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RESUMO

O campo de flutuações de temperatura da Radiação Cósmica de Fundo (RCF) está
diretamente relacionado às flutuações primordiais de densidade que deram origem
às estruturas cosmológicas. A análise da RCF e a procura por desvios da condição
Gaussiana, prevista no modelo cosmológico padrão, são essenciais para a compreen-
são do universo primordial e para o fortalecimento das bases da cosmologia moderna.
No entanto, existem processos secundários de produção de flutuações de tempera-
tura que podem mascarar o sinal primordial da RCF, dificultando o estudo de suas
propriedades intrínsecas, como é o caso do efeito Sunyaev-Zel’dovich (SZ). Além de
sua importância intrínseca para o estudo da RCF, medidas combinadas do efeito
SZ, cujo perfil característico é medido entre 30 e 400 GHz, aproximadamente, e em
outros comprimentos de onda também podem ser usadas para obter informações
cosmológicas. Este trabalho contribui para um melhor entendimento do sinal pri-
mário ao estudar possíveis desvios primordiais da condição Gaussiana em mapas da
RCF produzidos pelo satélite Planck, e estuda o potencial do telescópio OLIMPO,
desenvolvido pelo grupo de cosmologia da Universidade de Roma “La Sapienza”, de
detectar o efeito SZ e usar os resultados para estimar parâmetros cosmológicos com
confiabilidade. O primeiro tema consistiu no desenvolvimento de um estimador ba-
seado na combinação de duas ferramentas estatísticas que têm se mostrado bastante
sensíveis a pequenos desvios de Gaussianidade em mapas da RCF: os Funcionais de
Minkowski (FMs), já amplamente utilizados no estudo de sinais não-Gaussianos, e as
Redes Neurais Artificiais (RNs), designadas para identificar padrões característicos
em conjuntos de dados. O estimador foi testado em diferentes condições, de forma a
otimizar o uso das RNs, levando a uma melhor atuação destas ao discriminar entre
sinais primários e secundários. Além disso, testes em dados sintéticos mostraram
uma eficiência de 95% do estimador ao identificar o grau de não-Gaussianidade des-
tes mapas. Por fim, os resultados obtidos para o desvio de Gaussianidade nos dados
do Planck indicam que fNL = 44 ± 14, com 2σ de confiabilidade, estando em con-
cordância com resultados recentes obtidos pelas colaborações Planck e WMAP. O
segundo tema corresponde ao estágio sanduíche desenvolvido em colaboração com o
grupo de Cosmologia da Universidade de Roma “La Sapienza”, visando ajudar na
preparação para a missão do telescópio OLIMPO, um instrumento projetado para
estudar o efeito SZ, operando em quatro bandas de frequência com elevada sensibi-
lidade. A principal contribuição para a missão foi a análise do potencial de medidas
fotométricas e espectroscópicas do OLIMPO para a estimativa de parâmetros de
aglomerados. Nós realizamos simulações de medidas espectroscópicas e fotométricas
da linha de visada que atravessa um dos aglomerados de galáxias escolhidos para
observação do instrumento. Utilizando cada tipo de simulação individualmente e
combinadas, nós concluímos que, como esperado, simulações espectroscópicas apre-
sentam uma performance superior, permitindo a estimativa de um conjunto maior
de parâmetros de aglomerados e sendo mais precisas na estimativa de alguns deles.
Além disso, a combinação de simulações espectroscópicas e fotométricas pode ainda
melhorar a estimativa de alguns parâmetros.
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ESTIMATOR OF NON-GAUSSIANITY IN THE COSMIC
BACKGROUND RADIATION AND SIMULATIONS FOR THE

OLIMPO MISSION
ABSTRACT

The temperature fluctuations field of the Cosmic Microwave Background (CMB)
Radiation is directly related to the primordial density fluctuations which gave rise
to the cosmological structures. The analysis of the CMB and the search for devia-
tions from the Gaussian condition, assumed in the standard cosmological model, are
essential to understand the early universe and to strengthen the foundations of mod-
ern cosmology. However, there are processes that generate secondary temperature
fluctuations that may mask the CMB primary signal, such as the Sunyaev-Zeldovich
effect (SZ). In addition to its intrinsic importance for the study of CMB, the SZ ef-
fect, whose characteristic profile is measured between 30 and 400 GHz, combined to
measurements in other wavelengths, can also be used to obtain cosmological infor-
mation. This work contributes to a better understanding of the primary signal when
studying possible primordial deviations from the Gaussian condition in CMB maps
produced by the Planck satellite, and studies the potential of the OLIMPO tele-
scope, developed by the cosmology group at the University of Rome “La Sapienza”,
to detect the SZ effect and use the results to estimate cosmological parameters reli-
ably. The first topic was the development of an estimator based on the combination
of two statistical tools that have been very sensitive to small deviations of Gaus-
sianity in CMB maps: the Minkowski Functionals (MFs), already widely used in the
study of non-Gaussian signals, and Artificial Neural Networks (NNs), designed to
identify characteristic patterns in data sets. The estimator was tested under different
conditions in order to optimize the use of the NNs, leading to its better performance
in discriminating between primary and secondary signals. In addition, tests on syn-
thetic data showed an efficiency of 95% of the estimator in identifying the degree
of non-Gaussianity of these maps. Finally, the results obtained for the Gaussian
deviation in the Planck data indicate that fNL = 44 ± 14, with 2σ of reliability,
which is in accordance with recent results obtained by Planck and WMAP collabo-
rations. The second topic corresponds to the internship developed in collaboration
with the group of cosmology at the University of Rome “La Sapienza”, aiming to
help preparing for the mission of the OLIMPO telescope, an instrument designed
to study the SZ effect, operating in four frequency bands with high sensitivity. The
main contribution to the mission was the analysis of the potential of photometric and
spectroscopic measurements of OLIMPO in estimating clusters parameters. We per-
formed simulations of the OLIMPO spectroscopic and photometric measurements
of the line-of-sight trough one of the galaxy cluster chosen to be observed by the
instrument. Using each kind of simulations individually and combined, we find out
that, as expected, spectroscopic simulations have a superior performance, allowing
the estimative of a larger set of cluster parameters, and being more accurate in esti-
mating some of them. Moreover, the combination of spectroscopic and photometric
simulation can even improve some parameter estimates.

Keywords: CMB. Galaxy Clusters. Sunyaev-Zel’dovich effect. Non-Gaussianity.
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1 INTRODUÇÃO

Originada quando a temperatura do universo era ∼ 3000 K, em que elétrons e pró-
tons se combinavam para formar hidrogênio neutro num evento conhecido como
recombinação, a Radiação Cósmica de Fundo (RCF) é a radiação eletromagnética
mais antiga que se tem acesso. Ela fornece informações de quando o universo tinha
∼380 mil anos, quando se deu a época do desacoplamento entre matéria e radiação,
fazendo o universo transparente aos fótons desta radiação e permitindo sua livre
propagação até hoje (KOLB; TURNER, 1988). Com sua descoberta em 1965 por A.
Penzias e R. Wilson (PENZIAS; WILSON, 1965), ela se tornou um dos mais impor-
tantes pilares do Modelo Cosmológico Padrão (MCP), o modelo de universo que
atualmente mais se adéqua às observações já realizadas, sendo, sem dúvida, um dos
campos mais produtivos da cosmologia moderna.

Desde então diversos experimentos, operando no solo, a bordo de balões e no es-
paço, foram construídos para o estudo da RCF e dos aspectos que influenciam sua
observação, como as emissões Galácticas no contínuo (síncrotron, livre-livre e de
poeira) e extragalácticas (por exemplo, o efeito Sunyaev-Zel’dovich), contaminantes
do seu sinal. A geração de instrumentos a bordo de satélites tem início com os expe-
rimentos russo Relikt (STRUKOV; SKULACHEV, 1984) e americano COBE (Cosmic
Background Explorer) (SMOOT, 1990). A bordo do COBE estavam os instrumentos
FIRAS (Far Infrared Absolute Spectrophotometer) e DMR (Differential Microwave
Radiometers), que possibilitaram a confirmação do espectro de corpo negro da RCF
(Figura 1.1), a medição de sua temperatura (TRCF = 2, 725±0, 010K) e a descoberta
de flutuações de temperatura da ordem de 10−5 (SMOOT et al., 1992).

A década de 1990 foi extremamente ativa, com um grande número de experimen-
tos a bordo de balão e no solo destinados a estender os resultados obtidos com a
observação das anisotropias da RCF pelo COBE para escalas menores que 7◦ (veja,
por exemplo, Devlin et al. (1994), Clapp et al. (1994), Tegmark et al. (2000)). Já a
década de 2000 foi dominada pela tentativa de detecção da polarização (e.g., Kovac
et al. (2002), Kogut et al. (2003), Farese et al. (2003), Montroy et al. (2003), Arnold
et al. (2010) e a determinação completa do espetro das anisotropias de temperatura
da RCF acima do segundo pico, a partir da combinação de dados de um importante
instrumento, o satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), e outros
experimentos em escalas angulares menores (LARSON et al., ; JAROSIK et al., 2011).
O WMAP finalizou suas observações em agosto de 2010, disponibilizando posterior-
mente os dados referentes aos nove anos de operação (BENNETT et al., 2013; HINSHAW

1



Figura 1.1 - Espectro da RCF medido por diversos instrumentos, entre eles o FI-
RAS/COBE, descrevendo muito bem um espectro de corpo negro a 2,7 K.

Fonte: Smoot (1997)

et al., 2013). Este instrumento permitiu a observação do céu inteiro, com resolução
muito melhor que a do DMR/COBE (Figura 1.2), em cinco bandas de frequên-
cia (com medidas tanto de intensidade como de polarização), o que possibilitou a
separação das anisotropias da RCF de emissões contaminantes do sinal, os chama-
dos foregrounds. Outros experimentos também mediram o espectro de potência da
RCF, colocaram limites em parâmetros cosmológicos e estudaram a contribuição
decorrente dos foregrounds (MEINHOLD, 2005; O’DWYER, ; MEJÍA, ).

O mais recente instrumento desenvolvido para observação do céu inteiro e destinado
ao estudo da RCF é o satélite Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014a), lançado
em 2009 pela Agência Espacial Europeia (ESA). Nos anos de 2011 e 2012 os primeiros
resultados da análise dos dados da missão do satélite Planck foram publicados. No
início de 2013 os dados referentes a 15.5 meses de operação do instrumento foram
finalmente liberados para uso público1 (PLANCK COLLABORATION, 2014a). A alta
resolução e sensibilidade do Planck e o amplo intervalo de frequências coberto (9
bandas entre 30 e 853 GHz) permitiram a estimativa de parâmetros cosmológicos
com grande precisão, além de possibilitar a medição de anisotropias em diversas
escalas angulares no céu todo e de forma mais precisa que outros instrumentos. O
Planck ainda produziu catálogos de fontes compactas (Galácticas e extragalácticas)

1http://pla.esac.esa.int/pla/aio/planckProducts.html
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Figura 1.2 - Mapas das anisotropias da RCF obtidas pelos satélites DMR/COBE (acima
à esquerda), WMAP-9 (nove anos de observação - acima à direita) e Planck
(abaixo), respectivamente da esquerda para a direita.

Fonte: NASA/JPL-Caltech/ESA (2013)

(PLANCK COLLABORATION, 2014l) e de aglomerados de galáxias detectados via
efeito Sunyaev-Zeldovich (SZ) (PLANCK COLLABORATION, 2014k), além de mapear
diversos componentes astrofísicos (RCF e diversas emissões foreground) (PLANCK

COLLABORATION, 2014c). Todos os resultados produzidos pela colaboração Planck
a partir de dados de 15,5 meses de operação estão disponíveis no website da ESA2.

O que estes experimentos têm mostrado é a alta concordância de seus resultados
com as previsões do MCP. Este modelo, conhecido como ΛCDM e descrito por
apenas seis parâmetros, descreve o universo plano e em expansão, cuja dinâmica é
muito bem descrita pela Relatividade Geral. De acordo com este modelo o universo é
composto por radiação, bárions, neutrinos e, em sua maioria, por matéria escura fria
e uma constante cosmológica Λ, esta última associada à energia escura. O espectro
de potência angular das flutuações de temperatura da RCF (C`) é um observável
de extrema importância para a escolha e avaliação de modelos cosmológicos. Isto
porque as características do espectro de anisotropias, como a existência de picos,
suas localizações e amplitudes, são sensíveis a importantes parâmetros cosmológicos,
como densidade de matéria (Ω0), constante cosmológica (ΩΛ), matéria bariônica
(ΩB), constante de Hubble (H0) e curvatura (ΩK) (HU; DODELSON, 2002). A Figura

2http://www.sciops.esa.int/index.php?project=PLANCK&page=Planck_Published_Papers
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1.3 mostra o espectro de potência angular obtido a partir da análise dos dados do
satélite Planck, ilustrando a alta precisão alcançada pelo instrumento.

Figura 1.3 - Espectro de potência angular das flutuações de temperatura da RCF resul-
tante da análise dos dados do Satélite Planck (D` = `(`+1)C`/2π). As barras
de erro são indicadas pela região verde em torno do melhor ajuste do modelo
ΛCDM, dado pela linha verde escura.

Fonte: Planck Collaboration (2014f).

Caso o campo de flutuações de temperatura da RCF seja Gaussiano, ele pode ser
perfeitamente descrito por seu espectro de potência angular. A RCF é proveniente de
uma superfície hiperesférica, a superfície de último espalhamento (SUE), correspon-
dente à época da recombinação, e seu campo de anisotropias ∆T/T na esfera celeste
é usualmente descrito por uma expansão em harmônicos esféricos (a`m) (WHITE et

al., 1994; JACKSON, 1998; COLES; LUCCHIN, 2002)

∆T (θ, φ)
T

=
∞∑
`=0

m=+`∑
m=−`

a`mY`m(θ, φ), (1.1)

sendo θ e φ os ângulos esféricos e ∆T/T (θ, φ) = (T (θ, φ) − T0)/T0, em que T0 é
a temperatura média da RCF hoje. A distribuição de temperatura da RCF não
possui direção preferencial, ou seja, não há dependência em m, permitindo escrever
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o espectro de potência angular apenas em termos de `, que representa o inverso da
escala angular das flutuações de acordo com a relação: θ ' 180/`. O espectro de
potência angular C` pode, portanto, ser definido como

C` = 〈|a`m|2〉. (1.2)

Diversas informações a respeito do universo jovem estão codificadas no campo de flu-
tuações de temperatura da RCF, incluindo os parâmetros que descrevem os fluidos
cosmológicos e a dinâmica da expansão (vide seção 2.1.2 para uma breve descrição).
As propriedades estatísticas das flutuações de temperatura da RCF representam
uma ferramenta cosmológica única para a obtenção de informações a respeito de
processos que ocorreram naquela época, como aqueles que podem ter originado as
perturbações de densidade primordiais que evoluíram gravitacionalmente formando
as estruturas em grande escala observadas hoje (KOMATSU et al., 2009; BARTOLO et

al., 2010b; BARTOLO et al., 2010a). De acordo com o cenário cosmológico padrão a
inflação (GUTH, 1981; LINDE, 1982; ALBRECHT; STEINHARDT, 1982) é o processo
responsável pela geração destas flutuações de densidade primordiais, consideradas
as sementes para a formação de estruturas em grande escala. De acordo com este
modelo, flutuações quânticas no vácuo teriam produzido flutuações de densidade
ρ, que para algumas teorias inflacionárias seriam adiabáticas e Gaussianas. Alguns
modelos alternativos preveem também a geração de perturbações de isocurvatura,
que teriam sido transformadas em adiabáticas após o término da fase inflacioná-
ria. Além disso, devido ao acoplamento entre matéria e radiação, as perturbações
primordiais teriam deixado suas características gravadas nos fótons da RCF no mo-
mento do desacoplamento, estando associadas às flutuações de temperatura na forma
∆T/T = (1/3)δρ/ρ (BARTOLO et al., 2004; TRISTRAM; GANGA, 2007; BARTOLO et

al., 2010b).

Uma forma de investigar a natureza destas perturbações de densidade iniciais é a
partir da análise de desvios de Gaussianidade das flutuações de temperatura da
RCF, porque a detecção de não-Gaussianidade (NG) primordial nas anisotropias da
RCF permite discriminar entre os diversos modelos inflacionários, além de possibili-
tar o teste de cenários alternativos (e.g., Bartolo et al. (2004), Komatsu et al. (2009),
Bartolo et al. (2010b), Chen (2010), Komatsu (2010)). Por este motivo, nos últimos
anos diversos autores vêm se dedicando ao estudo de novas ferramentas estatísticas
para procura de NG primordial, tais como, os Funcionais de Minkowski, análise de
wavelets, triespectro, estatísticas Bayesianas, dentre outros (BERNUI; REBOUÇAS,
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2009; YADAV; WANDELT, 2010; CASAPONSA et al., 2011; MODEST et al., 2013; DU-

COUT et al., 2013; NOVAES et al., 2014a; NOVAES et al., 2014b), além do biespectro
(KOMATSU, 2010; FERGUSSON et al., 2012), largamente utilizado e que tem se mos-
trado um excelente estimador do parâmetro de não-linearidade fNL (vide discussão
no Capítulo 3).

As recentes análises de dados dos satélites WMAP e Planck apresentam resultados
que confirmam a hipótese Gaussiana, mas não excluem a possibilidade da presença
de um sinal não-Gaussiano primordial de baixa intensidade (BENNETT et al., 2013;
PLANCK COLLABORATION, 2014j). Este tipo de análise deve ser feito de forma bas-
tante rigorosa, procurando também por possíveis contaminações não-Gaussianas de
origem não-primordial, já que é esperada a presença de uma mistura dos sinais
primordial e secundário, nos dados da RCF, além da contribuição de efeitos sis-
temáticos. É importante certificar-se de não estar atribuindo origem primordial a
um sinal não-Gaussiano secundário, o que justifica o uso de diversos estimadores
para separar as diferentes formas de NG presentes nos dados da RCF e estimar suas
amplitudes.

Este sinal secundário é composto por contaminantes que ficam entre a SUE e o
observador, daí a origem do termo em inglês, “foregrounds”. Entre os principais fo-
regrounds estão as emissões síncrotron, livre-livre, de poeira e a chamada emissão
anômala da Galáxia, além de fontes de rádio que possuem um sinal forte na janela
de observação da RCF (entre 20 e 100 GHz) ou que apresentam um espectro plano
ou invertido (TRUSHKIN, 2003; LÓPEZ-CANIEGO et al., 2007). Outro tipo de conta-
minação foreground decorre do sinal em microondas interagentes com os fótons da
RCF, as chamadas anisotropias “secundárias” da RCF. Tais processos incluem os
efeitos Rees-Sciama, Ostriker-Vishniac e SZ. A amplitude destes efeitos é da ordem
de centenas de µK. Para escalas angulares menores que poucos minutos de arco o
efeito SZ é a contaminação dominante.

O desenvolvimento de diversos surveys para o estudo do efeito SZ, realizando ob-
servações que abrangem grandes áreas do céu e com alta sensibilidade, tem como
motivação principal procurar por aglomerados de galáxias, de forma a produzir um
catálogo de aglomerados SZ para estudos de cosmologia e formação de estruturas.
O objetivo é que este catálogo seja composto por uma grande variedade de aglo-
merados, desde os mais massivos (M > 1014M�), situados na cauda da função de
massa e mais relevantes para estudos cosmológicos, até aqueles com baixa massa
(M < 5 × 1013M�), detectados apenas por instrumentos mais sensíveis e que ob-
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servam uma área menor do céu por um intervalo maior de tempo. A produção de
catálogos de aglomerados também pode ajudar no estudo da física dos aglomerados.
As medições do efeito SZ oferecem uma ferramenta poderosa para testar modelos e
determinar valores de parâmetros cosmológicos que descrevem o Universo, particu-
larmente quando combinadas com medidas em raios X.

Sua assinatura espectral e, principalmente, sua característica de independência com
o redshift faz do efeito SZ um excelente meio de identificação independente de aglo-
merados muito distantes, cujas observações no ótico ou em raio X são de difícil
detecção. Adicionalmente, ele é uma poderosa ferramenta cosmológica e pode ser
utilizada, em conjunto com observações em outros comprimentos de onda, para
(CARLSTROM et al., 2002):

• estimar a fração de matéria bariônica em aglomerados (e assim estimar a
densidade de matéria bariônica, Ωb, indiretamente),

• determinar a distância de aglomerados e o valor da constante de Hubble
H0 (em combinação com medidas em raio X),

• determinar a velocidade peculiar de aglomerados (este, através do efeito
cinemático),

• explorar o crescimento de estruturas (e a densidade de energia do universo)
através da contagem numérica de aglomerados,

• além a possibilidade de estudar a natureza da matéria escura em aglome-
rados.

A grande maioria dos aglomerados de galáxias conhecidos na atualidade foi identifi-
cada devido às suas propriedades ópticas e emissão em raio X. Nas últimas décadas,
o efeito SZ tem sido observado em dezenas destes aglomerados. Apenas recentemente
o primeiro aglomerado inicialmente desconhecido foi detectado através do efeito SZ
(STANISZEWSKI et al., 2009). Dentre os instrumentos dedicados à detecção de aglo-
merados de galáxias via efeito SZ os mais relevantes para explorar seu significado
cosmológico são: o Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014a; PLANCK COLLABO-

RATION, 2014h; PLANCK COLLABORATION, 2014k); o South Pole Telescope-SPT
(CARLSTROM et al., 2011), um telescópio de 10 metros situado no Polo Sul abran-
gendo as bandas 90, 150 e 220 GHz; o Atacama Cosmology Telescope-ACT (FOWLER

et al., 2007), um telescópio de 6 metros localizado no deserto do Atacama no Chile
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observando nas frequências de 148, 218 e 277 GHz; o APEX-SZ (REICHARDT et al.,
), um conjunto de bolômetros presentes no telescópio Atacama Pathfinder EXperi-
ment - APEX de 12 metros localizado no deserto do Atacama no Chile, e o Sunyaev
Zel’dovich Array - SZA (SHARP et al., 2010), composto por um conjunto de 8 telescó-
pios, de 3,5 metros de diâmetro, localizado em um radio observatório da Califórnia,
e que devem trabalhar como se fossem apenas um instrumento, operando nas bandas
de 26-36 GHz e de 85-115 GHz.

O trabalho desenvolvido durante o doutorado e apresentado nesta tese aborda ani-
sotropias primárias da RCF, originadas durante o processo de desacoplamento entre
matéria e radiação, e secundárias, com origem após o desacoplamento:

1. Anisotropias primárias: busca por desvios de Gaussianidade nas anisotro-
pias da RCF. Para tal foi desenvolvido, testado e validado um novo estima-
dor que combina Funcionais de Minkowski e Redes Neurais, culminando na
sua aplicação aos dados do satélite Planck. Esta parte do trabalho resultou
na publicação de um artigo (NOVAES et al., 2014a) e submissão de outro
(NOVAES et al., 2014b).

2. Anisotropias secundárias: via efeito SZ, com um viés mais observacional.
Esta parte do trabalho está diretamente relacionada ao planejamento para
a missão do OLIMPO (MASI et al., 2008), um instrumento desenvolvido
pelo grupo de Cosmologia experimental da Universidade de Roma “La
Sapienza” para o estudo do sinal SZ. O resultados obtidos estão publicados
em (SCHILLACI et al., 2014).

O trabalho realizado durante o doutorado está organizado nesta tese da seguinte
forma: o Capítulo 2 apresenta aspectos importantes do MCP, descrevendo a hipótese
inflacionária e como ela fornece uma possível origem para as flutuações de densidade
primordiais, que teriam deixado suas impressões nas flutuações de temperatura da
RCF; o Capítulo 3 discute ainda como desvios de Gaussianidade podem surgir no
campo de flutuações de temperatura da RCF de acordo com a inflação, além de
apresentar alguns dos principais tipos de NG primordial conhecidos na literatura e
resultados do uso de alguns estimadores para impor limites nas estimativas do grau
de NG presentes nos mapas de RCF; o Capítulo 4 apresenta os principais foregrounds
que contaminam o sinal observado da RCF; o Capítulo 5 descreve as ferramentas
que compõem o estimador de NG desenvolvido, bem como a forma como elas são
combinadas para a análise de mapas de RCF; o Capítulo 6 apresenta os resultados
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obtidos com a aplicação do estimador a dados simulados, testando sua eficiência
nos mais variados aspectos, e aos dados do Planck; o Capítulo 7 reúne detalhes da
física e modelagem do efeito SZ em aglomerados de Galáxias, motivando o uso desta
ferramenta cosmológica e citando alguns resultados recentes obtidos neste contexto;
o Capítulo 8 apresenta os detalhes do instrumento OLIMPO, as análises realizadas
com o objetivo de ajudar na preparação para a missão e de avaliar o potencial de suas
medidas para a estimativa de parâmetros de aglomerados; e, por fim, o Capítulo 9
apresenta um resumo dos principais resultados obtidos em ambas abordagens, além
das conclusões e perspectivas.
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2 O MODELO COSMOLÓGICO PADRÃO E SEUS DESDOBRAMEN-
TOS

A cosmologia observacional tem passado por um grande avanço, com o desenvol-
vimento de diversos instrumentos altamente sensíveis, tanto para medir o sinal da
RCF, por exemplo os satélites WMAP (BENNETT et al., 2013) e Planck (PLANCK

COLLABORATION, 2014a), quanto para a realização de grandes e profundos surveys
de Galáxias, como por exemplo os projetos 2dFGRS (COLLESS et al., 2001), 6dFGRS
(JONES et al., 2004), 2MASS (SKRUTSKIE et al., 2006) e o SDSS (STRAUSS et al., 2002),
que mapeiam a distribuição de matéria luminosa em grande escala. No entanto, as
estruturas em grande escala fornecem informações a respeito apenas da evolução do
universo até z ∼ 2. Já a RCF permite estudar o universo em z ∼ 1100 (último espa-
lhamento), sendo o observável cosmológico mais antigo a que se tem acesso. Neste
contexto, ambos observáveis, mas especialmente as flutuações de temperatura da
RCF, são excelentes ferramentas para o estudo dos processos ocorridos no universo
jovem, como aqueles que possam ter originado as perturbações de densidade pri-
mordiais (BARTOLO et al., 2004; BARTOLO et al., 2010b). Isso porque, possivelmente,
as sementes para a geração das flutuações de temperatura e polarização da RCF,
bem como das estruturas em grande escala vistas hoje, seriam processos quânticos
ocorridos cerca de 10−35 segundos após o Big Bang (e.g., Abramo e Pereira (2010)).

No cenário padrão estes efeitos quânticos são parte da fase chamada inflação cósmica
(GUTH, 1981). Este modelo não apenas soluciona questões em aberto do modelo do
Big Bang, como por exemplo o problema da planura e do horizonte, como também
prevê um mecanismo para a origem das flutuações de densidade primordiais a partir
das flutuações quânticas no universo jovem. Estas flutuações de densidade por sua
vez teriam evoluído gravitacionalmente, imprimindo suas características nas flutua-
ções de temperatura da RCF e dando origem a estruturas como galáxias, aglome-
rados de galáxias e grandes vazios. Todas as previsões desta teoria, como a planura
do universo, sua homogeneidade e isotropia em grande escala, além da invariância
em escala das flutuações primordiais, que de acordo com a previsão seguem uma es-
tatística aproximadamente Gaussiana, possuem suporte observacional (KOMATSU,
2002; KOMATSU et al., 2011).

Neste contexto, as seções a seguir apresentam alguns detalhes do MCP, a forma como
as perturbações de densidade primordiais deixaram suas impressões no campo de
temperatura da RCF e como evoluíram gravitacionalmente formando as estruturas
observadas hoje. Além disso é apresentada também uma breve discussão a respeito
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da hipótese inflacionária, dos problemas do modelo do Big Bang solucionados por
ela, assim como de uma possível origem para as flutuações de densidade primordiais.

2.1 Modelo cosmológico padrão

De acordo com o MCP, o universo teve início em um estado de alta densidade e
temperatura, o Big Bang (singularidade inicial), iniciando um processo de expansão
e resfriamento. Este modelo já previa a existência de uma radiação remanescente
da fase inicial do universo. Após sua descoberta, a RCF tornou-se um dos princi-
pais pilares do modelo do Big Bang, juntamente com a expansão do universo e a
nucleossíntese primordial.

No cenário padrão, durante a primeira fração de segundo o universo teria expandido
quase exponencialmente, durante uma fase inflacionária (GUTH, 1981), quando o
universo foi dominado pelo potencial de campos escalares. Neste período surgiram
perturbações no campo de densidade, sementes para a origem das estruturas ob-
servadas hoje no universo, como galáxias e aglomerados (esta fase será brevemente
descrita neste Capítulo). Posteriormente, entre 0,01 segundos e 3 minutos de idade,
a temperatura do universo caiu a 1010 K (KOLB; TURNER, 1988), período em que
ocorreu a Nucleossíntese Primordial, com a formação dos núcleos de elementos leves,
D, 3He, 4He e 7Li, elementos predominantemente de origem cosmológica.

A nucleossíntese primordial é uma importante ferramenta cosmológica e um rigo-
roso teste da cosmologia padrão, pois consegue explicar a abundância relativa de
elementos leves presente em galáxias e aglomerados de galáxias, cuja matéria lu-
minosa é constituída principalmente por hidrogênio e uma pequena parte de hélio.
A concordância entre teoria e observação indica o modelo do Big Bang como uma
descrição válida do universo, ao menos até 10−2 segundos após a origem do universo
e temperaturas da ordem de 10 MeV (e.g., Kolb e Turner (1988)).

A nucleossíntese ocorreu durante a época de domínio da radiação (t . 4× 1010 se-
gundos), quando fótons e outras espécies relativísticas, além dos férmions, estavam
em equilíbrio térmico (distribuição de corpo negro). O equilíbrio térmico decorre
da interação, ou acoplamento, entre matéria e radiação (apenas em regiões causal-
mente conectadas; vide Seção 2.2). Esta “termalização” dá-se principalmente através
dos processos de espalhamento Compton e bremsstrahlung térmico (GAWISER; SILK,
2000). Durante este período a densidade de energia de partículas relativísticas (ρR)
é dominante no universo em relação à contribuição de espécies não-relativísticas,
ou seja, ρ w ρR ∝ T 4, com pressão pR = ρR/3, sendo T a temperatura dos fótons
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(KOLB; TURNER, 1988; LIDDLE; LYTH, 2000). No instante t = teq ≈ 1011 s a densi-
dade de matéria torna-se igual à de radiação, marcando o início da época de domínio
da matéria e do processo de evolução das perturbações de densidade.

Devido ao equilíbrio térmico entre matéria e radiação, mantido pela interação en-
tre elétrons e fótons, o plasma primordial era completamente ionizado, consistindo
de um “fluido” de elétrons, prótons e fótons, acoplados eletromagneticamente de
acordo com a equação: e + p � H + γ. Quando a temperatura do universo baixou
suficientemente para que núcleos e elétrons pudessem se combinar formando átomos
estáveis (∼ 3000K ≈ 0, 26eV ), tem início a chamada Recombinação. A partir deste
momento a densidade de elétrons livres começou a diminuir até que não foi mais
possível manter o acoplamento entre matéria e radiação, que deixaram de interagir
significativamente (td ≈ 380 mil anos). Tanto o processo de desacoplamento como
o de recombinação não são instantâneos, prolongando-se por um certo intervalo de
redshift, de forma que em t > td > trec matéria e radiação efetivamente evoluem se-
paradamente (KOLB; TURNER, 1988; LIDDLE; LYTH, 2000; COLES; LUCCHIN, 2002).

Como será discutido ainda neste Capítulo, processos quânticos ocorridos no uni-
verso jovem podem ter dado origem a pequenas inomogeneidades que deram origem
às flutuações na densidade total de matéria ∆ρ. Esta matéria, incluindo espécies
desacopladas como neutrinos, interagia com os fótons através do potencial gravi-
tacional que criava. Com o desacoplamento entre matéria e radiação, que deixou
o universo transparente à radiação, todos os efeitos dos processos que afetaram as
flutuações de densidade ficaram impressos na distribuição de energia destes fótons
(∆ρ ∝ ∆T ), que se propagaram livremente pelo universo, formando a RCF. Este
fato faz da RCF uma ferramenta essencial para estudos em Cosmologia, já que o
campo de flutuações de temperatura contem informações sobre as flutuações de
densidade do universo primordial.

Além da presença de flutuações de densidade no universo primordial ter sido res-
ponsável pela formação das flutuações de temperatura da RCF, elas são também
consideradas as sementes para a formação de estruturas em grande escala do uni-
verso. As flutuações de densidade teriam crescido devido à atração gravitacional dos
próprios poços de potencial, que evoluíram para formar as estruturas em grande es-
cala. A próxima seção apresenta alguns conceitos básicos do modelo padrão, seguida
por discussões a respeito da forma como as flutuações de temperatura foram gera-
das a partir de flutuações de densidade primordiais e como estas últimas evoluíram
originando as estruturas observadas hoje no universo.
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2.1.1 O arcabouço físico-matemático do modelo padrão

Considerando o universo homogêneo e isotrópico em grande escala, seu espaço-tempo
é dado pela métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) (RIOTTO, 2002; BAU-

MANN, 2009)

ds2 = −dt2 + a2(t)
(

dr2

1− kr2 + r2(dθ2 + sin2 θdφ2)
)
, (2.1)

em que a(t) é o fator de escala cósmica que governa a distância entre observadores
estáticos (é uma medida da expansão relativa do universo) e Rcurv = a(t)|k|−1/2 é
o raio de curvatura, sendo a constante de curvatura de uma hipersuperfície tridi-
mensional k = +1, 0 e −1, indicando curvatura positiva (espaço finito ou fechado),
plana (espaço infinito) e negativa (espaço infinito ou aberto), respectivamente. As
coordenadas r, θ e φ são chamadas coordenadas comóveis, de forma que o universo
se expande conforme a(t) aumenta, mas os objetos permanecem em coordenadas
fixas (r, θ e φ).

A expressão 2.1 é escrita em termos do tempo cósmico, t (também conhecido por
tempo físico ou próprio). Outra quantidade a ser introduzida é o conceito de tempo
conforme, τ , dado pela seguinte definição

dτ = dt

a
. (2.2)

Esta quantidade pode ser interpretada como um “relógio” que funciona conforme
o universo se expande (BAUMANN, 2009). Fótons seguem geodésicas nulas, ou seja,
ds2 = 0 (da Equação 2.1), e suas trajetórias são estudadas utilizando a definição
de tempo conforme. Assim, a máxima distância que a luz pode propagar desde
um instante inicial ti até um instante qualquer t é dado pelo horizonte comóvel de
partículas, este definido por:

dp(τ) ≡ τ − τi =
∫ t

ti

dt′

a(t′) . (2.3)

O instante inicial normalmente é tomado como sendo a “origem do universo”, ti ≡ 0,
definido pela singularidade inicial, a(ti ≡ 0) ≡ 0.

A evolução do fator de escala é governado pelas equações de Friedmann, que em
unidades “naturais” (c = h = kB = 1; em que c é a velocidade da luz, h a constante
de Planck e kB a constante de Boltzmann) são escritas como:
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H2 ≡
(
ȧ

a

)2

= 8πGρ
3 − k

a2 + Λ
3 , (2.4)

ä

a
= −4πG

3 (ρ+ 3P ) + Λ
3 , (2.5)

sendo ρ a densidade de energia total do universo (matéria, radiação, energia de vácuo,
etc), P a pressão, H o parâmetro de Hubble e G a constante gravitacional. O ponto
em ȧ define a derivada com relação ao tempo cósmico t. A partir da Equação 2.4
é possível concluir que, para um dado valor do parâmetro H, existe uma densidade
particular, num universo espacialmente plano (k = 0) e sem constante cosmológica,
conhecida como densidade crítica, dada por:

ρcrit = 3H2

8πG. (2.6)

Considerando esta quantidade, é possível ainda utilizar a equação de Friedmann
para relacionar a curvatura do universo à densidade de energia e taxa de expansão
(H) da seguinte forma (LIDDLE; LYTH, 2000; RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009)

Ω− 1 = k

a2H2 , (2.7)

em que o parâmetro de densidade (dependente do tempo) é definido por Ω ≡ ρ/ρcrit,
que é a forma usual para medir a densidade de energia. Desta expressão extrai-se
também a correspondência entre o parâmetro de densidade e a curvatura do universo:
curvado positivamente, Ω0 > 1, curvado negativamente, Ω0 < 1, e plano, Ω0 = 1,
em que o índice “0” corresponde ao valor atual do parâmetro.

As recentes análises de observações das flutuações de temperatura da RCF realizadas
pelo satélite Planck mostrou que o espectro de potência medido concorda muito
bem com o modelo ΛCDM para multipolos l > 40. Estas analises, combinadas com
outros tipos de medidas, também permitem afirmar que o universo parece plano
hoje (PLANCK COLLABORATION, 2014g):

100Ωk = −0, 10+0,62
−0,65, (2.8)

enquanto o conteúdo de matéria bariônica, matéria escura e energia escura do uni-
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verso correspondem, respectivamente, a:

Ωbh
2 = 0, 02205± 0, 00028,

Ωch
2 = 0, 1199± 0, 0027, (2.9)

ΩΛ = 0, 685+0,018
−0,016.

Os parâmetros Ωb e Ωc são escritos em termos do parâmetro adimensional h tal que
h = H0/100 km s−1Mpc−1, uma convenção muito utilizada atualmente. Por fim, a
estimativa para a constante de Hubble é:

H0 = (67, 3± 1, 2)kms−1Mpc−1. (2.10)

2.1.2 Flutuações de temperatura da RCF

Antes do início da fase de recombinação e desacoplamento entre matéria e radiação,
a temperatura era alta o suficiente para manter o meio ionizado e o equilíbrio térmico
mantinha fótons e bárions acoplados. Ainda que a instabilidade gravitacional cau-
sada pelos poços de potencial das flutuações de densidade primordiais δρ tendesse a
comprimir a matéria naquele volume, a pressão dos fótons resistia a este efeito, ini-
bindo o aumento de densidade (HU, 1995; TRISTRAM; GANGA, 2007). Este processo
causou uma série de compressões e rarefações de estruturas de dimensões variadas,
sendo que as regiões menores sofrem compressão e rarefação mais frequentemente
que as maiores. Este processo gerou oscilações acústicas no plasma primordial (re-
presentado na Figura 2.1). Durante o processo de recombinação e desacoplamento,
com a fase de último espalhamento dos fótons e a produção de hidrogênio neutro, o
efeito dessas oscilações ficou impresso no campo de radiação. Regiões que alcança-
ram sua compressão máxima devido à recombinação correspondem aos hot spots nas
distribuição de temperatura da RCF, enquanto aquelas que alcançaram sua máxima
rarefação correspondem aos cold spots. Estes hot e cold spots são observados hoje no
campo de temperatura da RCF (HU, 1995; HU, 2001; TRISTRAM; GANGA, 2007).

Tomando inicialmente um fluido fóton-bárion perfeito, desconsiderando efeitos di-
nâmicos de gravidade e de bárions, em um potencial estático, as perturbações neste
fluido podem ser descritas pelas equações de continuidade e de Euler (HU; DODEL-

SON, 2002). Elas modelam a evolução das flutuações de temperatura Θ ≡ ∆T/T ,
antes da recombinação, como um oscilador harmônico simples:
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Figura 2.1 - Ilustração da compressão do fluido devido ao efeito do potencial gravitacional
(esquerda) e a resistência da pressão de fótons (direita) em um sistema domi-
nado por fótons. Ao centro são representados graficamente os picos harmôni-
cos resultantes destas oscilações acústicas.

Fonte: Hu (2001).

Θ̈ + c2
sk

2Θ = 0, (2.11)

em que a derivada representada pelos pontos em Θ̈ é com relação ao tempo con-
forme, τ , k é o número de onda e cs a velocidade do som para um fluido dominado
por fótons (antes da recombinação), definido por c2

s ≡ ṗγ/ρ̇γ, sendo pγ e ργ a pres-
são e densidade de fótons, respectivamente. Esta equação diz que os gradientes de
pressão atuam como uma força restauradora para qualquer perturbação inicial no
sistema, que posteriormente oscila até a velocidade do som. Fisicamente estas osci-
lações representam o aquecimento e o resfriamento de um fluido que é comprimido
e relaxado pelas ondas acústicas (HU; DODELSON, 2002; HU, 2008).

A solução da Equação 2.11 em função das condições iniciais Θ(0) e Θ̇(0) pode ser
escrita como

Θ(τ) = Θ(0) cos(ks) + Θ̇(0)
kcs

sin(ks), (2.12)

sendo s o horizonte sonoro, que durante a recombinação é a máxima distância que
fótons podem viajar, ou seja, é uma amplitude típica de inomogeneidades (flutuações
de temperatura) que poderiam ser geradas através de processos causais.

O comportamento oscilatório descrito pela Equação 2.12 continuou até a época de
recombinação, quando a densidade de elétrons livres diminuiu até que os fótons fica-
ram livres para se propagar formando a RCF. Em escalas menores que a do horizonte
acústico, os hot e cold spots estão associados às oscilações acústicas que formam o es-
pectro de potência angular das flutuações de temperatura da RCF. Como oscilações
de massa são parte integrante do cenário de instabilidade gravitacional, considerado
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hoje o mais adequado para descrever o mecanismo de formação de estruturas, a
forma do espectro de potência embute as contribuições dos parâmetros físicos (den-
sidade bariônica, densidade de matérias escura, valor da constante de Hubble, etc.)
sem apontar para um modelo cosmológico específico (HU, 1995; HU, 2008).

Vale ressaltar que esta discussão não considera o efeito do potencial gravitacional Ψ
no plasma em movimento. Em um contexto Newtoniano, as perturbações da métrica
Φ são relacionadas às perturbações no potencial gravitacional Ψ (Ψ ≈ Φ), as quais
são produzidas pelas perturbações de densidade δρ. Perturbações no potencial gra-
vitacional também são uma fonte de flutuações de temperatura na RCF. Neste caso,
a gravidade atua fazendo com que as oscilações sejam uma espécie de competição
entre o gradiente de pressão de fótons kΘ e o gradiente de potencial kΨ, em que o
equilíbrio se dá em Θ + Ψ = 0 (HU, 1995; HU; DODELSON, 2002; HU, 2008). Desta
forma, para um fluido dominado por fótons, a nova equação do oscilador é idêntica
à Equação 2.11 com a substituição de Θ por Θ + Ψ (Θ̈ + Ψ̈ + c2

sk
2[Θ + Ψ] = 0). Por-

tanto, considerando condições iniciais adiabáticas, a generalização da solução dada
pela Equação 2.12 é tal que

[Θ + Ψ](τ) = [Θ + Ψ](0) cos(ks). (2.13)

A temperatura efetiva ∆T/T = Θ + Ψ é a quantidade que oscila e a flutuação
de temperatura observada. Esta quantidade pode ser interpretada de forma que Ψ
corresponde ao redshift gravitacional sofrido pelos fótons ao atravessar um poço de
potencial. Esta combinação de flutuações de temperatura intrínsecas e o redshift
gravitacional corresponde ao chamado efeito Sachs-Wolfe (SACHS; WOLFE, 1967).
Este efeito decorre do fato de que ao saírem (ou entrarem) do poço de potencial
os fótons sofrem redshift (ou blueshift) gravitacional, além de serem observados em
um instante diferente com relação àqueles fótons não perturbados. Como o universo
está em expansão, o potencial gravitacional varia com o tempo, o efeito no fóton
que cai no poço é diferente do efeito no fóton que sai do poço (HU, 1995; TRISTRAM;

GANGA, 2007).

