no catdlogo D e y no catdlogo R. A letra D representa o catilogo
real e a letra R representa o catdlogo aleatério. A contagem dos pares Ppp € Prg sao definidas
de maneira andloga. Precisamos do nimero de pares separados pela distancia r do catdlogo
aletorio para verificar se existe algum excesso de pares separados pela mesma distancia no
catdlogo real. A contagem normalizada é dada por DD = Ppp/[Np(Np — 1)| para pares
de galaxias no catdlogo real, RR = Prgr/[Nr(NNg — 1)] para pares de galdxias no catdlogo
aleatério e DR = Ppr/(NpNg) para pares de galdxias no catdlogo real e aleatério, onde Np é
numero de galaxias no catdlogo real e Ny é nimero de galdxias no catdlogo aleatério. Existem
inimeros estimadores para calcular a funcao de correlacdo combinando a contagem de pares no
catdlogo real no catdlogo aleatdrio, entre eles destacamos

R DD A DD
gN - ﬁ_:l? gDP—D_R_l’
- DD — DR - DD RR
e = —————, a= — — 1, 2.7
&n R &n (DR)? (2.7)
DD —-2DR+ RR

gLS = RR )
onde éN corresponde ao estimador natural ao estimador proposto por Peebles e Hauser em 1974
[71], £pp ao estimador proposto por Davis e Peebles em 1983 [72]], £g. por Hewett em 1982
[73]], £ por Hamilton em 1993 [[74] e 1.5 por Landy e Szalay em 1993 [73]].

2.1.2 Espectro de Poténcia

Vimos que a teoria de evolugdo das perturbacdes lineares pode ser descrita pela superposi¢ao
de ondas planas com respectivos vetores de onda k£ que evoluem independentemente. Essas
flutuacdes devem passar por diferentes escalas e variedades de massa até formar as estruturas.
A evolucdo do espectro de perturbacdes vai depender da natureza das flutuacdes (adiabatica
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ou isotérmica) e das particulas que compdem o universo (matéria baridnica, fétons, neutrinos,
matéria escura quente ou fria).

Para obter o espectro de poténcia das flutuagdes, primeiro vamos dividir a amostra
em diferentes volumes V. que inicialmente evoluem independentemente até que a forca
gravitacional que atua entre as células vizinhas se torne mais intensa. Cada volume pode ser
representado por um cubo de lado L muito menor do que a escala [, em que existem estruturas
significantes formadas devido a flutuagdo inicial. Para descrever a evolucdo das ondas planas,
iremos representar a distribuicdo como componentes independentes no espaco de Fourier em
termos do vetor de onda & de cada componente, ou seja,

3(&) =Y dpexp(ik - @) = drexp(—ik - 7). (2.8)
i i

As condigoes de fronteira sdo (L, y, z) = §(0,y, z) e as componentes do vetor de onda podem
ser escritas como

2w 2w 27
ke = nxfy ky, = nyfy k.= nzfa (2.9)

onde n,, n, e n, sdo numeros inteiros. Entdo os coeficientes de Fourier sdo dados por

0p = % / §(Z) exp(—ik - T) d°x, (2.10)

tal que 5;’;‘ = 0_z. No caso em que k=0,a conservacao da massa dentro do volume V, implica
que &y = 0. Mesmo que o valor médio da perturbagdo 6(Z) = § seja igual a zero por defini¢éo,
a variancia

1
2 g2\ 2y 2
o :<5>_Z<y5k\ ) = VCZ% (2.11)
P k
nao €. Se assumirmos que campo de densidade é estatisticamente homogéneo e isotropico a
dependéncia em k£ vai levar em conta somente o médulo £ e, se V. — oo, temos que

1 1 (o)
2 _ 2 2
= Ek 6 = 33 /0 P(k) kdk, (2.12)

onde a quantidade P(k) = 67 no limite V., — oo € conhecida como espectro de poténcia da
fungdo de densidade ou, simplesmente, espectro de poténcia. Como estamos considerando que
o campo ¢ estatisticamente isotrépico, a defini¢do do espectro de poténcia depende apenas do
médulo do vetor de onda k.

Sendo a fungdo de correlag@o definida por (§(Z)d(Z + 7)), podemos escrever

k

£(7) = % / Y dpoxp(—ik-) Y 55 explik’ - (7 +7)d’z = Y (|6°) exp(ik - 7). (2.13)
E %
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No limite em que V. — o0, segundo o teorema Wiener-Khinchin [48], a fun¢do de correlagdo
toma a forma

£(r) = (271)3 / P(k) ¢* @3k (2.14)

que € a transformada de Fourier do espectro de poténcia. Assim, a transformada inversa fornece

P(k) = / ¢(r) e @y (2.15)

Sendo # o angulo entre o vetor de onda e o vetor separagdo , temos que

sin kr

P(k) = 27r/§(7’)7“2dr /7r ek cost sin 9df = 47T/§(7") T r2dr. (2.16)
0

2.2 Estatistica da Amostra

Nessa secdo vamos ver o quao sdo precisas as medidas estatisticas , ou seja, dada uma
amostra finita, qual é desvio da média estatistica no caso ideal de uma amostra infinita.

2.2.1 Ruido e Critério de Selecao

Precisamos utilizar a distribuicdo de galdxias de natureza discreta para descrever as
flutuacdes continuas na densidade. O problema dessa abordagem € que a flutuacdo na densidade
numérica das galdxias o, pode apresentar pequenos desvios no mapeamento do contraste de
densidade da matéria ¢,,,. A maneira mais simples de verificar se existe algum desvio na relacdo
entre d, € 0,, € assumir que o processo de formagdo de galdxias segue a distribui¢do de Poisson
com valor esperado médio dado por 6,,. Essa escolha segue a hipdtese de que a formagado de
estruturas envolve fatores independentes, cada um com uma pequena e igual probabilidade de
OCOITET.

Os grandes levantamentos mapeam apenas uma pequena por¢ao do campo de densidade do
universo. Os mapas ndo incluem todas as galdxia na amostra, consideram somente aquelas cujo
brilho € superior a um determinado fluxo limite. Assim, a amostra que estamos analisando
corresponde a uma representagdo incompleta do campo de densidade. Por esse motivo, um
levantamento € geralmente caracterizado por sua funcio de sele¢do dos objetos, que representa
o nimero médio de galdxias esperado na posi¢do r dado um critério de selecido (fluxo limite
estabelecido).

Se assumirmos que galdxias observadas sdo sorteados aleatoriamente de uma populacio
continua hipotética seguindo distribuicao de Poisson, a funcio de selecao (ou fungdo janela)
pode ser interpretada como a probabilidade de achar uma galdxia na posi¢dao r. Em resumo, a
funcdo de selecdo € o niimero de galdxias por unidade de volume na posi¢do 7.

Vamos assumir que o campo pode ser decrito por /N pontos na posi¢io &; dentro do volume
V' e utilizar uma fung¢@o de sele¢do W (Z) que nos diz como os pontos foram selecionados. A
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funcdo de selecdo mais utilizada € aquela que apresenta um valor constante dentro da amostra
e o valor zero fora, conhecida como top-hat. Assumindo esse tipo de funcdo de selecdo , temos
que a normalizacdo é dada por

/W(:E)d\/ =1 = W@ = % (dentro da amostra). (2.17)

Assim, o contraste de densidade dentro da amostra deve ter a forma

5,(Z) = §(T)VW (Z), (2.18)

onde introduzimos o volume V' por causa da normalizac¢do da fun¢do janela. Podemos escrever
o campo de densidade como a soma de funcdes de Dirac, tal que p = >, dp (¥ — @) e

5,(T) = (@ - 1) VW (Z) = %ZwiéD(f— i) — VW (&), (2.19)

onde w; = VW (Z;) e novamente p = N/V. O contraste de densidade no espaco de Fourier
pode escrito como

4 > = = —ik-& 1 —ik-&;
o = N/ (Z wi0p(¥ — ;) — VW(33)> e dV = N ;wie — W, (2.20)

onde W, € a funcdo de selecao em termos do vetor de onda k, tal que

2o 4 (B sinkr 3(sinkR — kR cos kR)
We= [ W(@)e ™ dV = — 2dr = 2.21
- / (T)e v /0 kr (kR)? @:21)
sendo V = (4/3)mR3. Agora precisamos saber como calcular o estimador do espectro de
poténcia. Utilizando a equagdo (2.20), (6 ) = 0e Wy, = (1/V){3_ w;e*%), vamos definir a
quantidade (A2(k)) da seguinte forma

(A%(k)) = V(5557) = P(k) + P, (2.22)
onde
7 14 —ik-(Zi—7;) 2
P(k) = N2 (ww;)e T VW, (2.23)
i#]
Vv V
P, = e Z w? = N se w; =1 dentro da amostra. (2.24)

)

-

O P(k) representa o “verdadeiro” espectro de poténcia e P, corresponde ao ruido. Quando
n = N/V — oo, o termo de ruido se torna desprezivel, ou seja, quanto maior a densidade
de pontos menor serd o ruido. Como a distribucdo de galdxias ndo apresenta uma densidade
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numérica alta, devemos retirar a contribui¢do do ruido de maneira que o estimador do espectro
de poténcia torna-se

P(k) = A*(k) — Py, (2.25)

Y Of
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Figura 2.1: Essa figura ilustra a variancia cOsmica através de sucessivos zooms no sentido
horério do canto superior esquerdo. Os modos de grande escala da distribui¢ao dos
pontos tornam-se visiveis, devido a reducdo na variacao cosmica. Figura retirada de

.

2.2.2 Variancia do Espectro de Poténcia

O espectro de poténcia ndo caracteriza a distribuicdo de maneira completa por causa da
limitagdo da amostra. A andlise quantitativa para incerteza no espectro de poténcia foi proposta
por Feldman, Kaiser e Peacock em 1994 [77]. O calculo da incerteza pode ser entendido
como a compara¢gdo de uma amostra completa idealizada e um mapeamento uniforme dentro
de um determinado volume V. No caso ideal de um volume infinito, os diferentes modos estiao
descorrelacionados

(07, 05,) = P(k)dy;. (2.26)

Cada modo tem uma distribuigio exponencial no espectro de poténcia 0 =
(1/VV) >, gie”™ 7, onde g; sdo varidveis aleatérias e V' foi introduzido por conveniéncia.
Para obter a incerteza no espectro de poténcia, temos que tomar a média

—

(A2(R)A2(K)) = VH(0:05050%) = > (gigigmgn)e e ® (=), (2.27)

Os termos cujos indices ¢ = j = n = m e aqueles que sdo iguais em pares (1 = j e m = n,
t=mej=mn,i=mnej=m)sio os termos ndo despeziveis da soma, entdo
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(A (R)AP(R) = D gy + D D (g gD L 4 e FHFI ) 4 m T (28)
i Ay
Sendo g; uma varidvel Gaussiana, os momento pares podem ser escritos em termos da variancia
({g}) = 3(g?)?) enquanto os momentos impares sdo nulos. Os termos associados as oscilagdes
irdo sobreviver somente no caso em que k— K para k ~ K'. Podemos desprezar o termo que
contém &+ K’ para k ~ k', uma vez que as oscilagdes sdo dominadas pelo termo correspondente
ak — k' para k ~ k. Sendo assim, temos que a relagdo

(A2(E)A(R)) = 30D (gf )i 1re RV T = (A2(R)) (AR (R) + V3 (5707)° (2.29)

corresponde a incerteza no espectro de poténcia

op = ([P(k) — P(k)]") = (A% (R))%) — (A%(k))* = V*(507)". (2.30)
Desta forma, utilizando a equagdo (2.22)), podemos escrever a varidncia fracional da seguinte
maneira
0% (P(R)— B, 1\
P_— ﬁ =1+ =~ | ., (2.31)
P2(k) P2(k) n P(k)

onde n é a densidade numérica.

O espectro de poténcia médio € calculado para todos os nimeros de onda com médulo &
produzidos dentro de um intervalo Ak de volume V/, tal que

P(k) = L / PRk . (2.32)
Vi Jak
O ntimero de modos independentes no volume V}, obtidos por um levantamento que mapeia o
volume V; = L3, onde niimero de onda minimo é dado por ky, = 27 /L, pode ser obtido da
seguinte forma

Vi Ve Vi
N, = —_5 "% 2.33
‘ k?nin (27T)3 ( )

O valor de N pode ser entendido como a escala de linearidade, desde que os modos iniciam
0 acoplamento na escala ndo-lineares devido a interagdo gravitacional intensa. Desta forma, o
erro no espectro de poténcia médio deve diminuir por um fator 1/N

oh(k) _ (2n)° Y
PAk) Vi Vi <1 T p(E)) ' 239

O espectro de poténcia vai apresentar duas fontes de erro. Como foi mencionado
anteriormente, uma fonte refere-se a variancia césmica e a outra ao ruido. A variancia césmica
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estd associada a informagdo cosmoldgica perdida em grandes escalas devido ao niimero finito
dos modos observados. O ruido, por sua vez, estd relacionado a natureza discreta das galdxias.
Diminuir o ruido 1/n na equagio nao implica na redugdo do o,/ P(E) uma vez que a
variancia cosmica se matém [78]].

Na figura ilustramos a variancia césmica. Cada quadro apresenta um padrao dos modos
de Fourier em diferentes escalas. Ao aumentar o volume no sentido do anti-hordrio do canto
esquerdo superior, podemos observar o padrdao dos modos em grandes comprimentos de onda.
Podemos observar que perdemos algumas informagdes por causa da limitacdo da amostra.
Assim, para diminuir a varidncia césmica, devemos ampliar o volume mapeado pelos grandes
levantamentos. Entretanto, ndo € possivel obter um volume indefinido no levantamento devido
as limitacdes do universo observdvel e aos gastos necessarios para ampliar o volume da amostra.

Uma descri¢do completa pode ser obtida incluindo uma fungéo de sele¢do w(r) que deve ser
modulada de forma a minimizar a variancia [[77]

sy 20 ot ut [L4 1/ 132<E>>] o 035
Vi [fv n? w? dST]

onde n = n(r) é uma densidade média. Quando n(r) e w(r) sdo constantes, a equacao (2.35))

se reduz a (2.34).

2.3 Espectro Teérico

Espectro de poténcia primordial. Apesar de termos omitido até o momento, £(Z) e
P(E) devem evoluir com o tempo. Ambas quantidades estdo relacionadas e variam de acordo
com o quadrado do contraste de densidade . Entdo, ao introduzir a dependéncia temporal na
funcdo de correlagdo e no espectro de poténcia, devemos levar em conta o quadrado do modo
de crescimento 0. apresentado no primeiro capitulo, de forma que &(Z,t) = 07 (£)&(,ty) e
P(k,t) = 03 (t)P(k,ty). Lembrando que o vetor Z deve ser interpretado como um vetor de
separagao comovel e que essas relagdes sdo vélidas dentro da teoria de perturbagdo linear na

era dominada pela matéria.

Os modelos tedrico do espectro de poténcia devem inciar a partir de um espectro primordial.
Uma vez que obtemos o espectro de poténcia primordial P(k,tq) = Fy(k), podemos ver como
os modos evoluem no tempo. Como estamos interessados em comparar teoria € observacao,

-

devemos entender como o FPy(k) estd relacionado a origem e a natureza das perturbagdes.

Nos anos 70, um espectro para as flutuagdes iniciais foi sugerido por diferentes autores
[13L179,180] e ficou conhecido como espectro Harrison-Zel’dovich. A origem das flutuacdes era
incerta e somente nos anos 80, os modelos inflaciondrios apresentaram possiveis mecanismos
para gerar as flutuagdes e predizem um espectro proximo ao espectro Harrison-Zel’dovich. Esse
espectro Py(k) deveria evoluir com uma lei de poténcia P(k) o k™ com n = 1. O indice n
também € conhecido como indice espectral. Os dados do satélite Planck fornecem um indice
espectral n = 0,9655 £ 0, 0062 [4]].
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Se assumimos um espectro primordial dado por uma lei de poténcia P o k", a equagdo
vai produzir § = (02)1/? oc kB+/2 = 27 [=G+")/2 para uma flutuagio da densidade
dentro de uma esfera de raio L. Se a equagdo de Poisson no espaco de Fourier fornece a
amplitude do potencial através de 6® = 47Gpd/k? oc L=™)/2, entdo no caso em que n = 1
a amplitude do pontencial permanece a mesma para diferentes escalas de flutuacdes . Como o
potencial ndo depende da escala, podemos dizer que o espectro € invariante de escala.

Forma do espectro de poténcia. A maneira com que as flutuagdes crescem em diferentes
escalas € determinada pelo tipo de matéria que domina o universo, pela interagao entre a auto-
gravitadade e a pressdo de radiacao e pelos processos de amortecimento. No capitulo anterior,
vimos que a evolugdo das perturbacdes varia dependendo do momento em que as perturbacdes
reentram no horizonte. Se as perturbagdes reentram o horizonte na era dominada pela matéria,
podemos ignorar efeitos de pressao e utilizar a teoria newtoniana na dindmica das flutuacoes .
Entretanto, quando as perturbacdes reentram o horizonte na era da radiag@o, sofrem os efeitos
da pressdo de radiacdo e apresentam um pequeno desvio do espectro primordial que pode
ser expresso em termos de uma fungdo de transferéncia 7'(k, a). Desta forma, o espectro de
poténcia linear deve levar em conta a funcdo de transferéncia e a forma do espectro primordial

P(k,a) = A(a) T(k,a) Py(k), (2.36)

onde A(a) é fator de normalizacdo. Cada modelo tedrico apresenta uma forma para o espectro
de poténcia, mas a amplitude das flutuacdes depende da fisica que governa a geracdo das
flutuacdes primordiais.

