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RESUMO

O campo de flutuagoes de temperatura da Radiagdo Césmica de Fundo (RCF) esta
diretamente relacionado as flutuagoes primordiais de densidade que deram origem
as estruturas cosmoldgicas. A andlise da RCF e a procura por desvios da condigao
Gaussiana, prevista no modelo cosmologico padrao, sao essenciais para a compreen-
sao do universo primordial e para o fortalecimento das bases da cosmologia moderna.
No entanto, existem processos secundarios de producao de flutuagoes de tempera-
tura que podem mascarar o sinal primordial da RCF, dificultando o estudo de suas
propriedades intrinsecas, como é o caso do efeito Sunyaev-Zel’dovich (SZ). Além de
sua importancia intrinseca para o estudo da RCF, medidas combinadas do efeito
SZ, cujo perfil caracteristico é medido entre 30 e 400 GHz, aproximadamente, e em
outros comprimentos de onda também podem ser usadas para obter informagoes
cosmoldgicas. Este trabalho contribui para um melhor entendimento do sinal pri-
mario ao estudar possiveis desvios primordiais da condicdo Gaussiana em mapas da
RCF produzidos pelo satélite Planck, e estuda o potencial do telescopio OLIMPO,
desenvolvido pelo grupo de cosmologia da Universidade de Roma “La Sapienza”, de
detectar o efeito SZ e usar os resultados para estimar parametros cosmolégicos com
confiabilidade. O primeiro tema consistiu no desenvolvimento de um estimador ba-
seado na combinacao de duas ferramentas estatisticas que tém se mostrado bastante
sensiveis a pequenos desvios de Gaussianidade em mapas da RCF': os Funcionais de
Minkowski (FMs), ja amplamente utilizados no estudo de sinais nao-Gaussianos, ¢ as
Redes Neurais Artificiais (RNs), designadas para identificar padrdes caracteristicos
em conjuntos de dados. O estimador foi testado em diferentes condicoes, de forma a
otimizar o uso das RNs, levando a uma melhor atuagdo destas ao discriminar entre
sinais primarios e secundarios. Além disso, testes em dados sintéticos mostraram
uma eficiéncia de 95% do estimador ao identificar o grau de nao-Gaussianidade des-
tes mapas. Por fim, os resultados obtidos para o desvio de Gaussianidade nos dados
do Planck indicam que fy; = 44 4+ 14, com 20 de confiabilidade, estando em con-
cordancia com resultados recentes obtidos pelas colaboragoes Planck e WMAP. O
segundo tema corresponde ao estagio sanduiche desenvolvido em colaboragao com o
grupo de Cosmologia da Universidade de Roma “La Sapienza”, visando ajudar na
preparacao para a missao do telescopio OLIMPO, um instrumento projetado para
estudar o efeito SZ, operando em quatro bandas de frequéncia com elevada sensibi-
lidade. A principal contribuicdo para a missao foi a analise do potencial de medidas
fotométricas e espectroscopicas do OLIMPO para a estimativa de parametros de
aglomerados. Nos realizamos simulagoes de medidas espectroscépicas e fotométricas
da linha de visada que atravessa um dos aglomerados de galdxias escolhidos para
observacao do instrumento. Utilizando cada tipo de simulacao individualmente e
combinadas, nés concluimos que, como esperado, simulagoes espectroscopicas apre-
sentam uma performance superior, permitindo a estimativa de um conjunto maior
de parametros de aglomerados e sendo mais precisas na estimativa de alguns deles.
Além disso, a combinacao de simulagoes espectroscopicas e fotométricas pode ainda
melhorar a estimativa de alguns parametros.
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Palavras-chave: RCF. Aglomerados de Galaxias. Efeito Sunyaev-Zel’dovich. Nao-
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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 fy; = 44 4+ 14, with 20 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 INTRODUCAO

Originada quando a temperatura do universo era ~ 3000 K, em que elétrons e proé-
tons se combinavam para formar hidrogénio neutro num evento conhecido como
recombinagao, a Radiagdo Césmica de Fundo (RCF) é a radiagdo eletromagnética
mais antiga que se tem acesso. Ela fornece informacoes de quando o universo tinha
~380 mil anos, quando se deu a época do desacoplamento entre matéria e radiagao,
fazendo o universo transparente aos fotons desta radiacao e permitindo sua livre
propagacao 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 Cosmoldgico Padrao (MCP), o modelo de universo que
atualmente mais se adéqua as observagoes ja realizadas, sendo, sem divida, um dos

campos mais produtivos da cosmologia moderna.

Desde entao diversos experimentos, operando no solo, a bordo de baloes e no es-
paco, foram construidos para o estudo da RCF e dos aspectos que influenciam sua
observagdo, como as emissoes Galdcticas no continuo (sincrotron, livre-livre e de
poeira) e extragaldcticas (por exemplo, o efeito Sunyaev-Zel’dovich), contaminantes
do seu sinal. A geracao de instrumentos a bordo de satélites tem inicio com os expe-
rimentos russo Relikt (STRUKOV; SKULACHEV, 1984) ¢ 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 confirmacao do espectro de corpo negro da RCF
(Figura 1.1), a medicao de sua temperatura (Tror = 2,725+0,010K) e a descoberta
de flutuagoes de temperatura da ordem de 107° (SMOOT et al., 1992).

A década de 1990 foi extremamente ativa, com um grande nimero de experimen-
tos a bordo de balao e no solo destinados a estender os resultados obtidos com a
observagao 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)). Ja a
década de 2000 foi dominada pela tentativa de detecgao da polarizagao (e.g., Kovac
et al. (2002), Kogut et al. (2003), Farese et al. (2003), Montroy et al. (2003), Arnold
et al. (2010) e a determinagao completa do espetro das anisotropias de temperatura
da RCF acima do segundo pico, a partir da combinacao 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 observagoes em agosto de 2010, disponibilizando posterior-

mente os dados referentes aos nove anos de operagao (BENNETT et al., 2013; HINSHAW
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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 observagao do céu inteiro, com resolugao
muito melhor que a do DMR/COBE (Figura 1.2), em cinco bandas de frequén-
cia (com medidas tanto de intensidade como de polariza¢ao), o que possibilitou a
separacao das anisotropias da RCF de emissdes contaminantes do sinal, os chama-
dos foregrounds. Outros experimentos também mediram o espectro de poténcia da
RCF, colocaram limites em pardmetros cosmologicos e estudaram a contribuicao
decorrente dos foregrounds (MEINHOLD, 2005; O’'DWYER, ; MEJIA, ).

O mais recente instrumento desenvolvido para observacao do céu inteiro e destinado
ao estudo da RCF ¢ o satélite Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014a), langado
em 2009 pela Agéncia Espacial Europeia (ESA). Nos anos de 2011 e 2012 os primeiros
resultados da analise dos dados da missdo do satélite Planck foram publicados. No
inicio de 2013 os dados referentes a 15.5 meses de operagao do instrumento foram
finalmente liberados para uso publico' (PLANCK COLLABORATION, 2014a). A alta
resolucao e sensibilidade do Planck e o amplo intervalo de frequéncias coberto (9
bandas entre 30 e 853 GHz) permitiram a estimativa de pardmetros cosmolégicos
com grande precisdao, além de possibilitar a medicao de anisotropias em diversas
escalas angulares no céu todo e de forma mais precisa que outros instrumentos. O

Planck ainda produziu catélogos de fontes compactas (Galdcticas e extragaldcticas)

Thttp://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
a esquerda), WMAP-9 (nove anos de observacgao - acima a direita) e Planck
(abaixo), respectivamente da esquerda para a direita.

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

(PLANCK COLLABORATION, 2014l) e de aglomerados de galaxias detectados via
efeito Sunyaev-Zeldovich (SZ) (PLANCK COLLABORATION, 2014k), além de mapear
diversos componentes astrofisicos (RCF e diversas emissoes foreground) (PLANCK
COLLABORATION, 2014c). Todos os resultados produzidos pela colaboragao Planck

a partir de dados de 15,5 meses de operacao estao disponiveis no website da ESAZ.

O que estes experimentos tém mostrado é a alta concordancia de seus resultados
com as previsoes do MCP. Este modelo, conhecido como ACDM e descrito por
apenas seis parametros, descreve o universo plano e em expansao, cuja dinamica é
muito bem descrita pela Relatividade Geral. De acordo com este modelo o universo é
composto por radiacao, barions, neutrinos e, em sua maioria, por matéria escura fria
e uma constante cosmolégica A, esta tltima associada a energia escura. O espectro
de poténcia angular das flutuagoes de temperatura da RCF (C;) é um observavel
de extrema importancia para a escolha e avaliagdo de modelos cosmologicos. Isto
porque as caracteristicas do espectro de anisotropias, como a existéncia de picos,
suas localizagoes e amplitudes, sdo sensiveis a importantes parametros cosmologicos,
como densidade de matéria (£2g), constante cosmolbgica (£24), matéria barinica
(Qp), constante de Hubble (Hy) e curvatura (Q2x) (HU; DODELSON, 2002). A Figura

2http:/ /www.sciops.esa.int /index.php?project=PLANCK&page=Planck_Published Papers



1.3 mostra o espectro de poténcia angular obtido a partir da analise dos dados do

satélite Planck, ilustrando a alta precisao alcancada pelo instrumento.

Angular scale
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Figura 1.3 - Espectro de poténcia angular das flutuagées de temperatura da RCF resul-
tante da andlise dos dados do Satélite Planck (Dy = ¢(£+1)Cy/27). As barras
de erro sao indicadas pela regiao verde em torno do melhor ajuste do modelo
ACDM, dado pela linha verde escura.

Fonte: Planck Collaboration (2014f).

Caso o campo de flutuagoes de temperatura da RCF seja Gaussiano, ele pode ser
perfeitamente descrito por seu espectro de poténcia angular. A RCF é proveniente de
uma superficie hiperesférica, a superficie de ultimo espalhamento (SUE), correspon-
dente a época da recombinagao, e seu campo de anisotropias AT /T na esfera celeste
é usualmente descrito por uma expansao em harmonicos esféricos (ag,) (WHITE et
al., 1994; JACKSON, 1998; COLES; LUCCHIN, 2002)

AT(TW) _ imfzamnm(e,qs), (1.1)

{=0m=—4

sendo 0 e ¢ os angulos esféricos e AT/T'(0,¢) = (T(0,¢) — Ty) /Ty, em que Ty é
a temperatura média da RCF hoje. A distribuigao de temperatura da RCF néo

possui direcao preferencial, ou seja, nao ha dependéncia em m, permitindo escrever



o espectro de poténcia angular apenas em termos de ¢, que representa o inverso da
escala angular das flutuagoes de acordo com a relagdo: # ~ 180/¢. O espectro de

poténcia angular C, pode, portanto, ser definido como

Cr = (Jawm|?)- (1.2)

Diversas informagoes a respeito do universo jovem estao codificadas no campo de flu-
tuagoes de temperatura da RCF, incluindo os parametros que descrevem os fluidos
cosmolégicos e a dindmica da expansao (vide segao 2.1.2 para uma breve descrigao).
As propriedades estatisticas das flutuagoes de temperatura da RCF representam
uma ferramenta cosmoldgica Unica para a obtencao de informacgoes a respeito de
processos que ocorreram naquela época, como aqueles que podem ter originado as
perturbagoes de densidade primordiais que evoluiram 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 cendrio cosmolégico padrao a
inflagio (GUTH, 1981; LINDE, 1982; ALBRECHT; STEINHARDT, 1982) é o processo
responsavel pela geracao destas flutuagoes de densidade primordiais, consideradas
as sementes para a formacao de estruturas em grande escala. De acordo com este
modelo, flutuagdes quanticas no vacuo teriam produzido flutuac¢oes de densidade
p, que para algumas teorias inflacionarias seriam adiabaticas e Gaussianas. Alguns
modelos alternativos preveem também a geracao de perturbagoes de isocurvatura,
que teriam sido transformadas em adiabaticas apés o término da fase inflaciona-
ria. Além disso, devido ao acoplamento entre matéria e radiacao, as perturbagoes
primordiais teriam deixado suas caracteristicas gravadas nos fétons da RCF no mo-
mento do desacoplamento, estando associadas as flutuagoes de temperatura na forma
AT/T = (1/3)dp/p (BARTOLO et al., 2004; TRISTRAM; GANGA, 2007; BARTOLO et
al., 2010b).

Uma forma de investigar a natureza destas perturbacoes de densidade iniciais é a
partir da analise de desvios de Gaussianidade das flutuagdes de temperatura da
RCF, porque a detecgao de ndao-Gaussianidade (NG) primordial nas anisotropias da
RCF permite discriminar entre os diversos modelos inflacionérios, além de possibili-
tar o teste de cenarios alternativos (e.g., Bartolo et al. (2004), Komatsu et al. (2009),
Bartolo et al. (2010b), Chen (2010), Komatsu (2010)). Por este motivo, nos ultimos
anos diversos autores vém se dedicando ao estudo de novas ferramentas estatisticas
para procura de NG primordial, tais como, os Funcionais de Minkowski, analise de

wavelets, triespectro, estatisticas Bayesianas, dentre outros (BERNUIL; REBOUCAS,



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 pardmetro de nao-linearidade fyr (vide discussdo

no Capitulo 3).

As recentes analises de dados dos satélites WMAP e Planck apresentam resultados
que confirmam a hipdétese Gaussiana, mas nao excluem a possibilidade da presenca
de um sinal ndo-Gaussiano primordial de baixa intensidade (BENNETT et al., 2013;
PLANCK COLLABORATION, 2014j). Este tipo de anélise deve ser feito de forma bas-
tante rigorosa, procurando também por possiveis contaminagoes nao-Gaussianas de
origem nao-primordial, j4 que é esperada a presenca de uma mistura dos sinais
primordial e secundario, nos dados da RCF, além da contribuicao de efeitos sis-
teméticos. E importante certificar-se de nao estar atribuindo origem primordial a
um sinal nao-Gaussiano secundario, 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 secundério é composto por contaminantes que ficam entre a SUE e o
observador, dai a origem do termo em inglés, “foregrounds”. Entre os principais fo-
regrounds estao as emissoes sincrotron, livre-livre, de poeira e a chamada emissao
anomala da Galaxia, além de fontes de radio que possuem um sinal forte na janela
de observagao da RCF (entre 20 e 100 GHz) ou que apresentam um espectro plano
ou invertido (TRUSHKIN, 2003; LOPEZ-CANIEGO et al., 2007). Outro tipo de conta-
minacao foreground decorre do sinal em microondas interagentes com os fétons da
RCF, as chamadas anisotropias “secundarias” da RCF. Tais processos incluem os
efeitos Rees-Sciama, Ostriker-Vishniac e SZ. A amplitude destes efeitos é da ordem
de centenas de pk. Para escalas angulares menores que poucos minutos de arco o

efeito SZ ¢é a contaminacao dominante.

O desenvolvimento de diversos surveys para o estudo do efeito SZ, realizando ob-
servagoes que abrangem grandes areas do céu e com alta sensibilidade, tem como
motivacao principal procurar por aglomerados de galaxias, de forma a produzir um
catalogo de aglomerados SZ para estudos de cosmologia e formacao de estruturas.
O objetivo é que este catalogo seja composto por uma grande variedade de aglo-
merados, desde os mais massivos (M > 104M,), situados na cauda da funcio de
massa e mais relevantes para estudos cosmoldgicos, até aqueles com baixa massa

(M < 5 x 10" M), detectados apenas por instrumentos mais sensiveis e que ob-



servam uma area menor do céu por um intervalo maior de tempo. A producao de
catalogos de aglomerados também pode ajudar no estudo da fisica dos aglomerados.
As medicoes do efeito SZ oferecem uma ferramenta poderosa para testar modelos e
determinar valores de parametros cosmoldgicos que descrevem o Universo, particu-

larmente quando combinadas com medidas em raios X.

Sua assinatura espectral e, principalmente, sua caracteristica de independéncia com
o redshift faz do efeito SZ um excelente meio de identificacao independente de aglo-
merados muito distantes, cujas observagoes no otico ou em raio X sao de dificil
deteccao. Adicionalmente, ele é uma poderosa ferramenta cosmolédgica e pode ser
utilizada, em conjunto com observacoes em outros comprimentos de onda, para

(CARLSTROM et al., 2002):

e cstimar a fracdo de matéria baridénica em aglomerados (e assim estimar a

densidade de matéria barionica, (), indiretamente),

e determinar a distancia de aglomerados e o valor da constante de Hubble

Hjy (em combinagao com medidas em raio X),

e determinar a velocidade peculiar de aglomerados (este, através do efeito

cinematico),

e explorar o crescimento de estruturas (e a densidade de energia do universo)

através da contagem numérica de aglomerados,

e além a possibilidade de estudar a natureza da matéria escura em aglome-

rados.

A grande maioria dos aglomerados de galaxias conhecidos na atualidade foi identifi-
cada devido as suas propriedades 6pticas e emissao em raio X. Nas ultimas 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 a detecgao de aglo-
merados de galaxias via efeito SZ os mais relevantes para explorar seu significado
cosmolégico sao: o Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014a; PLANCK COLLABO-
RATION, 2014h; PLANCK COLLABORATION, 2014k); o South Pole Telescope-SPT
(CARLSTROM et al., 2011), um telescopio 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 telescépio de 6 metros localizado no deserto do Atacama no Chile
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observando nas frequéncias de 148, 218 e 277 GHz; o APEX-SZ (REICHARDT et al.,
), um conjunto de bolémetros presentes no telescopio 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 telesco-
pios, de 3,5 metros de diametro, localizado em um radio observatoério da Califérnia,

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 primarias da RCF, originadas durante o processo de desacoplamento entre

matéria e radiacao, e secundarias, com origem apoés o desacoplamento:

1. Anisotropias primarias: 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 aplicacao aos dados do satélite Planck. Esta parte do trabalho resultou
na publicacdo de um artigo (NOVAES et al., 2014a) e submissao de outro
(NOVAES et al., 2014b).

