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Resumo

Nesta tese estudamos previsoes sobre os erros nos parametros cosmologicos
usando a forma integral da funcao de correlagao angular de dois pontos em difer-
entes cendrios para o projeto Dark Energy Survey. O modelo adotado tem 26
parametros e inclui efeitos de distor¢ao no redshift, erros gaussianos de redshift
fotométrico, viés da distribuicao de galaxias e matéria escura e nao-linearidade
no espectro de poténcia. A matriz de Fisher foi construida usando a matriz de
covariancia considerando a correlacao entre diferentes faixas de redshift.

Mostramos que, sobre algumas hipoteses, o Dark Energy Survey tem o po-
tencial de vincular o parametro da equagao de estado da energia escura w e o
parametro da densidade de matéria escura fria .4, com incerteza de 21% e
13% respectivamente. Quando combinamos informacoes de outras observacoes a

precisao na determinacao destes parametros aumenta para 11% e 4% respectiva-
mente.

Palavras chaves: Aceleracio do universo; Energia Escura; pardmetros cos-
molégicos; Dark Energy Survey.

Areas do conhecimento: Cosmologia.
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Abstract

In this thesis, we study forecasts of cosmological parameters from the upcom-
ing Dark Energy Survey project obtained using the full shape of the 2-point an-
gular correlation function in different scenarios. The angular correlation function
model adopted has 26 parameters and includes the effects of linear redshift space
distortion, photometric redshift gaussian errors, galaxy bias and non-linearities
in the power spectrum. The Fisher information matrix is constructed with the
full covariance matrix, which takes into account the correlation between nearby
redshift shells arising from the photometric redshift error. We show that under
some reasonable assumptions the Dark Energy Survey should be able to constrain
the dark energy equation of state parameter w and the cold dark matter density
Qecam with a precision of the order of 21% and 13% respectively from the full shape
of the angular correlation function alone. When combined with priors from other
observations the precision in the determination of these parameters increase to
11% and 4% respectively.
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Introducao

A descoberta observacional, na década de 90, da expansao acelerada do uni-
verso trouxe énfase ao atual modelo cosmologico onde o universo ¢ composto
aproximadamente por 4% de matéria barionica, 20% de matéria escura e 76%
de energia escura |1|. No entanto, a causa da aceleragdo cosmica ainda é des-
conhecida. De acordo com a relatividade geral, a expansao acelerada pode ser
explicada introduzindo no universo uma forma de energia exdtica com pressao
negativa, denominada FEnergia Escura. O candidato mais simples para a ener-
gia escura é a constante cosmologica [2, 3|, que foi assim nomeada porque sua
densidade de energia é constante no tempo e no espaco. Outra possibilidade, in-
clui um campo escalar ¢ com potencial V' (¢), nomeado como quintesséncia [4, 5.
Ao contrario da constante cosmolbgica, a equacao de estado de quintesséncia
muda dinamicamente com o tempo. Existem, porém, outras alternativas que po-
dem explicar a aceleracao cosmica através da modificacao da relatividade geral.
Tais modelos sao denominados teoria de gravitagao modificada e alguns deles sao
baseados na troca do escalar de curvatura, R, por uma fungao mais geral, f(R),
na agao de Einstein-Hilbert [3, 6]. DGP ! & outro modelo de gravitagio modifi-
cada baseado em teorias multi-dimensionais onde nosso universo possui (3 + 1)
dimesoes incorporadas num volume Minkowskiano de cinco dimensdes |7]. Em
outras palavras, a gravidade ¢ modificada em longas distancias mas mantém-se
quadridimensional em testes locais.

A analise da distribuicao de galaxias no universo é uma valiosa técnica para
testar os diferentes modelos da aceleragao cosmica. Cada modelo tebrico é carac-

'Modelo proposto por Dvali, Gabadadze e Porrati.
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8 Capitulo 1. Introducgao

terizado por um conjunto de parametros cosmologicos que podem ser estimados
analisando os dados observacionais. Até recentemente, os vinculos sobre estes
parametros foram obtidos usando catélogos espectroscopicos de galaxias [8, 9.
No entanto, futuros projetos irao construir grandes catalogos fotométricos com o
objetivo de aumentar o niimero de objetos observados e consequentemente mel-
horar a andlise estatistica dos dados. Tais projetos incluem, entre outros, o Dark
Energy Survey?.

O projeto Dark Energy Survey (DES) serd um dos mais importantes mapea-
mentos fotométricos do universo desta década. Este projeto esta sendo conduzido
por um consorcio que envolve varias instituicoes do Brasil, Inglaterra, Espanha,
Estados Unidos e Alemanha. O DES coletara seus dados durante 5 anos no
telescopio Blanco localizado no Cerro Tololo International Observatory (CTIO,
Chile). Ele mapeara uma grande drea do céu correspondendo a 5000 deg? (~ 1/8
da esfera celeste) em cinco bandas espectrais. Com seu sucesso observacional
praticamente garantido, o acervo de dados do DES representara o maior conjunto
de dados existentes na atualidade e conterda mais de 300 milhoes de galaxias, 20
mil aglomerados de galaxias e 2000 deteccoes de supernovas, além de milhoes
de estrelas da Via Lactea e objetos do sistema solar, viabilizando estudos numa
grande diversidade de temas na area de Astronomia e Cosmologia.

Um dos principais objetivos do DES é determinar o parametro w da equacao
de estado da energia escura e sua evolugao ao longo da historia temporal do
universo. FKEste estudo serd realizado usando quatro técnicas independentes e
complementares: a anélise estatistica da estrutura em grande escala do universo,
aglomerados de galaxias, supernovas e efeito fraco de lentes gravitacionais. Esta
tese é baseada na primeira técnica citada acima, onde usamos a distribuicao de
galéxias para fazer previsoes sobre limites nos parametros cosmoldgicos.

O projeto DES ainda nao comegou a coletar seus dados. No entanto, é possivel,
sem nenhum tipo de observacao, estudar a precisao com que ele podera determinar
os parametros cosmologicos. Este estudo é feito através da matriz de Fisher que
fornece os erros destes parametros em relacao a seus respectivos valores fiduciais.
Embora a matriz de Fisher possa ser estudada no contexto das 4 técnicas aplicadas
ao DES, vamos nos concentrar no estudo da funcao de correlacao angular de dois
pontos, w(f), obtida através da distribuicao de galaxias no universo. A anélise
completa é baseada na modelagem desta funcao e na modelagem da matriz de
covariancia teérica que descreve os erros de suas medidas.

Com o objetivo de entender a motivacao deste trabalho, iniciamos nosso es-
tudo no Capitulo 2 introduzindo alguns conceitos basicos de cosmologia padrao,
a expansao acelerada do universo. Em seguida, apresentamos alguns modelos que
explicam tal expansao. Abordamos os modelos de ACDM e quintesséncia para
energia escura e fazemos um breve resumo sobre modelos de gravitacao modifi-
cada.

2www.darkenergysurvey.org



No Capitulo 3, para definir a fungao de correlacao angular, estudamos a
dindmica das pertubacoes na matéria desde a inflacao até a época em que o
universo foi dominado por matéria nao-relativistica. Definimos o espectro de
poténcia como a variancia destas perturbagoes no espaco de Fourier. Este espec-
tro apresenta pequenas oscilagoes barionicas que, no espaco real, correspondem a
um tnico pico na fungdo de correlagao espacial de dois pontos £(r). Neste capi-
tulo mostramos como obter w(f) através de {(r). Toda analise apresentada aqui
foi feita para a distribuicao de matéria no universo, isto ¢, matéria barionica e
matéria escura.

Embora a anéalise com a matriz de Fisher nao necessite de dados observa-
cionais, a funcao de correlacao angular deve ser modelada considerando alguns
efeitos que se mostram presentes nos catalogos de galaxias. No Capitulo 4 ap-
resentamos estes efeitos introduzindo-os em w(f). Para o DES, estes efeitos sdo:
viés entre a distribuicao de galaxias e a distribuicao de matéria escura, distor¢ao
no redshift® devido as velocidades peculiares, nao-linearidade e efeitos devido a
distribuicao fotométrica de redshift.

Para estimar os parametros cosmoldgicos precisamos conhecer os erros nas
medidas de w(f). Estes erros podem ser obtidos pelo proprio catalogo de galaxias
ou podem ser modelados teoricamente. No Capitulo 5 estudamos a modelagem
completa da matriz de covariancia que fornece todas as informacoes dos erros nas
medidas de w(0).

O Capitulo 6 foi dedicado ao estudo da matriz de Fisher para o DES e a
apresentacao de nossos principais resultados. Nele, mostramos e aplicamos as
propriedades da matriz de Fisher usando a funcao de correlacdo angular e a
matriz de covariancia introduzidas nos Capitulos 4 e 5.

Finalmente, apresentamos nossas conclusoes e futuras perspectivas. Este tra-
balho foi baseado na referéncia [10].

3 No Capitulo 1 daremos a definicdo de redshift.
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A expansao do universo

Em 1998, dois grupos que estudavam supernovas do Tipo la apresentaram in-
dependentes evidéncias de que o universo esta em expansao acelerada [11, 12]. Nos
ultimos treze anos dados experimentais de diferentes observacoes confirmaram
este fato |13, 14]. Desde entdo varias explica¢oes tem sido propostas para justi-
ficar estas evidéncias.

Neste capitulo introduzimos alguns conceitos basicos de cosmologia padrao
com o intuito de entender as evidéncias da aceleragao cosmica. Abordamos alguns
modelos para a expansao acelerada do universo, tais como: AC DM, quintesséncia
e gravitagao modificada.

2.1 Cosmologia basica

O modelo mais simples do universo, chamado modelo de Friedmann-Robertson-
Walker (FRW), é baseado na hipotese de que a distribui¢ao de matéria no universo
¢ homogénea e isotropica em grandes escalas. Como as propriedades geométricas
do espaco-tempo estao relacionadas com a distribuicao de matéria através das
equacoes de Einstein, segue que o espaco tridimensional também é homogéneo e
isotropico. No entanto, isto é verdade somente em escalas maiores que 100 Mpc.

O intervalo invariante, ds?, no universo de FWR ¢é dado por

dr?

1—kr?

ds? = —di® + (1) +72(d6? + sin® 0dg?) | (2.1)

onde a(t) é o fator de escala que descreve a expansao do espago e k é a constante

11



12 Capitulo 2. A expansao do universo

de curvatura que assume valores £ = 0,1 e —1 correspondendo ao universo plano,
fechado e aberto, respectivamente [15]. Nesta equagao consideramos ¢ = 1'.
A Eq. (2.1) pode ser reescrita em termos da métrica g, e das coordenadas
x# = (t,r,0,¢) da seguinte maneira:

ds* = g, dxtdx”, (2.2)

onde g, = a*(t)/(1 — kr?), gag = a®(t)r?, gss = a*(t)r?sin® 6, goo = —1 e g, =0
para u # v. As coordenadas espaciais introduzidas acima sao chamadas coorde-
nadas comoveis, isto é, elas acompanham a expansao do universo. Dessa forma,
objetos com velocidades peculiares? nulas possuem r, 6, ¢ constantes.

A métrica é fundamental para estudar a dinamica do universo governada pelas
equacoes de Einstein

1
Gu =Ry — §gWR = 87GT,,, (2.3)

onde G é a constante universal de Newton e G, ¢ nomeado tensor de Einstein. O
lado esquerdo das Eqs. (2.3) caracteriza a geometria do espago-tempo, enquanto
o lado direito descreve o conteido de matéria e energia contida no universo por
intermédio do tensor energia-momento 7),,. As quantidades R,, e R = ¢"' R,
sao, repectivamente, o tensor de Ricci e a curvatura escalar e dependem do tensor
métrico e suas derivadas. O tensor de Ricci é dado em termos do simbolo de
Christoffel

Ry = 0,1, — 0,1, + T, =T, T7 (2.4)

que é definido por

9"
Fuozﬁ = 7 [8/390“/ —I— aag,@u — augocﬁ] . (25)

No modelo de FRW, a distribuicao de matéria no universo é descrita por um
fluido perfeito. Este é isotropico no seu referencial proprio e portanto possui
tensor energia-momento dado por

T;w = PGuv + (p + p)u,uuua (26)

onde p é a densidade de energia e p é a pressao isotropica medida por um ob-
servador comoével ao fluido. O 4-vetor velocidade u, tem componentes uy = 1
e u; = 0, onde ¢ = 1,2,3 rotula as coordenadas espaciais. A palavra matéria
em relatividade geral, refere-se a qualquer fonte de energia que esté presente no
universo. Por exemplo, o tensor energia-momento do fluido contém informacoes

'Durante o desenvolvimento desta tese adotamos unidades naturais com ¢ = 1, exceto nos
casos onde escrevemos a velocidade da luz explicitamente.
2Velocidades peculiares sdo velocidades relativas & expansdo do universo.
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sobre particulas relativisticas, matéria barionica e matéria escura contidas no uni-
verso. Podemos acrescentar qualquer tipo de energia em 7}, inclusive modelos
mais ex6ticos como energia de vacuo. O modelo mais simples de energia de vacuo
se baseia na introducao da constante cosmologica, A, nas equacoes de Einstein.
Isto é equivalente a redefinir o tensor energia-momento como

~ A
T,uu - T,u,u - %guu
PG + (P + p)uyuy, (2.7)
onde
A A .
P=P=ga P=PT e '

O tensor de Einstein obedece a identidade de Bianchi V,G"” = 0, que implica
na lei de conservacao

v, T, =0. (2.9)
O simbolo V representa a derivada covariante definida por
aY—V'LLZ/ « (0%
V“T'ul'/ - W + F'uauT v F VuTua' (210)

Para v =0, a Eq. (2.9) fornece a equagao de conservacao de energia

p+3=(p+p) =0, (2.11)

onde os pontos representam a derivada com relacao ao tempo. Considerando
uma equagao de estado da forma p = wp, onde w é um parametro constante, a

densidade de energia assume a forma p oc =30+, Exemplos de interesse incluem
o universo dominado por
L 1 4
Radiacao w=-= — prxa
3 T Y
Matéria w=0 — pnoxa’,
Energia de vacuo w=—-1 — ppoxconst.

Para entender a evolucao do fator de escala precisamos considerar a componente
temporal das Eqs. (2.3)

1
Roo - QQOOR = 87TGT00. (212)

No universo homogéneo e isotropico a igualdade acima se resume na equacao de
Friedmann

E 8rG
H? + P TP(G), (2.13)
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onde H é o parametro de Hubble definido por H = a/a e p(a) representa a soma
sobre todas as componentes de densidades de energia que constituem o universo?
(matéria, radiacao e energia de vacuo). Esta equagao fornece a relagao entre
o fator de escala e o tempo fisico t. Ao considerar o universo plano obtemos a
solucdo a o t'/3 para radiacio, a o< t¥® para matéria e a exp(Hyt) para energia
de vacuo, onde Hj é definida em a = 1 e é denominada constante de Hubble.

A equacao de Friedmann pode ser reescrita da seguinte maneira:

N\ 2
H?*(a) = (ﬁ) = H} [Qma_3 + Qat + Qa? + QAa_3(1+w)], (2.14)
a

onde os parametros €2,,, €2, 2 e {25 sao definidos em termos da densidade critica,
Per, de acordo com

p(o) ,0(0) p(o) oA
0, = 7, Q, =", Q=M Qp = —. (2.15)
Per Per Per Per

Estas grandezas fazem parte de um conjunto chamado parametros cosmoldgicos
que sao necessarios para descrever a composicao e a dinamica do universo. A
densidade critica depende do fator de escala no caso geral. Ela ¢ definida fazendo
k =0 na Eq. (2.13). Neste trabalho, adotamos p,,. calculada em a = 1, logo

3H2
= 220 2.16
Por = g (2.16)
Note que (2.14) corresponde exatamente a Eq. (2.13) com p,(go) = —(3/87G)k e
w = —1. Exigindo a consisténcia da Eq. (2.14) quando a = 1, obtemos
Qo+ Q2+ Qp + Q) =1, (2.17)

onde €, é a soma dos parametros de densidade de matéria escura (Q.4,,,) e matéria
barionica (€2).

Nos modelos cosmologicos atuais py ¢ conhecida como densidade de FEnergia
Escura. Na secao 2.3 abordaremos a necessidade de introduzir essa misteriosa
forma de energia no universo.

As componentes espaciais das equacgoes de Einstein juntamente com a Eq.
(2.13) fornecem a equagao da aceleragao

a A G

—=——(p+3p). 2.18

) (2.18)
A segunda derivada do fator de escala vincula informacoes sobre a expansao do
universo. Ela determina se o universo esta acelerado, desacelerado ou se expande

com velocidade constante.

3Considerando que nio existe interacdo entre elas.
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2.1.1 Distancias cosmolégicas

Medir ou estimar distancias em cosmologia permite-nos extrair as propriedades
do universo em que vivemos. No entanto, esta tarefa é muito dificil quando trata-
mos de escalas astrondmicas. Na secao anterior vimos que no sistema de coor-
denadas comovel, r, objetos como galaxias permanecem fixos em suas posi¢oes
quando o universo se expande. Porém, a distancia verdadeira entre dois objetos
deve ser calculada usando as coordenadas fisicas, x, definidas por

x = a(t)r. (2.19)

Two years later Edwin Hubble confirmed the existence
Na auséncia de velocidades peculiares r é constante. Logo, ao derivar x em
relacao ao tempo, obtemos a famosa lei de Hubble

v = Hx. (2.20)

Esta relacao mostra que a velocidade de recessao de uma galaxia em relacao a
outra é proporcional & distancia entre elas. A lei de Hubble foi primeiro derivada
em Relatividade Geral em 1927 por Georges Lemaitre. Dois anos depois Edwin
Hubble a confirmou com uma evidéncia experimental [16] ao observar o desvio no
comprimento de onda da luz emitida (\.,,) em relacdo ao comprimento de onda
observado (Ays) de galaxias distantes. Este desvio é descrito pelo redshift z (em
portugués é chamado de desvio para o vermelho)

—1, (2.21)

onde ag é uma constante. A Eq. (2.21), além de definir o redshift, introduz a
relacao entre ele e o fator de escala a = 1/(1 + 2).

Existem varias maneiras de computar distancias em cosmologia. Vamos primeiro
definir a distancia comovel de um objeto no céu em relacao a nos considerando a
trajetoria percorrida por um raio de luz emitido por ele. O intervalo no espaco-
tempo, ao longo da trajetoria radial de uma particula com velocidade da luz, é
zero (ds? = 0). Assim, de acordo com a Eq. (2.1) temos

dt dr

a(t) V1 —Fkr?

A distancia que um raio de luz percorre entre r. e ry é denominada distancia
comovel. Ela é definida por

Ear ro(t) dr
n= [ 2 _ o 2.22
0= w= ] e 2
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onde t, e r, caracterizam o tempo e a distancia em que o raio foi emitido. A
transformacao entre o tempo fisico e o redshift é feita através da relacao a =
1/(1 + z) e do parametro de Hubble,

dz
dt = N CETE (2.23)

Entao podemos escrever a distancia comével de um objeto em relacao a nés como

4 dZ/
X(z)= | = (2.24)
o H(z')
onde z é o redshift do objeto. Para z muito menor que a unidade essa relacao é
aproximadamente x(z) ~ z/H(z).
O intervalo invariante pode ser escrito em termos da distancia comdvel por

ds? = —dt? + a2(t) [d;ﬁ + 2(x)(d6? + sin20de?)) | (2.25)
onde a funcdo fi(x) depende da geometria espacial do universo,

siny (k= +1),
) =9 x (k=0 (2.26)
sinhy (k=-1).

Esta funcao pode ser reescrita de maneira mais compacta como

1
Ve

Para o universo plano, retornamos a relagao (2.26) fazendo o limite com k — 0.

Podemos também estimar distancias comparando tamanhos angulares com
dimensoes fisicas. Consideremos um objeto de tamanho proprio [ ortogonal a
linha de visada. A distancia de diametro angular, d,, é definida através do
angulo 6 que subtende esse objeto

fr(x) = sinh(v/—ky). (2.27)

9
onde usamos a aproximacao de angulo pequeno que é valida em quase todos o0s
contextos astrondémicos. O comprimento do objeto pode ser calculado através da
distancia entre seus extremos. Usando a condicao de isotropia, estes extremos
possuem coordenadas (t1,71, @, ¢) e (t1,r1,a + 0,¢) em relagao a nos. Logo, de
acordo com a Eq. (2.25), o tamanho do objeto é dado por [ = aff. Substituindo
esta relagao em (2.28), obtemos

da(z) = a(2) o) = 2.