A escala das flutuagdes quando atravessam o horizonte definem a maneira como elas devem
evoluir. Se as flutuacdes entram no horizonte quando a densidade de radiacdo domina a
densidade total, as flutuacdes sao congeladas. A escala do horizonte na época em que a
densidade de matéria e radiacao sdo iguais corresponde a uma escala caracteristica no espectro
de poténcia onde o espectro retorna a forma primordial Fy(k) o k.

Apés a igualdade das densidades de matéria e radiacdo, a matéria escura pode evoluir
gravitacionalmente enquanto a matéria baridnica permanece acoplada a radiacdo que produz
uma forca devido aos efeitos de pressdo contrdria a resisténcia gravitacional. Essa competi¢dao
entre atracdo gravitacional e pressdo de radiacdo gera algumas oscilacdes no espectro da
matéria baridnica. Somente quando a massa de Jeans nos barions diminui por algumas ordens
de magnitude € que a matéria baridnica inicia o processo de desacoplamento da radiacdo.
Conforme a densidade de radiacdo diminui, uma grande fracdo de hidrogénio neutro comeca
a capturar elétrons responsdveis pelo espalhamento da radiagdo. Nesse periodo, ocorre um
aumento no caminho livre dos fétons no processo de espalhamento com elétrons, fazendo com
que os foétons possam viajar a uma distancia maior e escapar das regides mais densas. Esse
processo suaviza as flutuacdes no barions.

A natureza da matéria escura altera a forma da fun¢do de transferéncia. Entdo a fungao
de transferéncia aplicada ao espectro primordial vai depender se estamos considerando um
matéria escura fria ou matéria escura quente. A velocidade térmica dos constituintes da matéria
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escura quando existe equivaléncia entre as densidade de matéria e radiacdo varia de acordo
com o tipo de matéria escura. No momento da equivaléncia ., 0s constituintes da matéria
escura fria seriam nao relativistico, enquanto os constituintes da matéria escura quente teriam
velocidades proximas da velocidade da luz. Existem algumas aproximacdes analiticas propostas
para matéria escura fria, por exemplo [635]]

In(1+2,34 _
T(k) = H(TN (14 3,89 + (16, 1¢)? + (5,46q)° + (6, 71¢)*] /4 (2.37)
e para matéria escura quente
T(k) = —4.61(— k=0,16—Mpc™ 2.38
(k) = exp |—4, (kf> : 1655 FMpe™, (2.38)

onde ¢ = k/(TQyh?) para T = (2,73/Temp)? exp [~ (1 + V2h)/Qu], m, a massa da
particula da matéria escura que pode ser um neutrino, kg € o nimero de onda correspondente
ao caminho livre médio da particula.
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Figura 2.2: Flutuacdo na massa das perturbacOes dependendo de diferentes modelos
cosmoldgicos considerando matéria escura fria e quente e o modelo ACDM.

Nos modelos de matéria escura quente, as flutuacdes em pequenas escalas sdo reduzidas
porque as particulas relativisticas escapam do pogo potencial. Isso reflete um espectro de
poténcia suprimido em pequenas escalas (maiores valores de k) como apresentado na equagio
(2.38)) em que a funcdo de transferéncia decresce exponencialmente com k. Entdo a teoria da
matéria escura quente assume que as galaxias foram formadas a partir fragmentos de estruturas
maiores. A deteccdo de pequenas estruturas como os quasares em altos redshift mostram que o
modelo de matéria escura quente é incompativel com as observacdes. Na figura (2.2)) mostramos
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que para valores maiores de k, a escala da flutuacdo na matéria é da ordem de aglomerados
considerando o modelo de matéria escura quente composto por neutrinos massivos.

Em geral, a funcdo de transferéncia € calculada numericamente. Como temos dois regimes
diferentes de evolu¢do dependendo se as flutuacdes reentram o horizonte antes ou depois da
equiparticdo, a escala do horizonte comével quando ¢ = ., define uma escala caracteristica
dada por

Gea o da’
Lo = — ~ 12 (Q,,h?) Mpc. 2.39
o= [ S = 12 () Mpe 2.39)

A funcdo de transferéncia vai depender da combinacdo kLy. Se kL, < 1, ndo precisamos
levar em conta os efeitos da pressdo na fungdo de transferéncia e, portanto, 7'(k) = 1. O
valor de L, fornece a escala em que que as flutuacdes deixam de ser suprimidas pelos f6tons.
Assim, o espectro de poténcia vai apresentar um pico cuja posicdo e amplitude varia com o
valor Ly ~ 12 (Q,,h?)~! Mpc. Na figura podemos observar que o valor que mais ajusta
os dados fica em torno de €2,,,h = 0, 21.

AR Mpe]

Galéxias SDSS
» Floresta Lya

s0 barions

1073 0.01 0.1 1 10
k[hMpc]]

Figura 2.3: Espectro de poténcia da matéria assumindo matéria escura fria para diferentes
valores de ,,h>.

Normalizacao do espectro de poténcia Até o momento descrevemos a forma do espectro de
poténcia, mas uma descricio completa necessita da amplitude do espectro. Detalhes sobre
a origem das perturbacdes cosmoldgicas ainda permanecem uma incdgnita. Até mesmo os
modelos inflaciondrios que preveem a forma do espectro primordial ndo conseguem predizer a
amplitude das flutuagdes. Somente através das observacdes das estruturas em grande escala e
da radiag@o césmica de fundo € possivel obter a normalizagdo do espectro.

E comum normalizar o espectro tedrico utilizando a variancia da distribui¢do de galdxias
dentro de esferas de raio R aleatoriamente distribuidas, tal que
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1
2 2
R)=—=—= | P(k)Wik“dk 2.40
onde W}, € dado pela equagdo (2.21). Galéxias selecionadas opticamente apresentam amplitude
da ordem de 1 na flutuacdo da densidade numérica ao considerar esferas de raio R = 8 Mpc/h

no universo local, tal que

n

_\ 2
o?(R = 8 Mpc/h) = o3, = ("_"> ~ 1, (2.41)
8
onde 7 é o nimero médio de galdxias e a média ( ) foi tomada assumindo diferentes esferas
de raio R = 8 Mpc/h. Entdo poderiamos normalizar o espectro de poténcia tedrico fazendo
o(R) = 1 quando R = 8 Mpc/h. Um dos problemas é que, se o valor de oy ~ 1, estamos
longe do regime linear onde 6 < 1. Uma vez que a formacdo de galdxias envolve processos
dissipativos, ndo existe motivo para assumirmos que a distribuicdo das galdxias, mapeadas
através da radiacdo emitida, corresponda exatamente a distribuicdo de matéria. Sendo assim,
podemos assumir, de forma menos restritiva, que a flutuacdo na distribui¢do de galdxias ¢, ndo
€ igual, mas sim, proporcional as flutuagdes na massa 9,,, de forma que

5, = b6, (2.42)

onde b é um valor constante conhecido como viés (bias). Podemos dizer que o parametro b
reflete nossa ignorancia acerca dos processos fisicos envolvidos na formacdo de estruturas, ndo
somente em relacdo a aglomeracdo através da atracdo gravitacional, como também, a formagao
estelar e a dindmica do gds. Uma vez que esses mecanismos fisicos determinam as propriedades
das galaxias, é razodvel assumir diferentes valores para b para diferentes tipos de galaxias.

Uma defini¢do mais rigorosa do viés € obtida da relacdo entre a estatistica das flutuacdes na
distribui¢do de galdxias oy, € a estatistica das flutuacdes na densidade de matéria os,,, ou seja,

p2= 78 (2.43)

08m

. ~ 2 _ 2 . ~ . .
As definigoes o3, = 0s,/b° e 0, = bd,,, sdo equivalentes somente na escala linear.

Para ilustrar, apresentamos um modelo fisico para o viés na figura (2.4). Esse modelo mostra
como a formagdo de galdxias estaria relacionada a flutuag@o na densidade. As regides escuras
acima de uma densidade limite, representada pela linha reta, vao formar objetos na mesma
localizacgao 181} 182} 183]]. O problema € definir a origem fisica da densidade limite. A existéncia
da densidade limite . = vo,, € qualitativamente motivada pelo modelo de colapso esférico,
onde . ~ 1, 68 para formar estruturas.

Podemos ainda utilizar a contagem do nimero de aglomerados que emitem em raios-X para
obter a normalizacdo do espectro de poténcia, uma vez que a abundancia desses objetos sdao
muito sensiveis a amplitude das flutuacdes na densidade em escalas em torno de 8 Mpc/h. O
problema € a incerteza na conversao da temperatura em raios-X para massa do aglomerado.
Além da contagem de galdxias e aglomerados, também € possivel encontrar o valor de og a
partir da radiag@o césmica de fundo e das velocidades peculiares em grandes escalas [[84]].
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A

J

Figura 2.4: O gréfico representa um modelo fisico particular para o viés (bias). A linha sélida
corresponde ao perfil de densidade resultante da superposi¢do de uma flutuagdo em
pequena escala e outra flutuacdo em grande escala (perfil de densidade representado
pela linha tracejada). As estruturas seriam formadas nos locais aonde o campo de
densidade ultrapassa um certo valor limite (representado pela linha reta).

2.4 Efeitos Sistematicos

Existem intimeros efeitos que dificultam a andlise do espectro de poténcia da massa através
do espectro de poténcia da galdxia. Vamos apresentar esses efeitos no regime de pequenas
flutuacdes em grande escala.

2.4.1 Velocidade Peculiar

Os grandes levantamentos utilizam redshift produzido pela expansao c6smica como principal
fonte na determinacdo da posi¢do das galdxias. Entretanto, o movimento peculiar devido ao
fluxo de matéria durante a formacdo de estruturas também pode provocar um desvio para
o vermelho, causando uma distor¢do na posi¢do das galdxias no espaco de redshift. Essas
anisotropias aparecem na funcio de correlacdo e no espectro de poténcia através de um termo
extra, conhecido como distor¢@o no espaco de redshift (DER), que esta relacionado a taxa de
crescimento das estruturas.

Em pequenas escalas, a velocidade peculiar é aproximadamente aleatdria, de maneira que o
erro na determinagdo da posi¢cdo devido ao movimento aleatdrio pode ser contabilizado como
um erro experimental. O movimento aleatdrio dentro dos aglomerados provocam os chamados
dedos de Deus, pequenas distor¢oes (alongando a perturbacdo) na direcdo da linha de visada.
Nas escalas maiores, as galdxias sdo direcionadas para regides com maior concentracao, ou seja,
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o campo de velocidade estd associado ao campo gravitacional. Nesse caso, o erro na medida da
posicao da galdxia provocado pela velocidade peculiar € um erro sistematico [83]].

A componente da velocidade peculiar responsdvel pela distor¢io na determinacdo da
distancia € a componente na direcao da linha de visada. Assim, a posi¢ao da galdxia medida no
espaco de redshift € dada por

§— F(l + 3) , (2.44)

onde 7 € a posicado real, r = || e u(r) = ¢ - /r é a componente da velocidade peculiar na
dire¢do radial.

Assumindo que niimero de galdxias no espago real N” no volume d>r e o nimero de galéxias
no espago de redshift N* no volume d*s sdo iguais, temos que

n, dV, = ngdVj, (2.45)

onde n, é a densidade nimerica no espago real e ns é a densidade nimerica no espago redshift.
A flutuagdo na densidade numérica das galdxias € dada por 6, = (N — N)/N, onde N € a
densidade média. O volume no espago de redshift estd relacionado ao espaco real da forma
d®s = (1 +u/r)? |J| (r*sinf) dr df dg, tal que o jacobiano |J| = |0s/0r| = 1 + du/dr.
Utilizando a conservacdo do nimero de galdxias, dado pela equacdo (2.45)), e a relacdo entre os
elemento de volume, temos

r? ou\"" N'(7)
1447 =—— |14+ — — 149, 2.46
140500 = s (14 5] e [+ 85000 (2.46)
onde a letra ’s’ se refere as quantidades no espacgo de redshift e a letra ’r’ se refere as quantidades
no espaco real. A razdo N"(7)/N*(3) estd associada aos critérios de selecdo dos grandes

levantamentos.

A equacdo acima é uma consequéncia da conserva¢do do nimero de galdxias e pode ser
aplicado ao regime linear e ndo-linear. Assumindo 5;(7’) < 1 e que a relacdo entre a flutuagdo
na matéria e a flutuacdo na densidade numérica das galdxias é dada pela equagdo (2.42), a

equacdo de continuidade V - V=-— f 0., apresentada no capitulo 1, toma a forma
V-V )
or = - = — 2.47

onde V = 67/(Ha) é a velocidade peculiar comével, f a taxa de crescimento e 3 = f/b. Como
consequéncia do regime linear, temos que Ju/Jr < 1. Sendo assim, considerando u < 7 na
equacdo (2.46), encontramos

o 1
(1) = 0g(1) — (E + ;a) u, (2.48)

dln N7 (7)

onde o = 2 + 5
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No espaco de Fourier V"ov — ¢ k™ dv, entdo a velocidade peculiar e sua componente radial
no espacgo das posi¢cdes sao

V= ﬁw / Sgr, €F7 % Bk e u= (2%)32'5 / Sor, €F7 (’;f) k. (2.49)
Sendo assim, a derivada 0u/Or é dada por
- _\ 2
g—zf = —#5 / Sopr €57 (%) &Pk, (2.50)

onde utilizamos d(eiE‘F)/dr =1 eiE'F(E 7)) /r.

Assumindo que o tamanho da escala das perturbag¢des sao muito menores do que a distancia
até nos, r > 1, o termo (%au) pode ser desprezado na equacao 1) e a flutuacdo no espacgo
de redshift em termos do modos de Fourier pode ser obtida através de

;k = (1 + 5u2) dgr, onde p = o (2.51)

O termo 1 + Bp? amplifica a flutuagfio no espago de redshift devido a velocidade peculiar (veja
figura . A amplitude vai depender do angulo que o vetor de onda k faz com a linha do sinal
7 em termos do y, do bias b e da taxa de crescimento f.

Como o espectro de poténcia é definido por P(k) = 67, a distor¢do no espago de redshift
sobre o P(k) toma a forma

Pi(k) = (1 + Bu)P" (k). (2.52)

Fazendo uma média sobre os possiveis angulos, teremos

Py(k) = (1+26(u*) + 8*(u) ) Py (k), (2.53)
onde a média (u") = 1/2 f_ll u'dp = 1/(n + 1). Desta forma,

P (k) = (1 + ;5 + ﬁ%) Py (k). (2.54)

Entdo o espectro de poténcia resultante da distor¢do no espaco de redshift apresenta uma
amplitude maior. Em resumo, a influéncia do campo de velocidade peculiar em direcdo a
concentracdo da massa faz com que as galdxias aparentem estar mais aglomeradas.
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Figura 2.5: A amplitude da onda no espacgo de redshift (linha continua) amplifica em relagdo a
amplitude no espaco real (linha tracejada) por causa da velocidade peculiar.

Apesar da distor¢cdo no espaco de redshift interferir na medida da posicdo das galédxias,
esse fator pode ser utilizado como uma ferramenta para obter a taxa de crescimento f
e, consequentemente, impor vinculos sobre os modelos de gravitagdo (para descricdo mais
detalhada sobre este ponto, veja [186, 187, 188, 189, 90, 91])).

2.4.2 Efeitos nao-lineares

As amplitudes das flutuacdes em grande escala evoluem de forma independente e podem ser
descritas pela teoria linear. Nas escalas em que o contraste de densidade ,, sdo préximos da
unidade, as flutuacdes comecam a se acoplar e passam a evoluir de forma nao-linear levando
em conta efeitos do colapso gravitacional, viés e velocidade peculiar.

O espectro real incluindo efeitos nao-lineares podem ser obtidos de simulagdes
computacionais. A principal ideia por trds da maioria dos trabalhos que envolvem simulacdes
computacionais é encontrar uma férmula genérica para espectro ndo-linear P, (k) que tem como
informacao inicial o espectro linear [64]

Pnl(k) = fnl[]Dlin(k)]a (255)

onde f; é uma transformacdo que depende dos pardmetros cosmolégicos. Podemos obter f; a
partir do ajuste dos resultados das simulagdes.

Podemos ainda assumir que o comportamento da transformacao f,,; pode ser obtido da escala
do comprimento de onda que leva o colapso de uma regido de raio Ry com alto contraste de
densidade e kj;, até uma estrutura virializada de raio R, com k), tal que ky = fu(kin) [94].