Portanto, em uma época dominada pela matéria, assumindo condições iniciais adia-
báticas ou de isocurvatura, o efeito Sachs-Wolfe resultante é, respectivamente, (HU,
1995; HU, 2001; HU, 2008)

∆T
T

= [Θ + Φ] =

 2Φ, isocurvatura,
−1

3Φ, adiabática.
(2.14)
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As oscilações acústicas sugerem ainda que o plasma está se movendo com relação ao
observador, o que também induziria flutuações de temperatura via efeito Doppler
(HU, 2008). Uma estimativa do efeito médio, considerando todas as direções de
movimento dos fótons, seria de(

∆T
T

)
rms

= vγ√
3

= Θ(0) sin(ks), (2.15)

sendo vγ a velocidade dos fótons. Em um sistema dominado por fótons, o efeito
Doppler causa um deslocamento de fase, mantendo a amplitude das perturbações de
temperatura. Neste caso as flutuações geradas apresentam amplitudes comparáveis
àquelas provenientes de oscilações acústicas no espaço k.

Outro efeito não considerado na discussão acima é o efeito dinâmico de bárions.
Como os bárions são atraídos pelo poço fazendo com que a densidade numérica
deste componente aumente e, consequentemente, eleve o efeito gravitacional, a com-
pressão do fluido também será maior. Isso resulta na elevação do ponto de equilíbrio
da oscilação (Θ = |Ψ| → Θ > |Ψ|). Sendo assim, para condições iniciais fixas, o
deslocamento no ponto de equilíbrio resulta no aumento também na amplitude dos
picos (Figura 2.2). Como a temperatura efetiva Θ + Ψ ainda é a quantidade ob-
servada, o deslocamento do ponto de equilíbrio causa uma quebra de simetria das
oscilações, já que apenas a fase de compressão é realçada nos poços de potencial.
(HU, 1995; HU, 2001).

Figura 2.2 - Representação de um sistema bárion-fóton, quando a quantidade de bárions
aumenta elevando o potencial gravitacional. Isso resulta em uma maior com-
pressão do fluido, aumentando ainda mais o conteúdo de bárions e deslocando
o ponto de equilíbrio (centro).

Fonte: Hu (2001).
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Flutuações de temperatura relacionadas a processos causais no plasma de fótons e
bárions ocorridos até a recombinação correspondem a escalas angulares de 0, 1◦ .
θ . 2◦. O efeito Sachs-Wolfe domina em escalas angulares maiores que a do horizonte
durante o último espalhamento, θ & 2◦, e por isso imprime seu sinal no espectro de
potência angular da RCF em baixos multipolos (`). Este sinal reflete diretamente o
espectro de potência das flutuações de matéria, já que em grandes escalas angulares
não existe conexão causal afetando as perturbações iniciais. Sendo assim, para um
espectro de potência primordial da matéria do tipo lei de potência, P (k) ∝ kn, C`
pode ser escrito como (ver e.g., Bersanelli et al. (2002))

C` ∝
4π
5

Γ(`+ n−1
2 ) Γ(9−n

2 )
Γ(`+ 5−n

2 ) Γ(3+n
2 ) . (2.16)

Para o caso em que o espectro é do tipo Harrison-Zel’dovich (plano), ou seja, com
índice espectral escalar dado por n = 1, ocorre que

C` ∝
1

`(`+ 1) =⇒ `(`+ 1)C` = constante, (2.17)

ou seja, a quantidade [`(`+1)C`] representa uma grandeza invariante em escala para
n = 1. Portanto, o padrão de anisotropias da RCF é usualmente descrito por meio
da representação gráfica de [`(` + 1)C`] em função de ` (Figura 1.3), de forma que
fique evidente o “plateau de Sachs-Wolfe” em baixos `’s, relacionando-o diretamente
ao índice espectral primordial.

Já o “amortecimento” do espectro em escalas angulares menores que 0,2◦ deve-se
à difusão dos fótons durante o processo de recombinação, chamado “Silk damping”
(TRISTRAM; GANGA, 2007). Esta difusão apaga anisotropias em escalas angulares
menores que o livre caminho médio dos fótons. O Silk damping torna-se efetivo em
` & 1000 (θ . 10 minutos de arco).

A combinação dos processos descritos acima resulta em variações de temperatura na
SUE, que são observadas hoje como flutuações de temperatura na RCF. Compreen-
der o efeito causado por tais processos no espectro de potência angular da RCF é
de extrema importância, já que fornecem informações a respeito de parâmetros cos-
mológicos e da origem de flutuações primordiais na RCF, como mostrado na Figura
2.3 (HU et al., 1997).

A série de picos de temperatura produzidos pelas oscilações acústicas é sensível à
taxa de expansão do universo antes do último espalhamento, a qual depende es-
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Figura 2.3 - Dependência do espectro de potência da RCF com quatro dos parâmetros
cosmológicos fundamentais: (a) a curvatura, quantificada pelo parâmetro de
densidade total Ωtot, (b) a energia escura, quantificada pelo parâmetro cos-
mológico ΩΛ, (c) a densidade de bárions Ωbh

2 e (d) a densidade de matéria
Ωmh

2. Os gráficos mostram variações a partir de um modelo fiducial com
Ωtot = 1, ΩΛ = 0, 65, Ωbh

2 = 0, 02, Ωmmh
2 = 0, 147, índice espectral ns = 1,

redshift de reionização zri = 0 e escala de energia da inflação Ei = 0.

Fonte: Hu e Dodelson (2002).

sencialmente da razão entre matéria e radiação no universo. Como a radiação é a
própria RCF, estes picos são determinados principalmente pela densidade total de
matéria do universo (parte inferior direita da Figura 2.3). Os picos de temperatura
dominam o espectro em pequenas escalas angulares, sendo que os picos ímpares e
pares, respectivamente, representam as fases de compressão e rarefação dentro dos
poços de potencial. Além disso, é possível também determinar a curvatura do uni-
verso a partir da RCF, já que as escalas angulares com que as anisotropias aparecem
no céu dependem da geometria do universo e da distância da SUE. Características
físicas da SUE, como aquelas produzidas por picos acústicos, são impressas na RCF

21



como flutuações de temperatura com determinadas características angulares. Dada
uma distância fixa à SUE, uma certa escala angular teria em correspondência uma
escala física muito menor em um universo fechado que em um aberto. Assim, escalas
físicas, como o horizonte acústico na SUE, podem ser utilizadas na estimativa da
curvatura do universo (parte superior esquerda da Figura 2.3).

Os bárions também alteram a dinâmica das oscilações, por isso sua densidade e a
amplitude do poço de potencial durante o último espalhamento podem ser medidas
através da altura dos picos das oscilações acústicas. Além disso, é possível observar
o efeito esquematizado na Figura 2.2 diretamente do espectro de potência. Com
aumento da quantidade de bárions a altura dos picos associados à compressão é ele-
vada em relação àqueles associados à rarefação, como representado na parte inferior
esquerda da Figura 2.3. Vale mencionar também que medidas do amortecimento,
ou Silk damping, em pequenas escalas angulares é importante e também fornece
informações a respeito do conteúdo de bárions e da história térmica do universo.

Por fim, fixando as escalas físicas determinadas pelos picos acústicos, ou seja, fixando
as densidades de matéria bariônica e total, a posição dos picos fornecem informações
a respeito da distância e diâmetro angular da SUE e de parâmetros relacionados à
densidade de energia escura e curvatura. Isso pode ser verificado na parte superior
da Figura 2.3.

A RCF, produzida cerca de 380.000 anos após o Big Bang, contém, codificada em
seu espectro, distribuição angular e polarização, informações importantes sobre a
maior parte dos parâmetros necessários para construir um modelo cosmológico. Em
particular, a riqueza de informações embutida no espectro de potência angular faz
dele um dos observáveis mais robustos para a realização de testes de diferentes
cenários cosmológicos. A breve discussão apresentada acima pode ser encontrada em
detalhes, por exemplo, em Hu et al. (1997), Hu (1995), Hu (2008), Hu e Dodelson
(2002).

2.1.3 O problema da formação de estruturas

A isotropia observada na RCF indica que o contraste de densidade, definido como

δ ≡ δρ(x)
ρ0

= ρ(x)− ρ0

ρ0
(2.18)

em que ρ0 é densidade média do fundo e x o vetor de coordenadas comóveis, deve ter
sido pequeno (. 10−4) na época do desacoplamento, tdec, sugerindo que sua evolução
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pode ser estudada usando uma teoria linear de perturbação em t ' tdec e que estas
inomogeneidades crescem proporcionalmente ao fator de escala a(t) (δ ∝ a(t) ∝
t2/3) (KOLB; TURNER, 1988). Em algum instante depois, quando estas perturbações
crescem e o contraste de densidade torna-se maior que um, a teoria linear deixa de
ser válida, sendo necessário utilizar outras técnicas para entender a evolução não-
linear das perturbações (PADMANABHAN, 1993). A Equação 2.19 mostra como a
matéria (bárions e outros componentes) crescem após o desacoplamento, quando o
universo é dominado pela matéria e os bárions estão livres da pressão de radiação
(KOLB; TURNER, 1988).

δρ

ρ
∝

 a δρ/ρ . 1 (regime linear)
an (n & 3) δρ/ρ & 1 (regime não linear)

(2.19)

Para entender como são formadas as estruturas é necessário considerar o problema
de lidar com a evolução das inomogeneidades em um universo em expansão. O que
auxilia neste problema é o fato de se supor que estas inomogeneidades possuem, pelo
menos inicialmente, amplitude muito pequena. Pequenas perturbações implicam em
considerar campos fracos, e nestes casos, quando as perturbações apresentam uma
escala menor que o raio de Hubble, c/H, a aproximação Newtoniana é válida (CO-

LES, 2001; FRANCIS, C., 2006). Já as perturbações em grandes escalas requerem um
tratamento utilizando relatividade geral.

Como o princípio cosmológico descreve um fundo homogêneo e isotrópico1 como um
fluido perfeito, é pertinente utilizar as equações de fluido perfeito para descrever
o movimento de partículas sob um campo gravitacional. Além disso, também é
importante ressaltar que existem diferenças entre o tratamento de matéria bariônica
e matéria escura, já que as partícula que compõem a matéria escura não sofrem
colisão. Para o caso de matéria bariônica, cujo fluido teria velocidade v, densidade
ρb, pressão p e campo de potencial gravitacional Φ, as equações de movimento seriam
(BARSCHEL, C., 2007; COLES, 2001)

∂ρ

∂t
= −∇.(ρv), Equação da Continuidade (2.20)

∂v
∂t

+ (v.∇)v = −1
ρ
∇p−∇Φ, Equação de Euler (2.21)

1De acordo com o princípio cosmológico, em escalas suficientemente grandes, o universo é ho-
mogêneo e isotrópico, ou seja, parece o mesmo quando observado de diferente pontos do espaço
(densidade constante) e em qualquer direção. Em outras palavras, não existe posição ou direção
preferencial.
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∇2Φ = 4πGρ0. Equação de Poisson (2.22)

Destas equações tem-se que (COLES, 2001; FRANCIS, C., 2006):

• A equação da continuidade expressa a conservação de matéria. Segundo
esta equação, a quantidade de matéria dentro de um elemento de volume
é a diferença entre a matéria que entra e a que sai do elemento.

• Segundo a equação de Euler a aceleração de um pequeno elemento por uni-
dade de volume do fluido é devido à diferença entre a pressão por unidade
de volume (−∇p) e a força gravitacional por unidade de volume (−ρ∇Φ)
que atuam neste elemento.

• A equação de Poisson descreve a gravidade Newtoniana. Esta equação
relaciona as flutuações do potencial e as perturbações de densidade que as
causam.

Manipulando as Equações de movimento 2.20, 2.21 e 2.22, e escrevendo suas soluções
em coordenadas comóveis, é possível, após certa álgebra, chegar à equação diferencial
de segunda ordem para o campo de densidade, a chamada “equação de crescimento”,

δ̈ + 2Hδ̇ = 4πGρ0δ + c2
s

a2∇
2δ, (2.23)

em que o termo 2Hδ̇ é causado pela expansão do universo. Escrevendo o contraste de
densidade como sendo δ = δk exp i(kc ·x), sendo o vetor de onda dado por k = a(t)kc,
é possível escrever a Equação 2.23 no espaço de Fourier como

δ̈k + 2Hδ̇k = (4πGρ0 − c2
sk

2)δk. (2.24)

Da Equação 2.24 é possível ainda definir a escala de tamanho de Jeans λJ de forma
tal que a expressão entre parênteses seja nula, ou seja, balanceando os termos gra-
vitacional (4πGρ0) e de pressão (c2

sk
2). Sendo assim, obtém-se que

k2
J = 4πGρ0

c2
s

, (2.25)

permitindo calcular o chamado comprimento de Jeans:

λJ = 2π
kJ

= cs

√
π

Gρ
. (2.26)
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Neste contexto, é possível, portanto, inferir que o crescimento das perturbações se
dará apenas quando λ > λJ . Caso esta relação não seja obedecida a força de pressão
no interior da perturbação será maior que a de auto-gravidade, e a perturbação se
propagará como uma onda acústica de comprimento λ e velocidade cs. Antes da
época de recombinação a massa de bárions correspondente ao tamanho de Jeans era
maior que a massa do horizonte, e após a recombinação esta massa cai a ∼ 105M�.

No caso da matéria escura fria, que não sofre colisão (pressão nula), é possível
escrever a evolução de δ de forma idêntica à Equação 2.24, mas sem o termo referente
à pressão. Sendo assim, a equação de crescimento para a matéria escura é tal que
(FRANCIS, C., 2006; BARSCHEL, C., 2007)

δ̈ + 2Hδ̇ = 4πGρ0δ. (2.27)

Esta equação pode ser resolvida analiticamente somente para alguns casos específi-
cos.

As equações lineares de movimento apresentadas fornecem uma boa descrição da
instabilidade gravitacional em instantes iniciais, ou seja, quando as flutuações de
densidade eram tais que δ � 1. Neste regime o tamanho físico de perturbações
apresenta um crescimento com a expansão dado por: λfis = a(t)λ. Como mostrado
por Kolb e Turner (1988), neste contexto, a perturbação correspondente à massa de
uma galáxia seria de λgal w 1, 9Mpc(Ω0h

2)−1/3. No entanto, λgal é da ordem de 30
kpc, muito menor que o valor calculado. Isso decorre do fato de que perturbações
com tal amplitude não são mais lineares, já que δ > 1 (Figura 2.4). Com o inicio
do regime não-linear as perturbações “separam-se” do fundo em expansão, ou seja,
tornam-se sistemas gravitacionalmente limitados.

Portanto, para descrever processos que ocorrem durante o regime não-linear de for-
mação de estruturas é necessário desenvolver técnicas muito mais complexas que
aquelas da fase linear. A abordagem mais simples neste caso é considerar que as
inomogeneidades possuem formas comuns, por exemplo, um modelo de colapso es-
férico. No entanto, este tipo de análise não fornece resultados de impacto e não são
muito relevantes do ponto de vista cosmológico, já que flutuações são na verdade
altamente irregulares e aleatórias (COLES; LUCCHIN, 2002). A abordagem usual para
resolver este problema é o uso de simulações de N-corpos.
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Figura 2.4 - Ilustração de como as flutuações de densidade se distribuem no universo em
diferentes locais. As medidas mais precisas são resultados do Sloan Digital
Sky Survey (SDSS) e representadas por pontos pretos. Estes resultados, assim
como outras medidas cosmológicas, representadas pelos símbolos em verde,
rosa e vermelho, estão de acordo com a previsão teórica, dada pela curva
azul, para um universo composto por 5% de átomos, 25% matéria escura e
70% energia escura.

Fonte: Tegmark, M. (2003).

2.2 Inflação

Acredita-se que as flutuações de densidade primordiais evoluíram no tempo devido à
instabilidade gravitacional. Essa evolução deu origem às estruturas observadas hoje,
que fazem do universo observado uma região altamente não-homogênea, enquanto
que, considerando grandes escalas, ele é homogêneo e isotrópico. Para explicar por-
que o universo é dotado de tais características, além da relação entre o campo de
flutuações da RCF e a formação de estruturas bilhões de anos após a origem des-
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tes fótons, seria necessário compreender a origem física das flutuações de densidade
primordial e das flutuações de temperatura da RCF (RIOTTO, 2002; BAUMANN,
2009).

A principal hipótese usada para responder a tais questões é a existência de um
período inicial, cuja origem teria sido em 10−34 segundos após o Big Bang, em que o
universo cresceu exponencialmente. Este período é conhecido como inflação (GUTH,
1981). Apesar de seu aspecto mais importante hoje ser a explicação para a origem das
flutuações primordiais, a motivação histórica para a inflação foi solucionar questões
nas quais o modelo padrão falhava, problemas relacionados aos instantes iniciais do
universo (LIDDLE; LYTH, 2000).

Produzida por uma suposta transição de fase, a expansão inflacionária causaria um
resfriamento das flutuações de vácuo de um campo escalar, transformando-o em
uma quantidade clássica. Associada a estas flutuações estariam as perturbações de
densidade de energia, que sobreviveram após a inflação e que seriam as sementes
para a formação de estruturas. Portanto, de acordo com a previsão da inflação,
toda a distribuição em grande escala de galáxias e matéria escura, além das flutu-
ações de temperatura da RCF, são resultados de flutuações quânticas ocorridas na
época inflacionária (RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009). A origem destas flutuações
quânticas, de acordo com o modelo inflacionário, será discutida a seguir, após uma
discussão breve dos problemas em aberto no MCP e da proposta de solução trazida
pelo conceito de inflação.

2.2.1 Alguns problemas em aberto no modelo cosmológico padrão

Apesar do grande sucesso do modelo do Big Bang, com base principalmente na pre-
sença da RCF, em análises da nucleossíntese primordial e na expansão de universo,
ele apresenta problemas para descrever o universo jovem, instantes após a singula-
ridade inicial. A hipótese mais aceita hoje para descrever as condições iniciais do
universo é a inflacionária, que além de solucionar diversos problemas do modelo pa-
drão também explica a produção de irregularidades no universo jovem que levaram
à formação de estruturas.

A seguir são apresentados alguns dos problemas mais conhecidos do modelo do Big
Bang. As soluções fornecidas pela hipótese inflacionária são descritas na subseção
seguinte.
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O problema da planura

Em Relatividade Geral o espaço-tempo é dinâmico, curvando-se em resposta à dis-
tribuição de matéria no universo. De acordo com as observações atuais o universo é
aproximadamente plano, com Ω0 ∼ 1 (Equação 2.8), o que implica que no universo
jovem Ω0 deve ter sido extremamente próximo a 1 (RIOTTO, 2002). Para entender
este problema é necessário voltar à Equação de Friedmann (2.7) apresentada na
seção anterior:

Ω− 1 = k

a2H2 , (2.28)

que mostra a dependência do parâmetro de densidade com o tempo (Ω(a(t))). De
acordo com esta expressão |Ω − 1| diverge com a evolução do universo, já que,
segundo a cosmologia padrão, (a2H2)−1 cresce com o tempo. Sendo assim, pequenos
desvios da planura em instantes iniciais cresceriam com a expansão do universo, o
que resultaria em um universo diferente do plano.

Para chegar a um universo como o observado hoje seria necessário que durante a
Nucleossíntese primordial, na era GUT (sigla do Inglês, Grand Unified Theory)2

e na escala de Planck3, respectivamente, as seguintes condições fossem satisfeitas
(BAUMANN, 2009):

|Ω(anucl)− 1| ≤ O(10−16),

|Ω(aGUT )− 1| ≤ O(10−55), (2.29)

|Ω(aPl)− 1| ≤ O(10−61), (2.30)

mostrando que no universo jovem Ω deve ter sido ainda mais próximo de 1, ou
seja, exigindo condições não compatíveis com a observação. Para muitos cientistas a
grande proximidade entre a densidade do universo e a crítica seria uma coincidência
inaceitável, já que não se chega a esta conclusão por “primeiros princípios”. Este
é, portanto, o chamado “problema da planura”, ou ainda problema de idade, já
que quase todas as condições iniciais levariam a um universo fechado, re-colapsando
quase imediatamente, ou aberto, entrando rapidamente em um regime dominado
pela curvatura e que resfriaria a ∼ 3K dentro do primeiro segundo de existência
(RIOTTO, 2002).

2Teoria de campo que unifica as forças eletromagnética, nuclear forte e nuclear fraca.
3Correspondente a uma escala de energia de ∼ 1, 22× 1019 GeV.
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O problema do horizonte

Tomando a Equação 2.3 para o horizonte comóvel de partículas, e considerando o
instante inicial ti = τ = 0, chega-se a (RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009)

dp(τ) = τ =
∫ t

0

dt′

a(t′) =
∫ a

0

da

Ha2 =
∫ a

0

(
1
aH

)
d ln a, (2.31)

que corresponde à máxima distância que um fóton pode viajar desde a singularidade
inicial até um dado instante t, que define o horizonte cosmológico comóvel (horizonte
causal). Esta expressão foi escrita em termos do raio comóvel de Hubble, definido
como dH(a) ≡ (aH)−1.

Considerando um universo dominado por um fluido cuja equação de estado é dada
por w ≡ P/ρ, é possível escrever o raio comóvel de Hubble como sendo (BAUMANN,
2009):

dH(a) ≡ (aH)−1 = H0a
1/2(1+3w), (2.32)

ou seja, o sinal do termo (1 + 3w) dita o comportamento desta quantidade. Em uma
expansão conduzida pela matéria ou radiação, de acordo com o modelo do Big Bang,
(aH)−1 cresce monotonicamente, já que w & 0. Neste caso, o horizonte comóvel de
partículas, dp, que corresponde à fração do universo em contato causal, aumenta
com o tempo da seguinte forma4

dp = τ ∝ a1/2(1+3w). (2.33)

Sendo assim, a distância comóvel sobre a qual ocorrem interações causais antes da
SUE é consideravelmente menor que a distância comóvel percorrida pela radiação
após este desacoplamento. Isso significa que fótons provenientes de regiões separa-
das por uma distância maior que o horizonte comóvel na SUE não poderiam ter
interagido antes do desacoplamento. Estimativas indicam que esta distância seria de
∼ 1◦, de forma que dois fótons separados por uma distância maior que esta não es-
tiveram em contato causal. Neste caso seria esperada uma distribuição inomogênea
de temperatura para a RCF em regiões separadas por mais que 1◦ no céu. No en-
tanto, as observações mostram o oposto, a isotropia observada na RCF implica uma
homogeneidade do universo no momento do desacoplamento, englobando diversas

4Dois objetos estão em contato causal se um estiver dentro do horizonte de partículas do outro.
No entanto estes objetos podem entrar e sair do raio e Hubble, de acordo com a evolução do
universo. Sendo assim, é importante mencionar que estas duas quantidades, horizonte comóvel de
partículas e raio comóvel de Hubble, não correspondem à mesma quantidade.
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regiões que não encontravam-se em contato causal naquele instante. O modelo do
Big Bang não oferece uma explicação para tal fato, levando ao chamado problema
do horizonte (LIDDLE; LYTH, 2000; RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009).

2.2.2 Solução dada pela hipótese da inflação

A inflação é definida como sendo um período de expansão acelerada do universo
jovem, ou seja, uma época durante a qual o fator de escala está aumentando de
forma acelerada (LIDDLE; LYTH, 2000; RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009):

INFLAÇÃO⇐⇒ ä > 0. (2.34)

Ou ainda, para uma interpretação mais física, a condição para inflação pode ser
escrita como:

d

dt
(Ha)−1 < 0. (2.35)

De acordo com esta condição, se o parâmetro de Hubble H permanecer aproxima-
damente constante durante a inflação, o horizonte comóvel de Hubble dH = (aH)−1

decresce com o tempo.

Voltando à Equação 2.7, é possível perceber que a condição dada pela Expressão 2.35
implica em uma evolução do parâmetro de densidade tal que Ω → 1, o que resolve
diretamente o problema da planura. Ainda que a curvatura tenha sido elevada no
universo jovem, ela foi diluída pela expansão do universo.

Também de acordo com a condição inflacionária dada pela Equação 2.35, a partir
da Equação 2.31 é possível dizer que (LIDDLE, 1999)

∫ tdesac

0

dt

a(t) �
∫ t0

tdesac

dt

a(t) , (2.36)

ou seja, a luz poderia viajar por uma distância muito maior antes do desacoplamento
que após ele. Isso mostra que a teoria inflacionária também consegue resolver o
problema do horizonte. Esta afirmação também pode ser obtida através de outra
abordagem da condição de que o raio de Hubble diminui com a expansão acelerada.
Como dH é uma medida da máxima distância que a luz pode viajar no universo, esta
condição implica que a região observável após a inflação (qualquer instante após) é
muito menor que aquela que esteve visível antes que este período se iniciasse. Por este
motivo as escalas presentes no universo atual eram englobadas pelo raio comóvel de
Hubble suficientemente grande antes da inflação, ou seja, estas escalas já estiveram
em contato causal em algum instante do universo jovem. A Figura 2.5 ilustra esta
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solução, representando também a saída do universo observável do raio comóvel de
Hubble durante a inflação, e seu posterior retorno (LIDDLE, 1999; BAUMANN, 2009).

Figura 2.5 - Solução do problema do horizonte devido à evolução do raio de Hubble em
um universo inflacionário. Esquerda: A linha azul representa a diminuição do
raio comóvel de Hubble durante a inflação, e sua expansão após o término
desta fase (end). O círculo exterior representa o raio inicial, que engloba a
região laranja representando as interações causais. Direita: A linha vermelha
representa a variação do raio comóvel de Hubble ((aH)−1), mostrando que as
escalas relevantes para observações cosmológicas eram menores que este raio
no universo jovem (sub-horizon), antes da inflação. Estas escalas saem deste
raio durante a fase inflacionária (super-horizon) e retornam posteriormente.
Esta figura também indica a fase de reaquecimento, quando a teoria padrão
do Big Bang volta a atuar.

Fonte: Baumann (2009)

2.2.3 Modelo inflacionário: conceitos principais

A partir da condição dada por 2.34, a Equação de Friedmann 2.5 mostra que um
período inflacionário é possível se (LIDDLE; LYTH, 2000; BARTOLO et al., 2004; YADAV;

WANDELT, 2010):
P < −ρ3 , (2.37)

ou seja, para que ocorra a inflação é necessário a existência de um “material” cuja
pressão é negativa. Esta condição não é satisfeita nem para radiação nem para ma-
téria, mas é possível que este “material” seja um campo escalar φ(t,x). Os modelos
mais simples de inflação consideram apenas um campo escalar, normalmente cha-
mado inflaton.

O campo inflaton pode ainda ser escrito na forma:
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φ(t,x) = φ0 + δφ(t,x), (2.38)

sendo φ0 o campo “clássico”, correspondente ao valor esperado para o campo inflaton
em um estado inicial de isotropia e homogeneidade, e δφ(t,x) as flutuações em torno
de φ0. Considerando o caso em que o campo escalar é espacialmente homogêneo,
φ(t,x) ≡ φ(t), este se comporta como um fluido perfeito com densidade de energia
e pressão dados por:

ρφ = φ̇2

2 + V (φ), (2.39)

Pφ = φ̇2

2 − V (φ), (2.40)

em que V (φ) é o potencial do campo escalar. Neste caso, a equação de estado
resultante seria:

wφ = Pφ
ρφ

=
φ̇2

2 + V (φ)
φ̇2

2 − V (φ)
. (2.41)

Isso mostra que um campo escalar pode ter uma pressão negativa, wφ < 0, e produzir
uma expansão acelerada, wφ < −1/3, satisfazendo assim a condição 2.37 se sua
energia potencial dominar sobre a cinética:

V (φ)� φ̇2

2 . (2.42)

Esta é a condição para o campo escalar durante a chamada fase slow-roll.

Em um universo descrito pela métrica de FRW (Equação 2.1), a equação de movi-
mento de um campo escalar homogêneo é governado pela equação de Klein-Gordon
(BAUMANN, D., 2012)

φ̈+ 3Hφ̇+ dV (φ)
dφ

= 0. (2.43)

Como a fase slow-roll ocorre se o campo inflaton estiver em uma região onde o
potencial é suficientemente plano (Figura 2.6), é possível assumir também que φ̈ é
desprezível. Desta forma a equação de movimento pode ser escrita como

3Hφ̇ = −dV (φ)
dφ

. (2.44)

Além disso, a Equação de Friedmann 2.4 também pode ser escrita como

H2 ' 8πG
3 V (φ). (2.45)
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Sendo assim, a partir da Equação 2.44, as condições slow-roll, implicam

φ̇2 � V (φ) =⇒ (dV/dφ)2

V
� H2, (2.46)

φ̈� 3Hφ̇ =⇒ d2V

dφ2 � H2, (2.47)

que representam as condições de planura do potencial. Durante esta fase de slow-roll
o campo inflaton φ cai lentamente em V (φ), dirigindo o universo para uma expansão
exponencial, como ilustrado pela Figura 2.6. Quando φ começa a se aproximar do
mínimo do potencial, começa a oscilar rapidamente em torno dele, a inflação termina.
Neste regime d2V/dφ2 > H2. Enquanto oscila o campo inflaton decai produzindo
partículas e radiação. Os produtos deste decaimento formam um fundo térmico no
universo, em um processo chamado “reaquecimento” (e.g., Riotto (2002), Yadav e
Wandelt (2010)).

Figura 2.6 - Ilustração da dinâmica do campo escalar durante a inflação. Durante a parte
plana do potencial o universo expande exponencialmente, e ao atingir o mí-
nimo do potencial ele oscila gerando partículas de radiação.

Fonte: Yadav e Wandelt (2010)

2.2.4 Origem das perturbações iniciais

De acordo com o cenário cosmológico padrão, as estruturas do universo são oriundas
de pequenas flutuações de densidade no universo jovem. Após o universo se tornar
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dominado pela matéria estas flutuações foram amplificadas pela instabilidade gra-
vitacional, crescendo no tempo até formarem as estruturas observadas hoje. No en-
tanto, o modelo padrão não fornece uma explicação para a origem destas flutuações,
já que não seria possível produzi-las em escalas maiores que o horizonte. Mas este
problema é contornado pelo uso da hipótese inflacionária, exposta na seção anterior.

Originalmente a inflação foi introduzida como uma possível solução para alguns
problemas do modelo padrão, como os problemas da planura e do horizonte, descritos
acima (dentre outros, discutidos, por exemplo, em Liddle e Lyth (2000), Riotto
(2002), Baumann (2009)). No entanto, o aspecto mais importante desta teoria é que
ela pode gerar flutuações de densidade de matéria no universo jovem que teriam
evoluído para formar as estruturas observadas hoje.

A discussão apresentada na seção anterior mostrou que, governando a densidade de
energia do universo jovem, o campo inflaton φ define o período no qual a inflação age,
controlando seu fim. A combinação entre a inflação e a mecânica quântica fornece
um mecanismo para geração das sementes das estruturas no universo. Isto porque
as flutuações quânticas geradas durante a inflação induzem uma variância não-nula
das flutuações espaciais do campo inflaton, δφ(t,x). A consequência é que diferentes
regiões do espaço inflam com diferentes amplitudes. Além disso, como a gravidade
atua sobre qualquer componente no universo, estas pequenas flutuações quânticas
geradas durante a inflação estão relacionadas às flutuações da métrica do espaço-
tempo, o que origina perturbações de curvatura (BARTOLO et al., 2004; BAUMANN,
2009; BAUMANN, D., 2012).

É necessário lembrar, da seção anterior, que durante a fase inflacionária o fator de
escala cresce quase exponencialmente, enquanto o raio comóvel de Hubble dH diminui
com o tempo (Equações 2.34 e 2.35). Desta forma o comprimento de onda físico λ
de uma flutuação quântica no campo escalar, inicialmente muito menor que o raio
de Hubble e permitindo a física causal atuar, excede rapidamente esta dimensão. A
expansão inflacionária faz com que λ cresça até λ > dH antes que a inflação termine,
ultrapassando o horizonte, ou raio de Hubble (escalas de “super-horizonte”).

A partir do momento em que as perturbações estão fora do universo, em escalas
maiores que o horizonte, sua evolução causal congela. Sendo assim, qualquer pertur-
bação gerada (inclusive de curvatura) fica “congelada” (do Inglês, frozen-in), ou seja,
as amplitudes destas flutuações permanecem quase invariantes, fixas em um valor
não nulo δφ, pelo tempo que permanecem fora do horizonte, enquanto seu compri-
mento de onda cresce exponencialmente. Este é o motivo pelo qual estas flutuações

34



congeladas apresentam-se em uma forma equivalente à de um campo clássico, não
sendo anuladas após um longo intervalo de tempo5 (LIDDLE, 1999; BARTOLO et al.,
2004).

Durante o reaquecimento, após o fim da inflação, o campo inflaton decai originando
matéria e radiação que herdam suas características, ou seja, suas flutuações produ-
zem perturbações primordiais na densidade de energia ρφ. Com o final da inflação a
cosmologia padrão do Big Bang volta a atuar, o raio de Hubble começa novamente
a crescer (mais rápido que o fator de escala) e as flutuações, com comprimentos
de onda em um intervalo acessível a observações cosmológicas, voltam a atravessar
o horizonte (escalas de sub-horizonte) durante épocas dominadas pela radiação ou
pela matéria, como ilustrado na Figura 2.5 (BARTOLO et al., 2004).

Uma vez dentro do horizonte, as perturbações de curvatura do espaço-tempo dão
origem às flutuações de densidade δρ no plasma primordial. Com a expansão e
resfriamento do universo os fótons se desacoplam e átomos de hidrogênio neutro
são formados. As perturbações de densidade primordiais ficam, portanto, impressas
nestes fótons, que formam a RCF; as flutuações de densidade são amplificadas pela
gravidade, crescendo e originando as estruturas observadas hoje (vide Bartolo et al.
(2004), Baumann, D. (2012) e breve discussão apresentada na Seção 2.1.3).

Nesta subseção os processos ocorridos durante a fase inflacionária e que são os res-
ponsáveis pela geração de perturbações de densidade no universo jovem foram discu-
tidos de forma breve e qualitativa. Uma análise mais profunda destes aspectos pode
ser encontrada, por exemplo, em Liddle (1999), Liddle e Lyth (2000), Chen (2010)
e Baumann, D. (2012). Também é importante ressaltar que a discussão apresentada
nesta seção refere-se ao cenário inflacionário mais simples possível, utilizando um
modelo slow-roll com apenas um campo escalar homogêneo. No entanto, a literatura
dispõe de diversos outros modelos inflacionários alternativos, em que este modelo
simples é estendido, considerando, por exemplo, um número maior de campos, ou
ainda, a modificação da gravidade (e.g., Riotto (2002), Baumann (2009)). Além
disso, ainda que o paradigma inflacionário seja o mais popular e tenha sucesso ao
descrever a física do universo jovem, existem diversos outros mecanismos desenvol-
vidos com o mesmo objetivo, como, por exemplo, aqueles que constituem os modelos

5Como discutido por Riotto (2002), de acordo com a teoria quântica de campos, um espaço
vazio é na verdade preenchido por flutuações quânticas de todos os tipos de campos físicos, que
podem ser consideradas como ondas em todos os comprimentos de onda possíveis e movendo-se
em todas as direções. Caso a média dos valores destes campos sobre um longo intervalo de tempo
se anule, o espaço preenchido por eles parecerá vazio, podendo ser chamado de vácuo.
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ecpiróticos e cíclicos (KHOURY et al., 2001; STEINHARDT; TUROK, 2002).
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3 NÃO-GAUSSIANIDADE NA RCF

A análise de possíveis desvios de Gaussianidade das flutuações de temperatura da
RCF é essencial para investigar as perturbações primordiais, permitindo caracterizar
diferentes classes de modelos inflacionários e testando cenários alternativos. Esta
possibilidade tem aumentado o interesse em medir o sinal não-Gaussiano primordial,
o que requer ferramentas estatísticas sensíveis o suficiente para detectar pequenas
amplitudes deste sinal e que permitam obter informações a respeito dos diferentes
tipos de NG, já que cada um contribui com sua própria assinatura. Por este motivo
é importante testar diversos tipos de ferramentas estatísticas, de forma que seja
possível detectar o sinal não-Gaussiano nos dados da RCF e estimar sua amplitude,
ou confirmar a hipótese Gaussiana (e.g., Chiang et al. (2007), Bernui et al. (2007),
Curto et al. (2011), Fergusson et al. (2012), Modest et al. (2013), Bernui et al.
(2014), Novaes et al. (2014a), Novaes et al. (2014b). Além disso, não espera-se que
um único estimador seja sensível a todos os tipos e amplitudes de NG, o que motiva
o desenvolvimento de diversos tipos de estimadores estatísticos destinados à análise
das flutuações de temperatura da RCF. Quanto maior o número de ferramentas
disponíveis maior a chance de se detectar algum desvio de Gaussianidade primordial,
ou mesmo confirmar a hipótese Gaussiana.

Nos últimos anos, diversos autores têm analisado dados do satélite WMAP, fazendo
uso de diversos estimadores, para detectar desvios da Gaussianidade (CASAPONSA et

al., 2011; MODEST et al., 2013; BENNETT et al., 2013). Atualmente, os dados conside-
rados mais sensíveis para investigar a física do universo jovem são aqueles resultantes
das observações realizadas pelo satélite Planck, liberados em 2013 para a comuni-
dade científica (PLANCK COLLABORATION, 2014a). No entanto, mesmo dedicando
um grande esforço para separar a contribuição primordial de outros componentes
presentes no sinal observado, os mapas de RCF são na verdade uma mistura de sinais
primordiais e não-primordiais. Como efeitos não-cosmológicos também podem intro-
duzir sinais não-Gaussianos secundários nos mapas da RCF, o processo de procura
por NG primordial deve incluir uma rigorosa análise dos possíveis contaminantes
secundários, para garantir que não seja atribuída origem primordial a um sinal não-
Gaussiano secundário. Este é mais um motivo para o uso de diversos estimadores,
de forma que seja possível discriminar entre os dois tipos de sinal.

As seções seguintes discutem uma possível origem para desvios da Gaussianidade
primordial e a dificuldade de detecção deste sinal em decorrência de contaminantes.
A última seção apresenta também alguns resultados recentes obtidos com análise de
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dados da RCF buscando sinais não-Gaussianos.

3.1 Não-Gaussianidade primordial

Como discutido na seção anterior, a expansão exponencial leva o universo observá-
vel a parecer espacialmente plano hoje (Ω0 w 0), além de homogêneo e isotrópico
em grandes escalas. As versões mais simples do modelo inflacionário também pre-
veem perturbações primordiais aproximadamente (RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009;
YADAV; WANDELT, 2010):

• invariantes em escala: decorre do fato de que o raio de Hubble, ao qual a
amplitude das flutuações está relacionada, quase não muda durante a infla-
ção. Isso leva a um espectro de potência primordial aproximadamente inva-
riante em escala, ou seja, com índice espectral ns próximo de 1. Resultados
recentes obtidos com análises dos dados do satélite Planck confirmam esta
previsão. Utilizando também medidas de polarização do satélite WMAP,
os autores encontram ns = 0.9603 ± 0.0073, para um nível de confiabili-
dade (CL; do Inglês Confidence Level) de 68% (PLANCK COLLABORATION,
2014g).

• adiabáticas: usualmente caracterizadas como perturbações de curvatura,
estas correspondem a perturbações na densidade de energia total do uni-
verso (energia e radiação). De fato, a distribuição espacial de espécies cons-
tituintes do fluido cósmico (fótons, neutrinos, bárions e partículas de maté-
ria escura fria (CDM)) seria tal que a razão entre as densidades numéricas
de duas delas no universo é a mesma em qualquer local: δ(nm/nr) = 0, em
que os índices m e r correspondem a espécies não-relativísticas (bárions e
CDM) e relativísticas (fótons e neutrinos), respectivamente.

• Gaussianas: As perturbações cosmológicas são pequenas e por isso po-
dem ser analisadas usando a teoria de perturbação linear. Esta é uma boa
aproximação, já que o potencial inflaton deve ser suficientemente plano
para definir a fase inflacionária, com termos de interação pequenos. As-
sim, qualquer característica não-Gaussiana é suprimida juntamente às não-
linearidades do potencial inflaton. Desta forma, mesmo presentes, as ca-
racterísticas não-Gaussianas serão pequenas, já que aparecem apenas em
desvios de segunda ordem da solução do fundo homogêneo.
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Qualquer desvio de Gaussianidade previsto por modelos inflacionários mais simples
apresenta uma amplitude baixa, da ordem de fNL ∼ 0, 05. No entanto a produção de
um sinal primordial altamente não-Gaussiano, ou seja, |fNL| elevado, seria possível
caso alguma das seguintes condições fosse violada: campo único, energia cinética
canônica (perturbações viajando à velocidade da luz), fase slow-roll (Figura 2.6) e
estado de vácuo inicial (existência de um estado de vácuo antes que as flutuações
quânticas fossem geradas) (YADAV; WANDELT, 2010). Sendo assim, compreender
exatamente a assinatura não-Gaussiana prevista por cada modelo inflacionário é de
extrema importância, pois esta seria uma característica única, como uma “impressão
digital”, que identifica cada modelo inflacionário. Esta é a principal motivação para
a busca por sinais não-Gaussianos no campo de temperatura da RCF, já que a iden-
tificação de uma determinada “impressão digital” pode discriminar entre diversas
teorias inflacionárias e cenários alternativos.