(2.29)
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Outro método usado para determinar distancias é baseado no fluxo de energia
I observado a uma distancia d; de objetos que possuem luminosidade absoluta

L, bem definida
L

 drdy
Para o modelo de FRW o fluxo de energia é definido por F' = Ly/S, onde Ly é
a luminosidade observada e S = 47 fy(x)? ¢ a drea de uma esfera de raio fi(x)
em z = 0. No universo em expansao L # Lo, isto é, a luminosidade emitida
pelo objeto é diferente da luminosidade absorvida por nés. Entao a distancia
luminosidade é dada por

(2.30)

2 2,y Ls
d, = fi(X) Lo
Se denotarmos a energia da luz, emitida por um objeto no intervalo At;, por
AFE;, podemos definir sua luminosidade absoluta por Ly = AF;/At;. De maneira
similar podemos escrever Ly = AFy/Aty, onde AE, é a energia da luz do objeto
detectada no intervalo Aty por um observador na Terra. De acordo com a Eq.
(2.21) e devido ao fato da constancia da velocidade da luz ¢ = A/At, temos

(2.31)

Ato )\0 AEl
-0 _ Y _ =1 . 2.32
AL, N AE, 7 (2.32)

Substituindo a tltima equagao na razao das luminosidades obtemos

L. AE At )
Ls _ bl g oy
PN

Isto implica em
dr(z) = fr(x)(1 + 2). (2.33)

Para calcular dj, precisamos conhecer a composicao de energia do universo. Esta
informagao é introduzida em x(z) via o parametro de Hubble H(z). Em baixos
redshifts, quando k = 0, podemos fazer d; ~ z/H(z). A Figura 2.1 mostra Hydy,
para o universo plano dominado por diferentes fontes de energia.

2.2 Aceleracao césmica

Ha poucas décadas atras, o mundo cientifico se baseava na idéia que o con-
tetido do universo era dominado por matéria. Em 1998 os grupos High-Redshift
Supernova Search Team (HSST) e Supernova Cosmology Project (SCP) repor-
taram de maneira independente a aceleracao do universo usando observacoes de
supernovas do tipo Ta [11, 12]. Tal expansao acelerada eliminou a hipotese de
Q, = 1 e impos a necessidade de introduzir outras fontes de energia que domi-
nam o universo ou de buscar explicagoes alternativas como teorias de gravitacao
modificada.
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Figura 2.1: Distancia de luminosidade no universo plano dominado por matéria
ndao relativistica (€2,,,) e energia escura (£2,) satisfazendo €, + Q) = 1.

A possibilidade de medir distancia independente da cosmologia faz com que su-
pernovas do tipo Ta sejam boas ferramentas para extrair informacoes dos paramet-
ros cosmologicos. Estes objetos surgem quando uma ana branca em um sistema
binirio captura parte da massa da estrela companheira e ultrapassa o limite de
massa de Chandrasekhar [17]. Ao romper este limite a estrela perde a sua condi¢ao
de equilibrio gravitacional e explode. O limite de massa de Chandrasekhar é bem
determinado em astronomia 4, assim a luminosidade do evento & praticamente
constante, garantindo a sua utilidade como indicador de distancia.

Em outras palavras, de acordo com a Eq. (2.30), podemos estimar a distancia
de luminosidade d;, de uma supernova simplesmente medindo seu fluxo de energia
F. Em astronomia, ao invés de usar F' e L, sao usados a magnitude aparente m e
a magnitude absoluta M dos objetos. Estas magnitudes estao relacionadas com
a luminosidade via m = —(5/2) log,,(F/const) e M = —(5/2)logyo(Ls/const).
Aplicando o logaritimo na Eq. (2.30) obtemos

d
m — M = 5logy, (WL)C) . (2.34)

Para termos nma idéia superficial de como dy, é obtido de dados de supernova
do Tipo Ia vamos considerar a Supernova 1997ap encontrada em altos redshifts

10 limite de massa de Chandrasekhar corresponde 1.4Mg, onde Mg representa a massa
solar.
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com z = 0.83 e my; = 24.32 e a Supernova 1992P encontrada a baixos redshifts
com z = 0.026 e my = 16.08. Como a magnitude absoluta para estas estrelas sao
iguais, a diferenca entre as magnitudes aparentes é dada por

dr(z=0.83 dr(z =0.026
my — Mo = 510g10 <L(Tpc>> - 510g10 <L(Tpc)> . (235)

Simplificando a relagao acima teremos
Hodp(z = 0.83) = 100™~m2)/5 [1d; (2 = 0.026). (2.36)

Para baixos redshift, a distancia luminosidade independe da cosmologia. Ela é
simplesmente Hody(z = 0.026) = 0.026. Portanto, a tinica grandeza desconhecida
em (2.36) é dada por

Hody,(z = 0.83) = 1.16. (2.37)

Por outro lado, o valor tebrico desta medida pode ser calculado usando a
Eq. (2.33). No universo plano, onde fi(x) = x, encontramos para diferentes
constituintes de energia:

Hydr(z =0.83) ~0.95, Q ~ 1,
Hodp(z =0.83) ~1.23, Q,, ~0.3, Q) ~0.7.

A discussao acima nao leva em consideracao as incertezas em m;y e my. De fato, a
realidade é mais complicada. A magnitude absoluta varia de uma supernova para
outra e temos que recorrer a métodos empiricos de padronizacao destes objetos.
Porém, esta estimativa elimina fortemente o modelo com §2,,, = 1 e introduz novos
modelos que conseguem explicar de maneira adequada os dados observacionais.
A quantidade €2, caracteriza modelos de Energia Escura. Embora nossos conhe-
cimentos referente a ela sejam poucos, a energia escura consegue explicar varios
dados observacionais provindos de diferentes fontes de observacoes.

A Figura 2.2 mostra no painel (a) um dos primeiros resultados obtidos com
os experimentos de Supernova do Tipo Ia [11]|, e mostra também no painel (b),
resultados mais recentes com melhor ajuste para os parametros cosmologicos 2,
e 2, [19]. Ambos resultados eliminam a hipotese do universo ser dominado por
matéria nao relativistica.

2.3 Modelos para a aceleragao césmica

Entender a origem da aceleracao coésmica é um grande desafio para a cos-
mologia tedrica. Nesta secao fizemos uma breve apresentagao de duas classes de
modelos populares para explicar a expansao acelerada. A primeira é baseada em
modelos de energia exotica, denominada energia escura, onde o tensor energia-
momento contém uma componente com pressao negativa. Essa classe inclui a
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Figura 2.2: Vinculos de Supernova do Tipo Ta nos parametros €2, ¢ Q. O
painel (a) mostra resultados de 1998 [11] e o painel (b) apresenta resultados mais
recentes [19]. Em ambos, o modelo com 2, = 1 ¢ fortemente excluido.

constante cosmoldgia e teorias com campo escalar. A segunda é baseada em
gravitacao modificada, na qual o tensor de Einstein é alterado para que aceler-
acao surja naturalmente sem que haja a necessidade de acrescentar componentes
exoOticas em 1),

2.3.1 Constante Cosmolégica

Em 1917, acreditando que o universo era estatico, Einstein acrescentou a
constante cosmolégica em suas equacoes. Desde que a métrica satisfaca a condicao
V,.g"" =0, é possivel introdnzir Ag,, nas Eqgs. (2.3) sem violar a identidade de
Bianchi. Ao invés de redefinir o tensor energia-momento, como fizemos na Eq.
(2.7), vamos acrescentar diretamente a constante cosmologica no lado esquerdo

das equacdes de campo

1
R, — EQWR + Ag = 87GT,. (2.38)



2.3. Modelos para a acelera¢ao cosmica 21

Usando a equacao acima podemos reescrever as Eqgs. (2.13) e (2.18) da seguinte

maneira;

N2

a 881G kA

- - T, 4= 2.39

(&) = %-L3 (2.39)

4G A

- = —— 3 —. 2.40
" 3 (p+3p) + 3 (2.40)

Para que o universo seja estatico precisamos que a e d sejam nulos. Assim,
considerando que a densidade de matéria nao relativistica domina (p = 0) sobre
as outras fontes de energia, obtemos que o universo estatico corresponde a

PR LAY (2.41)

47 G’ a?
Como p > 0, entao A também é positiva, e consequentemente o universo é fechado
(k = 41) com raio igual a a = 1/v/A.

Depois da descoberta da expansao, os cosmoélogos perderam o interesse no
modelo estatico do universo, e Einstein classificou a constante cosmoldgica como
o seu maior erro. No entanto, na década de 90, ela voltou como um dos candidatos
mais simples de energia escura para explicar a aceleracao césmica e deu origem
ao modelo ACDM, o qual possui equacao de estado w = —1. Porém este modelo
possui dois problemas tedricos que ainda nao foram solucionados.

O primeiro esté relacionado com o valor da constante cosmologica. O valor
obtido dos dados observacionais ¢ 10'?! ordens de grandeza menor que o valor
sugerido pela fisica de particulas [2]. O segundo problema desta interpretacao
é chamado problema da coincidéncia. Coincidéncia porque estamos vivendo na
época onde py = p,,. Quando py = pp,

0 1/3
Zeoine = (1 _1;2/\) - 17 (242)

onde usamos 2, + €2, = 1. Para Q, = 0.7 temos z ~ 0.3.

Embora os cosmologos ainda nao tenham solucoes para os problemas acima,
o modelo ACDM ¢é considerado um execelente candidato para a energia escura
pois tem sido consistente com todas as observacoes feitas até o momento.

2.3.2 Modelos com campo escalar

Outro modelo de energia escura inclui um campo escalar leve ¢. Existem
vérias teorias de campo escalar. Nesta secao vamos fazer um breve resumo sobre
modelos de quintesséncia. Tais modelos postulam ¢ com acao dada por

5= [ atey=g|-5(vor - via|. (2.49
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onde (V¢)? = ¢"0,00,¢, e V(¢) é o potencial do campo. Vamos assumir que
¢ seja espacialmente uniforme. O tensor energia-momento do campo ¢ calculado
variando a agao em termos de g,

2 68 1
Ty =——————=08,00,6 — gu | =g*’00dO 1% . 2.44
Para o universo plano, homogéneo e isotropico, obtemos as seguintes expressoes
para pg € P

1. 1.
po= 58+ V(@) po= 50— V(0). (2.45)
Entéao, as Eqs (2.13) e (2.18) conduzem a
8tG |1 .
o= = [§¢2 + V(gb)} , (2.46)
o ey } . 2.47
- |9 -V (2.47)
De acordo com a Eq. (2.47), a expansao acelerada do universo ocorre quando
¢* <V (4).
A equagao de estado ¢é dada pela razao entre py e py

ps _ & —2V(9)
Ps 9?42V (e)
e pode, em geral, variar entre —1 < w, < 1. Se escrevemos a equagao da
continuidade (2.11) na forma integral

Py X exp {_ / 31 +w¢)%} | (2.49)

obtemos p = const quando w, = —1. De acordo com a Eq. (2.13), a solucao
da equacao de Friedmann, quando a densidade de energia é constante é dada
por a x exp[Hot]. No entanto, essa expansao exponencial acontece somente se
consideramos que o campo escalar possui uma evolucao lenta. Neste caso temos
¢? < V(o) e consequentemente py ~ —p.

2.3.3 Gravitacao modificada

Em modelos de gravitacao modificada, ao invés de introduzir uma nova com-
ponente de energia com pressao negativa no universo, a origem da expansao acel-
erada é explicada por uma modificacao da gravidade. Uma das maneira de fazer
isto é generalizar a a¢ao de Einstein-Hilbert trocando R por uma fun¢ao f(R).
A acgao que fornece as equagoes de movimento é definida da seguinte maneira:

S = Spi + S, (2.50)



2.3. Modelos para a acelera¢ao cosmica 23

onde S,, corresponde & acao de matéria e Spy a acao modificada de Einstein-
Hilbert dada por

Sen = 15 | ArVIR) 2:51)

A escolha de f(R) deve respeitar vinculos provindos de testes gravitacionais [20].
As equagoes de campo podem ser derivadas variando a Eq. (2.50) em relacao

A Guv

0f 97 + g U= of

O’R YOR OR
Para f(R) = R as equagOes acima retornam a teoria original apresentada em
(2.3). Maiores detalhes e exemplos sobre f(R) sao encontrados em |3, 21-23|.

Outro modelo de gravitacao modificada foi proposto por Dvali, Gabadadze e

Porrati (DGP) [7]. Esta teoria assume que a gravidade age num espago de 4 + 1
dimesoes onde a gravidade torna-se mais fraca em grandes escalas explicando a
expansao acelerada do universo.

f G — ViV, = 87GT), . (2.52)



A estrutura em grande escala do universo

Medidas de radiagio cosmica de fundo (CMB)! indicam que o universo é ho-
mogéneo e isotrépico em z ~ 1000 com anisotropias de aproximadamente 107°.
Hoje, porém, em escalas abaixo de 100 Mpc, o universo possui estruturas nao lin-
eares bem desenvolvidas. A densidade média de matéria dentro destas estruturas
sao ordens de grandeza maiores que a densidade média do universo. Acredita-se
que elas tiveram origem através de flutuacoes quanticas de um campo escalar
(inflaton) durante o periodo inflacionario? e sua evolugdao é determinada por in-
stabilidade gravitacional.

Galaxias, aglomerados e super aglomerados de galaxias fazem parte desse con-
junto de estruturas nao lineares. Por exemplo, a densidade dentro de uma galaxia
é aproximadamente 10° vezes a densidade média do universo. A anélise estatis-
tica da distribuicao desses objetos é uma valiosa fonte de informacoes sobre os
parametros fundamentais que determinam a dinamica do universo. Os catéilogos
de galaxias obtidos por observagoes de fontes como o Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) e futuras observag¢oes como o DES sao e serdo, entre outras coisas, usados
para estimar a funcao de correlacao de dois pontos. Esta grandeza é um dos elos
entre modelos tedricos e observacoes.

A principal proposta deste capitulo é introduzir as ferramentas necessarias
para estudar a evolucao das perturbacoes de matéria que geraram o universo
observado. Vamos definir as fungoes de correlacao espacial e angular de dois

'Vamos usar a sigla em inglés de Cosmic Microwave Background.
2A inflacdo é caracterizada por uma fase de crescimento exponencial do fator de escala que
descreve o tamanho do universo.

25
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pontos e descrever métodos observacionais que podem ser usados para vincular
os parametros cosmologicos.

3.1 Dinamica das perturbacoes de matéria

As flutuagoes do campo escalar sao caracterizadas por uma amplitude dp e um
vetor de onda com modulo k. O inverso da tltima quantidade define uma escala
de distancia A\P"(t) = 2ma(t)/k que cresce diretamente com o fator de escala.
Dizemos que uma flutuacio esta dentro do raio de Hubble quando \"* < H™!,
onde H~! define o raio de Hubble. Durante o periodo inflacionario o comprimento
de onda das flutuagdes cresceram exponencialmente enquanto H(t) se manteve
constante. Isto fez com que as escalas de interesse saissem do horizonte congelando
suas correspondentes flutuacgoes.

Embora as perturbagoes inflacionérias sejam calculadas com respeito ao campo
escalar, elas conduzem a perturbacgoes na densidade total de energia do universo.
Depois da inflacao, os modos de perturbagao comecaram a reentrar no horizonte
de Hubble. Neste momento, o campo de inflaton decaiu em forma de matéria con-
vencional traduzindo as perturbagoes dp em perturbacoes dp; sobre cada espécie
individual de particula. Dessa forma, os dp;’s serviram como condic¢oes iniciais
para as perturbacoes de densidade das particulas no periodo de desacoplamento
entre fotons e matéria.

Para entender a formacao das estruturas observadas em grandes escalas, vamos
iniciar estudando o crescimento das perturbacoes via instabilidade gravitacional
quando o universo foi dominado por matéria nao-relativistica. Na secao 1.1 vimos
que em grandes escalas matéria pode ser descrita como um fluido perfeito. Isto
significa que ela é caracterizada pela densidade de energia p,,(t), a pressao p(t)
relacionada com p,,(t) pela equacao de estado e o 3-vetor velocidade v(t). As
equacoes da dinamica do fluido, escritas em termos das posigoes fisicas x e do
tempo ¢, sao

1. Equacao da continuidade

Opm

ot + Vi(pm v) = 0; (3.1)
2. Equacao de Euler
8v vxp
oy + (v Vy)v + P + Vo =0; (3.2)

3. Equacao de Poisson
Ax¢p = 4nGpy, (3.3)



3.1. Dindamica das perturbagoes de matéria 27

onde ¢ é o potencial gravitacional newtoniano.

As perturbacoes sao introduzidas como pequenos desvios nas grandezas fisicas
que descrevem o meio no qual elas estao envolvidas. Vamos denominar este meio
como fundo e representa-lo pelo sub-indice "o0". Para a densidade de fundo de
matéria nao-relativistica usaremos a notagao p,,. Assim, as perturbacoes sao

incorporadas da seguinte maneira:

p(x,t) = pm(t) +0p(x,1); (3.4)
v(x,t) = v(x,t)+0v(x,t); (3.5)
P(x, 1) = do(t) + 0(x,1); (3.6)
p(x,t) = po(t) +dp(x, 1), (3.7)
onde v, obedece a lei de Hubble introduzida na Eq. (2.20) e v, = dv(x,t) é a

velocidade peculiar do fluido. Tais perturbacoes sao supostas muito menores que
suas repectivas magnitudes de fundo e, portanto, podem ser estudadas usando
teoria de perturbacao linear.

Para matéria nao-relativistica a pressao é zero (p, = 0) em qualquer instante
de tempo, mas sua perturbacao é uma funcao da densidade de energia e da en-
tropia S

dp(x,t) = (g—i) . dp(x,t) + (g—g>p d5(x,1). (3.8)

O modelo inflacionario prevé que as flutuagoes foram adiabaticas, ou seja, 65(x,t) =
0. De acordo com a hidrodinamica, a velocidade de propagacao do som é definida
por v2 = (Op/dp)s. Dessa forma, podemos reescrever a perturba¢io na pressio
como

Sp(x,t) = v26p(x,t). (3.9)

Substituindo as Eqs. (3.4 - 3.7) nas Eqgs. (3.1), (3.2) e (3.3) e desconsiderando os
termos de segunda ordem nas perturbacoes, obtemos

aépé:c, D pl®)Vs [5V(x, t)} TV, [5p(x, 1)Vo(x, t)} —0; (3.10)

85V8(ZC, t) + [VO(X, t) - Vx] v(x,t) + [5v(x,t) . vx} vo(x, ) (3.11)
+Vxop(x,t) + Pm?t) Vx [5,0()(, t)} =0;

Axdd(x, 1) = 4mGop(x, ). (3.12)

As equagoOes acima estao escritas em termos das coordenadas Eulerianas (fisi-
cas) x, onde a expansao de Hubble esta explicitamente presente através da ve-
locidade v,. Uma alternativa da dindmica dos fluidos é usar as coordenadas
Lagrangianas na qual a posicao de uma particula nao muda com o tempo. Na
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auséncia de perturbacoes elas se resumem em coordenadas comoveis r. Porém,
uma vez que consideramos perturbagoes, a acao da gravidade em coordenadas
comoveis aumenta a nao-uniformidade da distribui¢ao de matéria gerando deslo-
camentos das particulas em relagao ao fundo. Estes deslocamentos sao as mais
diretas assinaturas da inomogeneidade. Por essa razao é conveniente reformular
as equacoes de movimento perturbadas em termos das coordenadas r. De acordo
com a Eq. (2.19), as derivadas se transformam como

()~ (),-noms.
1

Substituindo estas derivadas nas Eqs. (3.10 - 3.12) e definindo o contraste de
densidade por

o(r, t) = dp(r,t)/pm(t), (3.13)
obtemos

do(r,t) 1 .

5 + aVcS -v(r,t) = 0; (3.14)
2
ONVED L provie 1) + 2V8(e 1) + SVo(r, 1) = 0: (3.15)
ot a a

Adp(r,t) = d4rGa®p, (t)d(r, 1), (3.16)

onde V = V, e A sao derivadas em relacao a r. Apos aplicar a divergéncia na
Eq. (3.15) e substituir as Eqgs. (3.14) e (3.16) nela, obtemos a seguinte equagao
diferencial para d(r,t):

.. . v

§(r,t) + 2H($)5(r,1) — 4nGpm(D)3(r,t) — ZAS(r,t) =0.  (3.17)

Esta equacao governa a amplificacao gravitacional das perturbacoes na densidade
de matéria. Podemos decompor o contraste de densidade em ondas planas usando
a transformada de Fourier. Para o universo plano temos:

Sult) = / (e, e (3.18)

onde dx(t) € um campo complexo que obedece d; = d_x. A equacdo para o
contraste de densidade no espaco de Fourier é dada por

O (t) 4 2H (1)0y (1) 4+ w2y (t) = 0, (3.19)
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onde w = \/—47erm + v2k2/a?. O comportamento das perturbagoes adiabéticas
depende do sinal da quantidade dentro da raiz quadrada. Isto mostra a com-
peticao entre a atracao gravitacional e a pressao do fluido representadas pelos
termos 47Gp,, e v2k?/a* respectivamente.