Outra maneira de obter a forma f,; € utilizando o modelo de halo de matéria escura.
O fundamento tedérico do modelo de halo [95) [96] surgiu como uma maneira de obter a
funcdo de correlacdo das galdxias e grupos de galdxias no regime linear e ndo-linear. No
cendrio hierdrquico da matéria escura fria, a matéria deve colapsar em halos. O halo é uma
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Figura 2.6: A figura mostra a escala do comprimento de onda k que ocorre o desvio da teoria
linear (P,(k)/Pin(k) > 0) em diferentes épocas. A linha pontilhada corresponde
ao ansatz proposto por [92]. Essa figura foi adaptada de [93]].

regido em equilibrio dindmico em que o contraste de densidade atinge um determinado valor
acima da densidade média ou da densidade critica. Dentro do halo podem existir sub-halos
gravitacionalmente ligados associados a nao-linearidade. Podemos aproximar a distribui¢dao do
halo maior através do espectro linear e definir um 'niimero de ocupagdo ’ para a distribuicao
de sub-halos. A contribui¢do linear serd maior em grandes escalas enquanto a contribui¢ao
nao-linear serd maior em pequenas escalas. Entdo, a ndo-linearidade refere-se principalmente a
objetos que se formam dentro de grandes halos de matéria escura. Por outro lado, detalhes da
estrutura interna dos halos ndo devem ser importantes em grande escala [92].

Existem algumas férmulas do mapeamento do espectro de poténcia linear para o espectro de
poténcia ndo-linear para os modelos de halo. Nesse caso, o espectro de poténcia nao-linear é
definido como a soma de dois termos

Py = I (k) + I2(k) P, (2.56)

hi = [ (ALY pon, = [ (ALY e,

Na equacgdo acima M € a massa dos halos de matéria escura, pg,, € a densidade matéria escura
hoje, y(M, k) é a transformada de Fourier do perfil de densidade do halo, dn/dIn M é a fungdo
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de massa que descreve a densidade numérica dos halos e b(M) é o viés dos halos.

Até o momento, nao sabe-se ao certo como as galdxias se formam dentro dos halos de matéria
escura. No entanto, existe um consenso geral de que galdxias se formam no centro dos halos
e, por esse motivo, sdo conhecidas como galdxias centrais. Conforme a estrutura em grande
escala vai evoluindo, os halos de matéria escura com a galdxia central se misturam e formam
um halo maior. Quando isso ocorre, os halos maiores que se fundem a halos menores vao
apresentar galaxias satélites resultantes do menor halo e galdxias centrais resultantes dos halos
maiores. As galdxias centrais vao evoluir de maneira diferente das galdxias satélites. Um halo
que contém um grande nimero de galdxias € chamado de grupo e aquele que possui centenas
de galédxias é chamado de aglomerado.

Se compararmos o espectro de poténcia linear Pj;, (k) a um espectro de poténcia simulado
que contenha efeitos ndo-lineares P.(k), podemos ver que a evolu¢do dos modos de Fourier
acoplados aumenta para maiores valores de k. Quando arazdo P,(k)/ P, (k) sofre um desvio da
unidade, significa que os modos iniciam o acoplamento e deixam a escala linear (ver figura[2.6).
A transic@o entre os modos acoplados e o regime linear ocorre aproximadamente no mesmo
comprimento de onda k£ ~ 0, 1 h/Mpc para diferentes épocas, i.e., para diferentes redshifts.

2.5 Resumo

Neste capitulo, mostramos as principais ferramentas estatisticas que quantificam as
perturbacdes na densidade da matéria. Além disso, exploramos também quais sdo o0s
erros estatisticos e sistematicos que podem ser apresentados pelos estimadores da funcio de
correlagdo e do espectro de poténcia.

As caracteristicas do espectro de poténcia estdo intimamente ligadas as teorias de
perturbacdes cosmoldgicas. No entanto, devemos incluir as limitagdes da amostra observada
e conhecer os efeitos sistematicos que dificultam a interpretacao dos estimadores.

Os métodos estatisticos serdo amplamente utilizados ao longo da presente tese,
possibilitando a comparacdo entre modelos tedricos e as observacdes da estrutura em grande
escala. No capitulo 4, vamos utilizar a funcdo de correlacdo para verificar o padrdo de
aglomeracdo das galdxias, enquanto no capitulo 5 vamos explorar as informacdes sobre os
parametros cosmoldgicos em diferentes escalas através do espectro de poténcia.
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Capitulo 3

Oscilacoes Acusticas Barionicas

O sucesso do modelo de matéria escura fria tem como suporte a compatibilidade entre a
teoria linear em grandes escalas e as observacdes dos espectros medidos da RCF, bem como
os espectros provenientes dos grandes levantamentos de galdxias. Além da contribui¢do da
matéria escura, sdo notdveis as assinaturas da matéria baridnica no espectro em grande escala.
As escalas caracteristicas na distribui¢cao de matéria que foram impressas durante a evolug¢ao do
universo irdo depender da densidade média e da fragao de matéria barionica [9, 10, [11} (13} [14]].

O padrao formado pela matéria baridnica no espectro de poténcia e na fun¢do de correlacio
¢ um grande laboratério de estudos dos processos fisicos que ocorreram no universo primordial.
Entre as diversas caracteristicas impressas vamos ressaltar o processo pelo qual a matéria
barionica sofre até formar os 4&tomos neutros.

Ap6s o periodo de inflag@o, o universo passa por uma era dominada pela radiacdo composta
por uma plasma quente e denso em que os elétrons interagem com os fétons através do
espalhamento Thomson. Durante esse periodo a matéria baridnica estd sendo ionizada pelos
fotons que tem caminho livre médio muito menor do que o horizonte. O plasma quente e
denso passa por oscilacdes devido a competi¢io entre a pressao de radiacdo e a instabilidade
gravitacional produzida pelas flutuacdes na densidade acima da média. Conforme o universo
expande e sua temperatura diminui, a energia dos fétons deixa de ser suficiente para ionizar os
atomos. Entdo os d4tomos ionizados iniciam a captura dos elétrons formando dtomos neutros. A
recombinacdo descreve o momento em que a densidade numérica de 4&tomos neutros se iguala
a densidade numérica dos fons. Apds a recombinagdo, os barions ficam livres da pressao dos
fétons caindo no potencial gravitacional produzido pelas perturbacdes na matéria escura fria.

As oscilagdes acusticas podem ser observadas no espectro de poténcia da RCF e, com menor
amplitude, no espectro da distribui¢do de galdxias. A distancia que o fluido féton-bérion viaja
até o desacoplamento dos fétons define a escala acustica das oscilacdes na RCF. Como nesse
periodo existem muito mais fétons do que bérions, apds o desacoplamento, os barions sofrem
o arrastar dos fétons. O momento em que os barions param de ser arrastados pelos fotons
define a escala acustica baridnica, que € um pouco maior do que a escala do desacoplamento
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observada pela RCF [[16]. Nesse estdgio as ondas acusticas param de propagar e congelam num
determinado valor. O valor da escala acustica baridnica € calculada através do horizonte sonoro
na época em que a velocidade dos bérions desacopla dos fotons, dada pelo redshift de arraste
(drag, em Inglés) z = zgrag [97].

A escala acustica dos bérions pode ser obtida através de um pico na funcao de correlagdao que
estd associado ao excesso de probabilidade de encontrar pares de galdxias separados por uma
determinada distancia. Essa escala caracteristica € uma ferramenta de extrema importancia para
distinguir modelos cosmoldgicos [24, 98]

Neste capitulo, vamos mostrar como as oscilacdes acusticas imprimem uma escala
caracteristica na distribuicao de estruturas em grande escala, de que forma essa escala pode
servir como régua padrdo e ainda discutiremos quais sao os principais levantamentos envolvidos
nas medidas da escala acustica.

3.1 Fisica das OAB

As equacgdes de Einstein acoplam gravitacionalmente todas as componentes do universo
(matéria baridnica, matéria escura, fétons, neutrinos). Qualquer flutuacdo no campo
gravitacional vai provocar uma flutuacdo na densidade de energia das componentes e o
comportamento da componente que sofre uma perturbacdo depende da natureza da flutuacdo. A
principal contribui¢cdo destas flutuacdes na temperatura da RCF sdo as perturbagdes escalares.
Como mencionamos anteriormente, as perturbacdes vetoriais decaem conforme o universo
expande e as perturbagdes tensoriais, que se comportam como ondas gravitacionais, sSao
suprimidas em relagdo as perturbacdes escalares.

No capitulo 1 apresentamos a evolucdo das anisotropias da radia¢do césmica de fundo Oy
resolvendo a equagdo de Boltzmann relativistica devido ao acoplamento féton-bdrion e as
flutuagdes do campo gravitacional. Como resultado, encontramos a equagdo (1.109) dada por
R, k? R,

HO, + k* 20y = —— U —
1+R, 0 0 3 1+ R,

onde a velocidade da onda acustica ¢, e a razdo R, foram definidas através da equagao (I.110)
na forma

ol + HY —

T T 3390 1
ST 0py+0p 3(1+ Ry’ Tdpy 400 (14 2)
Na definicdo da velocidade acustica cs estamos considerando uma perturbacdo adiabética uma

vez que o termo (Op/0.S), que contém a variagdo da entropia J.5, ndo contribui para velocidade
do som. Desta forma, os barions e fétons fortemente acoplados devem evoluir como um fluido

C

tnico (veja figura|l.1) descrito em termos da sua densidade e velocidade. A razdo R, escrita
em termos do pardmetro de densidade da matéria QY e da radiacao 9(70) hoje, nos diz que,
quanto maior for o redshift z, maior serd a velocidade do som do fluido acoplado. Na auséncia
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de birions, teremos um fluido relativistico com velocidade ¢, = 1/v/3. Assim, a presenca dos
barions aumenta a massa do fluido e diminui a velocidade sonora.

A relagdo entre as flutuagdes na temperatura da RCF, ©g ~ ¢7T'/T, e as flutuagdes na
densidade dos bdrions, d;, e dos fétons, ¢, sdo dadas por

pp X a P T? = 8§ =20p/py=30T/T ~ 360, (3.1)
py, x atxT' = §,=08p,/p,=46T/T =~ 40, (3.2)

Assim, a flutuac@o na densidade dos barions, na época do forte acoplamento entre fétons e
bérions, deve evoluir segundo a equagdo (1.109) com 9, = 30,

R,
1+ Ry

HO, + K26, = —K*U — 3 im)’ —39". (3.3)

5//
o+ 1+ R,

Podemos reescrever a equacdo acima como um oscilador harmonico amortecido pela
expansao que sofre uma forca induzida pelos potenciais ¢ e W. Para isso, vamos definir a
quantidade Dy, = 6 + 3P e escrever a evolugdo da flutuagio d, na forma

RS 2.2
D;/b + mHD;b + k“c;Dgy, = F(k,t), (3.4)

onde o termo de for¢a F'(k,t) é dado por

F(k,t) = —k> {xp _ )Q} . (3.5)

(1+R

O segundo termo da equagao (3.4) corresponde a um amortecimento provocado pela expansio
do universo e o terceiro termo corresponde a uma forga restauradora devido a pressao dos fétons.
A forga F'(k,t) é governada em termos dos potenciais de perturbagdo ¥ e . Ignorando o termo
de forca F', podemos ver que a equagdo acima se comporta como um oscilador amortecido pelo
termo associado a expansao [R, /(14 R,)|H D}, =~ [R,/(1+ Rs)HDg/n”. No limite R, < 1,
podemos resolver a equacdo (3.4) pelo método padrdo das fungdes de Green e encontrar a
solucdo [64]

~ phomog |, 12 [ e anJ1f2(n) = filn) fo(n) -
D= D+ [0 - ) (30

onde D;Zmog € a solugdo homogénea escrita como a combinagdo linear das solugdes f; =
sin [k [ csdn) e fo = coslk [ esdn], ou seja, DPOmOE — ¢ f1 + ¢y fo. O valor de 7 é calculado

gb
no tempo conforme 7) e define a escala da propagacdo da onda acustica, ou seja,
K “ csda s dZ
s(z) = sdn = — = = 3.7
o= [Lein= [ = | D

Os fotons ndo estdo perfeitamente acoplados aos barions uma vez que eles sofrem um
amortecimento por difusdo. A suposicdo de que os fétons e barions estdo se movendo como
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um fluido Unico € uma boa aproximacdo que € valida somente quando a taxa de espalhamento
€ muito grande. Como essa condicdo ndo é verdadeira, os fétons viajam por uma distincia
finita, chamada caminho livre médio, entre os espalhamentos. Quanto maior for a densidade
dos elétrons, menor sera o caminho livre médio dos fétons.

A profundidade 6ptica 7 mede a intensidade do acoplamento. O caminho livre médio dos
fétons interagindo com os bdrions , A, é dado pelo inverso da derivada da profundidade 6ptica
A = 7/ 71 O valor de 7 depende da fracdo de elétrons livres X., da densidade numérica de
elétrons n. e da se¢do de choque Thomson o7 na forma 7/ = X, n. or. Podemos dizer que
quanto maior for a fracdo de elétrons livres X, menor serd o caminho livre médio dos fétons
A = 1/(X. ne or). A transi¢do entre o forte acoplamento (A — 0) até o momento em que
os fotons seguem livres pelo universo, passa por um processo de amortecimento durante o qual
os fétons devem escapar dos potenciais gravitacionais produzidos por regides com excesso de
densidade. Esse amortecimento é conhecido como amortecimento Silk e sua escala depende da
quantidade de barions existentes no universo [9, [17].

O desacoplamento ocorre quando a taxa de espalhamento dos f6tons se torna menor do que
a taxa de expansdo. Isso significa que os elétrons estdo sendo diluidos pela expansdao mais
rdpido do que sua interagdo com os f6tons. Se a taxa de interagdo é dada por I' = ¢/, o
desacoplamento inicia quando H ~ I'. Nesse periodo, o caminho livre médio dos f6tons A
aumenta.

Quando os barions e os fétons iniciam o desacoplamento, o espalhamento nao € interrompido
instantaneamente. Podemos descrever o espalhamento como a troca de energia e de momento
entre as componentes do fluido que tendem a igualar suas velocidades. No limite de forte
acoplamento (7' — ©00), as velocidades serdo iguais v, = v,. Isso significa que no arraste
dos barions pelos fétons, a velocidade das duas componentes devem ser iguais. No entanto, a
densidade dos momentos das componentes apresentam valores distintos, ou seja,

4
(py +py) vy = gpvvw # (py =+ Do) vy = Py - (3.8)

Para que o momento se conserve, a velocidade dos barions devido a dispersdo dos fétons
deve levar em conta o fator R;' = (4p,)/(3ps) [16]. Como a velocidade dos bdrions
vp/Rs o< 1/(Rs7;) e dos fétons v, o< 1/7" devem se equilibrar durante o espalhamento, temos
que

) = [ 7 dn (3.9)

onde 7, e 7 sdo as profundidades Optica dos barions e dos fétons, respectivamente. O redshift
do desacoplamento z, corresponde a 7 = 1 e o redshift em que os bérions deixam de ser
arrastados pelos fotons zq,.g € dado por 7y = 1. A igualdade entre as profundidades Opticas 7
e 74 sO ocorrrem quando a razdo R, € igual a unidade. Quanto maior a densidade dos bérions,
maior serd a razdo R, e a onda acustica dos bdrion ird propagar-se até uma escala menor. Se
a densidade de fétons € maior do que a dos barions nesse periodo, entdo a onda acustica nos
bérions vai propagar-s até tempos maiores do que o descoplamento dos fétons. O redshift z4ag
foi definido por [97] através de
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1291002251
Zasag = 7o ooms (1 + Do), (3.10)
onde
by = 0,31%9(1 + 0, 607w%0™), by = 0, 238w%%*3, (3.11)

onde w,, = €,,h?, tal que h é o parametro de Hubble hoje dividido por 100.

Podemos obter as escalas acusticas utilizando os dados do WMAP9 [3] e do Planck [4]].
A escala acustica comével r; medido pela RCF pode ser obtida utilizando o redshift do
desacoplamento z,, enquanto a escala caracteristica impressa na distribuicdo de matéria deve
ser calculada no redshift em que os barions param de ser arrastados pelos f6tons zgyag.

Os dados do WMAP9 [3] e do Planck [4] sdo apresentados na tabela @ Note que a
densidade da matéria obtida pelo Planck € maior do que a obtida pelo WMAP9. Essa diferencga
altera a estimativa da escala acustica nos barions.

WMAP Planck
wm | 0,1364 40,0044 | 0,1414 =+ 0,0029
Zdrag 1020,7 + 1,1 1059, 43 + 0, 64
7(Zdrag) | 152,3 £ 1,3Mpc | 147,70 £ 0,63Mpc
% 1090, 97705 1090, 16 + 0,65

r(z.) | 145,8 £ 1,2Mpc | 144,96 4+ 0,66Mpc
Tabela 3.1: Diferenca entre os valores dados pelo WMAP9 [3]] e do Planck [4].

Na figura (3.1) ilustramos o comportamento da perturbagdo sobre as componentes do
universo (matéria escura fria, energia escura , fétons e neutrinos). Primeiro, consideramos uma
flutuacdo inicial sobre todas as componentes representada por um pico no perfil de massa. Como
a perturbagdo € adiabatica, todas as componente sofrem uma flutuacdo na mesma propor¢ao.
Nesse periodo, os neutrinos nao interagem com outra componente, por esse motivo seguem
livres da perturbacdo inicial. A flutuacdo na matéria escura fria, por sua vez, permanece na
posicao original por interagir somente em resposta a gravidade e por ndo apresentar nenhum
movimento intrinseco. J4 a perturbacdo no fluido féton-barion acoplado se move como ondas
esféricas acusticas em resposta a competicao entre gravitagdo e pressao de radiagdo. Conforme
o universo expande e esfria, os 4&tomos iniciam a captura dos elétrons livres e os fétons sofrem
uma reducdo na energia ao tentar escapar dos pogos de potenciais formados pelos barions. A
velocidade da onda acustica € reduzida e a pressao diminui até o momento que os fotons seguem
livres pelo universo na forma de RCE.
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Figura 3.1: Evolucdo do perfil de densidade sobre as componentes do universo (matéria escura
fria, matéria baridnica, fétons e neutrinos). Cada quadro representa uma época do
universo num dado redshift. No segundo quadro da esquerda para direita podemos
ver a evolugdo da perturbacdo no fluido féton-barion acoplado. A matéria escura
fria interage essencialmente em termos da atragdo gravitacional permanecendo na
posicdo inicial e ampliando apenas o seu raio conforme acreta material. Figura
retirada de [99].