No caso de modelos inflacionários com mais de um campo escalar, as perturbações
geradas não serão necessariamente adiabáticas (BAUMANN, D., 2012). Uma alter-
nativa para as perturbações adiabáticas seriam as perturbações de “isocurvatura”,
em que as quantidades relativas de diferente materiais são perturbadas enquanto
a densidade total permanece constante. No entanto, neste cenário as flutuações de
temperatura da RCF seriam muito maiores para uma dada amplitude de perturba-
ção de densidade. Por este motivo, as perturbações de isocurvatura não poderiam ser
as únicas, mas sim acompanhariam as flutuações adiabáticas (LIDDLE; LYTH, 2000).
Considerando um caso restrito principalmente às perturbações adiabáticas, o desvio
de Gaussianidade seria mais significante se as flutuações de isocurvatura produzidas
pela inflação não fossem desprezíveis (KOMATSU, 2002). A seção seguinte apresenta
de forma sucinta o mecanismo de geração de flutuações de temperatura adiabática.
Detalhes sobre flutuações de isocurvatura podem ser encontrados, por exemplo, em
Liddle e Lyth (2000), Komatsu (2002), Baumann (2009).

3.1.1 Origem adiabática de flutuações não-Gaussianas a partir da infla-
ção

Para fundamentar a discussão a respeito da possibilidade de um sinal não-Gaussiano
primordial ter sido impresso nas flutuações de temperatura da RCF será utilizada a
abordagem apresentada por (KOMATSU, 2002; KOMATSU; SPERGEL, 2002).

Como mencionado anteriormente, as perturbações de curvatura do espaço-tempo
Φ1 originam flutuações de densidade, que por sua vez deixam suas características

1A perturbação de curvatura de Bardeen Φ (BARDEEN, 1980), pode ser escrita em termos da
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impressas nos fótons da RCF, gerando suas flutuações de temperatura ∆T/T . Sendo
assim, é possível relacionar Φ e ∆T/T da seguinte forma:

∆T
T
∼ gTΦ, (3.1)

em que gT corresponde à função de transferência de radiação, cujo valor depende
da escala de tamanho das flutuações de temperatura e contem toda a física que
modifica o espectro de potência inicial para gerar o espectro de potência da RCF
C` (WHITE et al., 1994; YADAV; WANDELT, 2010). Para perturbações adiabáticas
gT = −1/32. A linearidade desta relação implica que se Φ é Gaussiano, ∆T também
será. Da mesma forma, a não-linearidade na inflação, que faz de Φ fracamente não-
Gaussiano, pode deixar esta marca impressa na RCF. Além disso, de acordo com a
teoria relativística de perturbações cosmológicas, existe ainda uma relação não-linear
entre estas quantidades, um tipo de correção de ordem superior, tal que:

∆T
T
∼ gT (Φ + fΦΦ2). (3.2)

O segundo termo desta expressão corresponde a uma correção decorrente da teoria
de perturbação de segunda ordem. Este termo indica a presença de flutuações não-
Gaussianas, portanto, ∆T pode ser não-Gaussiano ainda que Φ seja Gaussiano.

O campo Φ pode ainda ser não-Gaussiano em decorrência da não-linearidade na pró-
pria inflação. Neste caso, Φ é expresso em função das flutuações do campo inflaton,
δφ (Equação 2.38), de acordo com a seguinte relação não-linear

Φ ∼ m−1
pl gΦ(δφ+m−1

pl fδφδφ
2), (3.3)

em que gΦ ∼ O(10) e fδφ ∼ O(10−1), para modelos inflacionários do tipo slow-roll
(Equação 2.42) e de campo único.

Além disso, mesmo que as flutuações quânticas produzam flutuações Gaussianas no
campo inflaton, existe ainda a possibilidade de que sua evolução ocorra de tal forma
que esta Gaussianidade não seja conservada. Isso pode ocorrer por diversos motivos,

perturbação de curvatura primordial ζ como Φ = [(3 + 3w)/(5 + 3w)]ζ para flutuações adiabáticas
(KODAMA; SASAKI, 1984). ζ é independente de w e permanece constante enquanto fora do raio de
Hubble.

2Na era da radiação (w = 1/3) e da matéria (w = 0) ocorre que Φ = 2
3ζ e Φ = 3

5ζ, res-
pectivamente (KOMATSU, 2002; KOMATSU, 2010; YADAV; WANDELT, 2010). Portanto, na época
do desacoplamento, em que o universo já estava na era da matéria, as flutuações adiabáticas de
temperatura observadas são tal que ∆T/T = − 1

3 Φ = − 1
5ζ. Φ perturba a RCF através do efeito

Sachs-Wolfe (vide Seção 2.1.2). Detalhes podem ser encontrados em Komatsu (2002)
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dentre eles, o acoplamento não-linear entre as flutuações clássicas (comprimentos de
onda longos) e as flutuações quânticas (comprimentos de onda curtos). Desta forma,
ainda que ele fosse originalmente Gaussiano, δφ seria fracamente não-Gaussiano,
resultando em uma relação não linear

δφ ∼ gδφ(η +m−1
pl fηη

2), (3.4)

sendo gδφ ∼ 1 e fη ∼ O(10−1). A quantidade η é um campo Gaussiano representando
as flutuações quânticas.

Consideradas todas as possibilidades de origem da NG, a relação resultante entre as
flutuações de temperatura ∆T/T e o campo Φ ficaria

δT

T
∼ gT [ΦL + (fΦ + g−1

Φ fδφ + g−1
Φ g−1

δφ fη)Φ2
L], (3.5)

em que a parte linear ΦL, ou seja, a perturbação de curvatura Gaussiana, é definida
como ΦL ≡ gΦgδφm

−1
pl η ∼ 10m−1

pl η. Desta forma, a Equação 3.1 pode ainda ser
rescrita na forma

∆T (x)
T

∼ gTΦ(x), (3.6)

tal que
Φ(x) = ΦL(x) + fNL[Φ2

L(x)− 〈Φ2
L(x)〉]. (3.7)

Os símbolos 〈 e 〉 denotam a média sobre um amostra estatística, e fNL ≡
fΦ + g−1

Φ fδφ + g−1
Φ g−1

δφ fη corresponde ao parâmetro de acoplamento não-linear, ou,
simplesmente, parâmetro de não-linearidade. O segundo termo na expressão para
fNL corresponde a um efeito de segunda ordem da gravidade (∼ O(1)) e é domi-
nante sobre os outros termos (∼ O(10−2)), os quais quantificam a não-linearidade
durante a fase de slow-roll da inflação.

O parâmetro de não-linearidade fNL é adimensional e utilizado para quantificar o
grau de NG na RCF. Ele pode ser estimado tanto a partir da análise apenas de
dados de temperatura da RCF, como da combinação destes com informações sobre
sua polarização, o que permite melhorar a sensibilidade às flutuações primordiais. O
valor deste parâmetro é calculado de acordo com o modelo de inflação considerado,
que vão desde modelos mais simples, baseados em campos do tipo slow-roll, que
preveem baixos valores para este parâmetro (fNL ∼ O(10−1)), até modelos mais
gerais que podem prever níveis muito mais altos de NG, apresentando valores que
vão até fNL ∼ 100 (YADAV; WANDELT, 2010).
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3.1.2 Função de correlação de n-pontos

Devido à simetria esférica, a distribuição de flutuações de temperatura da RCF, f(n̂),
é usualmente escrita em termos de harmônicos esféricos, Ylm(n̂). Assim, considerando
o céu inteiro, tem-se que

f(n̂) = ∆T
T0

(n̂) =
∞∑
l=0

l∑
m=−l

almYlm(n̂), (3.8)

sendo T0 a temperatura média da RCF e n̂ o vetor unitário apontando para uma
direção arbitrária no céu. Como as perturbações de curvatura primordiais Φ estão
diretamente relacionadas às flutuações de temperatura da RCF através da função
de transferência radiativa gT l(k) (vide Equação 3.1) (FERGUSSON; SHELLARD, 2007;
YADAV; WANDELT, 2010; LIGUORI et al., 2010), é possível escrever os coeficiente como

alm =
∫
dn̂

∆T
T

(n̂)Y ∗lm(n̂)⇒ alm = 4π(−1)l
∫ d3k

(2π)3 gT l(k)Φ(k)Y ∗lm(k̂), (3.9)

sendo k̂ o vetor de onda comóvel e k = |k|.

A distribuição de flutuações de temperatura da RCF é Gaussiana se sua Função
Densidade de Probabilidade (PDF, do termo em Inglês probability density function)
puder ser escrita como (KOMATSU, 2010; BAUMANN, D., 2012)

P (f) = 1
(2π)Npix/2|ξ|1/2 exp

[
− 1

2
∑
ij

fi(ξ−1)ijfj
]
, (3.10)

em que fi ≡ f(n̂), ξij ≡ 〈fifj〉 é a matriz de covariância, ou função de correlação
de dois pontos3, |ξ| é o determinante desta matriz e Npix é o número de pixeis no
céu. Usando a expansão em esféricos harmônicos dada pela Equação 3.8 é possível
escrever a PDF na seguinte forma

P (a) = 1
(2π)Nharm/2|C|1/2 exp

[
− 1

2
∑
`m

∑
`′m′

a∗`m(C−1)`m,`′m′a`′m′
]
, (3.11)

sendo C`m,`′m′ ≡ 〈a`m ∗ a`′m′〉 e Nharm o número de ` e m. Caso os coeficientes a`m
sejam estatisticamente homogêneos e isotrópicos, tem-se que C`m,`′m′ = C`δ``′δmm′ ,

3Amatriz de covariância descreve a função de correlação de dois pontos apenas no caso específico
em que ela é diagonal (i = j) no espaço de Fourier ou de Harmônicos esféricos. Como mostrado
por Komatsu (2002), isto acontece apenas quando assume-se a cobertura completa do céu e a
invariância rotacional da função de correlação de dois pontos.
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de modo que a PDF pode ser escrita como (KOMATSU, 2010; BAUMANN, D., 2012)

P (a) =
∏
`m

e−|a`m|2/(2C`)
√

2πC`
. (3.12)

Nesta expressão, C` corresponde ao espectro de potência angular, mencionado no
Capítulo 1 (Equação 1.2).

Portanto, se as flutuações de temperatura f(n̂) correspondem a uma distribuição
Gaussiana, a matriz de covariância, ou sua função de correlação de dois-pontos,
contém todas as informações sobre suas propriedades estatísticas, o que permite
descrever completamente sua PDF. Isso significa que o espectro de potência C` con-
tem todas as informações a respeito dos coeficientes a`m, já que ela é suficiente para
definir todas as funções de correlação pares de mais alta ordem, enquanto as ímpares
são nulas. Já no caso de uma distribuição não-Gaussiana as propriedades estatísticas
deste campo de flutuações de temperatura só serão completamente descritas conside-
rando as funções de correlação de ordens superiores (n-pontos) (LONGUET-HIGGINS,
1957; KOMATSU, 2002; YADAV; WANDELT, 2010; RIOTTO, 2002).

Genericamente, a função de correlação angular de n-pontos, caracterizando o padrão
da distribuição de flutuações de temperatura no céu, é escrita como (KOMATSU, 2002;
BARTOLO et al., 2004)

〈f(n̂1)f(n̂2)...f(n̂n)〉. (3.13)

A partir da Equação 3.9 para os coeficiente harmônicos esféricos, é possível escrever
o espectro angular harmônico de n-pontos como sendo

〈al1m1al2m2 ...alnmn〉. (3.14)

Além do espectro harmônico de dois-pontos, conhecido como espectro de potência
angular, os espectro de três e quatro pontos são chamados: biespectro e triespectro,
respectivamente. A análise do biespectro, especificamente, tem sido a abordagem
mais considerada para o estudo de NG primordial na RCF, e terá alguns aspectos
principais discutidos a seguir.

A função de correlação de três pontos dos alm’s, ou biespectro, é definida por

Bl1l2l3
m1m2m3 = 〈al1m1al2m2al3m3〉. (3.15)
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Substituindo a Equação 3.9 na expressão acima chega-se a

Bl1l2l3
m1m2m3 = (4π)3(−i)l1+l2+l3

∫ d3k1

(2π)3
d3k2

(2π)3
d3k3

(2π)3 〈Φ(k1)Φ(k2)Φ(k3)〉

gT l1(k1)gT l2(k2)gT l3(k3)Y ∗l1m1(k̂1)Y ∗l2m2(k̂2)Y ∗l3m3(k̂3). (3.16)

Todo modelo inflacionário é caracterizado por previsões específicas para o biespec-
tro das perturbações primordiais em Φ(k). Este biespectro no espaço de Fourier,
BΦ(k1, k2, k3), é definido como (LIGUORI et al., 2010)

〈Φ(k1)Φ(k2)Φ(k3)〉 ≡ (2π)3δD(k123)BΦ(k1, k2, k3), (3.17)

sendo δD(k123) ≡ δD(k1 + k2 + k3) a função delta de Dirac. Esta função implica
que a correlação de três pontos será nula a menos que a soma dos vetores de onda,
k1 +k2 +k3, seja zero. Isso significa que o biespectro é uma função da magnitude dos
três números de onda, k1, k2, k3, que formam uma configuração triangular fechada,
ou seja, a NG é descrita como triângulos no espaço de Fourier (LIGUORI et al., 2010;
SMIDT et al., 2010).

O observável cosmológico mais diretamente relacionado ao biespectro primordial é o
biespectro das flutuações de temperatura da RCF, que é um mapa das perturbações
de densidade no instante do desacoplamento. Esta relação pode ser obtida a par-
tir da Equação 3.17, utilizando a forma integral da função delta δD (FERGUSSON;

SHELLARD, 2007),
δD(k) = 1

(2π)3

∫
eik.xd3x, (3.18)

e expandindo o exponencial em harmônicos esféricos,

eik1.x = 4π
∑
i

iljl(k1x)
∑
m

Ylm(k̂1)Y ∗lm(x̂), (3.19)

em que x = |x|, x̂ = x/|x| e jl é a função de Bessel esférica de ordem l. Assim, o bi-
espectro da RCF pode ser escrito em função do biespectro primordial, BΦ(k1, k2, k3),
como

Bl1l2l3
m1m2m3 =

(
2
π

)3 ∫
dxdk1dk2dk3(xk1k2k3)2BΦ(k1, k2, k3)gT l1(k1)gT l2(k2)gT l3(k3)

jl1(k1x)jl2(k2x)jl3(k3x)
∫
dΩxYl1m1(x̂)Yl2m2(x̂)Yl3m3(x̂). (3.20)

A última integral da expressão acima é conhecida como integral de Gaunt e possui
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a seguinte solução geométrica,

Gl1l2l3m1m2m3 ≡
∫
dΩxYl1m1(x̂)Yl2m2(x̂)Yl3m3(x̂)

=
√

(2l1 + 1)(2l2 + 1)(2l3 + 1)
4π

 l1 l2 l3

0 0 0

 l1 l2 l3

m1 m2 m3

 , (3.21)

sendo
 l1 l2 l3

m1 m2 m3

 o símbolo Wigner-3j (para detalhes, vide Komatsu (2002)).

Desta forma chega-se a

Bl1l2l3
m1m2m3 =

(
2
π

)3

Gl1l2l3m1m2m3

∫
dxdk1dk2dk3(xk1k2k3)2BΦ(k1, k2, k3)

gT l1(k1)gT l2(k2)gT l3(k3)jl1(k1x)jl2(k2x)jl3(k3x). (3.22)

Estudos do biespectro primordial usualmente são caracterizados pelo parâmetro de
amplitude, fNL, que quantifica o grau de NG (Equação 3.7), uma vez assumido um
modelo específico para BΦ. Segundo (LIGUORI et al., 2010), pode-se escrever que

BΦ ≡ fNLF (k1, k2, k3), (3.23)

em que F (k1, k2, k3) representa a dependência do biespectro primordial com uma
específica configuração triangular, em outras palavras, representa a “forma do bi-
espectro”, como é normalmente chamada. Vale ressaltar que ambos, fNL e BΦ são
fortemente dependentes do modelo utilizado.

Uma estimativa do desvio de Gaussianidade pode ser obtida a partir da compa-
ração entre o biespectro previsto pela teoria, 〈al1m1al2m2al3m3〉, mostrado acima, e
aquele obtido com as observações, aobsl1m1a

obs
l2m2a

obs
l3m3 . Isto pode ser feito, por exemplo,

utilizando o método de mínimos quadrados como um estimador, permitindo impor
significantes restrições a modelos inflacionários, ou ainda a modelos alternativos que
geram perturbações cosmológicas.

Já o parâmetro de não-linearidade pode ser estimado através da escolha do modelo
primordial que será testado, com o posterior cálculo da forma do seu biespectro.
Também é possível estimar a amplitude do parâmetro fmodeloNL a partir dos próprios
dados (vide por exemplo Komatsu et al. (2003), Liguori et al. (2010)). Esta esti-
mativa irá dizer se os dados permitem alguma detecção significativa desta forma
específica de biespectro, além de permitir uma restrição do intervalo de possíveis
valores de fmodeloNL .
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3.1.3 Alguns tipos de não-Gaussianidade

Além do cenário inflacionário tipo slow-roll de campo inflaton único que prevê uma
amplitude muito baixa de NG (∼ 10−6 K), a literatura dispõe de uma série de
modelos que preveem outras amplitudes. O biespectro é um excelente indicador de
NG para diversos cenários, em especial aqueles caracterizados por baixas amplitudes
de NG, devido à sua sensibilidade. Como o biespectro depende dos parâmetros k1,k2

e k3 que caracterizam a forma triangular, e definem o tipo de NG, diferentes modelos
farão diferentes previsões para a função de três pontos.

Usando a Equação 3.23, o biespectro dado por 3.17 pode ser reescrito como (vide
por exemplo Yadav e Wandelt (2010), Liguori et al. (2010))

〈Φ(k1)Φ(k2)Φ(k3)〉 ≡ (2π)3δ(k123)fNL.F (k1,k2,k3), (3.24)

em que o parâmetro de não-linearidade fNL é adimensional e define a amplitude
da NG (parâmetro de acoplamento na Equação 3.7). Já a função F (k1, k2, k3) ca-
racteriza a forma do biespectro, correlacionando as flutuações aos vetores de onda
(ki, i = 1, 2, 3), os quais formam um triângulo no espaço de Fourier. A Figura 3.1
mostra algumas configurações triangulares, e, sem perda de generalidade, ordena os
vetores de onda tal que k3 6 k2 6 k1. A seguir serão discutidas algumas formas mais
conhecidas de biespectro primordial (tipo de NG) (detalhes podem ser encontrados
em Komatsu (2010), Yadav e Wandelt (2010), Liguori et al. (2010)).

1. Tipo local: A definição dada pela Equação 3.7 para uma correção não-linear
das perturbações Gaussianas é local no espaço real. Como seu biespectro
decorre de perturbações de curvatura na forma

Φ(x) = ΦL(x) + f localNL [Φ2
L(x)− 〈Φ2

L(x)〉], (3.25)

este tipo de NG recebe o nome “local”. Mas é importante ressaltar que esta
não é a única forma de produzir este tipo de NG, o que também é possível
a partir de modelos de inflação com mais de um campo escalar, onde as
flutuações são aproximadamente invariantes em escala, cenários curvaton,
modelos com vários campos em que um deles modula a taxa de decaimento
da inflação, modelos ecpiróticos, dentre outros (KOMATSU, 2010).
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Figura 3.1 - Representação de algumas combinações de vetores de onda (k3 6 k2 6 k1)
formando triângulos que caracterizam o biespectro BΦ(k1, k2, k3).

Fonte: Adaptada de Komatsu (2010).

Neste caso o biespectro é dado pela expressão

BΦ(k1, k2, k3) = 2f localNL [PΦ(k1)PΦ(k2) + PΦ(k2)PΦ(k3) +

PΦ(k3)PΦ(k1)]. (3.26)

Sendo PΦ(k) = A/k4−ns o espectro de potência de Φ, com amplitude A e
índice espectral ns, o biespectro fica

BΦ(k1, k2, k3) = 2A2f localNL

[
1

k4−ns
1 k4−ns

2
+ 1
k4−ns

2 k4−ns
3

+

1
k4−ns

3 k4−ns
1

]
. (3.27)

De acordo com esta expressão, a forma triangular chamada squeezed, ou
seja, k3 � k1 ≈ k2 (à esquerda da Figura 3.1), é a configuração dominante
neste tipo de NG, já que ela apresenta um pico nesta situação. No limite
dado por esta configuração, o biespectro para NG local fica

lim
k3�k1≈k2

BΦ(k1, k2, k3) = 4f localNL PΦ(k1)PΦ(k3). (3.28)
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2. Tipo equilateral: A forma equilateral do biespectro é dada por

BΦ(k1, k2, k3) = 6A2f equilNL{
− 1
k4−ns

1 k4−ns
2

− 1
k4−ns

2 k4−ns
3

− 1
k4−ns

3 k4−ns
1

− 2
(k1k2k3)2(4−ns)/3

+
[

1
k

(4−ns)/3
1 k

2(4−ns)/3
2 k4−ns

3
+ (5 permutações)

]}
, (3.29)

em que “permutações” denota a permutação cíclica dos índices i = 1, 2, 3
de ki. Esta forma de biespectro é produzida em modelos nos quais são
consideradas correções que utilizam derivadas de mais altas ordens das
perturbações, podendo levar a NGs de elevadas amplitudes. Estes termos
anulam-se fora do horizonte e não contribuem para o biespectro, que será
máximo quando todos os três vetores de onda tiverem comprimento igual
ao do horizonte. Portanto, neste caso o biespectro possui uma forma tal
que a configuração equilateral, k1 = k2 = k3, é dominante (BAUMANN, D.,
2012).

3. Tipo ortogonal: A forma ortogonal do biespectro é dada por

BΦ(k1, k2, k3) = 6A2f ortogNL{
− 3
k4−ns

1 k4−ns
2

− 3
k4−ns

2 k4−ns
3

− 3
k4−ns

3 k4−ns
1

− 8
(k1k2k3)2(4−ns)/3

+
[

3
k

(4−ns)/3
1 k

2(4−ns)/3
2 k4−ns

3
+ (5 permutações)

]}
, (3.30)

que é construída de forma a ser aproximadamente ortogonal a ambas as
formas local e equilateral. Modelos de campo único podem gerar este tipo
de NG, que pode apresentar uma amplitude significante (CURTO et al.,
2011).

3.2 Contaminação por NG secundária

Sinais não-Gaussianos secundários tem origem após a época de último espalhamento,
quando o potencial começa a evoluir devido à expansão do universo, ou ainda devido
ao efeito da reionização. As NGs secundárias podem ser classificadas em quatro
categorias (vide Bartolo et al. (2010b), Liguori et al. (2010), e também discussão na
Seção 4.3):

• efeitos sistemáticos instrumentais: apesar de ruídos instrumentais frequen-
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temente apresentarem comportamento Gaussiano, suas possíveis proprie-
dades não-Gaussianas devem ser verificadas,

• resíduos de emissões foreground difusas (principalmente emissões síncro-
tron, livre-livre e de poeira) e fontes pontuais não resolvidas,

• efeitos decorrentes de não-linearidades nas equações de Boltzmann, relacio-
nadas à natureza não-linear da Relatividade Geral e à dinâmica do sistema
bárion-fóton,

• anisotropias secundárias da RCF.

O estudo de sinais não-Gaussianos primordiais na RCF realizados com dados do
WMAP deram atenção especial às contaminações decorrentes dos resíduos de fore-
grounds e fontes pontuais não resolvidas (vide por exemplo Chingangbam e Park
(2012)). Isto se deve ao fato de que, de acordo com resultados de estudos das aniso-
tropias secundárias, efeitos como SZ, Rees-Sciama, Ostriker-Vishniac, Sachs-Wolfe
integrado e lenteamento gravitacional não são relevantes para a análise de dados
proveniente de experimentos com resolução da ordem daquelas dos instrumentos do
satélite WMAP (lmax < 500), já que seu sinal fica diluído no feixe do instrumento
(BARTOLO et al., 2010b; YADAV; WANDELT, 2010). Já no caso de instrumentos de
mais alta resolução e sensibilidade, como é o caso do Planck, o sinal não-Gaussiano
destes efeitos devem ser considerados. Neste contexto, diversos algoritmos de sepa-
ração de componentes vêm sendo utilizados com o objetivo de discriminar entre as
múltiplas formas de NG que podem estar presentes nos mapas de RCF, ajudando a
estimar suas amplitudes e a obter um mapa de flutuações da RCF o mais “limpo”
possível (LEACH et al., 2008; NOVAES, 2011; NOVAES; WUENSCHE, 2012; PLANCK

COLLABORATION, 2014c).

Assim como os foregrounds, as anisotropias secundárias também produzem biespec-
tros que podem mascarar ou reproduzir parcialmente o biespectro da RCF. Nesta
situação, a estimativa do biespectro total observado, derivado dos sinais primordial
e secundários presentes na RCF, seria escrito da seguinte forma (YADAV; WANDELT,
2010; LIGUORI et al., 2010)

Bobs
`1`2`3 = fNLB

prim
`1`2`3 +

Ns∑
i=1

AiB
i
`1`2`3 , (3.31)

sendo Ns o número de fontes do biespectro da RCF, Bi
`1`2`3 o biespectro gerado pela

i-ésima fonte (i = 1, ..., Ns), Ai sua amplitude e Bprim
`1`2`3 o biespectro primordial. É
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importante mencionar que dois tipos de biespectro serão fortemente correlacionados
caso apresentem formas simulares. Um exemplo é o biespectro correlacionando o
lenteamento fraco das anisotropias da RCF e o efeito ISW, que, como pode ser
mostrado, é dominado por configurações do tipo squeesed, e por isso pode ser um
contaminante significante para estimativas da NG do tipo local (LIGUORI et al., 2010;
YADAV; WANDELT, 2010).

Resultados recentes da análise dos dados do satélite Planck mostram que caso a
contribuição da correlação entre o sinal lenteado da RCF e o efeito ISW para o
biespectro secundário não seja considerado durante as análises pode incluir um bias
da ordem de ∆f localNL ≈ 7 nas estimativas do parâmetro de não linearidade local, e
de ∆f equilNL ≈ 0.4 a 1.4 e ∆f ortogNL ≈ −22 a − 19 para os tipos equilateral e ortogo-
nal, respectivamente. Estes resultados confirmam que, de acordo com a incerteza
prevista, a forma local é a mais afetada por este bias, seguido pela forma ortogonal
(para discussão vide Planck Collaboration (2014j)). Além desta, outra contribuição
cujo biespectro também é dominado pela configuração squeesed decorre da corre-
lação entre o sinal lenteado da RCF e o efeito RS, que, de acordo com Mangilli e
Verde (2009), causaria um bias de ∆f localNL < 10.

Assim como os exemplos acima para o caso de análises utilizando o biespectro, o
uso de outros estimadores também exige um estudo detalhado da contribuição de
contaminantes não-Gaussianos, para que estes possam ser satisfatoriamente subtraí-
dos. A seção seguinte apresenta resultados recentes obtidos com o uso de alguns dos
estimadores mais conhecidos.

3.3 Resultados recentes do uso de estimadores de NG

Dentre os diversos estimadores presentes na literatura, foram escolhidos três para
os quais são citados alguns resultados recentes de suas aplicações.

Biespectro

Utilizando dados de nove anos de observação do satélite WMAP, o último con-
junto de mapas de temperatura do céu inteiro oficialmente disponibilizado para uso
público, Bennett et al. (2013) apresentam resultados consistentes com a hipótese
Gaussiana. A partir de dados nas bandas V e W (61 e 94 GHz, respectivamente), os
autores utilizaram a máscara KQ754 para retirar a região de alta contaminação por
emissão Galáctica e fonte pontuais e modelos de emissão Galáctica para a limpeza

4http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/dr5/m_products.cfm
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dos mapas. A aplicação de um estimador de biespectro a estes dados permitiu a
estimativa do parâmetro de não-linearidade correspondente a três tipos de NG, a
local, equilateral e ortogonal, respectivamente,

f localNL = 37, 2± 19, 9;

f equilNL = 51± 136; (3.32)

f ortogNL = −245± 100;

para um CL de 68% e sendo −3 < f localNL < 77, −221 < f equilNL < 323 e −445 <

f ortogNL < −45 para 95%. O resultado para o tipo local já apresenta a correção devido
ao biespectro correspondente ao acoplamento entre o sinal da RCF lenteado e o
efeito ISW, que foi estimado como sendo ∆f localNL = 2, 6 (BENNETT et al., 2013).

Atualmente os dados considerados mais sensíveis para investigar a física do uni-
verso jovem são aqueles produzidos pelo satélite Planck. A colaboração Planck dis-
ponibilizou quatro mapas de céu inteiro e alta resolução (SMICA, SEVEM, NILC e
Commander-Ruler), cada um deles derivado do uso de um algoritmo para sepa-
ração de componentes (detalhes podem ser encontrados em Planck Collaboration
(2014c) e também na Seção 6.1). Cada um destes mapas foi analisado quanto à
presença de contaminações secundárias, buscando por possíveis desvios de Gaussi-
anidade (PLANCK COLLABORATION, 2014j). Assim como no caso citado acima, os
resultados também indicam uma concordância com a hipótese Gaussiana, mas não
excluem a possibilidade de presença de NG primordial de baixa amplitude.

Os principais resultados obtidos pela colaboração Planck utilizando três estimadores
de biespectro para análise do mapa SMICA, o mais limpo dos quatro mapas, e consi-
derando `max = 2500, são (para detalhes dos estimadores vide Planck Collaboration
(2014j)):

f localNL = 2, 7± 5, 8;

f equilNL = −42± 75; (3.33)

f ortogNL = −25± 39;

para um CL de 68%. Já no caso de `max = 500, o resultado obtido está em bom
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acordo com aqueles obtidos de análises dos dados do WMAP-9 (Equações 3.32):

f localNL = 38± 18,

f equilNL = −119± 121, (3.34)

f ortogNL = −163± 109.

Funcionais de Minkowski

Os Funcionais de Minkowski5, que descrevem propriedades morfológicas do campo
de anisotropias da RCF, têm sido aplicados a dados do WMAP (HIKAGE; MATSU-

BARA, 2012; MODEST et al., 2013) e recentemente foram utilizados como um segundo
estimador pela colaboração Planck, de forma complementar ao biespectro (PLANCK

COLLABORATION, 2014j). A análise utilizando os FMs foi realizada apenas para o
mapa SMICA, considerando `max = 2000. A região Galáctica e fontes pontuais fo-
ram removidas utilizando a máscara U73 (vide descrição na Seção 6.1), subtraindo
também a contribuição de outras fontes secundárias de sinal não-Gaussiano. A cor-
respondente análise foi realizada apenas para a forma local, e o resultado obtido foi:
fNL = 4.2±20.5, confirmando medidas realizadas com os estimadores de biespectro.

Wavelets

A análise de wavelets é mais uma ferramenta que se tornou bastante popular para a
análise de dados da RCF, especialmente na busca por desvios de Gaussianidade nes-
tes mapas (VIELVA, 2010; CASAPONSA et al., 2011; CASAPONSA et al., 2011; PLANCK

COLLABORATION, 2014j; FERGUSSON, 2014). Utilizar wavelets como base para a ex-
pansão das anisotropias de temperatura ao invés dos harmônicos esféricos e fourier
é uma grande vantagem, já que isso torna possível estudar fenômenos físicos com
comportamentos dependentes da escala mantendo informações de sua localização
espacial. Uma base muito utilizada são as Spherical Mexican Hat Wavelet (SMHW),
cujos detalhes podem ser encontrados, por exemplo, em Martínez-González et al.
(2002), Vielva (2010).

Uma propriedade que faz das wavelets uma ferramenta única na busca por NG é sua
capacidade de ampliar algumas características do campo de temperatura em uma
determinada escala. O biespectro calculado a partir dos coeficientes de wavelets para

5Os FMs compõem uma das etapas do estimador desenvolvido e utilizado nas análises apre-
sentadas neste trabalho. Uma descrição detalhada desta ferramenta é apresentada no Capítulo
5.
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grandes e pequenas escalas é um estimador bastante eficiente (VIELVA, 2010; CURTO

et al., 2011). Este foi um dos métodos utilizados pela colaboração Planck para a
estimativa do sinal não-Gaussiano primordial. As estimativas realizadas com o uso
de uma base de SMHW para o calculo do biespectro foram

f localNL = 0, 9± 8, 5;

f equilNL = 90± 84; (3.35)

f ortogNL = −45± 52;

também confirmando resultados obtidos a partir da análise por outros tipos de
estimadores de biespectro (para detalhes vide Planck Collaboration (2014j)).
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4 O PROBLEMA DOS FOREGROUNDS

O uso de experimentos cada vez mais sensíveis para observação da RCF faz com
que as emissões foreground tornem-se a principal fonte de incerteza destas medi-
ções. Além de importante no estudo de fontes astrofísicas, a contaminação do sinal
primordial devido a estas emissões é também o motivo pelo qual um grande esforço
tem sido dedicado à sua observação e compreensão. Dentre os esforços, estão as
observações em várias bandas de frequências, além do desenvolvimento de diversas
ferramentas para quantificar e separar estes sinais dos dados da RCF (BENNETT et

al., 2013; PLANCK COLLABORATION, 2014c).

Os foregrounds Galácticos são as principais fontes de contaminação do sinal da RCF
em grandes escalas angulares, & 0.1◦ (BENNETT et al., 2003). As três principais com-
ponentes da emissão difusa Galáctica são: síncrotron e livre-livre, predominando em
baixas frequências, e a térmica de poeira em altas frequências. A Figura 4.1 mos-
tra a intensidade de cada componente em relação ao sinal da RCF no espectro de
frequências, mostrando o domínio da emissão síncrotron em frequências .30 GHz,
e da poeira em &70 GHz. Já a contaminação em pequenas escalas angulares se dá
principalmente por foregrounds extragalácticos, como fontes pontuais em rádio e
infravermelho (IR - do termo em Inglês infrared), além do efeito SZ, que gera flu-
tuações secundárias no campo de temperatura da RCF e será descrito no Capítulo
7. Além destes, existem ainda outros tipos de processos que deixam efeitos secun-
dários na distribuição de temperatura da RCF, sendo de extrema importância sua
contabilização e remoção antes de qualquer análise.

Este capítulo tem como objetivo apresentar alguns dos mais importantes contami-
nantes do sinal da RCF, sinais com distribuição espacial não-Gaussiana que dificul-
tam a análise do sinal primordial e, consequentemente, a obtenção de informações
cosmológicas que a RCF fornece. As seções a seguir resumem os principais conceitos
a respeito destes foregrounds.

4.1 Emissão Galáctica

4.1.1 Emissão Síncrotron

A radiação síncrotron decorre do movimento espiral de elétrons de alta energia em
torno de linhas campo magnético na Galáxia, e por isso sua intensidade depende
tanto da densidade de elétrons relativísticos quanto da amplitude B do campo. Por-
tanto, a potência emitida por cada elétron com frequência angular ω, como mostrado
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Figura 4.1 - Esquerda: Sinal da RCF comparada às principais emissões foreground da Ga-
láxia. Direita: Ilustração dos principais forgrounds da RCF, enfatizando a
necessidade de uma separação eficiente destes sinais para a análise acurada
do sinal primordial.

Fonte: Bennett et al. (2013), NASA (2013)

em detalhes por Ribicki e Lightman (1979), pode ser escrita na forma

P (ω) =
√

3
2π

q3B sinα
mc2 F

(
ω

ωc

)
, (4.1)

sendo q e m a carga elétrica e a massa do elétron, respectivamente, e α o ângulo
entre as direções do campo magnético e de movimento do elétron (chamado pitch
angle), a dependência com a frequência é dada pela função F , definindo como os
elétrons estão distribuídos de acordo com sua energia, e ωc é a frequência crítica
(ou de corte), uma quantidade utilizada para definir a região de frequências em que
a potência emitida decresce rapidamente. O espectro de potência possui um pico
próximo a ωc, que é escrita como (RIBICKI; LIGHTMAN, 1979)

ωc = 3γ2qB sinα
2mc , (4.2)

em que γ é o fator de Lorentz.

Para elétrons cuja distribuição de energia é dada por uma lei de potência, N(E) ∝
E−p, o espectro da emissão síncrotron também pode ser aproximado por uma lei de
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potência (BENNETT et al., 2003; KOGUT et al., 2007; ICHIKI, 2014)

T (ν) ∝ B(p+1)/2νβS , (4.3)

em que o índice espectral se relaciona com o índice espectral da lei de potência dos
elétrons p na forma βS = −(p+ 3)/2 para frequências ν acima de alguns gigahertz.

Os elétrons relativísticos originam-se principalmente em supernovas (SN), que são
provavelmente as progenitoras das principais estruturas que apresentam emissão em
radio na Galáxia em latitudes intermediárias. Após a fase de expansão da SN, sua
remanescente é formada por estruturas de diversos tamanhos, cuja intensidade do
campo magnético varia de acordo com o tamanho destas estruturas. Os elétrons
originários dessa SN também perde energia enquanto viaja grandes distâncias na
Galáxia. Devido à dependência com a intensidade do campo magnético e energia
dos elétrons, a intensidade e espectro da emissão síncrotron apresenta significantes
variações de ponto a outro no céu, com diferentes comportamentos espectrais, sendo
mais intensa na região do plano Galáctico (DAVIES; WILKINSON, 1998; BENNETT et

al., 2003; ICHIKI, 2014). Além disso, grandes regiões com características espectrais
da emissão síncrotron também se estendem para regiões mais afastadas do plano,
sendo as mais proeminentes destas os chamados loops, que descrevem círculos com
diâmetro de 60◦ a 120◦ no céu (SMOOT, 1999). Por tais motivos, o índice espectral βS
apresenta diferentes valores não apenas de acordo com a posição no céu mas também
com a faixa de frequência, cujo valor típico é βS ≈ −2.5 em frequências de rádio.
Para baixas frequências, <10 GHz, análises deste sinal indicam que βS ≈ −3.0, com
variações espaciais desta média (±0,2) (BENNETT et al., 2003; DE OLIVEIRA-COSTA

et al., 2008). Sendo assim, Hinshaw et al. (2007), utilizando dados do WMAP-3,
modelaram o espectro da emissão síncrotron SS(ν, p) no pixel p e frequência ν como
sendo

SS(ν, p) =
(
ν

νK

)βS−0,25[βS+3,5]

, (4.4)

para a banda Ka (33 GHz), e

SS(ν, p) = SS(νKa, p)
(
ν

νKa

)βS−0,7[βS+3,5]

, (4.5)

para as bandas Q, V eW (41, 61 e 94 GHz respectivamente), normalizando o espectro
(SS ≡ 1) na Banda K (23 GHz).

Outro fator que influencia o espectro da emissão síncrotron é a propagação e con-
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sequente perda de energia dos elétrons, além do grau de confinamento na galáxia
hospedeira. Uma elevada taxa de perda de energia e baixa taxa de escape implica
em um índice espectral mais íngreme, βS < −2, 9, enquanto uma perda menor de
energia, ou seja, quando os elétrons conseguem escapar da galáxia hospedeira antes
de perderem uma fração significante de sua energia, implica em um índice espectral
mais plano, βS > −2, 7 (BENNETT et al., 2003).

Outra característica da emissão síncrotron é sua elevada polarização perpendicular-
mente às linhas de campo magnético, já que este é o responsável pela aceleração
dos elétrons relativísticos. A amplitude da polarização, que é dependente do índice
espectral de temperatura, pode chegar a ∼40% na frequência de 23 GHz observada
pelo satélite WMAP. Além disso, é em latitudes Galácticas mais elevadas que o grau
de polarização da emissão síncrotron é mais elevado. As regiões dos loops, por exem-
plo, podem apresentar polarização de 30-50% (DAVIES; WILKINSON, 1998; KOGUT

et al., 2007; ICHIKI, 2014).

4.1.2 Emissão Livre-Livre

A emissão livre-livre, também chamada bremsstrahlung térmico, é originária do es-
palhamento Coulomb entre elétrons quentes e íons do plasma interestelar (veja dis-
cussão em, e.g., Smoot (1999), Ichiki (2014). A desaceleração de um elétron devido à
interação com o campo coulombiano de um alvo, o qual pode ser um íon ou um pó-
sitron, leva à perda de energia, ou seja, na emissão de um fóton de raio X. Sucessivas
colisões podem fazer um elétron chegar ao repouso, de acordo com a energia perdida
em cada uma delas. Além disso, a quantidade de energia perdida define o compri-
mento de onda do fóton emitido, constituindo um espectro contínuo. Considerando
um plasma contendo ni íons e ne elétrons por unidade de volume (Wm−3Hz−1),
seguindo uma distribuição de Maxwell-Boltzmann para as velocidades, a potência
emitida por unidade de volume e por hertz, conhecida como emissividade volumé-
trica, é dada por (BRADT, 2008)

jν(ν)dν = 6, 8× 10−51g(ν, T, Z)Z2neni
e−hν/kT

T 1/2 dν (W/m2), (4.6)

para um intervalo dν de frequências. A função g(ν, T, Z) é o fator de Gaunt, que varia
lentamente (quase constante) com a frequência e modifica a forma do espectro, T é a
temperatura do plasma, Z o número atômico do íon e k a constante de Boltzmann.

Assim como a síncrotron, a emissão livre-livre está associada a regões de formação
estelar, em baixas latitudes Galácticas. Essa emissão térmica é proveniente princi-
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palmente de regiões HII, assim como as linhas de emissão Hα. Por este motivo a
emissão Hα é um bom traçador da emissão livre-livre (BARTLETT; AMRAM, 1998;
SMOOT, 1999; ICHIKI, 2014).

A intensidade total da emissão livre-livre é obtida integrando a Equação 4.6 ao longo
da linha de visada, Iν =

∫
jνds. Esta quantidade pode ainda ser expressa em termos

da temperatura de brilho TB. Em termos desta quantidade o espectro da emissão
livre-livre é tal que

TB(ν) ∝ νβll , (4.7)

com índice espectral também variando com a frequência. Para altas frequências, ν >
10 GHz, o espectro é tal que βll = −2, 15, enquanto que para altas frequências βll = 2
com valor médio de ∼2 (BENNETT et al., 2003). Esta componente domina apenas
em um pequeno intervalo de frequências em que a emissão síncrotron é mínima,
região espectral esta onde opera a maioria dos experimentos destinados a medir a
RCF, fazendo desta emissão uma importante contaminação do sinal primordial. No
entanto, sua difícil remoção, em decorrência do pequeno intervalo de frequências
que domina e ao baixo índice espectral em relação à emissão síncrotron, pode ser
contornada com o uso de observações em diversas bandas de frequência. Isto permite
uma melhor estimativa do seu sinal, bem como de outros foregrounds.