Vamos definir o comprimento de onda de Jeans como

2ma T
Nh=220 Ty, 3.20
J k’J Gpm ( )

onde )\f}h é o comprimento de onda fisico relacionado com o comprimento de onde
comovel por X" = a);. A relacdo (3.20) foi obtida fazendo w? = 0 na Eq. (3.19).
O comprimento de Jeans é a escala de comunicagao sonora em que a pressao ainda
pode reagir contra as mudancas nas perturbacoes de densidade de energia devido
a instabilidade gravitacional. Como exemplo, vamos considerar uma perturbacao
esférica de raio R e densidade p,,. Imagine que a gravidade comprima essa esfera
ligeiramente. Levara um tempo t,, para que as ondas sonoras cruzem a regiao
perturbada para restabelecer o equilibrio do sistema. Este tempo é dado por
tsom = R/vs. Por outro lado, a gravidade continuard tentando comprimir a
esfera. Se nada impedir essa compressao a esfera colapsard para R = 0 em um
tempo igual a t;, ~ 1/4/Gpp,. A pressdo exercida nas flutuagoes maiores que \;
nao consegue resistir a compressao gravitacional, pois ¢, ¢ menor que o tempo
necessario para propagar a pressao ao longo da perturbacao. Na auséncia de
energia escura, curvatura e radiagao o tempo de colapso é simplesmente ¢, = 1/H.

Para perturbagoes com A < \; a pressao suporta a gravidade e a solugao da
Eq. (3.19) se resume em ondas sonoras. Assumindo a o t" temos d; o exp(iwt)
com frequéncia de oscilacao w = vsk/[a(t)(1 — n)]. Para A > \; a gravidade
domina e nés podemos desprezar o termo em k. Neste caso as amplitudes das
perturbacoes evoluem, mas suas caracteristicascas sao independentes dos modos
k’s. Escrevendo a flutuacdo como d0x(t) = %5(& tp) e substituindo na Eq.
(3.19) obtemos

D(t) + 2H(t)D(t) — 47Gp,(t)D(t) = 0, (3.21)

onde d(k,0) caracteriza as perturbagoes iniciais e D(t) é denominado fator de
crescimento linear.

Por conveniéncia vamos expressar a equagao acima em termos do redshift
usando a rela¢do (2.23). Usaremos também a relagao (2.15) para reescrever a
densidade de matéria em termos do parametro 2,,,

3H?
G

pm = PO (14 2) = peln(1 + 2)* = Qy, (1+ 2)°. (3.22)

Finalmente, podemos reescrever a Eq. (3.21) como

& D(z)—< ! —C““E(Z)) Cpisy— 32 (14 D) =0, (3.23)

d=? 1+ 2 dz dz 2F2(z)
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onde introduzimos o parametro de Hubble normalizado F(z) = H(z)/Hy. Quando
Q,, = 1, o parametro de Hubble definido em (2.14) se resume a H(z) = Hy(1 +
2)3/2, logo a solucdo da equacdo (3.23) ¢ dada por

Dt =1/(1+2) =a, D™ =(1+2)*=a%2 (3.24)

onde DT denota modo de crescimento e D~ modo de decaimento.

Depois do desacoplamento entre barions e fo6tons, as escalas de interesse foram
muito maiores que o comprimento de onda de Jeans. As flutuagoes de barions
seguiram a dinamica das flutuagoes de matéria escura e suas amplitudes cresceram
de modo proporcional ao fator de escala. No entanto, a evolucao das perturbacoes
deve ser estudada a partir do momento que elas reentraram no raio de Hubble e
serviram como condicoes iniciais. A anélise completa deve considerar um modelo
para as perturbacoes iniciais, a evolucao delas durante a época de transicao entre
radiagdo e matéria e finalmente a solugao da Eq. (3.23).

As perturbagoes iniciais 0y (0) = d(k, 0) = D(t = 0)d(k, to) ® sdo parametrizadas
pela inflacao. Sua evolucao a partir do periodo em que elas reentraram no hor-
izonte de Hubble, ocorreu de maneira complicada. Nesta época o universo foi
preenchido por matéria escura, neutrinos e uma mistura de barions e fotons al-
tamente acoplados, deixando de se comportar como um fluido simples. Um re-
sultado preciso, exige a solucao das equagoes de Boltzmann acopladas de cada
componente [24|. Esta solu¢ao foi nomeada fun¢ao de transferéncia T'(k) e ex-
istem métodos numeéricos para calcula-la. A forma mais geral do contraste de
densidade pode ser escrita como

5i(t) = 5(k,0) - T(k) - D(t). (3.25)

Esta equacao descreve a evolucao das perturbacoes desde o periodo que elas
reentraram no horizonte até o fim da época onde o universo foi dominado por
matéria nao-relativistica.

Uma forma de medir as perturbagoes de matéria é através da funcao de cor-
relacao de dois pontos ou do espectro de poténcia. Estes podem ser estimados
através da andlise estatistica da distribuicao de galaxias no céu.

3.2 Funcao de correlagao espacial de dois pontos

A fungao de correlagao espacial de dois pontos £(r) é uma medida estatistica
da distribuicao de densidade de matéria no universo. Ela mede a variancia do
contraste de densidade em func¢ao da escala no espaco de coordenadas

§(r) = (6(r1)0(72)), (3.26)

3Usamos a normaliagao para a fun¢io de crescimento de forma que D(tg) = 1.
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onde (...) representa a média no ensemble. Devido a isotropia do universo pode-
mos expressar £(r) = £(r), com r = |7y — 7.

Um maneira de estudar as perturbacoes é decompd-las no espaco de Fourier,
pois no regime linear as componentes evoluem independentemente. A variancia
das perturbagdes no espaco de Fourier fornece o espectro de poténcia P(k)

(6,65) = (21)36p(k + K)P(k), (3.27)

onde dp representa a funcao delta de Dirac. Neste caso, também é valido o
argumento de isotropia que permite escrever P(k) = P(k).

Depois de introduzir a dependéncia temporal e usar a rela¢ao (3.25) obtemos
a expressao teorica para P(k,t) dada por

P(k,t) = (2m)(0k(t)0(1))-
= Py(k)T?(k) D*(t), (3.28)

onde Py(k) é o espectro de poténcia primordial gerado na inflacao. Ele é postulado
da seguinte maneira:

Py(k) = (27)*(0(k,0)d(k, 0)*) = Ak", (3.29)

onde ng é chamado indice espectral. Quando ng = 1, recorremos ao espectro de
poténcia primordial de Harrison-Zel’dovich. A constante de normalizacao A é
calculada através do parametro cosmolégico og

> dk

o8 = A/ — k" (RYW2(k, R = 8). (3.30)
o (272)

Este parametro representa o desvio quadratico médio do contraste de densidade

dentro de uma esfera de raio R = 8h~'Mpc. A grandeza W (k, R) é denominada

funcao janela top hat*. No espaco de Fourier ela ¢ definida por

W(k, R) = sin(kR) — kR cos(kR)]. (3.33)

3
(KR)?

“Em geral, as observacdes sdo feitas numa parte limitada do céu. Nessa regido o contraste
de densidade é representado como

5(k, R) = W(k, R)5(K). (3.31)

A fungdo W (k, R) fornece o peso da densidade de campo de maneira que ela seja relevante na
regiao analisada. No espaco das configuragoes, a fungao janela é definida dentro de uma esfera
de raio R da seguinte maneira:

3
.
W(z,R) = { e “;;];7

A Eq. (3.33) é a transformada de Fourier de W (z, R) [25].

(3.32)
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Figura 3.1: Espectro de poténcia linear de matéria. A curva continua representa
P(k), enquanto a curva tracejada mostra P(k,z = 1). A curva larga mostra o
espectro de poténcia P(k) com auséncia das oscilagbes de barions (discutida na
se¢ao 3.4) usando €2, = 0.

J4 mencionamos que para obter a funcao de transferéncia é preciso resolver
as equacoes de Boltzmann junto com as equacoes da relatividade geral. Estas
equacoes sao complicadas e nao possuem solucgoes analiticas para todos os modos
de perturbagao. Na referéncia [26], podemos encontrar uma formula de ajuste
que aproxima a funcao de transferéncia para todas as escalas. Existem métodos
numéricos que fornecem o espectro de poténcia linear desde a inflacao até o de-
sacoplamento entre barions e fotons. Nesta tese adotaremos o CAMB °(Code for
Anisotropies in the Microwave Background) para gerar o espectro de poténcia
linear durante esse periodo. Na Figura 3.1 comparamos o espectro de poténcia
P(k) = T*(k)Py(k)® com o espectro de poténcia calculado em z = 1, usando os
parametros cosmologicos estimados pelo WMAP7 7.

SCAMB ¢ um cédigo de acesso livre (http://camb.info/readme.html).
6A diferenca entre P(k) e P(k,z2) ¢ dada pela fungao de crescimento que descreve a evolugao
temporal das perturbagoes na época dominada por matéria. Assim

P(k,z) = D*(2)P(k). (3.34)

Similarmente temos para a fun¢ao de correlagio espacial £(r, z) = D?(2)&(r).
7Os parametros cosmoldgicos do WMAP7 podem ser encontrados no endereco:
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A expressao analitica da funcao de correlacao espacial de dois pontos é obtida
pela transformada de Fourier de P(k, z)

E(ryz) = (2;)3/d3kp(k,z)exp[ik-r]
DQ(; ) / dkaPo(k)Tz(k)Sinkffr). (3.35)

2T

onde usamos a relacao (2.23) para mudar das coordenadas t para z.

Nos tltimos anos, tanto £(r, z) quanto P(k, z) tem sido estimadas através de
observacoes da estrutura em grande escala do universo para testar modelos cos-
molégicos. Para entendermos como isso é feito, vamos usar uma definicao equiv-
alente para £(r), analisando a distribuigao de galaxias ao invés da distribuicao
continua dada por 6(r).

Em um catalogo de galaxias, a fungao de correlacao espacial de dois pontos é
interpretada como a probabilidade conjunta de encontrar um par de objetos em
dois elementos de volume separados por uma distancia r = ry — 1y

ANy = R2dVidVa |1+ &,(r)], (3.36)

onde n é a densidade média de galaxias em um dado volume V' que limita o
levantamento de galaxias e contém dV; e dV,. A quantidade ndV; representa a
média de galaxias (n;) no elemento de volume dVj. Na pratica, é mais facil fazer
um dos elementos de volume suficientemente pequeno de modo que ndV; = 1.
Assim, a Eq. (3.36) se resume em

dN = ndV [1+ &(r)]. (3.37)

Isto é, dN representa o niimero de galadxias que distam r de um dado objeto de
referéncia. Caso as galaxias sejam distribuidas de acordo com a distribuicao de
Poisson, teremos £,(r) = 0. Uma expressao similar a relagao (3.26) é obtida apos
definir o contraste de densidade das galaxias como

() = ()
59(T’L) <nz> ) (338)
isso implica

Eg(r) = (04(r1)d,(r2)). (3-39)

Uma maneira simples de medir £ (r) é através do estimador f Este compara
uma distribuicao real de objetos com uma distribuicao aleatoria, onde ambas
possuem as mesmas caracteristicas. A distribuicao real de objetos é dada por um
catalogo de galaxias, enquanto a distribuicao aleatoria ¢ obtida via simulacoes

http://lambda.gsfc.nasa.gov/product /map/dr4d /params/lcdm_sz_lens_wmap7.cfm
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seguindo a distribuicao de Poisson. Existem varios estimadores sugeridos na
literatura, um dos mais robustos foi proposto por Landy-Szalay [27]
; _ (DD(r))  (DR(r))

LS = (RE(r) _2<RR(T)> +1, (3.40)

onde, em um intervalo [r,r+dr], DD(r) é o nimero de pares de galaxias contados
no catalogo observado, RR(r) é o niimero de pares na distribui¢ao aleatoria e
DR(r) é o nimero de pares formados por um objeto no catilogo observado e um
ponto do catélogo simulado.

Até este ponto do trabalho, elaboramos uma teoria que descreve a evolucao
das perturbacoes desde seus primoérdios até a época onde matéria nao-relativistica
dominou o universo. Vimos que através da distribuicao de galdxias podemos
estimar £,(r). No entanto, nada nos garante que a distribui¢do de matéria no
universo segue a distribuigao de galdxias. Para, de fato, comparar a Eq. (3.35)
com a funcao de correlacao estimada no levantamento de galdxias precisamos
levar em conta alguns efeitos de caracter fisico e observacional. Tais efeitos serao
considerados no préximo capitulo.

3.3 Funcao de correlacao angular de dois pontos

Em completa analogia com £(r), a fungao de correlagao angular de dois pontos
w(f) é definida pela probabilidade conjunta de duas fontes pontuais (galéxias)
serem encontradas em dois diferentes elementos de angulos sélidos d€); e d2,
separados por uma distancia angular

AN (01, 05) = 0*dQy dQ[1 + w(h))]. (3.41)

Neste caso, g representa a densidade média de galdxia em um angulo sélido 2
que contém d€); e ds. A projegao da flutuagao espacial (x, z), em um plano no
céu ao longo de uma dada dire¢ao n, depende da fungao de selegao radial ¢(z)

i(n) = /dz¢(z)5(x, ). (3.42)

onde x = x(z,n).
A fungdo de correlagdo angular é definida em termos de d(n) através da
seguinte relacao:

w(0) = (5(R)5(n + 0)). (3.43)
Substituindo a Eq. (3.42) na Eq. (3.43) obtemos a relagio entre w(f) e &(r, 2)

w(0) = / d16(21)D(21) / d226(29) D () (8(2, 2)8(1 + B, 2))
= /d21¢(21)D(21)/d22¢(22)D(22)5(7“(Z1,22,9))- (3.44)
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(b)

Figura 3.2: (a) - Fungdo de selecdo top hat obtida a partir da Eq. (3.48). Ao
dividir o levantamento em faixas de redshifts a funcao de selecdo para a faixa de
intervalo 0.6 < z < 0.8 é dada pela curva entre as linhas verticais. (b) - Funcdo
de correlacao angular calculada em Z = 1. A linha pontilhada mostra a posicao
do pico do BAO introduzido na sec¢do 3.4.

No universo plano, a distancia entre dois objetos pode ser escrita como

r=VX2(21) + X3(z2) — 2x(21)x(22) cos b, (3.45)

onde 6 ¢ o angulo entre eles e x(z) ¢ a distancia comdvel.
A funcao de selecao é introduzida na analise de dados da distribuicao de galax-
ias devido a nossa limitacao na observacao dos objetos. Os objetos astronémicos
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sao selecionados através do fluxo de energia observado, F. Como F' decai com
o quadrado da distancia, somente os objetos mais luminosos serao observados
em grandes distancias. Este efeito introduz uma magnitude limite no levanta-
mento e faz com que a distribuicao dos objetos observados nao seja homogénea.
A funcao de selecao, além de fornecer as propriedades do levantamenteto, leva
em consideracao este efeito. Ela fornece a probabilidade, em termos da distancia
ou redshift, de um objeto dentro de um intervalo de luminosidade, ser incluido no
levantamento.

As propriedades do catalogo observado sao relatadas através da funcao janela
W em ¢(z), que limita uma regido no espaco onde sao feitas as observagoes.
Em experimentos que usam técnicas de espectroscopia para medir os redshifts
das galaxias ¢(z) é chamada funcao de selegdo top-hat e é igual ao nimero de
galdxias por unidade de redshift vezes a funcao janela

¢(z) = —2W(2), (3.46)

onde

{ 1 dentro da regiao de observacao, (3.47)

0 caso contrario.
Para as observac¢oes do DES, a fun¢ao dN/dz é parametrizada por

dé\; o< (23)2exp {— <Z3)ﬁ] , (3.48)

s

onde z; e [ sao parametros. Em geral, na andlise dos dados, n6s dividimos o
levantamento em n faixas de redshift. A funcdo de selecao do levantamento é
dada pelo soma das funcoes de selecoes em cada faixa de redshift,

=D _ail2). (3.49)

Para o célculo de w(f), vamos usar a fungido de sele¢do normalizada a unidade.
Isto &, dentro de uma faixa definida no intervalo z; < z < 2z, ¢(2) sera dada por

(2)2 expl—(2)7]
N = T e E P e ()]

Zs

(3.50)

Na Figura 3.2-(a) plotamos ¢(z) para ﬁ =1.5e z, = 0.5.

3.4 Oscilacoes actuisticas baridnicas

Antes da recombinacao® o universo era dominado por um plasma quente for-
mado por fotons fortemente acoplados aos barions. As perturbacoes primordiais

8Recombinacio é a época do universo onde os elétrons se juntaram aos ions de hidrogénio e
hélio para formarem atomos neutros.
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propagavam-se no fluido como ondas actsticas induzidas pela disputa entre gravi-
dade e forcas de pressao. Na época da recombinacao a temperatura do universo
caiu abaixo de 3000K. A matéria tornou-se neutra e a pressao nos barions foi re-
movida. Neste instante, os fotons ficaram livres para se propagarem no universo
em expansao dando origem a radiacao césmica de fundo e os béarions foram atrai-
dos pelo potencial gravitacional da matéria escura para, em periodos posteriores,
colapsarem formando as galaxias e outros objetos observados hoje.

O momento em que ocorreu o tltimo espalhamento entre bérions e fotons
marcou uma importante escala em cosmologia denominada horizonte actstico.
Este é definido pela distancia comoével percorrida por uma onda sonora no plasma
de barions e fotons até o periodo em que eles se desacoplaram *

< v
s(Zrec) = " —dz, 3.51
o) = [ s (3.51)
onde z,... ~ 1100 caracteriza o redshift na recombinacao. A velocidade do som no
plasma de densidade p = p, + p, e pressio p = p, = c*p,/3 é definida de acordo

com a Eq. (3.9), o o
(9])) c ( 3pb) -
v=(2) =—(1+2 . (3.52)
(3/) s V3 4p,

A razao py/p, pode ser escrita como (€2,/€.)/(1 + z) e o valor de Q, é obtido
através de z.,, que corresponde ao redshift de igualdade entre matéria e radi-
agao no universo. Neste caso, €, = Q,,/(1 + 2.,). Assim, podemos reescrever a
velocidade do som como

~1/2
R [1+§& (_Hzeq” _ (3.53)
V3 49, \ 1+=

O parametro de Hubble foi definido na Eq. (2.14). No universo plano (€ =
0), usando Qy = 1 — €, — €, e assumindo 2, = 0.045, Q,,, = 0,267, 2., = 3196 e
Zree = 1010, obtemos ry = 151.5Mpc. E comum expressar a constante de Hubble
em termos da constante de Hubble normalizada h, Hy = 100h kmsec™! Mpc. Esta
constante também faz parte do conjunto de parametros cosmologicos e, portanto,
é estimada usando dados observacionais. Em termos de h, o horizonte actustico é
dado por 7, = 107.5h~! Mpc, onde usamos h = 0.71.

Depois que o universo tornou-se neutro, os barions foram atraidos pelo po-
tencial gravitacional da matéria escura'’. A pressiao dos barions tornou-se nula
permitindo que as flutuagoes no contraste de densidade crescessem via instabil-
idade gravitacional. No entanto, nessa época, as oscilacoes actusticas de barions

9Se a recombinacdo fosse um processo instantaneo e completo, entdo recombinacdo e de-
sacoplamento iriam se coicidir. Porém na prética, cada processo acontece em um periodo de
tempo. Assim o desacoplaram ocorre depois da recombinacao.

19Houve, portanto, maior probabilidade de galdxias se formarem préximas das regides mais
densas de matéria escura.
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Figura 3.3: Medida da funcao de correlacao espacial de dois pontos de galaxias
vermelhas feitas pelo SDSS. Os quadrados representam os dados experimentais.
As curvas continuas referem-se ao modelo ACDM com Q,,h? = 0.12 (verde), 0.13
(vermelha), 0.14 (azul). Todas com ,h? = 0.024 e ny = 0.98. Na curva magenta
nao temos as oscilagoes de barions. [14].

(BAO) foram congeladas e gravadas nas distribui¢des de matéria e dos fotons
livres. Por essa razao, elas podem ser encontradas tanto no espectro de potén-
cia observado (ou fungao de correlagao) das galdxias quanto nas anisotropias de
CMB [28]. A Figura 3.1 mostra as oscila¢ées de barions no espectro de poténcia
da distribuicdo de matéria calculado através do CAMB. Podemos ver nma série
de pequenas amplitudes de oscilacoes que representam as oscilacoes aciisticas de
béarions da época do desacoplamento. Na funcdo de correlacao espacial o sinal
do BAQ é representado como um tinico pico proximo de 150 Mpec. Este pico car-
acteriza o horizonte acustico calculado na Eq. (3.51). Em 2005, Einsestein et
al encontraram o pico do BAO em 100~ 'Mpc usando observacoes de galaxias
vermelhas feitas pelo SDSS [14], como mostra a Figura 3.3.