2. Anisotropias secundarias: via efeito SZ, com um viés mais observacional.
Esta parte do trabalho esta diretamente relacionada ao planejamento para
a missao do OLIMPO (MASTI 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 estao publicados
em (SCHILLACT et al., 2014).

O trabalho realizado durante o doutorado esta organizado nesta tese da seguinte
forma: o Capitulo 2 apresenta aspectos importantes do MCP, descrevendo a hipotese
inflacionaria e como ela fornece uma possivel origem para as flutuagdes de densidade
primordiais, que teriam deixado suas impressoes nas flutuacoes de temperatura da
RCF; o Capitulo 3 discute ainda como desvios de Gaussianidade podem surgir no
campo de flutuacoes de temperatura da RCF de acordo com a inflacdo, 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 Capitulo 4 apresenta os principais foregrounds
que contaminam o sinal observado da RCF; o Capitulo 5 descreve as ferramentas
que compoem o estimador de NG desenvolvido, bem como a forma como elas sdo

combinadas para a analise de mapas de RCF; o Capitulo 6 apresenta os resultados



obtidos com a aplicagdo do estimador a dados simulados, testando sua eficiéncia
nos mais variados aspectos, e aos dados do Planck; o Capitulo 7 retine detalhes da
fisica e modelagem do efeito SZ em aglomerados de Galéxias, motivando o uso desta
ferramenta cosmoldgica e citando alguns resultados recentes obtidos neste contexto;
o Capitulo 8 apresenta os detalhes do instrumento OLIMPO, as analises realizadas
com o objetivo de ajudar na preparacao para a missao e de avaliar o potencial de suas
medidas para a estimativa de pardmetros de aglomerados; e, por fim, o Capitulo 9
apresenta um resumo dos principais resultados obtidos em ambas abordagens, além

das conclusoes e perspectivas.






2 O MODELO COSMOLOGICO PADRAO E SEUS DESDOBRAMEN-
TOS

A cosmologia observacional tem passado por um grande avanco, com o desenvol-
vimento de diversos instrumentos altamente sensiveis, tanto para medir o sinal da
RCF, por exemplo os satélites WMAP (BENNETT et al., 2013) e Planck (PLANCK
COLLABORATION, 2014a), quanto para a realizacdo de grandes e profundos surveys
de Galaxias, como por exemplo os projetos 2dFGRS (COLLESS et al., 2001), 6dFGRS
(JONES et al., 2004), 2MASS (SKRUTSKIE et al., 2006) e 0 SDSS (STRAUSS et al., 2002),
que mapeiam a distribuicao de matéria luminosa em grande escala. No entanto, as
estruturas em grande escala fornecem informacoes a respeito apenas da evolugao do
universo até z ~ 2. Ja a RCF permite estudar o universo em z ~ 1100 (dltimo espa-
lhamento), sendo o observavel cosmoldgico mais antigo a que se tem acesso. Neste
contexto, ambos observaveis, mas especialmente as flutuagoes de temperatura da
RCF, sao excelentes ferramentas para o estudo dos processos ocorridos no universo
jovem, como aqueles que possam ter originado as perturbagoes de densidade pri-
mordiais (BARTOLO et al., 2004; BARTOLO et al., 2010b). Isso porque, possivelmente,
as sementes para a geracao das flutuacoes de temperatura e polarizacao da RCF,
bem como das estruturas em grande escala vistas hoje, seriam processos quanticos

ocorridos cerca de 1073 segundos apés o Big Bang (e.g., Abramo e Pereira (2010)).

No cenario padrao estes efeitos quanticos sao parte da fase chamada inflacdo cosmica
(GUTH, 1981). Este modelo nao apenas soluciona questdes em aberto do modelo do
Big Bang, como por exemplo o problema da planura e do horizonte, como também
prevé um mecanismo para a origem das flutuagoes de densidade primordiais a partir
das flutuagoes quanticas no universo jovem. Estas flutuacoes de densidade por sua
vez teriam evoluido gravitacionalmente, imprimindo suas caracteristicas nas flutua-
¢oes de temperatura da RCF e dando origem a estruturas como galaxias, aglome-
rados de galaxias e grandes vazios. Todas as previsoes desta teoria, como a planura
do universo, sua homogeneidade e isotropia em grande escala, além da invariancia
em escala das flutuagoes primordiais, que de acordo com a previsao seguem uma es-
tatistica aproximadamente Gaussiana, possuem suporte observacional (KOMATSU,
2002; KOMATSU et al., 2011).

Neste contexto, as se¢des a seguir apresentam alguns detalhes do MCP, a forma como
as perturbacoes de densidade primordiais deixaram suas impressoes no campo de
temperatura da RCF e como evoluiram gravitacionalmente formando as estruturas

observadas hoje. Além disso é apresentada também uma breve discussao a respeito
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da hipodtese inflacionaria, dos problemas do modelo do Big Bang solucionados por

ela, assim como de uma possivel origem para as flutuagoes de densidade primordiais.
2.1 Modelo cosmolégico padrao

De acordo com o MCP, o universo teve inicio em um estado de alta densidade e
temperatura, o Big Bang (singularidade inicial), iniciando um processo de expansao
e resfriamento. Este modelo ja previa a existéncia de uma radiacao remanescente
da fase inicial do universo. Apds sua descoberta, a RCF tornou-se um dos princi-
pais pilares do modelo do Big Bang, juntamente com a expansao do universo e a

nucleossintese primordial.

No cenéario padrao, durante a primeira fracao de segundo o universo teria expandido
quase exponencialmente, durante uma fase inflacionaria (GUTH, 1981), quando o
universo foi dominado pelo potencial de campos escalares. Neste periodo surgiram
perturbagoes no campo de densidade, sementes para a origem das estruturas ob-
servadas hoje no universo, como galéxias e aglomerados (esta fase serd brevemente
descrita neste Capitulo). Posteriormente, entre 0,01 segundos e 3 minutos de idade,
a temperatura do universo caiu a 10! K (KOLB; TURNER, 1988), perfodo em que
ocorreu a Nucleossintese Primordial, com a formacao dos nticleos de elementos leves,

D, 3He, *He e "Li, elementos predominantemente de origem cosmolégica.

A nucleossintese primordial é uma importante ferramenta cosmoldgica e um rigo-
roso teste da cosmologia padrao, pois consegue explicar a abundancia relativa de
elementos leves presente em galaxias e aglomerados de galaxias, cuja matéria lu-
minosa é constituida principalmente por hidrogénio e uma pequena parte de hélio.
A concordancia entre teoria e observacao indica o modelo do Big Bang como uma
descricao véalida do universo, ao menos até 1072 segundos ap6s a origem do universo
e temperaturas da ordem de 10 MeV (e.g., Kolb e Turner (1988)).

A nucleossintese ocorreu durante a época de dominio da radiagao (¢t < 4 x 10 se-
gundos), quando fétons e outras espécies relativisticas, além dos férmions, estavam
em equilibrio térmico (distribui¢do de corpo negro). O equilibrio térmico decorre
da interacdo, ou acoplamento, entre matéria e radiagdo (apenas em regies causal-
mente conectadas; vide Segao 2.2). Esta “termalizagdo” dé-se principalmente através
dos processos de espalhamento Compton e bremsstrahlung térmico (GAWISER; STLK,
2000). Durante este periodo a densidade de energia de particulas relativisticas (pg)
¢ dominante no universo em relagdo a contribuicao de espécies nao-relativisticas,

ou seja, p = pr o< T4, com pressio pr = pr/3, sendo T a temperatura dos fétons
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(KOLB; TURNER, 1988; LIDDLE; LYTH, 2000). No instante ¢ = t,, &~ 10'! s a densi-
dade de matéria torna-se igual a de radiagdo, marcando o inicio da época de dominio

da matéria e do processo de evolucao das perturbagoes de densidade.

Devido ao equilibrio térmico entre matéria e radiagdo, mantido pela interagdao en-
tre elétrons e fétons, o plasma primordial era completamente ionizado, consistindo
de um “fluido” de elétrons, prétons e fétons, acoplados eletromagneticamente de
acordo com a equacgao: e + p S H + ~. Quando a temperatura do universo baixou
suficientemente para que ntcleos e elétrons pudessem se combinar formando atomos
estaveis (~ 3000K = 0,26eV), tem inicio a chamada Recombinagdo. A partir deste
momento a densidade de elétrons livres comegou a diminuir até que nao foi mais
possivel manter o acoplamento entre matéria e radiacdo, que deixaram de interagir
significativamente (t; ~ 380 mil anos). Tanto o processo de desacoplamento como
o de recombinacao nao sao instantaneos, prolongando-se por um certo intervalo de
redshift, de forma que em t > t; > t,.. matéria e radiagdo efetivamente evoluem se-
paradamente (KOLB; TURNER, 1988; LIDDLE; LYTH, 2000; COLES; LUCCHIN, 2002).

Como sera discutido ainda neste Capitulo, processos quanticos ocorridos no uni-
verso jovem podem ter dado origem a pequenas inomogeneidades que deram origem
as flutuagoes na densidade total de matéria Ap. Esta matéria, incluindo espécies
desacopladas como neutrinos, interagia com os fotons através do potencial gravi-
tacional que criava. Com o desacoplamento entre matéria e radiagdo, que deixou
o universo transparente a radiacao, todos os efeitos dos processos que afetaram as
flutuagoes de densidade ficaram impressos na distribuicdo de energia destes fotons
(Ap o< AT'), que se propagaram livremente pelo universo, formando a RCF. Este
fato faz da RCF uma ferramenta essencial para estudos em Cosmologia, ja que o
campo de flutuagdes de temperatura contem informacoes sobre as flutuagoes de

densidade do universo primordial.

Além da presenca de flutuacoes de densidade no universo primordial ter sido res-
ponsavel pela formacao das flutuacoes de temperatura da RCF, elas sao também
consideradas as sementes para a formacgao de estruturas em grande escala do uni-
verso. As flutuacoes de densidade teriam crescido devido a atracao gravitacional dos
proprios pocgos de potencial, que evoluiram para formar as estruturas em grande es-
cala. A préxima secao apresenta alguns conceitos basicos do modelo padrao, seguida
por discussoes a respeito da forma como as flutuacoes de temperatura foram gera-
das a partir de flutuacdes de densidade primordiais e como estas ultimas evoluiram

originando as estruturas observadas hoje no universo.
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2.1.1 O arcaboucgo fisico-matematico do modelo padrao

Considerando o universo homogéneo e isotrépico em grande escala, seu espago-tempo
¢ dado pela métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) (RIOTTO, 2002; BAU-
MANN, 2009)

2

1 —Ekr?

d82 _ —dt2 + a2(t)< + TQ(d02 + Sin2 0d¢2)>7 (21)

em que a(t) é o fator de escala cdsmica que governa a distancia entre observadores
estaticos (6 uma medida da expansio relativa do universo) e Rey., = a(t)|k|71/% é
o raio de curvatura, sendo a constante de curvatura de uma hipersuperficie tridi-
mensional £k = +1,0 e —1, indicando curvatura positiva (espago finito ou fechado),
plana (espago infinito) e negativa (espago infinito ou aberto), respectivamente. As
coordenadas 7, 0 e ¢ sdo chamadas coordenadas comoveis, de forma que o universo

se expande conforme a(t) aumenta, mas os objetos permanecem em coordenadas

fixas (r, 0 e ¢).

A expressao 2.1 é escrita em termos do tempo césmico, ¢ (também conhecido por
tempo fisico ou préprio). Outra quantidade a ser introduzida é o conceito de tempo

conforme, 7, dado pela seguinte defini¢ao

dt
dr = —. 2.2
r=1 22)

Esta quantidade pode ser interpretada como um “relégio” que funciona conforme
o universo se expande (BAUMANN, 2009). Fotons seguem geodésicas nulas, ou seja,
ds? = 0 (da Equagao 2.1), e suas trajetérias sao estudadas utilizando a definigao
de tempo conforme. Assim, a maxima distdncia que a luz pode propagar desde
um instante inicial ¢; até um instante qualquer ¢ é dado pelo horizonte comédvel de

particulas, este definido por:

todt
dy(7) ET—Ti:/
¢

Nl (2.3)

O instante inicial normalmente é tomado como sendo a “origem do universo”, t; = 0,

definido pela singularidade inicial, a(t; = 0) = 0.

A evolugao do fator de escala é governado pelas equacoes de Friedmann, que em
unidades “naturais” (¢ = h = kg = 1; em que ¢ é a velocidade da luz, h a constante

de Planck e kp a constante de Boltzmann) sdo escritas como:
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D\ 2
H? = <a> _SnGp kA (2.4)

a 3 3’
Z:—47T3G(p+3P)+j;, (2.5)
sendo p a densidade de energia total do universo (matéria, radiagao, energia de vicuo,
etc), P a pressdo, H o parametro de Hubble e G a constante gravitacional. O ponto
em @ define a derivada com relacdo ao tempo césmico t. A partir da Equagao 2.4
é possivel concluir que, para um dado valor do parametro H, existe uma densidade
particular, num universo espacialmente plano (k = 0) e sem constante cosmolégica,

conhecida como densidade critica, dada por:

3H?

crit — . 2.6
Perit e (2.6)

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

k

O-1=

(2.7)
em que o pardmetro de densidade (dependente do tempo) é definido por Q = p/perit,
que é a forma usual para medir a densidade de energia. Desta expressao extrai-se
também a correspondéncia entre o parametro de densidade e a curvatura do universo:
curvado positivamente, €2y > 1, curvado negativamente, 2y < 1, e plano, 0y = 1,

em que o indice “0” corresponde ao valor atual do parametro.

As recentes analises de observacoes das flutuagoes de temperatura da RCF realizadas
pelo satélite Planck mostrou que o espectro de poténcia medido concorda muito
bem com o modelo AC'DM para multipolos [ > 40. Estas analises, combinadas com
outros tipos de medidas, também permitem afirmar que o universo parece plano
hoje (PLANCK COLLABORATION, 2014g):

1009, = —0, 1010z, (2.8)

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

Qph? 0,02205 + 0, 00028,
Q.h* = 0,1199 £ 0,0027, (2.9)

Qy = 0,685 001,

Os parametros €2, e ). sdo escritos em termos do pardmetro adimensional h tal que
h = Hy/100 km s~ 'Mpc™!, uma convengiao muito utilizada atualmente. Por fim, a

estimativa para a constante de Hubble é:

_ -1 -1
0 — ) 9 . .
Hy = (67,3 £ 1,2)kms™ Mpc (2.10)

2.1.2 Flutuacgoes de temperatura da RCF

Antes do inicio da fase de recombinacao e desacoplamento entre matéria e radiagao,
a temperatura era alta o suficiente para manter o meio ionizado e o equilibrio térmico
mantinha fotons e barions acoplados. Ainda que a instabilidade gravitacional cau-
sada pelos pocos de potencial das flutuagoes de densidade primordiais dp tendesse a
comprimir a matéria naquele volume, a pressao dos fétons resistia a este efeito, ini-
bindo o aumento de densidade (HU, 1995; TRISTRAM; GANGA, 2007). Este processo
causou uma série de compressoes e rarefagoes de estruturas de dimensoes variadas,
sendo que as regioes menores sofrem compressao e rarefacdo mais frequentemente
que as maiores. Este processo gerou oscilagoes actsticas no plasma primordial (re-
presentado na Figura 2.1). Durante o processo de recombinacao e desacoplamento,
com a fase de tultimo espalhamento dos fétons e a producgao de hidrogénio neutro, o
efeito dessas oscilagoes ficou impresso no campo de radiagdo. Regides que alcanca-
ram sua compressao maxima devido a recombinacao correspondem aos hot spots nas
distribuicao de temperatura da RCF, enquanto aquelas que alcangaram sua maxima
rarefacao correspondem aos cold spots. Estes hot e cold spots sao observados hoje no
campo de temperatura da RCF (HU, 1995; HU, 2001; TRISTRAM; GANGA, 2007).

Tomando inicialmente um fluido féton-barion perfeito, desconsiderando efeitos di-
namicos de gravidade e de barions, em um potencial estatico, as perturbagoes neste
fluido podem ser descritas pelas equagoes de continuidade e de Euler (HU; DODEL-
SON, 2002). Elas modelam a evolugao das flutuagoes de temperatura © = AT/T,

antes da recombinagao, como um oscilador harmoénico simples:
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Figura 2.1 - Ilustragdo da compressao do fluido devido ao efeito do potencial gravitacional
(esquerda) e a resisténcia da pressao de fétons (direita) em um sistema domi-
nado por fétons. Ao centro sdo representados graficamente os picos harmoni-
cos resultantes destas oscilagoes acusticas.

Fonte: Hu (2001).

O + 2k’ =0, (2.11)

em que a derivada representada pelos pontos em © ¢é com relacdo ao tempo con-
forme, 7, k é o nimero de onda e ¢, a velocidade do som para um fluido dominado
por f6tons (antes da recombinagao), definido por ¢2 = p,/p,, sendo p, e p, a pres-
sao e densidade de fotons, respectivamente. Esta equacao diz que os gradientes de
pressao atuam como uma forga restauradora para qualquer perturbagao inicial no
sistema, que posteriormente oscila até a velocidade do som. Fisicamente estas osci-
lacOes representam o aquecimento e o resfriamento de um fluido que é comprimido

e relaxado pelas ondas acusticas (HU; DODELSON, 2002; HU, 2008).