4.1.3 Emissão térmica de Poeira

A emissão de poeira é a maior fonte de contaminação foreground em altas frequên-
cias. Os grãos de poeira interestelar absorvem os fótons ultravioleta de estrelas e
voltam a emitir no IR médio e longo, compondo a radiação de poeira (veja, e.g.,
Smoot (1999) e (ICHIKI, 2014)). A emissão na região milimétrica do espectro é pro-
veniente dos maiores grãos de poeira que encontram-se em equilíbrio térmico com
o campo de radiação do ambiente. A princípio, estes grãos de poeira teriam se con-
densado a partir dos gases quentes provenientes de estrelas em evolução.

A emissão de poeira, ao contrario das emissões síncrotron e livre-livre, apresenta
um espectro crescente com a frequência e pode ser descrita por um modelo de corpo
negro modificado, cuja intensidade específica é dada por (PLANCK COLLABORATION,
2014b; ICHIKI, 2014):

Iν = τD(ν)Bν(T ), (4.8)

sendo Bν a função de Planck correspondente à uma temperatura T . Esta tempera-
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tura é determinada, dentre outros fatores, pela intensidade do campo de radiação
interestelar e pela eficiência da emissão em IR, que são os processos de aquecimento
e resfriamento, respectivamente. Além disso, a variedade de formas dos grãos, ta-
manho, composição química e estrutura, também levam a diferentes temperaturas.
Todos estes fatores, além da densidade de poeira, influenciam diretamente a emissão
de poeira. τν , dependente da frequência, corresponde à profundidade ótica da poeira
e é dado por

τD(ν) = Aνβp , (4.9)

em que A é a amplitude do corpo negro modificado e βp é o índice espectral. De
acordo com resultados da análise de dados do satélite Planck, os valores médios de
T e βp no céu inteiro são 19,7 K e 1,62, respectivamente, com incertezas de 3-6%,
(PLANCK COLLABORATION, 2014b). Em 2013 a colaboração Planck disponibilizou
para uso público mapas de céu inteiro de T , βp e τD(ν)1 (para ν = 353 GHz).

4.1.4 Emissão CO

O meio interestelar, cuja matéria aparece na forma de gás (átomos, moléculas, íons e
elétrons) e poeira, corresponde a uma pequena fração da massa total da Galáxia (10-
15%). Cerca de metade desta massa está confinada em “nuvens”, ocupando ∼1-2%
do volume interestelar (FERRIÈRE, 2001).

As moléculas mais abundantes no meio interestelar são as de hidrogênio, H2, e mo-
nóxido de carbono, CO. A mais abundante delas, H2, não produz emissão em rádio,
apenas linhas de absorção no ultravioleta, e é quase impossível ser diretamente obser-
vada. Isto ocorre porque o gás e a poeira tornam-se tão densos na nuvem molecular
que a alta extinção no ultravioleta impede uma medida acurada do H2 nesta re-
gião. Por outro lado, as transições rotacionais da molécula de CO em frequências
mais baixas são facilmente observadas (2,6 e 1,3 mm). A transição de mais baixa
frequência (linha 1 → 0 em 115 GHz) no comprimento de onda de rádio de 2,6
mm tornou-se o primeiro traçador de gás molecular interestelar, sendo o análogo
molecular mais próximo da linha de 21 cm do hidrogênio (FERRIÈRE, 2001; DAME

et al., 2001). Existe também uma evidência da correlação entre as quantidades de
H2 e CO, em que a emissão CO é causada pela colisão com as moléculas de H2,
o que permitiria estimar a quantidade destas moléculas a partir da observação da
emissão de CO. Sua abundância, facilidade de observação a partir do solo, além de

1http://pla.esac.esa.int/pla/aio/planckProducts.html
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sua fácil excitação por moléculas de H2 fazem das moléculas CO um bom traçador
do componente molecular do meio interestelar (PLANCK COLLABORATION, 2014d).

Além dos componentes Galácticos descritos anteriormente, a emissão CO tem se
mostrado um importante foreground. A análise de nuvens moleculares que produ-
zem emissão CO em altas latitudes Galácticas mostra que o espectro de potência
destas emissões pode contribuir significativamente em pequenas escalas angulares
(` & 1000; Ichiki (2014). No caso das observações do satélite Planck, três das quatro
bandas de alta frequência (100, 217 e 353 GHz) são contaminadas por linhas de emis-
são CO (aquelas correspondentes às transições em 115 (1 → 0), 230 (2 → 1) e 345
GHz (3→ 2), respectivamente) (PLANCK COLLABORATION, 2014d). A colaboração
Planck também disponibilizou um conjunto de mapas desta componente.

4.2 Fontes pontuais extragalácticas

Assim como a Via Láctea, outras galáxias também emitem através dos processos
descritos na seção anterior. A emissão destes objetos, além de ser um traçador da
distribuição de galáxias, compõe um sinal foreground que contamina o sinal da RCF.
Por este motivo estas fontes pontuais devem ser “mascaradas”, ou seja, a região do
mapa onde estas fontes se encontram são removidas, antes da análise destes dados,
de forma a não inserir bias decorrente de sinais de origem não-primordial.

Geralmente as galáxias são dominadas por um tipo de emissão, sendo grosseiramente
classificadas em fontes de rádio ou IR. Exemplos de fontes de rádio extragalácticas
são as galáxias com núcleos ativos, normalmente dominadas pela emissão síncrotron
e com espectro descrito por uma lei de potência (S(ν) ∝ να). Grande parte destas
fontes possui um índice espectral no intervalo de −1, 0 . α . −0, 5. Objetos com
α > −0, 5 são classificadas como fontes de espectro “plano”, enquanto as fontes com
α > 0 são chamadas fontes de espectro “invertido” (TUCCI et al., 2011). O trabalho
realizado por Trushkin (2003) mostrou que, na população de galáxias do WMAP-1,
a grande maioria das fontes (∼ 82, 40%) apresenta espectro plano ou invertido. Já as
fontes de emissão em IR são galáxias com formação estelar e forte emissão térmica
de poeira. Estes objetos compõem o fundo cósmico em IR (CIB; do inglês Cosmic
Infrared Background) (GISPERT et al., 2000).

Diversos instrumentos, além do satélite WMAP, realizaram observações de gran-
des áreas do céu, permitindo obter uma grande quantidade de dados referentes a
contagens numéricas de fontes pontuais extragalácticas emissoras em radio, sua dis-
tribuição com o redshift e o espectro de emissão destes objetos, no intervalo de
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frequências de 10-100 GHz (GOLD et al., 2011; TUCCI et al., 2011). Um novo catálogo
de fontes pontuais foi construído a partir da análise de dados de 15 meses de obser-
vação do satélite Planck, cobrindo as bandas de frequências no intervalo de 30 a 857
GHz (PLANCK COLLABORATION, 2014l).

4.3 Flutuações de temperatura secundárias

As flutuações de temperatura primordiais da RCF constituem uma fonte única de
informações a respeito das flutuações de densidade primordial, as sementes para a
formação das estruturas observadas hoje no universo. No entanto, após o desaco-
plamento entre matéria e radiação (z ∼ 1100), enquanto estes fótons atravessam o
universo e chegam até nós eles interagem com estruturas cósmicas dando origem a
efeitos secundários na distribuição de temperatura da RCF. Estas flutuações secun-
dárias são de particular interesse no estudo da formação de galáxias e da estrutura
em grande escala do Universo, além de importante contaminante do sinal primordial
da RCF.

Uma diferença observacional entre anisotropias primárias e secundárias da RCF cor-
responde ao tamanho angular. Enquanto as flutuações primárias estão associadas a
escalas angulares de até ∼ 1◦ no céu, as secundárias aparecem em minutos de arco,
< 7′ (PARTRIDGE, 1995). Diversos processos de interação dos fótons da RCF com a
matéria presente no universo, ocorridos após a SUE, podem gerar estas flutuações de
temperatura secundárias, afetando sua frequência, energia e direção de propagação.
Tais processos podem ser grosseiramente divididos em duas categorias: 1) efeitos
gravitacionais, devido à interação dos fótons da RCF com poços de potencial gravi-
tacional (por exemplo, lenteamento gravitacional, efeito Rees-Sciama (RS) e efeito
Sachs-Wolfe integrado (SWI)); e 2) efeitos de espalhamento entre fótons da RCF e
elétrons livres (exemplos são os efeitos SZ e Ostriker-Vishniac (OV)) (AGHANIM et

al., 2008; BARTOLO et al., 2010b).

O efeito SWI (SACHS; WOLFE, 1967) corresponde à mudança na energia dos fótons
da RCF conforme eles atravessam poços de potencial gravitacional de estruturas em
grande escala (regiões de densidade mais alta ou aglomerados) que variam no tempo
com a evolução das estruturas. Ao atravessarem essas regiões os fótons ganham
energia ao caírem no poço de potencial (sofrem um desvio para o azul - blueshift)
e, posteriormente, perdem ao saírem do poço (sofrendo redshift). No caso em que
a densidade de matéria é baixa e há domínio de energia escura, potenciais gravita-
cionais decaem com o aumento da expansão do universo, e a energia ganha pelos
fótons da RCF ao entrar no poço é maior que a perdida ao sair dele (AGHANIM et
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al., 2008; CAI et al., 2010).

Analogamente ao efeito SWI, o efeito RS (REES; SCIAMA, 1968) decorre da intera-
ção dos fótons da RCF com poços de potencial gravitacional, mas as perturbações
de temperatura produzidas estão relacionadas ao crescimento não-linear das per-
turbações de densidade (CAI et al., 2010). Neste caso, durante a era dominada pela
matéria, o crescimento não-linear acelerado das regiões de alta densidade causa o
aumento da profundidade do poço de potencial, de forma que a temperatura da
RCF é reduzida. Isso causa um cancelamento parcial do efeito SWI em pequenas
escalas. O contrário ocorre em regiões menos densas, quando este efeito é ressaltado
pelo efeito RS. O desvio de temperatura dos fótons da RCF causado por ambos
efeitos ao longo da direção n̂ é escrito como (GAZTAÑAGA et al., 2006; CAI et al.,
2010; PLANCK COLLABORATION, 2014e)

∆T (n̂) ≡ T (n̂)− T0

T0
= −2

∫ dΦ(n̂, z)
dz

dz, (4.10)

em que Φ é potencial gravitacional no redshift z. Nesta expressão a integral é feita
desde o instante do último espalhamento zL até o presente z0 (para mais detalhes
destes efeitos veja, por exemplo, Gaztañaga et al. (2006), Aghanim et al. (2008),
Cai et al. (2010), Bartolo et al. (2010b)).

Já o lenteamento gravitacional não altera a temperatura da RCF, causa apenas a
deflexão do caminho dos fótons conforme eles se propagam desde o último espalha-
mento até a observação, fazendo com que as flutuações de temperatura da RCF não
sejam criadas, mas apenas modificadas. Como os fótons da RCF podem ser lentea-
dos por diversas regiões ao logo da linha de visada, este sinal pode ser significativo,
enquanto que os efeitos ISW e RS, dependentes da variação do potencial, são, ge-
ralmente, pequenos em relação aos efeitos de espalhamento, devido à variação no
potencial não ser tão significativo.

O sinal secundário resultante da interação dos fótons da RCF e estruturas cósmicas
mais conhecido e estudado é o efeito SZ (SUNYAEV; ZELDOVICH, 1969). Este efeito
é dividido em dois tipos: o térmico e o cinemático. O primeiro é o espalhamento dos
fótons da RCF por elétrons do meio intraglomerado cuja temperatura é maior que a
da RCF (efeito Compton inverso), enquanto o cinemático, é devido ao efeito Doppler
causado pelo movimento dos aglomerados em relação à linha de visada. O efeito SZ
térmico é dominante em aglomerados de galáxias, seguido pelo efeito SZ cinemático.
Sua detecção é feita em escalas menores que ∼ 5′ (l & 2000) (vide Capítulo 7).
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Por fim, outro efeito de espalhamento é o efeito Ostriker-Vishniac (OSTRIKER; VISH-

NIAC, 1986), cuja contribuição às flutuações da RCF se dá principalmente em escalas
angulares de . 1′ (SCANNAPIECO, 2000; AGHANIM et al., 2008). Assim como o efeito
SZ, o efeito OV é causado pela interação entre elétrons livres e fótons da RCF. Ele
é similar ao efeito SZ cinemático, mas relativo aos primeiros elétrons livres após a
reionização em altos redshifts, ainda durante o regime linear da evolução de estru-
turas. Como a elevado redshift, z < 10, a temperatura do meio ionizado é muito
baixa (104K) o componente térmico do efeito OV é desprezível (DIEGO; HERRANZ,
2008).
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5 O ESTIMADOR DE NÃO-GAUSSIANIDADES

A primeira parte do trabalho de doutorado aborda a questão de possíveis desvios
de Gaussianidade da distribuição de temperatura da RCF. O objetivo principal é,
resumidamente, desenvolver e validar um método que permita determinar desvios
de Gaussianidade no sinal intrínseco da RCF e estimar sua amplitude de forma
consistente.

A literatura dispõe de uma grande variedade de métodos desenvolvidos com o obje-
tivo de realizar este tipo de análise (e.g., Martínez-González et al. (2002), Bernui et
al. (2007), Chiang et al. (2007), Yadav et al. (2008), Bernui e Rebouças (2009), Man-
gilli e Verde (2009), Komatsu (2010), Yadav e Wandelt (2010), Curto et al. (2011),
Chingangbam et al. (2012), Fergusson et al. (2012), Gay et al. (2012), Modest et al.
(2013), Bernui et al. (2014), Planck Collaboration (2014j)). O método apresentado
neste capítulo combina duas ferramentas estatísticas: os Funcionais de Minkowski
(FMs; Minkowski (1903)), e as Redes Neurais Artificiais (RNs; McCulloch e Pitts
(1943)). A primeira delas já vem sendo amplamente utilizada para análise estatística
do campo bidimensional da RCF (e.g., Komatsu et al. (2003), Eriksen et al. (2004),
Hikage e Matsubara (2012), Modest et al. (2013)). Esta ferramenta fornece um teste
da natureza Gaussiana dos dados de anisotropias de temperatura da RCF, já que
conseguem medir propriedades morfológicas de campos de flutuação.

As RNs, ferramentas utilizadas para identificação de padrões em conjuntos de dados,
também vêm sendo utilizadas em Cosmologia (NØRGAARD-NIELSEN, 2010; SINGAL

et al., 2011; SILVA et al., 2011). No entanto, especificamente no que se refere à análise
de sinais não-Gaussianos no campo de temperatura da RCF, apenas duas referências
fazem uso desta ferramenta. Em um destes trabalhos (CASAPONSA et al., 2011) as
RNs são utilizadas em conjunto com ferramentas de análise de wavelets. Os autores
utilizam os momentos de terceira ordem dos coeficientes de wavelet, calculados a
partir de diversas realizações Gaussianas e não-Gaussianas da RCF, como entrada
para a RN. A aplicação desta RN treinada ao mapa de RCF do WMAP-7 permitiu
estimar, para cada um dos dois tipos de wavelets utilizados, os possíveis intervalos
de valores para o parâmetro de não-linearidade, −78 < fNL < 51 e −24 < fNL < 61
(tipo local), correspondentes ao CL de 95%. Já no segundo trabalho (CASAPONSA

et al., 2013), os autores utilizam os componentes do biespectro binado no espaço de
multipolos `, calculado a partir de realizações não-Gaussianas, como dados de en-
trada para a RN. Esta combinação se mostrou uma ferramenta robusta e vantajosa
computacionalmente quando comparada a outros métodos também testados no tra-
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balho. A análise de dados do WMAP-7 usando esta ferramenta resultou na seguinte
estimativa para o parâmetro de não-linearidade: −3 < fNL < 83 (incluindo a contri-
buição de fontes pontuais não resolvidas, e com CL de 95%). Ambos os resultados
confirmaram a compatibilidade deste mapa com uma distribuição Gaussiana.

Portanto, até onde se sabe, o uso de RN de forma complementar aos Funcionais de
Minkowski não havia sido testada até o momento. Além disso, o método tratado
neste trabalho não utiliza os FMs na forma padrão, ou seja, avaliando diretamente
seus valores para quantificar o grau de NG em mapas de RCF. Ao invés disso, os
FMs são usados apenas para revelar possíveis assinaturas não-Gaussianas presentes
nestes mapas, que por sua vez são reconhecidas por uma RN. Sendo assim, o uso dos
FMs representa apenas uma primeira etapa deste método, que pode ser resumido
da seguinte forma: após o cálculo dos FMs de um conjunto de mapas simulados,
revelando as propriedades estatísticas intrínsecas destes mapas, estas quantidades
são utilizadas como entrada para as RNs, que farão o reconhecimento dos padrões
impressos nestes dados. Os resultados das análises pelas RNs são utilizados com a
finalidade de estimar o grau de NG de outros mapas sintéticos ou reais. Este é o
motivo pelo qual o método tratado aqui será chamado a partir de agora “estimador”.

As seções seguintes descrevem as características de cada uma das ferramentas uti-
lizadas, além da forma como elas são combinadas. Também será descrita a forma
como elas se utilizam de conjuntos de mapas sintéticos para o desenvolvimento do
estimador.

5.1 Funcionais de Minkowski

A completa caracterização da morfologia de estruturas cósmicas requer o uso de
ferramentas geométricas e topológicas que caracterizem a forma, conteúdo e conec-
tividade de padrões espaciais. De acordo com o teorema de Hadwiger (1957), todas
as propriedades morfológicas (ou seja, que satisfazem a condição de invariância sob
rotação e translação) de estruturas presentes em um espaço d-dimensional qualquer
podem ser completamente descritas usando d+1 quantidades independentes, os cha-
mados Funcionais de Minkowski. Além disso, qualquer outro funcional V definido
de forma a satisfazer um conjunto de propriedades matemáticas pode ser expresso
como uma combinação linear dos demais d+1 FMs: V = ∑d

α=0 cαVα, sendo Vα os
d+1 FMs. As propriedades matemáticas mostradas na Figura 5.1 são definidas da
seguinte forma (detalhes podem ser encontrados em Schmalzing et al. (1996), Kers-
cher et al. (1997), Wiegand et al. (2014)):
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(1) Aditividade: Permite que os FMs de um conjunto de diversas regiões des-
conexas possam ser obtidos uma vez conhecidos os FMs correspondentes a
cada uma destas regiões separadamente. Tal propriedade pode ser escrita
como:

Vd(B1
⋃
B2) = Vd(B1) + Vd(B2)− Vd(B1

⋂
B2). (5.1)

(2) Invariância sob movimentos: Os FMs não variam em decorrência da trans-
lação e rotação da região (ou corpo) tratado. Dado o conjunto de transfor-
mações G, sendo g ∈ G tem-se que:

Vd(A) = Vd(gA). (5.2)

(3) Continuidade condicional: A aproximação de um corpo (ou região) por, por
exemplo, um poliedro, leva à aproximação de seu FM pelo FM do poliedro,
ou seja:

Vd(Ci)→ Vd(C) se Ci → C. (5.3)

Figura 5.1 - Propriedades matemáticas do FMs: (1) Aditividade, (2) Invariância sob mo-
vimento e (3) Continuidade condicional.

Fonte: Wiegand et al. (2014).

Os FMs foram introduzidos na Cosmologia como uma estatística tridimensional para
descrever a distribuição de objetos no universo e os contornos de isodensidade de
campos aleatórios contínuos (vide, por exemplo, Vittorio e Juszkiewicz (1987), Park
e Gott III (1991), Mecke et al. (1994), Schmalzing e Buchert (1997)). O conceito
foi também aplicado para o caso bidimensional, testando a natureza estatística do
sinal presente em mapas de anisotropia da RCF (SCHMALZING; GORSKI, 1998).
Os FMs descrevem propriedades morfológicas de campo de flutuações e por isso
oferece um teste de características não-Gaussianas em mapas de RCF. Esta ideia foi
desenvolvida e implementada para alguns experimentos, como COBE, MAXIMA-1,
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BOOMERANG, demonstrando a eficiência das técnicas de funcionais de Minkowski
para verificar a natureza Gaussiana do sinal (NOVIKOV et al., 1999; NASELSKY et al.,
2006).

No caso bidimensional, d=2, os 3 FMs são definidos de forma descrever as proprieda-
des de regiões espacialmente limitadas por um grupo de contornos (regiões conexas)
definidos em termos de limites fixos de temperatura (as isotermas, como ilustrado na
Figura 5.2). O campo de anisotropias da RCF (∆T (θ, φ) = (T (θ, φ)−T0)/T0, em que
T0 é a temperatura média) pode ser escrito de acordo com a seguinte normalização
(NOVIKOV et al., 1999; ERIKSEN et al., 2004):

ν(θ, φ) ≡ ∆T (θ, φ)
σ0

, (5.4)

em que σ0 é o desvio padrão de ∆T . Definindo S2 como sendo a esfera sobre a
qual está distribuído este campo de anisotropias e P a região de S2 que está sendo
investigada, ou observada (de área total Aobs), o conjunto de pontos dentro de uma
isoterma cuja amplitude excede um valor limite νt é chamada região conexa. A
Figura 5.3 mostra uma ilustração de regiões conexas em um mapa da RCF para
um conjunto de valores νt. Cada região conexa, Σ, e a isoterma que a delimita, ∂Σ,
podem ser definidas como

Σ ≡ {(θ, φ) ∈ P | ∆T (θ, φ) > νσ0}, (5.5)

δΣ ≡ {(θ, φ) ∈ P | ∆T (θ, φ) = νσ0}. (5.6)

No caso bidimensional os dois primeiros FMs calculados para uma região conexa
podem ser interpretados como quantidades geométricas conhecidas: ai, a área da
região descrita por Σ, li, o comprimento do contorno ∂Σ de desta área. O terceiro
FM é definido como sendo o número de buracos, ni, dentro de Σ. Estes são os FMs
parciais, calculados apenas para uma região conexa. Já os FMs globais são obtidos
calculando estas quantidades para todas as regiões conexas dentro da região total
investigada P .

Voltando à Equação 5.4, o desvio padrão usado na normalização do campo de aniso-
tropias ∆T é definido por σ2

0 = (1/Aobs)
∫
δΩ(∆T − 〈∆T 〉)2dΩ. Desta expressão vê-se

que tal quantidade é definida de acordo com a região que está sendo tratada, seja δΩ
o mapa todo ou uma fração dele, o que permite construir FMs locais (KOMATSU et

al., 2003; NASELSKY et al., 2006). A utilidade em se considerar os FMs para uma ou
diversas partes de um mapa é a possibilidade de verificar as características de uma
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Figura 5.2 - Mapa de céu inteiro do satélite COBE, projetado em coordenadas cilíndri-
cas, onde são representados os contornos de mesma temperatura, ou seja,
as isotermas. Os círculos fechados vermelhos e os abertos azuis representam
os pontos de máximo e mínimo dentro de regiões limitadas pela isotermas,
respectivamente, enquanto as estrela verdes correspondem a pontos de “sela”.

Fonte: Novikov et al. (2000).

Figura 5.3 - Ilustração de regiões conexas em um mapa do campo de anisotropias da RCF
para diferentes valores limites (mapa > νt). σ corresponde ao desvio padrão
do mapa de temperatura, este suavizado com um feixe de 5◦.

Fonte: Fantaye et al. (2014).

região específica sem que haja diluição de um possível sinal. Por exemplo, seja δΩ
uma área no mapa de temperatura onde há um sinal não-Gaussiano pronunciado,
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caso δΩ seja muito pequena em relação à área total do mapa (Ωmapa) a distorção
nos FMs globais, ou seja, calculados a partir do mapa inteiro, será da ordem de
δΩ/Ωmapa � 1.

Por fim, o FM correspondente à área fracional do conjunto de regiões Σ de P é dado
por

V0 = A(ν) = 1
Aobs

∫
Σ
dΩ = 1

Aobs

∑
ai ≈

Npix(ν > νt)
N tot
pix

, (5.7)

que, utilizando o esquema de pixelização do HEALPix (Hierarchical Equal Area iso-
Latitude Pixelization, (GÓRSKI et al., 2005)), em que todos os pixels possuem mesma
área, também pode ser calculada de forma aproximada pela contagem do número
de pixels com valor acima do limite νt, sendo N tot

pix o número de pixels de P .

Já o comprimento total dos contornos que compreendem estas regiões Σ, ou seja,
∂Σ, é tal que:

V1 = L(ν) = 1
Aobs

1
4

∫
∂Σ
dl = 1

Aobs

1
4
∑

li. (5.8)

Por fim, o último FM global, o Genus, é escrito como:

V2 = G(ν) = 1
Aobs

1
2π

∫
∂Σ
κdl = 1

Aobs

1
2π (Nhot −Ncold), (5.9)

sendo κ a curvatura geodésica da isoterma ∂Σ (para detalhes do cálculo desta quan-
tidade, vide Schmalzing e Gorski (1998)). O Genus pode ainda ser calculado como
a diferença entre o número de regiões conexas com ν > νt (ou número de hot spots,
Nhot, representado pelos pontos vermelhos na Figura 5.2) e com ν < νt (número de
cold spots, Ncold, representado pelos círculos azuis na Figura 5.2). Nestas definições,
as quantidades dΩ e dl são os elementos de angulo sólido e de linha, respectivamente
(NOVIKOV et al., 1999; KOMATSU et al., 2003; ERIKSEN et al., 2004; DUCOUT et al.,
2013).

Especificamente no caso de campos Gaussianos os FMs globais são conhecidos ana-
liticamente, completamente determinados por estatísticas de dois pontos (variância)
das flutuações. Em um espaço plano bidimensional dado por S2, ou seja, cuja área
observada compreende toda a esfera unitária (Aobs = 4π), estes parâmetros podem
ser escritos como (VANMARCKE, 1983; MATSUBARA, 2010)

Vk = Ak exp(−ν2/2)Hk−1(ν), (5.10)
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para k = 0, 1 e 2, e sendo

Hn(ν) = eν
2/2
(
− d

dν

)n
e−ν/2. (5.11)

Já a amplitude Ak depende apenas da forma do espectro de potência angular C`:

Ak = 1
(2π)(k+1)/2

ω2

ω2−kωk

(
σ1√
2σ0

)k
, (5.12)

em que ωk ≡ πk/2/Γ(k/2+1), sendo Γ a função gama, e σ0 e σ1 são, respectivamente,
o desvio padrão do campo de flutuações de temperatura e sua derivada.

Os FMs são ferramentas poderosas na busca por condições não-Gaussianas, com
sensibilidade a diferentes amplitudes e tipos de NG (primárias e secundárias), de-
corrente de sua relação com propriedades morfológicas do campo de flutuações de
temperatura da RCF, além de serem dependentes de funções de correlação de n-
pontos. Diferentemente das funções de correlação de altas ordens que são definidas
no espaço de harmônicos, os FMs são estatísticas do espaço real (de pixels), o que
faz com que eles incorporem naturalmente informações de funções de correlação de
todas as ordens (HIKAGE et al., 2008; HIKAGE; MATSUBARA, 2012). Isso permite uma
implementação numérica robusta desta ferramenta de uma forma muito mais fácil
que no caso das funções de correlação, e faz dos FMs um excelente complemento
para outros estimadores de NG, como aqueles baseados em cálculos do biespectro,
comprovadamente eficientes, mas sob algumas condições (vide e.g., Babich (2005)).
Estudos sobre o uso dos FM para testar a natureza Gaussiana (ou desvios dessa natu-
reza) das flutuações de temperatura da RCF vem sendo encontrados com frequência
crescente na literatura nos últimos anos. A colaboração Planck, por exemplo, usou
os FM em conjunto com outras ferramentas para quantificar o grau de NG do tipo
local nos mapas de RCF produzido pelo satélite Planck (PLANCK COLLABORATION,
2014j). Tais mapas são resultados de uma análise robusta para a separação dos
contaminantes do sinal primordial da RCF, como descrito em detalhes em Planck
Collaboration (2014c) (vide também no Capítulo 6 o resumo de alguns detalhes a
respeito destes mapas). As estimativas realizadas utilizando os FMs são bastante
consistentes com aquelas obtidas a partir de estimadores baseados no bispectrum.
Os resultados obtidos para o parâmetro de não-linearidade, fNL = 38 ± 18 no caso
de grandes escalas angulares, se mostram totalmente de acordo com aqueles obti-
dos das análises dos dados de nove anos de observação do satélite WMAP, que foi
fNL = 37, 2± 19, 9 (PLANCK COLLABORATION, 2014j).
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5.2 Redes Neurais

As RNs são técnicas computacionais que apresentam um modelo matemático inspi-
rado na estrutura neural de organismos inteligentes. O cérebro humano apresenta
uma estrutura complexa com a habilidade de construir suas próprias regras e adqui-
rir conhecimento, o que ocorre através da experiência (aprendizado). Assim como o
cérebro, uma RN é composta por um grande número de unidades de processamento,
os neurônios artificiais, também chamados nós. Esta RN é configurada para desem-
penhar uma função específica, como reconhecimento de padrões e classificação de
dados, o que se torna possível também através de um processo de “aprendizagem”
(STERGIOU, C. AND SIGANOS, D., 2010). Além desta, outras áreas em que há uma
ampla utilização das RNs são: previsões (por exemplo, de séries temporais), apro-
ximação de funções, processamento de sinal e análise de imagem e voz (veja, por
exemplo, (KUMAR; MITTAL, 2010; FAUSTINO et al., 2012)).

A ideia de utilizar o conceito de RNs como máquinas computacionais foi introduzida
por McCulloch e Pitts (1943), desenvolvendo um modelo de neurônio. Eles mostram
que uma rede construída com um número adequado destas unidades poderia, em
princípio, calcular qualquer função computável. Em 1958, Rosemblatt introduziu o
perceptron, construído com base no modelo de neurônio não-linear de McCulloch-
Pitts, apresentando uma nova abordagem para o problema de reconhecimento de
padrões (HAYKIN, 2005).

O modelo de neurônio artificial é esquematizado na Figura 5.4. Os três elementos
básicos de um neurônio são: (1) as sinapses, conectando o i-ésimo sinal de entrada,
xi, ao neurônio k, multiplicando este sinal pelo o correspondente peso sináptico wki
(valores positivos ou negativos), (2) o somatório (combinação linear) destes sinais
de entrada ponderados pelas respectivas sinapses, vk, e (3) a função de ativação,
que tem a função de limitar a amplitude do sinal de saída do neurônio (HAYKIN,
2005; BASHEER; HAJMEER, 2000; GONçALVES, A. R., 2010; CARVALHO, 2011). Sendo
n sinais de entrada, o modelo de um neurônio pode ser escrito matematicamente
como

yk = ϕ(vk), (5.13)

em que
vk =

n∑
i=1

xiwki + bk, (5.14)

em que yk é o sinal de saída do neurônio k, ϕ é a função de ativação. O parâmetro
bk representa o bias, que, dependentemente do seu valor (positivo ou negativo),
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aplica uma transformação ao resultado do somatório uk = ∑n
i=1 xiwki, cuja relação

com vk é modificada. Como o bias é um parâmetro externo ao neurônio, ele pode
ser considerado como um novo sinal de entrada fixo em x0 = +1 e peso sináptico
wk0 = bk. Sendo assim, uma forma matematicamente equivalente à Equação 5.14
pode ser escrita como:

vk =
n∑
i=0

xiwki, (5.15)

Figura 5.4 - Componentes de um neurônio artificial, como proposto por McCulloch e Pitts
(1943).

Fonte: Gonçalves, A. R. (2010).

O sinal de saída do neurônio k, yk, é ativado através da aplicação da função ϕ ao
somatório dado por vk, como apresentado pela Equação 5.13, limitando a amplitude
desta saída. Ou seja, o uso da função de ativação faz com que a amplitude dos sinais
na saída dos neurônios fique restrita a um intervalo, normalmente de 0 a 1 ou de −1
a 1 (caso em que a função é impar).

A função de ativação pode ter várias formas, e alguns exemplos são mostrados na
Figura 5.5. No caso do processamento de valores discretos a função deve ser do tipo
degrau, escrita na forma

yk = ϕ(vk) =

1, se vk ≥ 0
0, se vk < 0

(5.16)
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Também é bastante utilizada a função linear, muitas vezes usada como aproximação
de uma função não-linear, e dada por:

yk = ϕ(vk) =


1, se vk ≥ +1/2
vk, se − 1/2 < vk < +1/2
0, se vk < −1/2

(5.17)

As funções de ativação não-lineares são as mais comumente empregadas, já que simu-
lam mais precisamente o comportamento de um neurônio, caracterizando-se por não
deixarem a saída (yk) exceder certos valores limites (BISHOP, 1995; HAYKIN, 2005;
BASHEER; HAJMEER, 2000; FREIMAN, 2004; CARVALHO, 2011). Alguns exemplos são
as funções com formato sigmoidal:

ϕ(vk) = 1
(1 + e−avk) , (5.18)

e a tangente hiperbólica:
ϕ(avk) = (eavk − e−avk)

(eavk + e−avk) . (5.19)

Figura 5.5 - Exemplos de função de ativação: (a) degrau, (b) sigmoidal, (c) linear e (d)
tangente hiperbólica.

O perceptron de uma camada, (Figura 5.4) corresponde à configuração mais simples
de uma RN usada para a classificação de padrões, mas apenas quando estes são
linearmente separáveis. Neste caso, as classes correspondem a duas regiões distintas
separadas pelo hiperplano definido por

n∑
i=1

xiwi + b = 0, (5.20)

como ilustrado na Figura 5.6, em que o bias b passa a ser um valor limiar. Assim, a
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regra para classificar o conjunto de entrada xi entre as classes C1 e C2 é baseada na
saída y, de forma que y = +1 indica a classe C1 e y = −1 a classe C2.

Figura 5.6 - Ilustração de classes linearmente (à esquerda) e não-linearmente (à direta)
separáveis. Os quadrados cheios e abertos representam classes distintas, por
exemplo C1 e C2, e a linha pontilhada corresponde ao hiperplano dado pela
Equação 5.20.

Fonte: Basheer e Hajmeer (2000).

Este tipo de rede pode ser treinada usando um conjunto de “exemplos” (xi) e defi-
nindo um conjunto de regras de aprendizagem. Durante este processo o peso wi e o
valor limiar (bias) são modificados conforme o erro calculado entre o valor correto
de saída (valor alvo, ou esperado) Y e a solução da RN, y. O erro é uma função
complexa envolvendo todos os pesos, mas, no caso de padrões linearmente separá-
veis, o perceptron fornece um vetor de pesos ótimo, onde o erro é mínimo (BASHEER;

HAJMEER, 2000).

No entanto, uma RN perceptron construída a partir de um único neurônio é limi-
tada ao problema de classificação entre duas classes apenas. Como na maioria dos
casos esta condição não é satisfeita, o conceito foi expandido obtendo redes típicas
em que os neurônios são dispostos de forma a compor uma rede com multicamadas.
Neste tipo de RN o modelo de neurônio utiliza uma função de ativação não-linear.
A Figura 5.7 mostra um exemplo deste tipo de RN, as perceptron de multicamadas,
ilustrando sua arquitetura típica: 1) camada com unidades de entrada (um conjunto
de neurônios), ou simplesmente, camada de entrada, a partir de onde os sinais de
entrada alimentam a rede, 2) as unidades intermediárias, também chamadas cama-
das ocultas (uma ou mais), que definem a representação interna do mapeamento e
não possuem ligação direta com o exterior, e 3) uma camada de unidades de saída,
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constituída por um conjunto de neurônios a partir dos quais são obtidos os sinais
de saída (HAYKIN, 2005; CARVALHO, 2011).

Figura 5.7 - Ilustração de uma RN perceptron de multicamadas, em que cada círculo re-
presenta um neurônio.

Fonte: Basheer e Hajmeer (2000).

A adição de outras camadas estende o potencial da RN para a solução de problemas
de classificação não lineares. Neste caso os neurônios das camadas intermediárias
(ou neurônios intermediários) processam a informação recebida de neurônios de
entrada, repassando para os de saída, sempre ajustando os pesos, onde é armazenado
o conhecimento da RN. O ajuste destes pesos é feito por meio de algoritmos de
treinamento (ou de aprendizagem) que são uma extensão dos algoritmos simples
usados pelo perceptron de camada única, e podem ser (HAYKIN, 2005; BASHEER;

HAJMEER, 2000):

(1) supervisionados - em que para cada vetor de sinais de entrada (ou, sim-
plesmente, vetor de entrada) apresentado à rede é também apresentado
um vetor de sinais de saída (ou, vetor de saída) associado. O vetor de
saída calculado pela RN, y, é comparado ao vetor composto por valores
esperados (vetor esperado), Y , e a partir disso é calculado um erro. Tais
valores são usados como base para o ajuste dos pesos da RN, de forma
que o erro seja minimizado. O processo completo, ou iteração, é repetido
por um número de vezes predefinido, ou até que o erro atinja um valor
previamente estipulado.
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(2) não-supervisionados - quando apenas os vetores de entrada são apresenta-
dos para o treinamento. Neste caso o ajuste dos pesos durante o processo
de treinamento é feito de forma que vetores de entrada semelhantes gerem
vetores de saída y semelhantes.

A capacidade de melhorar seu desempenho através da aprendizagem é a princi-
pal característica de uma RN. O algoritmo de aprendizagem supervisionado mais
utilizado na literatura é o algoritmo de “retropropagação” de erro, ou, do inglês
backpropagation, que, como o nome diz, é baseado na propagação de erro, seguindo
uma regra de aprendizagem por correção de erro. O treinamento se inicia com o si-
nal de entrada alimentando a primeira camada de neurônios, cuja saída é propagada
como entrada para os neurônios da próxima camada, e assim sucessivamente até a
camada de saída (etapa forward), na qual é obtida a resposta da RN e é calculado
um erro. Posteriormente o valor calculado para o erro é propagado da camada de
saída para as anteriores (etapa backward) de forma a ajustar os novos valores de pe-
sos de acordo com uma regra de correção de erro, completando assim uma iteração
do treinamento. Desta forma, os estímulos de entrada serão outros, já que os pesos
foram recalculados de forma a fazer com que a saída da RN se aproxime (de forma
estatística) da saída esperada o máximo possível. Este procedimento é repetido até
que as condições de treinamento (número de interações e nível de erro) definidos a
priori, sejam satisfeitas (LNCC, 2012; FAUSTINO, 2011; FAUSTINO et al., 2012).

A maioria dos algoritmos de treinamento envolve um método iterativo para a mi-
nimização de uma função erro E(w) e ajuste dos pesos (w é o vetor de pesos). A
minimização é realizada através da avaliação de derivadas de E(w) com relação aos
pesos. As derivadas, por sua vez, são utilizadas para calcular os ajustes dos pesos.
A contribuição da técnica de backpropagation é justamente providenciar um método
eficiente para a avaliação destas derivadas, denominado “gradiente descendente”.
No entanto, este algoritmo tende a realizar um convergência lenta, por dois moti-
vos principais (BISHOP, 1995; HAYKIN, 2005; YU; WILAMOWSKI, 2011). O primeiro
refere-se ao tamanho dos passos, que deve ser definido de acordo com a inclina-
ção da superfície de erro, sendo necessário o uso de passos menores para regiões
mais íngremes. Assim, caso o passo seja constante é necessário optar por passos
pequenos, o que deixa a convergência lenta onde a inclinação é baixa. Outro motivo
corresponde à forma da superfície de erro, que pode apresentar diferentes curvatu-
ras em direções diferentes, também deixando a convergência lenta. Uma forma de
contornar este problema é usar derivadas de segunda ordem da função erro. Este mé-
todo, chamado algoritmo de Gauss-Newton, também consegue encontrar tamanhos

77



apropriados para os passos em cada direção, o que torna a convergência bastante
rápida. A desvantagem da utilização deste método decorre do fato de que, caso a
função erro não possa ser aproximada por uma função quadrática, não há certeza
de convergência da função.

Um terceiro método, chamado Levenberg-Marquardt (LM), consegue unir caracte-
rísticas destes dois algoritmos. Apesar de não ser tão rápido quanto Gauss-Newton,
ele permite uma boa convergência, ainda que a superfície de erro seja mais complexa
que uma função quadrática, além de possuir a estabilidade do método de gradiente
descendente. A base do algoritmo LM é a execução de um processo de treinamento
combinado, em que ele utiliza o conceito de gradiente descendente em regiões cuja
curvatura é complexa, até que a esta possa ser aproximada por uma função qua-
drática, quando ele passa a um conceito próximo ao do utilizado pelo método de
Gauss-Newton (YU; WILAMOWSKI, 2011).

Todas as RNs utilizadas no presente trabalho foram construídas com base nas se-
guintes escolhas:

(1) topologia, ou seja, a disposição dos neurônios na rede (número de neurônios
e de camadas): uma camada intermediária composta por 80 neurônios no
caso de 2 classes e 140 no caso de 3 classes (vide Seção 5.3 para a definição);

(2) algoritmo de aprendizagem: algoritmo LM;

(3) função de ativação: tangente hiperbólica.

As escolhas foram feitas com base em testes de diversas configurações, elaboradas de
acordo com as ferramentas disponíveis no pacote utilizado nas análises (MATLAB).
A seção seguinte apresenta também os detalhes de como as RNs foram combinadas
aos FMs com o propósito de identificar a presença de um possível sinal não-Gaussiano
em mapas da RCF.

5.3 FMs como entrada para as RN

O estimador apresentado neste trabalho combina duas ferramentas promissoras para
a identificação e/ou quantificação de sinais não-Gaussianos em mapas de tempera-
tura da RCF. Como resumido no diagrama de blocos da Figura 5.8 e descrito em
Novaes et al. (2014a) e Novaes et al. (2014b), a análise inicia-se com o cálculo dos
FMs de um conjunto de mapas Monte Carlo da RCF. O algoritmo utilizado para
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tal foi desenvolvido por Ducout et al. (2013) e Gay et al. (2012), e deriva qua-
tro quantidades: os três FMs descritos na Seção 5.1 (Área V0 = A(ν), Perímetro
V1 = L(ν) e Genus V2 = G(ν)), além de uma quarta quantidade, o número de clus-
ters, V3 = Nclusters(ν). Esta quantidade, que, por simplicidade, será referida como
sendo um quarto FM, corresponde ao número de regiões conexas cuja amplitude ν
é maior (ou menor) que o valor limite νt se este é positivo (ou negativo), ou seja,
o número de hot (ou cold) spots do mapa, Nhot (ou Ncold) (CHINGANGBAM et al.,
2012). Cada uma dessas quantidades pode ser definida, de forma análoga ao Genus
(Equação 5.9), como sendo

Nhot = 1
Aobs

1
2π

∫
∂Σ+

κ dl e (5.21)

Ncold = 1
Aobs

1
2π

∫
∂Σ−

κ dl, (5.22)

em que ∂Σ+ corresponde aos contornos (isotermas) de hot spots e ∂Σ− aos contornos
de cold spots.
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Figura 5.8 - Diagrama de blocos resumindo as etapas de construção do estimador.
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O treinamento satisfatório de uma RN requer uma grande quantidade de sinais de
entrada. Portanto, considerando um conjunto de m mapas sintéticos da RCF, a par-
tir de cada um destes serão calculados os 4 FMs, {Vk, k = 0, 1, 2, 3} ≡ (V0, V1, V2, V3),
para n diferentes valores limite, ν = ν1 , ν2 , ... νn. Tais valores são definidos dividindo
o intervalo [−νmax to νmax] em n partes iguais. Desta forma, o k-ésimo FM calculado
a partir do i-ésimo mapa de anisotropias da RCF é dado por

vik ≡ (Vk(ν1), Vk(ν2), ...Vk(νn))|para o i-ésimo mapa , (5.23)

ou seja, cada mapa sintético i dá origem a k = 4 FMs. Em todas as análises realizadas
é considerado que {νmax, n} = {3.5, 26} (GOTT III et al., 1990; DUCOUT et al., 2013).