Na func¢do de correlacdo angular o pico do BAO depende da escala de redshift
analisada. Usando a cosmologia estimada pelo WMAP 7 encontramos 0,0 = 3.3°
no intervalo de redshift 0.7 < 2 < 0.75 € Oyao = 2.12° ' no intervalo 1.3 < 2z <

11 Para obter estes valores usamos a Eq. (3.44) para encontrar o angulo 0gao que fornece o
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1.35. No entanto, quando usamos 03,, para estimar os parametros cosmologicos,
temos que levar em conta os efeitos de projecao. Esses efeitos sao caracterizados
principalmente pela largura do intervalo de redshift usado para calcular w(6) [29].

Nos tltimos anos, dados observacionais relacionados ao BAO tém sido anal-
isados para vincular parametros cosmologicos usando diferentes métodos. Tanto
o espectro de poténcia quanto a funcao de correlacao espacial podem ser usados
para extrair a escala de horizonte actistico. A escala ry = 107.5 h~! Mpc no espaco
das configuracoes corresponde a k, = 5.8 x 1072 hMpc ™! no espaco de Fourier.
Embora a maioria dos trabalhos usam P(k) e £(r) para analisar a distribuigao de
galaxias, existem trabalhos que estimam os parametros cosmologicos através da
fungao de correlagdo angular. Chris Blake et al estimaram w(f) usando 600 000
galaxias vermelhas com redshift fotométrico do SDSS [30]. Neste trabalho vamos
usar w(f) como observavel para analisar a matriz de Fisher para o DES.

pico de w(6).



Modelagem da Funcao de Correlacao de dois
pontos

A aplicagao direta da teoria desenvolvida nos tltimos capitulos seria possivel
se conseguissemos construir catalogos que fossem copias perfeitas da distribuicao
das galaxias no céu. E também, se essa distribuicao fosse igual a distribuicao
de matéria escura no universo. No entanto, isso nao é verdade e precisamos
considerar alguns efeitos de carater fisico e observacional que modificam a forma
e a amplitude da funcao de correlacao de dois pontos. Entre estes estao: o viés
entre a distribuicao de galaxias e matéria escura contida no universo, a distor¢ao
no redshift observado devido as velocidades peculiares, o crescimento nao-linear
das perturbacoes e finalmente uma caracteristica puramente observacional devido
as limitacoes no uso do chamado redshift fotométrico, ou foto-z.

O primeiro efeito esta relacionado com a diferenga entre a distribui¢ao de gala-
xias observadas e a distribuicao de matéria nao relativistica formulada pela teoria
linear. A maior parte de matéria nao relativistica é composta por matéria escura.
Acreditamos que existe um viés entre as duas distribuicoes e para compara-las
temos que levar isso em conta. Em seguida temos uma modificacao no redshift
das galaxias devido as velocidades peculiares desses objetos. O redshift obser-
vado fornece uma combinacao de informacoes sobre a velocidade de expansao de
Hubble e a componente radial das velocidades peculiares das galaxias. O terceiro
efeito esta relacionado com o crescimento nao-linear das perturbacoes. Apesar da
escala actustica das oscilagoes barionicas ter origem no regime linear, os efeito nao
lineares suavizam o pico do BAO apagando as informacoes vindas das oscilacoes
acusticas. O tltimo efeito é puramente observacional. A Eq. (3.48) descreve a

41
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funcao de selecao top-hat para observagoes feitas de telescopios que usam técnicas
de espectroscopia para coletar seus dados. Embora esse método de observacao
forneca com grande precisao a medida dos redshifts das galaxias, ele exige um
tempo de exposicao muito grande em cada objeto para fazer uma boa estima-
tiva de seu redshift. Observacoes que usam técnicas de fotometria conseguem
catalogar um niimero imenso de galdxias, mas perdem na precisao das medidas
dos redshifts. No entanto, se soubermos modelar essa perda de informacoes, os
catalogos fotométricos tornam-se as melhores fontes de observacoes de galaxias
devido ao grande ntimero de objetos observados.

Neste capitulo iremos modelar todos os efeitos mencionados acima na funcao
de correlagao espacial e usar a Eq. (3.44) para estender o impacto destes na
funcao de correlagao angular.

4.1 Viés entre a distribuicao de galaxias e a dis-
tribuicao de matéria escura

A funcao de correlacao estimada é obtida através das observagoes de galaxias.
Esses objetos contribuem com uma pequena porcentagem na densidade de matéria
nao relativistica contida no universo. Portanto, sua distribuicao espacial nao é
necessariamente igual a distribuicao total de matéria quando incluimos matéria
escura.

As propriedades estatisticas de halos de matéria escura tém sido intensamente
estudadas através de simulacoes de N-corpos usando métodos descritos nas refer-
éncias [31, 32]. Estes estudos sdo comparados com a andlise de distribuigao de
aglomerados de galaxias para entender a relagao entre elas. No entanto, para
modelar o viés entre matéria escura e a distribuicao de galaxias observada, seria
preciso conectar halos de matéria escura com a populacao de galaxias dentro dos
aglomerados.

No regime linear o contraste de densidade de galédxias é comparado com o
contraste de densidade de matéria através do fator de viés b

dy(x, 2) = bop(x, 2). (4.1)

Esta relagio é uma boa aproximagao em grandes escalas [33], mas perde sua
validade em escalas pequenas ondes o efeito nao-linear nao é despresivel. Se
as galaxias estao mais aglomeradas que a matéria escura, teremos b > 1, caso
contrario b < 1. Se ambas distribuicoes forem iguais, entao b = 1. Embora a
maioria dos trabalhos citados na literatura ignoram a dependéncia de b com a
escala analizada, a forma geral desse parametro é dada por b = b(x, z). Existem
trabalhos que consideram parametrizacoes para b considerando a evolucao com
redshift da forma b(z) = /1 + z |34, 35| ou b(z) = 0.5(1 + z) [36].
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4.2 Distorcao no redshaft

Se as galaxias simplesmente seguissem o fluxo de Hubble, suas velocidades
seriam dadas por (2.20) e poderiam ser medidas diretamente de seus resdshifts
de acordo com

z=vy = Hyx. (4.2)

No entanto, além das informacoes sobre o fluxo de Hubble, o redshift observado
também possui informagoes sobre as velocidades peculiares desses objetos

2= Hox +v,- 2. (4.3)

A diferenca entre (4.2) e (4.3) cria a necessidade de distinguir entre dois tipos de
distancias. Vamos denotar s como a distancia medida no espaco de redshift

SHO =z, (44)

e x como a distancia medida no espaco real. A distancia x é caracterizada somente
pela expansao de Hubble e a distancia s leva em conta as velocidades peculiares.
A diferenca entre s e x ¢ dada pela componente radial de v,

Vo T

=0+ 2=,
stO

(4.5)

As velocidades peculiares geram efeitos que se mostram aparentes no espago
de redshift distorcendo a funcao de correlacao espacial. Em pequenas escalas,
um aglomerado de muitas galaxias, que se apresenta esférico no espaco real, tem
aparéncia alongada ao longo da direcao radial no espaco de redshift. Tal alonga-
mento foi nomeado de " Finger of God"|37-39]. Em grandes escalas, ao contrario
do caso anterior, o aglomerado se mostra achatado ao longo da direcao radial.
Esse efeito é conhecido como efeito Kaiser e sera tratado com detalhes durante
esta secao.

Vamos analisar o impacto do efeito Kaiser no espectro de poténcia das galaxias
e em seguida traduzir os resultados para a funcao de correlacao espacial. Esse
assunto foi introduzido por Kaiser em 1987 [40|, mas pode ser encontrado em
varias referéncias |24, 41, 42|. Nosso ponto de partida serd a rela¢do entre o
contraste de densidade definido no espago de redshift 55 = 6;(s,t) e o contraste
de densidade definido no espago real J; = d;(x,1). E importante notar que estas
grandezas estao descrevendo o contraste de densidade das galaxias d,, mas por
simplicidade vamos ignorar o sub-indice , nesta sec¢ao.

No regime linear 0® esta relacionado com §” por um operador distor¢ao S [42]

5 =86 (4.6)

Para encontrar a expressao matematica de S, vamos usar a consideracao que os
efeitos devido a v, nao podem mudar o niimero de galaxias observado. Isto é, a
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quantidade de galaxias em uma determida regiao ¢ a mesma tanto no espaco de
redshift quanto no espaco real

n*(s)d*s = n"(x)d’x. (4.7)
O contraste de densidade é definido de acordo com a Eq. (3.38),
oy L Y (48)
n°(s) " (x)

onde n° e n" ! representam a densidade média de galaxias. Dessa forma a relacao
(4.7) pode ser reescrita como

n*(s)[1 + 0°]s’ds = " (x)[1 + 0"z’ dx. (4.9)

O Jacobiano entre as coordenadas s e z é determinado pela Eq.(4.5)

’

2 A AN 2

:ﬁs_:(Hﬁ["p*’:D (1+Vp'x) , (4.10)
dx x2 orl H, Hyx
onde 0/0x = - V,. O termo que contém a derivada de v, - & é muito mais
importante que o termo proporcional a v, - /. Se expressamos as perturbacoes
em ondas planas, o termo com derivada sera da ordem de kv,/Hj, enquanto a
outra corre¢ao sera da ordem de v,/Hpx. Isto é, a primeira corre¢ao é maior
que a segunda por um fator de kx. Num catalogo de galaxias x representa a
profundidade do levantamento e £ o modo de Fourier que conseguimos medir.
Perturbagoes em escala proxima ao limite observado (k ~ z7!) sdo pobremente
determinadas. Ja os modos com menores comprimentos de onda (2’ < z) sdo mais
faceis de medir e a anélise estatistica sobre eles permite-nos estimar o espectro
de poténcia. Portanto estamos interessados em modos com kz > 12. Neste caso
o Jacobiano é aproximadamente

o5
d3x

0 [vy- &
J~(1+%[ o ]) (4.11)
Substituindo J na Eq. (4.9), obtemos
s _ ﬁT(X) - ﬁ Vp- x T
5 1= (1 — [—Ho D (6 + 1). (4.12)

No regime linear a velocidade peculiar das galaxias ¢ muito menor que a
velocidade de Hubble, v, - & < Hyz. Entao podemos expandir n°(s) em termos
da coordenada x

7 (%) + (%)an—(x) v (4.13)

ox
! Em escalas onde o universo é homogéneo e isotrépico podemos usar o teorema ergodico
onde (n) = 7.
2Este argumento pode ser encontrado com mais detalhes em [24]).

7 (s)
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e reescrever a Eq. (4.12) como

54 1= ll - V?{j <8ln;;(x))} (1 - (% [vaoxD 6" +1),  (4.14)

onde usamos que n°(x) ~ n"(x). A média n°(x) é definida em termos da fungao
de selecao do levantamento, n°(x) = n¢(x). Assumindo que ¢(x) nao varia
apreciavelmente com a distancia, podemos simplificar a iltima equacgao para

5 1= (1 - % [V”Hox]) (6" 4+ 1). (4.15)

No capitulo 2 introduzimos a velocidade peculiar na Eq. (3.5) como uma
pequena perturbacao no fluxo de Hubble. Esta velocidade esta relacionada com
o contraste de densidade de matéria através da equacao da continuidade definida
na Eq. (3.14). Escrevendo §,, como d,,(x,t) = D(t) - §(x,0) e substituindo no
lado esquerdo da Eq. (3.14), obtemos

96, (x, 1)
ot

9a 0D(a)

=0(x,0) ot Oda

onde f = dlnD/dlna e a = a(t). Ao igualar a tltima expressdao com o outro
lado da equacao da continuidade encontramos a relacao entre v, e d,,,

H(a) f(a) dpm(x,t) = V - v,(x, ). (4.17)

Na secao anterior, vimos que a relacao entre o contraste de densidade de matéria
e o contraste de densidade das galaxias é dado pelo parametro de viés, d; = bd,,.
Entao podemos escrever

H(a)B(a)dy(x,t) =V - v,y(x,1), (4.18)

onde = f/b. Em termos da transformada de Fourier a equagao acima é dada

por
, k

v, = ifHd,(k, t>ﬁ (4.19)

Na anélise realizada neste trabalho, galaxias sao consideradas como objetos

pontuais. Essa consideragao permite-nos usar V x v, = 0 e definir o campo de

velocidade em termos de um potencial de velocidade,
vy(x,t) = VU(x,t). (4.20)
Este potencial pode ser obtido diretamente da Eq. (4.18)

3

AU = — H,f6,
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onde temos usado H = Hj e voltado para a notacao inicial desta secao com
0 = d04. Usando o operador integral que inverte a ultima equagao, obtemos ¥ =
—HyBA~LS e consequentemente

v, = —HyBV(AT19). (4.21)

Substituindo a rela¢ao (4.21) na Eq. (4.15) e desprezando os termos de segunda
ordem em § obtemos

0
8 = |1+ B-—VAT'|§". 4.22
oA (4.22)
Dessa forma, usando as aproximacoes realizadas acima, o operador S é dado por
s—1+5aVA—1 (4.23)
N ox ' '

O 1ltimo termo de S é responsavel por distorcer a funcao de correlagao espacial
no espaco de redshift.

4.2.1 Aproximacao de observador distante

A aproximacao de observador distante consiste em supor que o perfil da densi-
dade de contraste € uma onda plana orientada ao longo da linha de visada. Para
ver isso, vamos analisar a Figura 4.1: Consideremos que a posi¢ao de uma galaxia
em relacao a nos é caracterizada pelo vetor x. Se o médulo de x é muito grande
em relagao ao modulo de d, podemos dizer que a galdxia estd quase radial em
relacao a nos. Entao podemos aproximar £ — Z , onde Z é o vetor normal ao
plano zi-xs.

Nessa aproximacao, a transformada de Fourier da Eq. (4.15) é dada por

(k) = / e [57"@)-%["205]]

< Kx O PE s k'
__ 8T i 3,.,—ik-x ik x ¢,/ S
= 0"(k) zﬁ/d we o [/ T ) (k)_k,2 2|, (4.24)

onde usamos a relagao (4.19). A derivada em relagao a x fornece um fator ik’ - &
que é aproximado para ik’ - Z, assim

5°(k) = 6" (k) + / (‘;]‘“)/35(1{') [5(1%’ 2)2] / BB K% (4.25)

A integral em x fornece um delta de Dirac que elimina a integral em k’. Portanto,
na aproximacao de observador distante temos

0°(k) = [1+ Bui.]o" (), (4.26)



4.2. Distorcio no redshift 47

Figura 4.1: Galaxia localizada na posicdo X com respeito ao observador. Se
|X| ¢ muito grande, podemos usar a aproximacgdo de observador distante onde
X~ X=Xz

onde pg, = 2 - k ¢ o coseno do angulo entre k e a linha de visada direcionada em
z.

A Fq. (4.26) mostra, que no espaco de redshift, o espectro de poténcia depende
tanto da magnitude de k quanto de sua direcao,

Py(k) = P(k)[1 + Bpi.] *. (4.27)

Expandindo o termo quadratico da equacao acima, obtemos

2 1 4 4 8
Pk = | (14 38+ 50) Pl + (30 30°) Pt + 3P| PO
(4.28)
onde Py(n) sdo os polindémios de Legendre. Hamilton mostrou que, usando a
aproximacao de observador distante, a funcao de correlacao espacial é dada por
uma expressao similar [43]:

e = 1430+ 30| Pullento) - |35+ 38| Patunte)

8
+ 3B Pala:)Ea(@), (4.29)

onde p,, = & - 2 (coseno do angulo entre & e a linha de visada 2). Os multipolos
da funcao de correlacao no espaco real sao definido por

() = /0 " kR oy (k) P(R). (4.30)

272
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A demostracdo da Eq. (4.29) é abordada no apéndice A. O efeito de distorcao de
redshift na funcao de correlacao espacial é transferido para a funcao de correlacao
angular através da relagdo (3.44). Na Figura 4.2, mostramos a diferenca entre
w(0) calculada no espaco real e no espago de redshif.

Figura 4.2: Efeitos da distorcao do redshift causados pelas velocidades peculiares
das galaxias. A curva tracejada mostra 62 x w(f) calculada no espago real e a
curva continuna mostra 62 x w(f) calculada no espago de redshif.

4.3 Correcoes nao-lineares

A anédlise estatistica da func@o de correlagdo angular (ou espacial) é interes-
sante em escalas préximas ao pico do BAO. Porém, estas escalas estdao dentro do
regime linear e em principio nao sofreriam efeitos de nao-linearidade. No entanto,
o sinal do BAO na funcao de correlagao angular é muito fraco e por isso é sensivel
a qualquer efeito fisico adicional. Vamos observar, por exemplo, a Figura 3.3
que mostra a funcao de correlacao espacial obtida através dos dados do SDSS.
A curva rosa ndo possui as oscilacdes de barions. Quando a comparamos com a
curva verde, que ¢ a curva que melhor se ajusta aos dados observacionais, vemos
que o sinal do pico ¢ realmente muito fraco. Isto também acontece na funcao
de correlacao angular. Por essa razao, é importante analisar os efeitos de cresci-
mento nao-linear das perturbacoes no espectro de poténcia e consequentemente
nas funcoes de correlacao espacial e angular.

A evolucao nao-linear ocorre quando a amplitude das perturbacoes, em uma
dada escala, torna-se da ordem de 1 conduzindo ao acoplamento entre deiferentes
modos de Fourier. Esse efeito suaviza as caracteristicas barioénicas no espectro de
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poténcia e na funcdo de correlacdo [44-46]. Se nao os consideramos, eles trazem
erros na estimativa dos parametros cosmolégicos.

Figura 4.3: A curva continua mostra o efeito nao-linear na funcao de correlagao
angular comparada a curva tracejada que nao possui efeitos.

Nos 1iltimos anos, varias aproximacoes analiticas tem sido elaboradas para ata-
car o crescimento nao-linear das perturbacoes. Ao contrario dos calculos analiticos
desenvolvidos com o uso de teoria de perturbacao linear, nao-linearidade tem sido
formulada de forma nao perturbativa com técnicas que resumem uma classe de
séries infinitas de correcoes em altas ordens de perturbacao. Neste trabalho vamos
fazer nso da teoria de perturbacao renormalizada (RPT) introduzida por Crocce
e Scoccimarro. Nao temos o objetivo de fazer uma descricao detalhada de RPT,
mas para leitores interessados indicamos as referéncias [47-49]. De acordo com
RPT, a correcao nao-linear no espectro de poténcia é dada por

r*k

Pu(k,z) = P(k,z2) exp [— <%>2} + Ppc(k, 2), (4.31)

onde P(k,z) é o espectro de poténcia linear definido na Eq. (3.28) e P,.(k, z)
contém informacgoes sobre os modos de Fourier acoplados. A quantidade r* car-
acteriza a escala onde o efeito nao-linear torna-se significante. Ela é definida por
[49]

r* = D(2)ru, (4.32)

1 [~ Pk) 5 ¢
w= 1 =Lk 4.33
" [3/0 K2 } 4:3)

onde
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Usando simulagoes de N-corpos, Crocce et al mostraram que o segundo termo
da Eq. (4.31) é irrelevante em escalas maiores que 60h~! Mpe [50]. Portanto
iremos despreza-lo durante o desenvolvimento deste trabalho, pois consideraremos
distancias maiores que esse limite. A Figura 4.3 mostra a consequéncia do efeito
nao-linear na funcao de correlacao angular. A curva continua mostra a degradacao
de w(f) préximo ao pico do BAO.

4.4 Funcao de selecao fotométrica

O redshift preciso de um objeto astrondmico é derivado através da medida
de alta resolugao do seu espectro. No entanto, essa derivacao exige um grande
tempo de observacao em troca de poucas medidas de z. Uma alternativa é usar
a técnica de redshift fotométrico (foto-z). Através das cores de uma galaxia
observada em uma selecao de filtros de diferentes bandas, é possivel determinar,
de maneira aproximada, a distribuicao espectral de energia a partir da qual o
redshift fotométrico é determinado.

Figura 4.4: Funcao de sele¢do espectrocopica (azul) e fotométrica para diferentes
valores de erros gaussianos no intervalo de redshift 0.6 < z < 0.8. A medida que
0y — 0 a funcdo de selecao fotométrica se aproxima a funcao de selecdo top-hat,

¢(z) = dNy/dz.

Essa técnica é muito mais eficiente comparada a espectroscopia. Fnquanto a
espectrocopia ¢ limitada para a analise individual de cada objeto, a fotometria
pode catalogar varias galdxias de uma tinica vez. Porém, o ganho em niimero de
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objetos é compensado pelo aumento na incerteza do redshift. Fm primeira aprox-
imacao, pode-se assumir que as medidas de foto-z apresentam um erro gaussiano
com desvio padrao dado por o, = ,(1 + z). Neste trabalho ndo discutiremos
os processos de calibragao e estimativas do redshift fotométrico z,, porém estas
analises podem ser encontradas em [51-53|.