A solugao da Equacdo 2.11 em funcio das condicdes iniciais ©(0) e ©(0) pode ser

escrita como

O(r) = 0(0) cos(ks) + i(c(i) sin(ks). (2.12)

sendo s o horizonte sonoro, que durante a recombinac¢ao é a maxima distancia que
fétons podem viajar, ou seja, é uma amplitude tipica de inomogeneidades (flutuagoes

de temperatura) que poderiam ser geradas através de processos causais.

O comportamento oscilatorio descrito pela Equacao 2.12 continuou até a época de
recombinacao, quando a densidade de elétrons livres diminuiu até que os fétons fica-
ram livres para se propagar formando a RCF. Em escalas menores que a do horizonte
acustico, os hot e cold spots estao associados as oscilagoes actisticas que formam o es-
pectro de poténcia angular das flutuagoes de temperatura da RCF. Como oscilagoes

de massa sao parte integrante do cenario de instabilidade gravitacional, considerado
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hoje o mais adequado para descrever o mecanismo de formacao de estruturas, a
forma do espectro de poténcia embute as contribuigdes dos parametros fisicos (den-
sidade barionica, densidade de matérias escura, valor da constante de Hubble, etc.)

sem apontar para um modelo cosmolégico especifico (HU, 1995; HU, 2008).

Vale ressaltar que esta discussao nao considera o efeito do potencial gravitacional ¥
no plasma em movimento. Em um contexto Newtoniano, as perturbacoes da métrica
® sao relacionadas as perturbagdes no potencial gravitacional ¥ (U = @), as quais
sao produzidas pelas perturbagdes de densidade §p. Perturbagoes no potencial gra-
vitacional também sao uma fonte de flutuagoes de temperatura na RCF. Neste caso,
a gravidade atua fazendo com que as oscila¢oes sejam uma espécie de competicao
entre o gradiente de pressao de fétons kO e o gradiente de potencial k¥, em que o
equilibrio se dd em © + ¥ = 0 (HU, 1995; HU; DODELSON, 2002; HU, 2008). Desta
forma, para um fluido dominado por fétons, a nova equacao do oscilador é idéntica
a Equacdo 2.11 com a substituicio de © por © + ¥ (6 + ¥ + 2k2[0© 4+ U] = 0). Por-
tanto, considerando condic¢oes iniciais adiabaticas, a generalizagao da solucao dada

pela Equacao 2.12 ¢é tal que
[© + ¥](7) = [© + ¥](0) cos(ks). (2.13)

A temperatura efetiva AT/T = © + ¥ é a quantidade que oscila e a flutuagao
de temperatura observada. Esta quantidade pode ser interpretada de forma que ¥
corresponde ao redshift gravitacional sofrido pelos fotons ao atravessar um poco de
potencial. Esta combinacao de flutuacoes de temperatura intrinsecas e o redshift
gravitacional corresponde ao chamado efeito Sachs-Wolfe (SACHS; WOLFE, 1967).
Este efeito decorre do fato de que ao sairem (ou entrarem) do pogo de potencial
os fotons sofrem redshift (ou blueshift) gravitacional, além de serem observados em
um instante diferente com relagao aqueles fétons nao perturbados. Como o universo
estd em expansao, o potencial gravitacional varia com o tempo, o efeito no féton
que cai no pogo ¢é diferente do efeito no féton que sai do pogo (HU, 1995; TRISTRAM;
GANGA, 2007).

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

AT 2®, isocurvatura,
(2.14)

2 _esa] =
T [ ] —5®, adiabatica.
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As oscilagoes acusticas sugerem ainda que o plasma esta se movendo com relagdo ao
observador, o que também induziria flutuagoes de temperatura via efeito Doppler
(HU, 2008). Uma estimativa do efeito médio, considerando todas as dire¢oes de

movimento dos fétons, seria de

AT Uy
— = — = 0(0)sin(ks), 2.15
(F) =25 -ewsintks) 215)
sendo v, a velocidade dos fétons. Em um sistema dominado por fétons, o efeito
Doppler causa um deslocamento de fase, mantendo a amplitude das perturbacoes de
temperatura. Neste caso as flutuagoes geradas apresentam amplitudes comparaveis

aquelas provenientes de oscilagoes actsticas no espago k.

Outro efeito nao considerado na discussao acima é o efeito dindmico de barions.
Como os barions sao atraidos pelo poc¢o fazendo com que a densidade numérica
deste componente aumente e, consequentemente, eleve o efeito gravitacional, a com-
pressao do fluido também sera maior. Isso resulta na elevagao do ponto de equilibrio
da oscilagao (© = |[¥| — © > |¥|). Sendo assim, para condigdes iniciais fixas, o
deslocamento no ponto de equilibrio resulta no aumento também na amplitude dos
picos (Figura 2.2). Como a temperatura efetiva © + ¥ ainda é a quantidade ob-
servada, o deslocamento do ponto de equilibrio causa uma quebra de simetria das
oscilagdes, ja que apenas a fase de compressao é realcada nos pogos de potencial.
(HU, 1995; HU, 2001).

Alternating
Peaks

N v
- o~

A l’

i \
O+¥ \/
Figura 2.2 - Representacao de um sistema barion-féton, quando a quantidade de barions

aumenta elevando o potencial gravitacional. Isso resulta em uma maior com-

pressao do fluido, aumentando ainda mais o contetido de barions e deslocando
o ponto de equilibrio (centro).

Low Baryons

NS

High Baryons

Fonte: Hu (2001).
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Flutuagoes de temperatura relacionadas a processos causais no plasma de fotons e
barions ocorridos até a recombinacao correspondem a escalas angulares de 0,1° <
0 < 2°. O efeito Sachs- Wolfe domina em escalas angulares maiores que a do horizonte
durante o ultimo espalhamento, 6 2 2°, e por isso imprime seu sinal no espectro de
poténcia angular da RCF em baixos multipolos (). Este sinal reflete diretamente o
espectro de poténcia das flutuacoes de matéria, ja que em grandes escalas angulares
nao existe conexao causal afetando as perturbacoes iniciais. Sendo assim, para um
espectro de poténcia primordial da matéria do tipo lei de poténcia, P(k) o k", C,

pode ser escrito como (ver e.g., Bersanelli et al. (2002))

(2.16)

Para o caso em que o espectro é do tipo Harrison-Zel’dovich (plano), ou seja, com

indice espectral escalar dado por n = 1, ocorre que

1

Ty

= ((¢{ + 1)Cy = constante, (2.17)
ou seja, a quantidade [¢(¢+1)Cy| representa uma grandeza invariante em escala para
n = 1. Portanto, o padrao de anisotropias da RCF é usualmente descrito por meio
da representagao gréfica de [¢(¢ + 1)Cy] em funcao de ¢ (Figura 1.3), de forma que
fique evidente o “plateau de Sachs-Wolfe” em baixos ¢’s, relacionando-o diretamente

ao indice espectral primordial.

Ja o “amortecimento” do espectro em escalas angulares menores que 0,2° deve-se
a difusao dos fétons durante o processo de recombinacao, chamado “Silk damping”
(TRISTRAM; GANGA, 2007). Esta difusdo apaga anisotropias em escalas angulares
menores que o livre caminho médio dos fétons. O Silk damping torna-se efetivo em
¢ 21000 (¢ < 10 minutos de arco).

A combinacao dos processos descritos acima resulta em variacoes de temperatura na
SUE, que sao observadas hoje como flutuacoes de temperatura na RCF. Compreen-
der o efeito causado por tais processos no espectro de poténcia angular da RCF é
de extrema importancia, ja que fornecem informagcodes a respeito de pardmetros cos-
molégicos e da origem de flutuagodes primordiais na RCF, como mostrado na Figura
2.3 (HU et al., 1997).

A série de picos de temperatura produzidos pelas oscilagdes acusticas é sensivel a

taxa de expansao do universo antes do ultimo espalhamento, a qual depende es-
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Figura 2.3 - Dependéncia do espectro de poténcia da RCF com quatro dos pardmetros
cosmoldgicos fundamentais: (a) a curvatura, quantificada pelo parametro de
densidade total Q, (b) a energia escura, quantificada pelo pardmetro cos-
molégico Qy, (c) a densidade de barions Quh? e (d) a densidade de matéria
Q,,h?. Os graficos mostram variacoes a partir de um modelo fiducial com
Qior = 1, Q) = 0,65, Wh? = 0,02, Qmh® = 0,147, indice espectral ng = 1,
redshift de reionizacdo z,.; = 0 e escala de energia da inflacdo E; = 0.

Fonte: Hu e Dodelson (2002).

sencialmente da razao entre matéria e radiagdo no universo. Como a radiagao é a
propria RCF, estes picos sao 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 impares e
pares, respectivamente, representam as fases de compressao e rarefagdo dentro dos
pocos de potencial. Além disso, é possivel também determinar a curvatura do uni-
verso a partir da RCF, ja que as escalas angulares com que as anisotropias aparecem
no céu dependem da geometria do universo e da distancia da SUE. Caracteristicas

fisicas da SUE, como aquelas produzidas por picos actsticos, sao impressas na RCF
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como flutuagoes de temperatura com determinadas caracteristicas angulares. Dada
uma distancia fixa a SUE, uma certa escala angular teria em correspondéncia uma
escala fisica muito menor em um universo fechado que em um aberto. Assim, escalas
fisicas, como o horizonte actistico na SUE, podem ser utilizadas na estimativa da

curvatura do universo (parte superior esquerda da Figura 2.3).

Os barions também alteram a dindmica das oscilagoes, por isso sua densidade e a
amplitude do pogo de potencial durante o iltimo espalhamento podem ser medidas
através da altura dos picos das oscilagoes acusticas. Além disso, é possivel observar
o efeito esquematizado na Figura 2.2 diretamente do espectro de poténcia. Com
aumento da quantidade de barions a altura dos picos associados a compressao é ele-
vada em relagao aqueles associados a rarefagao, 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

informagoes a respeito do contetido de barions e da histéria térmica do universo.

Por fim, fixando as escalas fisicas determinadas pelos picos acusticos, ou seja, fixando
as densidades de matéria barionica e total, a posi¢ao dos picos fornecem informagoes
a respeito da distancia e didmetro angular da SUE e de parametros relacionados a
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 apdés o Big Bang, contém, codificada em
seu espectro, distribuigdo angular e polarizacao, informagoes importantes sobre a
maior parte dos parametros necessarios para construir um modelo cosmologico. Em
particular, a riqueza de informacoes embutida no espectro de poténcia angular faz
dele um dos observaveis mais robustos para a realizacao de testes de diferentes
cenarios cosmolégicos. A breve discussao 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 formagao de estruturas

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

5 0009 )= po o1

Po Po

em que pg ¢ densidade média do fundo e x o vetor de coordenadas coméveis, deve ter

sido pequeno (< 107%) na época do desacoplamento, 4., sugerindo que sua evolugio

22



pode ser estudada usando uma teoria linear de perturbacao em t ~ t4.. € que estas
inomogeneidades crescem proporcionalmente ao fator de escala a(t) (§ o a(t)
t?/3) (KOLB; TURNER, 1988). Em algum instante depois, quando estas perturbacoes
crescem e o contraste de densidade torna-se maior que um, a teoria linear deixa de
ser valida, sendo necessario utilizar outras técnicas para entender a evolugdo nao-
linear das perturbagoes (PADMANABHAN, 1993). A Equacao 2.19 mostra como a
matéria (barions e outros componentes) crescem apds o desacoplamento, quando o
universo ¢ dominado pela matéria e os barions estao livres da pressao de radiagao
(KOLB; TURNER, 1988).

J dp/p <1 ime li
p )a p/p < (reg?me 1I~1ea1j) (2.19)
p a" (n23) dp/pz 1 (regime nao linear)

Para entender como sao formadas as estruturas é necessario considerar o problema
de lidar com a evolugao das inomogeneidades em um universo em expansao. O que
auxilia neste problema ¢ o fato de se supor que estas inomogeneidades possuem, pelo
menos inicialmente, amplitude muito pequena. Pequenas perturbagoes implicam em
considerar campos fracos, e nestes casos, quando as perturbacoes apresentam uma
escala menor que o raio de Hubble, ¢/H, a aproximacao Newtoniana é valida (CO-
LES, 2001; FRANCIS, C., 2006). J& as perturbagoes em grandes escalas requerem um

tratamento utilizando relatividade geral.

Como o principio cosmolégico descreve um fundo homogéneo e isotrépico’ como um
fluido perfeito, é pertinente utilizar as equacoes de fluido perfeito para descrever
o movimento de particulas sob um campo gravitacional. Além disso, também é
importante ressaltar que existem diferencas entre o tratamento de matéria barionica
e matéria escura, ja que as particula que compoem a matéria escura nao sofrem
colisdo. Para o caso de matéria barionica, cujo fluido teria velocidade v, densidade
Pp, Pressao p e campo de potencial gravitacional @, as equacoes de movimento seriam
(BARSCHEL, C., 2007; COLES, 2001)

ZIZ = —V.(pv), Equacao da Continuidade (2.20)
ov 1 .
n + (v.V)v = —;Vp - Vo, Equacao de Euler (2.21)

!De acordo com o principio cosmolégico, em escalas suficientemente grandes, o universo é ho-
mogéneo e isotrdpico, ou seja, parece o mesmo quando observado de diferente pontos do espago
(densidade constante) e em qualquer dire¢cio. Em outras palavras, ndo existe posi¢do ou direcdo
preferencial.
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V2® = 471G py. Equacao de Poisson (2.22)

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

e A equacao da continuidade expressa a conservacao de matéria. Segundo
esta equacdo, a quantidade de matéria dentro de um elemento de volume

é a diferenca entre a matéria que entra e a que sai do elemento.

e Segundo a equacao de Euler a aceleragao de um pequeno elemento por uni-
dade de volume do fluido é devido a diferenca entre a pressao por unidade
de volume (—Vp) e a forca gravitacional por unidade de volume (—pV®)

que atuam neste elemento.

e A equacao de Poisson descreve a gravidade Newtoniana. Esta equacao
relaciona as flutuacoes do potencial e as perturbagoes de densidade que as

causall.

Manipulando as Equacoes de movimento 2.20, 2.21 e 2.22, e escrevendo suas solugoes
em coordenadas comoveis, € possivel, apds certa algebra, chegar a equagao diferencial

de segunda ordem para o campo de densidade, a chamada “equacao de crescimento”,

. . 2
5+ 2HS = 4xGpod + 27, (2.23)
a

em que o termo 2H§ é causado pela expansao do universo. Escrevendo o contraste de
densidade como sendo ¢ = d; expi(k.-x), sendo o vetor de onda dado por k = a(t)k,,

é possivel escrever a Equacao 2.23 no espaco de Fourier como

O + 2Ho), = (4nGpy — 2k?)6y. (2.24)

Da Equacao 2.24 é possivel ainda definir a escala de tamanho de Jeans \; de forma
tal que a expressao entre parénteses seja nula, ou seja, balanceando os termos gra-

vitacional (41Gpyp) e de pressdo (c2k?). Sendo assim, obtém-se que

4 Gpo
kY = 5 (2.25)
permitindo calcular o chamado comprimento de Jeans:
21 T
\j = — = Cg | —. 2.26
d k J ¢ G 1% ( )
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Neste contexto, é possivel, portanto, inferir que o crescimento das perturbacoes se
dara apenas quando A > \;. Caso esta relagdo nao seja obedecida a forga de pressao
no interior da perturbacao serd maior que a de auto-gravidade, e a perturbacao se
propagard como uma onda acustica de comprimento A e velocidade c¢,. Antes da
época de recombinacao a massa de barions correspondente ao tamanho de Jeans era

maior que a massa do horizonte, e apds a recombinagio esta massa cai a ~ 10° M.

No caso da matéria escura fria, que nao sofre colisdo (pressdo nula), é possivel
escrever a evolucao de d de forma idéntica a Equacao 2.24, mas sem o termo referente
a pressao. Sendo assim, a equacao de crescimento para a matéria escura é tal que
(FRANCIS, C., 2006; BARSCHEL, C., 2007)

0+ 2H6 = 4nGpyd. (2.27)

Esta equacao pode ser resolvida analiticamente somente para alguns casos especifi-

COS.

As equacoes lineares de movimento apresentadas fornecem uma boa descricao da
instabilidade gravitacional em instantes iniciais, ou seja, quando as flutuagoes de
densidade eram tais que § < 1. Neste regime o tamanho fisico de perturbagoes
apresenta um crescimento com a expansao dado por: Ag;s = a(t)A. Como mostrado
por Kolb e Turner (1988), neste contexto, a perturbagao correspondente a massa de

uma galdxia seria de Ay = 1,9Mpc(Qh?)~1/3

. No entanto, \yy ¢ da ordem de 30
kpc, muito menor que o valor calculado. Isso decorre do fato de que perturbagoes
com tal amplitude ndo sdo mais lineares, ja que 6 > 1 (Figura 2.4). Com o inicio
do regime nao-linear as perturbacgoes “separam-se” do fundo em expansao, ou seja,

tornam-se sistemas gravitacionalmente limitados.

Portanto, para descrever processos que ocorrem durante o regime nao-linear de for-
macao de estruturas é necessario 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 andlise nao fornece resultados de impacto e nao sao
muito relevantes do ponto de vista cosmologico, ja que flutuagoes sao na verdade
altamente irregulares e aleatérias (COLES; LUCCHIN, 2002). A abordagem usual para

resolver este problema é o uso de simulagoes de N-corpos.
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Figura 2.4 - Ilustracdo de como as flutuagdes de densidade se distribuem no universo em
diferentes locais. As medidas mais precisas sao resultados do Sloan Digital
Sky Survey (SDSS) e representadas por pontos pretos. Estes resultados, assim
como outras medidas cosmoldgicas, representadas pelos simbolos em verde,
rosa e vermelho, estdo de acordo com a previsdo tedrica, dada pela curva
azul, para um universo composto por 5% de dtomos, 25% matéria escura e
70% energia escura.