Calculados os vetores de FMs para o conjunto de mapa sintéticos de RCF permite
realizar o treinamento da RN (NOVAES et al., 2014a; NOVAES et al., 2014b). O conjunto
de dados de treinamento, ou simplesmente conjunto de treinamento, T{xi, yi}, é
definido de tal forma que xi e yi correspondem aos vetores de dados de entrada e
saída (ou vetores de entrada e saída), respectivamente, para i = 1, 2, ...,m, sendo
m o número de mapas simulados. Como discutido na seção anterior, o uso de um
conjunto de treinamento da forma T{xi, yi}, ou seja, que possibilite um treinamento
supervisionado, permite à RN a associação de um tipo de padrão a uma saída
característica yi). É importante notar que o i-ésimo vetor de entrada corresponde
ao vetor de FM do tipo k calculado a partir do i-ésimo mapa simulado, xi = vik, ou
seja, o k-ésimo FM é usado individualmente para o treinamento de um RN. Já o
vetor de saída yi é definido de acordo com o número de classes, Nclasses, dos dados
de entrada, que no caso em questão corresponde ao número de diferentes graus de
NG, ou intervalos de valores de fNL, considerados durante a simulação dos mapas.
Sendo assim, caso sejam consideradas N classes de mapas, os m vetores de saída são
compostos por N elementos e definidos como sendo: yi = (1, 0, ..., 0) para classe = 1,
yi = (0, 1, ..., 0) para classe = 2, e assim sucessivamente, até yi = (0, 0, ..., 1) para
classe = N .

Após o treinamento da RN esta já está pronta para ser aplicada a um conjunto de
dados diferente daquele utilizado para o seu treinamento, ou seja, um conjunto de
teste, D{xj, yj}, para j = 1, 2, ..., l, e apta para realizar o reconhecimento de padrões
nestes novos dados. Nesta etapa a RN já treinada é aplicada a l vetores de entrada,
{xj = vjk}, retornando um conjunto de l vetores de saída {yj}. O reconhecimento
de qualquer padrão pela RN fica impresso nos vetores de saída resultantes. No
decorrer deste trabalho, estes vetores são utilizados de duas formas diferentes, duas
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abordagens, para extrair o resultado e, consequentemente, avaliar da eficiência da RN
treinada, bem como do estimador como um todo. As duas abordagens consideradas
são descritas a seguir.

Abordagem-1: Classificação

Lembrando que o resultado do reconhecimento de padrões por uma RN fica impresso
nos vetores de saída, estes devem ser compostos por elementos O(0) ou O(1), ana-
logamente àqueles usados no treinamento supervisionado. Desta forma a RN pode
indicar a qual classe cada vetor (ou mapas) do conjunto de teste pertence apre-
sentando o valor ∼ 1 na correspondente posição do seu vetor de saída. Neste caso
o estimador realiza uma classificação de cada um destes vetores, e uma forma de
quantificar sua eficiência é analisando o número de acertos. A primeira abordagem
usada para avaliar esta eficiência considera dois modo para contabilizar estes acertos,
definidos da seguinte forma (NOVAES et al., 2014a):

Modo-1: Tomando um valor limite de 0,5 para cada elemento do vetor yj, e sendo
que Nclasse = N , o critério para definição das classes foi: um vetor do
tipo yj = (> 0.5, < 0.5, ..., < 0.5) indica classe = 1, um vetor do tipo
yj = (< 0.5, > 0.5, ..., < 0.5) indica classe = 2, e assim sucessivamente,
até o vetor yj = (< 0.5, < 0.5, ..., > 0.5), que indica classe = N .

Modo-2: Sendo ainda Nclasse = N , considerou-se que o maior dos N elementos
de um vetor de saída indicaria a classe à qual o correspondente vetor de
entrada pertence. Ou seja, caso o primeiro elemento do vetor yj seja o
maior, este vetor de saída indica classe = 1, se o segundo for o maior, yj
indica classe = 2, e assim sucessivamente até a classe = N .

Desta forma cada classificação feita pela RN é comparada à correta classe (grau de
NG) à qual o vetor pertence, de forma a contabilizar seus acertos.

Abordagem-2: Estimativa direta de fNL

A segunda abordagem considerada para a manipulação dos vetores de saída da
RN baseia-se no conceito apresentado por Casaponsa et al. (2011), que utilizam os
elementos deste vetores para a estimativa do valor fNL do correspondente mapa de
RCF. Considerando Nclasse = N , o vetor de saída correspondente ao j-ésimo mapa
de RCF pode ser escrito como sendo yj = {ycj} = (y1

j , y
2
j , ..., y

N
j ), cujos elementos,

como mencionado anteriormente, são esperados serem ∼ 0 ou ∼ 1. A partir de tais

81



elementos o estimador foi definido da seguinte forma (NOVAES et al., 2014b)

f̂ j
NL ≡

Nclasse∑
c=1
〈fNL〉c ycj , (5.24)

em que 〈fNL〉c é a média dos valores fNL considerados para a simulação dos mapas
de RCF da classe c.

Em Casaponsa et al. (2011), os autores tratam o problema de classificação utilizando
RNs de uma forma probabilística. Para tal ele manipulam as elementos dos vetores
de saída yj de forma que eles possam ser interpretados como sendo as probabilidades
do j-ésimo mapa sintético pertencer a cada uma das N classes. Tais vetores trans-
formados são por fim usados utilizados para a estimativa do correspondente valor
fnl, de forma análoga à apresentada na Equação 5.24.

Diferentemente, o estimador definido aqui utiliza o vetor de saída na forma exata
como ele é derivado pela RN, ou seja, sem sua prévia manipulação. Optou-se por
utilizá-lo em sua forma original na Equação 5.24 pois, após alguns testes, esta me-
todologia se mostrou bastante eficiente, como ilustrado no Capítulo 6.
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6 APLICAÇÕES DO ESTIMADOR

Quando um novo estimador é introduzido na literatura ele deve ser testado de forma
consistente em diversas situações. Isso é necessário para checar seu potencial, efi-
ciência, limitações e, principalmente, o grau de confiança dos resultados obtidos a
partir da sua utilização. Por este motivo o estimador apresentado neste trabalho
foi amplamente testado e avaliado em diversos aspectos, como será detalhado nas
seções seguintes.

Por conveniência, as análises são apresentadas em duas etapas. Na primeira os testes
do estimador permitem verificar os seguintes aspectos:

1. Sensibilidade de cada tipo de FM quando associado às RNs,

2. Eficiência das RNs no processo de reconhecimento e classificação de pa-
drões quando os mapas sintéticos de flutuações primordiais da RCF, Gaus-
sianos e não-Gaussianos (fNL = [−10, 80]), utilizados no treinamento são
ideais, ou seja, sem nenhum tipo de contaminação por sinais secundários,
e quando são contaminados por ruído instrumental,

3. Influência do uso de máscaras (corte de regiões específicas do mapa) na
análise das RNs.

As RNs geradas nesta primeira etapa tiveram sua eficiência avaliada de acordo com
a Abordagem-1, descrita no Capítulo 5, e foram utilizadas na análise dos mapas
de RCF do Planck. Os resultados obtidos foram motivação para a execução da se-
gunda etapa de testes e aplicações do estimador. Nesta segunda etapa, que engloba
a Abordagem-2 para avaliação do estimador, os testes são realizados utilizando con-
juntos de dados mais realistas, contaminados também por resíduos de emissão fore-
ground, considerando amplitudes variadas e quatro bandas de frequência. A análise
dos mapas do Planck pelas RNs geradas nesta etapa mostra a evolução da aplicação
do estimador, com resultados mais consistentes, como será discutido.

A Seção 6.1 resume as principais características dos mapas de RCF do Planck, e
outros produtos associados a eles, liberados pela colaboração em 2013 e amplamente
utilizados neste trabalho. A primeira etapa é também apresentada em Novaes et al.
(2014a), e parte da segunda em Novaes et al. (2014b), trabalhos nos quais as seções
6.2 e 6.3 são baseadas.
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6.1 Mapas de RCF do satélite Planck

O estudo das anisotropias primordiais de temperatura da RCF requer o uso de
mapas o mais livres possível de contaminações por sinais secundários. Por isso o
interesse em se realizar observações em diversas bandas de frequência, de forma que
seja possível compreender melhor o comportamento espectral destas componentes,
permitindo sua separação do sinal primordial. Na busca por desvios de Gaussia-
nidade em especial, a separação de sinais de forma eficiente e o controle sobre as
possíveis fontes de contaminação são grandes desafios.

O satélite Planck realizou observações em nove bandas de frequência entre 30 e 857
GHz, e em 2013 disponibilizou, dentre outros produtos, os mapas de alta resolu-
ção do campo de flutuações de temperatura da RCF (Nside = 2048) obtidos da
analise dos dados de 15 meses de missão. Estes mapas, derivados utilizando qua-
tro diferentes algoritmos de separação de componentes, os quais dão origem a seus
nomes, são (PLANCK COLLABORATION, 2014c): o SMICA (Spectral Matching Inde-
pendent Component Analysis, Cardoso et al. (2008)) e o SEVEM (Spectral Estimation
Via Expectation Maximization, Fernández-Cobos et al. (2012)), obtidos utilizando
dados em todas as nove bandas de frequências, o NILC (Needlet Internal Linear
Combination, Delabrouille et al. (2009)), derivado das bandas de 44 a 857 GHz,
e o Commander-Ruler (ERIKSEN et al., 2006; ERIKSEN et al., 2008), resultante do
uso de dados na bandas de 30 a 353 GHz. Os três primeiros mapas apresentam
uma resolução angular correspondente a um feixe Gaussiano de fwhm= 5 minutos
de arco, enquanto o Commander-Ruler possui um feixe pouco maior, equivalente a
fwhm= 7, 4 minutos de arco (PLANCK COLLABORATION, 2014c).

Como cada mapa de RCF é derivado a partir da combinação de observações em
diferentes bandas de frequência e utilizando diferentes algoritmos de separação de
componentes, eles não são idênticos entre si, apresentando contaminações com carac-
terísticas e em regiões diferentes. O Commander-Ruler em especial é o mais distinto
deles, já que, diferentemente dos outros três mapas, a última banda de frequência,
857 GHz, não é usada para sua derivação. Sendo assim, cada mapa é acompanhado
por sua própria “máscara de confiança”, que delimita a região dentro da qual o sinal
da RCF é considerado estatisticamente robusto. As máscaras de confiança individu-
ais, referidas como VALMASK, dos mapas SMICA, NILC, SEVEM e Commander-Ruler
correspondem a uma fração do céu de fsky = 0,89; 0,93; 0,76 e 0,75; respectivamente
(Figura 6.1). Além destas, a colaboração Planck também produziu uma máscara
denominada U73, que corresponde à união das quatro VALMASKs, e por isso mais
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restritiva, com fsky = 0,73.

Figura 6.1 - Máscaras de confiança (VALMASK) correspondentes aos mapas SMICA, NILC,
SEVEM e Commander-Ruler, respectivamente da esquerda para a direita.

Outro produto que acompanha cada um dos mapas de RCF é a estimativa, pixel a
pixel, da contribuição de ruído instrumental. O mapa Commander-Ruler, além da
estimativa de ruído, também é acompanhado pelo correspondente mapa de desvio
padrão.

Por fim, também é importante mencionar as expectativas da colaboração Planck
quanto à contaminação por resíduos de emissão foreground nestes mapas. Utilizando
um conjunto de simulações realistas dos dados do Planck, geradas com base em
modelos detalhados do instrumento e do céu, as chamadas FFP6 (Full Focal Plane
6, cujos detalhes são fornecidos em Planck Collaboration (2013)), a colaboração
Planck realizou uma análise idêntica àquela executada sobre os dados observacionais
do Planck. Com um bom entendimento dos dados simulados, esta análise permitiu
verificar qual o grau de contaminação por sinais secundários esperado para cada um
dos mapas de RCF. De acordo com Planck Collaboration (2014c), o algoritmo SMICA
produz o mapa com o mais baixo nível de resíduos. Além disso, esta análise permitiu
concluir também que o principal contaminante dos mapas Commander-Ruler e SMICA
seria, respectivamente, um resíduo de emissão livre-livre e poeira térmica (sinal
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under-subtracted); enquanto que nos mapas NILC e SEVEM haveria uma subtração
em excesso da emissão de poeira térmica (sinal over-subtracted). Detalhes sobre os
mapas e algoritmos de separação de componentes podem ser encontrados em Planck
Collaboration (2014c).

6.2 Etapa 1: Validação do estimador

6.2.1 Descrição dos dados utilizados

Os testes realizados nesta primeira etapa utilizam dois tipos de mapas de flutuações
de temperatura da RCF: (1) ideais, sem a presença de nenhum tipo de sinal secun-
dário, e (2) contaminados por ruído inomogêneo. No segundo caso, a contribuição
de ruído adicionada aos mapas de RCF sintéticos corresponde aos mapas de ruído
que acompanham três dos mapas de RCF do Planck descritos na Seção anterior:
SMICA, SEVEM e NILC.

Os mapas sintéticos de RCF foram produzidos utilizando o esquema de pixelização
do HEALPix, com Nside = 512 e corte em `max = 500, e usando um feixe Gaussiano
de fwhm= 5 minutos de arco, mesma resolução angular dos mapas de RCF do
Planck. A derivação destes mapas utilizou os conjuntos de harmônicos esféricos
produzidos por Elsner e Wandelt (2009)1: 1000 conjuntos do tipo linear {aG`m} e
1000 do tipo não-linear, correspondentes à NG do tipo local, {aNG`m }. Combinando
as duas quantidades na forma

a`m = aG`m + fNLa
NG
`m , (6.1)

foi possível obter os conjuntos de parâmetros a`m’s para a geração de mapas com
qualquer grau de NG (fNL) necessário para os testes.

Como o treinamento eficiente de uma RN exige grande quantidade de dados, as
simulações foram realizadas considerando intervalos para o parâmetro fNL, den-
tro dos quais os valores foram tomados aleatoriamente para a simulação da quan-
tidade necessária de mapas. Cada RN foi treinada com no máximo três classes,
ou seja, três intervalos de valores fNL. Os intervalos considerados foram: fNL =
[−10, 10], [10, 30], [28, 48], [30, 50], [40, 60] e [60, 80], de forma a ter, em cada um de-
les, uma distribuição normal com média 0, 20, 38, 40, 50 e 70, respectivamente.
Tais intervalos foram escolhidos tendo em mente a estimativa recente realizada pela
colaboração Planck, fNL = 38± 18 em um CL de 68%, tomada como sendo a média

1http://planck.mpa-garching.mpg.de/cmb/fnl-simulations/
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de um dos intervalos.

6.2.2 Avaliação do Estimador

6.2.2.1 Sensibilidade

Os diversos testes realizados para avaliação do potencial do estimador iniciam-se
por análises de sua sensibilidade quanto ao uso de cada tipo de FM e a quantidade
de dados usados no treinamento. Inicialmente foram consideradas duas classes de
dados (vide Capítulo 5), correspondentes a mapas sintéticos da RCF gerados a
partir da Equação 6.1 e usando os intervalos de fNL = [−10, 10] para a Classe 1
e fNL = [40, 60] para a Classe 2. O número de mapas utilizados neste primeiro
teste foi de m = 1000, sendo 500 de cada classe. Isso significa que para cada FM
(k = 0, 1, 2, 3 e 4) está disponível um conjunto de treinamento de 1000 vetores
(vik, para i = 1, ..., m) correspondentes às duas classes. Após o treinamento da RN,
realizado para o k-ésimo FM individualmente, ela é aplicada a um conjunto de teste
de mesmo tamanho (vjk, para j = 1, ..., l, com l = 1000), sendo novamente 500
vetores de cada classe.

Após a aplicação de cada RN treinada aos dados de teste correspondentes foi utili-
zada a Abordagem-1, descrita na Seção 5.3, para analisar cada saída {yj} e avaliar a
eficiência do método. Os resultados obtidos estão resumidos na Tabela 6.1. A última
coluna desta Tabela apresenta o erro quadrático médio (MSE; vide e.g., Novaes et
al. (2014a)) em cada caso, uma medida da performance das RNs. Esta quantidade
compara os valores retornados pela RN (yretj ) àqueles esperados (yespj ) da seguinte
forma

MSE ≡ 1
l

l∑
j=1

(yespj − yretj )2, (6.2)

para j = 1, 2, ..., l.

Também foi testado um conjunto de treinamento maior, composto por m = 2000
vetores do FM do tipo k, 1000 para cada uma das mesmas classes 1 e 2. Os resultados
da aplicação das RNs treinadas aos correspondentes conjuntos de teste (o mesmo
do caso anterior) também estão reunidos na Tabela 6.1. Tais resultados mostram
uma melhora da atuação das RNs em relação ao caso anterior em que o conjunto de
treinamento foi menor. Isso permite verificar como a sensibilidade da RN depende
do tamanho do conjunto de treinamento. Uma análise mais detalhada deste aspecto

87



é apresentada na seção seguinte.

Por fim, a comparação entre as atuações das RNs treinadas e testadas usando cada
tipo de vetor de FM individualmente também permite chegar a outra conclusão
importante. Os resultados apresentados mostram uma variação na sensibilidade dos
FM, que, do melhor para o pior, seria Perímetro & Genus & Nclusters � Área. Este
comportamento confirma a verificação realizada por Ducout et al. (2013).

Tabela 6.1 - Resultados dos testes de sensibilidade do estimador (NOVAES et al., 2014a).

fnl m l Nclasses MF Acertos - Modo-1/Modo-2 a (%) MSE b

Área 59.4 / 63.7 0.240
[-10,10], [40,60] 1000 1000 2 Perímetro 85.5 / 87.1 0.106

Genus 78.5 / 81.0 0.146
Nclusters 74.5 / 81.5 0.146
Área 62.7 / 64.5 0.226

[-10,10], [40,60] 2000 1000 2 Perímetro 96.4 / 96.5 0.049
Genus 96.7 / 96.9 0.049
Nclusters 95.7 / 95.9 0.062

aCorresponde às duas formas de calcular o número de acertos pela RN (veja Seção
5.3).
bErro quadrático médio ou, do Inglês, Mean Square Error (veja texto para detalhes).

6.2.2.2 Sensibilidade ao tamanho do conjunto de treinamento e à quan-
tidade de classes

O principal requisito ao se construir um estimador como o apresentado aqui é o de
que sua sensibilidade seja suficiente para que possa identificar sinais não-Gaussianos
de baixa amplitude, como é esperado para o campo de anisotropias da RCF. Resul-
tados recentes obtidos a partir da análise de dados do satélite Planck limitam esta
amplitude em fNL = 38 ± 18, para um CL de 68%. Tendo isso em mente, o teste
seguinte é realizado considerando três classes, Nclasses = 3, que são: um conjunto de
mapas sintéticos da RCF aproximadamente Gaussianos, tomando fNL = [−10, 10],
com 〈fNL〉 = 0 (classe 1 ), e outros dois conjuntos de mapas não-Gaussianos, to-
mando fNL = [28, 48], com 〈fNL〉 = 38 (classe 2 ), e fNL = [60, 80], com 〈fNL〉 = 70
(classe 3 ). Para todas as três classes tem-se que σ(fNL) ∼ 2, 5 para o desvio padrão
dos conjuntos de valores utilizados.

A seção anterior mostrou que o comportamento do estimador parece ter relação com
o tamanho do conjunto usado para o treinamento da RN. Com o objetivo de verificar
este indício foram testados conjuntos de treinamento de diferentes tamanhos: m =
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3000, 4500, 6000, 7500, 9000, 10500, 12000, 13500, 15000, 16500, 18000 e 19500
vetores do FM do tipo Perímetro (ou apenas, vetores de Perímetro), sendo m/3
vetores de cada classe. A análise foi desenvolvida utilizando apenas o Perímetro,
dentre os quatro FM, devido ao fato, também verificado na seção anterior, de que
este se mostrou ser o FM mais sensível ao sinal não-Gaussiano primordial. Cada
uma das doze RNs treinadas foi avaliada a partir de sua aplicação a um conjunto
de teste composto por l/3 = 500 vetores de Perímetro.

A parte superior da Figura 6.2 apresenta os valores médios de acertos para as três
classes juntas, contabilizados de acordo com os Modos 1 e 2 da Abordagem-1, em
função do tamanho do conjunto de treinamento. Este gráfico mostra que o tamanho
é mesmo um fator limitante para a eficácia do estimador, mostrando que quanto
maior o conjunto de treinamento maior a precisão da RN em executar a classificação
dos vetores de Perímetro. Assim, finalizando os testes em m = 19500, chega-se ao
número médio de acertos de 99,6% de acordo com o Modo-1 e 99,9% de acordo com
o Modo-2. Especificamente para cada uma das classes 1, 2 e 3, o número de acertos
corresponde, respectivamente, a: 99,6%, 99,8% e 99,6% de acordo com o Modo-1 e
100%, 99,8% e 100% de acordo com o Modo-2.

Além disso, é importante também identificar o ponto em que a RN parece “saturar”
(m/3 = 4500), ou seja, em que os acertos não aumentam significantemente mesmo
com o aumento do conjunto de treinamento. Este comportamento também é ob-
servado no gráfico apresentado na parte inferior da mesma Figura 6.2, onde está
representada a variação do MSE calculado para os casos considerados.

Por fim, avaliando também o efeito do aumento do número de classes, é possível
concluir que este é um fator determinante para o desempenho de uma RN. Esta
influência fica evidente a partir da comparação entre a porcentagem de acertos das
RNs treinadas nos casos de:Nclasses = 2, com∼ 96% de acertos para ambos os Modos
1 e 2 (sétima linha da Tabela 6.1), e Nclasses = 3, com ∼ 50% e 65% de acertos para
os Modos 1 e 2, respectivamente (representado pelo primeiro ponto, m/3 = 1000,
do gráfico da Figura 6.2). No entanto, este efeito já era esperado, já que a adição
de uma classe corresponde à inserção de mais um padrão a ser reconhecido pela
RN, ou seja, será necessário um esforço maior para reconhecer um número maior de
características. Isso leva à necessidade de utilizar um conjunto de treinamento maior
para atingir a mesma performance obtida com um número menor de classes, como
mostrado na Figura 6.2. No caso tratado este problema é completamente contornado
com o uso de m/3 = 4500.
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Figura 6.2 - Variação do número médio de acertos (acima) e do erro quadrático médio
(abaixo) em relação ao tamanho do conjunto de treinamento, composto por
m vetores de Perímetro.

Fonte: Novaes et al. (2014a).

6.2.2.3 Efeito da contaminação por ruído inomogêneo e o uso de más-
caras

O objetivo desta seção é avaliar a robustez do estimador a partir de testes em que
as RNs são treinadas utilizando mapas de RCF simulados de forma mais realista
e com corte definido por uma máscara. Para isso os mapas sintéticos de flutuações
de temperatura recebem a contribuição de ruído inomogêneo realista, liberados em
conjunto com os mapas de RCF do Planck. Além disso, antes do acréscimo de ruído,
também é aplicada sobre o mapa de RCF uma ferramenta que simula o feixe efetivo
do satélite Planck, correspondente a fwhm= 5 minutos de arco.

Os resultados apresentados na seção anterior mostram que para conjuntos de treina-
mento com m/3 > 4500 (três classes) não há uma melhora significativa no número
de acertos da RN (Figura 6.2). Por este motivo, todos os testes realizados a partir
de agora farão uso de um conjunto de treinamento de m/3 = 5000 mapas de RCF,
considerando sempre Nclasses = 3. Além disso também foram utilizados apenas ve-
tores de Perímetro, pelo motivo já discutido anteriormente. Por fim, os conjuntos de
teste em todos os casos foram compostos por l/3 = 500 vetores de Perímetro.
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Esta seção apresenta as análises de robustez em duas partes: uma primeira em que
os testes são realizados com o objetivo de verificar o impacto do uso de máscaras
com diferentes cortes, fsky, e outra que checa a performance do estimador quando
aplicado a mapas sintéticos contaminados por ruído inomogêneo, além da presença
da máscara.

Máscaras do Planck:
A avaliação do estimador quanto ao uso de frações do céu para o cálculo dos Perí-
metros foi realizada utilizando duas máscaras diferentes liberadas pela colaboração
Planck: a associada ao mapa SMICA, chamada máscara-SMICA a partir de agora, e a
máscara U73. O estimador foi então aplicado a dois conjuntos de mapas, cada um
deles correspondente a uma diferente fração do céu, definida pela máscara utilizada.
Ambos os conjuntos são compostos por três classes de mapas com diferentes ampli-
tudes de sinal não-Gaussiano: fNL = [−10, 10] (classe 1 ), fNL = [28, 48] (classe 2 ) e
fNL = [60, 80] (classe 3 ).

A Tabela 6.2 apresenta as porcentagens médias de acertos resultantes dos dois testes.
A comparação entre os valores apresentados na segunda e terceira colunas e aqueles
mostrados na Tabela 6.1 permite concluir que o uso de máscaras não influencia a
eficiência do estimador, já que a porcentagem de acertos, ou seja, a taxa de sucesso
da RN em executar a classificação, permanece acima de 99%.

Ruído e máscara:
Os testes seguintes são realizados utilizando mapas sintéticos de RCF contaminados
por ruído inomogêneo não-Gaussiano. Para tal foram utilizados os mapas de ruído
associados aos mapas de RCF do Planck, que serão chamados a partir de agora:
ruído-SMICA, ruído-SEVEM e ruído-NILC. Foram consideradas diversas combinações
de ruído e máscaras. Antes do cálculo dos vetores de Perímetro, cada uma destas
combinações foi aplicada aos conjuntos de mapas da RCF constituídos das mesmas
três classes: fNL = [−10, 10], [28, 48], [60, 80]. Desta forma foi possível realizar um
total de quatro testes, aplicando o estimador a quatro conjuntos de mapas sintéticos.
Dois destes conjuntos foram contaminados por ruído-SMICA e corte dado pelas más-
caras 1) U73 e 2) máscara-SMICA, o que permite verificar a influência de diferentes
tipos de máscaras na presença de um mesmo ruído. Já os outros dois conjuntos de
mapas foram contaminados por 3) ruído-SEVEM e 4) ruído-NILC, mas aplicando a
mesma máscara, U73, sobre ambos, de forma a testar o impacto dos dois tipos de
ruído mesmo com o uso de uma máscara mais rigorosa que as outras.

Os resultados dos quatro testes são também reunidos na Tabela 6.2. A última li-
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nha desta tabela apresenta ainda os números médios de acerto para um último
teste. O objetivo desta última análise de robustez é avaliar a eficiência do estimador
quando aplicado a mapas da RCF cujo sinal não-Gaussiano presente corresponde a
intervalos contínuos de valores fNL. As três classes neste caso são definidas como:
fNL = [−10, 10], [10, 30], [30, 50]. Os mapas utilizados neste teste são contaminados
por ruído-SMICA e corte dado pela máscara U73.

Da Tabela 6.2, que reúne as porcentagens de acertos e os correspondentes valores
de MSE para todos os testes de robustez realizados, é possível concluir que o uso
de diferentes máscaras não causa impacto na eficiência da RN, enquanto a inclusão
de ruído diminui ligeiramente o número de acertos. Ainda assim é possível concluir
destes resultados que o estimador é igualmente eficiente em ambos os casos, ou seja,
na presença ou não de ruído instrumental.

Analisando os resultados obtidos do último teste (última linha da Tabela 6.2), cujas
classes dos mapas utilizados correspondem a intervalos contínuos de fNL, é pos-
sível verificar que o número de acertos é inferior a qualquer outro caso testado,
apresentando também um valor mais alto para MSE. Tal fato evidencia uma maior
dificuldade da RN em identificar padrões não-Gaussianos quando treinada utilizando
conjuntos de mapas cujas classes correspondem a intervalos adjacentes de fNL. No
entanto, este comportamento é totalmente natural, já que neste caso os padrões que
descrevem cada classe são mais parecidos entre si, e, portanto, mais fáceis de serem
confundidos.

Tabela 6.2 - Resultados dos testes de robustez (NOVAES et al., 2014a).

fNL
a RN de referência Mapa de RCF Acertosb (%) MSE

RNnc-1 sem ruído + máscara-SMICA 99.4 / 99.7 0.01
RNnc-2 sem ruído + U73 99.6 / 99.7 0.01

[−10, 10], [28, 48], RNnc-3 ruído SMICA + máscara-SMICA 98.4 / 99.1 0.03
[60, 80] RNnc-4 ruído SMICA + U73 97.3 / 98.5 0.02

RNnc-5 ruído SEVEM + U73 98.1 / 98.9 0.03
RNnc-6 ruído NILC + U73 98.6 / 99.3 0.03

[−10, 10], [10, 30], RNc-7 ruído SMICA + U73 96.5 / 97.2 0.05[30, 50]
a Intervalos contínuos (c) e não-contínuos (nc) do parâmetro fNL usados nas simulações dos mapas
de RCF.
b Porcentagens de acertos correspondentes a Modo-1/Modo-2.

Por fim, um teste adicional foi utilizado para verificar a capacidade do estimador
em distinguir entre sinais não-Gaussianos de origem primária e secundária, que,
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juntamente a uma boa performance em identificar sinais não-Gaussianos de baixa
amplitude, é uma característica essencial para um estimador estatístico. Para isso
uma RN foi treinada a partir de um conjunto de dados constituído de duas classes:
Classe 1 - mapas da RCF aproximadamente Gaussianos (|fNL| ≤ 10) e contaminados
por ruído inomogêneo tipo-SMICA (NG secundária); e Classe 2 - mapas da RCF
com fraco sinal não-Gaussiano primordial (28 ≤ fNL ≤ 48). A aplicação da RN
treinada a um conjunto de teste, composto pelas mesmas classes 1 e 2 descritas,
mostrou que o estimador atingiu 95% de acerto ao classificar os dados de teste entre
mapas Gaussianos contaminados por ruído inomogêneo e mapas compostos por NG
primordial. Em outras palavras, o estimador apresentou um alta performance ao
discriminar entre sinais não-Gaussianos fracos de origem primária e secundária.

6.2.3 Aplicação aos mapas de RCF do Planck

Após realização dos testes em condições controladas, um desdobramento natural é
sua aplicação a mapas reais de RCF do Planck, motivo pelo qual todos os testes
de robustez apresentados anteriormente utilizaram as máscaras e, em especial, as
estimativas de ruído inomogêneo fornecidos pela própria colaboração Planck em
conjunto com os mapas de RCF a serem analisados.

Além disso, é importante lembrar que as RNs somente reconhecem padrões aos
quais ela foi apresentada durante o treinamento. Por isso é importante que as RNs
aplicadas aos mapas do Planck tenham sido treinadas utilizando dados apropriados,
ou seja, o mais realistas possível e de acordo com as características esperadas para os
mapas a serem realizados. Este foi também um motivo para o treinamento das RNs
na forma como foi feito durante os testes de robustez. Desta forma, cada mapa de
RCF do Planck pôde ser analisado utilizando a RN mais apropriada, ou seja, aquela
treinada utilizando mapas sintéticos cuja contaminação por ruído inomogêneo e uso
da máscara fossem compatíveis com o mapa analisado. Tal análise é feita, portanto,
de acordo com a seguinte correspondência:

RNnc-3 =⇒ mapa SMICA + máscara-SMICA (6.3)

RNnc-4 =⇒ mapa SMICA + U73 (6.4)

RNnc-5 =⇒ mapa NILC + U73 (6.5)

RNnc-6 =⇒ mapa SEVEM + U73 (6.6)

RNc-7 =⇒ mapa SMICA + U73 (6.7)

em que os índices 3 − 7 indicam qual RN treinada foi utilizada em cada caso, de
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acordo com os mapas usados para seu treinamento, como apresentado na Tabela 6.2.
Já os índices c e nc referem-se às características de continuidade e não-continuidade,
respectivamente, dos intervalos de fNL considerados em cada análise.

Da discussão apresentada no Capítulo 5, espera-se que o vetor de saída retornado
por cada RN seja composto por elementos com amplitudes O(0) ou O(1). Todas
as RNs utilizadas foram treinadas considerando três classes, Nclasses = 3, por isso
espera-se que o vetor de saída seja um dos seguintes casos: yMapa-Planck = (O(1), O(0),
O(0)), yMapa-Planck = (O(0), O(1), O(0)) ou yMapa-Planck = (O(0), O(0), O(1)), em que o
elemento de valor O(1) corresponde à classificação realizada pela RN, ou seja, indica
a classe à qual o vetor (ou mapa) analisado corresponde, segundo o reconhecimento
feito pela RN. No entanto, os vetores de saída resultantes do uso das RNs, seguindo
as Equações 6.3 a 6.7, apresentam elementos muito diferentes daqueles esperados,
apresentando amplitudes que chegam a O(10) ou até mais altas. Este tipo de discre-
pância é esperado em casos nos quais a RN é aplicada em dados cujas características
são muito distintas daquelas presentes nos dados usados para o treinamento, o que
resulta na dificuldade de reconhecimento de padrões pela RN. Para uma análise
inicial deste aspecto foi realizada uma comparação simples entre os vetores de Pe-
rímetro calculados a partir de mapas sintéticos e real (SMICA), como mostrado à
esquerda da Figura 6.3. É possível inferir deste gráfico que o comportamento da
RN é totalmente compreensível, já que os vetores de Perímetro calculados a partir
de um conjunto de mapas simulados são visivelmente diferentes daquele obtido do
mapa de RCF do Planck.

Para compreender esta discrepância é importante enfatizar que os FMs são extre-
mamente sensíveis à resolução de um mapa de temperatura (HIKAGE et al., 2008).
Sendo assim, um explicação plausível para a diferença nas amplitudes dos mapas
sintéticos e real é que, mesmo aplicando um feixe efetivo equivalente ao do Planck
aos mapas simulados, fwhm= 5 minutos de arco, a escala de suavização ainda não
é adequada. Estas discrepâncias podem ocorrer devido, por exemplo, à degradação
dos mapas do Planck, inicialmente com Nside = 2048, para Nside = 512, de forma a
obter a mesma pixelização dos mapas simulados. Outro possível motivo é o formato
do feixe do instrumento, que é diferente do feixe Gaussiano usado nas simulações.
Sabendo disso, os esforços em resolver tal problema voltaram-se para a análise do
efeito causado pela aplicação de uma ferramenta de suavização sobre todos os mapas
(simulados e reais), na tentativa de minimizar este problema. O gráfico à direita da
Figura 6.3 mostra o resultado obtido para os vetores de Perímetro de ambos, com
as amplitudes mais compatíveis, o que permite inferir que o uso de uma ferramenta
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Figura 6.3 - Esquerda: Gráficos dos vetores de Perímetro calculados a partir de um con-
junto de mapas de RCF (linhas coloridas) e a partir do mapa SMICA do Planck
(linha com círculos em vermelho), após a aplicação da máscara U73. Direita:
Análogo ao gráfico da esquerda, mas os vetores de Perímetro foram calcula-
dos a partir dos mesmos mapas após eles terem sido suavizados com feixe de
fwhm= 3 minutos de arco.

Fonte: Novaes et al. (2014a).

de suavização minimiza “desigualdades” entre os mapas simulados e real.

O tamanho do feixe utilizado para a suavização de todos os mapas foi escolhido de
acordo com os seguintes critérios: primeiro que ele fosse grande o suficiente para que
os mapas de RCF simulados e reais, e consequentemente, os vetores de perímetro,
se tornassem mais consistentes, e segundo que também fosse pequeno o suficiente
de forma a não afetar muito o espectro de potência angular destes mapas. Assim, o
valor escolhido foi de fwhm= 3 minutos de arco.

Todos os testes de robustez foram repetidos utilizando conjuntos de treinamento
e teste compostos por vetores de Perímetro obtidos a partir de mapas similares
àqueles usados anteriormente, mas com o efeito de suavização de fwhm= 3 minutos
de arco. Em todos os casos as quantidades de acertos, bem como os valores de
MSE, calculados são análogos aos obtidos anteriormente, apresentados na Tabela
6.2. Isso mostra que este procedimento não afeta a eficiência do estimador. Por
fim, as RNs derivadas dos testes de robustez refeitos, ou seja, treinadas a partir de
mapas sintéticos suavizados, foram aplicadas aos mapas de RCF do Planck, também
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suavizados com o mesmo feixe. Os vetores de saída obtidos foram os seguintes:

yRNnc-3 = (−0.45, 0.99, 0.46), (6.8)

yRNnc-4 = (−0.11, 0.75, 0.35), (6.9)

yRNnc-5 = (−0.25, 1.97,−0.72), (6.10)

yRNnc-6 = (−0.37,−3.61, 4.98), (6.11)

yRNc-7 = (0.55,−2.11, 2.56). (6.12)

Estas análises foram realizadas novamente seguindo as mesmas correspondências
definidas nas Equações 6.3 a 6.7. Os resultados dados pelas Equações de 6.8 a 6.12
mostram vetores de saída muito mais consistentes com o esperado, resultante da
melhor consistência (similaridade) entre mapas simulados e reais, o que foi possível
através da suavização dos mesmo. No entanto, mesmo sendo mais razoáveis que os
obtidos anteriormente, os vetores de saída ainda apresentam elementos cujas am-
plitudes são consideravelmente diferentes do esperado (vide Abordagem-1 na Seção
5.3). Este fato leva a crer que a utilização de uma ferramenta de suavização em
ambos os tipos de mapas não permitiu que eles se tornassem compatíveis o sufi-
ciente para uma análise eficiente das RNs, que ainda encontraram dificuldades em
reconhecer todos os padrões de NG presentes nos mapas do Planck.

6.2.4 Conclusões preliminares e motivação para a Etapa 2

Todos os resultados das análises de robustez realizados constatam a alta eficiência
do estimador em analisar dados similares àqueles utilizados para o treinamento das
RNs. Isso mostra que o treinamento das RNs é efetivo quando se tem conhecimento
sobre os tipos de NG presentes nos mapas a serem analisados, já que assim os dados
de treinamento podem ser simulados de forma consistente. No entanto, todo o esforço
dedicado à construção de mapas sintéticos mais compatíveis aos mapas do Planck,
com a inclusão de ruído inomogêneo e máscaras, fornecidos pela própria colaboração
Planck, além do procedimento de suavização, parece não ter sido suficiente. Isso
porque, mesmo as Equações 6.8 a 6.12 apresentando saídas mais consistentes com o
esperado, ainda é observada uma discrepância, que pode ser interpretada no sentido
de que tal esforço não resultou em mapas sintéticos similares o suficiente aos reais,
pois não é possível obter conhecimento total dos componentes destes mapas. Neste
contexto, esta seria a razão pela qual as RNs parecem não ser capazes de reconhecer
todo o padrão de NG presente nos mapas do Planck. Complementando esta ideia,
a imprecisão das RNs poderia também ser uma indicação da presença de sinais
não-Gaussianos nos mapas do Planck além do tipo local. Neste caso, como os mapas
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simulados contêm contribuição apenas de NG local, o estimador estaria confirmando
que os componentes não-Gaussianos destes mapas são mesmo diferentes daqueles
presentes nos mapas do Planck.

No entanto, mesmo que os resultados das aplicações das RN treinadas aos mapas de
RCF do Planck revelem certa imprecisão, é possível verificar que os vetores de saída
indicam um grau de sinal não-Gaussiano de acordo com os recente resultados obtidos
com as análises de dados do WMPAP-9 e Planck, ou seja fNL = 38± 18 (PLANCK

COLLABORATION, 2014j). Se estes vetores de saída forem analisados de acordo com o
Modo-2 (Abordagem-1), em que seu elemento de maior amplitude indica a classe, ou
seja, o intervalo de valores fNL, as classificações feitas pelas RNs seriam as seguintes:
os vetores de saída nas relações de 6.8 a 6.10 indicam fNL = [28, 48], na relação 6.11
indica fNL = [60, 80] e na relação 6.12 indica fNL = [30, 50].

Portanto, a alta eficiência das RNs nos casos em que foram treinadas e testadas
(& 98%), combinada à sua indeterminação quando aplicada a dados reais, mostra
que a inclusão de outros tipos de NG, primordial e secundária, poderia levar a
um treinamento mais adequado à análise dos mapas do Planck. Esta hipótese é
a principal motivação para o desenvolvimento da segunda etapa deste trabalho,
apresentada a seguir, em que o estimador é testado em diversas situações nas quais
será considerada também a contaminação por emissão Galáctica residual.

6.3 Etapa 2: Estimativa do sinal não-Gaussiano em mapas de RCF do
Planck

A presente seção estende a análise já realizada estudando o efeito de sinais residuais
que podem ser os responsáveis por tal problema. Isto é feito a partir da inclusão
de diversas combinações (ou misturas) de sinais não-Gaussianos primordiais e não-
primordiais aos mapas sintéticos de RCF para que as RNs sejam treinadas de forma
mais apropriada. Os sinais secundários considerados, além do ruído inomogêneo já
tratado anteriormente, correspondem às emissões residuais síncrotron, de poeira e
livre-livre. Estas foram escolhidas por serem as principais emissões Galácticas nas
frequências de 70, 100, 143 e 217 GHz, as bandas selecionadas para as análises
desenvolvidas. Contribuições de sinais não-Gaussianos extragalácticos, como o efeito
SZ, lentes gravitacionais e fontes pontuais não serão consideradas, já que não são
relevantes nas escalas angulares tratadas aqui. Por fim, como a presença de diferentes
tipos de máscaras não influenciam a eficiência do estimador (Tabela 6.2) todos os
casos tratados a partir de agora utilizam apenas o corte dado pela máscara U73,
que também remove fontes pontuais.
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Esta etapa tem como objetivo o treinamento mais adequado das RNs, de forma
a permitir uma análise mais precisa dos mapas do Planck pelo estimador, após
testar sua eficiência em reconhecer padrões não-Gaussianos primordiais na presença
de sinais secundários. Neste sentido, as análises estendem e complementam aquelas
realizadas na primeira etapa em três aspectos principais: 1) verificando a atuação
do estimador ao utilizar diferentes amplitudes de contaminação residual Galáctica
e em quatro diferentes bandas de frequência, reproduzindo situações mais realistas;
2) adicionando diferentes realizações de ruído inomogêneo, derivados dos produtos
liberados em conjunto com os mapas de RCF do Planck, e 3) avaliando a performance
do método em situações nas quais sinais primordiais e secundários são combinados de
diversas maneiras. Todos estes aspectos, além dos detalhes da simulação dos dados
que compõem os conjuntos de treinamento e teste e todas as análises realizadas
nesta etapa, são melhor descritos a seguir. Por fim são apresentados os resultados
da aplicação das RNs treinadas aos mapas de RCF do Planck, analisando também
o quarto mapa liberado pela colaboração Planck, o Commander-Ruler.