Figura 4.5: Funcao de correlagao angular para diferentes erros de foto-z no espaco
de redshift para 1.0 < z < 1.05. Temos 6, = 0, 0.01 e 0.03, onde o erro nulo
(curva tracejada) corresponde a anélise espectroscopica.

A precisdo com que z, pode ser calculado no levantamento é crucial para
a determinacao dos parametros cosmologicos. Para incorporar o erro de foto-
z, devemos introduzir na fiungdo de selegdo a probabilidade P(z|z,) de obter o
redshift verdadeiro z, dado que um valor z foi medido [54]

dN,

Pp(z) = o dz,W (2p) P(2|2p)
dN, [?r2
= d—zg dzp,P(z|2p), (4.34)

Zpl

onde z,, € 0 menor e z,, é o maior redshift fotométrico limitado pela fun¢ao janela
W (z,). Para o caso onde P(z,|z) = dp(z, — z), nos retornamos a equagao (3.46).

Em principio, qualquer modelo de foto-z pode ser descrito por providenciar
uma expressao para funcao de probabilidade. Vamos considerar um caso ideal-
izado onde P(z,|z) ¢ descrita por nma distribuigdo gaussiana [55]

1 - ~ ~bias 2
P(z|z,) = exp _ 2= % = Zbias)

Vamo, o?

(4.35)
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O coeficiente 2,5 representa o viés entre z e z, e em geral pode depender de
z. Embora a anélise gaussiana esteja longe da realidade, a Fq. (4.35) serve
como ponto de partida para cenarios mais realisticos [56]. A Figura 4.4 mostra
a diferenca entre a funcao de selecdo top-hat e fotométrica para o intervalo de
redshift 0.6 < z < 0.8 com 2zpes = 0 e 0, assumindo diferentes valores. A
funcao de selecao para foto-z fornece uma probalidade nao nula do valor de z
esté fora deste intervalo de redshift. Na Figura 4.5, podemos ver as consequéncias
da analise fotométrica na funcdo de correlacao angular. A dispersdo do foto-z
também suaviza o pico do BAO.

Neste trabalho adotaremos z,;,s = 0, no entanto é importante analisar o im-
pacto deste parametro em w(0) quando assumimos valores diferentes de zeroSSSS.
Consideremos a funcao de correlagdo angular calculada no intervalo de redshift
centrado em z = 1 com largura Az = 0.05. Vamos assumir a dispersao no redshift
igual a 0, = 0.03 e 205 = £0.01. Fstes valores de zj,s s80 quase 10% mais altos
que o esperado para o DES. A Figura 4.6 mostra que 2z, afeta a amplitude
de w(#). A amplitude muda ~ 2% préximo da posi¢do do pico. Os erros dev-
ido a essa mudanca sao negligenciados quando comparados aos erros estatiticos
esperados na analise dos dados do DES.

Figura 4.6: Impacto de 2,5 na funcao de correlacao angular. Em todos os casos
consideramos a dispersdo no redshift igual a 0.03.
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4.5 Consequéncia dos efeitos em w(6)

Na Figura 4.7 temos a comparagdo entre w(f) sem e com os efeitos analisados
acima. Além do desvio do pico do BAQ, temos uma diferenca na amplitude entre
as duas curvas.

Figura 4.7: FEfeitos de viés, distorcao de redshift, nao-linearidade e foto-z na
funcao de correlacao angular. Na curva continua consideramos todos estes efeitos.
Agsumimos 6, = 0.03, B = 1.5, zg = 0.5 para calcular a funcao de selecao
fotométrica. Na curva tracejada plotamos 6% x w(f) na auséncia de qualquer
efeito. Fom ambos casos usamos os parametros cosmologicos do WMAPT para
calcular 0% x w(f) no intervalo de redshift dado por 1.00 < z < 1.05

4.6 Informacgoes cosmologicas em w(f)

Depois de modelar a funcao de correlacdo angular corrigindo os efeitos citados
acima, podemos estudar a dependéncia de w(f) com os parametros cosmoldgicos.
Neste trabalho assumiremos o universo plano e adotaremos ACDM como o nosso
modelo cosmoldgico fiducial. Os valores fiduciais dos parametros cosmologicos
serao dados de acordo com o WMAP 7. Estes serdao: €, = 0.0449, Q.4 = 0.222,
h = 0.71, n, = 0.963, 05 = 0.801 e w = —1. Além disso, usaremos r,; =
6.6 h'Mpe, b=2¢e 6, = 0.03.

As caracteristicas fisicas na funcao de correlacao angular podem ser analisadas
em quatro categorias. A primeira consiste nos efeitos dos parametros cosmologi-
cos no espectro de poténcia P(k). Os parametros que determinam a forma deste
espectro sao: og, ng, 4y, Qeam € h. A segunda categoria é baseada na distorcao do
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(b)

Figura 4.8: Funcao de correlagao angular em termos de w (painel a) € Qcgy, (painel
b) para o intervalo de redshift 1.00 < z < 1.05 com dispersdo de foto-z igual a
0y, = 0.03. A linha vertical indica a posicao do pico do BAQO na curva continua.

redshift devido as velocidades peculiares. Neste caso, os parametros cosmologicos
sao incluidos em [(z) que depende principalmente de €, [41]. As outras cate-
gorias estdo relacionadas com o fator de crescimento D(z) e a distancia comovel
X(z). Estes sdo determinados por Qy, Qegm € w.

Na Figura 4.8 mostramos a variagao de w(6) com os parametros cosmoldgicos
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w e Qg calculada no intervalo de redshift 1.0 < z < 1.05. No painel (a), vemos
que tanto a amplitude de w(f) quanto a posi¢cao do pico do BAO mudam com
diferentes valores de w. No painel (b), vemos que a amplitude é mais influenciada
com g, do que o desvio na posicao do pico.

Embora o parametro w nao afete o espectro de poténcia primordial, ele esta
presente na fungio de crescimento D(z) caracterizando a diferenga na amplitude
de w(f). Em z = 1.025 o fator de crescimento assume valores D(w = —1) =
0.618 e D(w = —0.85) = 0.630. Esta diferenga gera um aumento de ~ 3.9% na
amplitude de w(0).

O desvio na posicao do pico do BAO com w nao pode ser explicado através de
D(z). Neste caso, w modifica a distancia comovel x(z) e consequentemente altera
a distancia entre os objetos mudando a posicao do pico do BAO na funcao de
correlacao espacial. Estas mudancas sao transferidas para a funcao de correlacao
angular quando convertemos &(r) em w(6).

O impacto do parametro .4, em w(f) é indicado nas quatro caracteristi-
cas citadas acima. Em [(z) e D(z) ele contribui para amplitude de w(6). No
espectro de poténcia ele modifica a fracdo de barions f, = ,/Q,, através de
Q= U+ Qeam- Na referéncia [57|, Matsubara discute os efeitos dos parametros
cosmologicos em £(r, z) e P(k, z).



Modelagem da matriz de covariancia da
funcao de correlacdo angular

A anélise completa de um levantamentos de galéaxias exige-nos a capacidade de
estimar os erros envolvidos nas medidas e suas correlagoes. Vincular parametros
cosmologicos usando a fungao de correlacao angular requer o desenvolvimento de
métodos precisos para calcular estes erros estatisticos. Tais erros sao descritos
pela matriz de covariancia dos experimentos e, em geral, sao usados na estimativa
de qualquer analise estatistica.

Existem numerosas maneiras de estimar o erro na medida da distribuicao de
galaxias [58|. Muitos trabalhos usam métodos internos que calculam a matriz
de covariancia usando o proprio conjunto de dados analisados. Por exemplo, o
método Jackknife estima a matriz de covariancia dividindo o levantamento em
n sub-regioes com densidade de galaxias aproximadamente constante. Retirando
uma dessas regioes é possivel construir n diferentes amostras do levantamento.
Ou seja, a amostra ¢ é criada retirando a sub-regiao ¢ do levantamento, a amostra
1 + 1 é criada recolocando a sub-regiao ¢ e retirando a sub-regiao ¢ + 1. Con-
siderando cada amostra como uma observacao indepentente, consegue-se estimar
n correlacoes e portanto a variancia entre elas.

Neste trabalho nao usaremos dados de medidas observacionais para estimar os
parametros cosmologicos. Logo, sera preciso fazer a modelagem tedrica da matriz
de covariancia da nossa analise. Neste capitulo discutiremos como modelar os
erros envolvidos na medida de w(f) incluindo os efeitos considerados no capitulo
anterior. Vamos introduzir o espectro de poténcia angular teérico e realizar todos

o7
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os calculos a partir dele.

5.1 Espectro de poténcia angular

A distribuicao de galaxias também pode ser estudada através do espectro
de poténcia angular. Para calcula-lo, vamos expandir o contraste de densidade
projetado em harmonicos esféricos

5(A) =D > amYim(R), (5.1)

onde ay, sao coeficientes. Esta expansao é analoga a transformada de Fourier de
uma funcao. Da mesma maneira que a variavel k é a conjugada de Fourier da
variavel x, os indices ¢ e m sao os conjugados harmonicos do vetor unitario n.

Todas as informacoes fisicas contidas na densidade de campo §(n) estao tam-
bém contidas nos coeficientes ag,. Logo, podemos definir o espectro de poténcia
angular Cy como a variancia desses coeficientes

<(lgmazlm/> = 5(@’5mm/C€- (52)
Notemos que, para um dado ¢, cada ay,, corresponde ao mesmo CY.
Os coeficientes ag, podem ser obtidos invertendo a Eq. (5.1). Para este fim,

vamos multiplicar os dois lados dessa equagao por Y/, , e em seguida integrar
sobre o elemento de angulo sélido

[ 0080 i) = 3 Y [ i). (53

>0 m=—/

Os harmonicos esféricos obedecem a condicao de ortogonalidade,
/dQng(ﬁ)Y;m/(ﬁ) = 000 Ormy - (5.4)
Entao, podemos escrever
- / SRV (7). (5.5)

Para representar esses coeficientes em termos do contraste de densidade tri-
dimensional, vamos substituir a Eq. (3.42) na Eq. (5.5). Assim,

Ao = /dQY[;n(ﬁ)/dzqﬁ(z)cS(x, z). (5.6)
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Aplicando a transformada de Fourier em §(x, z), obtemos

aom = | dQY (7) dng(z)% 5(k, 2)e™*d’k. (5.7)
(2m)

A equacao acima pode ser simplificada expandindo o termo exponencial em har-
monicos esféricos de acordo com a seguinte propriedade:

00 ¢
R0 = 4 NN ik Y (k) Vi (), (58)

>0 m=—/

onde j, sao as funcoes esféricas de Bessel de ordem ¢. Finalmente, depois de
integrar sobre o angulo so6lido os coeficientes do espectro de poténcia angular
assumem a forma

G — At / dz(2) / %5(1{, D jukz) Ve (). (5.9)

A expressao para o espectro de poténcia angular é obtida substituindo a Eq.
(5.9) na Eq. (5.2)

(i) = (@ [azo(e) [arto) [ S8t [ GosieWe)
I Qg - m (271_)3]@ (271_)3][/

$ Yo ()Y (K (0(k, 2)0% (K, 2)). (5.10)
No capitulo 2 vimos que o espectro de poténcia tri-dimensional é definido por

(5(k)5*(K')) = (2m)30p(k—K') P(k). Dessa forma, a fungao delta de Dirac elimina
a integral em k' e nés obtemos

*
<a€m ooy > - 6@3’ 5mm’ OE

_ (am)tt / dz6()D(2) / i 6(=)D(2)

3k , N
/Wﬂ(lm(z))jgl (ka(2") Yo (k)Y () P(K).  (5.11)
Esta equacao é simplificada quando integramos ambos lados pelo angulo sélido.
Logo, o espectro de poténcia angular ¢ dado por

Cy = z/dekP(k:)\I/?(k), (5.12)

T
onde

Wi(k) = [ ds6(2)D(:)jita(2)0) (5.13)

Vamos lembrar que P(k) é o espectro de poténcia linear definido por P(k) =
Py(k)T?*(k). Para qualquer ¢, a variancia de a,, ¢ uma integral sobre todos os
modos de Fourier do produto P(k)W?(k).
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5.2 Correcoes no espectro de poténcia angular

Os efeitos considerados para a funcao de correlacdo angular no capitulo an-
terior também devem ser introduzidos em Cy. No espaco harmonico esses efeitos
sdo incorporados na fungao W,(k), introduzida na Eq. (5.13).

A corre¢do nao-linear é incorporada da mesma maneira que em (4.31). O
termo P,. é irrelevante na nossa analise. Assim podemos mudar P(k,z) —
P,(k, z) simplesmente adicionando o fator exp [ — r2,D*(2)k?/2] em ¥(k), onde
r fol definido na Eq. (4.33).

O viés entre a distribuicao de galaxias e a distribuicao de matéria escura é
modelado pelo fator b. Em nossa analise consideraremos b = b(z), assim §(n) —
b(z)o(n). Tsso é equivalente a acrescentar b(z) dentro da integral em z na Fq.
(5.13).

Figura 5.1: Espectro de poténcia angular calculado no intervalo de redshift 1.0 <
z < 1.05 para diferentes erros de foto-z. A linha solida corresponde a auséncia de
erros na determinacao de z.

A introducao dos efeitos de distorcao de redshift é a tarefa mais complicada.
De acordo com a referéncia [50], estes efeitos sdo considerados quando somamos
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a Eq. (5.13) o seguinte termo:

Vilh) = [ a=8(:)D()00) | i)
0 —1) v (k) — (+1)(0+2) iraa(hn)| (5.14)

(20 —1)(20+ 1) (204 1)(2¢+ 3)

Finalmente, as corre¢oes de foto-z sao consideradas quando usamos ¢(z) definida
de acordo com a relagao (4.34). Na Figura 5.1 mostramos a relevancia do erro de
foto-z no espectro de poténcia angular para ¢, = 0, 0.03, 0.05 e 0.10. Podemos
ver que Cy diminui com o aumento do erro fotométrico.

5.3 Funcao de correlacao angular

O espectro de poténcia e a fungao de correlacao angular sao grandezas fisica-
mente equivalentes para descrever a distribuicao de galédxias. Para encontrar a
relagio entre elas vamos recorrer a Eq. (3.43)

w(0) = (5(R)5(R + 0)). (5.15)

O contraste de densidade projetado pode ser expandido em fun¢ao dos harmonicos
esféricos de acordo com a relagao (5.1), assim

Z Z > Z Y ()Y s (R){@m o) (5.16)

>0 m=—L 0'>0 m/=—1

onde a variancia dos coeficientes ag, ¢ 0 espectro de poténcia angular,

=33 Vi)Y (#)C. (5.17)

>0 m=—/¢

A equagao acima pode ser escrita em termos dos polindémios de Legendre usando
a seguinte relacao:

Py - i) = 2e+ an )Y (7). (5.18)

Dessa forma, podemos escrever a funcao de correlacao angular em termos de CY
como

w(f) = i 20+ 1)Pg(cos 0)Cy. (5.19)

4
>0

Esta nova expressao para a funcao de correlacao angular é fisicamente idéntica a
Eq. (3.44).
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5.4 Matriz de covariancia para uma faixa de red-
shaft

A maioria das andlises de levantamento de galaxias, divide os dados em pe-
quenas faixas de redshift para estimar a funcdo de correlacio angular !. Em
catalogos espectroscopicos essas faixas podem ser tratadas independentemente
pois conhecemos com grande precisao os redshifts observados. Para uma tunica
faixa de redshifts a matriz de covariancia ¢ determinada pela variancia de difer-
entes medidas de w(6), isto é

/

Cov (w'(6),w'(8)) = (W' (O)w'()). (5.20)

onde 7 rotula a faixa de redshift analisada. Por simplicidade, vamos reduzir nossa
notagio para Cov(w'(8),w(¢')) = Cov(6,8').
De acordo com a relagao (5.19), a matriz de covariancia sera dada por

Cov(0,0) = i (2“1> (%;1) Py(cos 0) Py (cos0)(CuCy). (5.21)

- 47
2,0 >0

Assumindo que os coeficientes ay,’s sao gaussianamente distribuidos, podemos
considerar que as medidas dos Cy sao independentes, (C;Cy) = Var(Cy)dyr. Cada
poténcia de £ pode ser estimada usando os 2¢ 4+ 1 modos disponiveis,

l

_ 1 2
Co = Y n; U (5.22)
assim, Var(Cy) = 2C?/(2¢ + 1). Dessa forma
2
<CgC£/> — %—H CZZ 5%/. (523)

A Eq. (5.23) é valida quando analisamos a distribui¢ao de galaxias em todo
céu. Porém, nenhum experimento consegue cobrir todas as partes do céu com
observagoes. Na referéncia [59] , usando realiza¢oes Gaussianas, foi mostrado que
a correcao na matriz de covariancia devido a cobrir uma parte limitada no céu é
dada por 1/ fg,, onde fq, € a por¢ao coberta pelo experimento. O levantamento
do DES cobrira uma area do céu de 5000deg?, isto corresponde a 1/8 do céu e
portanto fg, = 1/8.

A partir destas consideragoes podemos escrever a matriz de covariancia da
seguinte maneira:

N2 =20+1
C0V<9,9) " o P (47)2

L0u Cy, £(r), P(k).

Py(cos ) Py(cosf") (Og + %) , (5.24)
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onde acrescentamos a corre¢ao de shot noise, 1/n.

O shot noise é um erro introduzido na funcao de correlacao angular porque
usamos a densidade de campo continua 0(x) para descrever a distribuicao discreta
das galdxias. No espectro de poténcia angular, este erro é considerado quando
somamos o fator 1/n a ele. O valor de i depende do intervalo de redshift analizado

=g ([ (g5) e [ (55) 7)) orm. 629

onde N = 300 x 10° é o niimero de galaxias que esperamos observar numa por¢ao
do céu igual a fg,. A constante de normalizacao é dada por

Norm = /000 dz ((%5)2exp [— <£>1s] (5.26)

A integral na Eq. (5.25) é feita em qualquer intervalo de redshift que pertence
ao levantamento. Por exemplo, numa faixa determinada por 0.7 < z < 0.75, nos
esperamos observar 1.65x 107 galaxias. Isso fornece um erro de 1/7 = 9.52x 1075,
Para entender a relevancia desses valores vamos comparar 1/ com algum valor
medido de C,. Em qualquer intervalo de redshift a medida de C, decai com
¢ de acordo com a Figura 5.1. A maior contribui¢do para o somatorio na Eq.
(5.24), ¢ dada pelos termos com ¢ 5 200. Entdo vamos usar Cyy para fazer
nossa comparacao. Para a faixa 0.7 < z < 0.75 com largura Az = 0.05, temos
Oy = 7.17 x 1076, Este valor ¢ duas ordens de grandeza maior que o erro de
shot noise calculado acima. Embora neste caso o efeito do shot-noise é quase
irrelevante, ele torna-se importante quando diminuimos o intervalo Az.

Vamos retornar a Eq. (5.24) e definir a matriz de covariancia reduzida por

Cov(0,0)
\/Cov(0,6)Cov(07.07)

Red(6,0') = (5.27)

cujos elementos possuem valores entre 0 e 1. Na Figura (5.2), mostramos Red (6, 0’)
calculada no intervalo de redshift 1.00 < z < 1.05.

Em geral, nos calculos de estimativa de parametros cosmologicos usamos a
inversa da matriz de covaridncia. No entanto, as medidas de w(f), em angu-
los diferentes, sao altamentes correlacionadas tornando a matriz de covariancia
quase singular. Isto gera problemas na inversao de Cov (9, 9’), pois ela possui de-
terminante quase zero. Um método eficiente para realizar esse calculo é chamado
Singular Value Decomposition (SVD). Este método é baseado na decomposi¢ao
de uma matriz na seguinte maneira:

A=USV?, (5.28)

onde a matriz A pode ser qualquer matriz real, seja ela singular ou nao. As
matrizes U e V' sao ortonormais e S é uma matriz diagonal formada pelos auto-
valores de A. De acordo com a relagao (5.28), a inversa de A é dada através da
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Figura 5.2: Matriz de covariancia reduzida para a faixa de redshift 1.00 < z <
1.05.

multiplicacao das inversas de 3 matrizes, ou seja,
At =VvSTiUt (5.29)

Neste caso, o problema ¢ transferido para a matriz diagonal S, pois ela ¢ quase
singular.

No método de SVD, quando numa componente s; de S é zero, ou quase zero,
nos substituimos 1/s; por 0 em S~!'. Esta ¢ uma alternativa numericamente
vantajosa para calcular a inversa de matrizes quase singulares. Por essa razao,
neste trabalho, inverteremos as matrizes Cov (0, 9’) usando SVD.