Fonte: Tegmark, M. (2003).

2.2 Inflagao

Acredita-se que as flutuacoes de densidade primordiais evoluiram no tempo devido a
instabilidade gravitacional. Essa evolucao deu origem as estruturas observadas hoje,
que fazem do universo observado uma regiao altamente nao-homogénea, enquanto
que, considerando grandes escalas, ele é homogéneo e isotrépico. Para explicar por-
que o universo ¢ dotado de tais caracteristicas, além da relagao entre o campo de

flutuagoes da RCF e a formagado de estruturas bilhoes de anos apds a origem des-

26



tes fétons, seria necessario compreender a origem fisica das flutuagoes de densidade
primordial e das flutuagoes de temperatura da RCF (RIOTTO, 2002; BAUMANN,
2009).

A principal hipétese usada para responder a tais questoes é a existéncia de um

0734 segundos apés o Big Bang, em que o

periodo inicial, cuja origem teria sido em 1
universo cresceu exponencialmente. Este periodo é conhecido como inflagdo (GUTH,
1981). Apesar de seu aspecto mais importante hoje ser a explica¢ao para a origem das
flutuagoes primordiais, a motivacao histérica para a inflagao foi solucionar questoes
nas quais o modelo padrao falhava, problemas relacionados aos instantes iniciais do

universo (LIDDLE; LYTH, 2000).

Produzida por uma suposta transicao de fase, a expansao inflacionaria causaria um
resfriamento das flutuagoes de vacuo de um campo escalar, transformando-o em
uma quantidade classica. Associada a estas flutuagoes estariam as perturbagoes de
densidade de energia, que sobreviveram apés a inflacdo e que seriam as sementes
para a formacgao de estruturas. Portanto, de acordo com a previsao da inflagao,
toda a distribuicdo em grande escala de galaxias e matéria escura, além das flutu-
acoes de temperatura da RCF, sdo resultados de flutuacoes quanticas ocorridas na
época inflaciondria (RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009). A origem destas flutuagoes
quanticas, de acordo com o modelo inflacionario, sera discutida a seguir, ap6s uma
discussao breve dos problemas em aberto no MCP e da proposta de solugao trazida

pelo conceito de inflagao.
2.2.1 Alguns problemas em aberto no modelo cosmolégico padrao

Apesar do grande sucesso do modelo do Big Bang, com base principalmente na pre-
senga da RCF, em analises da nucleossintese primordial e na expansao de universo,
ele apresenta problemas para descrever o universo jovem, instantes apds a singula-
ridade inicial. A hipdotese mais aceita hoje para descrever as condigoes iniciais do
universo ¢ a inflacionaria, que além de solucionar diversos problemas do modelo pa-
drao também explica a producao de irregularidades no universo jovem que levaram

a formacao de estruturas.

A seguir sao apresentados alguns dos problemas mais conhecidos do modelo do Big
Bang. As solugoes fornecidas pela hipdtese inflacionaria sao descritas na subsecao

seguinte.
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O problema da planura

Em Relatividade Geral o espago-tempo é dindmico, curvando-se em resposta a dis-
tribuicao de matéria no universo. De acordo com as observagoes atuais o universo ¢é
aproximadamente plano, com Qg ~ 1 (Equagao 2.8), o que implica que no universo
jovem Qg deve ter sido extremamente préximo a 1 (RIOTTO, 2002). Para entender
este problema é necessario voltar a Equac¢ao de Friedmann (2.7) apresentada na

secao anterior:

k
a?H?’

que mostra a dependéncia do parametro de densidade com o tempo (Q2(a(t))). De

Q—1= (2.28)

acordo com esta expressao |2 — 1| diverge com a evolu¢do do universo, ja que,
segundo a cosmologia padrio, (a®?H?)~! cresce com o tempo. Sendo assim, pequenos
desvios da planura em instantes iniciais cresceriam com a expansao do universo, o

que resultaria em um universo diferente do plano.

Para chegar a um universo como o observado hoje seria necessario que durante a
Nucleossintese primordial, na era GUT (sigla do Inglés, Grand Unified Theory)?
e na escala de Planck®, respectivamente, as seguintes condicoes fossem satisfeitas
(BAUMANN, 2009):

| apuer) — 1] < O(10719),
1Q(agur) — 1] < O(107%), (2.29)
Q(ap) —1] < O(107), (2.30)

mostrando que no universo jovem (2 deve ter sido ainda mais proximo de 1, ou
seja, exigindo condi¢oes nao compativeis com a observacao. Para muitos cientistas a
grande proximidade entre a densidade do universo e a critica seria uma coincidéncia
inaceitavel, ja que nao se chega a esta conclusao por “primeiros principios”. Este
¢, portanto, o chamado “problema da planura”, ou ainda problema de idade, ja
que quase todas as condigoes 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 existéncia
(RIOTTO, 2002).

2Teoria de campo que unifica as forcas eletromagnética, nuclear forte e nuclear fraca.
3Correspondente a uma escala de energia de ~ 1,22 x 10! GeV.
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O problema do horizonte

Tomando a Equacao 2.3 para o horizonte comével de particulas, e considerando o
instante inicial ¢; = 7 = 0, chega-se a (RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009)

tdt’ o da al 1
=7 = = — = — |dl 2.31
d(7) =7 /o a(t’) o Ha? /o (aH)d ne (2:31)

que corresponde a maxima distancia que um féton pode viajar desde a singularidade

inicial até um dado instante ¢, que define o horizonte cosmolégico comével (horizonte
causal). Esta expressao foi escrita em termos do raio comével de Hubble, definido
como dy(a) = (aH)™ .

Considerando um universo dominado por um fluido cuja equacao de estado é dada
por w = P/p, é possivel escrever o raio comével de Hubble como sendo (BAUMANN,
2009):

dy(a) = (aH)™' = Hyal/2H30) (2.32)

ou seja, o sinal do termo (1 + 3w) dita o comportamento desta quantidade. Em uma
expansao conduzida pela matéria ou radiagao, de acordo com o modelo do Big Banyg,
(aH)™! cresce monotonicamente, ji que w 2> 0. Neste caso, o horizonte comével de
particulas, dp, que corresponde a fracao do universo em contato causal, aumenta

com o tempo da seguinte forma*

d, = 7 oc a'/21H3), (2.33)

Sendo assim, a distancia comovel sobre a qual ocorrem interagoes causais antes da
SUE é consideravelmente menor que a distancia comovel percorrida pela radiacao
apos este desacoplamento. Isso significa que fétons provenientes de regides separa-
das por uma distancia maior que o horizonte comével na SUE nao poderiam ter
interagido antes do desacoplamento. Estimativas indicam que esta distancia seria de
~ 1°, de forma que dois fotons separados por uma distancia maior que esta nao es-
tiveram em contato causal. Neste caso seria esperada uma distribui¢ao inomogénea
de temperatura para a RCF em regioes separadas por mais que 1° no céu. No en-
tanto, as observagoes mostram o oposto, a isotropia observada na RCF implica uma

homogeneidade do universo no momento do desacoplamento, englobando diversas

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

2.2.2 Solucao dada pela hipétese da inflagao

A inflacdo é definida como sendo um periodo de expansao acelerada do universo
jovem, ou seja, uma época durante a qual o fator de escala estd aumentando de

forma acelerada (LIDDLE; LYTH, 2000; RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009):
INFLACAO <= i > 0. (2.34)

Ou ainda, para uma interpretacdo mais fisica, a condicao para inflagdo pode ser
escrita como: P
—(Ha)™t <0. 2.35
= (Ha) (2:35)
De acordo com esta condicao, se o parametro de Hubble H permanecer aproxima-
damente constante durante a inflacdo, o horizonte comével de Hubble dy = (aH)™!

decresce com o tempo.

Voltando a Equagao 2.7, é possivel perceber que a condi¢ao dada pela Expressao 2.35
implica em uma evolucao do parametro de densidade tal que 2 — 1, o que resolve
diretamente o problema da planura. Ainda que a curvatura tenha sido elevada no

universo jovem, ela foi diluida pela expansao do universo.

Também de acordo com a condi¢ao inflacionaria dada pela Equacao 2.35, a partir
da Equacao 2.31 é possivel dizer que (LIDDLE, 1999)

tdesac dt t dt
/ ‘ > / L (2.36)
0

a(t) taesae A(t)

ou seja, a luz poderia viajar por uma distancia muito maior antes do desacoplamento
que ap0s ele. Isso mostra que a teoria inflacionaria também consegue resolver o
problema do horizonte. Esta afirmacdo também pode ser obtida através de outra
abordagem da condicao de que o raio de Hubble diminui com a expansao acelerada.
Como dy ¢ uma medida da maxima distancia que a luz pode viajar no universo, esta
condigao implica que a regido observavel apds a inflagao (qualquer instante apds) é
muito menor que aquela que esteve visivel antes que este periodo se iniciasse. Por este
motivo as escalas presentes no universo atual eram englobadas pelo raio comével de
Hubble suficientemente grande antes da inflacao, ou seja, estas escalas ja estiveram

em contato causal em algum instante do universo jovem. A Figura 2.5 ilustra esta
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solugao, representando também a saida do universo observavel do raio comoével de

Hubble durante a inflagao, e seu posterior retorno (LIDDLE, 1999; BAUMANN, 2009).

comoving scales

[
-1

‘comoving (UII)

Hubble length horizon exit horizon re-entry

sub-horizon super-horizon sub-horizon
k!
smooth patch
time [In a]
INFLATION reheating CMB  today
recombination

Figura 2.5 - Solucdo do problema do horizonte devido a evolugdo do raio de Hubble em
um universo inflaciondrio. Esquerda: A linha azul representa a diminuicdo do
raio comodvel de Hubble durante a inflacdo, e sua expansdo apoés o término
desta fase (end). O circulo exterior representa o raio inicial, que engloba a
regiao laranja representando as interagoes causais. Direita: A linha vermelha
representa a variacdo do raio comével de Hubble ((aH)~!), mostrando que as
escalas relevantes para observagoes cosmoldgicas eram menores que este raio
no universo jovem (sub-horizon), antes da inflacdo. Estas escalas saem deste
raio durante a fase inflacionéria (super-horizon) e retornam posteriormente.
Esta figura também indica a fase de reaquecimento, quando a teoria padrao
do Big Bang volta a atuar.

Fonte: Baumann (2009)

2.2.3 Modelo inflacionario: conceitos principais

A partir da condicao dada por 2.34, a Equacao de Friedmann 2.5 mostra que um
periodo inflacionario é possivel se (LIDDLE; LYTH, 2000; BARTOLO et al., 2004; YADAV;
WANDELT, 2010):

P<—B

37

ou seja, para que ocorra a inflacdo é necessario a existéncia de um “material” cuja

(2.37)

pressao é negativa. Esta condi¢ao nao é satisfeita nem para radiagdo nem para ma-
téria, mas é possivel que este “material” seja um campo escalar ¢(t,x). Os modelos
mais simples de inflagdo consideram apenas um campo escalar, normalmente cha-

mado inflaton.

O campo inflaton pode ainda ser escrito na formas:
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o(t,x) = do + 09(t,x), (2.38)

sendo ¢ 0 campo “classico”, correspondente ao valor esperado para o campo inflaton
em um estado inicial de isotropia e homogeneidade, e d¢(t,x) as flutuagdes em torno
de ¢y. Considerando o caso em que o campo escalar é espacialmente homogéneo,
o(t,x) = ¢(t), este se comporta como um fluido perfeito com densidade de energia

e pressao dados por:

Py = f;*—‘/(¢) (2.39)
&—f—W@ (2.40)

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

Py _ 5 +V(9)
po L _V(g)

Isso mostra que um campo escalar pode ter uma pressao negativa, wy < 0, e produzir

uma expansao acelerada, wy < —1/3, satisfazendo assim a condicdo 2.37 se sua

energia potencial dominar sobre a cinética:

Vig) > - (2.42)
Esta é a condicao para o campo escalar durante a chamada fase slow-roll.

Em um universo descrito pela métrica de FRW (Equacao 2.1), a equagao de movi-
mento de um campo escalar homogéneo é governado pela equagao de Klein-Gordon

(BAUMANN, D., 2012)
dv(e)
d¢

Como a fase slow-roll ocorre se o campo inflaton estiver em uma regiao onde o

b+3H)+ —L =0 (2.43)

potencial é suficientemente plano (Figura 2.6), é possivel assumir também que b é

desprezivel. Desta forma a equagao de movimento pode ser escrita como

3H¢__—§K@Q. (2.44)

de

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

H* ~ ——V(¢). (2.45)



Sendo assim, a partir da Equacao 2.44, as condi¢oes slow-roll, implicam

2
P < V(p) = W(j@ < H?, (2.46)
2
$ < 3H) — fl; < H?, (2.47)

que representam as condigoes de planura do potencial. Durante esta fase de slow-roll
o campo inflaton ¢ cai lentamente em V' (¢), dirigindo o universo para uma expansao
exponencial, como ilustrado pela Figura 2.6. Quando ¢ comeca a se aproximar do
minimo do potencial, comeca a oscilar rapidamente em torno dele, a inflacdo termina.
Neste regime d?V/d¢* > H?. Enquanto oscila o campo inflaton decai produzindo
particulas e radiacao. Os produtos deste decaimento formam um fundo térmico no
universo, em um processo chamado “reaquecimento” (e.g., Riotto (2002), Yadav e
Wandelt (2010)).

_

bcMB Pend reheating

A¢

Figura 2.6 - Ilustragdo da dindmica do campo escalar durante a inflagdo. Durante a parte
plana do potencial o universo expande exponencialmente, e ao atingir o mi-
nimo do potencial ele oscila gerando particulas de radiacao.

Fonte: Yadav e Wandelt (2010)

2.2.4 Origem das perturbacoes iniciais

De acordo com o cenério cosmoldgico padrao, as estruturas do universo sao oriundas

de pequenas flutuagoes de densidade no universo jovem. Apds o universo se tornar
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dominado pela matéria estas flutuagoes foram amplificadas pela instabilidade gra-
vitacional, crescendo no tempo até formarem as estruturas observadas hoje. No en-
tanto, o modelo padrao nao fornece uma explicacdo para a origem destas flutuagoes,
ja que nao seria possivel produzi-las em escalas maiores que o horizonte. Mas este

problema é contornado pelo uso da hipotese inflacionaria, exposta na se¢ao anterior.

Originalmente a inflagdo foi introduzida como uma possivel solugdo para alguns
problemas do modelo padrao, 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 flutuagoes de densidade de matéria no universo jovem que teriam

evoluido para formar as estruturas observadas hoje.

A discussao apresentada na se¢ao anterior mostrou que, governando a densidade de
energia do universo jovem, o campo inflaton ¢ define o periodo no qual a inflacao age,
controlando seu fim. A combinacao entre a inflacdo e a mecéanica quantica fornece
um mecanismo para geracao das sementes das estruturas no universo. Isto porque
as flutuacoes quanticas geradas durante a inflacdo induzem uma variancia nao-nula
das flutuagoes espaciais do campo inflaton, ¢(t,x). A consequéncia é que diferentes
regides do espaco inflam com diferentes amplitudes. Além disso, como a gravidade
atua sobre qualquer componente no universo, estas pequenas flutuagoes quanticas
geradas durante a inflagao estao relacionadas as flutuagdes da métrica do espago-
tempo, o que origina perturbagoes de curvatura (BARTOLO et al., 2004; BAUMANN,
2009; BAUMANN, D., 2012).

E necessério lembrar, da secdo anterior, que durante a fase inflaciondria o fator de
escala cresce quase exponencialmente, enquanto o raio comével de Hubble dy diminui
com o tempo (Equagdes 2.34 e 2.35). Desta forma o comprimento de onda fisico A
de uma flutuagdo quantica no campo escalar, inicialmente muito menor que o raio
de Hubble e permitindo a fisica causal atuar, excede rapidamente esta dimensao. A
expansao inflacionaria faz com que \ cresca até \ > dy antes que a inflagdo termine,

ultrapassando o horizonte, ou raio de Hubble (escalas de “super-horizonte”).

A partir do momento em que as perturbagoes estdo fora do universo, em escalas
maiores que o horizonte, sua evolugao causal congela. Sendo assim, qualquer pertur-
bagao gerada (inclusive de curvatura) fica “congelada” (do Inglés, frozen-in), ou seja,
as amplitudes destas flutuagoes permanecem quase invariantes, fixas em um valor
nao nulo d¢, pelo tempo que permanecem fora do horizonte, enquanto seu compri-

mento de onda cresce exponencialmente. Este é o motivo pelo qual estas flutuagoes
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congeladas apresentam-se em uma forma equivalente a de um campo classico, nao
sendo anuladas ap6s um longo intervalo de tempo® (LIDDLE, 1999; BARTOLO et al.,
2004).

Durante o reaquecimento, apés o fim da inflagao, o campo inflaton decai originando
matéria e radiacao que herdam suas caracteristicas, ou seja, suas flutuagoes produ-
zem perturbacoes primordiais na densidade de energia p;. Com o final da inflacao a
cosmologia padrao do Big Bang volta a atuar, o raio de Hubble comec¢a novamente
a crescer (mais rapido que o fator de escala) e as flutuagoes, com comprimentos
de onda em um intervalo acessivel a observagoes cosmolégicas, voltam a atravessar
o horizonte (escalas de sub-horizonte) durante épocas dominadas pela radiagdo ou
pela matéria, como ilustrado na Figura 2.5 (BARTOLO et al., 2004).