6.3.1 Descrição dos dados utilizados

Os conjuntos de dados utilizados nesta etapa do trabalho se diferenciam daqueles
usados anteriormente pela inclusão de uma mistura de foregrounds residuais, além
do uso de diferentes realizações de ruído inomogêneo, aos mapas de RCF. Sendo
assim, os componentes simulados foram: os mapas de anisotropias primordiais da
RCF, ruído inomogêneo e emissão Galáctica, a última incluindo contribuição de
emissão síncrotron, livre-livre e de poeira2.

Os mapas sintéticos de RCF foram obtidos a partir dos conjuntos de harmônicos
esféricos calculados de acordo com a Expressão 6.1, incluindo o grau de NG arbitrário
definido pelo valor do parâmetro fNL e usando um feixe Gaussiano de fwhm=
5 minutos de arco. Detalhes da derivação destes mapas estão descritos na Seção
6.2.1. Já os mapas de emissão Galáctica e de ruído são gerados como detalhado
nas subseções seguintes. A última subseção resume as características de todos os
conjuntos de dados usados nos próximos testes do estimador.

6.3.1.1 Inclusão de contaminação por foregrounds Galácticos

Além do ruído inomogêneo, a contaminação do sinal primário nos mapas sintéticos
da RCF também se dá na forma de emissão Galáctica residual, em quatro bandas de

2Meus agradecimentos a Ivan Soares Ferreira, que forneceu os mapas de emissão Galáctica nas
frequências consideradas.
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frequência. Optou-se pelas frequências de 70, 100, 143 e 217 GHz, em que as emissões
síncrotron, livre-livre e de poeira são os foregrounds Galácticos mais relevantes.

Os conjuntos de mapas utilizados na obtenção dos três componentes Galácticos
cobrem um grande intervalo de frequências e são compostos pelos produtos das
observações realizadas pelos satélites:

(1) WMAP-9: mapas de emissão síncrotron, livre-livre e de poeira derivados a
partir do procedimento chamado Maximum Entropy Method3 (MEM; vide
Bennett et al. (2013) para detalhes), e

(2) Planck4: mapa de emissão de poeira na frequência de 353 GHz resultante
da análise e separação de componentes descritos em Planck Collaboration
(2014c).

Os mapas do WMAP utilizados para tal estão nas frequências de 23, 33, 41, 61, e
94 GHz (chamadas bandas K, Ka, Q, V e W, respectivamente). Estes são disponibi-
lizados em formato HEALPix através do LAMBDA - Legacy Archive for Microwave
Background Data Analysis5, onde estão publicados os dados de um, três, cinco, sete
e nove anos de operação deste satélite.

A contribuição por emissão térmica de poeira nas frequências escolhidas foi estimada
através de uma interpolação, pixel a pixel, da intensidade deste sinal conhecida em
outras bandas, ou seja, a partir dos mapas de poeira disponibilizados pelo WMAP
e Planck. Este procedimento é realizado utilizando um conjunto de N mapas, em
N frequências diferentes, encontrando, para cada pixel, uma função que melhor se
ajuste às N medidas do sinal. A partir deste conjunto de funções é possível estimar
o valor que cada um destes pixels devem possuir em uma frequência qualquer.

Para a derivação dos mapas de emissão síncrotron e livre-livre considerou-se um
procedimento semelhante ao utilizado no caso da poeira, mas utilizando apenas os
mapas do WMAP já mencionados. Por isso, neste caso, é realizada uma extrapo-
lação para as frequências além daquelas utilizadas para o ajuste pixel a pixel. O
mapa sintético de foregrounds Galácticos é obtido somando as três componentes.
A Figura 4.1 apresenta os mapas finais deste contaminante nas quatro frequências
consideradas.

3http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/dr5/mem_maps_get.cfm
4http://irsa.ipac.caltech.edu/data/Planck/release_1/all-sky-maps/previews/COM_Comp-

Map_dust-commrul_2048_R1.00/index.html
5http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/
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Figura 6.4 - Mapas simulados de emissão Galáctica (síncrotron, livre-livre e poeira) nas
frequências de 70, 100, 143 e 217 GHz. Os mapas são apresentados em coor-
denadas galácticas.

No presente trabalho a contaminação por tais foregrounds Galácticos é adicionada
aos mapas de RCF na forma de um sinal residual. O objetivo é tentar reproduzir
os possíveis componentes dos mapas de RCF do Planck. Isso é feito ponderando o
mapa de foregrounds por um fator percentual, denominado “peso”, antes que ele seja
adicionado aos mapas de RCF. De forma a testar a sensibilidade do estimador em
diferentes níveis de contaminação por foregrounds galácticos, foram escolhidos três
valores para o peso: 0,1%, 1,0% e 10%, que são multiplicados pelo mapa sintético
de foregrounds para definir a amplitude deste componente.

Para que a contaminação por foregrounds Galácticos seja incluída de forma correta
aos dados simulados é importante considerar alguns efeitos esperados para os mapas
de RCF do Planck. Como discutido por Planck Collaboration (2014c) e resumido
na Seção 6.1, a análise de um conjunto de simulações realistas dos dados do Planck
(FFP6) utilizando os mesmos algoritmos de separação utilizados na derivação dos
mapas SMICA, SEVEM, NILC e Commander-Ruler permitiu obter informações a res-
peito da contaminação residual esperada para cada mapa de RCF do Planck. Com
base nestas informações, a contaminação dos mapas simulados para o desenvolvi-
mento deste trabalho é realizada da seguinte forma: o mapa ponderado de emissão
foreground Galáctica é adicionado aos mapas de RCF quando o objetivo é obter
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mapas sintéticos similares aos mapas Commander-Ruler e SMICA, já que nestes casos
é esperado um resíduo under-subtracted de emissão livre-livre e de poeira térmica,
respectivamente; e é subtraído quando os mapas de referência são o SEVEM e NILC,
para os quais são esperados sinais over-subtracted de emissão de poeira.

6.3.1.2 Ruído Inomogêneo

Como mencionado anteriormente, a contaminação por ruído inomogêneo nesta se-
gunda etapa foi realizada de forma diferente, a partir de informações e estima-
tivas de ruído disponíveis para os mapas de RCF Planck. Tomando estes qua-
tro mapas como referência, foram, portanto, derivados quatro tipos de ruído ino-
mogêneo, que serão denominados a partir de agora: tipo-SMICA, tipo-SEVEM, tipo-
NILC e tipo-Commander-Ruler. Como o mapa de desvio padrão associado ao mapa
Commander-Ruler também foi disponibilizado, ele foi utilizado na simulação do ruído
correspondente. Já os outros três tipos de ruído foram simulados a partir dos pró-
prios mapas de ruído disponibilizados com os mapas de RCF (chamados a partir de
agora, mapas originais de ruído), já que seus mapas de desvio padrão não estão dis-
poníveis. Sendo assim, foram consideradas duas formas diferentes para a derivação
dos mapas de ruído, como descrito a seguir:

1. Tipo-Commander-Ruler: A simulação deste tipo de ruído foi realizada mul-
tiplicando o correspondente mapas de desvio padrão (ou dispersão), pixel
a pixel, por uma distribuição normal de média zero e desvio padrão uni-
tário. Foram produzidos 10 mapas deste tipo com o objetivo de produzir
diferentes combinações entre as flutuações de temperatura da RCF e ruído.

2. Tipo-SMICA, SEVEM e NILC: Os outros três tipos de ruído foram simulados
multiplicando os correspondente mapas de ruído originais por uma distri-
buição normal de média zero e desvio padrão 0,1. Este procedimento é
adotado para que seja possível obter diferentes mapas de ruído, mas sem
que sua amplitude seja muito elevada em relação ao mapa original, por isso
a escolha pelo desvio padrão de 0,1. Desta forma apenas alguns pixels terão
intensidade ∼ 10% maior que o valor máximo do mapa de ruído original.
Com o mesmo propósito da simulação do ruído tipo Commander-Ruler,
foram simulados 10 mapas de cada um dos três tipo de ruído.
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6.3.1.3 Resumo dos conjuntos de dados para teste do estimador

Vale lembrar que a proposta da segunda etapa do trabalho é testar o estimador em
conjuntos de dados mais realistas e compatíveis com os mapas de RCF do Planck,
para um treinamento mais apropriado das RNs e uma análise mais eficiente destes
mapas. Tudo isso realizado com o objetivo de melhorar a performance do estimador
desenvolvido. Sendo assim, os conjuntos de mapas utilizados para os testes foram
gerados incluindo diferentes misturas de contaminantes não-Gaussianos de origem
secundária, entre resíduos de emissão Galáctica e ruído inomogêneo, aos mapas
sintéticos de RCF. A Tabela 6.3 resume todas as combinações de contaminantes
incluídas aos mapas de RCF para produção dos conjuntos de dados necessários para
construção e teste do estimador dado pela Equação 5.24. A primeira coluna desta
tabela indica o mapa usado como referência para as simulações, ou seja, o mapa do
Planck cujas estimativas de contaminação Galáctica e ruído são usadas como base
para gerar as simulações destas quantidades.

Tabela 6.3 - Dados simulados.

Mapa de referência Ruído Frequência (GHz) Peso (%)
SMICA tipo-SMICA 70, 100, 143, 217 0.1, 1.0, 10
NILC tipo-NILC 217 10
SEVEM tipo-SEVEM 217 10

Commander− Ruler tipo-Commander− Ruler 70a 10
aA frequência de 70 GHZ, dentre as consideradas aqui, é a mais contaminada por
emissão livre-livre, por isso diretamente relacionada à contaminação residual esperada
para o mapa Commander− Ruler do Planck (veja seções 6.1 6.3.1.1).

Todos os conjuntos de dados gerados para a realização dos próximos testes correspon-
dem às três classes seguintes: Classe 1 - fNL = [−10, 10], Classe 2 - fNL = [28, 48]
e Classe 3 - fNL = [60, 80], usando novamente conjuntos de treinamento e teste
compostos, respectivamente, por m/3 = 5000 e l/3 = 500 vetores de Perímetro de
cada classe. Estas escolhas são baseadas nos resultados obtidos na etapa 1 quanto
à sensibilidade do estimador aos quatro tipos de FMs e ao tamanho do conjunto
de treinamento. A quantidade de neurônios na camada intermediária também foi a
mesma utilizada anteriormente, nneu = 140.,

Assim como na etapa 1, os mapas utilizados nos testes a seguir foram processados
por uma ferramenta de suavização antes do cálculo dos vetores de Perímetro, de
forma a evitar possíveis discrepâncias entre dados simulados e reais. Analisando es-
pecificamente o caso tratado nesta segunda etapa, em que há também a presença
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de contaminação Galáctica residual, foi verificado que não ocorre uma discrepância
tão evidente como a mostrada na Figura 6.3, em que a única contaminação por
sinal secundário decorria de ruído inomogêneo. A parte superior da Figura 6.5 apre-
senta os vetores de Perímetro calculados a partir de um conjunto de mapas da RCF
contaminados por ruído tipo-SMICA, à esquerda, e outro contaminado também por
emissão Galáctica residual, à direita. Para comparação o Perímetro calculado a par-
tir do mapa SMICA do Planck é superposto em ambos os casos. É possível perceber
claramente como a presença de contaminação foreground afeta a amplitude destes
vetores. Este fato leva à confirmação de um dos pontos levantados na Seção 6.2.4:
uma possível razão para a indeterminação das RNs nos casos tratados na etapa 1
é a existência de contaminações não-Gaussianas nos mapas reais não incluídas nas
simulações.

A Figura 6.5 também compara os vetores de Perímetro calculados após a aplicação
de uma ferramenta de suavização aos mesmo mapas, usando fwhm = 10 minutos
de arco (parte inferior). Estes gráficos mostram como a suavização diminui a am-
plitude dos vetores. Apesar da presença de contaminação residual Galáctica parecer
resultar em mapas simulados e reais muito mais consistentes, ainda podem ocor-
rer discrepâncias que não são percebidas visualmente. Por este motivo, para evitar
este tipo de problema optou-se pelo uso da suavização dos mapas, já que resultados
apresentados na etapa 1 mostram grandes vantagens na aplicação desta ferramenta.

Como as causas destas discrepâncias podem estar relacionadas à escala dos mapas
e ao formato do feixe do instrumento optou-se por realizar uma suavização de am-
bos os mapas, sintéticos e do Planck, utilizando um feixe Gaussiano de fwhm= 10
minutos de arco. Este valor foi escolhido de forma que fosse maior que o feixe do ins-
trumento e pudesse minimizar seu efeito, além de ser grande o suficiente para ajudar
a minimizar também quaisquer outras possíveis discrepâncias, mas sem interferir na
busca pelo sinal não-Gaussiano primordial. É importante mencionar ainda que este
procedimento pode até mesmo ajudar a minimizar o efeito da contaminação por fon-
tes extragalácticas, como o efeito SZ e lenteamento gravitacional, que contribuem
para o sinal em pequenas escalas angulares.

Como verificado com os testes apresentados a seguir, a suavização com um feixe
maior que o utilizado na etapa 1 não influenciou a eficiência do estimador quando
aplicado aos conjuntos de teste. As subseções seguintes apresentam os resultados
obtidos com estes testes e com a aplicação do estimador aos mapas de RCF do
Planck. A última seção resume ainda as principais conclusões obtidas com a execução
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Figura 6.5 - Acima: Vetores de Perímetro calculados a partir de mapas sintéticos da RCF
contaminados por ruído-SMICA (esquerda da Figura 6.3), à esquerda, e por
emissão Galáctica residual, além da presença do ruído tipo-SMICA, à direita.
O vetor calculado a partir do mapa SMICA do Planck é superposto em ambos
os gráficos. Abaixo: Análogo aos gráficos de acima, mas os mapas são sua-
vizados com um feixe de fwhm= 10 minutos de arco antes do cálculo dos
vetores de Perímetro. A contaminação foreground considerada nestes mapas
correspondem a emissões residuais na frequência de 70GHz e peso de 0.1%.
A máscara utilizada em todos os mapas foi a U73.

da etapa 2.

6.3.2 Testes em dados sintéticos: efeito de resíduos Galácticos

Utilizando conjuntos de treinamento compostos por vetores de Perímetro calculados
a partir de mapas sintéticos contaminados pelas misturas da Tabela 6.3 foi realizado
um total de 15 testes (um para cada conjunto de dados, ou mistura, disponível). Os
resultados de testes que utilizam mapas contaminados por ruído tipo-SMICA estão re-
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sumidos na Tabela 6.4, enquanto a Tabela 6.5 apresenta os resultados das análises re-
alizadas sobre mapas contaminados por ruído tipo-SEVEM, NILC e Commander-Ruler.

Tabela 6.4 - Resultados de testes realizados utilizando mapas contaminados por ruído
tipo-SMICA.

Teste Peso Freq. 〈f̂NL〉 〈σ(classes)〉 Max(|∆fNL|)# (GHz) Classe 1 Classe 2 Classe 3
1 70 2.0 38.0 68.4 7.1 29.4
2 10 % 100 1.2 37.8 69.0 7.1 39.1
3 143 1.8 38.1 68.3 7.2 32.7
4 217 1.5 38.0 68.0 7.0 33.3
5 70 2.0 38.0 67.9 6.9 25.4
6 1 % 100 1.5 37.9 66.1 7.5 35.1
7 143 1.0 37.5 67.8 6.8 38.1
8 217 1.2 37.6 68.5 7.0 26.4
9 70 2.0 38.0 68.8 7.1 30.0
10 0.1 % 100 1.8 37.7 68.2 7.4 34.8
11 143 1.9 37.5 67.9 7.4 36.7
12 217 2.1 38.5 68.4 7.0 29.7

Tabela 6.5 - Resultados de testes realizados utilizando mapas contaminados por ruído
tipo-NILC, tipo-SEVEM, e tipo-Commander− Ruler.

Teste Tipo de ruído Freq. 〈f̂NL〉 〈σ(classes)〉 Max
# (GHz) Classe 1 Classe 2 Classe 3 (|∆fNL|)
13 NILC 217 1.2 37.5 68.3 6.4 26.0
14 SEVEM 217 2.4 37.9 67.9 8.9 44.5
15 Commander− Ruler 70 6.6 36.9 61.5 22.0 83.7

As segunda e terceira colunas da Tabela 6.4 e a terceira da Tabela 6.5 apresentam as
características da emissão Galáctica residual presente nos mapas utilizados em cada
um dos Testes de #1 a 15. As três colunas seguintes mostram a média dos valores
f̂NL para cada uma das classes 1, 2 e 3, lembrando que os resultados apresentados
na etapa 2 são obtidos a partir da Abordagem-2 (Seção 5.3), ou seja, o estimador
definido pela Equação 5.24 é utilizado para estimar o valor de fNL para cada um
dos mapas que compõem o conjunto de teste. A oitava coluna corresponde à média
dos valores de desvio padrão das quantidades f̂NL para as três classes, ou seja,
〈σ(classes)〉 = 〈σ(f̂NL(classe 1)), σ(f̂NL(classe 2)), σ(f̂NL(classe 3))〉. Por fim, a
última coluna de ambas as tabelas apresentam o máximo valor absoluto calculado
para a quantidade definida como: ∆fNL ≡ fNL− f̂NL, ou seja, esta coluna fornece o
erro máximo da RN ao estimar o grau de NG dos mapas que compõem o conjunto
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de treinamento (incluindo as três classes de mapas). Tais valores fornecem uma ideia
preliminar da precisão com que f̂NL foi calculado para estes mapas. Para os Testes
#1-12, realizados utilizando mapas contaminados por ruído tipo-SMICA, obteve-se
∆fNL . 39. Como ilustração do comportamento do estimador foi construído o
histograma dos valores de ∆fNL para o Teste #46 e apresentado na Figura 6.6.
Analisando esta distribuição é possível verificar que 95% dos valores f̂NL diferem
dos valores esperados fNL por ∆fNL(95%) . 11.

Figura 6.6 - Histogramas de ∆fNL resultantes do Teste #4.

Também é importante atentar para o fato de que o conjunto de valores fNL usado
para definir o grau de NG primordial presente em cada grupo de mapas simulados
é composto por três intervalos, ou seja, três classes, cuja distribuição de valores de
cada um deles é normal, com média dada pelo valor central do intervalo e desvio
padrão O(2). Já o desvio padrão calculado a partir dos valores estimados, f̂NL, para
cada classes, éO(7), como mostrado nas Tabelas 6.4 e 6.5. Tais valores correspondem
a mais uma forma de quantificar a precisão do estimador.

Considerando ainda a Abordagem-1, utilizada para quantificar a eficiência do esti-
mador na etapa 1 do trabalho, é possível avaliar os resultados obtidos dos Testes
#1-15. Usando o Modo-2 para contagem de acertos da RN ao classificar cada mapa
(vetor de Perímetro) do conjunto de teste o resultado foi de & 96% para 14 dos 15
testes realizados. Todos estes resultados - a porcentagem de acerto, 〈σ(classes)〉 e
∆fNL - confirmam que a presença de uma mistura de contaminantes não-Gaussianos
nos mapas de RCF não influenciam a eficiência do estimador quando os dados ana-
lisados, ou seja, os dados de teste, contêm os mesmos componentes, com amplitudes

6A motivação para o uso da RN derivada do Teste #4 como exemplo em diversos caso é discutida
na Seção 6.3.3
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similares, presentes nos dados de treinamento.

Como mencionado acima, resultados obtidos com o teste #15 diferenciam-se do res-
tante. Este teste, realizado utilizando dados simulados cujo mapa de referência é
o Commander-Ruler, apresenta um elevado valor para 〈σ(classes)〉 e Max(|∆fNL|)
em comparação com os outros testes, realizados usando mapas sintéticos similares
aos mapas SMICA, NILC e SEVEM, como mostrado na Tabela 6.5. No entanto, este
comportamento pode ser explicado pelo fato de que a amplitude do ruído tipo-
Commander-Ruler é elevada em relação à dos outros três tipos. Vale também lem-
brar que Planck Collaboration (2014c) mencionam que o mapa Commander-Ruler
é o mais diferente dentre os quatro mapas de RCF, enquanto SMICA e NILC são os
mais similares. Mas isso já era esperado, já que o processo de derivação do mapa
Commander-Ruler não utiliza os mapas nas frequência de 545 e 857 GHz, domina-
dos por poeira, utilizados na obtenção dos outros três. Este fato, além de ajudar a
explicar a discrepância dos resultados do Teste #15, também permite entender por-
que os valores de 〈σ(classes)〉 e Max(|∆fNL|) são ligeiramente elevados para o Teste
#14 em relação aos anteriores, caso em que o mapa de referência é o SEVEM. Como
tentativa de melhorar o resultado obtido para o Teste #15, foram realizados tes-
tes adicionais aumentando gradativamente o tamanho do conjunto de treinamento.
Verificou-se que ao utilizar um conjunto composto por m/3 = 8000 vetores de Pe-
rímetro o problema era totalmente resolvido, ou seja, o aumento do conjunto de
mapas sintéticos utilizados na construção do estimador (Equação 5.24) fez com que
sua eficiência fosse restabelecida.

Toda discussão apresentada nesta subseção enfatiza o bom desempenho do estima-
dor, além de ser suporte para o uso da Abordagem-2, em que os vetores de saída y das
RNs são utilizados diretamente na Equação definida em 5.24 para o cálculo direto
do grau de NG dos mapas analisados. Tais conclusões são reforçadas pelos gráficos
apresentados nas Figuras 6.7 e 6.8, construídas a partir dos resultados obtidos com
o Teste #4, comparando os valores f̂NL, estimados, àqueles esperados (input). A
Figura 6.7 permite comparar diretamente os valores estimados e esperados, além de
também exibir a informação na forma binada (intervalos de f̂NL e fNL). A compa-
ração da “linha de igualdade” (vide figura) e os símbolos em preto, correspondentes
à binagem, reforça o acordo entre f̂NL e fNL. Por fim, os histogramas destas duas
quantidades, apresentados na Figura 6.8, mostram quanto a dispersão dos valores
estimados aumenta com relação aos valores esperados, diferença esta que se mostrou
relativamente pequena.
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Figura 6.7 - Gráficos dos valores de estimados (f̂NL) e esperados de fNL para cada classe
(símbolos em cinza). Símbolos em preto correspondem a intervalos binados.
A reta diagonal tracejada é a linha da igualdade, ou seja, onde f̂NL = fNL.

Figura 6.8 - Histogramas dos valores de f̂NL (barras cinzas) e fNL (input; barras pretas)
para cada classe.

6.3.3 Aplicação de RNs treinadas aos mapas de RCF do Planck

Todos os testes realizados aplicando o estimador a conjuntos de dados diferentes do
conjunto de treinamento utilizaram a RN derivada do Teste #4. A escolha desta
RN como exemplo deve-se ao fato de que esta é também escolhida para a análise
do mapa SMICA do Planck. Ela foi tomada como sendo a mais apropriada para
tal análise principalmente devido ao tipo de contaminação por emissão Galáctica
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residual esperada para o mapa SMICA: emissão de poeira under-subtracted. Como a
emissão de poeira térmica possui um espectro crescente com a frequência, dentre as
quatro bandas de frequência consideradas aqui ela é mais significante em 217 GHz.
Por isso a opção por uma RN treinada usando mapas sintéticos contaminados por
sinal foreground nesta frequência. Além disso, Planck Collaboration (2014c) também
comentam que o sinal residual esperado em regiões fora do plano Galáctico possui
amplitude abaixo de poucos µK, o que é verificado para um resíduo de emissão
Galáctica correspondente ao peso de 10%. Isso também permite testar o estimador
no pior cenário, ou seja, quando a contaminação dos mapas sintéticos é mais elevada.

Como mencionado diversas vezes e verificado a partir dos resultados obtidos na etapa
1, é de extrema importância que a aplicação do estimador aos mapas de RCF do
Planck utilize RNs treinadas da forma mais apropriada possível, ou seja, treinadas
utilizando vetores de Perímetro derivados de mapas sintéticos compatíveis com os
mapas reais. Este é o motivo pelo qual as RNs derivadas dos Testes #4, 13, 14 e 15
foram as escolhidas para a análise dos mapas SMICA, NILC, SEVEM e Commander-Ruler
do Planck, respectivamente.

A Tabela 6.6 resume os resultados obtidos da aplicação das RNs apropriadas aos
mapas de RCF do Planck, lembrando que os vetores de saída são utilizados para o
calculo de f̂NL como definido na Equação 5.24. As barras de erro correspondentes a
2σ associadas a cada estimativa também são mostradas nesta tabela. Estes resulta-
dos permitem confirmar algumas afirmações feitas por Planck Collaboration (2014c),
como: a baixa contaminação do mapa SMICA por resíduos de emissão foreground Ga-
láctica em grandes escalas com relação aos outros quatro, a sua similaridade com
o mapa NILC e o fato de o mapa Commander-Ruler ser o mais diferente e mais
contaminado por ruído em pequenas escalas dentre eles (vide também Seção 6.1).

Tabela 6.6 - Resultados da aplicação de RNs treinadas aos quatro mapas de RCF do
Planck. As barras de erro correspondem a um CL de 2σ calculados a par-
tir dos dados simulados (veja Tabelas 6.4 e 6.5).

Teste # Mapa do Planck f̂NL
4 SMICA 44 ± 14
13 NILC 59 ± 13
14 SEVEM 76 ± 18
15 Commander− Ruler 77 ± 44
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6.3.4 Principais conclusões

A Tabela 6.7 resume os principais testes apresentados nas Etapas 1 e 2 discutidas
neste capítulo. Em especial os resultados dos Testes #1-14, resumidos nas Tabe-
las 6.4 e 6.5, confirmam a excelente performance do estimador mesmo utilizando
mapas da RCF contaminados por diferentes misturas de sinais não-Gaussianos se-
cundários. A análise estatística dos valores f̂NL para cada um dos testes aponta a
elevada acurácia do método, apresentando desvio padrão de 〈σ(classes)〉 ' 6, 8−8, 9,
relativamente pequeno em comparação à mesma quantidade calculada a partir da
distribuição dos valores fNL utilizados na simulação dos mapas (os valores espera-
dos). O Apêndice contém uma série de testes usando a RN derivada do teste #4.
Ela é aplicada a conjuntos de mapas diferentes daqueles usados no treinamento,
gerando σ(f̂NL) ∼ 7, muito semelhante aos casos obtidos com os mapas usados no
treinamento. A Tabela A.1 contém um resumo dos resultados.

Além disso, avaliando os resultados apresentados na Tabela 6.6 para a aplicação das
correspondentes RNs (derivadas dos Testes #4, 13, 14 e 15) aos mapas de RCF do
Planck, é possível dizer que estes estão em bom acordo com os últimos resultados
das análises de dados do Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014j) e do WMAP
(BENNETT et al., 2013). Vale ainda chamar a atenção para o fato de que as barras de
erro obtidas com as análises dos mapas SMICA, NILC e SEVEM apresentam amplitudes
inferiores àquelas obtidas pelas colaborações Planck e WMAP, como mostram as
Equações 3.32 e 3.34, e por Casaponsa et al. (2011), que também utilizam RNs e
obtêm fNL = 19±22 como melhor estimativa para NG do tipo local. Especificamente
no caso do mapa SMICA, derivado do método que apresentou o melhor desempenho
quando aplicado às simulações FFP6 e, por isso, o mais analisado pela colaboração
Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014c), conclui-se que f̂NL = 44±7 (para um CL
de 1σ). As diferenças entre os valores de f̂NL para os quatro mapas de RCF podem
ser explicadas pelas diferenças entre as contaminações residuais esperadas para cada
um deles, confirmando que o mapa Commander-Ruler é o mais contaminado dos
quatro mapas do Planck, enquanto o mapa SMICA parece ser o mais limpo. Os testes
e comparações feitos acima sugerem que os mapas do Planck poderiam apresentar
uma contaminação residual maior que aquela considerada nas simulações, ou mesmo
outros tipos de sinais não-primordiais. Ainda assim, todos estes testes e resultados,
combinados àqueles discutidos na etapa 1, permitem expor um novo estimador de
NG do campo de anisotropias da RCF, apontando seus pontos falhos e uma forma
de minimizá-los e, principalmente, mostrando o quão eficiente e promissor ele é.
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Tabela 6.7 - Resumo dos principais testes realizados nas etapas 1 e 2.

Etapa Dados de treinamento e teste Objetivo
Mapas de RCF ideais Verificar a sensibilidade de cada FM.
Mapas de RCF ideais Compreender como o tamanho do conjunto de trei-

namento influencia a atuação do estimador.
1 Inclusão de ruído inomogêneo e

uso de máscaras
Verificar a influência de diversos tipos de ruído e do
uso de diferentes máscaras.

Mapas Gaussianos contaminados
por ruído e não-Gaussianos ide-
ais

Checar a eficiência do estimador em discriminar en-
tre sinais não-Gaussianos primários e secundários.

Inclusão de emissão Galáctica re-
sidual, além do ruído inomogê-
neo e uso da máscara U73

Verificar o efeito da contaminação por resíduos fo-
reground Galácticos ponderados por três diferentes
pesos (Testes #1-15).

2 Dados de teste simulados com
fNL e pesos diferentes dos usados
na geração dos dados de treina-
mento (Apêndice )

Verificar a eficiência do estimador quando aplicado a
dados com características distintas daqueles utiliza-
dos no treinamento da RN.
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7 O EFEITO SUNYAEV ZEL’DOVICH

A assinatura espectral do efeito SZ vem sendo utilizada para a identificação inde-
pendente de aglomerados a elevados redshifts, em que observações em outros compri-
mentos de onda, como ótico e raio X, tornam-se difíceis. A combinação com medidas
em outros comprimentos de onda, especialmente em raio X, também faz do efeito
SZ uma importante ferramenta cosmológica, podendo ser utilizada para estimar a
fração de matéria bariônica em aglomerados (e assim estimar a densidade de maté-
ria bariônica, Ωb, indiretamente), determinar a distância de aglomerados e o valor
da constante de Hubble H0 (em combinação com medidas em raio X), determinar
a velocidade peculiar de aglomerados (este, através do efeito cinemático) e explo-
rar o crescimento de estruturas (e a densidade de energia do universo) através da
contagem numérica de aglomerados. Além disso, existe também a possibilidade de
estudar a natureza da matéria escura em aglomerados (CARLSTROM et al., 2002).

As seções seguintes descrevem as propriedades do efeito SZ térmico, cinemático e do
efeito não-térmico, as principais abordagens utilizadas na modelagem deste efeito
em aglomerados de galáxias, e algumas formas com que este efeito é usado como
ferramenta cosmológica. Por fim, também são apresentados alguns resultados recen-
tes obtidos com a análise de medidas do efeito SZ obtidas com três dos principais
instrumentos utilizados para observação deste sinal.

7.1 A física do efeito SZ

O meio intraglomerado é preenchido por um plasma quase totalmente ionizado de-
vido às altas temperaturas, resultante do elevado potencial gravitacional de matéria
escura. Desde a superfície de último espalhamento até chegarem ao observador, os
fótons da RCF atravessam o interior de aglomerados de galáxias e cerca de 1% de-
les sofrem espalhamento Compton inverso por elétrons energéticos presentes neste
plasma. A consequência deste espalhamento é a transferência de energia destes elé-
trons, em movimento e com elevada energia cinética, para os fótons da RCF. A dis-
torção no espectro da RCF em decorrência deste processo é chamada efeito Sunyaev
Zel’dovich (SUNYAEV; ZELDOVICH, 1969; ZELDOVICH; SUNYAEV, 1969). Esta distor-
ção espectral é caracterizada, ou “quantificada”, de uma forma geral pelo parâmetro
de comptonização y, dado por (RIBICKI; LIGHTMAN, 1979):

y(θ) = σT
mec2

∫
Pedl⇒ y(θ) =

∫ (
kBTe
mec2

)
σTnedl, (7.1)
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em que Pe = nekBTe é a pressão de elétrons do meio intraglomerado, Te a tempe-
ratura do gás de elétrons, kB a constante de Boltzmann, σT a seção de choque de
Thomson, ne a densidade eletrônica e dl o elemento de linha ao longo da linha de
visada. Esta equação mostra que este efeito é independente do redshift (z), o que faz
do efeito SZ uma poderosa ferramenta para o estudo das propriedades do Universo
em diferentes redshifts.

7.1.1 Efeito SZ térmico

A distorção no sinal da RCF devido ao componente térmico do efeito SZ, ou seja, a
variação ∆ISZt em sua intensidade específica, é dada pela seguinte expressão (CARLS-

TROM et al., 2002)
∆ISZ
IRCF

∼ g(x) y, (7.2)

sendo IRCF = 2(kBTRCF )3/(hc)2, y o parâmetro de comptonização (Equação 7.1), e
g(x) a dependência com a frequência, dada por (CARLSTROM et al., 2002; BURIGANA,
2007)

g(x) = h(x)
(
x
ex + 1
ex − 1 − 4

)
(1 + δSZ(x, Te)), (7.3)

tal que
h(x) = x4ex

(ex − 1)2 , (7.4)

sendo δSZ(x, Te) a correção relativística e x = hν/kBTRCF .

O espalhamento Compton inverso dos fótons da RCF causa uma variação de cerca
de kBTe/mec

2 na energia dos fótons da RCF, o que corresponde a uma distorção
. 1mK em seu espectro (CARLSTROM et al., 2002). Este efeito aparece como sendo
um decremento em intensidade para frequências abaixo de 218 GHz e um incremento
para frequências acima desta, como mostrado em ambos os gráficos da Figura 7.1.

7.1.2 Efeito SZ cinemático

O efeito SZ cinemático decorre do movimento do aglomerado (do gás intraglomerado)
em relação ao referencial de repouso da RCF. O efeito “Doppler” da velocidade deste
aglomerado sobre os fótons espalhados causam um distorção puramente térmica no
espectro da RCF. No limite não-relativístico a distorção resultante é escrita como
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Figura 7.1 - Esquerda: Espectro da RCF real (linha pontilhada) e distorcido pelo efeito SZ
(linha cheia). Direita: Intensidade da distorção devido aos efeitos térmico e ci-
nemático, tendo como referência um aglomerado com temperatura de elétrons
∼ 10 keV, y ∼ 10−4 e velocidade peculiar de 500 km/s. A linha pontilhada
mostra o espectro da RCF escalonado por um fator de 0,0005. Ambos os gráfi-
cos mostram o decremento e incremento de intensidade induzido às flutuações
da RCF para frequências menores e maiores que ∼ 218GHz, respectivamente,
em decorrência do componente térmico.

Fonte: Adaptada de Carlstrom et al. (2002).

∆ISZk
IRCF

∼ −h(x) τe β, (7.5)

sendo β = vLDV

c
, em que vLDV é a velocidade do aglomerado na direção da linha

de visada, e c a velocidade da luz, com a profundidade óptica do meio dada por
τe =

∫
σTnedl.

Uma comparação entre as distorções causadas pelos efeitos térmico (linha cheia) e
cinemático (linha tracejada) é apresentada à direta da Figura 7.1. É possível per-
ceber desta figura que a distorção espectral devido ao efeito SZ térmico é bastante
distinta das flutuações de temperatura da radiação de fundo, enquanto que a dis-
torção correspondente ao efeito SZ cinemático é pequena e com máximo onde o
componente térmico é nulo (∼ 217 GHz). No regime não relativístico, devido aos
espectros similares, esta distorção é indistinguível das flutuações de temperatura da
RCF. Uma discussão detalhada a respeito da física do efeito SZ, suas aplicações e
uma lista com os primeiros experimentos a medir o efeito SZ pode ser encontrada
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em artigos de revisão como Birkinshaw (1999), Carlstrom et al. (2002).

7.1.3 Efeito SZ não-térmico

Além do gás quente do meio intraglomerado existe também uma população de elé-
trons relativísticos produzindo emissão em rádio via radiação síncrotron (vide Seção
4.1). Este fato é confirmado com as detecções de efeito SZ em aglomerados onde
existe evidências de fontes de radio (elétrons relativísticos) (COLAFRANCESCO et

al., 2003). Esta distribuição de elétrons não-térmicos também é responsável pelo
espalhamento Compton inverso dos fótons da RCF. Sendo assim, espera-se que,
caso esta população de elétrons relativísticos seja suficientemente densa, ela tam-
bém produza efeito SZ. Este terceiro componente é o chamado efeito SZ não-térmico
(BIRKINSHAW, 1999).

O parâmetro de comptonização do efeito SZ não-térmico é dado, de forma geral, por
(COLAFRANCESCO et al., 2003)

ynt = σT
mec2

∫
Preldl, (7.6)

que é análogo à Equação 7.1, a menos da pressão, que corresponde à distribuição de
elétrons relativísticos, dependendo do momento mínimo, p1, dos mesmos. Colafran-
cesco et al. (2003) também mostraram que os espectros dos componentes térmico e
não-térmico são distintos, em especial a posição de nulo para os dois efeitos, já que
para o efeito não-térmico ela é deslocada para frequências mais altas, como pode ser
visto no lado esquerdo da Figura 7.2. Já o gráfico do lado direito mostra apenas a
componente não-térmica para diferente valores de τnt, a profundidade ótica relativa
à distribuição não-térmica de elétrons. Também é possível verificar da mesma figura
como este componente é subdominante em relação ao térmico, explicado pela baixa
densidade de elétrons relativísticos em relação aos não-relativísticos, sendo que τnt
é pelo menos 50 vezes menor que o correspondente térmico τt (BIRKINSHAW, 1999;
COLAFRANCESCO et al., 2003; DE BERNARDIS et al., 2012).

7.2 Modelagem de aglomerados

Em termos de temperatura, a distorção no espectro da RCF em decorrência do efeito
SZ térmico pode ser expressa como (CARLSTROM et al., 2002)

∆TSZ
TRCF

= f(x)y, (7.7)
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Figura 7.2 - Esquerda: Gráfico da função espectral g(x) para uma população térmica
(linha cheia) e não-térmica (linha tracejada) de elétrons para uma aproxi-
mação em primeira ordem em τnt. A linha pontilhada corresponde ao va-
lor de referência, zero. Direita: Análogo ao gráfico da esquerda mas apenas
para a população não-térmica de elétrons, para uma aproximação em pri-
meira ordem em τnt (linha cheia) e para os valores exatos de τnt = 1 (linha
tracejada), 0,1 (linha pontilhada) e 0,001 (linha intercalando pontos e tra-
ços).
FONTE: Colafrancesco et al. (2003).

em que a dependência com a frequência é escrita na forma

f(x) =
(
x
ex + 1
ex − 1 − 4

)
(1 + δSZ(x, Te)). (7.8)

As Equações 7.2 e 7.7, em termos de intensidade específica e temperatura,
relacionam-se através da derivada da expressão de corpo negro com respeito à tem-
peratura, |dBν/dT |. A seguir são apresentadas duas formas de modelagem do efeito
SZ térmico observado em aglomerados de galáxias em termos do incremento e de-
cremento de temperatura.

7.2.1 Modelo β-isotérmico

Uma forma amplamente utilizada para o ajuste do perfil de temperatura de aglo-
merados é o modelo β-isotérmico (CAVALIERE; FUSCO-FEMIANO, 1976; CAVALIERE;

FUSCO-FEMIANO, 1978). Este modelo considera a temperatura do gás constante e
densidade numérica de elétron ne(r) descrita por uma distribuição esférica da forma
(BIRKINSHAW, 1999; PLAGGE et al., 2010)

ne(r) = n0

[
1 +

(
r

rc

)2]−3β/2

, (7.9)
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em que n0 é a densidade eletrônica central, rc o raio do caroço, e o parâmetro β é a
razão entre as energias específicas nas galáxias e no gás quente (MULCHAEY, 2000):

β ≡ µmpσ
2

kBTe
, (7.10)

sendo µ o peso molecular médio, mp a massa do próton, σ a velocidade de dispersão
das galáxias paralelo à linha de visada e Te a temperatura do gás intraglomerado
(quantidades relativas ao centro do aglomerado). Para um aglomerado isotérmico
com temperatura Te, o perfil SZ resultante, em termos da distância angular θ ao
centro, é

∆TSZ(θ) = ∆TSZ(0)
[
1 +

(
θ

θc

)2]−3β/2+1/2

, (7.11)

sendo θc ≡ rc/DA o raio angular do caroço e DA a distância de diâmetro angular
do aglomerado. ∆TSZ(0) é o decremento SZ central, e é dado por (REFREGIER et al.,
2000)

∆TSZ(0) ' −38.8µK
(

n0

10−3cm−3

)(
kTe

1keV

)
×
(

rc
1Mpc

)[
f(x)
−2

]
Γ(3β/2− 1/2)

Γ(3β/2) ,

(7.12)
em que f(x) é a função espectral definida na Equação 7.8, e Γ é a função gama.

Como o modelo β-isotérmico simples apresenta inconsistências ao modelar diversos
objetos, especialmente no caroço do aglomerado, como no caso de aglomerados mais
relaxados, alguns autores elaboraram versões mais robustas deste modelo (MUL-

CHAEY, 2000; LAROQUE et al., 2006). Um exemplo é o proposto por LaRoque et
al. (2006), que considera o perfil de temperatura do gás, elaborando um modelo
β-isotérmico duplo, em que um segundo modelo é usado para descrever apenas a
região do caroço.