5.5 Matriz de covariancia entre faixas de redshift

Quando dividimos um levantamento fotométrico em faixas de redshift, temos
que considerar a incerteza nos redshifts dos objetos. Na Figura 4.4, mostramos a
distribuicao gaussiana de foto-z para uma faixa de redshift definida no intervalo
0.6 < z < 0.8. De acordo com a distribuicao fop-hat, a probabilidade de uma
galaxia, dentro dessa faixa, possuir redshift fora desse intervalo é nula. No en-
tanto, se a distribuicao é fotométrica essa probabilidade ndo é zero. Tsto pode ser
visto, na curva com 9, = 0.03, onde a funcao de selecao é diferente de zero em
regioes fora do intervalo acima. Consequentemente, as faixas de redshift deixam
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de ser independentes e precisaremos modelar a correlacao entre elas. Neste caso,
a matriz de covariancia é dada por:

Cov (W' (67w (6)) = (W' (G)? (62))
-y <2€+1> (ze +1) Py(cos 6 ) Pi(cos 62)(CiCI).  (5.30)

- 47 47
2,0'>0

onde w’ é calculada na faixa de redshifl i e w’ na faixa j.

Figura 5.3: Espectro de poténcia angular entre a faixa 1.0 < z < 1.05 com as
faixas 1.05 < z < 1.10 (continua), 1.10 < z < 1.15 (pontilhada-tracejada) e

1.15 < z < 1.20 (pontilhada). A curva tracejada representa o espectro calculado
somente em 1.0 < z < 1.05.

O shot noise entre as faixas de redshift nao é correlacionado, assim podemos
escrever

.y 92 1 2
LI\ 2] _ 5. , .
(€I = Ty (G + =) o, (5.31)

onde 5
=2 / ARk P (1) W (k) 0 () (5.32)

¢ o espectro de poténcia angular cruzado entre as faixas i e j. As funcoes U’ e
U7 sdo calculadas em duas faixas de redshift diferentes e ja consideram os efeitos
de distor¢io de redshift, vies das galaxias e foto-z. Na Figura (5.3) mostramos
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C’zj para a faixa de redshift 1.0 < z < 1.05 com suas 3 vizinhas mais proximas.
Notemos que a correlacao cruzada entre faixas distantes é irrelevante. Isto é
justificado através da funcao de selecao fotométrica que possui valores diferentes
de zero somente proximo a faixa analizada.

Portanto, no caso geral, a matriz de covariancia é dada por

ipi j 2 o [20+1 ; S| 2
Cov (w'(6;,)w(67)) = T E {WPZ(COS 0! ) Py(cos ) (CZ:J X %5@‘) } '
S >0 i

(5.33)
Esta equagao retorna a Eq. (5.24) quando i = j.
Agora que modelamos a func¢ao de correlagao angular e a matriz de covariancia
de seus erros, poderemos estudar a matriz de Fisher e analisar a precisao dos
vinculos nos parametros cosmologicos que encontraremos no DES.



Estimativas de parametros cosmolégicos

O modelo cosmologico padrao é definido através de parametros que determi-
nam a dinamica do universo. Embora nao seja possivel observar nenhuma destas
grandezas diretamente, elas podem ser estimadas através da analise estatistica de
observacoes da estrutura em grande escala do universo. Por outro lado, também
é possivel extrair informacoes sobre estes parametros sem analisar dados obser-
vacionais. Este estudo é feito pela matriz de Fisher que é capaz de descrever a
abilidade de um dado experimento impor vinculos nos parametros cosmologicos.

Neste capitulo apresentaremos os principais resultados deste trabalho. Us-
aremos a matriz de Fisher para fazer previsoes sobre os erros na estimativa dos
parametros cosmologicos via a funcao de correlacao angular para o futuro levan-
tamento de galaxias do Dark Energy Survey.

6.1 Matriz de Fisher

A precisao com que os parametros cosmologicos poderao ser estimados usando
os dados observacionais de um experimento é fornecida pela matriz de Fisher, Fj;.
Ela é obtida quando definimos a funcao verossimilhanca por uma distribuicao
multivariada da seguinte forma [3]:

1 . .
L(p) = N exp _i(pi —pi)Fij(pj — D)) |, (6.1)

onde p; pertence ao conjunto de parametros {p} e p; é seu respectivo estimador.
Os estimadores sao aqueles que maximizam a func¢ao verossimilhanca. O método

67
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da matriz de Fisher assume que eles sao os proprios valores fiduciais dos paramet-
ros analisados. E importante notar que, por definicdo, a funcao verossimilhanca
é gaussiana nos parametros cosmoldgicos e nao nos dados observacionais.

Préximo ao seu méximo, qualquer fungao verossimilhanca pode ser expandinda
como

10%InL

2 apiapj p

onde a primeira derivada é zero por definigdo. Comparando a Eq. (6.1) com a

Eq. (6.2) obtemos a seguinte expressao para a matriz de Fisher:

0?1n L(p)
3pi(9pj

InL(p) = InL(p) +

(pi — Pi)(pj — Dj) + -, (6.2)

) (6-3)

ij = —

b
com normaliza¢ao dada por N = L(p). A defini¢do correta da matriz de Fisher
¢ dada pela média no ensemble de realizacoes nas medidas experimentais de
—9?In L(p)/0p:Op;. No entanto, a fun¢ao verossimilhanga introduzida na Eq.
(6.1) é definida somente em termos dos parametros, logo esta média se resume
na Eq. (6.3).

A principal caracteristica da matriz de Fisher é fornecer a matriz de covarian-
cia para os parametros analisados. Isto significa que ela produz uma estimativa
dos erros nestes parametros.

6.1.1 Matriz de Fisher para a distribuicao de galaxias

Na anélise da distribuicao de galaxias geralmente é usado a funcao de corre-
lacao ou o espectro de poténcia como medida estatistica. Em ambos os casos,
a andalise pode ser feita em 2 (angular) ou 3 (espacial) dimensoes. Vamos intro-
duzir o calculo da matriz de Fisher para uma funcao verossimilhanca mais geral
seguindo os passos da referéncia [3]. Consideremos um conjunto de n medidas
gaussianas de uma certa quantidade x distribuidas de acordo com

1 1 t -1
exp |—=(x —p)'C T (x—p (6.4)

(2m)"/2v/det C 2 ) )]
onde p representa a média em x e C' a matriz de covariancia que codifica os
erros relativos as medidas. Se separamos as medidas em uma tnica matriz D =

(x — p)(x — p)', podemos escrever a matriz de covariancia das medidas, por:

C = (D). (6.5)

Definindo a funcao £ através do logaritmo de L, temos
L = —InL
1
= 5[ Indet C' + TrC’lD} + const

1
= 5Tr[ InC + C7'D] + const, (6.6)
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onde, na ultima igualdade, usamos a identidade Indet C' = TrIn C.
A matriz de Fisher é o valor esperado da segunda derivada de £ em relacao

aos parametros
0*L
F.. = = . ]

Nesta defini¢ao, introduzimos a notagao L£; = 0L/Jp; para a derivada em relagao
a {p}. E facil mostrar que

(C™h,= —0—12—50—1. (6.8)

Entao, a primeira derivada de £ assume a seguinte forma:
1
Li=3Tx|CTCi(I-C7'D) +C7'D, |, (6.9)

onde I representa a matriz de identidade. Notemos que a média na Eq. (6.7) age
somente nos dados D, enquanto a derivada age apenas em C' e u. Usando que
(x) = p, obtemos

(I - C7'D) =0, (D, = 0), (6.10)

(Dij) = papty + p'p s

e consequentemente

(L;)=0. (6.11)

A derivada da Eq. (6.9) é feita de maneira trivial,

1
Ly = 3T =C7C;C7C(I=CTD)+C7'C(1 = C7'D) (6.12)
+ ¢-'c,07'0,;07'D - ¢7'C,07'D, - C7'C,C7'D, + c—lD,Z-j].

De acordo com as relages (6.10), o valor esperado de vérios termos em L ;; é
nulo. Assim, finalmente obtemos a expressao para a matriz de Fisher,

Fop = (Loap)

_ %Tr[clc,aclcﬁ + O (Dag)]

. 1 7160mn 718013[ 6,ul 718[/”%
= 2y, ap, T ap, o,

(6.13)

A dependéncia nas medidas foi naturalmente eliminada em Fj;. A quantidade
1 representa qualquer grandeza que queremos medir no experimento. Por exem-
plo, w(@), &(r) [57], P(k) [60] e Cy(#). Para p = w(f), a matriz de covariancia Cp,
é dada pela Eq. (5.33). Ela mede os erros nas medidas da fung¢ao de correlagao
angular. De acordo com a Eq. (6.13), a matriz de Fisher sempre sera quadrada
e simétrica e terd dimensao igual ao nimero de parametros analisados.
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6.1.2 Propriedades da matriz de Fisher

A matriz de Fisher tem propriedades interessantes que permite-nos combinar
informacoes de diferentes experimentos e definir os intervalos de confianca dos
parametros analisados [61].

Intervalo de confianca

Vamos supor que estamos interessados em um experimento capaz de estimar
os parametros x e y. A matriz de Fisher faz previsdes sobre o menor erro que
este experimento poderd encontrar sobre os parametros = e y em relagao aos seus
valores fiduciais z e 3. Neste caso, ela tem dimensao 2 x 2 e sua inversa determina
a matriz de covariancia desses parametros:

Fal=l0l= | 2 %] (614

onde o, e o, sao as incertezas de 1-0 nos parametros z e y respectivamente.
Devemos tomar cuidado ao mencionar a matriz de covariancia. Na Eq. (6.13),
Cym refere-se aos erros nas medidas das quantidades p, enquanto na Eq. (6.14),
C,, refere-se aos erros nos parametros {p}. Isto é, C, e C, sdo duas matrizes de
covariancia diferentes. As componentes na diagonal secundéria de F,,, sao dadas
por o, = po,o,, onde p é chamado coeficiente de correlagao e possui valores
restritos ao intervalo [0,1]. Para p = 0 os parametros sao independentes, para
p =1 os parametros sao completamente correlacionados.

Podemos graficar elipses que fornecem os intervalos de confianca para os val-
ores de x e y usando as componentes de [F},]7'. Os semi-eixos dessas elipses sio
definidos da seguinte maneira:

o2+ o2 (02 —02)?
2 Y2y x Yy
a® = 5 + 1 + 02, (6.15)
02 4 o2 (02 — 02)2
2 x Y T Yy
b 5 1 + 02, (6.16)
A equagao paramétrica de uma elipse centrada em (z,%) é dada por
z(t) = T4 ag(acostcost — bsintcosh) (6.17)
y(t) = y+ ag(acostcosf + bsintcosh) (6.18)
onde t € [0,27] e 0 é vinculado pela relagao
20,
tan(20) = ——"_. (6.19)
02— ol

A constante a4, determina o grau de precisao com que queremos obter o intervalo
de confianga. Para oy = 1.52 teremos 68% de confianca, para oy = 2.48 teremos
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Figura 6.1: Elipse de confianca para os parametros x e y. A constante «; deter-
mina a precisao de 1-0, 2-0 on 3-0. Os erros o, e o, sao fornecidos pela matriz
de Fisher em relacdo ao valores fiduciais z e .

95.4% e para oy = 3.44 teremos 99.7% de confianca. Fstes valores correspondem
a 1-0, 2-0 e 3-0, respectivamente. A Figura 6.1, mostra o intervalo de confianca
dos parametros x e y através da elipse gerada pelas equagdes paramétricas (6.17) e
(6.18). O comprimento de cada semi-eixo da elipse depende do nivel de confianca
adotado.

Marginalizacao

Vimos que Fj; tem dimensdo igual ao ntimero de parametros analizados. A
marginalizacao sobre qualquer um destes parametros ¢é feita de maneira simples.
Para marginalizar sobre p; removemos a linha e a coluna referente a ele na matriz
F~1. Para marginalizar sobre mais de um pardmetro em uma tinica vez, remove-
mos as linhas e as colunas correspondentes a eles. Assim, podemos dizer que a
diagonal da matriz F'~! contém os erros a 1-0 de seus respectivos parametros,
isto é,

of = (F ). (6.20)

Essa definicao, embora seja aparentemente simples, é extremamente poderosa.
A interpretacao deste resultado é importante. Para explicar de uma maneira
clara, vamos retornar ao exemplo com os parametros x e y. Os erros obtidos para
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estes parametros sao dados em termos dos seus valores fiduciais Z e . A incerteza
no parametro x, pode ser representada por

r = T+to,

= 7+ /(F ). (6.21)

O valor o, representa o menor error que poderemos encontrar no parametro x
quando fizermos a anédlise estatistica com os dados observados pelo experimento.
Se o, representa 20% do valor fiducial z, entao o erro obtido através dos dados
nao podera ser menor que 20% do melhor ajuste encontrado na anéalise. Esta
propriedade é consequéncia de um teorema estatistico conhecido como desigual-
dade de Cramer-Rao [62|. Este teorema afirma que a variancia minima de um
estimador unbiased' nio pode ser menor que (F~!);. Neste sentido, a matriz de
Fisher fornece o menor erro que podemos encontrar num experimento.

Adicionar priors

Priors sao informagdes adicionais oriundas dos parametros analisados de out-
ros experimentos. Por exemplo, neste trabalho vamos estudar a matriz de Fisher
para o DES, no entanto, podemos adicionar informagoes de CMB obtida pelo
WMAP. A introducao de prior também é feita de forma trivial. Se os paramet-
ros dos dois experimentos tém os mesmos valores fiduciais, a matriz de Fisher
resultante é dada por

(tot) _ (»)
F§™ = By + FY, (6.22)
onde Fi(f) é a matriz de Fisher do outro experimento. Para realizar a soma acima,
temos que esta seguro que a ordem dos parametros é a mesma nas duas matrizes.
Se queremos adicionar priors somente sobre um subconjunto de parametros da

matriz [, entao as linhas e colunas do parametros que nao pertencem a esse

)

subconjunto deverao assumir valores nulos em ﬂ(f . Isto significa que Fj; e Fl-(jp)

devem ter a mesma dimensao.

Figura de mérito

Como vimos, o comprimento dos semi-eixos da elipse de confianca depende
do nivel de confianca adotado. A &area da elipse contruida para dois parametros
é dada por

Area = 7(aza)(axb)
= ojmab, (6.23)

LUm estimador & dito unbiased se o seu valor esperado é igual ao valor verdadeiro. Também
pode ser chamado de estimador nao tendencioso.
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onde o = 1.52,2.48,3.44 para 1-0, 2-0 e 3-0 de confianga respectivamente. De
acordo com as Eqgs. (6.15) e (6.16) o produto a - b é dado por

_ 2.2, 2
a-b = oy0,+0,,

= /det FJL. (6.24)

Um experimento impoe mais vinculos nos parametros quando a area da elipse de
confianga é pequena, entdao podemos definir a figura de mérito (FOM) por

FOM = (detny> o (6.25)

Dessa forma a FOM pode comparar os vinculos nos parametros cosmologicos
obtidos por diferentes experimentos. Vamos relembrar que a elipse de confianca é
contruida somente para dois parametros. Para matrizes de Fisher com dimensao
maior que 2 X 2, temos que escolher dois parametros e marginalizar sobre os
outros.

Transformacgao de variaveis

A matriz de Fisher, F,3, para um conjunto de parametros {p} pode ser
derivada através da matriz de Fisher, Fj;, correspondente a outro conjunto de
parametros {q} da seguinte maneira:

Opi 3pj
F.3 = —F,.—. 6.26
B ; aqa jaQB ( )

Esta transformacao somente é realizada quando os parametros de um dos con-
juntos dependerem dos parametros do outro. Caso contrario, a matriz resultante
da transformacao sera nula.

6.2 Matriz de Fisher para as medidas de w(f) no
Dark Energy Survey

O Dark Energy Survey usara 4 métodos diferentes para estimar os parametros
cosmologicos. Neste trabalho, vamos usar a matriz de Fisher para fazer previsoes
sobre a precisao com que estes parametros serao estimados usando a funcao de
correlacao angular da distribuicao de galaxias observadas. Antes de obter os
resultados, vamos introduzir os procedimentos adotados para realizar esta analise.

6.2.1 Procedimentos

O DES medird o redshift de algumas centenas de milhoes de galaxias com
redshift entre 0.4 < z < 1.4. Vamos dividir o levantamento dessas galaxias em
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20 faixas de redshift com largura Az = 0.05 e estimar a funcao de correlacao
angular em cada uma. Abaixo, justificaremos a largura Az adotada. A infor-
macao completa sobre os parametros cosmologicos é obtida quando combinamos
as informagoes de todas as faixas de redshift.

Para calcular w(#), definimos uma binagem angular de acordo com a Tabela
6.1 em cada faixa de redshift. Os angulos foram escolhidos préximo ao pico do
BAO mantendo a distancia radial aproximadamente fixa no intervalo 60 < r <
160h~*Mpc. A primeira coluna da Tabela 6.1 rotula a faixa de redshift, a segunda
e terceira colunas indicam os intervalos de redshift e angulares respectivamente.
A quarta coluna mostra a binagem angular usada em cada faixa de redshift para
calcular w(f). Por exemplo, a fun¢ao de correlagio da faixa 7 é calculada no
intervalo de redshift 0.7 < z < 0.75 para os 23 angulos distribuidos uniformemente
entre 1.7° — 5.0°. Usaremos o erro de foto-z igual a d, = 0.03.

| | faixa de redshift | intervalo angular | bins angulares | escala espacial (h~'Mpc) |
1 10.40<z<0.45 3.0°- 8.0° 26 60 < r < 160
2 10.45<z<0.50 | 3.0°- 8.0° 26 67 <1 < 180
3 1 0.50<z<0.55 2.5%- 6.1° 25 61 <r < 149
4 10.55<z<0.60 | 2.5°-6.1° 25 66 <1 < 162
5 | 0.60<z<0.65 2.0°- 5.6° 25 o7 < r < 159
6 | 0.65<z<0.70 | 2.0°- 5.6° 25 61 <r < 170
7 10.70<z<0.75 1.7°- 5.0° 23 9H <1 < 162
8 1 0.75<z<0.80 1.7°- 5.0° 23 28 <r < 171
9 10.80<z<0.85 1.5°- 4.5° 21 24 <r < 161
10 | 0.85<z<0.90 1.5°- 4.5° 21 026 <r < 169
11 | 0.90<z<0.95 1.5°- 4.5° 21 09 <r < 177
12 | 0.95<z<1.00 1.5°- 4.5° 21 61 <r < 183
13 | 1.00<z<1.05 1.3°- 3.7° 21 DH < r < 157
14 | 1.05<z<1.10 1.3°- 3.7° 21 o7 <r < 163
15 | 1.10<z<1.15 1.3°- 3.7° 21 09 <r < 168
16 | 1.15<z<1.20 1.2°- 3.1° 20 56 <1 < 145
17 | 1.15<z<1.20 1.2°- 3.1° 20 08 < r < 150
18 | 1.15<z<1.20 1.2°- 3.1° 20 60 <1 < 154
19 | 1.30<z<1.35 1.2°- 3.1° 20 61 <r < 158
20 | 1.35<z<1.40 1.2°- 3.1° 20 63 <r < 162

Tabela 6.1: Tabela de distribuicao de bins.

Vamos nomear o cendario descrito acima como fiducial. Ele foi usado para obter
nossos principais resultados. Porém é interessante realizar diferentes andlises
para fazer comparacoes. Além deste, iremos considerar 2 diferentes cenérios:
pessimista que segue a Tabela 6.1 mas com erro de foto-z igual a 6, = 0.05, e
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otimista que serd analisado mantendo a distancia radial aproximadamente fixa
no intervalo 20 < r < 200h~*Mpc com §, = 0.03. No tltimo caso manteremos os
intervalos e a largura das faixas de redshift, mas modificaremos a binagem angular
em cada uma.

Para calcular a matriz de Fisher, precisamos das derivadas de w(f) e da ma-
triz de covariancia introduzida no capitulo 4. As derivadas seguem os mesmos
procedimentos descritos nos tltimos 2 paragrafos para a funcao de correlacao
angular. A matriz de covariancia sera calculada considerando a correlacao en-
tre diferentes faixas de redshift. No entanto, é trabalhoso computacionalmente
calcular a matriz de covariancia cruzada entre todas as faixas de redshift. Nos
analisamos a distribuicao gaussiana para o redshift fotométrico e concluimos que
os efeitos relevantes sao importantes somente quando consideramos a correlacao
entre as 4 faixas de redshift mais proximas da faixa em estudo. A diferenca en-
tre os erros obtidos nos parametros w e .4, quando consideramos a correlacao
entre as 4 e as 6 faixas mais proximas de redshift ¢ da ordem de 10~*. Portanto
consideramos a correlacao somente entre as 4 faixas mais proximas. Por exemplo,
quando consideramos a faixa 7, além da matriz de covariancia calculada dentro
dela, é preciso calcular a covariancia entre ela e as faixas 5,6,8 e 9. Isto é, as
duas faixas mais proximas acima e as duas faixas mais proximas abaixo. Entao
teremos que calcular 94 matrizes de covariancia e depois junta-las de forma con-
sistente para criar a matriz de covariancia total do experimento. Notemos que
Cov(w'(0,,),w’ (6,)) depende explicitamente do espectro de poténcia angular. Nos
comparamos numericamente os calculos da fungao de correlagao angular através
das Eqgs. (3.44) e (5.19) e concluimos que a soma nos harmonicos esféricos pode
ser feita até ¢ = 1000.