Uma vez dentro do horizonte, as perturbagoes de curvatura do espaco-tempo dao
origem as flutuagdes de densidade dp no plasma primordial. Com a expansao e
resfriamento do universo os fétons se desacoplam e atomos de hidrogénio neutro
sao formados. As perturbagoes de densidade primordiais ficam, portanto, impressas
nestes fétons, que formam a RCF; as flutuacgoes de densidade sao amplificadas pela
gravidade, crescendo e originando as estruturas observadas hoje (vide Bartolo et al.

(2004), Baumann, D. (2012) e breve discussao apresentada na Segao 2.1.3).

Nesta subse¢ao os processos ocorridos durante a fase inflacionaria e que sao os res-
ponsaveis pela geracao de perturbacgoes de densidade no universo jovem foram discu-
tidos de forma breve e qualitativa. Uma andalise 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 discussao apresentada
nesta secao refere-se ao cenario inflacionario mais simples possivel, utilizando um
modelo slow-roll com apenas um campo escalar homogéneo. No entanto, a literatura
dispoe de diversos outros modelos inflacionarios alternativos, em que este modelo
simples é estendido, considerando, por exemplo, um ntmero maior de campos, ou
ainda, a modificagdo da gravidade (e.g., Riotto (2002), Baumann (2009)). Além
disso, ainda que o paradigma inflacionario seja o mais popular e tenha sucesso ao
descrever a fisica 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 quantica de campos, um espago
vazio é na verdade preenchido por flutuagées quanticas de todos os tipos de campos fisicos, que
podem ser consideradas como ondas em todos os comprimentos de onda possiveis e movendo-se
em todas as dire¢oes. Caso a média dos valores destes campos sobre um longo intervalo de tempo
se anule, o espaco preenchido por eles parecera vazio, podendo ser chamado de vacuo.
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ecpiréticos e ciclicos (KHOURY et al., 2001; STEINHARDT; TUROK, 2002).
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3 NAO-GAUSSIANIDADE NA RCF

A andlise de possiveis desvios de Gaussianidade das flutuacoes de temperatura da
RCF é essencial para investigar as perturbacoes primordiais, permitindo caracterizar
diferentes classes de modelos inflacionérios e testando cenarios alternativos. Esta
possibilidade tem aumentado o interesse em medir o sinal nao-Gaussiano primordial,
o que requer ferramentas estatisticas sensiveis o suficiente para detectar pequenas
amplitudes deste sinal e que permitam obter informacgoes a respeito dos diferentes
tipos de NG, ja que cada um contribui com sua prépria assinatura. Por este motivo
é importante testar diversos tipos de ferramentas estatisticas, de forma que seja
possivel detectar o sinal ndo-Gaussiano nos dados da RCF e estimar sua amplitude,
ou confirmar a hipétese 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, ndo espera-se que
um unico estimador seja sensivel a todos os tipos e amplitudes de NG, o que motiva
o desenvolvimento de diversos tipos de estimadores estatisticos destinados a analise
das flutuagoes de temperatura da RCF. Quanto maior o nimero de ferramentas
disponiveis maior a chance de se detectar algum desvio de Gaussianidade primordial,

ou mesmo confirmar a hipétese Gaussiana.

Nos ultimos anos, diversos autores tém 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 sensiveis para investigar a fisica do universo jovem sao aqueles resultantes
das observagoes realizadas pelo satélite Planck, liberados em 2013 para a comuni-
dade cientifica (PLANCK COLLABORATION, 2014a). No entanto, mesmo dedicando
um grande esforco para separar a contribuicao primordial de outros componentes
presentes no sinal observado, os mapas de RCF sdo na verdade uma mistura de sinais
primordiais e nao-primordiais. Como efeitos nao-cosmolégicos também podem intro-
duzir sinais nao-Gaussianos secundérios nos mapas da RCF, o processo de procura
por NG primordial deve incluir uma rigorosa andlise dos possiveis contaminantes
secundarios, para garantir que nao seja atribuida origem primordial a um sinal nao-
Gaussiano secundario. Este é mais um motivo para o uso de diversos estimadores,

de forma que seja possivel discriminar entre os dois tipos de sinal.

As segoes seguintes discutem uma possivel origem para desvios da Gaussianidade
primordial e a dificuldade de deteccao deste sinal em decorréncia de contaminantes.

A dltima se¢ao apresenta também alguns resultados recentes obtidos com andlise de
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dados da RCF buscando sinais nao-Gaussianos.
3.1 Nao-Gaussianidade primordial

Como discutido na se¢do anterior, a expansao exponencial leva o universo observa-
vel a parecer espacialmente plano hoje (29 = 0), além de homogéneo e isotrépico
em grandes escalas. As versdes mais simples do modelo inflacionario também pre-
veem perturbagoes primordiais aproximadamente (RIOTTO, 2002; BAUMANN, 2009;
YADAV; WANDELT, 2010):

e invariantes em escala: decorre do fato de que o raio de Hubble, ao qual a
amplitude das flutuagoes esta relacionada, quase nao muda durante a infla-
¢ao. Isso leva a um espectro de poténcia primordial aproximadamente inva-
riante em escala, ou seja, com indice espectral ng préximo de 1. Resultados
recentes obtidos com analises dos dados do satélite Planck confirmam esta
previsao. Utilizando também medidas de polarizacao do satélite WMAP,
os autores encontram ng; = 0.9603 + 0.0073, para um nivel de confiabili-
dade (CL; do Inglés Confidence Level) de 68% (PLANCK COLLABORATION,
2014g).

e adiabdticas: usualmente caracterizadas como perturbagoes de curvatura,
estas correspondem a perturbacoes na densidade de energia total do uni-
verso (energia e radiagdo). De fato, a distribuigao espacial de espécies cons-
tituintes do fluido césmico (fétons, neutrinos, barions e particulas de maté-
ria escura fria (CDM)) seria tal que a razao entre as densidades numéricas
de duas delas no universo é a mesma em qualquer local: 6(n,,/n,) = 0, em
que os indices m e 1 correspondem a espécies nao-relativisticas (barions e

CDM) e relativisticas (fétons e neutrinos), respectivamente.

e Gaussianas: As perturbacoes cosmoldgicas sdo pequenas e por isso po-
dem ser analisadas usando a teoria de perturbacao linear. Esta é uma boa
aproximagao, ja que o potencial inflaton deve ser suficientemente plano
para definir a fase inflacionaria, com termos de interacao pequenos. As-
sim, qualquer caracteristica nao-Gaussiana é suprimida juntamente as nao-
linearidades do potencial inflaton. Desta forma, mesmo presentes, as ca-
racteristicas ndo-Gaussianas serao pequenas, ja que aparecem apenas em

desvios de segunda ordem da solugao do fundo homogéneo.
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Qualquer desvio de Gaussianidade previsto por modelos inflacionarios mais simples
apresenta uma amplitude baixa, da ordem de fyr, ~ 0,05. No entanto a producao de
um sinal primordial altamente nao-Gaussiano, ou seja, |fni| elevado, seria possivel
caso alguma das seguintes condigoes fosse violada: campo tnico, energia cinética
candnica (perturbagoes viajando a velocidade da luz), fase slow-roll (Figura 2.6) e
estado de vacuo inicial (existéncia de um estado de vacuo antes que as flutuagoes
quéanticas fossem geradas) (YADAV; WANDELT, 2010). Sendo assim, compreender
exatamente a assinatura nao-Gaussiana prevista por cada modelo inflacionario é de
extrema importancia, pois esta seria uma caracteristica tinica, como uma “impressao
digital”, que identifica cada modelo inflacionério. Esta é a principal motivacao para
a busca por sinais nao-Gaussianos no campo de temperatura da RCF, ja que a iden-
tificagdo de uma determinada “impressao digital” pode discriminar entre diversas

teorias inflaciondrias e cenarios alternativos.

No caso de modelos inflacionarios com mais de um campo escalar, as perturbagoes
geradas nao serdo necessariamente adiabdticas (BAUMANN, D., 2012). Uma alter-
nativa para as perturbacoes adiabaticas seriam as perturbacoes de “isocurvatura”,
em que as quantidades relativas de diferente materiais sao perturbadas enquanto
a densidade total permanece constante. No entanto, neste cenario as flutuagoes de
temperatura da RCF seriam muito maiores para uma dada amplitude de perturba-
¢ao de densidade. Por este motivo, as perturbacoes de isocurvatura nao poderiam ser
as unicas, mas sim acompanhariam as flutuacoes adiabaticas (LIDDLE; LYTH, 2000).
Considerando um caso restrito principalmente as perturbacoes adiabaticas, o desvio
de Gaussianidade seria mais significante se as flutuac¢oes de isocurvatura produzidas
pela inflagdo ndo fossem despreziveis (KOMATSU, 2002). A secao seguinte apresenta
de forma sucinta o mecanismo de geracao de flutuacoes de temperatura adiabatica.
Detalhes sobre flutuagoes de isocurvatura podem ser encontrados, por exemplo, em
Liddle e Lyth (2000), Komatsu (2002), Baumann (2009).

3.1.1 Origem adiabatica de flutuagoes nao-Gaussianas a partir da infla-
cao

Para fundamentar a discussao a respeito da possibilidade de um sinal nao-Gaussiano
primordial ter sido impresso nas flutuagoes de temperatura da RCF serd utilizada a
abordagem apresentada por (KOMATSU, 2002; KOMATSU; SPERGEL, 2002).

Como mencionado anteriormente, as perturbagoes de curvatura do espago-tempo

®! originam flutuacoes de densidade, que por sua vez deixam suas caracteristicas

LA perturbacdo de curvatura de Bardeen ® (BARDEEN, 1980), pode ser escrita em termos da
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impressas nos f6tons da RCF, gerando suas flutuagoes de temperatura AT /T. Sendo

assim, é possivel relacionar ® e AT/T da seguinte forma:

— ~ grd 3.1
T gre, ( )

em que gr corresponde a funcdo de transferéncia de radiacao, cujo valor depende
da escala de tamanho das flutuagoes de temperatura e contem toda a fisica que
modifica o espectro de poténcia inicial para gerar o espectro de poténcia da RCF
Cy (WHITE et al., 1994; YADAV; WANDELT, 2010). Para perturbagoes adiabaticas
gr = —1/3%. A linearidade desta relacao implica que se ® ¢ Gaussiano, AT também
serd. Da mesma forma, a nao-linearidade na inflagao, que faz de ® fracamente nao-
Gaussiano, pode deixar esta marca impressa na RCF. Além disso, de acordo com a
teoria relativistica de perturbagoes cosmologicas, existe ainda uma relagao nao-linear

entre estas quantidades, um tipo de correcao de ordem superior, tal que:

S~ (@4 30, 3.2

O segundo termo desta expressao corresponde a uma corregao decorrente da teoria
de perturbacao de segunda ordem. Este termo indica a presenca de flutuac¢oes nao-

Gaussianas, portanto, AT pode ser nao-Gaussiano ainda que ® seja Gaussiano.

O campo ® pode ainda ser ndo-Gaussiano em decorréncia da nao-linearidade na proé-
pria inflacdo. Neste caso, ® é expresso em funcao das flutuagoes do campo inflaton,

0¢ (Equacao 2.38), de acordo com a seguinte relacdo nao-linear
® ~m go (60 + my' f5500%), (3.3)

em que go ~ O(10) e fs5 ~ O(1071), para modelos inflaciondrios do tipo slow-roll

(Equagao 2.42) e de campo tnico.

Além disso, mesmo que as flutuagdes quanticas produzam flutuagoes Gaussianas no
campo inflaton, existe ainda a possibilidade de que sua evolugao ocorra de tal forma

que esta Gaussianidade nao seja conservada. Isso pode ocorrer por diversos motivos,

perturbagdo de curvatura primordial ¢ como ® = [(3 4 3w)/(5+ 3w)]¢ para flutuagdes adiabéticas
(KODAMA; SASAKI, 1984). ¢ é independente de w e permanece constante enquanto fora do raio de
Hubble.

*Na era da radiacio (w = 1/3) e da matéria (w = 0) ocorre que ® = 2¢ e ® = 3(, res-
pectivamente (KOMATSU, 2002; KOMATSU, 2010; YADAV; WANDELT, 2010). Portanto, na época
do desacoplamento, em que o universo ja estava na era da matéria, as flutuacoes adiabaticas de
temperatura observadas sdo tal que AT/T = —%fb = —%C . ® perturba a RCF através do efeito
Sachs-Wolfe (vide Segdo 2.1.2). Detalhes podem ser encontrados em Komatsu (2002)
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dentre eles, o acoplamento nao-linear entre as flutuagoes classicas (comprimentos de
onda longos) e as flutuagoes quanticas (comprimentos de onda curtos). Desta forma,
ainda que ele fosse originalmente Gaussiano, d¢ seria fracamente nao-Gaussiano,

resultando em uma relagao nao linear

8¢ ~ gso(n+my' fun?), (3.4)

sendo gsy ~ 1 e f, ~ O(1071). A quantidade n é um campo Gaussiano representando

as flutuagdes quanticas.

Consideradas todas as possibilidades de origem da NG, a relagao resultante entre as
flutuacoes de temperatura AT /T e o campo P ficaria

oT

=~ 9r(®n + (fo + 9o foo + 90 955 f) PL), (3.5)

em que a parte linear @, ou seja, a perturbacgao de curvatura Gaussiana, é definida
como ¢; = gq>g5¢m;l1n ~ 10mgll77. Desta forma, a Equacao 3.1 pode ainda ser

rescrita na forma

] (3:6)
tal que
B(x) = 1) + fsl0(x) — (2 ()] 3.)

Os simbolos ( e ) denotam a média sobre um amostra estatistica, e fy; =
fo+ 93" fs6 + 93 ! gg(; [ corresponde ao parametro de acoplamento nao-linear, ou,
simplesmente, pardmetro de nao-linearidade. O segundo termo na expressao para
fxL corresponde a um efeito de segunda ordem da gravidade (~ O(1)) e é domi-
nante sobre os outros termos (~ O(107%)), os quais quantificam a nao-linearidade

durante a fase de slow-roll da inflacao.

O parametro de nao-linearidade fyr, é adimensional e utilizado para quantificar o
grau de NG na RCF. Ele pode ser estimado tanto a partir da andlise apenas de
dados de temperatura da RCF, como da combinac¢ao destes com informacoes sobre
sua polarizacao, o que permite melhorar a sensibilidade as flutuagoes primordiais. O
valor deste parametro é calculado de acordo com o modelo de inflagao considerado,
que vao desde modelos mais simples, baseados em campos do tipo slow-roll, que
preveem baixos valores para este parAmetro (fxr ~ O(1071)), até modelos mais
gerais que podem prever niveis muito mais altos de NG, apresentando valores que
vao até fyr ~ 100 (YADAV; WANDELT, 2010).
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3.1.2 Funcao de correlagao de n-pontos

Devido a simetria esférica, a distribuicao de flutuagoes de temperatura da RCF, f(n),
é usualmente escrita em termos de harmonicos esféricos, Y,, (7). Assim, considerando

o céu inteiro, tem-se que

f(7) = ATOTm) - i > Vinla), (3.8)

sendo Ty a temperatura média da RCF e n o vetor unitario apontando para uma
dire¢ao arbitraria no céu. Como as perturbacoes de curvatura primordiais ¢ estao
diretamente relacionadas as flutuacoes de temperatura da RCF através da funcao
de transferéncia radiativa gr(k) (vide Equacao 3.1) (FERGUSSON; SHELLARD, 2007;
YADAV; WANDELT, 2010; LIGUORI et al., 2010), é possivel escrever os coeficiente como

U, = /dﬁATT(ﬁ) (1) = apm = 47T(—1)l/(;l7f>3gﬂ(k)(b(k) mk),  (3.9)

sendo k o vetor de onda comével e k = |K|.

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

1 1
P(f) = WGXP - §Zfz‘(§_l)ijfj ) (3.10)

em que f; = f(n), &; = (fif;) é a matriz de covariancia, ou funcao de correlagao
de dois pontos®, || é o determinante desta matriz e N, é o nimero de pixeis no
céu. Usando a expansao em esféricos harmonicos dada pela Equagao 3.8 é possivel

escrever a PDF na seguinte forma

1 1 « (e
P(a) N (27T)Nha7'm/2|c‘1/2 eXp - 5 Z Z a@m(c l)fmvélm/a’flm/ ? (311)

Im 'm/’

sendo Cop oy = (Ao, * Qpimy) € Npgrm 0 nimero de £ e m. Caso os coeficientes azy,

sejam estatisticamente homogéneos e isotrépicos, tem-se que Copy oy = Colppr Oy s

3 A matriz de covaridncia descreve a funcio de correlacio de dois pontos apenas no caso especifico
em que ela é diagonal (i = j) no espago de Fourier ou de Harmdnicos esféricos. Como mostrado
por Komatsu (2002), isto acontece apenas quando assume-se a cobertura completa do céu e a
invaridncia rotacional da funcao de correlacao de dois pontos.
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de modo que a PDF pode ser escrita como (KOMATSU, 2010; BAUMANN, D., 2012)

e—|aem|2/(201z)

P(a) = yi\/m .

(3.12)
Nesta expressao, C; corresponde ao espectro de poténcia angular, mencionado no

Capitulo 1 (Equacao 1.2).

Portanto, se as flutuagdes de temperatura f(7) correspondem a uma distribui¢ao
Gaussiana, a matriz de covariancia, ou sua funcdo de correlacao de dois-pontos,
contém todas as informagoes sobre suas propriedades estatisticas, o que permite
descrever completamente sua PDF. Isso significa que o espectro de poténcia C, con-
tem todas as informacoes a respeito dos coeficientes ay,,, ja que ela é suficiente para
definir todas as fungoes de correlacao pares de mais alta ordem, enquanto as impares
sao nulas. Ja no caso de uma distribuicao nao-Gaussiana as propriedades estatisticas
deste campo de flutuacoes de temperatura sé serdo completamente descritas conside-
rando as fungoes de correlagao de ordens superiores (n-pontos) (LONGUET-HIGGINS,
1957; KOMATSU, 2002; YADAV; WANDELT, 2010; RIOTTO, 2002).