Apés esse processo, vamos ter duas regides com excesso de densidade: uma formada
pela flutuagdo na matéria escura e outra correspondente a uma casca esférica formada pela
propagacdo da onda no fluido féton-barion. Ambas as regides atraem mais matéria € possuem
mais probabilidade de formarem galdxias. Na verdade, a distribui¢do de matéria vai apresentar
muitas cascas esféricas sobrepostas devido a propagacdo de uma grande quantidade de ondas
acusticas.
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3.2 Das OAB a Energia Escura

Nessa secdo vamos mostrar como a escala acustica pode impor vinculos sobre os parametros
cosmoldgicos. O célculo das distancias cosmicas é uma ferramenta de extrema importancia na
estimativas dos parametros cosmoldgicos.

3.2.1 Distancias em Cosmologia

Podemos obter a distincia entre nds observadores e um objeto astrofisico utilizando a parte
espacial da métrica FLRW na forma

dr
ik

A distancia comével entre dois objetos se mantém constante quando os objetos se movem

vijda'dr? = dx* + r*(d9* + sin 0>d¢®), onde dy = (3.12)

junto com o fluxo de Hubble. Para obter a distancia comével devemos dividir a distancia prépria
pelo fator de escala, que é equivalente a multiplicar por (1 + z).

Os fétons viajam ao longo de geodésicas nulas ds* = —c2dt? + a*(t)dx* = 0, onde 0 € ¢
sdo constantes. Se um féton é emitido num instante £, em Y = Y, € observado no instante t,
em x = 0, entdo a distancia comdvel que ele percorreu € igual a

arcsin (VKr) 1K se K >0

to ¢ dt Xo " dr
DC = —_— = d = —_— = K = . 3.13
/te . /o X /0 e r se 0 (3.13)
arcsinh(\/?r)\/—% se K <0

S

Lima00O A relacdo entre a distancia comdvel e os modelos cosmoldgicos € dada pela parte
temporal da equagdo acima

to ¢ dt % cda c Z dz
p,— [ &&_ [ ‘% _ [ 3.14
/te a / o H(a)  H / ) G414

onde E/(z) é o pardmetro de Hubble adimensional e ag/a = 1 + z, dado por

E(z) = %OZ) = V(1 + 2)2 + Q1+ 2)3 + Qe (1 + 2)2 + Qx f(2). (3.15)

O 1ltimo termo nos diz que o parametro de densidade da energia escura pode variar com

dz'
14+ 2|

F(2) = exp {3 /OZ(1 +w(2) (3.16)

A expressdo para f(z) foi obtida através da conservagdo de energia (1.8) e assumindo uma
equacao de estado variando no tempo px = w(z)px. No caso em que w(z) = —1, retornamos
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ao modelo ACDM com 2, = Qx e f(z) = 1. Assim, podemos verificar a evolugao da energia
escura e de outros parametros cosmoldgicos utilizando a distancia comével.

Se sabemos a extensdo do objeto observado, podemos definir a distancia de didmetro angular
D 4(z) a partir da razdo entre o tamanho préprio [ do objeto e sua sepagdo angular 60 < 1, ou
seja, [64,(100]

l a D, 66 1
i el T 2 (3.17)

DA(Z)

Como as oscilagOes actsticas imprimem uma escala caracteristica podemos utiza-las para
testar modelos cosmoldgicos através das relacoes de distancia (3.14) e (3.17) descritas acima.
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Figura 3.2: Funcdo de correlacdo obtida utilizando 46.748 galaxias mapeadas pelo SDSS sobre
um volume de 4 bilhdes de anos-luz. As diferentes curvas correspondem aos
modelos com Q,,h? = 0,12(verde); 0, 13(vermelho); 0, 14(azul). A curva rosa
corresponde ao modelo considerando somente matéria escura com €2,,h? = 0, 105.
Figura retirada de [24]).

3.2.2 Funcao de Correlacao e Espectro de Poténcia

Devido a superposicdo de inimeras ondas acusticas, o padrdo das assinaturas barionica ndo
¢ visivelmente detectado. Para identificar os padrdes, devemos recorrer a andlise estatistica
do espectro de poténcia e da func¢do de correlacio. Como o especro de poténcia codifica a
resposta do perfil de densidade relativo a uma perturbacio, essas ondas aparecem como uma
sequéncia de oscilacdes harmonicas no espectro. A perturbacdo na matéria escura corresponde
a crista central e a casca esférica em torno da crista central corresponde a onda acustica. A
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escala actstica € a distincia percorrida pela casca esférica formada pela perturbagdo inicial.
Se a onda actstica para de propagar na crista de outra perturbacdo da matéria escura, teremos
uma interferéncia construtiva. Caso contrario, quando a onda termina no vale da perturbacao da
matéria escura fria, teremos uma interferéncia destrutiva.

Para identificar a escala acustica na distribui¢do real de galdxias, precisamos comparar
o catdlogo real com um catdlogo aleatério. Vimos que a funcdo de correlacdo fornece a
probabilidade de encontrar pares separados por uma determinada distancia. Assim, podemos
utilizar a correlacao de distancia entre os pares de galdxias para obter a escala acustica baridnica.
A primeira detecdo da escala acustica através da funcdo de correlacao foi obtida por Eisenstein
em 2005 [24] que utilizou 46.748 galdxias mapeadas pelo Sloan Digital Sky Survey. A escala
actstica foi obtida através da posicao do pico em torno de 105 Mpc/h na funcao de correlagao,
indicando um excesso de probalidade de achar galdxias nessa escala correspondente a casca
esférica formada pela onda acustica.

Para obter a fun¢ao de correlacio da distribuicdo de galdxias, em geral, utiliza-se o estimador
proposto por Landy e Szalay [75] dado por

£(z) = DD(x) — Z)RITS) + RR(:I:')7 (3.18)

onde DD(z), DR(x) e RR(x) sdo a contagem de pares separados pela distdncia = entre os
catdlogos real-real, real-aletdrio e aleatério-aleatério, respectivamente. Em termos praticos, s6
€ possivel observar diretamente a separacdo angular e o redshift dos pares de galaxias, de tal

maneira que temos que calcular a separagdo comdvel x a partir de um modelo cosmoldgico
fiducial.
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Figura 3.3: A figura mostra a razdo Dy (2)/r4me em comparacdo com o modelo fiducial
ACDM dado pelo Planck. As regides preenchidas correspondem a 68% and 95%
de confianca dos valores obtidos pelo Planck. Os pontos representam as medidas
mais recentes dos levantamentos 6dFGS [101]], SDSS MGS [102]], WiggleZ [103]] e
BOSS [104]. Figura retirada de [4].

Podemos definir uma distancia esférica média Dy decompondo a escala acustica comével
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numa contribui¢@o transversal dada por r; = (1 + z)D,4 e uma contribuigdo radial associada
ao parametro de Hubble 7| = cz/H (z), ou seja, [[104]

1/3
(674 /

H(z)

Dy (2) = (r? r)V? = | (1 + 2)*D%(2) (3.19)
Com intuito de comparar a escala acustica Dy obtida da distribui¢ao de galédxias e a escala
acustica 74, obtida pela RCF, é comum utilizar a razdo Dy /Tqpag. A escala acustica rrag
¢ bem ajustada pelos dados da RCF, no entanto, neste caso, também assume-se um modelo
cosmoldgico a priori € o valor pode variar consideravelmente dependendo das extensdes do
modelo ACDM. Sendo assim, é fundamental contabilizar a dependéncia do modelo na anélise
dos dados de ambas as contribui¢des Dy € r4rae. Para obter os desvios do modelo fiducial
utilizado no cdlculo das distancias, utilizamos o parametro « definido pela relacao [[104]

(DV(Z)/Tdrag)
(D(2)/rlie)

drag

o= (3.20)
O valor de o pode ser utilizado para ajustar o pico acustico dos dados em relagdo ao modelo
fiducial utilizado, onde £(x) — &(ax). Se o > 1 devemos deslocar o pico para escalas menores
e, quando a < 1, devemos deslocar o pico para escalas maiores.

Uma anélise ideal da fun¢do de correlacdo deve envolver o viés das galdxias observadas e
outros efeitos sistematicos como o efeito devido a processos ndo-lineares e distor¢des no espagco
de redshift. Para ajustar os dados levando em conta alguns possiveis efeitos no espectro linear
utilizamos a parametrizacio

a1

£a0(2) = B2moa(az) + A(z) com A(z) = 2 ¢ % + as. (3.21)

12

O pardmetro B contabiliza o viés e a fun¢do A(z) ajuda a moldar a fungdo de correlagdo sobre
os dados através de trés pardmetros aq, as € az [104)]. Os valores de « para os resultados da
escala acustica mais recentes sdo apresentados na figura (3.3). Uma vez encontrado o valor «,
podemos utiliz4-lo para obter o modelo cosmolégico que melhor ajusta os dados observacionais.
A funcdo de correlagdo do modelo é dada por [[105]

1
Emod(T) = 53 / Proa(k) jo(kx) k*dk, (3.22)

onde 7, € a funcdo de Bessel de ordem zero e P,,,q € 0 espectro de poténcia do modelo.

3.3 Grandes Levantamentos de Galaxias

Para entender como as galdxias estdo distribuidas € necessdrio obter suas respectivas posi¢des
no espaco tridimensional. A posi¢do angular das galdxias sdo facilmente medidas em relacdo a
posicdo ao longo da linha de visada. Uma forma de medir a posi¢do radial ao longo da linha de
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visada € verificar o comportamento das linhas de emissdo e absorcao caracteristicas provindas
das galédxias que, por sua vez, foi integrada sobre todo espectro estelar. A medida que o universo
expande, podemos obter o redshif{] das linhas espectrais e utilizar a expansido de Hubble para
inferir suas distancias.

E possivel derivar o redshift das galdxias fotometricamente. Se as histérias de formagdo
estelar das galdxias ndo forem muito distintas, esperamos que as galdxias apresentem um
padrao de comportamento semelhante no diagrama de cores. O redshift fotométrico € estimado
a partir das caracteristicas apresentadas nas bandas de cores [[106]. O nivel de precisdao do
redshift fotométrico vai depender do niimero de bandas e dos objetos observados, entre outros
fatores. Em geral, a precisdo do redshift obtido fotometricamente (¢, ~ 0,03(1 + z)) é muito
menor do que o redshift obtido espectroscopicamente (o, ~ 0,001(1 + z)). Entretanto, o
custo para realizar grandes levamentos fotométricos é menor do que os grandes levantamentos
espectroscopicos.

Para entender a histéria de expansdo do universo, precisamos mapear oS objetos
astrondmicos sob grandes volumes e estender as andlises em altos redshifts. A obten¢do do pico
acustico exige uma grande densidade dos objetos. Com avangos tecnoldgicos podemos obter o
mapa de milhares de galdxias utilizando espectrégrafos de multi-objetos. Os projetos pioneiros
no mapeamento de um grande volume de galdxias foram conduzidos pelos projetos anglo-
australianos 2-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) [107, [108]] e WiggleZ [109]
e pelo projeto Sloan Digital Sky Survey (SDSS) [110]. Levantamentos atuais e futuros vao
ampliar significativamente o volume mapeado e melhorar a estatistica das amostras. Nesta
secdo, vamos listar os principais projetos envolvidos no levantamentos de galédxias.

A constru¢do de um levantamento passa por duas etapas: a selecdo do volume que
serd mapeado e, depois, a localizacdo das galdxias cujo brilho é superior a um fluxo
limite estabelecido. Nem sempre um objeto astrondmico classificado como alvo serd,
necessariamente, observado. Uma mdscara nos diz a regidao que devemos observar as galaxias,
avaliando a magnitude limite do levantamento e a plenitude do redshift [108]. Isso garante
que os futuros levantamentos mantenham ou aprimorem o nivel de precisdo dos levamentos
anteriores. Para construir uma mdscara precisamos utilizar catdlogos aleatdérios cujos mapas
seguem uma distribuicao de Poisson com densidade esperada p. Os catdlogos devem apresentar
a mesma funcdo de selecdo que serd utilizada pelo levantamento e, por se tratarem de mapas
aleatdrios, ndo possuem aglomeracdo ou segregacdo de pontos. Quanto mais eficiente for a
madscara, melhor serd a estimativa da flutuagdo numérica das galdxias d,. E comum atribuir um
peso aos catdlogos cujo objetivo € diminuir o ruido e a varidncia césmica através de

B 1
14 a(e)P(a)’

onde n(r) e P(r) sio o nimero de galdxias e o espectro de poténcia esperado,
respectivamente [[111].

w(z) (3.23)

Existem muitos objetos que sdo candidatos a tracar o campo de matéria no universo.
Entretanto, estes objetos devem apresentar uma alta densidade e ocupar um grande volume no

* Assume-se, em geral, que o redshift é totalmente radial, devido a expansao do universo.
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céu. Além disso, devem ter um brilho considerdvel, uma clara assinatura espectroscopica que
permita uma boa estimativa no redshift e que exija pouco tempo de exposicao no telescopio.
Em resumo, o objetivo principal no levantamento € obter uma amostra que apresente poucos
erros estatisticos com menor custo possivel [[112].

As galdxias vermelhas luminosas (sigla LRGs, em inglés) sdo objetos com grande destaque
nos mapeamentos por causa do seu brilho e por ocupar uma porcao significativa do céu em
torno de 1-3 Gpc®. Esse tipo de galaxias apresentam fortes caracteristicas de absorcio e alta
superficies de brilho, permitindo uma rdpida andlise espectroscépica [113]]. As LRGs possuem
um alto valor do viés (b ~ 2) e podem ser detectadas tanto espectroscopicamente quanto
fotometricamente. No entanto, as galdxias vermelhas sdo extremamente dificeis de medir em
redshift z > 1, nesse caso, sendo necessario o uso de outros tragadores.

Em z > 1, taxa de formacao estelar € bastante intensa e as galdxias apresentam fortes linhas
de emissdo. Esse tipo de galdxia é conhecido como galdxias com linhas de emissdo (sigla ELG,
em inglés) e apresenta uma vantagem em relacao as LRGs em altos redshifts. A caracterizagao
e deteccdo das galdxias com linhas de emissdao podem ser obtidas em um curto intervalo de
tempo, e se estendem além dos limites do espectro estelar [[114]].

Levantamentos completos

2-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS): o 2dFGRS foi um levantamento
espectrocopico anglo-australiano que mapeou 221.414 galdxias cobrindo,
aproximadamente, 1.800 graus quadrados no intervalo de redshift 0 < z < 0, 3.
Com o mapa das galdxias obtidas pelo 2dFGRS foi possivel obter o espectro
de poténcia com assinatura das OABs e, consequentemente, a fracdo de barion

Qy/Q, = 0,185 £ 0,046 [25].

WiggleZ: Assim como o 2dFGRS, o levantamento WiggleZ foi proporcionado por
um telescopio anglo-australiano. O WiggleZ operou de 2006 a 2011 mapeando
240.000 galaxias sobre um volume 1.000 graus quadrados no intervalo de redshift
0 < z < 1. O WiggleZ combinou as andlises sobre as distancias cosmicas obtidas
das OAB com os dados de crescimento de estruturas obtidos das distor¢cdes no
espaco de redshift [115].

Sloan Digital Sky Survey (SDSS): o SDSS € um dos maiores levantamentos de
galdxias operando por mais de 15 anos. Durante os primeiros 14 anos, o progresso
SDSS foi dividido em trés fases: o SDSS-I de 2000 a 2005, o SDSS-II de 2005
a 2008 e SDSS-III de 2008 a 2014. As duas primeiras fases proporcionaram o
mapeamento de 930.000 galdxias e 120.000 quasares. Um dos projetos evolvidos
na terceira fase é o Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS) que forneceu
o espectro e o redshift de 1,35 milhdes de galdxias cobrindo um volume de 10.000
graus quadrados considerando z < 0,7 e, simultaneamente, 150.000 quasares no
intervalo de redshift 2,15 < z < 3,5 [116]. A figura (3.4) mostra a extensdo dos
dados propocionados pelo BOSS cujo objetivo principal a detec¢ao do pico acustico
das OABs.
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Figura 3.4: Os pontos vermelhos representam as LRGs mapeadas pelo BOSS em altos redshift
em comparacao com as LRGs mapeada anteriormente pelo SDSS representada pelos
pontos brancos. As galdxias normais estdo indicadas pelos pontos amarelos e os
quasares estdao indicados pelos pontos azuis. Figura retirada de http://blog.
sdss3.0rg/2010/07/07/boss-finishes-200-plates/.