Neste tabalho, damos énfase aos erros obtidos em w e €.4,. No entanto,
analisamos 26 parametros diferentes. 20 destes, sao os parametros de viés, b’s,
que fizemos independentes em cada faixa de redshift. Assim, a dimensao da nossa
matriz de Fisher ¢ 26 x 26. Os valores fiduciais dos parametros cosmoldgicos
foram usados de acordo com WMAP7. Estes sao: €, = 0.0449, Q.4 = 0.222,
h =0.71, ng = 0.963, 0g = 0.801. Para w usamos w = —1 e os b's de cada faixa
de redshift foram fixados no valor b; = 2 para qualquer 7. Os valores fiduciais para
os parametros de viés foram motivados na referéncia [30] , onde eles encontram
b= 1.95+ 0.12 para a faixa de redshift 0.60 < z < 0.65 analisando um conjunto
de dados do SDSS. Além disso, usamos r,; = 6.6 € zp,s = 0.0 (ver Eq. (4.35)).
Estes tltimos nao foram considerados como parametros. Os parametros da funcao
de sele¢ao top-hat introduzida na Eq. (3.48) assumiram valores fixos dados por
5215620:05

6.2.2 Largura da faixa de redshift e shot noise

De acordo com os procedimentos descritos acima, vamos dividir o levanta-
mento em varias faixas de redshift. A largura destas faixas deve ser escolhida
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cuidadosamente pois ela influencia a forma da funcao de correlacao angular e con-
sequentemente a andlise da matriz de Fisher. O pico do BAO é diluido quando
consideramos grandes Az. Assim, quanto menor a largura da faixa, maior sera o
sinal de w(#). Para verificar o tamanho ideal de Az vamos analisar a Figura (6.2).
Podemos observar que Az = 0.05 impoe um limite onde as larguras menores nao
modificam a func¢ao de correlacdo angular de maneira relevante.

Figura 6.2: Funcao de correlacao angular para diferentes larguras da faixa de
redshift. Nos consideramos faixas de redshiff centradas em z = 1 para quatro
diferentes valores de Az.

No entanto, o valor de Az também esta relacionado com o erro de shot noise.
O niimero de galaxias dentro de uma faixa de redshift diminui quando diminiimos
sua largura e consequentemente o erro de shot noise aumenta. Na Fignra (6.3)
mostramos o erro de 1-0 do parametro cosmoldgico w em funcdo da largura da
faixa. FEstes resultados foram obtidos através da matriz de Fisher para 2 faixas
de redshift centradas em z = 1.1 e 1.3 e erro de foto-z igual a §, = 0.03. Nos
marginalizamos sobre 2.4, € 0g ¢ fixamos os outros parametros nos seus valores
fiduciais. O efeito do shot noise ¢ observado quando Az é pequeno. E notével que
para Az < 0.05, o erro em w aumenta significantemente. Mas quando a largura
é Az 2 0.05, o erro em w é aproximadamente constante, indicando que o efeito
do shot noise ¢é insignificante. Usando como motivacao os resultados mostrados
nas Figuras 6.2 e 6.3, adotaremos a largura da faixa igual a Az = 0.05.

A planitude do erro em w quando Az 2 0.05, mostrada na Figura 6.3, é
uma caracteristica interessante. Ingenuamente esperamos que o vinculo deveria
se degradar para grandes larguras na faixa de redshift aumentando o erro em w.
Porém, Simpson verificou que a andlise da distribuicao fotométrica de uma faixa
de redshift com largura Az ¢é equivalente & anélise espectroscopica de uma faixa
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Figura 6.3: Erro de w e Q.4,, em funcao de Az para 2 faixas centradas em z = 1.1
e z = 1.3. Na curva pontilhada nos desprezamos os erro de shot noise para a
faixa centrada em z = 1.3.

com largura top-hat igual a [63]

Azrg = \/Az? 4+ 1202 (6.27)

Desta relacao, usando 0, = 0.03, encontramos para a faixa centrada em z = 1.1
com larguras Az = 0.01, 0.05, 0.10 e 0.15 os respectivos valores para Azpy:
0.219, 0.224, 0.240 e 0.265. Ou seja, um aumento de 100% entre as larguras
Az =0.05¢e Az = 0.10 gera um aumento de 7% entre as suas respectivas larguras
top-hat Azpy = 0.224 e Azpy = 0.240. T.ogo, os erros em w, quando usamos as
duas larguras diferentes, sao aproximadamente iguais. Este raciocinio é estendido
quando comparamos as outras larguras.

6.2.3 Construcao da matriz de Fisher

Embora na Figura 6.3 temos adiantado resultados obtidos através da matriz
de Fisher, nesta se¢do vamos mostrar como chegamos a eles. A matriz de Fisher
para a fun¢do de correlagdo angular é dada de acordo com a Fq. (6.13),

dw' (0™, p) dw’ (0™, p)
Ia Ipg
1 { oC oC ]

Fap [

nm

+ STy O Lo

2
2 apa apﬁ (6 8)

onde C & a matriz de covariancia das medidas de w(f). As derivadas em

w(0) sdo calculadas no conjunto de parametros fiduciais {p}. Nesta equagao,
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tanto a funcao de correlacao angular quanto a matriz de covariancia deve conter
informacoes sobre todas as faixas de redshift. Inclusive, a matriz de covariancia
deve conter informagoes sobre a correlagao entre elas.

Vamos mostrar como construir a matriz de covariancia de forma a conter todas
as informacoes. Para simplificar, explicaremos o procedimento usando apenas 3
faixas de redshift com binagem angular definida na Tabela 6.2.

| | faixa de redshift | intervalo angular | bins angulares

1| 0.40<z<0.45 3.0°- 8.0° 3
0.45<7<0.50 3.0°- 8.0° 3
31 0.50<z<0.55 2.5°-6.1° 2

Tabela 6.2: Tabela simplifica.

O primeiro passo ¢ entender a notagao usada. De forma compacta, vamos
usar Cov(w'(6,,)w’(6,)) = CZ%O?*CZ,{W A matriz de covariancia construida
de acordo com a Tabela 6.2 tem o seguinte significado: o elemento C;i?e% =
Cov(w!(03)w?(6,)) foi calculado pela covariancia da fungao de correlagao angular
cruzada entre as faixas 1 e 2 nos angulos 62 e 61 respectivamente. O angulo 7"

obedece a binagem angular da faixa i. Ou seja, para as faixas 1,2 e 3 temos

07 = {01,007}, 03 = {65,050}, 05 = {65,065}, (6.29)

Dessa forma, além de calcular a matriz de covariancia em cada faixa, pre-
cisamos calcula-la entre as diferentes faixas de redshift usando a Eq. (5.33). A
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matriz de covariancia total é montada da seguinte maneira:

Cov (wi(ﬁm)wj(en)> =
[ Celel C9192 09193 ] | Celel 00192 09193 | [ Celel 09102 |
00291 C9292 C9293 09201 C9292 C6293 C9291 C9202

00391 00392 00303 06301 00302

CSl C32 C33
L 7000 0707 U007 13x3 L d3xs L i

09161 C9192 09163 09101 09192 06193 CHIGI 09192
C0291 C9292 00293 09291 00292 09293 00291 00202

Cedgl C9392 C9393 Cedgl C9392

C31 Cd? C35
L 7000 007 007 | 3.3 L d3xs L _

i Celal C9102 09193 T [ Celel 09192 09193 T [ Cglgl 00192 ]

09261 C9292 00293 00291 00292 06293 00201 09202

= = 2x3 = = 2x3 =

onde as sub-matrizes na diagonal principal foram calculadas dentro de cada faixa
de redshift e as outras sub-matrizes consideram a correlacao entre elas. Notemos
que a matriz de covariancia total é quadrada e sua dimensao é dada pela soma
da binagem angular de cada faixa de redshift. De acordo com a Tabela 6.2, as
faixas 1 e 2 possuem 3 angulos cada e a faixa 3 possui apenas 2, logo a binagem
total é dada por 8 angulos que é a soma do niimero de angulos em cada binagem.
Portanto, Cov(w*(0,,)w’ (6,)) tera dimensao 8 x 8.

A matriz Ow'(0})/0ps é construida de maneira mais simples. Nomeando
Aim = Ow' (07" p)

= =5, podemos escrever
«

3x2

3%X2

2x2

8x8

, 0
Afxm = % w1<9%7p) wl(gf’p) wl(ei’)’p) WQ(eéap) w2(0§>p) wz(eg,p) w3(9;”p) w3(9§,p)].

Em suma, a matriz de Fisher é calculada através de multiplicacao de 3 grandes
matrizes

Fag = Am [Cov (wi(em)wj(en))] B <A2j>t, (6.30)

onde 7, 7 rotulam diferentes faixas de redshift e m,n os angulos em cada faixa.
Os indices a e [ rotulam os parametros estudados. Se vamos considerar somente
w, Qegm € 0g, entao a matriz de Fisher tera dimensao 3 x 3. Na tltima equacao
desprezamos o segundo termo da Eq. (6.28). Mais adiante mostraremos que
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ele nao interfere significantemente em nossos resultados. Para calcular a matriz

[Cov (w"(em)wj (On)>] usamos o método de SVD.

Retornando ao estudo original, nossa matriz de covariancia terd dimensao
445 x 445 e a matriz A terd dimensao 1 x 445. O produto definido na Eq. (6.30)
fornecera a matriz de Fisher com dimensao 26 x 26.

6.2.4 Implementacao numérica

Nossos resultados foram obtidos através de codigos desenvolvidos usando a
linguagem de programacao C para calcular as quantidades fisicas. Os codigos sao
baseados na biblioteca Gnu Scientific Library (GSL) para C e C++2.

A fungdo de correlagdo angular foi calculada de acordo com a Eq. (3.44).
Primeiro calculamos o espectro de poténcia implementando o CAMB em nossos
programas. Depois calculamos a fungao de correlacao espacial para finalmente
obtermos w(f). O calculo foi feito separadamene em todas as faixa de redshift
considerando os efeitos discutidos no capitulo 4. Como o espectro de poténcia
nao depende da faixa de redshift analisada, utilizamos o CAMB uma tnica vez
para obter P(k).

A derivada numeérica de w(f) foi feita de acordo com a definigao abaixo

Ow(0,p) _ w(0,p+Ap) —w(l,p— Ap) (6.31)
op 2Ap ' '

que é nomeada derivada centrada. Usamos Ap igual a 2% do valor do parametro
p.

O calculo da matriz de covariancia exigiu um esfor¢o computacional maior
do que o célculo de w(f). Neste caso utilizamos a Eq. (5.33) para escrever o
codigo. Para derivar os C,’s, distribuimos logariticamente 300 ¢’s entre 0 e 1000 e
depois realizamos uma interpolacao por spline entre eles. Usamos OPENMP para
paralelizar o c6digo em um computador com processador Intel Dual Quad core
Xeon X5570, reduzindo o tempo computacional numa fragao de 1/5 do tempo
real.

A matriz de Fisher foi calculada usando os procedimentos descritos neste
capitulo para gerar a matriz de covariancia total e a derivada de w(f) em todas
as faixas. O codigo foi automatizado usando a linguagem de programacao Python
para unir todos os subprogramas escritos em C e gerar a matriz de Fisher final
através de seus outputs. Todos os passos e simplificacoes deste programa foram
testados para garantir a qualidade de nossos resultados.

2http://www.gnu.org/software /gsl/
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Figura 6.4: Fstimativas para (., e w usando a funcao de correlacao angular
em todas as faixas de redshiff sem considerar a correlacao entre elas. O primeiro
e o segundo termo da Eq. (6.28) sdo representados pelas curvas pontilhada e
tracejada respectivamente. A elipse continua mostra a soma entre eles.

6.2.5 Estimativas dos parametros cosmolégicos

Em todos os resultados apresentados neste trabalho, temos desconsiderado
o segundo termo da FEq. (6.28). O calculo deste termo exige grande esforgo
computacional e sua relevancia é pequena quando comparada ao primeiro [60].
Em geral, ele ¢ duas ordens de grandeza menor que o primeiro. A Figura 6.4
mostra as elipses de confianca correspondente a cada termo da Eq. (6.28) e a
combinacao entre eles. A matriz de Fisher foi calculada usando todas as faixas
de redshift desconsiderando a correlacao entre elas. Podemos observar que a
diferenca entre a curva continua e a curva pontilhada é pequena. Dessa forma,
sem perda de generalidade, desprezamos o segundo termo da Fq. (6.28).

A matriz de Fisher é sensivel a faixa de redshift analisada, o erro nos paramet-
ros cosmologicos diminui com z. Para mostrar isto, fizemos a andlise considerando
somente 4 parametros, w, Q.gm, 0s € b. Na Figura 6.5, mostramos os erros obti-
dos em w considerando os 3 cenérios citados na subsecao 6.2.1. Tratamos cada
faixa independente e marginalizamos sobre .4,,, 0g € b. Vemos que os erros sao
maiores a baixos redshifts. Isto também pode ser observado na Figura 6.6, onde
construimos a elipse de confianga para as faixas de redshifis 1, 10 e 20 (ver Tabela
6.1) no cenario fiducial. Neste caso, marginalizamos em og e b. O intervalo de
confianca para os parametros cosmoldgicos sao menores quando analisamos faixas
de redshift definidas a altos redshifts.

Nos também checamos como algumas propriedades da matriz de Fisher afe-
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Figura 6.5: Erro de 1-0 no parametro w em funcao do redshift apés marginalizar
todos os b;, og e Q.dm. Os cendrios otimista, fiducial e pessimista sao represen-
tados pelas curvas sélida, tracejada e pontilhada-tracejada respectivamente.

Figura 6.6: FElipse de confianca para w e (.4, nas faixas com intervalo 0.40 <
z < 0.45 (pontilhada-tracejada), 0.85 < z < 0.90 (tracejada) e 1.35 < z < 1.40

5

(continua). A elipse preenchida corresponde a soma das 3 faixas.

tam nossos resultados. Na Figura 6.7 analisamos os erros em w e (.4, para os
seguintes casos: marginalizando sobre todos os outros parametros; adicionando
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priors de outros experimentos; fixando os parametros nos seus valores fiduciais.
Como esperado, a marginalizacdo sem adicao de priors, aumenta significativa-
mente 0s erros nos parametros cosmologicos. Pois quando marginalizamos sobre
um parametro, estamos retirando da matriz de Fisher toda informacao sobre ele.
O efeito contrario acontece quando adicionamos priors de outros experimentos.
Neste caso o intervalo de confianca diminui. Vamos relembrar que a adicao de
priors em F;; consiste em somar outra matriz & matriz de Fisher com as infor-
magoes adicionais. No entanto, quanto maiores sdo os elementos de Fj;, menores
serdo os erros nos parametros. Finalmente, quando fixamos alguns parametros,
estamos impondo & matriz de Fisher que a precisao sobre eles é infinita. Conse-
quentemente, 0s erros sobre os outros parametros serao menores.

0.30 T T T T T

0.28}
0.26}
0.24} -

0.22r R

Qm‘m

020 .*

1 1
-1.4 -1.2 -1.0 -0.8 -0.6

Figura 6.7: FElipses de confianca para .4, ¢ w analisando 5 faixas de redshift. A
curva sélida é o resultado com todos os parametros fixos nos seus valores fiduciais,
na curva tracejada adicionamos prior em h e (), e na curva pontilhada-tracejada
marginalizamos sobre todos os outros parametros.

Resultados

Vamos agora apresentar nossos principais resultados. A matriz de Fisher foi
calculada para 26 parametros: w, Qegm, . b, ng, 08, b1, ba, ... , by, onde b; é o
parametro de viés para a " faixa de redshift. No cenario fiducial, quando con-
sideramos correlacdo entre as faixas e marginalizamos sobre todos os parametros
de viés, a matriz de Fisher é dada por
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Fop =

Os elementos desta matriz foram posicionados de acordo com a matriz de Fisher
representativa (B.1), mostrada no Apéndice B. Neste apéndice também fornece-
mos a matriz de Fisher para os cenérios pessimista e otimista.

A inversa desta matriz fornece os erros nestes parametros. Usando a relacao
(6.20), nos obtemos o, = 0.2153, oq,_, = 0.0298. Na Tabela 6.3 fornecemos os
erros em todos os outros parametros cosmologicos analisados no cenario fiducial.
Para os cenarios otimista e pessimista escrevemos a tabela de erros no apéndice
B. Podemos escrever a incerteza de 1-0 no parametro de energia escura como
w = —140.2153, que corresponde a 21% de erro em relagao ao seu valor fiducial.
A interpretacao deste resultado é muito importante. Ele nao significa que o
DES ira estimar w igual a —1 com incerteza +0.2153. Este valor representa
o menor erro que o projeto DES poderd estimar w em relacao o seu melhor
ajuste. Ou seja, as futuras analises dos dados do DES nao poderao fornecer erros
em w menores que 21% de incerteza se analisadas usando as mesmas condigoes
descrita nesta tese. Para o parametro de densidade de matéria escura nos temos
Qeam = 0.222 4+ 0.0298, que corresponde aproximadamente a 13% de erro.

A Figura 6.8 mostra um conjunto de elipses comparando os resultados obtidos
nos cenarios pessimista, fiducial e otimista para os parametros cosmologicos ng, h,
Qy, Qeam € w. Cada elipse mostra o intervalo de confianca para dois parametros
quando marginalizamos sobre os outros. Como esperado, os erros sao maiores
quando consideramos o caso pessimista onde ¢, = 0.05. Nos capitulos anteriores
vimos que o erro de foto-z dilui a funcao de correlacao angular. Também podemos
observar que o vinculo no parametro w nao é muito sensivel & escala analisada.
Ou seja, as incertezas em w sao aproximadamente iguais quando analisamos os
cenarios fiducial e otimista. Vamos relembrar que a tnica diferenca entre eles é a
escala de distancia analisada. Por outro lado, os parametros .4, 2, ns € h sao
significativamente dependentes da escala, especialmente €0, e ng. Isto mostra que

8.29 x 102 —1.50 x 10> —1.33 x 10* 1.05 x 10} —2.12 x 10> 2.86 x 10!
—1.50 x 10> 7.42x10*° 1.59 x 10* —1.06 1.77 x 10> —3.41 x 10?

—1.33 x 10* 159 x 10* 248 x 10° —1.90 x 10> 2.86 x 10>  1.86 x 10!

1.05 x 10" —1.06 —1.90 x 10> 0.25 7.74 —1.21
—2.12x 10> 1.77 x 10®  2.86 x 103 7.74 1.06 x 10> —1.44 x 10?
2.86 x 100 —3.41 x 10> 1.86 x 10!  —1.21 —1.44 x 10> 2.79 x 10!
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Figura 6.8: Elipse de confianca para os parametros w, Qcgm, b, h e ng.
Marginalizamos sobre og e todos os parametros b’s e consideramos os 3 cendrios:
otimista(continua), fiducial(tracejada) e pessimista (pontilhada).

estes parametros cosmologicos mudam a funcao de correlacdo angular em todas
as escalas e nao somente proximo ao pico do BAO como acontece com w.

Podemos fazer uma comparacao dos resultados obtidos nos 3 cenarios para
os parametros w e Q.4 usando a FOM introduzida na Bq. (6.25). No cenario
otimista FOM= 5.99x 102, no fiducial FOM= 7.04x 102 e no pessimista FOM=
1.02 x 107!, Estes valores confirmam os resultados apresentados na Figura 6.8
onde os melhores vinculos nestes parametros sao encontrados no cenério otimista
que possui o menor valor para a FOM.