Genericamente, a funcao de correlagao angular de n-pontos, caracterizando o padrao
da distribuicao de flutuagoes de temperatura no céu, é escrita como (KOMATSU, 2002;
BARTOLO et al., 2004)

(f(1) f(R2) ... f(Pn))- (3.13)
A partir da Equacao 3.9 para os coeficiente harmonicos esféricos, é possivel escrever

o espectro angular harmoénico de n-pontos como sendo

<al1m1al2m2~--alnmn>~ (314)

Além do espectro harmonico de dois-pontos, conhecido como espectro de poténcia
angular, os espectro de trés e quatro pontos sao chamados: biespectro e triespectro,
respectivamente. A andlise do biespectro, especificamente, tem sido a abordagem
mais considerada para o estudo de NG primordial na RCF, e terd alguns aspectos

principais discutidos a seguir.

A funcao de correlacao de trés pontos dos ag,’s, ou biespectro, é definida por

Bl11213 = <allm1a12m2al3m3>' (315)

mimams3
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Substituindo a Equagao 3.9 na expressao acima chega-se a

Pk, PPk, PPk
Blllzlg _ 4 3/~ l1+l2+l3/ L 2 3 P(ki)P(k-)P(k
mimaoms3 ( 7T) ( Z) (27T)3 (27_(_)3 (27T)3< ( 1) ( 2) ( 3)>
g, (k) gri, (k2) gri, (ks) Y, (K1) Y, (K2) Vi, (Ks). (3.16)

Todo modelo inflacionario é caracterizado por previsoes especificas para o biespec-
tro das perturbagdes primordiais em ®(k). Este biespectro no espago de Fourier,
Bg(ky, k2, k3), é definido como (LIGUORI et al., 2010)

(@ (k) (ks) B (ks)) = (27)°6p (Kuas) Ba (k1. ko, kis), (3.17)

sendo dp(kiez) = 0p(ky + ko + k3) a funcao delta de Dirac. Esta funcao implica
que a correlacao de trés pontos sera nula a menos que a soma dos vetores de onda,
k; +ko+ks3, seja zero. Isso significa que o biespectro é uma fun¢do da magnitude dos
trés nimeros de onda, ky, ks, k3, que formam uma configuragao triangular fechada,
ou seja, a NG é descrita como triangulos no espago de Fourier (LIGUORI et al., 2010;
SMIDT et al., 2010).

O observavel cosmoldgico mais diretamente relacionado ao biespectro primordial é o
biespectro das flutuagoes de temperatura da RCF, que é um mapa das perturbagoes
de densidade no instante do desacoplamento. Esta relagdo pode ser obtida a par-
tir da Equagao 3.17, utilizando a forma integral da funcao delta dp (FERGUSSON;
SHELLARD, 2007),

5p(k) = (271r)3 / e Xy, (3.18)

e expandindo o exponencial em harmonicos esféricos,

e® X = Ar N il (k) Y Vi (k) Vi (%), (3.19)

em que r = |x|, X = x/|x| e j; é a fun¢ao de Bessel esférica de ordem [. Assim, o bi-
espectro da RCF pode ser escrito em fungao do biespectro primordial, Be (k1, ko, k3),

CcOo1mo

3
2
Bps . = (W) /dxd/fldk2dk3(xklkzks)zBé(/ﬁ7/f27k3)9T11(/ﬁ)gﬂz(kz)gm(/%)

jl1 (klx)jlz(ka)]ls(k3x)/dQInlml(i>n2m2(i)Yi3m3(i) (320)

A 1ltima integral da expressdao acima é conhecida como integral de Gaunt e possui
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a seguinte solugdo geométrica,

g1l’r1Ll12Tf’§’2m3 = /deYhml(i)le?m (X)Yigms (X)

4 00 0 my ms my )

Ll s

my Mo M3
Desta forma chega-se a

sendo ) o simbolo Wigner-3j (para detalhes, vide Komatsu (2002)).

3
2
phials = () Ghlols / drdky dkadks(xkikaks)? Bo (ky, ks, ks)

™

g1, (k1) griy (k2) gris (k3) giy (k1) i, (ko) iy (Ksz). (3.22)

Estudos do biespectro primordial usualmente sao caracterizados pelo parametro de
amplitude, fyr, que quantifica o grau de NG (Equagao 3.7), uma vez assumido um

modelo especifico para Bg. Segundo (LIGUORI et al., 2010), pode-se escrever que
Bo = fypF(k1, ko, k3), (3.23)

em que F'(ki, ko, ks) representa a dependéncia do biespectro primordial com uma
especifica configuragdo triangular, em outras palavras, representa a “forma do bi-
espectro”, como é normalmente chamada. Vale ressaltar que ambos, fy; ¢ Be sao

fortemente dependentes do modelo utilizado.

Uma estimativa do desvio de Gaussianidade pode ser obtida a partir da compa-

racao entre o biespectro previsto pela teoria, (@ m, Qrm,@isms), Mmostrado acima, e

obs obs obs

Doy Qo Ol - 18t0 pode ser feito, por exemplo,

aquele obtido com as observagoes, a
utilizando o método de minimos quadrados como um estimador, permitindo impor
significantes restricdes a modelos inflacionarios, ou ainda a modelos alternativos que

geram perturbagoes cosmologicas.

Ja o pardmetro de nao-linearidade pode ser estimado através da escolha do modelo
primordial que serd testado, com o posterior calculo da forma do seu biespectro.
Também é possivel estimar a amplitude do pardmetro f7¢4¢l° a partir dos préprios
dados (vide por exemplo Komatsu et al. (2003), Liguori et al. (2010)). Esta esti-
mativa ird dizer se os dados permitem alguma deteccao significativa desta forma
especifica de biespectro, além de permitir uma restricao do intervalo de possiveis

valores de fodelo,
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3.1.3 Alguns tipos de nao-Gaussianidade

Além do cendrio inflacionario tipo slow-roll de campo inflaton Gnico que prevé uma
amplitude muito baixa de NG (~ 107% K), a literatura dispoe de uma série de
modelos que preveem outras amplitudes. O biespectro é um excelente indicador de
NG para diversos cendrios, em especial aqueles caracterizados por baixas amplitudes
de NG, devido a sua sensibilidade. Como o biespectro depende dos parametros ki, ko
e k3 que caracterizam a forma triangular, e definem o tipo de NG, diferentes modelos

farao diferentes previsoes para a funcao de trés pontos.

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

(@(k) D (ko) D(ks)) = (27)36 (Kyog) frur, - F (k1 ko, ks ), (3.24)

em que o parametro de nao-linearidade fyi, é adimensional e define a amplitude
da NG (parametro de acoplamento na Equagao 3.7). Ja a fungao F'(ki, ke, k3) ca-
racteriza a forma do biespectro, correlacionando as flutuagoes aos vetores de onda
(ki, i = 1,2,3), os quais formam um tridngulo no espago de Fourier. A Figura 3.1
mostra algumas configuragoes triangulares, e, sem perda de generalidade, ordena os
vetores de onda tal que k3 < ko < kq. A seguir serao 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 definicao dada pela Equacao 3.7 para uma corre¢ao nao-linear
das perturbagoes Gaussianas é local no espaco real. Como seu biespectro

decorre de perturbagoes de curvatura na forma

O(x) = Op(x) + fEPL(x) — (PL(x))], (3.25)

este tipo de NG recebe o nome “local”. Mas é importante ressaltar que esta
nao ¢ a unica forma de produzir este tipo de NG, o que também é possivel
a partir de modelos de inflacdo com mais de um campo escalar, onde as
flutuagoes sao aproximadamente invariantes em escala, cendrios curvaton,
modelos com varios campos em que um deles modula a taxa de decaimento

da inflagdo, modelos ecpiréticos, dentre outros (KOMATSU, 2010).
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(a) squeezed triangle (b) elongated triangle (c) folded triangle

(k,k,>>k.) (k,=k,+k,) (k,=2k,=2k,)
k
2 K k'z k k2 k
—_ | 3 3 3
k1
k k
1 1
(d) isosceles triangle (e) equilateral triangle
(k >k =k_) (k. =k =k_)
1752 3 12 3

Figura 3.1 - Representagdao de algumas combinagoes de vetores de onda (ks < ko < k)
formando tridngulos que caracterizam o biespectro Bg(k1, k2, k3).

Fonte: Adaptada de Komatsu (2010).

Neste caso o biespectro é dado pela expressao

Bo(ky, ko, ks) = 2flcal [ Py(ky) Py (ks) + Py (ko) Po(ks) +
P (ks) Po (k1)) (3.26)

Sendo Py(k) = A/k*™" o espectro de poténcia de ®, com amplitude A e

indice espectral ng, o biespectro fica

1 1
Bk, o, kg) = 242 flogal
<I>( 1, V2, 3) NL [k?nskgns + k,;lfnsk,glfns +
1
—_ . 3.27
kénsk%nsl ( )

De acordo com esta expressao, a forma triangular chamada squeezed, ou
seja, k3 < ki &~ ko (a esquerda da Figura 3.1), é a configura¢ao dominante
neste tipo de NG, ja que ela apresenta um pico nesta situagdo. No limite

dado por esta configuracao, o biespectro para NG local fica

lim Bq;(kl, ]{32, k?3) = 4f1l\?Lcaqu>(k1)Pq>(k3). (328)

k3<k1~ka
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2. Tipo equilateral: A forma equilateral do biespectro é dada por

Ba(ky, ko, k3) = 6A? ﬁ‘iml

1 1 1 2
{_ kil—nskg—ns - k%—nskg—ns - k_él—nskil—ns - (k1k2k3)2(4—n3)/3
+[ :
k§4*"s)/3k§(4*”s)/3 k§_ns

+ (5 permutag()es)l } (3.29)

em que “permutacoes” denota a permutacao ciclica dos indices 1 = 1,2, 3
de k;. Esta forma de biespectro é produzida em modelos nos quais sao
consideradas corre¢des que utilizam derivadas de mais altas ordens das
perturbagoes, podendo levar a NGs de elevadas amplitudes. Estes termos
anulam-se fora do horizonte e nao contribuem para o biespectro, que sera
maximo quando todos os trés vetores de onda tiverem comprimento igual
ao do horizonte. Portanto, neste caso o biespectro possui uma forma tal
que a configuracao equilateral, ky = kg = k3, é dominante (BAUMANN, D.,
2012).

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

By (ky, ko, bs) = 6A f1
B 3 _ 3 B 3 B 8
k,ilfns k%*ns k%*ns kglfns kgfns k.éllfns (kl k2k3)2(47n3)/3

3
+
[k§4—ns)/3k§(4—ns)/3k§ns

+(5 permutagées)] } (3.30)

que é construida de forma a ser aproximadamente ortogonal a ambas as
formas local e equilateral. Modelos de campo tinico podem gerar este tipo

de NG, que pode apresentar uma amplitude significante (CURTO et al.,
2011).

3.2 Contaminacao por NG secundéaria

Sinais ndo-Gaussianos secundarios tem origem apoés a época de tltimo espalhamento,
quando o potencial comeca a evoluir devido a expansao do universo, ou ainda devido
ao efeito da reionizacdo. As NGs secundarias podem ser classificadas em quatro
categorias (vide Bartolo et al. (2010b), Liguori et al. (2010), e também discussao na
Secao 4.3):

e efeitos sistematicos instrumentais: apesar de ruidos instrumentais frequen-
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temente apresentarem comportamento Gaussiano, suas possiveis proprie-

dades nao-Gaussianas devem ser verificadas,

e residuos de emissoes foreground difusas (principalmente emisses sincro-

tron, livre-livre e de poeira) e fontes pontuais nio resolvidas,

e cfeitos decorrentes de nao-linearidades nas equacoes de Boltzmann, relacio-
nadas a natureza nao-linear da Relatividade Geral e a dinamica do sistema

barion-féton,

e anisotropias secundarias da RCF.

O estudo de sinais nao-Gaussianos primordiais na RCF realizados com dados do
WMAP deram atengao especial as contaminagoes decorrentes dos residuos de fore-
grounds e fontes pontuais nao resolvidas (vide por exemplo Chingangbam e Park
(2012)). Isto se deve ao fato de que, de acordo com resultados de estudos das aniso-
tropias secundarias, efeitos como SZ, Rees-Sciama, Ostriker-Vishniac, Sachs-Wolfe
integrado e lenteamento gravitacional nao sao relevantes para a analise de dados
proveniente de experimentos com resolucao da ordem daquelas dos instrumentos do
satélite WMAP (1,4 < 500), j& que seu sinal fica diluido no feixe do instrumento
(BARTOLO et al., 2010b; YADAV; WANDELT, 2010). J& no caso de instrumentos de
mais alta resolucao e sensibilidade, como é o caso do Planck, o sinal nao-Gaussiano
destes efeitos devem ser considerados. Neste contexto, diversos algoritmos de sepa-
racao de componentes vém sendo utilizados com o objetivo de discriminar entre as
multiplas formas de NG que podem estar presentes nos mapas de RCF, ajudando a
estimar suas amplitudes e a obter um mapa de flutuagoes da RCF o mais “limpo”
possivel (LEACH et al., 2008; NOVAES, 2011; NOVAES; WUENSCHE, 2012; PLANCK
COLLABORATION, 2014c).

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

N
Blzblfgeg = fNLBZplrlZTZg + ZAI’B;1€2£37 (331>

i=1
sendo N, o ntimero de fontes do biespectro da RCF, B 10,0, O biespectro gerado pela

i-ésima fonte (i = 1, ..., Ny), A; sua amplitude e B%gﬁg o biespectro primordial. E
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importante mencionar que dois tipos de biespectro serao 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 configuracoes 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 analise dos dados do satélite Planck mostram que caso a
contribuicao da correlagdo entre o sinal lenteado da RCF e o efeito ISW para o
biespectro secundario nao seja considerado durante as analises pode incluir um bias
da ordem de Afl? ~ 7 nas estimativas do pardmetro de nao linearidade local, e
de AfE™h ~04a14 e AfIP7 ~ —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 discussao vide Planck Collaboration (2014j)). Além desta, outra contribuigao
cujo biespectro também é dominado pela configuragdo squeesed decorre da corre-
lagao entre o sinal lenteado da RCF e o efeito RS, que, de acordo com Mangilli e
Verde (2009), causaria um bias de A fg < 10.

Assim como os exemplos acima para o caso de andlises utilizando o biespectro, o
uso de outros estimadores também exige um estudo detalhado da contribuicao de
contaminantes nao-Gaussianos, para que estes possam ser satisfatoriamente subtrai-
dos. A secao 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 trés para

os quais sao citados alguns resultados recentes de suas aplicagoes.
Biespectro

Utilizando dados de nove anos de observacao do satélite WMAP, o ultimo con-
junto de mapas de temperatura do céu inteiro oficialmente disponibilizado para uso
publico, Bennett et al. (2013) apresentam resultados consistentes com a hipdtese
Gaussiana. A partir de dados nas bandas Ve W (61 e 94 GHz, respectivamente), os
autores utilizaram a mascara KQ75* para retirar a regido de alta contaminacdo por

emissao Galactica e fonte pontuais e modelos de emissao Galactica para a limpeza

4http://lambda.gsfc.nasa.gov/product /map/dr5/m_ products.cfm
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dos mapas. A aplicacdo de um estimador de biespectro a estes dados permitiu a
estimativa do parametro de nao-linearidade correspondente a trés tipos de NG, a

local, equilateral e ortogonal, respectivamente,

focal — 37,2419, 9;
Gl — 51+ 136; (3.32)
q9 = —245 4 100;

para um CL de 68% e sendo —3 < flocal < 77 —221 < fS"" < 323 ¢ —445 <
29 < 45 para 95%. O resultado para o tipo local j& apresenta a correcio devido
ao biespectro correspondente ao acoplamento entre o sinal da RCF lenteado e o

efeito ISW, que foi estimado como sendo A f{&® = 2,6 (BENNETT et al., 2013).

Atualmente os dados considerados mais sensiveis para investigar a fisica do uni-
verso jovem sao aqueles produzidos pelo satélite Planck. A colaboragao Planck dis-
ponibilizou quatro mapas de céu inteiro e alta resolucdo (SMICA, SEVEM, NILC e
Commander-Ruler), cada um deles derivado do uso de um algoritmo para sepa-
racao de componentes (detalhes podem ser encontrados em Planck Collaboration
(2014c) e também na Segao 6.1). Cada um destes mapas foi analisado quanto a
presenca de contaminagoes secundarias, buscando por possiveis desvios de Gaussi-
anidade (PLANCK COLLABORATION, 2014j). Assim como no caso citado acima, os
resultados também indicam uma concordancia com a hipoétese Gaussiana, mas nao

excluem a possibilidade de presenca de NG primordial de baixa amplitude.

Os principais resultados obtidos pela colaboracao Planck utilizando trés estimadores
de biespectro para anélise do mapa SMICA, o mais limpo dos quatro mapas, e consi-
derando £, = 2500, sdo (para detalhes dos estimadores vide Planck Collaboration
(2014j)):

G = 2,7£5,8;
cavil — 49 + 75, (3.33)
W9 = 254 39;

para um CL de 68%. J4 no caso de £,,,, = 500, o resultado obtido estd em bom
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acordo com aqueles obtidos de analises dos dados do WMAP-9 (Equagoes 3.32):

local - — 38418,
cavil — 1194121, (3.34)
9 = 163 £ 109.