7.2.2 Perfil de pressão universal

Outra abordagem é proposta por Arnaud et al. (2010) utilizando um perfil de pressão
universal obtido a partir de uma amostra de 33 aglomerados próximos (z < 0, 2)
do REXCESS (Representative XMM-Newton Cluster Structure Survey, excelentes
observações em raio X de uma amostra de aglomerados e contrapartida em múltiplos
comprimentos de onda). Esta é uma derivação do perfil de pressão utilizando dados
em raio X e do efeito SZ, e não toma como base o modelo β-isotérmico, evitando
suas imprecisões.
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Neste contexto, usando 7.7 e considerando a variação do parâmetro de comptoniza-
ção y (Equação 7.1) como função da coordenada radial da projeção do aglomerado
no céu a Equação 7.7 pode ser reescrita como (KOMATSU et al., 2011)

∆TSZ
TRCF

(θ) = f(x) σT
mec2

∫ lin

−lout

Pe

(√
l2 + θ2D2

a

)
dl, (7.13)

em que θ é a distância angular ao centro do aglomerado, Da a distância de diâmetro
angular e l a coordenada radial a partir do centro do aglomerado. Para um dado
perfil de pressão de elétrons Pe(r), a variação de temperatura decorrente do efeito
SZ, ∆TSZ , pode ser escrita como em Komatsu et al. (2011),

∆TSZ(θ) = f(x)TRCF
σT
mec2P

2d
e (θ), (7.14)

sendo P 2d
e (θ) o perfil de pressão dos elétron projetado no céu e dado por:

P 2d
e (θ) =

∫ −√r2
out−θ2D2

a

√
r2

out−θ2D2
a

Pe

(√
(l2 + θ2D2

a)
)
dl, (7.15)

em que o perfil de pressão é truncado em rout. Arnaud et al. (2010) definiram um
perfil de pressão de elétrons Pe, baseado no modelo generalizado de Navarro-Frenk-
White (NFW, Navarro et al. (1997)) descrito por Nagai et al. (2007). Este perfil se
ajusta muito bem ao perfil de pressão de elétrons obtido a partir de dados de raio
X, e é dado por

Pe(r) = P500

[
M500

3× 1014h−1
70 M�

]2/3+αp

p(x) (7.16)

sendo h70 = H0/(70 kms−1Mpc−1), αp = 0, 12, x = r/R500, em que R500 é o raio
dentro do qual a densidade média é 500 vezes a densidade crítica do universo no
redshift z, e M500 é a massa dentro do raio R500 (VOIT, 2005), sendo

M500 = 4π
3 [500ρc(z)]R3

500. (7.17)

p(x) corresponde ao modelo generalizado de NFW, escrito como

p(x) = P0

(c500x)γ[1 + (c500x)α](β−γ)/α , (7.18)

sendo o melhor ajuste encontrado por Arnaud et al. (2010) dado por

[P0; c500; γ;α; β] = [8, 403h−3/2
70 ; 1, 177; 0, 3081; 1, 0510; 5, 4905]. (7.19)
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Por fim, P500, a pressão característica, é definida como:

P500 = ne,500kBT500 = 3
8π

[
500G−1/4H(z)2

2

]4/3
µ

µe
fBM

2/3
500 . (7.20)

sendo G a constante de gravitação. A definição acima foi obtida sabendo que:
ne = ρg,500/(µemp), ρg,500 = 500fBρc(z), ρc(z) = 3H(z)2/(8πG), com a constante
de Hubble dada por H(z) = H0

√
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ, e a temperatura característica é

dada por kBT500 = µmpGM500/2R500, em que µ é o peso molecular médio.

Utilizando os parâmetros fB = 0, 175, µ = 0, 59 e µe = 1, 14 (valores adotados por
Nagai et al. (2007), Arnaud et al. (2010)), a Equação 7.20 fica

P500 = 1, 65× 10−3E(z)8/3
[

M500

3× 1014h−1
70 M�

]2/3

h2
70 keV cm−3. (7.21)

sendo E(z) = H(z)/H0 = [Ωm(1 + z)3 + ΩΛ]1/2.

Usando as Equações 7.18, 7.19 e 7.21 em 7.16 chega-se à seguinte expressão para o
perfil de pressão de elétrons

Pe(r) = 1, 65× 10−3E(z)8/3
[

M500

3× 1014h−1
70 M�

]2/3+αp

× p(x)h2
70 keV cm−3. (7.22)

Esta abordagem, descrita em Arnaud et al. (2010), vem sendo amplamente utili-
zado pela colaboração Planck no estudo do sinal SZ presente nos dados observados
(ver, por exemplo, Planck Collaboration (2011), Planck Collaboration et al. (2011),
Planck Collaboration (2014h), Planck Collaboration (2014k)).

7.3 O Efeito SZ como ferramenta cosmológica

As propriedades globais do universo são descritas por um conjunto de parâmetros
cosmológicos, por este motivo o principal objetivo da cosmologia tem sido a deter-
minação precisa destes parâmetros, o que tem evoluído muito nos últimos anos com
as medições precisas das flutuações de temperatura da RCF (HINSHAW et al., 2013;
PLANCK COLLABORATION, 2014g). Quanto aos parâmetros relacionados à energia
escura, a estimativa de sua densidade e equação de estado podem ser obtidas a
partir da velocidade peculiar de aglomerados (BHATTACHARYA; KOSOWSKY, 2008),
método este que tem recebido pouca atenção comparado a outros (densidade nu-
mérica de aglomerados, oscilações acústicas de bárions, medições de distancias uti-
lizando supernovas, e lentes fracas). Como o efeito SZ cinemático pode ser utilizado
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para estimar a velocidade peculiar de aglomerados, ele poderia, portanto, ajudar na
estimativa de parâmetros de energia escura.

A principal forma de utilização do efeito SZ é a partir de sua combinação com medi-
das de outros tipos de surveys. Em adição ao efeito SZ, o gás quente intraglomerado
também é caracterizado por sua forte emissão bremsstrahlung em comprimentos de
onda de raio X. Resultados de medições em raio X e do decremento (ou incremento)
SZ podem ser combinados com análises do efeito de lentes gravitacionais fracas des-
tes aglomerados. Apesar do lenteamento não ser sensível à distribuição de matéria
ao longo da linha de visada a emissão em raio X é, e assim são obtidas informações
a respeito da profundidade do aglomerado. A análise conjunta de dados de lentes
fracas, raio X e efeito SZ em aglomerados podem fornecer estimativas da fração de
matéria bariônica em aglomerados e da distribuição e estrutura dos aglomerados
(BARTELMANN; SCHNEIDER, 2001).

Outra relevância cosmológica em se estudar o efeito SZ decorre do seu comporta-
mento como contaminante do sinal primordial da RCF. Como discutido anterior-
mente, o efeito SZ deixa suas características no espectro da RCF, modificando a
energia dos fótons espalhados pelos elétrons imersos no gás quente de aglomerados
de galáxias. Como a distribuição espacial de aglomerados de galáxias que produzem
o efeito SZ não é Gaussiana, o efeito SZ integrado introduz uma assinatura não-
Gaussiana secundária no campo de flutuações de temperatura da RCF, que seriam,
em princípio, aproximadamente Gaussianas. Sendo assim, antes de estimar o grau
de NG primordial em mapas de RCF é também necessário estimar a contribuição
decorrente deste efeito, separando contribuições de diferentes origens (primária e
secundárias) (SALOPEK; BOND, 1990; BABICH; PIERPAOLI, 2008; YADAV et al., 2008;
YADAV; WANDELT, 2010).

Abaixo são descritas algumas das formas mais conhecidas de uso do efeito SZ na
Cosmologia (NOVAES, 2011), enquanto a seção seguinte apresenta alguns resultados
recentes obtidos neste contexto. Uma revisão mais detalhada pode ser encontrada,
por exemplo, em (BIRKINSHAW, 1999; CARLSTROM et al., 2002).

Estimativa do parâmetro de Hubble

A combinação de medidas do efeito SZ de aglomerados de galáxias e seu sinal em raio
X permite estimar a distância de diâmetro angular DA destes objetos. Considerando
um modelo β-isotérmico de aglomerados, o brilho superficial da emissão em raio X
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pode ser escrito como (BIRKINSHAW, 1999; REESE et al., 2002)

SX(E) = 1
4π(1 + z)4DA

∫
nenHΛ(E, Te)dς

= SX0

(
1 + θ2

θ2
c

)(1−6β)/2

[ergs s−1 arcmin−2], (7.23)

em que z é o redshift do aglomerado, SX0 é o brilho superficial da emissão em raio
X no centro do objeto e a integral é feita ao longo da linha de visada (dl), sendo que
dl = DAdς. O fator 4π decorre da suposição de que a emissão é isotrópica, e (1 + z)3

leva em conta transformações cosmológicas da energia e brilho superficial.

A quantidade Λ é a função de resfriamento do gás intraglomerado à temperatura Te
e energia E em raio X ou em uma banda centrada em E. Também dependente do
elemento químico (Zi), esta função pode ser calculada como (PETERSON; FABIAN,
2006)

Λ(E, Te, Zi) =
∫ ∞

0
dEE

dα

dE
(E, Te, Zi) (7.24)

sendo dα
dE

a taxa de emissão em função da energia dos fótons.

Sendo que a densidade eletrônica ne é tal que nH = neµe/µH , é possível eliminar
esta quantidade das Equações 7.11 e 7.23 de forma a obter a seguinte expressão para
a distância (REESE et al., 2002)

DA = ∆TSZ0

SX0

(
mec

2

kBTe0

)
Λ0(E, Te)/µH

4π3/2f 2(x)T 2
RCFσ

2
T (1 + z)4

1
θc
×
[

Γ(3β/2)
Γ(3β/2− 1/2)

]2 Γ(3β − 1/2)
Γ(3β) .

(7.25)
Portanto, sendo possível estimar a distância de aglomerados de galáxias a partir de
medidas do efeito SZ e em raio X destes objetos (Figura 7.3), é possível também
medir a constate de Hubble H0, já que H0 ∝ D−1

A (CUNHA et al., 2007; HOLANDA et

al., 2012).

Velocidade peculiar de aglomerados

O efeito SZ cinemático é uma ferramenta cosmológica poderosa e única no cálculo de
campos de velocidade a elevados redshifts. A variação de temperatura dos fótons da
RCF causada por este efeito é linearmente proporcional à profundidade ótica para
o espalhamento Compton e à velocidade do aglomerado ao longo da linha de visada
com relação ao referencial da RCF.

A estimativa da velocidade peculiar de aglomerados é realizada com maior precisão
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Figura 7.3 - Distância de diâmetro angular em função do redshift para Ω)m = 0, 3,
sendo cada uma das curvas correspondente a um diferente valor de h =
H0/(100km s−1Mpc−1). Os símbolos cheios correspondem a 25 aglomerados
de Filippis et al. (2005) (efeito SZ/raio X) e o aberto ao aglomerado Abell
773.

Fonte: Cunha et al. (2007).

quando as componentes térmica e cinemática são cuidadosamente separadas, o que
é possível através de medidas em diversas bandas de frequência, além do fato de
seus espectros serem diferentes. A Figura 7.1 mostra que a intensidade do efeito SZ
cinemático é maior, e melhor observada, apenas em frequências em que o efeito SZ
térmico tem sua intensidade aproximadamente nula, o que ocorre em ∼ 218 GHz

(CARLSTROM et al., 2002). Ainda assim, sua baixa amplitude e a degenerescência de
seu espectro com o da das flutuações primordiais da RCF faz da medição do efeito
SZ cinemático e seu uso para a estimativa da velocidade peculiar de aglomerados
de difícil realização. No entanto, isso é possível considerando um grande número de
aglomerados, de forma a estimar a velocidade peculiar em escalas muito grandes
tomando a média sobre todos os objetos.

Fração gás-massa fg em aglomerados e a densidade de matéria ΩM

As medições do efeito SZ em um aglomerado fornecem medidas da massa do meio
intraglomerado, que é diversas vezes maior que a massa visível das galáxias. Já
a massa total do aglomerado pode ser estimada a partir de observações de lentes
gravitacionais ou ainda através do teorema do virial, enquanto a temperatura é
medida a partir de experimentos de raio X. Portanto, combinando a massa de gás
e a massa total do aglomerado é possível determinar a fração gás-massa (fg) do
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aglomerado.

Além disso, a maior parte da matéria bariônica presente em aglomerados de galáxias
está na forma de gás no meio intraglomerado, sendo cerca de uma ordem de gran-
deza maior que a matéria presente nas galáxias (GREGO et al., 2001). Isso permite
afirmar que a fração fg é uma estimativa razoável da fração de matéria bariônica no
aglomerado, sendo, portanto, um limite inferior para a fração de matéria bariônica
universal fB,

fg ≤ fB ≡ ΩB/ΩM , (7.26)

em que ΩB é a razão entre a densidade de matéria bariônica no universo e a densidade
crítica (ΩB = ρB/ρc) (CARLSTROM et al., 2000; GREGO et al., 2001; CARLSTROM et

al., 2002). Esta quantidade, que pode ser estimada a partir da análise de previsões
da nucleossíntese primordial, quando combinada com a medida de fB, permite ainda
obter diretamente uma estimativa de ΩM .

Universo a elevado redshift

Os levantamentos da densidade numérica de aglomerados, particularmente os mas-
sivos, como função do redshift, a partir de surveys de raio X, têm sido utilizados
para estimar a densidade de matéria ΩM . No entanto, o sinal medido em raio X
tem sua intensidade inversamente proporcional a z (Equação 7.23), ou seja, o nú-
mero de aglomerados observados diminui com a distância (Figura 7.4). Por outro
lado, o efeito SZ é independe de z, possibilitando a observação de aglomerados a
altos redshifts. Tal fato faz das medidas de evolução da abundância e distribuição
de aglomerados de galáxias no Universo a mais poderosa aplicação do efeito SZ na
Cosmologia, permitindo, por exemplo, obter informações a respeito da equação de
estado da energia escura e da NG, que dependem da história de expansão do universo
e crescimento de flutuações de densidade.

A única limitação física para a identificação de aglomerados via efeito SZ decorre do
valor de massa que o objeto deve ter para que seja detectado por um instrumento
específico (CARLSTROM et al., 2002). Isso porque o intervalo de massa à qual um
servey é sensível depende do tamanho do seu feixe e da sensibilidade do instrumento,
além do perfil do aglomerado no céu.

7.4 Resultados recentes

Esta seção apresenta alguns resultados recentes obtidos da combinação de medidas
do efeito SZ e em outros comprimentos de onda para análises cosmológicas. Os resul-
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Figura 7.4 - Medidas do efeito SZ e em raios X de aglomerados de galáxias a diferentes
redshifts. A imagem ilustra a independência do efeito SZ com z, enquanto o
sinal em raios X cai com a distância (SX ∝ (1 + z)−4).

Fonte: Carlstrom, J. E. (2002).

tados citados foram obtidos a partir dos dados de três dos principais instrumentos
dedicados à observação da RCF e efeito SZ: o SPT, o ACT e o satélite Planck.

7.4.1 South Pole Telescope

A primeira detecção de aglomerados de galáxias previamente desconhecidos a partir
de seu sinal SZ foi realizada por Staniszewski et al. (2009) utilizando dados do
SPT. Recentemente, Bleem et al. (2014) apresentaram um catálogo de aglomerados
de galáxias detectados via efeito SZ em toda a região de 2500 graus quadrados
observada pelo SPT. Esta amostra é composta por um total de 677 candidatos a
aglomerados detectados com razão sinal-ruído maior que ξ = 4, 5, utilizando dados
nas frequências de 95 e 150 GHz, e 200 candidatos abaixo deste valor. Usando
medidas no ótico e infravermelho, 516 dos objetos com ξ > 4, 5 e 172 daqueles com
ξ < 4, 5 foram confirmados como sendo aglomerados. Dos objetos confirmados, 415
foram detectados pelo SPT, dentre os quais 251 são novas detecções, apresentadas
pela primeira vez neste trabalho. Os autores também estimaram que o redshift médio
dos aglomerados confirmados é de zmed = 0, 55, além da massa típica destes objetos,
calculada como sendo1 M500 ∼ 3, 5× 1014M�h

−1
70 .

Uma das previsões do modelo do Big Bang é a de que a temperatura da RCF
evolua adiabaticamente com a expansão do universo seguindo uma relação da forma
T (z) = T0(z + 1), em que T0 é a temperatura atual da RCF. No entanto, existem
modelos alternativos que preveem desvios da evolução adiabática da temperatura.

1M500 é a massa englobada por R500, raio dentro do qual a densidade média é 500 vezes a
densidade crítica do universo no redshift z, e relacionados pela Equação 7.17.
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Neste caso, a evolução não-padrão de T (z) é geralmente parametrizada por modelos
simples, como o usado por Saro et al. (2014),

T (z) = T0(z + 1)1−α, (7.27)

sendo α uma constante. Neste trabalho os autores mostram que é possível analisar
a evolução da temperatura da RCF a partir de medidas do efeito SZ do SPT. Os
autores selecionaram um conjunto de 158 aglomerados distribuídos em um intervalo
de redshift de 0, 05 < z < 1, 35 e localizados em uma região de 720 graus quadrados,
de um total de 2500 graus quadrados observados pelo SPT. A partir de um método
que utiliza a razão entre os decrementos SZ medidos nas frequências de 95 e 150
GHz para estimar a temperatura da RCF, Saro et al. (2014) chegaram à seguinte
estimativa

α = 0, 017+0,030
−0,028, (7.28)

consistente com a previsão do modelo padrão (α = 0). Utilizando as medidas de T (z)
em diferentes valores de z os autores também puderam estimar a equação de estado
efetiva de decaimento de energia escura, p = weffρ, obtendo: weff = −0, 987+0,016

−0,017

(vide todos os detalhes no referido trabalho).

Outro trabalho recente, desenvolvido utilizando observações em três bandas de
frequência do SPT, 95, 150 e 220 GHz, é o de Liu et al. (2014). Os autores analisaram
o sinal SZ de uma amostra de 46 objetos, entre grupos e aglomerados de galaxias,
detectados a partir de medidas em raio X, em uma região de ∼ 6 graus quadrados,
pelo XMM-Newton Blanco Cosmology Survey (XMM-BCS; Šuhada et al. (2012)).
Apesar da baixa massa destes sistemas, impossibilitando suas detecções individuais
via efeito SZ pelo SPT, a alta resolução angular e baixo ruído instrumental do SPT
permitiu aos autores extraírem o sinal SZ destes objetos e estimar a relação entre a
massa do halo e a assinatura SZ, Y500-massa2, para sistemas de baixa massa. Liu et
al. (2014) não observaram diferenças estatisticamente significantes entre as relações
de escala para altas e baixas massas. No entanto, a parte da amostra que possui
baixa luminosidade em raio X apresentou valores de M500 menores que o esperado
de acordo com a relação de escala definida com observações do satélite Planck. Os
autores também discutem os possíveis motivos para isso, o que pode ser encontrado
em Liu et al. (2014).

2Y500 é o parâmetro de comptonização y integrado em um volume esférico de raio R500.
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7.4.2 Atacama Cosmology Telescope

As discussões a respeito do efeito SZ cinemático apresentadas anteriormente nesta
seção deixa clara a grande dificuldade de medição deste sinal. Utilizando dados em
alta resolução do ACT na frequência de 148 GHz, Hand et al. (2012) identificaram,
pela primeira vez, evidências estatísticas do movimento de grupos e aglomerados de
galáxias via efeito SZ cinemático. Os autores também identificaram em seus dados,
com alta significância estatística, o sinal esperado pelo cenário padrão de formação
de estruturas de que, devido à atração gravitacional, quaisquer pares de aglomerados
devem apresentar uma tendência a moverem-se um em direção ao outro.

Em outro trabalho recente, Sievers et al. (2013) utilizaram observações do período
2008 a 2010 do ACT nas frequências de 148 e 218 GHz para a estimativa de parâ-
metros astrofísicos e cosmológicos, estes últimos consistentes com o modelo padrão
e com resultados obtidos pelo SPT e WMAP. Os autores também estimaram as
amplitudes do espectro de potência do efeito SZ térmico (atSZ) e cinemático (akSZ),
definidas para um espectro normalizado tal que `(`+1)C`/2π = 1µK2 em `0 = 3000
na frequência de 150 GHz, obtendo: atSZ = 3, 4 ± 1, 4 e akSZ = 8, 6 (WMAP-7 +
ACT) em ` = 3000.

Sievers et al. (2013) interpretam o espectro de potência do efeito cinemático como
sendo decorrente de dois componentes: um em baixo e outro em alto redshift, que
apresentam diferentes comportamentos em função de `. Neste contexto, as análises e
estimativas permitem obter informações a respeito do instante e duração da época de
reionização. A estimativa para cada componente individualmente é tal que: akSZ =
1, 5± 0, 5 em baixo z e akSZ < 7, 1 em elevado z. Além disso, a amplitude do efeito
SZ térmico é muito sensível à normalização do espectro de potência da matéria,
σ8, cuja relação depende da modelagem da física do aglomerado. Por este motivo,
a estimativa de sua amplitude permite também obter informações a respeito deste
parâmetro. O resultado obtido por Sievers et al. (2013) foi de σ8 = 0, 75+0,03

−0,05.

7.4.3 Satélite Planck

Com bandas de frequência cuidadosamente escolhidas de forma a cobrir todo o
espectro do efeito SZ e com observações do céu inteiro, o satélite Planck permitiu a
construção de um catálogo de fontes de sinal SZ a partir dos dados de 15,5 meses de
observações. Este catálogo contém um total de 1227 detecções a partir do uso de três
diferentes métodos. Dentre estas, 683 correspondem a aglomerados já previamente
detectados por outros instrumentos (utilizando dados no ótico, IR, raio X e efeito
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SZ), 178 são novas detecções e 366 são candidatos a aglomerados. O intervalo de
massas e a distribuição com o redshift dos objetos identificados são mostrados na
Figura 7.5. Todos os detalhes a repeito do catálogo, além de análises estatísticas
e validação dos candidatos, estão presentes em Planck Collaboration (2014k). O
catálogo de aglomerados do Planck está disponível no website da IRSA (NASA/IPAC
Infrared Science Archive)3.

Além da produção de um catálogo de aglomerados, a colaboração Planck também
construiu o primeiro mapa de efeito SZ térmico de todo o céu, com resolução de
10 minutos de arco e quantificado em termos do parâmetro de comptonização y.
Para isso, Planck Collaboration (2014i) aplicaram dois métodos de separação de
componentes às observações realizadas nas bandas de 100 a 857 GHz. Os autores
também apresentaram a primeira medição do espectro de potência SZ produzido em
grandes escalas angulares, 0, 17◦ 6 θ 6 3, 0◦.

O espectro de potência do efeito SZ é altamente sensível à quantidade total de
matéria Ωm, além do parâmetro σ8, e para o intervalo de multipolos considerado a
relação é tal que: C` ∝ σ8,1

8 Ω3,2
m . Os valores de melhor ajuste para estes parâmetros,

em um modelo ΛCDM plano, foram calculados fixando todos os outros parâmetros
cosmológicos nos valores obtidos em Planck Collaboration (2014g). Os resultados
obtidos foram (PLANCK COLLABORATION, 2014i):

σ8 = 0, 74± 0, 06, (7.29)

Ωm = 0, 33± 0, 06. (7.30)

Apesar destes resultados serem inferiores àqueles obtidos com a análise de flutua-
ções de temperatura primordiais da RCF e apresentados em Planck Collaboration
(2014g), eles concordam com estimativas feitas utilizando a contagem de aglome-
rados por redshift de uma amostra de 200 objetos observados pelo Planck. Planck
Collaboration (2014h) e Planck Collaboration (2014i) apresentam também possíveis
explicações para estas diferenças.

3http://irsa.ipac.caltech.edu/Missions/planck.html
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Figura 7.5 - Acima à esquerda: distribuição de aglomerados de galáxias do catálogo do
Planck com a massa (linha preta cheia; novas detecções e previamente conhe-
cidos) comparada à distribuição de objetos do RASS (ROSAT All Sky Sur-
vey, Voges et al. (1999))(linha tracejada azul). Acima à direita: distribuição
de aglomerados com o redshift. A região hachurada em verde corresponde a
objetos do catálogo do Planck observados também pelo MCXC (PIFFARETTI
et al., 2011). Em ambas as figura acima a região em vermelho corresponde a
novas detecções realizadas pelo Planck. Abaixo: gráfico da massa em função
do redshift de aglomerados observados pelo Planck (círculos pretos), pelo SPT
(círculos vermelhos abertos; Reichardt et al. (2013)) e pelo ACT (quadrados
vermelhos abertos; Hasselfield et al. (2013)).

Fonte: Planck Collaboration (2014k).
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8 A MISSÃO OLIMPO

8.1 Introdução

As observações da RCF, de supernovas distantes e da distribuição de galáxias no
universo têm permitido testar de forma robusta o MCP. As missões espaciais COBE
e WMAP, que observaram toda a esfera celeste, possibilitaram a produção de mapas
de anisotropia e polarização da RCF de 100% do céu, além de caracterizar a emissão
de foregrounds Galácticos e extragalácticos (BENNETT et al., 1992; BENNETT et al.,
2013). Seus resultados estão sendo expandidos com a análise dos dados do satélite
Planck, que fez uso de uma resolução que vai desde 32, 65 minutos de arco para a
frequência mais baixa (30 GHz) até 3, 67 minutos de arco para a mais alta (857 GHz).
O Planck também realizou medidas de polarização e de foregrounds em suas 9 bandas
de frequência, além de medir o efeito SZ em diversos aglomerados, tanto objetos já
identificados anteriormente em outros comprimentos de onda quanto descobertos
pelo Planck, produzindo um catálogo de aglomerados do céu inteiro.

Aglomerados de galáxias fornecem uma vasta quantidade de informações a respeito
do conteúdo e da estrutura do universo (vide Capítulo 7). Esta é a principal moti-
vação para o recente desenvolvimento de diversos experimentos destinados à iden-
tificação e estudo de aglomerados, dentre estes os que utilizam o efeito SZ como
ferramenta (BARTLETT, 2006). Tais experimentos visam, em sua maioria, observar
regiões menores no céu por um tempo mais longo, de maneira a identificar aglome-
rados a elevados redshifts. A razão é que as potenciais informações cosmológicas são
inferidas com base em grandes e profundos catálogos de aglomerados, ou seja, catá-
logos reunindo objetos detectados no céu todo e em um grande intervalo de redshifts
(0, 1 . z . 1, 5) (BARTLETT, 2006; JUIN et al., 2007).

Uma das vantagens de se utilizar o efeito SZ é justamente sua independência com
o redshift. Além disso, sua combinação com medidas em raio X pode fornecer im-
portantes informações a respeito da física e evolução destes objetos (VOIT, 2005;
CHAMBALLU et al., 2010; ALLEN et al., 2011). Por todos estes motivos, o grupo de
cosmologia da Universidade de Roma “La Sapienza” desenvolveu um instrumento de-
dicado à observação do efeito SZ de aglomerados de galáxias: o telescópio OLIMPO
(Figura 8.1) (MASI et al., 2008; MASI et al., 2007).

A segunda parte deste trabalho de doutorado refere-se à colaboração com o grupo
de Cosmologia da Universidade de Roma na preparação para a missão do telescópio
OLIMPO, projetado para a observação do efeito SZ. O projeto OLIMPO será uma
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Figura 8.1 - Telescópio OLIMPO.

missão de longa duração (10 - 15 dias) realizando um voo circumpolar a bordo de
um balão estratosférico que deverá ser lançado em 2015 da ilha norueguesa Svalbard
(lat = +78◦), mantendo uma latitude aproximadamente constante de 80◦N e uma
altitude de 38-40 km, como descrito pela curva em vermelho na Figura 8.2.

Este instrumento é constituído por: um telescópio Cassegrain de 2,6 m de diâmetro,
com recursos para apontamento e observação do céu, e quatro conjuntos de bolô-
metros em diferentes frequências alojados em um criostato de 3He. Ele irá produzir
um conjunto de mapas cobrindo 4 bandas de frequência (143, 217, 353 e 450 GHz),
com resolução angular de 4; 3; 2; 2 minutos de arco, respectivamente. Os quatro
conjuntos de bolômetros são compostos por 19 detectores nas frequências de 143 e
217 GHz e por 24 em 353 e 450 GHz. Até a presente data, o OLIMPO é maior que
qualquer outro telescópio a voar a bordo de um balão estratosférico. Um resumo
das principais informações a respeito do OLIMPO estão reunidas na Tabela 8.1.
Detalhes sobre os instrumentos podem ser encontrados em Masi et al. (2005), Masi
et al. (2008), Masi et al. (2007).

132



Figura 8.2 - Trajeto circumpolar de um instrumento a bordo de balão durante um voo de
longa duração lançado da ilha de Svalbard.

Tabela 8.1 - Principais características do instrumento OLIMPO (CONVERSI et al., 2010).

Frequência (GHz) 143 217 353 450
Largura da banda (GHz) 40 61 98 126

FWHM (’) 5.2 3.7 2.3 1.9
Número de detectores 19 19 24 24
NEPa (µK/Hz1/2) 145 275 430 4300

aNEP: Noise equivalent power é uma medida da sen-
sibilidade do detector.

O OLIMPO irá observar regiões situadas a elevadas latitudes galácticas, onde o si-
nal é dominado principalmente pelas anisotropias primárias da RCF, o sinal SZ de
aglomerados de galáxias e o sinal do fundo infravermelho (far infrared background -
FIRB) de galáxias distantes. No entanto, mesmo nestas latitudes há contaminação
por diversos componentes de acordo com o intervalo de frequências, conforme des-
crito no Capítulo 4. A única forma de separar estes contaminantes é com o uso de
medidas em várias bandas de frequência. As bandas do OLIMPO foram escolhidas
de forma a facilitar esta separação. A Figura 8.3 mostra a localização destas bandas
superpostas ao espectro do efeito SZ, de forma a explorar as variações de intensi-
dade negativa, nula e positiva, características únicas do efeito SZ, e que permitem
separá-lo de outros tipos de flutuações.
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Além de medir o efeito SZ causado por aglomerados de galáxias, a alta resolução
angular e o grande intervalo de frequências, concentrado em uma área pequena do
céu, faz do OLIMPO um instrumento promissor também para medir anisotropias
da RCF em altos multipolos (l & 2000), permitindo estudar melhor esta região do
espectro. O OLIMPO também será capaz de medir o FIRB devido a galáxias “não-
resolvidas” a elevados redshifts, o que permitirá estudar o processo de formação de
estruturas logo após a época de recombinação. Isso porque as regiões de formação
estelar presentes nas primeiras galáxias produziram intensa radiação térmica de
poeira, que hoje é visível em bandas submilimétricas (MASI et al., 2005; CONVERSI

et al., 2010).

Figura 8.3 - Espectro do efeito SZ para diferentes energias do gás intraglomerado ioni-
zado. As barras verticais referem-se às bandas de frequência do experimento
OLIMPO.

Fonte: Masi et al. (2008).

Existem duas abordagens que deverão ser adotadas pelo OLIMPO para a observação
de aglomerados. Uma delas é do tipo “blind survey” (busca cega), em que o céu é
observado de forma a procurar por aglomerados desconhecidos na região observada.
Esta região é escolhida de acordo com o nível da emissão de foregrounds, de tal
forma que as observações sejam menos contaminadas por estes efeitos. Qualquer
candidato identificado neste tipo de observação deve ser confirmado a partir da
utilização de uma contrapartida em outros comprimentos de onda. Esta é uma boa
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forma de realizar novas descobertas, mas geralmente requer uma sensibilidade maior,
que permita a identificação do sinal SZ para curtos intervalos de observação.

O satélite Planck também trabalhou nesse aspecto, já que, mesmo realizando um
survey superficial do céu (não observa a mesma região por um grande intervalo de
tempo), ele possui uma ampla cobertura espectral e possui uma sensibilidade boa
para sinais SZ. As descobertas já realizadas a partir de suas observações têm sido
confirmadas pelo SPT e ACT no hemisfério sul. No entanto, não há um acompa-
nhamento análogo no hemisfério norte, e uma cobertura mais profunda de regiões
observadas pelo Planck permitiria uma boa verificação de seus resultados, especial-
mente se a performance dos instrumentos a bordo do OLIMPO atingirem a razão
sinal-ruído (SNR) prevista (da mesma ordem de sensibilidade ou um pouco melhor
que o Planck).

A segunda e principal abordagem do OLIMPO é adotar alvos específicos para obser-
vação, de forma a explorar as propriedades do objeto observado com uma boa SNR
(dedicando horas de observação ao mesmo objeto) (MASI et al., 2008). O longo tempo
de observação combinado com o grande número de detectores por banda resulta em
uma sensibilidade mais alta para estes alvos. Esta é uma boa estratégia para estudar
propriedades específicas de aglomerados, além de ser uma boa contrapartida para as
observações do Planck. Com uma resolução angular variando de 1, 9′ a 5, 2′, é pos-
sível identificar (na melhor resolução) o perfil de aglomerados com uma resolução
ligeiramente maior que o raio típico do caroço (∼ 2′).

O OLIMPO será capaz de observar até 40 aglomerados por voo, de forma que seja
possível dedicar um tempo razoável à observação de cada alvo, que pode chegar a
várias horas. Existe ainda a possibilidade de realização de um segundo voo a partir
do hemisfério sul, que permitirá completar um survey de cerca de 100 aglomerados
selecionados. Simulações da missão OLIMPO mostram que, para cada um destes
aglomerados, será possível medir valores abaixo de 10−5 para o parâmetro de Comp-
tonização, produzindo uma amostra significativa e bem calibrada de aglomerados
SZ (MASI et al., 2008).

A seção a seguir descreve o trabalho desenvolvido para avaliar o OLIMPO quando à
estimativa de parâmetros de aglomerado. Os resultados apresentados foram obtidos
durante o ano de 2013, quando foi realizado o período de doutorado sanduíche
na Universidade de Roma “La Sapienza”. Parte destes resultados foram também
publicados em Schillaci et al. (2014).
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8.2 Estimativa de parâmetros de aglomerados com dados do OLIMPO

As medidas fotométricas do sinal SZ de aglomerados de galáxias vêm sendo feitas
por diversos instrumentos, tanto em solo como no espaço, em bandas de frequência
cobrindo todo o intervalo espectral onde este efeito está presente (vide capítulos
anteriores). No entanto, o sinal SZ medido é contaminado por vários componen-
tes foreground, e por isso o uso de diversas bandas de frequências é essencial para
que eles sejam separados. Como cada sinal astrofísico é descrito teoricamente por
um conjunto de parâmetros, o uso de medidas fotométricas em poucas bandas de
frequência é insuficiente para estimativa de todos eles, ainda que alguns sinais sejam
desprezíveis ou muito bem conhecidos. Este é o grande obstáculo para a estimativa
acurada destes parâmetros, já que o número de bandas disponíveis ainda é limitado
e insuficiente, como, por exemplo, no caso do Planck, que são 6-7 bandas.

Como mostrado por de Bernardis et al. (2012), uma forma bastante promissora
de extrair o sinal SZ mesmo na presença de diversas emissões foreground é utili-
zando medidas espectroscópicas de baixa resolução (o espectro contínuo do efeito
SZ dispensa a necessidade de alta resolução espectral). Tais medidas podem ajudar
a estimar os parâmetros que descrevem os componentes do sinal medido, além de
remover a degenerescência de medidas fotométricas. Esta foi a principal motivação
do grupo de Cosmologia observacional da Universidade de Roma, “La Sapienza”,
ao desenvolver um espectrômetro otimizado para realização de medidas do efeito
SZ, que irá operar pela primeira vez a bordo do OLIMPO. A seção seguinte apre-
senta uma breve descrição do espectrômetro desenvolvido pelo grupo. Mais detalhes
podem ser encontrados em Schillaci et al. (2014).

8.2.1 O espectrômetro

O instrumento desenvolvido é um espectrômetro de Fourier diferencial (DFTS), ba-
seado na configuração do interferômetro de Martin-Puplett (MPI). O objetivo é
cobrir um grande intervalo de frequência e realizar medidas de forma “diferencial”,
ou seja, medindo a diferença de brilho entre a direção do aglomerado e a região no
entorno. Espectrômetros diferenciais já foram implementados para estudos astrofísi-
cos e cosmológicos, como por exemplo o FIRAS a bordo do satélite COBE (SMOOT,
1990), mas comparando o brilho do céu àquele produzido por um corpo negro de
referência no interior do instrumento. Já o espectrômetro tratado aqui mede a di-
ferença de brilho entre o aglomerado e o fundo do céu próximo a este, de forma a
eliminar sinais provenientes do instrumento, resíduos atmosféricos e o sinal da RCF,
medindo apenas o gradiente de brilho.
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A medida diferencial é realizada combinando dois MPIs posicionados simetrica-
mente. Um espelho em forma de cunha com vértice localizado no plano focal do
instrumento e alinhado à direção de elevação divide o campo de visada do telescópio
em dois. Deste modo a radiação proveniente da metade esquerda do plano focal é
refletida entrando pela porta 1 do DFTS, o MPI da esquerda, enquanto a radiação
proveniente da outra metade do plano focal é projetada na porta 2, MPI da direita.

Portanto, o que o instrumento faz é medir o brilho ao longo de duas linhas de
visada, A e B, ou seja, dois pixels do céu localizados simetricamente com relação ao
meridiano no centro do campo de visada, de forma que o sinal medido pelo DFTS
seja IA− IB. No caso das medidas do efeito SZ, o telescópio é apontado de tal forma
que um dos campos de visada (linha de visada A) esteja centrado no aglomerado
de galáxias, e o outro na região de referência vizinha ao objeto, ou seja, a linha B
estaria fora da região do alvo.

Como o instrumento foi designado para operar no OLIMPO, o sistema ótico foi
modelado de forma a alimentar o espectrômetro como um telescópio Cassegrain
clássico, com plano focal de 50 mm de diâmetro e raio focal f/3.3, de forma que não
fosse necessário realizar nenhuma mudança no sistema de detecção do OLIMPO. As
portas 1 e 2 do DFTS foram, por este motivo, posicionadas entre a parte posterior
do espelho primário e o plano focal do telescópio (vide Figura 8.1). A radiação
proveniente do espelho secundário é desviada por um espelho plano posicionado
com inclinação de 45◦ em relação à direção de propagação que a direciona para a
entrada do DFTS. Para que o instrumento se ajustasse melhor ao espaço entre o
espelho primário e o criostato, onde estão os detectores, o sistema ótico do DFTS foi
desenvolvido em um plano ortogonal ao eixo ótico do telescópio, como mostrado na
Figura 8.4. A estrutura que suporta todos os elementos óticos possui dimensões de
0,7m x 0,7m x 0.3m. Por fim, após a radiação proveniente dos dois campos de visada
serem processadas pelo DFTS os feixes são colimados e redirecionados para a parte
posterior do mesmo espelho a 45◦ da direção de propagação, usado para interceptar
o feixe do telescópio, atingindo o centro do plano focal do detector.

Este instrumento foi desenvolvido para ser usado em modo de plug-in no OLIMPO,
ou seja, todo o sistema ótico pode ser incluído ou removido do caminho ótico entre
o telescópio e o detector no interior do criostato. Para tal o conjunto de espelhos e
lentes é montado sobre uma espécie de carrinho sobre trilhos que move-se ortogo-
nalmente ao feixe. Desta forma, quando o DFTS é incluído no sistema o telescópio
poderá realizar medidas espectroscópicas, em que o espelho inclinado de 45◦ direci-
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Figura 8.4 - Sistema integrado com todos os elementos óticos. Um motor move todo o
sistema de espelhos e lentes para incluir ou excluir o MPI do caminho ótico
do OLIMPO.

Fonte: Schillaci et al. (2014).

ona o feixe vindo do telescópio para o interior do instrumento e sua parte posterior
redireciona o feixe processado pelo espectrômetro para os detectores. Quando o es-
pectrômetro é excluído, o OLIMPO atua como um fotômetro de quatro bandas.

As seções seguintes apresentam análises realizadas de forma similar àquelas apre-
sentadas em de Bernardis et al. (2012), mas com o objetivo de avaliar o potencial
de medidas fotométricas e espectroscópicas (adição de um DFTS à frente do mesmo
fotômetro) do OLIMPO em estimar parâmetros que descrevem o sinal medido. Es-
tes parâmetros serão chamados a partir de agora “parâmetros de aglomerados”, já
que uma estimativa acurada deles influencia diretamente a análise do sinal SZ do
aglomerado. Os resultados obtidos de tais análises são também apresentados em
Schillaci et al. (2014). Vale ressaltar que no caso tratado será assumido que o brilho
IB decorrente do fundo é desprezível com relação a IA. Esta aproximação é válida
com base em dois argumentos: 1) os alvos selecionados (vide Tabela B.1) são com-
pactos com relação à distância entre as linhas A e B, e 2) o valor calculado para o
decréscimo relativo de sinal é ∆IAB = (IA − IB)/IA ∼ 1. Este último foi estimado
considerando uma aproximação para a temperatura do aglomerado obtida com o

138



modelo β-isotérmico.

8.2.2 Simulações da linha de visada

As medidas que o OLIMPO irá realizar integram o sinal ao longo da linha de visada
(LDV), composto não apenas pelo sinal SZ como também por diversos componentes
foreground na direção do alvo. Sendo assim, nós iniciamos esta análise realizando
simulações de medidas fotométricas e espectroscópicas ao longo da LDV que atra-
vessa um dos alvos selecionados para serem observados pelo OLIMPO. O aglomerado
escolhido foi ABELL2219 (ou A2219), o objeto mais brilhante da lista.

A seguir são resumidos os detalhes do processo de simulação do sinal ao longo da
LDV, enfatizando a dependência destes componentes com alguns dos principais pa-
râmetros usados para descrevê-los, além da estimativa de erros nos dois tipos de
medidas, fotométricas e espectroscópicas. Foram considerados os seguintes compo-
nentes do sinal: o efeito SZ térmico e cinemático, o efeito não-térmico, a RCF e a
emissão de poeira. As contribuições de emissão livre-livre e síncrotron Galácticas
não foram incluídas nas simulações, já que no intervalo de frequências em que o
OLIMPO opera elas são desprezíveis em relação à contribuição de poeira.

8.2.2.1 Componentes foreground e os parâmetros de aglomerados

Efeito SZ térmico (∆It)
Seja o parâmetro de comptonização y dado pela Equação 7.1 integrada ao londo
da LDV, e desconsiderando correções relativísticas, os principais parâmetros que
descrevem este efeito são: a temperatura de elétrons, kTe, e a profundidade ótica,
τt, esta escrita como τt =

∫
LDV neσTdl.

Anisotropias da RCF (∆IRCFi) e efeito SZ cinemático (∆Iv)
A intensidade da RCF pode ser escrita como:

∆IRCFi
IRCF

= ∆TRCF
TRCF

x4ex

(ex − 1)2 (8.1)

sendo x = hν/kBTRCF , TRCF ∼ 2, 7 a temperatura da RCF e ∆TRCF a flutuação de
temperatura da RCF na direção do aglomerado.