E importante ressaltar a necessidade de introduzir a correlacio entre as faixas
de redshift. Na Figura 6.9 -(a) mostramos a diferenca nos intervalos de confi-
anca dos parametros cosmologicos w e (.4, quando consideramos as faixas de
redshift independentes e com correlacao entre elas. Para o parametro w temos
respectivamente o, = 0.1804 ¢ o, = 0.2153 para os casos sem e com correlaciao
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| Parametro (p) [ valor fiducial [ o, [ % |
w -1.0000 0.2153 | 21
Qedam 0.2220 0.0297 | 13
Qp 0.0449 0.0136 | 30
h 0.7100 0.1527 | 21
Ng 0.9630 0.1907 | 20
s 0.8010 0.5780 | 72
by 2.0000 1.1809 | 59
b 2.0000 1.1809 | 59
b3 2.0000 1.1761 | 59
by 2.0000 1.1766 | 59
bs 2.0000 1.1763 | 59
bg 2.0000 1.1756 | 59
b7 2.0000 1.1770 | 59
bs 2.0000 1.1759 | 59
bg 2.0000 1.1761 | 59
b1o 2.0000 1.1737 | 59
b1 2.0000 1.1724 | 59
b1a 2.0000 1.1736 | 59
b13 2.0000 1.1747 | 59
b14 2.0000 1.1744 | 59
bis 2.0000 1.1758 | 59
big 2.0000 1.1773 | 59
b17 2.0000 1.1759 | 59
b1g 2.0000 1.1756 | 59
b1g 2.0000 1.1750 | 59
bao 2.0000 1.1747 | 59

Tabela 6.3: FErros de 1-0 nos parametros cosmologicos. A coluna 2 fornece os
valores fiduciais dos parametros cosmologicos nomeados na coluna 1. Na coluna 3
temos o erro de 1-0 em cada parametro quando marginalizamos sobre os outros.
A coluna 4 representa a porcetagem destes erros em relacao aos seus valores
fiduciais.

entre as faixas. O erro neste parametro aumenta quase 20% quando a correlagao
é considerada.

Finalmente, introduzimos priors de WMAPT usando os parametros l4, z, e
R. Estes parametros sao definidos por

R =/ Ho x(z4), lo=7 ) (6.32)

onde x(z4), introduzida na Eq. (2.22), é a distancia comovel entre z, e o obser-
vador e r4(2.) é o horizonte actstico definido pela Eq. (3.51). Para z,, usamos a
formula de ajuste de acordo com a referéncia |64]

2 = 1048[1 + 0.00124(€, h2)*°-738} [1 + 01 (Qm h2)92] , (6.33)
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Figura 6.9: Intervalo de confianca a 1-0 para w e .4, marginalizando sobre
todos os outros parametros. Na Figura (a) mostramos a diferenca dos erros obti-
dos quando consideramos as faixas de redshift independentes (elipse tracejada)
e com correlacdo entre elas (elipse continua) no cenario fiducial. Na Figura (b)
adicionamos prior de WMAPT no cenério fiducial (elipse continna) e comparamos
com os resultados obtidos sem adicao de priors.

onde

g1 = 0.0783(€ 1*)~"*®[1 + 39.5(h*)" 7] -
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g2 = 0.560[1 + 21.1(Qh%) 5] .

A matriz de Fisher destes parametros é dada de acordo com a Tabela 10 da
referéncia [65]. Através da Eq. (6.26), transformamos esta matriz para a matriz
de Fisher dos parametros .4, 1, e h,

0.373844 x 10*  —4.483571 x 10° —1.780136 x 10°
F% = | —4.483571 x 10° 3231396 x 105 1.727415 x 10* | .  (6.34)

—1.780136 x 10*  1.727415 x 103 1.053992

A introducao destes priors em nossa matriz de Fisher é feita de maneira
simples. Devemos adicionar ’zeros’ em FO%) de forma que ela adquira dimen-
sao 26 x 26. Depois de posicionar cada elemento de acordo com a ordem dos
parametros definida pela matriz de Fisher da nossa andlise, n6s aplicamos a pro-
priedade (6.22). No cenario fiducial, sem adig¢ao de priors, obtemos o, = 0.21 e
0Qus, = 0.03. Depois de adicionar os priors de WMAPT correspondentes a ma-
triz (6.34) e usar o erro marginalizado em n; e og também de WMAP7, obtemos
oy = 0.11 e 0g_, = 0.009. Na Figura 6.9-(b) plotamos as elipses de confianca
para o caso fiducial com e sem adicao de priors. Juntamente com WMAP7,
podemos vincular w e Q.4,, com 11% e 4% de erro, respectivamente.

6.3 Matriz de Fisher versus rede

Nesta secao, vamos comparar o método da matriz de Fisher com resultados
obtidos fazendo uma rede nos parametros cosmologicos. Nao temos a intencao de
reproduzir todos os resultados obtidos nas tltimas secoes. Por essa razao, vamos
analisar a matriz de Fisher para a faixa de redshift com intervalo 0.70 < z < 0.75
e considerar apenas 4 parametros cosmologicos, w, .4, b e og. A rede serd
construida de acordo com a Tabela 6.4. Os parametros terao N diferentes valores

| Parametro | valor minimo | valor maximo | N |

w -2.0 0 80
Qeam 0.05 0.55 100
os 0.1 2.1 100
b 0.05 5.55 100

Tabela 6.4: Rede para os parimetros w, Qegm, b € o3.

distribuidos uniformemente entre os valores minimos e méaximos. Dessa forma,
teremos um numero de n = 80 x 100 x 100 x 100 subconjuntos de parametros.

Vamos rotular cada subconjunto com o indice a e calcular a fungao verossim-
ilhanca seguindo os seguintes passos:
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1. Calcular a funcio de correlagao angular teérica w'(f), usando os valores
fiduciais para os parametros dados por: w = —1, Qg = 0449, b = 2 e
og = 0.801. Esta funcao sera calculada somente uma vez para cada angulo
da faixa 7 respeitando a binagem angular da Tabela 6.1.

2. Calcular a fungao de correlagao angular estimada w¢ () para o subconjunto

a. Esta funcao também deve obedecer a binagem da Tabela 6.1.
3. Calcular a matriz de covariancia para a faixa 7 através da Eq. (5.24).

4. Calcular o valor de Chi-quadrado

W= 3 (wert(8) — W™ (0) ) Cov T (07, 09) (wi (0) — (@),

1]

5. Criar a funcao de verossimilhanc¢a de acordo com

X2

L, = Loexp 2 .

Quando L, = Ly temos um subconjunto a onde os valores de seus paramet-
ros sao iguais aos valores fiduciais. Este subconjunto é tinico e fornece o
méaximo da funcao verossimilhanca.

6. Repetir o procedimento para os n subconjuntos de parametros. Cada L,
serd um ponto da funcao verossimilhanca L.

Dentre os n pontos de L, selecionamos aleatériamente 100000 e depois escol-
hemos os pontos onde L, < L. A partir deste conjunto de pontos realizamos a
analise com a rede.

Na Figura 6.10 -(a) nés comparamos a func¢ao de verossimilhanc¢a de w com
a matriz de Fisher marginalizando sobre os outros 3 parametros. Embora os
resultados da rede nao sejam exatamente gaussianos, eles estao de bom acordo
com os obtidos via matriz de Fisher. Nos dois casos, obtemos um erro em w igual
a o, = 0.23.

Para o parametro ., a diferenca entre os dois métodos foi maior, como
mostra a Figura 6.10 -(b). Neste caso, a fun¢ao de verossimilhanga tem uma
assimetria para valores mais altos de 2.4,. No entanto, os resultados da matriz
de Fisher também estao de acordo com a rede. Neste caso temos g, (Fisher) =
0.088 € Tegm(grid) = 0.064.

Esta simples comparagao, mostra que a matriz de Fisher fornece um valor
confiavel dos erros nos parametros cosmologicos w € Qegp,.
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(b)

Figura 6.10: Comparagio entre as distribui¢oes para w ( Figura -a ) e Q.
(Figura -b) obtidas através da matriz de Fisher (curva pontilhada) e o método
da rede (curva continua).



Conclusodes e Perpectivas

Neste trabalho aplicamos o formalismo da matriz de Fisher para analisar a
precisao com que os parametros cosmologicos poderao ser estimados a partir da
medida fotométrica da funcao de correlagao angular no levantamento de galaxias
a ser produzido pelo Dark Energy Survey. Dividimos o estudo em trés etapas:
modelagem da funcao de correlacao angular, modelagem da matriz de covariancia
e construcao da matriz de Fisher.

Para modelar a funcao de correlagao angular consideramos efeitos que afetam
diretamente os vinculos nos parametros cosmologicos. Analisamos o viés entre
a distribuicao de galaxias e matéria escura, a distor¢ao no redshift devido as
velocidades peculiares, o crescimento nao linear das perturbacoes e os efeitos dos
erros de foto-z em w(f). Em seguida, estudamos os erros envolvidos nas medidas
de w(f), modelando a matriz de covariancia. Dividimos o levantamento em 20
faixas de redshift com largura Az = 0.05 e consideramos a correlacao entre elas.

Nossos principais resultados foram apresentados no capitulo 6. Nele, constru-
imos a matriz de Fisher para 26 parametros cosmologicos: ng, os, h, 2y, Qegm, W,
b1, ba, ..., byg. Usamos ACDM como modelo fiducial e adotamos os valores para
os parametros cosmologicos de acordo com WMAP7. A inversa de F, 3 representa
a matriz de covariancia para os parametros e portanto contém informacoes sobre
seus erros. No cendrio fiducial, encontramos que os menores erros permitidos ao
DES para vincular os parametros de energia escura (w) e matéria escura (Qegm)
correspondem respectivamente a 21% e 13% de seus valores fiduciais, quando
marginalizamos sobre os outros parametros. Eles indicam que as futuras analises
com os dados observacionais do DES, se usarmos a modelagem da funcao de cor-
relagao angular descrita no capitulo 4, nao poderao vincular os parametros w e
Qcam com erros menores que 21% e 13% em relacao ao melhor ajuste encontrado
considerando 1-o de precisao. Quando adicionamos priors de WMAPT estes erros
diminuem para 11% e 4% repectivamente.

Devemos mencionar que o segundo termo da Eq. (6.28) forneceria uma pe-
quena reducao nos erros dos parametros cosmologicos. Portanto, nossa anélise é
conservadora pois nao consideramos essa contribuicao. Outro fator importante
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que poderia melhorar nossa analise ¢ um estudo cuidadoso sobre o fator de viés
das galéxias. Neste trabalho consideramos b(z) independente em cada faixa de
redshift, mas negligenciamos sua dependéncia com a escala. Seria interessante
estudar possibilidades que parametrizassem o viés da distribuicao de galaxias em
termos do redshift e da escala. Isto reduziria o ntimero de parametros livres e
consequentemente diminuiria o erro sobre eles.

Os resultados obtidos neste trabalho indicam que a anéalise da funcao de corre-
lacao angular pode, de fato, trazer importantes contribui¢oes para a determinacao
dos parametros cosmologicos. Tais contribuicoes seriam complementares a outras
observacoes que serao feita pelo DES, incluindo anélise de supernova, aglomerados
de galéxias e lentes gravitacionais.

Os estudos realizados neste trabalho abrem perpectivas em vérias areas de
interesse. Podemos usar a ferramenta computacional desenvolvida para testar
modelos de gravitagao modificada e avaliar os erros nos parametros cosmologicos
desta nova teoria. Neste caso, trocaremos o parametro de energia escura por
novos parametros introduzidos na escolha da funcao f(R).

Neste trabalho fixamos os valores de 6, e zp;qs introduzidos na funcao de se-
lecao fotométrica. Podemos estudar o efeito destas quantidades no vinculo dos
parametros cosmolégicos. Neste caso a analise é feita adicionando 0, e zpus 1O
conjunto de parametros considerados pela matriz de Fisher. Isto pode impor lim-
ites sobre a incerteza na determinacao de zy,s € d, quando exigirmos bons vin-
culos sobre w ou outros parametros cosmologicos. Juntamente com essa anélise,
podemos considerar o efeito do erro de redshift catastrofico em w(6). Este erro é
devido a contaminagao do levantamento de galédxias por objetos que seguem uma
distribuicao diferente da distribuicao fotométrica usual.

Outro desafio que permanece é a combinacao dos nossos resultados com out-
ras provas cosmologicas também relacionadas ao DES. Podemos combinar infor-
macoes da distribuicao de galaxias com informacoes de aglomerados de galaxias,
lentes gravitacionais ou dados de Supernovas. Neste caso, precisamos construir a
matriz de covariancia de maneira consistente para incluir as informacoes de dois
ou mais observaveis.



Funcao de correlaciao espacial no espaco de
redshift

Neste apéndice iremos demonstrar a Eq.(4.29). Ela descreve os efeitos da
distorcao do redshift na funcao de correlacao espacial.

Em 1987, kaiser introduziu os efeitos das velocidades peculiares no espectro
de poténcia das galaxias [40]. Em 1992, Hamilton transladou estes efeitos para a
fungao de correlacao espacial [43]. A fungio de correlagao no espago de redshift

é obtida através da transformada de Fourier do espectro de poténcia introduzido
na Eq. (4.27)

&) = / %[1+ﬁﬂiz]zp(k)eik"‘

d’k 2 2 4 ik-x
= gL+ 2By, + B Pk)e

(2m)3
= &(2) + S+ o, (A.1)
onde
3 = (225)3 / P(k)pi e *dk, (A.2)
Sy = (25; E / Pk i e™*dk, (A.3)

e &(x) é a fungao de correlagao espacial no espago real. Vamos lembrar que piy.,
¢ o angulo entre k e a dire¢do da linha de visada 2. Expandindo p?, e pf. em
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termos dos polinémios de Legendre, obtemos

1 2
[y, = gpo(ukz) + gpz(ﬂkz)a

1 4 8
ty, = =Po(pnz) + =Palpur) + £P4(/~Lkz)-

5 7

Estes polinomios obedecem a seguinte relacao de ortogonalidade:

47
20+ 1

/ A Po(porez) P (pez) = Po(tkz)Oee,

onde, neste caso, ji,, é¢ 0 angulo entre a direcao Z e a linha de vizada z. Qualquer
onda plana pode ser escrita em termos de P, como

o0

ehete =N (20 + 1)iPy(pna) jo(kr), (A.4)

£=0

onde jy(kx) sao as fungoes de Bessel. Usando a propriedade acima e que f 3k —
[ k2dk [ dSy,, teremos

25

oo

¥ = 2y /dkkz2p(k)/d9k E%(Mkz) + ;7’2(,“1%)} [Z(%JF )i Py(prs) e (k)

(=0
83 1 2
= dkk*P(k) | = e2)jolkx) — = e2)Je(kx) |,
(2m)3 ( ){3770@ )jo(kx) 3P2(H )ja( 95)}
onde na ultima igualdade usamos a condi¢ao de ortogonalidade dos polinomios
de Legendre. De forma analoga, obtemos

A7

(27)?

A funcao de correlagao no espaco real pode ser escrita da seguinte maneira:

cw) = [ P

- (271T)3 /dkkg}D(k)/dQ'PO(Mkz);(Qﬁ-i-1)#79@(/%:5)]'4(]{;1-)
4m 9 .
= @n)? /dkk P(k)jo(kz). (A.5)

Vamos definir as funcoes
¢ = = [ ot (A6
o) = 5 [ ewwtan (A7

|
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E facil mostrar que

, 4 9 )
€)= €0+ o [ AHEP@)aka). (A9
€)= €0+ 3 (6@ —€w)] — o [ PdEP@k).  (A9)
Reescrevendo as funges Iy e Sy em termos de £'(x) e £”(x) temos,
¥ = ;Bﬁ(x) - %5732(%) ((247”)3 / dkk? P (k) jg(m)>
= 206(x) — 30Pa(ies) [£0) - (2], (A.10)

Sy = L0() + S Palns) [e0) — €(0)
ot PPulpas) [E0) + 5€10) -

Vamos nomear &(x) = &y(z) e definir

blr) = €() - ela), (A12)
fla) = &)+ o€() — 2E() (A13

Dessa forma, as funcoes 3 e 35 podem ser dadas como
S = ZPE() - 5BPam)Elo), (A14)
B2 = 2 — FPae)ol) + 2 PPA)ale). (A15)

A expressao final para a funcao de correlacdo no espaco de redshift é obtida
substituindo as Eqs. (A.14) e (A.15) na Eq. (A.1). Logo, teremos

o) = 1420+ 2| Pututaale) - [35+ 267 et

b P,

Esta equagao foi introduzida na Eq. (4.26) do capitulo 4.






Matriz de Fisher numeérica

Neste apéndice fornecemos a matriz de Fisher para os parametros w, Qcgm, 2,
h, ng e og calculada nos cenarios otimista e pessimista, depois que marginalizamos
sobre todos os parametros de viés. As posicoes de cada elemento da matriz de
Fisher de acordo com os parametros cosmologicos sao representadas abaixo,

Fop =
Fww Fwﬂcdm Fwa th Fwns Fwog
Fchm w Fchm chm Fﬂcdm Qb Fﬂcdm h Fﬂcdm Ns FQCdm g8
Fo,w  Fo,o.., Faoo  Fon  Fon, T, o
(B.1)
Fh Fra,,., Fra, Fhp Fhn, F g
Fnsw Fnsﬂcdm Fnsz Fnsh Fnsns Fnsag

Fasw Fas Qedm Fcrg Qp Fcrsh Fcrg N Fag s

Cenario otimista

O cenéario otimista é caracterizado por fixar aproximadamente a distancia
radial no intervalo 20 < r < 200h~'Mpc. A divisdo das faixas de redshift foi
feita de acordo com a Tabela 6.1, mas a binagem angular foi modificada em cada

97



98

Apéndice B. Matriz de Fisher numérica

uma destas faixas. Nos usamos o erro de foto-z igual a §, = 0.03. Neste cenario,
obtemos os melhores vinculos nos parametros cosmologicos porque o aumento da
distancia radial melhorou estatisticamente a nossa anélise.

Cenario pessimista

Fop =

9.16 x 102

—3.32 x 103

—1.11 x 10*
5.14

—7.72 x 102

4.71 x 10

—3.32 x 103
4.89 x 10%
—3.76 x 10*
1.20 x 102
1.41 x 10*

—8.46 x 102

—1.11 x 10*
—3.76 x 10*
3.22 x 10°
—3.45 x 102
—1.23 x 10*

8.10 x 102

5.14

1.20 x 102
—3.45 x 107
6.07 x 107
4.39 x 10!

—2.65

—7.72 x 102
1.41 x 10*
—1.23 x 10*
4.39 x 10!
4.80 x 107

—2.74 x 102

4.71 x 10!
—8.46 x 102
8.10 x 102
—2.65

—2.74 x 102

4.15 x 10!

A tnica diferenca do cenério pessimista com relagao ao cenério fiducial apre-
sentado na Tabela 6.1, é o erro no foto-z. Neste caso adotamos ¢, = 0.05. Como
era esperado, tivemos um aumento nos erros dos parametros cosmolégicos porque
0, dilui o pico do BAO na funcao de correlacao angular. Isto pode ser visto na
Figura 4.5, onde comparamos w(f) para diferentes valores de J,,.

Fo5 =
[ 2.87 x 10°
—4.95 x 10?
—4.42 x 10
3.26

—1.01 x 102

9.71

—4.95 x 102
4.50 x 103
1.39 x 10°
7.40
1.19 x 103

—1.61 x 102

—4.42 x 107
1.39 x 10°
8.76 x 107

—6.84 x 10
6.89 x 107

1.01 x 10?

3.26

7.40
—6.84 x 10!
1.01 x 107*

4.47
—5.20 x 107!

—1.01 x 102
1.19 x 103
6.89 x 10?
4.47
5.77 x 102

—5.73 x 10!

9.71
—1.61 x 10?
1.01 x 10?
—5.20 x 107+
—5.73 x 10

8.23

Na Tabela B.1 mostramos os erros em cada parametro cosmologico, incluindo
todos os parametros de viés, obtidos analisando a matriz de Fisher nos cenérios
otimista e pessimista.




| Parametro (p) | valor fiducial | o, - otimista

0p - pessimista

w -1.0000 0.2024 0.2594
Qedm 0.2220 0.0297 0.0350
Q 0.0449 0.0136 0.0169
h 0.7100 0.1527 0.2196
Ng 0.9630 0.1907 0.2348
lof 0.8010 0.5780 0.7072
by 2.0000 0.5167 1.5206
by 2.0000 0.5161 1.5151
bs 2.0000 0.5170 1.5126
by 2.0000 0.5159 1.5082
bs 2.0000 0.5155 1.5112
bg 2.0000 0.5140 1.5063
bs 2.0000 0.5128 1.5111
bs 2.0000 0.5126 1.5059
by 2.0000 0.5136 1.5111
b1o 2.0000 0.5131 1.5060
b11 2.0000 0.5128 1.5035
b12 2.0000 0.5136 1.5020
b13 2.0000 0.5149 1.5058
b4 2.0000 0.5147 1.5032
b1s 2.0000 0.5141 1.5014
bis 2.0000 0.5136 1.5060
b1z 2.0000 0.5135 1.5040
bis 2.0000 0.5137 1.5021
b1g 2.0000 0.5138 1.5001
bao 2.0000 0.5141 1.4995
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Tabela B.1:  Erros de 1-0 nos parametros cosmologicos. A coluna 2 fornece os
valores fiduciais dos parametros cosmologicos nomeados na coluna 1. Nas colunas
3 e 4 temos o erro de 1-0 em cada parametro quando marginalizamos sobre os
outros nos cendarios otimista e pessimista respectivamente.
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