Funcionais de Minkowski

Os Funcionais de Minkowski®, que descrevem propriedades morfolégicas do campo
de anisotropias da RCF, tém sido aplicados a dados do WMAP (HIKAGE; MATSU-
BARA, 2012; MODEST et al., 2013) e recentemente foram utilizados como um segundo
estimador pela colaboracao Planck, de forma complementar ao biespectro (PLANCK
COLLABORATION, 2014j). A andlise utilizando os FMs foi realizada apenas para o
mapa SMICA, considerando /,,,, = 2000. A regiao Galactica e fontes pontuais fo-
ram removidas utilizando a méascara U73 (vide descri¢gao na Segao 6.1), subtraindo
também a contribuicao de outras fontes secundérias de sinal nao-Gaussiano. A cor-
respondente analise foi realizada apenas para a forma local, e o resultado obtido foi:

fnn = 4.2420.5, confirmando medidas realizadas com os estimadores de biespectro.
Wavelets

A andlise de wavelets é mais uma ferramenta que se tornou bastante popular para a
analise 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-
pansao das anisotropias de temperatura ao invés dos harmonicos esféricos e fourier
é uma grande vantagem, ja que isso torna possivel estudar fendmenos fisicos com
comportamentos dependentes da escala mantendo informagoes de sua localizagao
espacial. Uma base muito utilizada sao as Spherical Mexican Hat Wavelet (SMHW),
cujos detalhes podem ser encontrados, por exemplo, em Martinez-Gonzalez et al.
(2002), Vielva (2010).

Uma propriedade que faz das wavelets uma ferramenta tinica na busca por NG ¢é sua
capacidade de ampliar algumas caracteristicas do campo de temperatura em uma

determinada escala. O biespectro calculado a partir dos coeficientes de wavelets para

50s FMs compdem uma das etapas do estimador desenvolvido e utilizado nas analises apre-
sentadas neste trabalho. Uma descri¢gdo detalhada desta ferramenta é apresentada no Capitulo
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 colaboragao Planck para a
estimativa do sinal nao-Gaussiano primordial. As estimativas realizadas com o uso

de uma base de SMHW para o calculo do biespectro foram

G = 0,9£8,5
cavil — 90 + 84; (3.35)
S = 45+ 52;

também confirmando resultados obtidos a partir da andlise 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 sensiveis para observagao da RCF faz com
que as emissoes foreground tornem-se a principal fonte de incerteza destas medi-
¢oes. Além de importante no estudo de fontes astrofisicas, a contaminacao do sinal
primordial devido a estas emissoes é também o motivo pelo qual um grande esforco
tem sido dedicado & sua observagao e compreensdo. Dentre os esforcos, estdo as
observagoes em varias bandas de frequéncias, 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 Galacticos sao as principais fontes de contaminagao do sinal da RCF
em grandes escalas angulares, 2 0.1° (BENNETT et al., 2003). As trés principais com-
ponentes da emissao difusa Galactica sao: sincrotron e livre-livre, predominando em
baixas frequéncias, e a térmica de poeira em altas frequéncias. A Figura 4.1 mos-
tra a intensidade de cada componente em relacao ao sinal da RCF no espectro de
frequéncias, mostrando o dominio da emissao sincrotron em frequéncias <30 GHz,
e da poeira em 270 GHz. Ja a contaminagao em pequenas escalas angulares se da
principalmente por foregrounds extragalacticos, como fontes pontuais em radio e
infravermelho (IR - do termo em Inglés infrared), além do efeito SZ, que gera flu-
tuagoes secundarias no campo de temperatura da RCF e sera descrito no Capitulo
7. Além destes, existem ainda outros tipos de processos que deixam efeitos secun-
darios na distribuicao de temperatura da RCF, sendo de extrema importancia sua

contabilizacao e remocao antes de qualquer analise.

Este capitulo tem como objetivo apresentar alguns dos mais importantes contami-
nantes do sinal da RCF, sinais com distribuicao espacial nao-Gaussiana que dificul-
tam a analise do sinal primordial e, consequentemente, a obtencao de informagoes
cosmoldgicas que a RCF fornece. As se¢bes a seguir resumem os principais conceitos

a respeito destes foregrounds.
4.1 Emissao Galactica
4.1.1 Emissao Sincrotron

A radiacao sincrotron decorre do movimento espiral de elétrons de alta energia em
torno de linhas campo magnético na Galaxia, e por isso sua intensidade depende
tanto da densidade de elétrons relativisticos quanto da amplitude B do campo. Por-

tanto, a poténcia emitida por cada elétron com frequéncia angular w, como mostrado
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Figura 4.1 - Esquerda: Sinal da RCF comparada as principais emissoes foreground da Ga-
laxia. Direita: Ilustragdo dos principais forgrounds da RCF, enfatizando a
necessidade de uma separacao eficiente destes sinais para a andlise acurada
do sinal primordial.

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

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

3 ¢*Bsin « w
P(w) = %qWF<W—> (4.1)
sendo ¢ e m a carga elétrica e a massa do elétron, respectivamente, e a o angulo
entre as dire¢oes do campo magnético e de movimento do elétron (chamado pitch
angle), a dependéncia com a frequéncia é dada pela fungao F', definindo como os
elétrons estao distribuidos de acordo com sua energia, e w,. é a frequéncia critica
(ou de corte), uma quantidade utilizada para definir a regiao de frequéncias em que
a poténcia emitida decresce rapidamente. O espectro de poténcia possui um pico
proximo a w,, que é escrita como (RIBICKI; LIGHTMAN, 1979)

2 .
_ 3v°qB sma’ (4.2)

C
2me

em que vy ¢ o fator de Lorentz.

Para elétrons cuja distribuigdo de energia é dada por uma lei de poténcia, N(F) o

E~P, 0 espectro da emissao sincrotron também pode ser aproximado por uma lei de
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poténcia (BENNETT et al., 2003; KOGUT et al., 2007; ICHIKI, 2014)
T(v) oc BPHY/2,8 (4.3)

em que o indice espectral se relaciona com o indice espectral da lei de poténcia dos

elétrons p na forma Sg = —(p + 3)/2 para frequéncias v acima de alguns gigahertz.

Os elétrons relativisticos originam-se principalmente em supernovas (SN), que sdo
provavelmente as progenitoras das principais estruturas que apresentam emissao em
radio na Galdxia em latitudes intermedidrias. Apos a fase de expansao 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
originarios dessa SN também perde energia enquanto viaja grandes distancias na
Galéxia. Devido a dependéncia com a intensidade do campo magnético e energia
dos elétrons, a intensidade e espectro da emissao sincrotron apresenta significantes
variagoes de ponto a outro no céu, com diferentes comportamentos espectrais, sendo
mais intensa na regiao do plano Galactico (DAVIES; WILKINSON, 1998; BENNETT et
al., 2003; ICHIKI, 2014). Além disso, grandes regides com caracteristicas espectrais
da emissao sincrotron também se estendem para regides mais afastadas do plano,
sendo as mais proeminentes destas os chamados loops, que descrevem circulos com
didmetro de 60° a 120° no céu (SMOOT, 1999). Por tais motivos, o indice espectral g
apresenta diferentes valores nao apenas de acordo com a posi¢ao no céu mas também
com a faixa de frequéncia, cujo valor tipico é s = —2.5 em frequéncias de radio.
Para baixas frequéncias, <10 GHz, andlises deste sinal indicam que 8g =~ —3.0, com
variagoes 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 emissao sincrotron Sg(v, p) no pixel p e frequéncia v como

sendo
U B5—0,25[85+3,5]
SS(Vv p) = () ) (44)
VK
para a banda Ka (33 GHz), e
v BS_077[ES+3’5}
Ss(v,p) = Ss(Vka, D) <y> ; (4.5)
Ka

para as bandas Q, Ve W (41, 61 e 94 GHz respectivamente), normalizando o espectro

(Ss = 1) na Banda K (23 GHz).

Outro fator que influencia o espectro da emissao sincrotron é a propagagao e con-
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sequente perda de energia dos elétrons, além do grau de confinamento na galaxia
hospedeira. Uma elevada taxa de perda de energia e baixa taxa de escape implica
em um indice espectral mais ingreme, fs < —2,9, enquanto uma perda menor de
energia, ou seja, quando os elétrons conseguem escapar da galdxia hospedeira antes
de perderem uma fracao significante de sua energia, implica em um indice espectral
mais plano, fg > —2,7 (BENNETT et al., 2003).

Outra caracteristica da emissao sincrotron é sua elevada polarizacao perpendicular-
mente as linhas de campo magnético, ja que este é o responsavel pela aceleragao
dos elétrons relativisticos. A amplitude da polarizacao, que é dependente do indice
espectral de temperatura, pode chegar a ~40% na frequéncia de 23 GHz observada
pelo satélite WMAP. Além disso, é em latitudes Galacticas mais elevadas que o grau
de polarizacao da emissao sincrotron é mais elevado. As regides dos loops, por exem-
plo, podem apresentar polarizacdo de 30-50% (DAVIES; WILKINSON, 1998; KOGUT
et al., 2007; ICHIKI, 2014).

4.1.2 Emissao Livre-Livre

A emissao livre-livre, também chamada bremsstrahlung térmico, é originaria do es-
palhamento Coulomb entre elétrons quentes e ions do plasma interestelar (veja dis-
cussao em, e.g., Smoot (1999), Ichiki (2014). A desaceleracao de um elétron devido a
interacao com o campo coulombiano de um alvo, o qual pode ser um ion ou um poé-
sitron, leva a perda de energia, ou seja, na emissao de um féton de raio X. Sucessivas
colisdes 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 féton emitido, constituindo um espectro continuo. Considerando
um plasma contendo n; fons e n, elétrons por unidade de volume (Wm™3Hz™1),
seguindo uma distribuicdo de Maxwell-Boltzmann para as velocidades, a poténcia
emitida por unidade de volume e por hertz, conhecida como emissividade volumé-
trica, é dada por (BRADT, 2008)

—hv/kT

G, (V)dv = 6,8 x 10~ g (v, T, Z)Zzneniw

dv  (W/m?), (4.6)

para um intervalo dv de frequéncias. A fungéo g(v, T, Z) é o fator de Gaunt, que varia
lentamente (quase constante) com a frequéncia e modifica a forma do espectro, T'é a

temperatura do plasma, Z o niimero atomico do ion e k a constante de Boltzmann.

Assim como a sincrotron, a emissao livre-livre estd associada a regoes de formagcao

estelar, em baixas latitudes Galacticas. Essa emissao térmica é proveniente princi-
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palmente de regides HII, assim como as linhas de emissao Ha. Por este motivo a
emissdo Ha é um bom tragador da emissao livre-livre (BARTLETT; AMRAM, 1998;
SMOOT, 1999; ICHIKI, 2014).

A intensidade total da emissao livre-livre é obtida integrando a Equacao 4.6 ao longo
da linha de visada, I,, = [ j,ds. Esta quantidade pode ainda ser expressa em termos
da temperatura de brilho Ts. Em termos desta quantidade o espectro da emissao
livre-livre é tal que

Ts(v) o vy, (4.7)

com indice espectral também variando com a frequéncia. Para altas frequéncias, v >
10 GHz, o espectro é tal que B;; = —2, 15, enquanto que para altas frequéncias §5; = 2
com valor médio de ~2 (BENNETT et al., 2003). Esta componente domina apenas
em um pequeno intervalo de frequéncias em que a emissao sincrotron é minima,
regiao espectral esta onde opera a maioria dos experimentos destinados a medir a
RCF, fazendo desta emissao uma importante contaminagao do sinal primordial. No
entanto, sua dificil remoc¢ao, em decorréncia do pequeno intervalo de frequéncias
que domina e ao baixo indice espectral em relagao a emissao sincrotron, pode ser
contornada com o uso de observagoes em diversas bandas de frequéncia. Isto permite

uma melhor estimativa do seu sinal, bem como de outros foregrounds.
4.1.3 Emissao térmica de Poeira

A emissao de poeira é a maior fonte de contaminacao foreground em altas frequén-
cias. Os graos de poeira interestelar absorvem os fétons ultravioleta de estrelas e
voltam a emitir no IR médio e longo, compondo a radiagdo de poeira (veja, e.g.,
Smoot (1999) e (ICHIKI, 2014)). A emissao na regiao milimétrica do espectro é pro-
veniente dos maiores graos de poeira que encontram-se em equilibrio térmico com
o campo de radiacao do ambiente. A principio, estes graos de poeira teriam se con-

densado a partir dos gases quentes provenientes de estrelas em evolugao.

A emissao de poeira, ao contrario das emissdes sincrotron e livre-livre, apresenta
um espectro crescente com a frequéncia e pode ser descrita por um modelo de corpo
negro modificado, cuja intensidade especifica é dada por (PLANCK COLLABORATION,
2014b; ICHIKI, 2014):

L, = mp(v)B,(T), (4.8)

sendo B, a funcao de Planck correspondente a uma temperatura 7. Esta tempera-
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tura é determinada, dentre outros fatores, pela intensidade do campo de radiacao
interestelar e pela eficiéncia da emissao em IR, que sdo os processos de aquecimento
e resfriamento, respectivamente. Além disso, a variedade de formas dos graos, ta-
manho, composi¢do quimica e estrutura, também levam a diferentes temperaturas.
Todos estes fatores, além da densidade de poeira, influenciam diretamente a emissao
de poeira. 7,,, dependente da frequéncia, corresponde a profundidade o6tica da poeira

e é dado por

(V) = AP (4.9)

p?

em que A ¢ a amplitude do corpo negro modificado e 3, é o indice espectral. De
acordo com resultados da andlise de dados do satélite Planck, os valores médios de
T e (8, no céu inteiro sao 19,7 K e 1,62, respectivamente, com incertezas de 3-6%,
(PLANCK COLLABORATION, 2014b). Em 2013 a colaboracao Planck disponibilizou

para uso publico mapas de céu inteiro de T, 3, e Tp(v)' (para v = 353 GHz).
4.1.4 Emissao CO

O meio interestelar, cuja matéria aparece na forma de gas (a&tomos, moléculas, fons e
elétrons) e poeira, corresponde a uma pequena fragdo da massa total da Galaxia (10-
15%). Cerca de metade desta massa esta confinada em “nuvens”; ocupando ~1-2%
do volume interestelar (FERRIERE, 2001).

As moléculas mais abundantes no meio interestelar sao as de hidrogénio, Hs, e mo-
noxido de carbono, CO. A mais abundante delas, Hs, ndo produz emissao em radio,
apenas linhas de absorc¢ao no ultravioleta, e é quase impossivel ser diretamente obser-
vada. Isto ocorre porque o gas e a poeira tornam-se tao densos na nuvem molecular
que a alta extin¢ao no ultravioleta impede uma medida acurada do Hs nesta re-
gido. Por outro lado, as transi¢des rotacionais da molécula de CO em frequéncias
mais baixas sdo facilmente observadas (2,6 e 1,3 mm). A transi¢io de mais baixa
frequéncia (linha 1 — 0 em 115 GHz) no comprimento de onda de radio de 2,6
mm tornou-se o primeiro tracador de gas molecular interestelar, sendo o analogo
molecular mais préximo da linha de 21 ¢m do hidrogénio (FERRIERE, 2001; DAME
et al., 2001). Existe também uma evidéncia da correlacio entre as quantidades de
Hy e CO, em que a emissao CO é causada pela colisao com as moléculas de Ho,
0 que permitiria estimar a quantidade destas moléculas a partir da observacao da

emissao de CO. Sua abundéancia, facilidade de observacao a partir do solo, além de

Thttp://pla.esac.esa.int /pla/aio/planckProducts.html
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sua facil excitagdo por moléculas de Hy fazem das moléculas CO um bom tracador
do componente molecular do meio interestelar (PLANCK COLLABORATION, 2014d).

Além dos componentes Galacticos descritos anteriormente, a emissao CO tem se
mostrado um importante foreground. A analise de nuvens moleculares que produ-
zem emissao CO em altas latitudes Galacticas mostra que o espectro de poténcia
destas emissoes pode contribuir significativamente em pequenas escalas angulares
(¢ 2 1000; Ichiki (2014). No caso das observagoes do satélite Planck, trés das quatro
bandas de alta frequéncia (100, 217 e 353 GHz) sdo contaminadas por linhas de emis-
sao CO (aquelas correspondentes as transi¢oes em 115 (1 — 0), 230 (2 — 1) e 345
GHz (3 — 2), respectivamente) (PLANCK COLLABORATION, 2014d). A colaboracao

Planck também disponibilizou um conjunto de mapas desta componente.
4.2 Fontes pontuais extragalacticas

Assim como a Via Lactea, outras galaxias também emitem através dos processos
descritos na secao anterior. A emissao destes objetos, além de ser um tracador da
distribuicao de galaxias, compoe um sinal foreground que contamina o sinal da RCF.
Por este motivo estas fontes pontuais devem ser “mascaradas”, ou seja, a regiao do
mapa onde estas fontes se encontram sdo removidas, antes da anélise destes dados,

de forma a nao inserir bias decorrente de sinais de origem nao-primordial.

Geralmente as galdxias sao dominadas por um tipo de emissao, sendo grosseiramente
classificadas em fontes de radio ou IR. Exemplos de fontes de radio extragalacticas
sao as galaxias com nucleos ativos, normalmente dominadas pela emissao sincrotron
e com espectro descrito por uma lei de poténcia (S(v) o v®). Grande parte destas
fontes possui um indice espectral no intervalo de —1,0 < a < —0,5. Objetos com
a > —0,5 sao classificadas como fontes de espectro “plano”, enquanto as fontes com
a > 0 sao chamadas fontes de espectro “invertido” (TUCCI et al., 2011). O trabalho
realizado por Trushkin (2003) mostrou que, na populagao de galaxias do WMAP-1,
a grande maioria das fontes (~ 82,40%) apresenta espectro plano ou invertido. Ja as
fontes de emissao em IR sao galdxias com formagao estelar e forte emissao térmica
de poeira. Estes objetos compoem o fundo césmico em IR (CIB; do inglés Cosmic
Infrared Background) (GISPERT et al., 2000).