Como a RCF e o efeito SZ cinemático possuem espectros semelhantes, é possível
escrever que ∆IRCF = ∆IRCFi + ∆Iv. Sendo assim, será necessário apenas um pa-
râmetro para caracterizar ambos os sinais, ∆IRCF .
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Efeito SZ não-térmico (∆Int)
Como discutido no Capítulo 4, uma população não-térmica de elétrons também pode
causar o espalhamento de fótons da RCF, possibilitando a produção do efeito SZ não-
térmico dependendo da quantidade destes elétrons. Os parâmetros que descrevem
este efeito são, principalmente: a profundidade ótica da componente não térmica τnt
e o momentum mínimo p.

Emissão de poeira Galáctica (∆Id)
A emissão de poeira pode ser descrita por um modelo de corpo negro modificado,
como dado pela Equação 4.8, utilizado pela colaboração Planck para o ajuste dos
dados de intensidade Iν (PLANCK COLLABORATION, 2014b). O principal parâmetro
que caracteriza esta componente foreground é a profundidade ótica da poeira, τD.

8.2.2.2 Contribuição da emissão de CO

Além das componentes mencionadas acima, também foi analisada a contribuição
do sinal decorrente de linhas de emissão devido à rotação de moléculas de monó-
xido de carbono na posição do referido aglomerado. As moléculas de CO são bons
traçadores dos componentes moleculares do meio interestelar, já que elas são bas-
tante abundantes nesse meio, facilmente excitadas por moléculas H2 e observadas do
solo. Sendo assim, a emissão de CO é principalmente localizada próxima à regiões
Galácticas (baixas e intermediárias latitudes Galácticas). No caso do OLIMPO, a
única banda de frequência que pode ser afetada por esta emissão é a de 353 GHz,
devido à transição de 345 GHz (3 → 2). As outras transições não coincidem com
mais nenhuma banda do OLIMPO.

A forma encontrada para estimar a contribuição desta emissão para o sinal ao longo
da LDV que atravessa A2219 foi realizar uma extrapolação dos valores muito bem
conhecidos desta contaminação na região da Galáxia para a posição do alvo. Uti-
lizando o mapa de emissão CO também disponibilizado pela colaboração Planck,
foram tomadas 3 regiões em diferentes longitudes Galácticas, como destacadas no
mapa de emissão CO (3 → 2) da Figura 8.5. Cada uma destas regiões foi dividida
verticalmente em 30 fatias, iniciando em uma fatia centralizada na latitude Galác-
tica b ∼ 30◦ até a última centralizada em b ∼ 0◦. Foram então criados os gráficos
dos valores médios de emissão CO em cada uma das fatias em função dos correspon-
dentes valores de b, de forma a verificar o comportamento desta emissão em função
da distância ao plano da Galáxia (Figura 8.6).

Por fim foi ajustada uma função exponencial aos pontos de cada um destes gráficos de
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Figura 8.5 - Mapa da emissão CO (3→ 2) onde estão destacadas as regiões usadas para es-
timativa da contribuição desta componente na posição do aglomerado A2219.
O mapa, construído em coordenadas Galácticas, é dado em unidades de
KRCF .km/s.

Figura 8.6 - Os gráficos (a), (b) e (c) mostram o ajuste feito para cada uma das três regiões
(da esquerda para a direita, respectivamente) destacadas no mapa da Figura
8.5.
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forma a obter uma estimativa (extrapolação) do valor da emissão CO na posição b =
41, 47◦, latitude correspondente ao aglomerado A2219. As extrapolações para as três
regiões, da esquerda para a direita, forneceram os seguintes valores de intensidade
da emissão CO na posição considerada: ∆ICO(A2219) = 2, 8 × 10−4, 5, 3 × 10−2 e
1, 5 × 10−10 KRJ .km/s, respectivamente (valores em unidades de KRCF podem ser
obtidos com a multiplicação pelo fator de 17, 37 × 10−5 KRCF/(KRJ .km/s)). Tais
resultados mostram que a contribuição da emissão CO para a banda de frequência de
353 GHz do OLIMPO é várias ordens de grandeza menor que o desvio ∆TSZ de um
aglomerado brilhante, que pode chegar a ∼ 1mK. Por este motivo, a contribuição
decorrente da emissão de CO não foi incluída nas simulações.

8.2.2.3 Estimativa de erro

Para a estimativa de erro nas medidas do instrumento foi assumido que o detector
é limitado pelo ruído do fundo de radiação produzido pelo instrumento, ou seja, o
sistema ótico composto por espelhos e lentes. No caso que a atmosfera está presente,
sua contribuição também deve ser considerada.

Sendo o brilho espectral de um corpo negro dado pela equação de Planck

B(ν, T ) = 2hν3

c2
1

ex + 1 , (8.2)

assumindo um detector (bolômetro) cuja absorção de radiação dá-se com 50% de
eficiência, ou seja, E(ν) = 0, 5, a potência de fundo nos detectores pode ser calculada
de acordo com a expressão (DE BERNARDIS et al., 2012)

P (T ) = P (ν, T )dν

= AΩE(ν)
[
εm(ν)2hν3

c2
1

exm + 1 + [1− εm(ν)]2hν
3

c2
1

exRCF + 1

]
dν, (8.3)

sendo ν a frequência, A a área coletora do instrumento (200 cm), Ω o ângulo sólido
(vide Tabela 8.1) e εm a emissividade1 total do sistema ótico (εm = 0, 3), ou seja, dos
espelhos e lentes, à temperatura ambiente. O primeiro termo desta expressão refere-
se ao sistema ótico (P (Tm)), com xm = hν/kTm e temperatura dada por Tm. Já o
segundo termo corresponde aos fótons da RCF que atingem o detector (P (TRCF )),
em que xRCF = hν/kTRCF e temperatura TRCF .

1A emissividade da superfície de um material descreve sua eficiência em emitir energia na forma
de radiação térmica.
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As flutuações do fundo de radiação podem ser calculadas como sendo

NEP 2
fot = NEP 2

m +NEP 2
RCF , (8.4)

em que cada termo pode ser calculado da seguinte forma (DE BERNARDIS, 1992-93)

NEP 2
m = 2hνP (Tm)

[
1 + E(ν)εm(ν)

exm − 1

]

NEP 2
RCF = 2hνP (TRCF )

[
1 + E(ν)(1− εm(ν))

exRCF − 1

]
. (8.5)

Assim, a partir da Equação 8.3, e lembrando que x = hν/kT , é possível chegar a

NEP 2
m = AΩ4k5T 5

m

c2h3 E(ν)εm(ν)x
4
m[exm − 1 + E(ν)εm(ν)]

(exm − 1)2 dx, (8.6)

NEP 2
RCF = AΩ4k5T 5

RCF

c2h3 E(ν)(1− εm(ν))x
4
RCF [exRCF − 1 + E(ν)(1− εm(ν))]

(exRCF − 1)2 dx.

(8.7)
O termo NEP, ou Noise Equivalent Power, é definido, de acordo com Richards
(1994), como sendo a potência de sinal incidente necessária para obter um sinal
igual ao ruído em uma banda de largura 1 Hz. Em outras palavras, a Equação 8.4
corresponde à potencia incidente no detector necessária para produzir SNR = 1.
Detalhes do cálculo de NEP podem ser encontrados em de Bernardis (1992-93),
Richards (1994), de Bernardis et al. (2012).

O erro estimado para medidas fotométricas é obtido para cada banda de frequência,
a partir da Equação 8.4 para o NEP 2

fot, da seguinte forma:

σfot =
[∫

BW NEP 2
fotdν

2t

]1/2

, (8.8)

em que t é o tempo de integração do instrumento e BW indica a integração na
largura da banda. Já o erro em medidas espectroscópicas é estimado como sendo:

σesp = 0, 61 c

√∫
BW NEP 2

fotdν

∆ν
√
t

, (8.9)

em que ∆ν é a resolução espectral do instrumento.
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8.2.2.4 Estimativa do sinal

A potência total no detector pode ser calculada como sendo:

S(ν) = AΩE(ν)(1− εm(ν))[∆It + ∆IRCF + ∆Int + ∆Id], (8.10)

As simulações foram feitas usando os valores aproximados de 0,3 e 0,05 para E(ν) e
εm, respectivamente, considerando-os constantes para toda a banda de frequência.

A simulação de medidas espectroscópicas para cada banda de frequência do
OLIMPO foram obtidas a partir da expressão 8.10, utilizando um conjunto de va-
lores de entrada (ou, do Inglês, input) para os parâmetros τT , kTe, τD, ∆TRCF e
τnt, usando uma resolução espectral de 6 GHz. No caso das medidas fotométricas a
expressão 8.10 é integrada na banda de frequência do instrumento. Um exemplo de
cada tipo de medida, com as correspondentes barras de erro (Equações 8.8 e 8.9),
são mostrados na Figura 8.7.

Figura 8.7 - Simulações de medidas espectroscópicas (esquerda) e fotométricas (direita)
da LDV na direção de um dos aglomerados de Galáxias selecionados, com as
respectivas barras de erro. A linha contínua (asteriscos) é o melhor ajuste para
medidas espectroscópicas (fotométricas). As linhas pontilhada (diamantes),
com pontos e traços (triângulos), de traços longos (quadrados) e tracejada
correspondem ao efeito SZ térmico, poeira, RCF e componente não-térmica,
respectivamente.

Fonte: Schillaci et al. (2014).

Para a estimativa dos parâmetros livres estas simulações foram repetidas 1000 vezes,
adicionando erros calculados a partir de uma distribuição Gaussiana de média zero e
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desvio padrão dado pelas expressões 8.8 e 8.9. O tempo de integração t utilizado foi
de 4 horas para cada tipo de simulação. A Equação teórica 8.10 da soma das contri-
buições ao longo da LDV foi ajustada a cada uma das 1000 simulações, estimando
para cada uma delas os valores de melhor ajuste (ou best-fit) de cada parâmetro
livre a partir da minimização de χ2. A média e desvio padrão do conjunto de 1000
estimativas de cada parâmetro livre forneceram seus valores finais de melhor ajuste
e correspondentes incertezas, respectivamente.

Todo este procedimento de simulação, ajuste e estimativa de valores de melhor ajuste
dos parâmetros livres foi implementado em diferentes situações. Seus detalhes e
respectivos resultados são descritos nas subseções a seguir.

8.2.3 Resultados da análise da largura da banda

A Equação 8.9 para os erros em medidas espectroscópicas mostram sua dependência
com a largura da banda de frequência. Analisando dois casos em que as caracterís-
ticas do instrumento são as mesmas (por exemplo, εm(ν), E(ν) e ∆ν) mas com
diferentes larguras da bandas, esta equação mostra que bandas mais largas terão a
vantagem de proporcionar um número maior de medidas, em contrapartida a valores
maiores de erro.

Um teste inicial deste trabalho foi verificar qual destas configurações é a mais vanta-
josa: um conjunto maior de medidas espectroscópicas com elevados valores de erro,
ou o reduzido número destas medidas associado a erros inferiores. Para tal foram
testadas duas configurações de banda: 1) banda larga, com larguras de 50, 125, 35 e
30 GHz, totalizando 41 medidas; e 2) banda estreita, com larguras de 21.5, 20.6, 33.1
e 54.2 GHz, e 24 medidas. Para este primeiro teste as simulações foram realizadas
considerando apenas as componentes SZ, ∆It, e poeira, ∆Id, ou seja, a Equação 8.10
se reduz a

S(ν) = AΩE(ν)(1− εm(ν))[∆It + ∆Id], (8.11)

Neste caso foi usado um modelo mais simples para a emissão de poeira, dado por
∆Id = A(ν/ν0)4, sendo A a amplitude e ν0 = 150 GHz, que é um valor típico para
regiões de alta latitude Galáctica (MASI et al., 2006). Os parâmetros livres neste teste
são y e A, cujos valores de entrada para as simulações são 1 × 10−4 e 600 Jy/sr,
respectivamente.

Os valores finais de melhor ajuste (MA) da Equação 8.11 para os dois parâmetros
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livres, nas configurações testadas, são apresentados na Tabela 8.2. Mesmo sendo
pequenas as diferenças entre os valores de melhor ajuste nos dois casos, os resultados
mostram que a configuração de banda estreita, cujos valores de erro são menores,
resulta em estimativas mais acuradas dos parâmetros de aglomerados, ainda que o
número de medidas seja menor.

Tabela 8.2 - Comparação entre duas configurações de largura de banda (larga e estreita)
na estimativa de parâmetros a partir de simulações ao longo da linha de visada
na direção de um aglomerado de galáxias.

Parâmetros input MA - banda larga MA - banda estreita
y(10−4) 1 1 ± 0.006 1 ± 0.002
A (Jy/sr) 600 599 ± 50 600 ± 30

8.2.4 Resultados da combinação de medidas espectroscópicas e fotomé-
tricas

O instrumento OLIMPO irá operar em 4 bandas de frequência com elevada sensibi-
lidade. No entanto, o número de bandas limita o potencial das medidas fotométricas
na estimativa de parâmetros de aglomerados, permitindo a utilização de no máximo
4 parâmetros livres. Além disso, mesmo sendo medidas de alta qualidade a pequena
quantidade delas resulta na baixa qualidade destas estimativas. Este fato foi testado
e confirmado.

Por outro lado, o OLIMPO tem a vantagem de também realizar medidas espec-
troscópicas destes aglomerados acoplando um DFTS à frente do mesmo fotômetro,
fornecendo um número maior de medidas e graus de liberdade, permitindo a esti-
mativa de um número maior de parâmetros. A desvantagem deste tipo de medida é
que sua sensibilidade é inferior em relação àquelas alcançadas com fotometria.

O objetivo principal desta segunda etapa do trabalho foi, portanto, avaliar o po-
tencial das medidas espectroscópicas do OLIMPO na estimativa dos parâmetros de
aglomerados de galáxias. Além disso foi analisada também a possibilidade de com-
binação das medidas espectroscópicas e fotométricas para melhorar as estimativas
obtidas apenas com espectroscopia. Neste último caso a estimativa dos parâmetros é
feita minimizando χ2 = χ2

fot +χ2
esp, sendo χ2

fot proveniente de medidas fotométricas
e χ2

esp de medidas espectroscópicas.

Esta análise foi realizada ajustando 5 (fixando o momentum mínimo p que descreve o
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efeito SZ não-térmico) e 6 parâmetros livres e os resultados obtidos são apresentados
na Tabela 8.3. Estes resultados confirmam o melhor desempenho das simulações
espectroscópicas em estimar parâmetros de aglomerados. Além disso, a combinação
destas medidas com as fotométricas pode melhorar ainda mais as estimativas destes
parâmetros, reduzindo o bias inerente a eles.

Tabela 8.3 - Parâmetros estimados a partir das simulações ao longo da linha de visada na
direção de um aglomerado de galáxias. S se refere às observações espectros-
cópicas (4 horas de integração) e S+P à combinação de observações espec-
troscópicas e fotométricas (2 + 2 horas).

5 parâmetros 6 parâmetros
Parâmetros input MA (S) MA (S+P) MA (S) MA (S+P)
100τT 1.70 1.74 ± 0.31 1.74 ± 0.30 1.76 ± 0.39 1.75 ± 0.30
kTe (keV) 9.5 9.6 ± 1.7 9.6 ± 1.7 9.6 ± 1.8 9.6 ± 1.7
106τD 1.85 1.85 ± 0.05 1.85 ± 0.14 1.86 ± 0.62 1.84 ± 0.18
104∆TCMB 3.1 3.05 ± 0.79 3.07 ± 0.16 3.02 ± 0.78 3.03 ± 0.22
104τnt 1.0 0.97 ± 1.29 1.00 ± 0.24 0.78 ± 4.76 0.92 ± 1.08
p (MeV/c) 1.0 - - 28 ± 390 21 ± 147
χ2/DOF - 20,7/20 23,6/24 20,6/19 24,7/23
DOF : graus de liberdade.
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9 RESUMO DOS RESULTADOS, CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS

Esta tese teve por principal objetivo estudar o campo de flutuações de temperatura
da RCF sob duas diferentes abordagens: 1) analisando o sinal primordial em busca
de possíveis desvios de Gaussianidade e 2) auxiliando na análise de missão de um
instrumento dedicado à observação de flutuações de temperatura secundárias de-
correntes do efeito SZ. Os capítulos anteriores descreveram o trabalho realizado em
ambas as abordagens, bem como os resultados obtidos e principais conclusões. O pre-
sente capítulo visa resumir resultados e conclusões, além de apresentar perspectivas
de possíveis desdobramentos destes trabalhos.

A primeira parte do trabalho de doutorado apresenta as etapas de desenvolvimento
e teste de um estimador estatístico baseado em FMs e RNs, e desenvolvido com
o propósito de buscar por um possível desvio de Gaussianidade na distribuição
de temperatura da RCF. O estimador foi amplamente testado em conjuntos de
dados sintéticos, divididos em classes de acordo com seu grau de NG primordial. Os
resultados obtidos mostram que (NOVAES et al., 2014a):

• Dentre os quatro FMs, o Perímetro mostrou-se ser o mais sensível a sinais
não-Gaussianos, sendo composto por um padrão mais facilmente reconhe-
cido pelas RNs.

• O tamanho do conjunto de treinamento é um importante fator para eficiên-
cia da RN: quanto maior o número de mapas compondo este conjunto, me-
lhor o desempenho da RN. Mas existe um determinado ponto de saturação,
a partir do qual os resultados não mais apresentam melhora significativa.

• Tanto o uso de máscaras como a inclusão de ruído inomogêneo não afetaram
significativamente a eficiência do estimador que, por outro lado, sofreu
influência do número de classes. Quanto maior o número de classes maior
deve ser o conjunto de treinamento, bem como o número de neurônios
utilizado.

• No caso testado, o estimador também se mostrou capaz de discriminar
entre sinais não-Gaussianos primários e secundários de baixa amplitude.

• A aplicação do estimador aos mapas de RCF do Planck revelou sua impre-
cisão em classificá-los quando ao grau de NG. Ainda assim, os resultados
mostram-se de acordo com as últimas análises realizadas pelas colabo-
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rações WMAP e Planck (fNL = 38 ± 18; Bennett et al. (2013), Planck
Collaboration (2014j)).

Em todos os testes em que o estimador foi aplicado a dados sintéticos, em que
há controle sobre todos os componentes do sinal, o estimador mostrou-se muito
sensível, inclusive a pequenas amplitudes de sinal não-Gaussiano primordial. No
entanto, espera-se um desempenho menos preciso do estimador quando aplicado
a dados cujos componentes não-Gaussianos (primários ou secundários) não estão
presentes nos dados de treinamento da RN, o que explica os resultados obtidos de
sua aplicação aos dados do Planck. Isso sugere que um treinamento que inclua outros
tipos de sinal não-Gaussiano aos dados sintéticos levaria a uma análise mais eficiente
dos mapas de RCF do Planck.

Estas conclusões levaram ao desenvolvimento da segunda etapa deste trabalho, que
constitui uma evolução do estimador em dois aspectos (NOVAES et al., 2014b): 1) na
forma como as saídas das RNs são tratadas, usando seus elementos para estimar
diretamente os valores de fNL dos mapas analisados (Equação 5.24), e 2) testando-o
nos mais variados cenários, utilizando para isso dados contaminados tanto por ruído
como por emissão Galáctica residual, de forma a reproduzir as características de
dados reais, deixando-os mais compatíveis aos mapas do Planck.

Os resultados obtidos com os Testes #1 a 14 (Tabela 6.4 e 6.5) confirmaram o ex-
celente desempenho do estimador. Isto é verificado com base nos baixos valores de
desvio padrão da distribuição de f̂NL em comparação às mesmas quantidades cal-
culadas a partir das distribuições de fNL utilizadas como input para as simulações.
Mesmo em cenários adversos (Tabela A.1), em que o estimador foi aplicado a con-
juntos de dados sintéticos cujos valores fNL eram diferentes daqueles considerados na
simulação dos dados de treinamento da RN, além de sua contaminação por resíduos
de emissão Galáctica com amplitude mais elevada, o estimador se mostrou bastante
eficiente, alcançando σ(f̂NL) ' 7 mesmo nestas situações.

Apenas o Teste #15 apresentou uma maior dispersão no conjunto de valores f̂NL.
No entanto, acredita-se que esta diferença seja devido à elevada amplitude do ruído
tipo-Commander-Ruler em comparação aos outros três tipos de ruído considerados.
Testes com um conjunto de treinamento maior mostrou que esta é uma forma de
resolver o problema, além também da opção por aumentar o número de neurônios.

Por fim, utilizando as redes neurais que mais se adequavam à análise dos dados do
Planck, treinadas utilizando dados sintéticos simulados de acordo com informações
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fornecidas em Planck Collaboration (2014c) a respeito da contaminação residual
por sinais não-Gaussianos secundários esperada para estes mapas, foram obtidos os
resultados apresentados na Tabela 6.6. É importante mencionar que as diferenças
obtidas entre as estimativas realizadas para cada mapa de RCF do Planck é total-
mente explicada pelo fato de terem sido utilizados diferentes conjuntos de dados de
treinamento. Isto também leva à conclusão de que os mapas do Planck podem apre-
sentar contaminação secundária maior que aquela considerada nas simulações, ou
ainda, outros tipos de sinal não-Gaussiano primordial que não a local. Estes resul-
tados confirmam ainda o mapa Commander-Ruler como sendo o mais contaminado
dos quatro, enquanto o SMICA seria o mais limpo deles. Portanto, é possível concluir
que estas estimativas, em especial aquela proveniente da análise do mapa SMICA,
f̂NL = 44 ± 7 (para um CL de 1σ), estão de acordo com os últimos resultados das
análises de dados do Planck e WMAP-9 quanto ao sinal não-Gaussiano primordial
do tipo local para grandes escalas angulares, além de apresentarem barras de erro
significativamente inferiores.

Toda a experiência adquirida no desenvolvimento e aplicação deste estimador com-
binado, além dos diversos trabalhos disponíveis na literatura que utilizam estas
ferramentas, sugere um bom potencial de uso em diferentes tipos de análises de
NG. Ainda no contexto da análise do campo de temperatura primordial da RCF,
a busca por sinais não-Gaussianos primordiais e sua distinção de contaminantes se-
cundários, um dos desdobramentos possíveis em um pós-doutorado seria a análise
dos efeitos causados pela presença de outros tipos de NG primordial e secundária em
grandes escalas angulares (resolução de NSIDE = 512). No caso de pequenas escalas
angulares (NSIDE = 1024 ou 2048), nossa análise pode ser refeita com menor custo
computacional para regiões menores (céu incompleto), em que os efeitos de outros
contaminantes (por exemplo o efeito SZ) deverão ser levados em conta.

A segunda abordagem desta tese teve como foco o efeito SZ, corresponde à distorção
no espectro da RCF causada pela interação de seus fótons com o plasma ionizado de
aglomerados de Galáxias. A independência deste sinal com a distância do aglomerado
faz dele uma excelente ferramenta cosmológica. Com o propósito de observar o efeito
SZ de um conjunto de aglomerados de galáxias com elevada sensibilidade e durante
longos intervalos de tempo, o telescópio OLIMPO irá operar com base em um plano
de voo cuidadosamente elaborado.

A contribuição deste trabalho à preparação para a missão do telescópio OLIMPO
refere-se ao estudo do potencial de suas medidas fotométricas e espectroscópicas na
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estimativa de parâmetros de aglomerados (SCHILLACI et al., 2014). A análise de simu-
lações destas medidas permitiram confirmar que apenas quatro bandas fotométricas
são insuficientes para medir mais que 4 parâmetros, enquanto que o uso de medi-
das espectroscópicas permite medir 5 ou 6 parâmetros. Além disso, foi mostrado
também que estas estimativas podem ser ainda mais precisas quando as medidas
espectroscópicas são combinadas às fotométricas. Estes resultados permitiram veri-
ficar que medidas espectroscópicas de baixa resolução do efeito SZ com o OLIMPO,
em especial sua combinação com medidas fotométricas, são bastante promissoras
para a separação do sinal dos componentes foreground.

Este é um dos trabalhos a serem realizados após o voo do telescópio, que deverá
ocorrer em junho/julho de 2015. Outro ponto a se atacar é o estudo das propriedades
físicas e a estimativa de parâmetros de alguns aglomerados observados tanto pelo
OLIMPO como pelo satélite Planck. Com a comparação entre as observações seria
possível obter uma descrição mais elaborada destes objetos, de forma a encontrar,
ou refinar, relações de escala que melhor se ajustem aos dados, verificando ainda a
possível evolução destas relações.
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APÊNDICE A - DESEMPENHO DO ESTIMADOR EM CENÁRIOS
ADVERSOS

Além dos testes apresentados na Seção 6.3.2, o estimador também foi avaliado em
situações em que os dados que compõem o conjunto de treinamento possuem carac-
terísticas distintas daqueles utilizados para o teste das RNs. Mais especificamente,
os mapas sintéticos que originam cada conjunto de vetores possuem diferentes graus
de NG primordial e diferentes pesos ao incluir a contaminação Galáctica residual.

Toda a análise contida neste apêndice utiliza a RN resultante do Teste #4. Esta RN
treinada é aplicada a seis diferentes conjuntos de dados, cada um deles composto
por 1000 mapas sintéticos de RCF contaminados por emissão Galáctica residual na
frequência de 217 GHz com um peso diferente, sendo eles: 10, 50, 100, 200, 300 e
400%. Os mapas de RCF foram simulados considerando os mesmos intervalos de
valores fNL para todos os conjuntos: fNL: I1 = [−20,−10], I2 = [10, 28], I3 =
[48, 60] e I4 = [80, 90]. Todos os mapas são contaminados por ruído tipo-SMICA.

Os resultados da aplicação da RN selecionada (Teste #4) aos seis conjuntos de dados
são resumidos na Tabela A.1, que apresenta resultados tanto para o conjunto de va-
lores estimados, f̂NL, quanto para os valores esperados, fNL, de forma a facilitar uma
comparação. As linhas 2-5 e 6-9 correspondem aos cálculos da média e desvio padrão
para fNL e f̂NL, respectivamente. Comparando os resultados apresentados nas duas
últimas linhas desta tabela aos correspondentes valores obtidos para os Testes #1-14
(Tabelas 6.4 e 6.5), é possível perceber que o estimador é igualmente eficiente em
todas as situações testadas. O que pode ser concluído destes testes é que essa boa
performance do estimador, mesmo em situações adversas, deve-se ao fato de que os
dados utilizados, embora contaminados por emissão Galáctica residual de diferentes
amplitudes, são compostos pelos mesmos componentes e apresentam mesmo tipo de
NG primordial (do tipo local) que o conjunto de dados usado no treinamento da
RN. Além disso, outro fator que pode ter influenciado estes resultados é a definição
dos intervalos I para os valores de fNL, que foram escolhidos nas vizinhanças dos
intervalos correspondentes à classes 1, 2 e 3 dos dados de treinamento.
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Tabela A.1 - Resultados da aplicação da RN derivada do Teste #4 em conjuntos de mapas
contaminados por diferentes níveis de emissão Galáctica residual. Os valores
f̂NL foram recuperados usando a Equação 5.24.

Pesos 10 % 50 % 100 % 200 % 300 % 400 %

valores
esperados
〈fNL〉, σ(fNL)

I1 -15.0, 2.0 -15.0, 1.4 -15.0, 1.8 -15.0, 1.6 -15.0, 1.7 -15.0, 1.5
I2 19.5, 3.0 19.5, 3.0 19.5, 2.6 19.5, 2.7 19.5, 3.1 19.5, 3.1
I3 54.5, 1.9 54.5, 2.1 54.5, 1.9 54.5, 1.9 54.5, 1.6 54.5, 1.9
I4 85.0, 1.9 85.0, 1.9 85.0, 1.7 85.0, 1.4 85.0, 1.6 85.0, 1.7

valores
estimados
〈f̂NL〉, σ(f̂NL)

I1 -12.3, 8.3 -12.2, 8.2 -12.0, 8.1 -11.9, 8.1 -11.8, 8.3 -11.5, 8.3
I2 20.0, 6.0 20.0, 6.1 20.1, 5.4 20.2, 5.6 20.3, 5.9 20.6, 6.4
I3 53.2, 5.9 53.2, 5.8 53.3, 6.0 53.4, 5.9 53.5, 5.7 53.6, 5.6
I4 81.6, 7.8 81.4, 7.9 81.7, 8.0 81.9, 7.9 82.1, 8.1 82.1, 8.2

Max I1, I2,
I3, I4 30.8 28.3 29.8 29.4 31.0 29.3(|∆fNL|)

σ(∆fNL) I1, I2,
I3, I4 6.8 6.8 6.8 6.8 6.9 7.0
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APÊNDICE B - PLANO DE VOO PARA A MISSÃO OLIMPO

O objetivo principal da missão OLIMPO é focar em um grupo de aglomerados de
galáxias selecionados (cerca de 40 objetos em uma primeira missão) de forma a medir
seu sinal SZ em detalhes. A seleção destes objetos deve ser realizada cuidadosamente
de acordo com sua posição na região de alcance do instrumento, a amplitude do seu
sinal SZ (ou parâmetro de comptonização y), dentre outros fatores.

A observação “profunda” de todos os alvos, com a dedicação de tempo suficiente para
cada objeto e durante o período total previsto de voo, requer a elaboração de um
plano de voo detalhado, de forma a otimizar o tempo de observação. A elaboração
deste plano inicia-se com a verificação de toda a região que o instrumento pode
alcançar, que é definida de acordo com as características e limitações do instrumento,
além de fatores externos, como, por exemplo, a posição do sol durante a observação
e a posição geográfica do instrumento.

Este apêndice resume os detalhes deste procedimento, apresentando a região do céu
em que o OLIMPO pode realizar suas observações em condições ótimas. Conhecendo
esta região foi possível atualizar uma antiga lista de aglomerados selecionados para
observação pelo OLIMPO, identificando novos possíveis alvos no catálogo de aglo-
merados SZ disponibilizado pela colaboração Planck. Os resultados obtidos destas
análises também são apresentados a seguir.

B.1 Definição da região de alcance

O OLIMPO será lançado pela primeira vez da ilha de Svalbard com previsão de voo
com duração de duas semanas e deverá manter uma latitude constante de ∼ 80◦N .
Estas são informações importantes para a identificação da região de alcance do
OLIMPO. Igualmente importante são detalhes dos movimentos que o instrumento
pode executar durante a observação. A estratégia que será adotada pelo OLIMPO
para observação é a seguinte: o instrumento como um todo irá executar um movi-
mento em azimute, de forma a cobrir grandes regiões, enquanto a estrutura interna
do instrumento, com o telescópio e o sistema de detecção acoplados (este último
abrigado pelo criostato), pode ser inclinada de forma a observar o intervalo de 0◦ a
60◦ em elevação durante a observação. Já o espelho primário executa um movimento
em cross-elevation, ou seja, em uma direção ortogonal ao ângulo de elevação, que
não é a direção azimutal, de até 3◦ (NATI et al., 2007; MASI et al., 2008). A Figura
B.1 fornece uma ideia melhor de como é este movimento em cross-elevation, em que
o espelho primário executa um movimento de B para C.
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Figura B.1 - Esquema da varredura em cross-elevation do espelho primário. Este movi-
mento combinado com a variação em elevação resulta na diferença de mos-
trada em verde. O esquema também mostra que o movimento de B para C,
ou seja, em cross-elevation, não corresponde à direção azimutal.

Fonte: Adaptada de Nati (2007)

Esta estratégia de varredura será adotada para a observação de todos os alvos da
lista. A velocidade desta varredura deverá ser a mais alta possível, mas compatível
com as limitações do instrumento. Características como o tamanho do feixe e o
tempo de resposta dos receptores, por exemplo, impõem um limite de 1◦/segundo.
Já a amplitude da região varrida em torno do aglomerado deverá ser de ∼1◦ no céu,
de forma a ter uma região suficientemente grande para analisar e subtrair a emissão
contaminante e tempo suficiente para fazer a inversão da velocidade.

Outro fator importante e que impõe restrições ao movimento do instrumento é a
posição que o sol ocupa durante o período em que a observação está sendo realizada.
É necessário que o instrumento esteja voltado para direções opostas de ao menos 60◦

da posição do sol. A Figura B.2 mostra a posição do sol durante o verão do hemisfério
norte, época do ano em que o OLIMPO deverá ser lançado, e também permite ter
uma ideia preliminar da região observável com o OLIMPO, que corresponde a uma
grande fração do hemisfério norte.

Com base em todos os fatores mencionados, um código, previamente desenvolvido
para o cálculo da região de alcance do OLIMPO, foi atualizado de acordo com infor-
mações e características atuais do instrumento. Como a previsão para lançamento
e observação é o verão de 2015, o calculo da região foi feito considerando 14 dias de
observação, com início no dia 15 de julho às 0 horas (UT). Além disso, foram defini-
dos os movimentos em elevação no intervalo de 20◦ a 55◦ e em azimute de -60◦ a 60◦.
Vale notar que as características do instrumento permitem uma variação de 1◦ a 60◦
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Figura B.2 - Mapa mostrando o céu observável durante um voo de longa duração a partir
da ilha de Svalbard. As cores falsas representam a emissão de poeira interes-
telar na frequência de 3000GHz. A linha branca representa zenite local do
instrumento durante o voo. A linha amarela marca a posição do sol durante a
época do voo. As regiões envoltas por uma linha fina branca são os possíveis
locais propícios para uma realização de um blind survey ”profundo“ (região
limpa propícia para busca de aglomerados desconhecidos) e de um survey
Galáctico. A elevação de 40◦ propícia para observação das duas regiões é
representada pela linha preta.

Fonte: Masi et al. (2008).

em elevação, como mencionado. O intervalo definido para a varredura em elevação
foi estabelecido para evitar colisão entre a estrutura interna e externa do telescó-
pio. A região dentro da qual os aglomerados poderão ser selecionados para serem
observados pelo OLIMPO é apresentada na Figura B.3, em coordenadas Galácticas
(à esquerda) e equatoriais (à direita).
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Figura B.3 - A área mais clara representa a região de alcance para observação do OLIMPO
em coordenadas Galácticas (à esquerda) e equatoriais (à direita).

B.2 Atualização da lista de alvos

A principal estratégia de observação do telescópio OLIMPO é a observação de um
conjunto de aglomerados previamente selecionado de acordo com uma série de fato-
res, dentre eles: (i) sua posição na região de alcance do instrumento, (ii) o período de
tempo em que eles ficam visíveis para o telescópio e (iii) a amplitude do parâmetro
de comptonização y. Uma primeira lista de alvos já havia sido elaborada a partir
de um conjunto de aglomerados conhecidos na literatura, como mostrado na Figura
B.4, onde estão representadas suas posições e intensidades na região observável pelo
OLIMPO.

Figura B.4 - Mapa da região alcance do OLIMPO onde estão representadas as posições dos
aglomerados presentes na antiga lista de alvos. O diâmetro de cada círculo é
proporcional à amplitude do parâmetro de comptonização do objeto.
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Em 2013 a colaboração Planck liberou um catálogo com 1227 objetos observados via
efeito SZ. Este conjunto engloba 683 aglomerados previamente conhecidos na litera-
tura, detectados por outros experimentos; 178 novas detecções, confirmadas a partir
da contrapartida de observações em outros comprimentos de onda, e um conjunto
de 366 candidatos a aglomerados (Planck Collaboration (2014k); vide Capítulo 7).
Sendo assim, foi necessário atualizar a lista de alvos do OLIMPO considerando este
novo catálogo.

Uma primeira seleção de possíveis alvos dentre os objetos do catálogo Planck foi feita
identificando aqueles situados dentro da região observável do OLIMPO, baseada na
amplitude do sinal SZ, de forma a selecionar os alvos mais intensos e de mais fácil
detecção. Para tal descartamos aqueles objetos cuja amplitude y é inferior a um
determinado valor limite, escolhido como sendo max(y)/10, ou seja, a décima parte
do parâmetro de comptonização do aglomerado de maior sinal SZ dentro da região
de alcance do OLIMPO. No mapa da Figura B.5 estão representadas as posições dos
objetos selecionados. Desta figura também é possível perceber que alguns objetos
(marcados em vermelho) situam-se próximos à borda da região observável e ao plano
Galáctico. A distância de regiões impróprias para a observação pelo OLIMPO é
outro critério usado para a seleção dos alvos, e, sendo assim, os objetos marcados
em vermelho na Figura B.5 também são descartados.

Outro cuidado tomado foi a verificação do intervalo de tempo que cada objeto estará
visível. Como o objetivo da missão é o survey profundo dos objetos, ou seja, sua
varredura durante um longo período de tempo, é necessário se certificar de que estes
objetos estarão visíveis por tempo suficiente. Para isso foram calculados os valores
de elevação durante um período de 24 horas, cujos gráficos estão apresentados à
esquerda da Figura B.6. Este cálculo corresponde a um dia possível para inicio das
observações, o dia 15 de junho, e apenas para o período de um dia, já que para
uma duração de 10-15 dias de voo não há mudança significativa no período de
visibilidade destes objetos. As linhas horizontais também plotadas nestes gráficos
correspondem aos limites de 20◦ e 50◦ em elevação que o instrumento deve obedecer
(vide Subseção B.1). O trecho do trajeto que situa-se na região entre as duas retas
corresponde ao intervalo de tempo que o objeto poderá ser observado. É possível
concluir destes gráficos que todos os alvos permanecem visíveis por pelo menos 3
horas e 30 minutos, ou seja, com tempo suficiente para observação. Já ao lado direito
da mesma Figura B.6 são plotados os gráficos dos valores de azimute destes alvos
durante as mesmas 24 horas. As retas pretas contínuas representam uma distância
de 60◦ do sol, cujo caminho percorrido em azimute é representado pela reta preta
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Figura B.5 - Representação das posições de objetos observados pelo Planck e que estão
situados na região de alcance do OLIMPO. Acima, à esquerda: aglomerados
previamente observados por outros instrumentos; acima, à direita: detecções
feitas pelo Planck; e abaixo: candidatos a aglomerados. O tamanho de cada
círculo é proporcional à amplitude do parâmetro de comptonização do objeto.

tracejada. Estes gráficos mostram que todos os objetos selecionados permanecem
a uma distância adequada do sol por um intervalo de tempo suficiente para sua
observação.

Por fim, a antiga lista de alvos foi combinada ao conjunto de objetos selecionados a
partir do catálogo do Planck, contabilizando um total de 59 alvos. A redução desta
nova lista atualizada foi feita considerando novamente a amplitude do sinal SZ de
cada alvo, de forma a selecionar aqueles com a maior razão SNR. O sinal SZ de cada
objeto para cada banda de frequência com largura [ν1, ν2] é calculado a partir da
Equação 7.2 como sendo

SSZ = A Ω y
∫ ν2

ν1
g(x) ε(ν) dν, (B.1)

em que A é a área efetiva do instrumento (200 cm), Ω o ângulo sólido do instrumento
na correspondente banda de frequência (vide Tabela 8.1) e ε(ν) a emissividade do
sistema (aproximadamente constante e O(1) para todas as bandas). Já o ruído pode
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Figura B.6 - Gráficos dos movimentos em elevação e azimute de cada alvo selecionado, re-
presentados por linhas de diferentes cores. As linhas horizontais nos gráficos
à esquerda representam os limites do movimento em elevação pelo instru-
mento. A linha pontilhada e contínua nos gráficos à direita representam o
movimento em azimute do sol e a distância de 60◦ dele durante o trajeto,
respectivamente.

ser aproximado pelo parâmetro NEP (do Inglês Noise Equivalent Power), uma me-
dida da sensibilidade do detector, cujos valores para cada banda estão resumidos na
Tabela 8.1 (vide também Seção 8.2.2 para uma descrição). Desta forma um valor
aproximado da razão SN, correspondente a um segundo de observação, permitiu re-
duzir a lista de alvos para um total de 42 objetos, escolhidos dentre os mais intensos.
Estes alvos estão reunidos na Tabela B.1, onde são discriminados como pertencentes
à antiga lista de alvos e aos três diferentes tipos de observações feitas pelo Planck.
A última coluna desta tabela fornece o tempo médio de observação estimado para
cada objeto. Este intervalo foi definido de forma a atingir uma mesma razão SN para
todos os objetos selecionados, totalizando 10 horas de observação.
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Tabela B.1 - Lista atualizada de alvos para o OLIMPO. Dentre eles estão objetos da antiga
lista e do catálogo do Planck (aglomerados já conhecidos, descobertos pelo
Planck e candidatos a aglomerados).

ID Nome RA (◦) DEC (◦) tobs (103 s)
65 ABELL2219 250,09 46,69 2,14
71 ABELL2390 328,39 17,67 2,27
51 ABELL1995 223,21 58,05 2,76
70 ABELL2319 290,19 43,96 3,20
43 ABELL1758 203,13 50,51 3,36
121 MS1621,5+2640 245,9 26,56 3,92
151 WARPJ1415.1+3612 213,8 36,2 3,96
100 CYGNUSA 299,39 40,73 4,02
40 ABELL1656 194,95 27,98 4,15
58 ABELL2142 239,57 27,23 4,17
63 ABELL2204 248,19 5,58 4,90
69 ABELL2261 260,62 32,15 4,94

1a lista 53 ABELL2034 227,56 33,53 9,22
45 ABELL1795 207,25 26,59 10,97
66 ABELL2244 255,68 34,05 12,97
143 RXJ1524.6+0957 231,17 9,96 13,04
1 3C295CLUSTER 212,83 52,2 13,56

165 [VMF98]184 250,47 40,03 13,77
134 RDCSJ1317+2911 199,34 29,19 28,31
163 [VMF98]148 205,71 40,47 31,64
57 ABELL2124 236,25 36,06 32,88
59 ABELL2147 240,57 15,9 35,60
62 ABELL2199 247,15 39,52 37,46
56 ABELL2107 234,95 21,77 46,60
164 [VMF98]158 214,12 44,78 52,10
120 MS1512.4+3647 228,61 36,61 59,67
44 ABELL1775 205,48 26,37 61,20
141 RXCJ1524.1+2955 231,05 29,92 9,50
153 RXCJ1720.1+2637 260,05 26,62 10,14
185 RXCJ1709.8+3426 257,48 34,47 15,25
120 RXCJ1522.4+2742 230,60 27,72 16,14

Conhecidos 233 ZwCl2151.0+1325 328,25 13,73 31,61
147 RXCJ1521.2+3038 230,30 30,62 35,43
113 RXCJ1349.3+2806 207,35 28,10 40,35
411 RXCJ1336.1+5912 203,97 59,19 41,86
1227 RXCJ1334.1+2013 203,54 20,23 47,46
263 ACO2018 225,27 47,30 55,78
154 RXCJ1620.5+2953 245,15 29,92 60,60

Descobertos 340 PSZ1G097.52-14.92 339,39 41,25 —
143 PSZ1G047.44+37.39 252,54 27,01 —

Candidatos 218 PSZ1G066.01-23.30 319,89 15,41 —
282 PSZ1G084.41-12.43 324,46 35,58 —
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