Levantamentos operando nos proximos 5 anos
Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (eBOSS): Em 2014 iniciou um
novo projeto da quarta fase do SDSS conhecido como eBOSS. O levantamento
eBOSS (www.sdss3.org/future/) vai ampliar o mapeamento do BOSS no intervalo
de redshift 0,6 < z < 2,5. Nesta escala de redshift o eBOSS se concentra
principalmente no mapeamento de galdxias e quasares. Esse mapeamento serd de
grande importancia desde que, durante essa época, o universo deveria sofrer uma
transicao entre a fase desacelerada para fase acelerada.
Dark Energy Survey (DES): Através de uma cdmera de 520 megapixels no
telescopio de 4 metros localizado nos Andes chilenos, o levantamento DES vai
mapear 180.000.000 galaxias fotometricamente até z = 1,5. O DES comegou em
2013 e deve operar no periodo de 5 anos (www.darkenergysurvey.com).
Javalambre Physics of the Accelerating Universe Astrophysica Survey (J-PAS): O
levantamento J-PAS surgiu de uma colaboracido hispano-brasileira e permitird o
mapeamento de dezenas de milhdes de galdxias utilizando redshift fotométrico.
Devido a grande quantidade de filtros com bandas estreitas (54 filtros) e mais
dois filtros com banda larga, a precisdo do redshift fotométrico serd equivalente
a precisdo de um redshift espectroscépico. O telescépio com espelho de 2,5m
(camera de 1,2 Gpixels) dedicado ao J-PAS fica localizado na serra de Javalambre
na Espanha. O J-PAS ird mapear 8.500 graus quadrados no intervalo de redshift
0,1 < z < 1,1 [30]. Entraremos em mais detalhes sobre o mapeamento do J-
PAS no dltimo capitulo, onde mostraremos nossos resultados das nossas previsoes
sobre as estimativas dos pardmetros cosmoldgicos utilizando a técnica da matriz de
Fisher.
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3.4 Resumo

Neste capitulo, apresentamos os processos fisicos que ddo origem as oscilacdes actsticas
baridnicas e como estas fornecem uma escala caracteristica na distribui¢do de galdxias. A escala
acustica, por sua vez, permite a restricdo dos modelos e pardmetros cosmoldgicos através das
relagcdes de distancia comovel e distancia de didmetro angular.

Devido ao grande ndmero de ondas acusticas, o padrdao de oscilagdes ndo é facilmente
vizualizado no mapa das galdxias. Desta forma, devemos recorrer a métodos estatisticos como
a funcdo de correlacdo de dois pontos para identificar a escala acustica.

Como as OABs apresentam uma escala caracteristica que permite a restricdo dos modelos
cosmoldgicos, muitos projetos t€m como objetivo principal o mapeamento da estrutura em
grande escala para obter o sinal das OABs. Sendo assim, apresentamos o0s principais
levantamentos de galdxias que estdo envolvidos nas medidas da escala acustica.
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Capitulo 4

Escala Acustica Transversal

Um dos maiores problemas na detec¢do da escala acustica baridnica € a escolha do modelo
cosmoldgico necessdrio para calcular a separagdo comodvel entre pares de galaxias. Uma
vez que essa escolha € feita, uma pergunta natural surge: como iremos restringir modelos
cosmoldgicos sem que o modelo assumido a priori interfira na andlise final? Embora a razao
(Dy r8%,)/(D¥'Tarag) contabilize a influéncia do modelo escolhido no calculo da distancia,
ndo existe garantia de que o modelo fiducial tenha efeito nulo no resultado final. O caso ideal

seria a obtencdo direta da separacdo sem assumir um modelo cosmolégico.

Podemos medir diretamente as coordenadas angulares e o redshift de uma galdxia. Desta
forma, podemos calcular a separacdo angular # entre os pares independente de modelo, fixando
apenas o redshift. Vimos no capitulo anterior que um excesso de probalidade de encontrar
pares separados por uma determinada escala pode ser apresentado como um pico na fungdo
de correlacdo espacial. Sendo assim, uma fun¢do de correlagdo angular obtida a partir de
separacdes angulares, pode fornecer o valor de 6 correspondente a escala acustica que, por
sua vez, estd relacionada a distdncia de diametro angular. Uma vez obtida a distancia de
diametro angular, podemos impor vinculos sobre os modelos e pardmetros cosmoldgicos sem a
necessidade de assumir um modelo fiducial a priori.

Existem algumas dificuldades praticas na localiza¢ido do pico acustico através da fungdo de
correcdo angular. O problema surge devido a possibilidade da funcdo de correlagdo apresentar
muitos ruidos que podem ser causados por efeitos sistemdticos. Desta forma, precisamos
analisar cautelosamente qual seria o pico correspondente a escala actstica. Nesse trabalho,
aplicamos dois métodos que nos auxiliam na obtencao do sinal acustico através da correlacdo
angular [28]. Os métodos foram aplicados considerando 6 cascas de redshift com valores
médios em z = 0,45;0,47;0,49;0,51;0,53 e 0,55. As cascas de redshift devem ser estreitas o
suficiente para evitar a contribui¢do do sinal acustico radial (uma vez que queremos extrair
somente com o sinal transversal) e, a0 mesmo tempo, deve conter um nimero minimo de
galaxias necessdrio para fazer a estatistica da andlise. Por esse motivo, utilizamos um conjunto
de galdxias vermelhas luminosas fornecida pela décima liberagdo de dados (DR10) do SDSS-
III que contém uma densidade numérica significativa dentro das cascas escolhidas. O catdlogo
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de galaxias fornecido pelo DR10 para o intervalo de redshift z = [0, 445;0, 555] foi obtido
espectroscopicamente e permite o uso de cascas consideravelmente estreitas (0z = 0,01 e
z = 0,02). Uma vez que detectamos os seis picos acusticos, construimos um diagrama 640 —2
que possibilita a restricdo de modelos e parametros cosmoldgicos.

ITII

rL

Figura 4.1: As duas contribui¢des da escala actstica: uma radial, r|, relacionada ao parametro
de Hubble e outra transversal, 7, relacionada a distancia de diametro angular.

4.1 Funcao de Correlacao Angular

Em nossas andlises, vamos utilizar o estimador proposto por Landy e Szalay [75] para obter
a funcdo de correlagdo angular. Em analogia ao caso das distincias comdveis, vamos assumir
distancias angulares 6 entre os elementos de angulo sélido df2; e df), e verificar se existe algum
excesso de probabilidade de encontrar pares separados por uma distancia angular especifica.
Assim, considerando um dado intervalo de redshift, podemos obter a funcdo de correlagdao
angular através de

DD(6) — 2DR(0) + RR(0)
RR(0) ’

onde DD(0), DR(6) e RR() sdo os numeros de pares separados por 6 entre os catdlogos
real-real, real-aleatério e aleatdrio-aleatdrio, respectivamente. O sinal transversal da escala

w(f) = (4.1)

acustica deveria se manifestar como um pequeno pico correspondente a escala angular 0z,
um dado valor para cada casca. Como estamos calculando a funcio de correlagdo angular
em 6 intervalos de redshift, iremos encontrar 6 escalas angulares associadas a escala acustica
Or 7. Isso possibilita a construcdo do diagrama fp;r vs z necessdrio para restringir modelos
cosmoldgicos (veremos mais detalhes na se¢ado 4.5).

A fungio de correlacdo angular tedrica wg(0) pode ser obtida da fungéo de correlagdo
espacial £ considerando objetos entre os redshifts z; e zy como funcdo de distdncia angular
entre os pares [117]]

wg(0,z) = /000 dz ¢(z1) /000 dzo ¢(22) Ep(s, 2), (4.2)

onde zZ = (21+22)/2, com 2o = z1+0z, e ¢(z;) é a fungdo de selecdo normalizada no redshift z;.
Quanto mais estreito for o intervalo de redshift, 0z ~ 0, mais préximos estardo os valores dos
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redshifts das galdxias z; ~ 25 e {p(s, 21) =~ €g(s, 22). Sendo assim, podemos dizer seguramente
que £g (s, Z) depedende somente do pardmetro Z no lugar da varidvel z [118]. Vimos no capitulo
anterior que a fungdo de correlagéo espacial (s, z) deve depender do espectro da matéria
P,.(k, z) da seguinte forma

£p(s, 2) _ 1 /Oodk k? jo(ks) b* P (k, 2), 4.3)

T 92
2= J,
onde j, € a funcao de Bessel de ordem zero. Uma vez que a posi¢cdo do pico nao ¢ alterada pelo
viés [l consideramos b = 1.

4.2 Mapa de galaxias do SDSS-Ill DR10

A terceira fase do Sloan Digital Sky Survey [120] € composta por quatro experimentos: o
Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration (SEGUE-2), o Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey (BOSS), o Apache Point Observatory Galactic Evolution (APOGEE) e o
Multi-Object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area Survey (MARVELS). Como estamos
interessados em explorar as caracteristicas das oscilagdes acustica baridnicas, vamos trabalhar
com os dados do experimento BOSS.

&)

z4 0z, z+ 0z
Figura 4.2: A figura mostra como uma escolha do intervalo de redshift pode influenciar a
escolha do pico na funcdo de correlagdo. Uma casca fina (z + dz,) consegue
extrair somente o sinal transversal das OAB, mas nem sempre contém um nimero
suficiente de galaxias. Uma casca mais espessa (z + dz;) pode contabilizar efeitos
de projecao.

O BOSS ampliou significativamente a densidade numérica das galdxias mapeadas pela
primeira e segunda fase do SDSS, fornecendo uma densidade numérica de galdxias em torno
de n = 0,0002 — 0,0003 h®/Mpc®. Além disso, possibilitou a andlise sobre um grande
nimero de galdxias em redshift maiores do que as fases anteriores, 0,43 < z < 0,7, inferidos
espectroscopicamente. O SDSS-III proporcionou a oitava, nona, décima e a décima primeira
liberacdo de dados (DRS8, DR9, DR10 e DR11) do SDSS. Os dados do DRS ainda incluem

* Uma discussao sobre a influéncia dos os efeitos sisteméticos na localiza¢do do pico acustico foi feita por Sanchez
et. al. [119]].
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intervalos redshift nimero de LRGs z 0z

0,440 - 0,460 21.862 0,45 0,02
0,465 - 0,475 17.536 0,47 0,01
0,480 - 0,500 40.957 0,49 0,02
0,505 - 0,515 21.046 0,51 0,01
0,525 - 0,535 22.147 0,53 0,01
0,545 - 0,555 21.048 0,55 0,01

Tabela 4.1: Intervalos de redshift escolhidos e nimero de galdxias em cada casca.

a amostra obtida fotometricamente pelas fases I e II, j4 o DR9 propiciou o primeiro conjunto
de dados espectroscopicos do SDSS. Para obter a melhor performance estatistica em nossas
andlises, utilizamos a ultima realizacdo de dados disponiveis publicamente pelo BOSS: o DR10.

O DR10 contém 409.337 LRGs mapeadas no norte galdctico entre o intervalo de redshift
0,43 < z < 0,7. Com intuito de derivar a assinatura transversal como fun¢do do redshift,
dividimos os dados em intervalos de redshift que contenham aproximadamente 20.000 galaxias,
exceto quando o redshift médio € igual 0,49. Neste caso, teremos aproximadamente 40.000
galdxias. Nao existe uma maneira de saber a priori quantas galdxias sdo ideais para anélise
da func¢do de correlacdo. Apds inimeras tentativas no sentido de encontrar uma casca de
redshift que apresentasse o menor ruido e uma clara assinatura da escala acustica, escolhemos
os intervalos apresentados na tabela 4.1l Note que os intervalos apresentam um espagamento
de 0,005 entre eles para evitar uma possivel correlacdo. Quanto maior for a casca de redshift,
mais diluido estard o sinal da escala acustica por causa dos efeitos de projecao, como veremos
no caso em que z = 0,45 e 0,49.

4.3 Detectando o sinal acustico transversal

A funcdo de correlacdo angular calculada em trabalhos anteriores (veja [119,[117]) utilizou
mapeamento de galdxias obtido através de redshift fotométricos, onde a precisdo na estimativa
do redshift depende da quantidade de filtros utilizada no levantamento. Um erro considerdvel na
medida do redshift implica numa incerteza significativa na localiza¢dao do pico. No sentido de
obter uma possivel alteracdo na posi¢do do pico, faz-se necessario o uso de modelos fiduciais.
Como estamos interessados em obter a escala acustica sem assumir um modelo especifico a
priori, verificamos qual deslocamento no pico utilizando védrios modelos cosmoldgicos.

Além do erro na medida do redshift, podem existir outros efeitos sisteméticos que dificultam
a determinacdo do pico 0. Para determinar de maneira cautelosa qual seria o pico relativo a
escala acustica, iremos aplicar dois testes:

1. Diferentes intervalos de ¢ — Para o cdlculo da funcdo de correlagdo precisamos da
contagem do nimero de pares com separacdes entre § — Af e 6 + Af. Como ndo existe
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uma forma de encontrar a priori o A# ideal, nossos resultados foram obtidos considerando
diferentes valores para Af.

2. Pequenos deslocamentos nas posicoes — Fizemos pequenos deslocamentos aleatérios
na posicao das galaxias para destruir o padrdo de aglomeracdo em determinadas regides
e suavizar a fungdo de correlagdo. Assim encontramos uma cuva sem as flutuagdes
provocadas possivelmente por efeitos siteméticos.

Em resumo, podemos dizer que nossa estratégia € a seguinte: se 0 pico permanece apos a
aplicacdo dos testes, assumimos que a elevacdo representa a escala angular do sinal actstico.
Além dos testes, devemos quantificar o deslocamento no pico « (@p;r — 6pao), devido
a escolha da casca de redshift. Uma vez que localizamos o pico acustico e realizamos o
deslocamento o podemos verificar como a assinatura evolui com os diferentes intervalos de
redshift considerados e, entdo, comparar teoria e observagdo. No que segue, apresentamos a
metodologia proposta para identificar os picos correspondentes a escala acustica.

Diferentes intervalos de ¢

O estimador da fungdo de correlagdo utiliza a contagem de pares nos catdlogos reais e
aleatérios fixando uma separagdo €. Na prética, ndo é possivel encontrar um grande nimero
de galdxias separados por, exatamente, a mesma distancia. Nesse caso, temos que colocar um
limite de tolerancia no valor da separacdo . Entao, a fun¢do de correlagdo vai de encontro ao
problema da escolha do melhor intervalo em torno do valor de §. Nao existe ainda uma forma
rdpida e segura para obter o intervalo ideal. Um intervalo muito pequeno para valor de 6 pode
ndo conter um numero suficiente de pares e assim gerar muitos ruidos na funcio, enquanto
um intervalo muito grande pode diluir a assinatura acustica e dificultar a sua localizagdo. No
entanto, consideramos que a escala acustica, mesmo que se apresente na forma mais diluida,
deve ser mais robusta do que um possivel ruido. Se ao diminuir ou aumentar o intervalo
A6 a amplitude do pico diminui ou se desloca, entdo descartamos a possibilidade deste pico
corresponder a escala acustica.

Para aprimorar a escolha da largura Af na funcdo de correlacdo, fizemos varias tentativas.
Entre elas, encontramos 3 casos interessantes dividindo 6 = [0°, 12°] pelo nimero de intervalos
N,, (embora no grifico w(#) — 6 apresente apenas o intervalo de interesse § = [1, 5°,6, 5°]). Na
figura @[) mostramos os 3 casos considerados na analise final: N, = 31, 37 e 40, onde cada
ponto na fungdo de correlagdo é calculado assumindo a separacdo § — Af < 6 < 6 + Af com
Af = 12°/N,.

Na figura podemos observar, por exemplo, que no caso z = 0, 55 a escolha de /V, = 31
elimina o pico apresentado entre # = [3°,4°| nos casos com N, = 37 e 40. Jano caso z = 0, 53,
temos um comportamento bastante semelhante para todos os N, considerados, apresentando
um Unico pico bastante robusto. Nos outros intervalos de redshift, precisamos aplicar o segundo
teste para determinar o pico acustico.
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Figura 4.3: Em cada quadro assumimos diferentes cascas de redshift com aproximadamente 20.000
galdxias, exceto o caso z = 0,49 (veja a tabela [4.1). Os diferentes intervalos correspondem
a A = 12°/N, com N, = 31, 37 e 40. Para uma visualizacdo melhor, deslocamos
articialmente as curvas correspondetes aos casos [Ny = 31 e 37.

Pequenos deslocamentos nas posi¢coes das galaxias

Como mencionamos anteriormente, 0s varios picos apresentados nas func¢des de correlacao
(veja figura 4.3)) podem ser provocados nao somente devido a escolha do intervalo Af como
também por efeitos sistematicos. A distingdo entre o pico acustico e 0s picos sistematicos exige
o conhecimento de uma curva base sem assinatura acustica para comparar com a funcio de
correlacdo provinda dos dados. Poderiamos utilizar uma curva tedrica e retirar a contribui¢do
da escala actstica, no entanto, terifamos que assumir um modelo (o0 que estamos evitando).

Quando calculamos a funcdo de correlacdo, estamos contabilizando qualquer forma de
aglomeracdo, seja relativo a aglomerados/grupos de galdxias ou as OABs. Assumindo que o
pico acustico deva apresentar uma escala robusta, pequenos deslocamentos nas posi¢des das
galaxias podem diluir o sinal das OABs e devem destruir o padrao de aglomeracao que produz
outros picos. Isso produz uma fun¢do de correlacdo suavizada com uma pequena elevagdao
correspondente ao sinal das OABs diluido (altura menor e largura maior). Caso a escala actstica
nao seja muito robusta, a fungdo de correlagdo ndo deve apresentar elevacoes.
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Figura4.4: A linha continua corresponde a fun¢do de correlagdo suavizada por perquenos
deslocamentos na posi¢ao angular das galdxias e os pontos vermelhos correspondem
a fungdo de correlagdo obtida dos dados reais para o caso N, = 40.

O primeiro passo do nosso algoritmo foi a realizagdo de pequenos delocamentos aleatdrios
nas posicoes angulares das galdxias. Apds aplicar este procedimento 100 vezes, calculamos
a funcdo de correlacdo média suavizada apresentada na figura 4.4] (linha continua). Como
exemplo, podemos ver na figura #.4] que, no caso em que z = 0,47, a fungdo de correlagio
continua apresentando uma pequena elevacio correspondente a escala actstica. Nos casos que
jé& apresentavam uma possivel escala acustica diluida (como z = 0,45;0,49 e 0,51), nenhuma
elevacdo foi mantida. Sendo assim, temos que utilizar os dois testes em conjunto para identificar
o sinal acudstico. Podemos ver também que os pequenos valores das separacdes 6 sdo mais
sensiveis aos pequenos deslocamentos.
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Figura 4.5: Func¢do de correlacdo angular obtida utilizando N, = 40. Os dados correspondem

aos pontos vermelhos e o ajuste obtido utilizando a equacgdo (4.4) a linha continua
azul.

4.3.1 Obtencao do valor 01

Ap6s a aplicacdo dos testes, obtemos a escala angular das OABs utilizando o método da
referéncia [[119]], que parametriza a fun¢do de correlagdo como a soma de uma lei do poténcia e
um pico modelado por uma Gaussiana centrada no valor da escala actstica 67, ou seja,

_(0=0pr7)?

wrrr(0) = A+ BO” + Ce  *Frr | (4.4)

onde A, B, C, v e oprr sdo parametros livres. O valor de C, 0p;1 € o1 fornece a amplitude,
localizagdo e largura do pico, respectivamente, enquanto 0s outros parametros sao responsaveis
pela lei de poténcia. Se §z = 0, o valor de 0 ;1 coincidiria com pico do caso ideal, 040,
obtido pelos dados sem ter que estabelecer uma escolha para um intervalo de redshift. Contudo,
como temos que considerar 6z # 0, o valor de 6r;7 sofre um deslocamento devido aos efeitos
de projecdo (Veja figura [d.2)). Consequentemente, a fungéo de correlacdo dada pela equagio
Eq. (4.2) deve ser obtida para ambos os casos, 0z = 0 e dz # 0, de forma que possamos
calcular o deslocamento no pico produzidos pelos efeitos de projecdo. O fator de correcdo o
para um dado valor 67, obtido utilizando a equacio @), possibilita o cdlculo de 05 40.
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Modelos Wy We wo | W, | Hy'
Referéncia 0,0226 0,112 -1 0 70
Variando w, 0,0226 0,100 -1 0 70
0,0226 0,140 -1 0 70
Variando a equagdo | 0,0226 0,112 -2 0 70
de estado 0,0226 0,112 -0,8 0 70
0,0226 0,112 -1 1 70
0,0226 0,112 -1 -1 70
Variando H 0,0226 0,112 -1 0 65
0,0226 0,112 -1 0 68
0,0226 0,112 -1 0 72
0,0226 0,112 -1 0 75

Tabela 4.2: Resumo dos modelos cosmoldgicos considerados em nossas andlises.

Para obter o fator de correcio « vamos recorrer a fungcdo de correlagdo tedrica
dada pela equagdo (4.3), onde precisamos do espectro de poténcia da matéria P,,(k,z).
Devemos considerar diferentes modelos cosmoldgicos para verificar qual seria o fator de
deslocamento « para cada modelo. Para obter o P, (k, z) utilizamos o CAMB disponivel
em http://www.camb.info, variando os parametros para diferentes modelos cosmoldgicos.
Assumimos que a equacgdo de estado da energia escura w(a) varia com o fator de escala a
conforme w(a) =wy + w,(1 — a). Na andlise, estamos considerando seis parimetros

{wbaw(:)@vTa Asans} ) (45)

onde w, = Wh? e w. = Q.h? sdo as densidades da matéria baridnica e da matéria escura,
respectivamente. O pardmetro © € a razdo entre o horizonte sonoro e a distdncia de didmetro
angular no descoplamento, o pardmetro 7 € a profundidade éptica, A, é a normalizagdo do
espectro de poténcia primordial e ng é o indice espectral. Estamos considerando condicdes
iniciais adiabdticas, assumindo um universo plano e definindo a massa dos neutrinos igual a
3,046 eV. Utilizamos como base um modelo cosmolégico de referéncia cujos valores dos
parametros sdo dados por: w, = 0,0226, w. = 0,112, © = 1,04, 7 = 0,09, A’ = 2,2, n, =
0,96 com Hy = 100~ km/s/Mpc.

Para cada valor fixo z = Z;, o espectro de poténcia fornecido pelo CAMB € uma funcao
que varia com o valor k no intervalo [ 10™* — 2,38] h/Mpc. Utilizando esta relagdo, podemos
calcular numericamente a integral na equacgdo (4.3) e obter a fungdo de correlagdo g (s; Z;).
No célculo da funcdo de correlagio angular tedrica (Eq. 4.2), devemos considerar uma fungao
de selecdo ¢ das galdxias que, no nosso caso, segue a distribuicdo fop-hat para as diferentes
cascas de redshift. Uma vez que integramos numericamente, encontramos o valor de wg(6) em
diferentes cascas de redshift com Zz; e largura ¢z (listados na tabela e, consequentemente,
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obtemos o valor §%7. Da mesma forma, encontramos o valor de 6% considerando §z = 0. Assim,
o fator a pode ser obtido a partir da seguinte expressao

0 _ poz
Op — 0% (4.6)

o= ——=.
0
eE

Portanto, o valor do 340 € dado por

Opao(2,62) = Opir(2) + alz,02)0%(2). “4.7)

100 x (65 1-0540)/0a0

0 0.05 0.1 0.15 0.2
Redshift bin width

Figura 4.6: A figura acima mostra a diferenca entre ;1 e 6540 varia em relacdo ao tamanho
do intervalo de redshift, considerando diferentes redshift médios. O conjunto de
curvas apresentados na mesma cor representam diferentes modelos cosmolégicos.
Indicamos com duas linhas tracejadas vermelhas os intervalos que utilizamos nas

nossas andlises. Figura retirada de [119].

Calculamos o fator « para vdrios pardmetros cosmoldgicos (veja a tabela[d.2)) para analisar
sua dependéncia com o modelo cosmoldgico. Os valores encontrados estdo apresentados na
tabela @ Obtemos valores muito préximos entre 0z € a0 para os diferentes modelos
apresentados na tabela 2] Concluimos que o fator de deslocamento « é aproximadamente
independente dos parametros cosmoldgicos considerados, com uma diferenga entre ;7 € 040
menor do que 2,1%. Podemos observar que este comportamento deve-se ao fato da escolha
de intervalos de redshift muito pequenos, 0z < 0,02, assumidos na nossa andlise. Quanto
menor for o valor de dz, menor serd o fator de deslocamento «. Para uma melhor visualizacio,
podemos observar o impacto de um valor 6z muito pequeno na diferencga entre g0 € 01

através da figura[4.6| adaptada de [119].

Ap6s localizar o pico actstico e aplicar o fator o nos 6 diferentes intervalos de redshift
considerados, podemos obter a relacdo entre 0z 40 € o redshift z. As fungdes de correlagao
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finais e o ajuste dado pela equacdo (#.4) sdo mostrados na figura {#.5)). As barras de erro sio
calculadas através 50 catdlogos aleatérios contendo o mesmo nimero de galdxias do catdlogo

real, os mesmos utilizados na obten¢do da funcéo correlagdo (4. 1)) através das contagens D R(6)
e RR(6).

intervalo do z | a (%) Orrr (°) 0%(z) (°) | 00 (®) | oBao
0,440-0,460 0,45 | 2,0815 4,67 4,96 4,77 0,17
0,465-0,475 0,47 | 0,5367 4,99 4,77 5,02 0,25
0,480-0,500 0,49 | 2,0197 4,89 4,60 4,99 0,21
0,505-0,515 0,51 | 0,5002 4,79 4,44 4,81 0.17
0,525-0,535 0,53 | 0,4847 4,27 4,29 4,29 0,30
0,545-0,555 0,55 | 0,4789 4,23 4,16 4,25 0,25

Tabela 4.3: Estimativas de 65 40(2) dos dados de LRGs fornecidos pelo SDSS DR10.

4.4 Vinculos Cosmoldgicos

Nesta se¢do vamos mostrar quais os valores dos parametros cosmoldgicos que melhor
ajustam os valores 640 apresentado na tabela A escala angular 040 obtida da funcio
de correlac@o angular estd relacionada a distancia de didmetro angular D 4(z) através de

Opno(z) = ( T's(Zdrag) (4.8)

1+ Z)D A(Z) ’
A distancia de diametro angular, por sua vez, estd associada ao modelo cosmoldgico através da
equagao . A escala actistica r; = 7(2qrag) pode ser obtida dos dados da RCF, que também
apresenta uma depedéncia com o modelo. Os valores do r; fornecido pelo Planck e pelo WMAP
sdo iguais a 100,29 42, 26 Mpc/h e 106, 61 43, 47 Mpc/h, respectivamente, com uma diferenca
aproximada de 6% entre eles. O comportamento do 6340 para diferentes valores do parimetro
de densidade, fixando o valor de r; dado pelo Planck e pelo WMAP, sdo apresentados na figura
. Podemos observar que quanto maior o valor de €2,,,, maior € o valor de 03 40.
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Figura4.7: A figura acima mostra o comportamento do #p4o em funcdo de redshift
considerando €2, = 0,20;0,27 e 0,35. Em cada gréfico fixamos o valor de 7,
indicado na parte superior esquerda.

Da mesma forma, podemos visualizar o comportamento do valor de 05 40 (z) para diferentes
valores de 7 e €2,,,. Na figura (@) mostramos como 6 g 40 varia considerando diferentes valores
de r,. Podemos ver que, ao assumir valores de r; com uma diferenca de SMpc/h, observamos
um deslocamento considerdvel na curva 540 (z) para valores maiores de 7.

9 - - 9 . "
0, = 0.27 rs = 100.0 Mpc/h Q,, = 0.31 rs = 100.0 Mpc/h
8f rs = 105.0 Mpc/h |1 8 rs = 105.0 Mpc/h |1
7 = 110.0 Mpc/h | | 7 7 = 110.0 Mpc/h | |

03 0.4 05 0.6 07 0.8 03 0.4 05 0.6 07 0.8

Figura 4.8: A figura acima mostra o comportamento do #g4o em funcdo de redshift
considerando 7, = 100, 105 e 110 Mpc/h. Em cada gréafico acima fixamos o valor
de €2,,, indicado na parte superior esquerda.

Como mencionado anteriormente, para verificar a evolugdo da energia escura, vamos utilizar
uma parametrizagdo da equagdo de estado na forma w(a) = wo + w,(1 — a), onde a é o fator
de escala e os parimetros wy e w, sdo constantes. Modelos com w, # 0 sdo conhecidos como
modelos w(a)CDM, enquanto modelos com w, = 0 e w = w constante sdo conhecidos como
modelos wCDM. O modelo ACDM corresponde ao caso em que wy = —1 e w, = 0.
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—— ACDM com r¢ = 106.6 Mpc/h
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Figura 4.9: O grafico mostra os pontos de z40 obtidos em nossas andlises comparado com
as curva tedricas assumindo ACDM com §2,,, = 0,27 e diferentes valores de r,.
Colocamos os valores obtidos a partir da funcio de correlacio espacial encontrados
por outras referéncias apenas para ilustracao.

A comparacdo entre os dados obtidos para g4 € as curvas tedricas sdo apresentados
na figura {#.9). Colocamos como referéncia o modelo ACDM com (2, = 0,27 para r, do
Planck [4] (100,29 £ 2,26 Mpc/h) e WMAP [3]] (106,61 £ 3,47 Mpc/h). A faixa preenchida
corresponde ao #p40(z) obtido entre as barras de erro dos valores de r, . Note que ndo hd
sobreposicdo entre os valores obtidos assumindo o 7, do Planck e do WMAP para um dado
Q,, fixo. Entdo podemos dizer que existe uma tensio entre os dados do Planck e do WMAP
para os valores de fp40(%), ou seja, existe uma diferenca significativa entre os dois valores
independente do conjunto de dados utilizados na andlise. Os dados obtidos em nossas andlises
apresentam uma concordancia maior com os dados do WMAP. Por esse motivo, apresentamos
nossas resultados fixando o valor do 7 fornecido pelo WMAP.

Para obter os vinculos sobre os pardmetros cosmoldgicos, combinamos os dados de 0540
com os dados de um parametro adimensional obtido da RCF. Este parametro adimensional é
conhecido como parametro de deslocamento (shift parameter, em inglés) e é definido como

= VQ, [;" Hy/H(z)dz, onde z, é o redshift na dltima superficie de espalhamento.
Podemos observar a tensdo entre os valores do rs para o Planck e o WMAP através da
verossimilhanga apresentada na figura (4.10), onde assumimos o modelo ACDM. Como os
valores do Planck apresentam um 7, menor do que 0 WMAP, para compensar, o x? minimo
corresponde a um valor maior de €2,,,. A compensag¢ao no €2, devido a escolha de um r, menor
pode ser melhor visualizada nas figuras (4.8) e (4.7).
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Figura 4.10: Verossimilhanca para os dados do Planck e do WMAP assumindo o modelo
ACDM .

Os contornos de confianca dos parametros §2,, ¢ w, considerando um modelo wCDM
sdo apresentados na figura (@.11) a esquerda. O melhor ajuste neste caso é dado pelo
Q= 0,294+0,02e wg = —0,91 £+ 0,08 em 68.3% CL. J4 os contornos de confianca dos
pardmetros w, e w, para o modelo w(a)CDM apresentam um melhor ajuste correpondente a
wo = —0.88+£0.20 e w, = —0.22 &+ 0.9 em 68.3% CL., apresentado na figura (4.11) a direita.

) . : 0.4

5 ~10 —0.5 0.0
Wo

Figura 4.11: Vinculos sobre os parimetros dos modelos wCDM e w(a)CDM. Os contornos
azuis correspondem aos dados obtidos neste trabalho para 1o e 20 de confianca.
Os contornos vermelhos estdo relacionados aos dados de R da RCF. Os contornos
cinzas correspondem as regides de confianca da andlise conjunta.

Os dados de 6340 (contornos azuis) sdo consistentes com uma grande variedade de valores
de wy e w, com melhor ajuste compativel com cendrios em que w < —1. Por outro lado, a
combinagdo com os dados da RCF (contornos vermelhos) impde limites mais restritos sobre
os valores permitidos de w, favorecendo valores proximos a w ~ —1.0. A andlise combinada
permite uma estimativa dos parametros ajustados com melhor precisao.
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rs (Mpc/h)
WMAP9 106,61 £+ 3,47
Planck 100,29 £ 2, 26
Nossas estimativas | 107,60 £ 2, 30

Tabela 4.4: Diferenga entre os valores do r, dados pelo WMAP9 [3]], Planck [4] e o valor obtido
em nossas analises.

E importante reforcar que a escala actstica 7, tem um papel de extrema importincia na
andlise do A 40. Como discutimos acima, a maior parte dos valores fornecidos de r, sdo obtidos
atraves dos dados da RCF (com excec¢ido da medida relatada por [121]] ). Contudo, o fato de
existir forte dependéncia de r; na equacdo (4.8), nos permite impor vinculos sobre 5 assumindo
um dado modelo cosmolégico. Para o modelo ACDM, encontramos r, = 101,2 £+ 11,8
Mpc/h, que apresenta uma condordancia tanto com o WMAP quanto com os valores do Planck
e da referéncia [121]. Na figura (@.12) apresentamos o contorno de confianga assumindo
Q, = 0,295 + 0,034 derivado dos dados de supernovas do tipo Ia [122]. Neste caso,
encontramos 7, = 107,6 &£ 2,3 Mpc/h que apresenta uma concordancia com as estimativas
do modelo ACDM fornecidos por WMAP e ~ 1, 50 fora do valor de r fornecido pelo Planck.
Os valores do 7 fornecido pelos dados da RCEF, juntamente com o valor obtido em nossa anélise,
sdo mostrados na tabela[4.4]

115

(Mpe/h)

=~ 105}

10955 055 (g.)':so 055 .40
m

Figura 4.12: O plano €2,, - r; para os dados de 6(z) obtidos nesta andlise assumindo que o valor
estimado do €2,,, dos dados recentes de supernovas tipo Ia [122]].

4.5 Resumo

Neste capitulo, apresentamos as andlises da funcdo de correlagdo angular fracamente
dependente de modelo, onde assumimos separacdes angulares entre os pares de galdxias, que
ndo necessitam de uma suposi¢do inicial do modelo cosmolégico. Para tal, utilizamos o
ultimo conjunto de dados disponiveis publicamente pelo SDSS, que apresenta uma considerdvel
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densidade de galédxias nas 6 cascas de redshift analisadas entre 0.440 < z < 0.555. A espessura
dacasca, 6z = 0,01 e 0z = 0, 02, permitiu uma andlise cautelosa da escala acustica transversal.

Embora a separagdo angular ndo exija a suposicdo incial de um modelo cosmoldgico,
precisamos introduzir um modelo a priori em duas partes da andlise: a primeira relacionada ao
deslocamento no pico devido aos efeitos de projecdo e a segunda associada ao valor 7 estimado
dos dados da RCF. Mesmo que s6 possamos obter o deslocamento no pico através da introdugdo
de um modelo, esta contribui¢do se mostrou muito pequena o < 2% e tem um comportamento
muito semelhante ao considerar diferentes modelos. Uma diferenca de 2%, que resulta num
deslocamento do pico menor do que 0, 1°, € praticamente desprezivel, sendo menor do que um
terco do tamanho do menor intervalo Af = 12°/40 = 0, 3° utilizado no cdlculo da fungéo de
correlagdo. Assim, concluimos que a principal fonte dependente do modelo cosmolégico € o
valor do 7 extraido dos dados da RCF. Entretanto, podemos utilizar essa dependéncia como
uma forma de obter o melhor ajuste do valor 7 para um dado modelo cosmolégico.

Utilizamos duas metodologias para identificar o pico correspondente a escala acustica
transversal. Este procedimento para localizar o pico acustico € diferente daqueles empregados
anteriormente na literatura. Além disso, ampliamos significativamente o nimero de pontos
fornecido por dados reais obtidos em outras anélises [117] (6pa0(0,55) = 3,90° £ 0, 38°).
A andlise dos dados reais apresentam uma dificuldade adicional, associada aos efeitos
sistemdticos, em relacdo aos trabalhos que envolvem apenas andlises dos dados simulados. A
escolha das seis cascas de redshift extremamente finas (6z = 0,01 e 6z = 0, 02) s6 foi possivel
devido a alta densidade de galdxias fornecida pelo SDSS-DR10. As seis medidas obtidas para
o valor de 540, em conjunto com os dados da RCF, apresentaram os melhores ajustes dos
pardmetros cosmoldgicos consistentes com o cendario ACDM.
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Capitulo 5

Estimativa dos Parametros Comologicos
do Futuro Levantamento JPAS

O levantamento Javalambre Physics of the Accelerated Universe Astrophysical Survey
(JPAS) sera realizado no Observatério Javalambre na Espanha, composto por um telescépio
principal de 2,5m e um telescépio de calibracdo de 0,80m. O objetivo do JPAS é mapear 9 x 107
galdxias vermelhas luminosas e galdxias com linhas de emissdo, incluindo também milhares de
quasares. O volume efetivo, levando em consideragdo o ruido e a varidncia césmica da amostra,
corresponde a ~14 Gpc? até redshift z = 1, 3, medido com precisdo de o, = 0,003(1 + 2) [30].

A grande vantagem e inovagdo do JPAS € a realizacdo de um grande mapeamento do universo
através de 54 fitros de 145A com baixo custo e agilidade na constru¢io dos telescopios.
O sistema de filtros possibilitard o estudo de uma variedade de observaveis e aplicacdes
astrofisicas. Os catdlogos do JPAS serdo fundamentais para extrair com precisao o sinal acustico
(transversal e radial).

Com o aumento considerdvel do nimero de galdxias mapeadas sobre uma grande porcao do
céu, devemos estar preparados para aprimorar a performance estatistica da amostra, onde nosso
principal objetivo € restringir os pardmetros cosmoldgicos de maneira precisa, conhecendo ao
méximo as contribui¢des dos efeitos sistemdticos. Entdo é importante avaliar a priori qual é
o impacto da configura¢do do levantamento (quantidade e tipos de objetos mapeados, volume
a ser medido, intervalo e precisdao do redshift, entre outros) nas estimativas dos parametros
cosmoldgicos. Neste sentido, aplicamos um método conhecido como matriz de Fisher para
obter as menores estimativas dos parametros cosmoldgicos que serdo obtidos pelo JPAS. Para
isto, utilizamos como base o espectro de poténcia tedérico das galdxias e levamos em conta
o viés, distor¢cdes no espaco de redshift e amortecimentos da escala ndo-linear. Além dos
efeitos sistematicos, devemos considerar a densidade numérica esperada das galdxias, o ruido e
a variancia césmica da amostra.
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5.1. MATRIZ DE FISHER 96

5.1 Matriz de Fisher

O formalismo da matriz de Fisher € uma maneira pratica de obter a precisdo dos parametros
cosmoldgicos de interesse © = {6, 0, --- ,0;} a partir de um determinado conjunto de dados.
No caso do mapeamento de galédxias, os dados correspondem a um vetor x = {z1,xs, - ,Zy}
com N dimensdes, cujas componente x; sdo flutuacdes na densidade numérica das galdxias
relativo a um nimero médio. Podemos descrever x como uma varidvel aleatéria com
probabilidade f(x; ©) que depende conjunto de pardmetros de interesse © = {6y, 65, - - , 6, }f]
Sendo assim, a matriz de Fisher pode ser definida como

. 9*In f B 0%In f _
F,=— <39i80j> = —/ (@@5)@) f(x;0) dx. (5.1)

A desigualdade de Cramér-Rao nos diz que os elementos da diagonal da matriz de Fisher

fornece o limite inferior no erro dos parametros ¢;, ou seja, [126, 64]

1
AbG; > = (5.2)

Em resumo, podemos dizer que o inverso da matriz de Fisher F~! corresponde a menor

matriz de covariancia C possivel para medir os erros esperado nos parametros desejados, onde
diag C = 0%,02,--- , 0%

Vamos assumir que a distribui¢do f(x;©) é uma gaussiana para multiplas varidveis cujos
N valores médios sdo dados por X = (x) e a matriz de covaridncia correpondente a C =

(x x") — x %', tal que

1 L ok %
f(x;0) = W—Clcm exp {——(x -x)C(x—x%)|. (5.3)

Neste caso, a matriz de Fisher da equacdo (5.1) toma a forma

Cfl

1 {Cl oC 80] ox 5.4)

%
Fy= s Tr | %% X g OX
=3 C 56, a9, a6 © a9,

Na equagdo acima utilizamos a relacdo IndetC = Tr(InC) e também 0InC/00;, =
C~10C/00;.

Se for possivel diagonalizar a matriz de covariancia, o calculo da equacdo acima € direto.
No nosso caso, como estamos utilizando dados de levantamentos de galdxias onde o volume
¢ limitado, a situacdo é um pouco mais complexa. Para obter a matriz de Fisher através
da distribuicdo de galdxias, precisamos entender como a informacdo sobre os parametros
cosmoldgicos se comporta em diferentes escalas, i.e., diferentes valores do niimero de onda k
[125]. Como vimos anteriormente, este tipo de informacao esta contido no espectro de poténcia
das galdxias. No entanto, a escala do levantamento deve ser grande o suficiente para conter as
caracteristicas do espectro.

* Para uma discussdo sobre as aplicagdes da matriz de Fisher veja [[123] 164, [124} [125].
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5.1. MATRIZ DE FISHER 97

Vimos no capitulo 2 que o erro fracional no espectro de poténcia (equagio [2.34) ¢ uma
combinacdo entre a limitacio do volume do levantamento e a amostragem incompleta do
campo de densidade subjacente [[77]]. Para verificar o poder estatistico do espectro de poténcia,
podemos utilizar o tratamento de células no espaco de Fourier, cujo volume de cada modo
independente dk pode ser aproximado por Vi, = 27k*dkdu, onde = t - k/|k| corresponde
ao cosseno do angulo entre a dire¢do da linha de visada r e o vetor de onda k . O nimero de
modos independentes que estamos considerando depende do volume do levantamento V, ou
seja, Ny = Vi Vy/ (27r)3. Se o volume do levantamento € grande, N, € grande e a escala de
discretiza¢do dk é pequena comparada a regides do espaco em que o espectro de poténcia é
constante. Isso possibilita o cdlculo da poténcia da banda através da média sobre um volume
finito no espago de Fourier (equagdo [2.32)). Assim, levando em conta a equagdo (2.34)), o ruido
e a variancia cosmica, teremos

] -5 [ lrical

Se substituirmos

x = P(k:) (5.6)
Con = (P P(ky) P (k) Omn (5.7)

na equacdo da matriz de Fisher (5.4)), encontramos

/ /km alnP k u) Oln P(k, ) om k2 dk dy

g0 Ve g (5.8)

mln

onde volume efetivo do levantamento é dado por

e e

Na dltima passagem assumimos que a densidade numérica de galdxias n ndo varia com a
posicdo. Quando nP > 1 podemos dizer que a amostra representa bem a amostra prevista pelo
levantamento para derivar as informacdes cosmoldgicas, i.e. , Veg ~ V5. Jd quando nP < 1, 0
volume efetivo € muito limitado de forma que Vg < V.

Uma vez que conhecemos a densidade numérica de galdxias n, o volume do levantamento
Vs e calculamos o espectro de poténcia, podemos obter as estimativas do limite inferior dos
erros nos pardmetros cosmoldgicos de interesse utilizando a expressao (5.8). Podemos dividir
a amostra em diferentes intervalos de redshift e verificar qual a contribuicdo de cada intervalo.
Neste caso, a matriz de Fisher completa é dada pela soma da matriz de Fisher em cada intervalo
de redshift [123] 127, 128, [129]).
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5.2 Contribuicoes do Espectro de Poténcia

Antes de aplicar o método da matriz de Fisher no mapa de galdxias esperado para o
levantamento JPAS, devemos entender qual é a contribuicdo do modelo cosmoldgico no
espectro de poténcia. Além disso, devemos levar em conta efeitos sistemdticos como Viés e
distor¢des no espacgo de redshift, o erro na medida do redshift e o volume que serd mapeado.

Podemos utilizar a expressdo (5.8) para obter as estimativas dos pardmetros cosmoldgicos
através de catdlogos contendo diferentes tipos de galdxias (galdxias vermelhas luminosas,
galéxias com linhas de emissdo, entre outros). No entanto, cada um dos tipos de galdxias evolui
de forma diferente e, consequentemente, apresenta viés diferente [[130, (131} 132} [133]. Em
resumo, podemos dizer que cada tipo de galdxias (também chamados de tracadores) representa
diferentemente o campo densidade da matéria. Sendo assim, quando o catdlogo apresenta
diferentes tracadores do campo de matéria, € conveniente dividir a anélise da matriz de Fisher
para cada um dos tipos de galdxia presentes no catalogo (134} 135]].

O modo de crescimento 0, (z) (equagdo introduz uma dependéncia do redshift
no espectro de poténcia. No caso da teoria evolucdo linear, a evolu¢do do modo de
crescimento 0, (z) = D(z)d4(0) € introduzida no espectro de poténcia através da relagdo
P(z,k) = D*(z)P(0, k), enquanto a evolugio ndo-linear deve conter termos mais complexos
(136,137, (138,96, 139,140} 141 [142]]. Vimos no capitulo 1 que o modo de crescimento J (z)
(equagdo [I.54)) evolui de acordo com o modelo cosmolégico e, além disso, estd associado a
taxa de crescimento de estruturas f(z) = H -1, /4 o que possibilita discriminar diferentes
modelos de gravitacdo.

Como discutido no capitulo 2, os efeitos da escala ndo-linear surgem quando k,; ~
0, 1h/Mpc, que varia muito pouco com o redshift. No sentido de minizar os efeitos ndo-lineares
de origem desconhecida e reduzir a incerteza na forma exata do espectro de poténcia ndo-linear,
vamos introduzir um termo exponencial de amortecimento (fenomenoldgico) das escalas nao-
lineares. Infelizmente, o termo de amortecimento vai suprimir a informagao sobre os parametros
cosmoldgicos nessa escala [[123]].

A contribui¢ao das distor¢des no espago de redshift serd incluida ao espectro de poténcia
através do termo (1 + p?f(z))?. Este termo é de extrema importincia por estar associado
diretamente com a taxa de crescimento de estruturas f(z) = ) (z) que, por sua vez, estd
relacionado ao parametro vy, que € diferente para diferentes teorias de gravitacao.

O erro na medida do redshift pode diminuir as informacdes fornecidas pelo espectro de
poténcia na direcao da linha de visada [[143]]. O deslocamento na direcdo radial o, devido ao
erro na medida de redshift o, corresponde a 0, = ¢ H 'o,. O JPAS prevé uma precisio
de o, < 0,003(1 + z), o que possibilitard a medida da escala acistica radial com a menor
perda de informacao possivel [144]. Este erro na medida de redshift corresponde a uma escala
comoével aproximada de ~ 15Mpc/h no redshift z ~ 0,5. No sentido de contabilizar essas
incertezas em nossas andlises, introduzimos o termo exponencial exp (—k” c H! az), onde k|
¢ a escala do vetor de onda na direcdo da linha de visada do sinal. Para as LRG temos que
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orreg = 0,003(1 4 z), para as ELG temos que ogr,g = 0,0025(1 + 2) e para os quasares
o = 0,0025(1 + 2) [30].

E importante ressaltar que o método da matriz de Fisher deve ser aplicado apenas para
verificar o limite inferior dos erros nos parametros € ndao o melhor ajuste dos dados. No
célculo do espectro de poténcia tedrico devemos utilizar como base um modelo fiducial. Entao
assumimos o modelo ACDM plano com h = 0,7;Q,, = 0,27; Qh* = 0,0223 e n, = 0, 963.
Novamente, utilizamos o software CAMB para calcular o espectro de poténcia da matéria
P,.(z = 0,k), que ndo contém as contribui¢des mencionadas acima (distor¢des no espaco de
redshift, amortecimento dos efeitos ndo-lineares e erro na medida do redshift).

O volume esférico médio, dada uma cosmologia, pode ser escrito em termos de uma
componente radial ry = c¢H 'Az relacionada ao pardmetro de Hubble H(z) e outra
componente transversal 7, = (1 + z)D 4 relacionada a distancia de didmetro angular D 4(z),
através da relagdo dV = r} 1. O jacobiano entre os elementos de volume para um
dado modelo cosmolégico em relagdo ao modelo fiducial utilizado correponde a dVgq/dV =
(D% 5a(2)H (2)]/[D%(2) Hga(2)]. T o nimero de onda k estd relacionado ao niimero de onda
no modelo fiducial da seguinte forma

H(Z) o DAﬁd(Z)
Hﬁd(z)a kJ_ - kj_ﬁd DA(Z> )

ki = kjjsa (5.10)

onde k* = ki + k1 e pu = ky /.

Também podemos decompor a escala ndo-linear em uma parte radial e outra transversal.
A parte radial, que € a dire¢cao mais distorcida pela velocidade peculiar, contém contribuicdes
da taxa de crescimento de estruturas f(z) na forma ¥ = D(z)(1 + f(2))%, e outra parte
transversal onde incluimos apenas o modo que crescimento ¥, = D(z)Y,, onde assumimos
que Xy = 10Mpc/h [19].

Incluindo as distor¢des no espaco de redshift, o viés b(z) e o ruido P,, = 1/n no espectro de
poténcia da matéria P,,,(z = 0, k), encontramos a expressao do espectro de poténcia observavel
das galaxias [[123} 1128} [129]]

o D,an,ﬁd(z)H(Z)

Polk1t:2) = B Y e (2)

b(2)? (14 12 f(2))* D*(2)Pn(2 = 0,k) + P, (5.11)

e, consequentemente, a matriz de Fisher (5.8 toma a forma

P 1/ A3k /d3r Oln Py(k, p, z) 0ln Py(k, p, 2)
‘ 2 (27T)3 691 89]
2
ULy po2) |7 ieossi @S tl@-sh) (s 1)
1+ n(r)Py(k, 1, 2)

Vamos obter a matriz de Fisher para /V intervalos de redshift igualmente espagados com
0z = 0,2 variando com zy = 0,1 + Ndz. Como cada conjunto de observaveis se estende
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a redshift diferentes, vamos considerar: N = 5 para LRGs, N = 6 para ELGs e N = 19
para quasares. Teremos entdo um conjunto de parametros avaliados que variam com o redshift
©, ={H(zn),Dalzn), f(2n),b(2n), Pu(zn)}, definidos anterioremente, e outro conjunto de
pardmetros fixos que iremos chamar de pardmetros globais ©, = {h, w., wy, Q, ns, As, m, }.
Os parametros globais sdo: o pardmetro de Hubble hoje dividido por 100, h, o pardmetro de
densidade fisico da matéria escura, w., o parametro de densidade fisico da matéria baridnica,
wy, 0 pardmetro de curvatura, {2k, o indice espectral, n,, a amplitude do espectro primordial,
A, e a massa do neutrino, m,,.

O viés considerado em nossas andlises corresponde a by,re = 1,8 para LRGs, b o =
0,9 + 0,4z para ELGs e by = 0,5 + 0,3(1 + 2)2 para quasares [145]. Além disso, para
limitar os intervalos permitidos para os parametros que afetam a forma do espectro de poténcia,
combinamos a matriz de Fisher obtida em nossas andlises com a matriz de Fisher da RCF
fornecida por [146].

5.3 Estimativas dos Parametros Cosmologicos

Utilizando o conjunto de pardmetros de interesse © = ©, + ©,4, podemos aplicar o método
da matriz de Fisher e obter os valores de [F~'];; = 03,03, -+ ,02, . Antes disto, devemos
levar em conta a densidade de galdxias n esperadas em cada intervalo de redshift considerado.
A figura mostra os histogramas densidade de galdxias (em unidades de h?/Mpc?® ) para
LRGs, ELGs e quasares. A densidade de quasares utilizada tem como base a referéncia [147]].
O histograma dos quasares foi apresentado separadamente porque a ordem de grandeza da
densidade dos quasares é 10° vezes menor do que a densidade das galdxias. Podemos observar
que a densidade considerdvel das LRGs e ELGs somente se estendem a redshift z = 0,9,
enquanto os quasares permitem uma andlise até redshift maiores, em torno de z ~ 2.
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Figura 5.1: Histograma das galdxias esperadas no mapeamento do JPAS. As barras vermelhas
corresponde a LRGs, as barras azuis a ELGs e as barras verdes a quasares.

Uma vez obtida o nimero de galdxias esperadas para o JPAS e o espectro de poténcia (5.11)),
encontramos o volume efetivo através da equacao (5.9). Na figura podemos ver como o volume
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efetivo, obtido para as espectificagdes do levantamento JPAS, varia com log,, k. Para o valor
1 = 1.0, o volume efetivo do levantamento é um pouco maior. Isso reflete o impacto do termo
associado as distor¢des no espacgo de redshift no volume efetivo.

--- ELGcompu=1.0
--- LRGcomu=1.0
- - - Quasarcom = 1.0
ELG com p = 0.0 -

101
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e
s
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1
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Figura 5.2: Volume efetivo para as LRGs, ELGs e quasares esperados do levantamento JPAS.

Para encontrar os parametros finais relacionados a energia escura, devemos marginalizar
sobre alguns pardmetros considerados anteriormente. Se f(pj,p2) € a ditribuicdo de
probabilidade conjunta dos parimetros p; e py, entdo a distribuicdo de probabilidade de p;
independente dos valores de p, ¢ dada pela marginalizagdo f(p1) = [ f(p1, ph)dph . No caso da
matriz de covaridncia, a marginalizacio corresponde a eliminacao da linha e da coluna associada
ao parametro que desejamos marginalizar [[124].

Note que a equagdo de estado w(z) da energia escura ndo estd explicita no conjunto de
parAmetros avaliados, somente como dependéncia implicita dos pardmetros H(z), D4(z) e
f(z). Para obter os menores erros nos pardmetros da equacgdo de estado da energia escura,
vamos considerar a parametrizagio CPL (w(z) = wy + w,z/(1 + z)) e seguir o algoritmo
proposto por [123]:

1. Primeiro devemos encontrar a matriz de Fisher para o conjunto de parametros
© = O, + 0,4, que chamaremos de Fpgp.

2. Combinamos a matriz Fzgr com a matriz de Fisher da RCF representada por
Frer.

3. Uma vez que obtemos a matriz de Fisher completa (Frggr + Fror), devemos
inverte-la para extrair os erros nos parametros através dos elementos da diagonal da
matrix de covariancia.

4. Marginalizamos sobre os pardmetros globais e, também, sobre o viés b(z) e o
ruido P, que apresentam uma forma incerta.
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5. Invertemos a matriz de covariancia para obter a matriz de Fisher marginalizada
FpE.mn € projetamos sobre os parametros finais h, {25, wy € w, através de

_ 89n
F —F , 5.13
DEjij — Z 8qz DE, mn Qj ( )
onde os indices ¢ e j estdo relacionados ao parametros finais.

5. Entdo invertemos novamente para obter a matriz de covariancia e 0s erros

nos parametros finais diag(Cpg) = (07,03 R o2 o2 ). Todo o procedimento é

wWp? T Wq
ilustrado na figura (5.3)).

F = Frcr + FEGE

l

F—l

l

F onde m,n = H(z), Da(z)

FEE,ij Z 8(]1

onde i,j = h, Qx, wg, wq

Figura 5.3: Algoritmo proposto por [123] para obter as estimativas dos pardmetros da energia
escura.

Antes de projetar a matriz de Fisher, calculamos os erros fracionais o(D4)/Da e o(H)/H
para cada intervalo de redshift considerado (veja tabela[5.T)). Na figura (5.4) mostramos como os
erros fracionais se comportam em diferentes redshifts. Colocamos duas curvas que representam
(Da(2)—Daga)/Dagae (H(z)— Hga)/Hsq para comparar a diferenga entre o modelo fiducial
utilizado na andlise e outros dois modelos: um com wy = —0,9 e w, = 0 (linha pontilhada)
ecom wyg = —1,0 e w, = —0,3 (linha continua com pontos). Se a curva correspondente a
diferenca entre os dois modelos estd acima ou abaixo das barras associadas ao erro, podemos
dizer que os erros na medida do parametro possibilita a restricio do melhor modelo entre eles.
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LRGs ELGs Quasares

z | 0(Da)/Da o(H)/H | 0(Da)/Ds o(H)/H | 0(Da)/Ds o(H)/H
0,3 0,0253 0,0625 0,02308 0,04892 0,89022 0,96223
0,5 0,0156 0,0384 0,01393 0,02989 0,21887 0,25349
0,7 0,0115 0,0280 0,01004 0,02173 0,11306 0,13879
0,9 0,0147 0,0287 0,01213 0,02171 0,06527 0,08566
1,1 0,0681 0,0922 0,01795 0,02690 0,04435 0,06181

1,3 - - 0,01462 0,02243 0,03159 0,04677
Tabela 5.1: Estimativas para 0(D,)/Da e o(H)/H até redshift z = 1, 3.

0.5 10 15 2.0 25 3.0 01075 10 15 2.0 25 3.0
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Figura 5.4: A figura mostra o erro fracional o(D,)/D4 e o(H)/H relativo ao modelo fiducial
utilizado (ACDM plano) para LRGs (barras vermelhas), ELG (barras azuis) e
quasares (barras verdes). As curvas mostram a diferenga entre o modelo fiducial
e os modelos com wy = —0,9 e w, = 0 (linha pontilhada) e com wy = —1,0 e
w, = —0, 3.
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Figura 5.5: A figura acima mostra o erro na taxa de crescimento de estruturas o(f) relativo
ao modelo fiducial utilizado para LRGs (barras vermelhas), ELG (barras azuis) e
quasares (barras verdes). As curvas mostram a diferenga entre o modelo fiducial
v = 0,55 e os modelos com y = 0, 68 (linha pontilhada) e com v = 0, 45.
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Ap6s a aplicacdo do método acima, encontramos as estimativas para os parametros da
energia escura indicado na tabela (5.2). Para verificar o impacto dos erros na anilise de
dados € muito comum o uso da figura de mérito (sigla FoOM, em ingl€s). Em geral, a FoM
€ definida como uma quantidade proporcional ao inverso da area da regido com 68,3%(10) no
contorno de confianga. Entdo quanto maior for a FoM, menor seréd a regido do contorno de
confianga e os pardmetros envolvidos serdo mais restritos. Na figura (5.6) podemos ver o valor
da FoOM= 1/+/det F'—1, para cada intervalo de redshift, considerando os parimetros da energia
escura wy € w,. Na tabela podemos ver que a FoM das LRGs alcangam um limite superior
de 281,29. Como este valor € maior do que a FoM obtida por levantamentos atuais, isso garante
que os dados do JPAS podem aprimorar as estimativas atuais. Para compara¢do, os dados do
BOSS combinados com os dados da RCF e das SNIa, forneceram uma FoM~ 25 [148]]. Entdo o
JPAS pode impor vinculos sobre os parametros da energia escura com um impacto de 11 vezes
o valor da FoM obtida para levantamentos atuais.

Owo Ow, FoM
ELGs 0,056 | 0,194 | 560,73
LRGs 0,092 | 0,310 | 281,39

Quasares | 0,066 | 0,269 | 318,74
Tabela 5.2: Estimativas dos parametros da energia escura.
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Figura 5.6: Figura de mérito para os parametros da equagdo de estado w, e w,. No gréfico da
esquerda estdo as FoMs referentes as LRGs e as ELGs e no gréfico da direita estd a
FoM referente aos quasares.

Além das estimativas dos parametros da energia escura, podemos observar o comportamento
dos erros associados a taxa de crescimento de estruturas f = 2,,(z)”. Apresentamos na figura
(5.5) o comportamento do o(f) relativo ao modelo fiducial utilizado (ACDM plano). Para
comparagdo introduzimos a diferenca entre o0 modelo fiducial, onde v = 0,55 (RG), com os
modelos em que v = 0,68 (DGP) e v = 0,45 (préximo dos valores correspondente a algumas
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formas das teorias f(R) E[)

Os contornos de confianca para os pardmetros finais sdo encontrados na figura (5.7)), assim
podemos observar o comportamento esperado entre os parametros de interesse e a drea minima
para 1o de confianga. Note que estes contornos sdo simétricos devido a forma da matriz de
Fisher.
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Figura 5.7: Contornos de 68,3% de confianga para os parametros finais.

Os erros minimos calculados para o levantamento JPAS indicam uma melhoria significativa
nas estimativas dos parametros da energia escura. Desta forma, podemos dizer que o
levantamento JPAS terd um papel fundamental nos estudos de oscilacdes acusticas baridnicas e
distorcdes no espaco de redshift, fornecendo nos proximos anos um mapeamento de um grande
nimero de galdxias com uma excelente precisdo na medida do redshift.

5.4 Resumo

Neste capitulo, utilizamos o método da matriz de Fisher para obter as estimativas dos
parametros cosmoldgicos para futuro levantamento JPAS. No caso da distribui¢do de galdxias,

¥ Os valores de ~y para a teoria de gravitacdo proposta por [149] com ©,, = 0,32 corresponde a v = 0,4 e para
Q. = 0,23 corresponde a v = 0,43 [150].
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todas as informacgdes cosmoldgicas estdo presentes no espectro de poténcia que descreve o perfil
de densidade em diferentes escalas do comprimento de onda. Para obter o espectro de poténcia
através da distribuicdo em grande escalas, levamos em conta as limitagcdes do mapeamento
da amostra como ruido e varidncia cosmica, bem como efeitos sistematicos. Desta forma,
introduzimos contribuicdes das distor¢des no espaco de redshift, amortecimentos da escala ndo
linear, viés e o erro nas medidas do redshift. Uma vez que calculamos o espectro de poténcia
das galdxias, encontramos a matriz de Fisher para um conjunto de pardmetros cosmoldgicos
seguindo o algoritmo proposto por [123]. Assim, encontramos erros minimos nos parametros
cosmoldgicos através dos elementos da diagonal da inversa da matriz de Fisher. Vimos que
as previsdes para as estimativas do JPAS indicam uma melhoria considerdvel na restricao dos
parametros cosmoldgicos em relagdo aos levantamentos atuais.
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Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

2

E notédvel a importancia do mapeamento das estruturas em grande escala nas estimativas
dos parametros cosmoldgicos. Tal importancia tem motivado grandes esfor¢cos no mapeamento
centenas de milhares de galdxias durante a dltima década. Levantamentos como 6dF, SDSS e
WiggleZ possibilitaram estudos cada vez mais precisos sobre o crescimento das estruturas em
grande escala e das oscilagdes actsticas baridonicas. No entanto, ainda é necessario alcangar um
volume suficiente para reduzir a variancia cosmica da amostra e, a0 mesmo tempo, minimizar
o ruido e o erro na medida do redshift. Além disso, € necessario um conhecimento ainda
mais robusto sobre os efeitos sistematicos que afetam a performance estatistica da analise. Um
dos maiores desafios dos futuros levantamentos €, portanto, o desenvolvimento de uma base
estatistica e tedrica ainda mais consistente para aprimorar o entendimento sobre 0s processos
fisicos que ocorrem na formagdo das grandes estruturas e compara-los as observagdes.

Vimos que as OABs fornecem uma escala caracteristica entre os pares de galdxias que pode
ser medida através de um pico na fungdo de correlacdo de dois pontos. Esta escala pode impor
vinculos sobre o parametro de Hubble e sobre a distancia de didmetro angular, funcionando
como uma espécie de régua padrao da cosmologia. Entretanto, o conceito de escala acustica
barionica exige uma andlise conjunta com os dados da RCF. A escala r,, fornecida pelo espectro
de poténcia da matéria obtido da RCF, ndo é exatamente a mesma escala obtida da fun¢do
de correlagdo das galdxias. Isso ocorre porque os fétons desacoplam dos barions antes que
os barions desacoplem do arrastar dos fétons. Essa diferenca é calculada através de codigos
numéricos sofisticados para resolver a equacio de Boltzmann com alta precisao utilizando um
modelo cosmoldgico.

Dada a importancia da escala acustica na restricdo dos modelos cosmoldgicos, analisamos
a fungdo de correlacdo angular das LRGs fornecidas pelo DR10-SDSS para obter o sinal
actstico transversal entre 0.440 < z < 0.555. Diferentemente da andlise que inclui o sinal
radial, a fun¢do de correlagdo angular envolve apenas separacdes angulares que nao necessitam
da suposi¢do inicial de um modelo cosmolégico. No entanto, devemos levar em conta duas
fontes de dependéncia com a cosmologia em nossa andlise. Uma no célculo do deslocamento
produzido pelos efeitos de projeg¢do, que é praticamente desprezivel (o < 2%). A outra
corresponde a medida ou estimativa de 7, fornecido pela RCF.
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Como discutido no capitulo 4, a fung¢do de correlacdo angular apresenta muitos ruidos,
possivelmente provocados por efeitos sistemdticos. Sendo assim, aplicamos uma nova
metodologia para identificar o pico actstico e medimos 6 pontos para 340 correspondente
as 6 cascas de redshift analisadas. Tal amostra aumenta significativamente o nimero de pontos
atualmente disponiveis na literatura para a escala actstica transversal obtidos diretamente da
funcdo correlagdo angular. Em seguida, utilizamos os 6 pontos de 6540 para impor vinculos
nos parametros cosmologicos. Encontramos os melhores ajustes dos pardmetros condizentes
com o cenario ACDM. Além disso, uma vez que fixamos o modelo ACDM, derivamos uma
estimativa para o valor de r utilizando os dados recentes de (2, obtidos por SNIa, isto é,
rs = 107,6 £ 2, 3 Mpc/h, o que estd em boa concordancia com os dados do WMAP.

s

Um ultimo aspecto que vale a pena ressaltar € a possibilidade de utilizar os dados de
O a0 obtidos em nossas andlises para estimar outros pardmetros relevantes como a atual taxa
expansdao Hj e, também, o nimero e espécies de neutrinos. Essas estimativas sdo possiveis
utilizando o cdlculo da corre¢do « para uma dada cosmologia.

Para verificar qual serd a melhoria nas estimativas dos pardmetros assumindo a configuracao
do futuro levantamento JPAS, utilizamos a técnica da matriz de Fisher que fornece o limite
inferior dos erros nos parametros (Cap. 5). O método da matriz de Fisher foi aplicado ao
espectro de poténcia das galdxias que contém as principais caracteristicas do crescimento das
estruturas. Na constru¢do do espectro de poténcia, levamos em conta o nimero esperado de
galdxias, o volume que serd mapeado, o erro previsto para medida no redshift, o viés dos
tracadores (LRGs, ELGs e Quasares) e as distor¢cdes no espaco de redshift. Como a forma
do espectro ndo linear € incerta, incluimos um termo exponencial para amortecer a escala nao
linear. Os vinculos derivado apresentam um aumento considerdvel de 11 vezes o valor atual
da FoM (definida como o inverso da drea do contorno de 1o) para os parametros da energia
escura, indicando uma alta precisao dos dados futuros do JPAS. O mapa de galdxias que serd
fornecido pelo JPAS, possibilitard medidas da escala acustica transversal e radial, bem como
estudos sobre distor¢des no espago de redshift.

Finalmente, obtivemos ainda estimativas dos principais pardmetros cosmoldgicos tanto a
partir dos dados atuais quanto de dados simulados para futuros levantamentos utilizando
métodos estatisticos como a funcdo de correlagdo de dois pontos e o espectro de poténcia.
Existem muitos detalhes para serem explorados através do mapa de galdxias, como escala
ndo linear e distor¢des no espaco de redshift. Em particular, este dltimo efeito é de extrema
importancia uma vez que ele fornece a taxa de crescimento de estruturas que é fundamental para
restringir as teorias de gravitacdo. Os principais trabalhos sobre distor¢des no espaco de redshift
assumem uma simplificacao do espectro de poténcia tedrico das galdxias [85]. Nestas andlises,
consideram-se pares galdxias separados por distancias muito menores do que a posicao das
mesmas. Essa aproximacao é conhecida como aproximacdo plano-paralela. Ao utilizar dados
mapeados por futuros levantamentos, onde atingiremos escalas angulares maiores com uma
densidade maior de galdxias, esperamos teoricamente que a aproximagao plano-paralela falhe.
Como perspectiva, pretendemos analisar o efeito das distor¢des no espaco de redshift de uma
maneira mais conservadora, assumindo separacdes angulares no termo que inclui esses efeitos
no espectro de poténcia. Estudaremos o impacto da quebra da aproximacao plano-paralela nas
estimativas da taxa de crescimento e dos parametros cosmoldgicos.
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