Diversos instrumentos, além do satélite WMAP, realizaram observacoes de gran-
des areas do céu, permitindo obter uma grande quantidade de dados referentes a
contagens numéricas de fontes pontuais extragalacticas emissoras em radio, sua dis-

tribuicdo com o redshift e o espectro de emissao destes objetos, no intervalo de
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frequéncias de 10-100 GHz (GOLD et al., 2011; TUCCI et al., 2011). Um novo catélogo
de fontes pontuais foi construido a partir da analise de dados de 15 meses de obser-
vacao do satélite Planck, cobrindo as bandas de frequéncias no intervalo de 30 a 857
GHz (PLANCK COLLABORATION, 20141).

4.3 Flutuagoes de temperatura secundarias

As flutuagoes de temperatura primordiais da RCF constituem uma fonte tnica de
informagoes a respeito das flutuagoes de densidade primordial, as sementes para a
formacao das estruturas observadas hoje no universo. No entanto, apds o desaco-
plamento entre matéria e radiacdo (z ~ 1100), enquanto estes fétons atravessam o
universo e chegam até nos eles interagem com estruturas coésmicas dando origem a
efeitos secundarios na distribuicao de temperatura da RCF. Estas flutuac¢oes secun-
darias sao de particular interesse no estudo da formagao de galaxias e da estrutura

em grande escala do Universo, além de importante contaminante do sinal primordial

da RCF.

Uma diferenca observacional entre anisotropias primarias e secundérias da RCF cor-
responde ao tamanho angular. Enquanto as flutuagoes primarias estao associadas a
escalas angulares de até ~ 1° no céu, as secundarias aparecem em minutos de arco,
< 7" (PARTRIDGE, 1995). Diversos processos de interagao dos fétons da RCF com a
matéria presente no universo, ocorridos apos a SUE, podem gerar estas flutuacoes de
temperatura secundarias, afetando sua frequéncia, energia e direcdo de propagagao.
Tais processos podem ser grosseiramente divididos em duas categorias: 1) efeitos
gravitacionais, devido a interagao dos fétons da RCF com pocos de potencial gravi-
tacional (por exemplo, lenteamento gravitacional, efeito Rees-Sciama (RS) e efeito
Sachs-Wolfe integrado (SWI)); e 2) efeitos de espalhamento entre fétons da RCF e
elétrons livres (exemplos sdo os efeitos SZ e Ostriker-Vishniac (OV)) (AGHANIM et
al., 2008; BARTOLO et al., 2010Db).

O efeito SWI (SACHS; WOLFE, 1967) corresponde a mudanga na energia dos fétons
da RCF conforme eles atravessam pocos de potencial gravitacional de estruturas em
grande escala (regioes de densidade mais alta ou aglomerados) que variam no tempo
com a evolucao das estruturas. Ao atravessarem essas regides os fétons ganham
energia ao cafrem no poco de potencial (sofrem um desvio para o azul - blueshift)
e, posteriormente, perdem ao sairem do pogo (sofrendo redshift). No caso em que
a densidade de matéria é baixa e ha dominio de energia escura, potenciais gravita-
cionais decaem com o aumento da expansao do universo, e a energia ganha pelos

fétons da RCF ao entrar no pogo 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-
¢ao dos fotons da RCF com pocgos de potencial gravitacional, mas as perturbagoes
de temperatura produzidas estao relacionadas ao crescimento nao-linear das per-
turbagoes de densidade (CAI et al., 2010). Neste caso, durante a era dominada pela
matéria, o crescimento nao-linear acelerado das regioes de alta densidade causa o
aumento da profundidade do pogo de potencial, de forma que a temperatura da
RCF ¢ reduzida. Isso causa um cancelamento parcial do efeito SWI em pequenas
escalas. O contrario ocorre em regides menos densas, quando este efeito é ressaltado
pelo efeito RS. O desvio de temperatura dos fétons da RCF causado por ambos
efeitos ao longo da direcdo n é escrito como (GAZTANAGA et al., 2006; CAI et al.,
2010; PLANCK COLLABORATION, 2014e)

TR T, (), (4.10)

AT (7) T

em que ® é potencial gravitacional no redshift z. Nesta expressao a integral é feita
desde o instante do ultimo espalhamento zj até o presente zy (para mais detalhes
destes efeitos veja, por exemplo, Gaztanaga et al. (2006), Aghanim et al. (2008),
Cai et al. (2010), Bartolo et al. (2010b)).

Ja o lenteamento gravitacional nao altera a temperatura da RCF, causa apenas a
deflexdo do caminho dos fétons conforme eles se propagam desde o tltimo espalha-
mento até a observacao, fazendo com que as flutuacoes de temperatura da RCF nao
sejam criadas, mas apenas modificadas. Como os fétons da RCF podem ser lentea-
dos por diversas regides ao logo da linha de visada, este sinal pode ser significativo,
enquanto que os efeitos ISW e RS, dependentes da variacdo do potencial, sdo, ge-
ralmente, pequenos em relagdo aos efeitos de espalhamento, devido a variagdo no

potencial nao ser tao significativo.

O sinal secundério resultante da interagdo dos fétons da RCF e estruturas cdsmicas
mais conhecido e estudado é o efeito SZ (SUNYAEV; ZELDOVICH, 1969). Este efeito
¢ dividido em dois tipos: o térmico e o cinemético. O primeiro é o espalhamento dos
fotons da RCF por elétrons do meio intraglomerado cuja temperatura é maior que a
da RCF (efeito Compton inverso), enquanto o cinematico, é devido ao efeito Doppler
causado pelo movimento dos aglomerados em relagao a linha de visada. O efeito SZ
térmico é dominante em aglomerados de galédxias, seguido pelo efeito SZ cinematico.

Sua detecgao ¢ feita em escalas menores que ~ 5" (I 2 2000) (vide Capitulo 7).
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Por fim, outro efeito de espalhamento é o efeito Ostriker-Vishniac (OSTRIKER; VISH-
NIAC, 1986), cuja contribuigao as flutuagoes da RCF se da principalmente em escalas
angulares de < 1’ (SCANNAPIECO, 2000; AGHANIM et al., 2008). Assim como o efeito
SZ, o efeito OV é causado pela interacao entre elétrons livres e fétons da RCF. Ele
¢ similar ao efeito SZ cinematico, mas relativo aos primeiros elétrons livres apds a
reionizacao em altos redshifts, ainda durante o regime linear da evolucao de estru-
turas. Como a elevado redshift, z < 10, a temperatura do meio ionizado é muito
baixa (10*K’) o componente térmico do efeito OV é desprezivel (DIEGO; HERRANZ,
2008).
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5 O ESTIMADOR DE NAO-GAUSSIANIDADES

A primeira parte do trabalho de doutorado aborda a questao de possiveis desvios
de Gaussianidade da distribuicao de temperatura da RCF. O objetivo principal é,
resumidamente, desenvolver e validar um método que permita determinar desvios
de Gaussianidade no sinal intrinseco da RCF e estimar sua amplitude de forma

consistente.

A literatura dispoe de uma grande variedade de métodos desenvolvidos com o obje-
tivo de realizar este tipo de andlise (e.g., Martinez-Gonzélez et al. (2002), Bernui et
al. (2007), Chiang et al. (2007), Yadav et al. (2008), Bernui e Rebougas (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 capitulo combina duas ferramentas estatisticas: os Funcionais de Minkowski
(FMs; Minkowski (1903)), e as Redes Neurais Artificiais (RNs; McCulloch e Pitts
(1943)). A primeira delas ja vem sendo amplamente utilizada para anélise estatistica
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, ja que

conseguem medir propriedades morfologicas de campos de flutuacao.

As RNs, ferramentas utilizadas para identificagdo de padroes em conjuntos de dados,
também vém sendo utilizadas em Cosmologia (NORGAARD-NIELSEN, 2010; SINGAL
et al., 2011; STLVA et al., 2011). No entanto, especificamente no que se refere a andlise
de sinais nao-Gaussianos no campo de temperatura da RCF, apenas duas referéncias
fazem uso desta ferramenta. Em um destes trabalhos (CASAPONSA et al., 2011) as
RNs sao utilizadas em conjunto com ferramentas de analise de wavelets. Os autores
utilizam os momentos de terceira ordem dos coeficientes de wavelet, calculados a
partir de diversas realizagoes Gaussianas e nao-Gaussianas da RCF, como entrada
para a RN. A aplicacdo desta RN treinada ao mapa de RCF do WMAP-7 permitiu
estimar, para cada um dos dois tipos de wavelets utilizados, os possiveis intervalos
de valores para o parametro de nao-linearidade, —78 < fy; < bl e —24 < fn1 < 61
(tipo local), correspondentes ao CL de 95%. J& no segundo trabalho (CASAPONSA
et al., 2013), os autores utilizam os componentes do biespectro binado no espago de
multipolos ¢, calculado a partir de realiza¢cdes nao-Gaussianas, como dados de en-
trada para a RN. Esta combinagao se mostrou uma ferramenta robusta e vantajosa

computacionalmente quando comparada a outros métodos também testados no tra-
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balho. A analise de dados do WMAP-7 usando esta ferramenta resultou na seguinte
estimativa para o pardmetro de nao-linearidade: —3 < fyr, < 83 (incluindo a contri-
buicao de fontes pontuais nao resolvidas, e com CL de 95%). Ambos os resultados

confirmaram a compatibilidade deste mapa com uma distribuicao Gaussiana.

Portanto, até onde se sabe, o uso de RN de forma complementar aos Funcionais de
Minkowski nao havia sido testada até o momento. Além disso, o método tratado
neste trabalho nao utiliza os FMs na forma padrao, ou seja, avaliando diretamente
seus valores para quantificar o grau de NG em mapas de RCF. Ao invés disso, os
FMs sao usados apenas para revelar possiveis assinaturas nao-Gaussianas presentes
nestes mapas, que por sua vez sao reconhecidas por uma RN. Sendo assim, o uso dos
FMs representa apenas uma primeira etapa deste método, que pode ser resumido
da seguinte forma: apés o calculo dos FMs de um conjunto de mapas simulados,
revelando as propriedades estatisticas intrinsecas destes mapas, estas quantidades
sao utilizadas como entrada para as RNs, que farao o reconhecimento dos padroes
impressos nestes dados. Os resultados das andlises pelas RNs sao 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 sera chamado a partir de agora “estimador”.

As secOes seguintes descrevem as caracteristicas de cada uma das ferramentas uti-
lizadas, além da forma como elas sdo combinadas. Também sera descrita a forma
como elas se utilizam de conjuntos de mapas sintéticos para o desenvolvimento do

estimador.
5.1 Funcionais de Minkowski

A completa caracterizacdo da morfologia de estruturas cosmicas requer o uso de
ferramentas geométricas e topoldgicas que caracterizem a forma, conteido e conec-
tividade de padroes espaciais. De acordo com o teorema de Hadwiger (1957), todas
as propriedades morfolégicas (ou seja, que satisfazem a condigdo de invaridncia sob
rotagao e translagao) de estruturas presentes em um espago 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 matematicas pode ser expresso
como uma combinacgdo linear dos demais d+1 FMs: V = >¢_ ¢, V,, sendo V,, os
d+1 FMs. As propriedades matematicas mostradas na Figura 5.1 sdo 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 regioes des-
conexas possam ser obtidos uma vez conhecidos os FMs correspondentes a
cada uma destas regioes separadamente. Tal propriedade pode ser escrita

COINo:

Va(Bi | Bz) = Va(B1) + Va(Bs) — Va(B1() Ba). (5.1)

(2) Invaridncia sob movimentos: Os FMs nao variam em decorréncia da trans-
lagao e rotacao da regidao (ou corpo) tratado. Dado o conjunto de transfor-

magoes G, sendo g € G tem-se que:

Va(A) = Va(gA). (5.2)

(3) Continuidade condicional: A aproximagao de um corpo (ou regiao) por, por
exemplo, um poliedro, leva a aproximagao de seu FM pelo FM do poliedro,
ou seja:

Va(Ci) — Va(C) se C; — C. (5.3)

1)

i
O-O-

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

Fonte: Wiegand et al. (2014).

Os FMs foram introduzidos na Cosmologia como uma estatistica tridimensional para
descrever a distribuicao de objetos no universo e os contornos de isodensidade de
campos aleatérios continuos (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 estatistica do
sinal presente em mapas de anisotropia da RCF (SCHMALZING; GORSKI, 1998).
Os FMs descrevem propriedades morfologicas de campo de flutuagoes e por isso
oferece um teste de caracteristicas nao-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 eficiéncia 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 sao definidos de forma descrever as proprieda-
des de regides espacialmente limitadas por um grupo de contornos (regides conexas)
definidos em termos de limites fixos de temperatura (as isotermas, como ilustrado na
Figura 5.2). O campo de anisotropias da RCF (AT(0, ¢) = (T(0, ¢)—T5)/To, em que
Ty é a temperatura média) pode ser escrito de acordo com a seguinte normalizagao
(NOVIKOV et al., 1999; ERIKSEN et al., 2004):

v(0,¢) = AT(E?’QS), (5.4)
em que oy é o desvio padrao de AT. Definindo 8% como sendo a esfera sobre a
qual esté distribuido este campo de anisotropias e P a regidao de S? que esté sendo
investigada, ou observada (de area total A,s), o conjunto de pontos dentro de uma
isoterma cuja amplitude excede um valor limite v, é chamada regiao conexa. A
Figura 5.3 mostra uma ilustracao de regioes conexas em um mapa da RCF para
um conjunto de valores 1;. Cada regiao conexa, X, e a isoterma que a delimita, 03,

podem ser definidas como

by ,¢) > vog}, (5.5)
oY = {(6,¢0) e P | AT(6,¢) = voo}. (5.6)

I
~=
—

No caso bidimensional os dois primeiros FMs calculados para uma regiao conexa
podem ser interpretados como quantidades geométricas conhecidas: a;, a area da
regiao descrita por X, [;, o comprimento do contorno 0¥ de desta area. O terceiro
FM ¢ definido como sendo o ntimero de buracos, n;, dentro de X. Estes sao os FMs
parciais, calculados apenas para uma regiao conexa. Ja os FMs globais sao obtidos
calculando estas quantidades para todas as regioes conexas dentro da regiao total

investigada P.

Voltando a Equacao 5.4, o desvio padrao usado na normalizacao do campo de aniso-
tropias AT é definido por 02 = (1/Awps) [50(AT — (AT))2dS2. Desta expressao vé-se
que tal quantidade é definida de acordo com a regiao que esta sendo tratada, seja 0€2
o mapa todo ou uma fragao 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 caracteristicas de uma
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Figura 5.2 - Mapa de céu inteiro do satélite COBE, projetado em coordenadas cilindri-
cas, onde sdo representados os contornos de mesma temperatura, ou seja,
as isotermas. Os circulos fechados vermelhos e os abertos azuis representam
os pontos de maximo e minimo dentro de regides limitadas pela isotermas,
respectivamente, enquanto as estrela verdes correspondem a pontos de “sela”.

Fonte: Novikov et al. (2000).

map = 20

map = la

Figura 5.3 - Ilustragao de regides conexas em um mapa do campo de anisotropias da RCF
para diferentes valores limites (mapa > v;). o corresponde ao desvio padrao
do mapa de temperatura, este suavizado com um feixe de 5°.

Fonte: Fantaye et al. (2014).

regiao especifica sem que haja diluicao de um possivel sinal. Por exemplo, seja 6€)

uma area no mapa de temperatura onde hd um sinal nao-Gaussiano pronunciado,
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caso 0f) seja muito pequena em relacdo a area total do mapa (€2,,4p,) & distorcao

nos FMs globais, ou seja, calculados a partir do mapa inteiro, serd da ordem de

5 Qumapa < 1.

Por fim, o FM correspondente a area fracional do conjunto de regioces 3 de P é dado

por

1 1 Npiw(v > 1)
dQ) = PSR AL .
Aobs ‘/Z Aobs Z ¢ NtOt ’ (5 7)

pix

Vo= A(v) =

que, utilizando o esquema de pixelizagdo do HEALPix (Hierarchical Equal Area iso-
Latitude Pixelization, (GORSKI et al., 2005)), em que todos os pixels possuem mesma
area, também pode ser calculada de forma aproximada pela contagem do niimero

de pixels com valor acima do limite v;, sendo N;f; o nimero de pixels de P.
J4 o comprimento total dos contornos que compreendem estas regides >, ou seja,

0%, é tal que: o L
=Lv) = - [ dl= -3 ;. .
V= L) = gy s e 58)

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

1
—(V, ot — Nco y 5.9
i 7T( hot 1d) (5.9)

Vo = G(v) = Aibs;w/azﬁdl -
sendo k a curvatura geodésica da isoterma 0% (para detalhes do cdlculo desta quan-
tidade, vide Schmalzing e Gorski (1998)). O Genus pode ainda ser calculado como
a diferenga entre o niimero de regides conexas com v > v; (ou ntimero de hot spots,
Nhpot, representado pelos pontos vermelhos na Figura 5.2) e com v < v, (nimero de
cold spots, Neoa, representado pelos circulos azuis na Figura 5.2). Nestas definicoes,
as quantidades df2 e dl sao os elementos de angulo sélido 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 sao conhecidos ana-
liticamente, completamente determinados por estatisticas de dois pontos (varidncia)
das flutuacoes. Em um espaco plano bidimensional dado por 82, ou seja, cuja 4rea
observada compreende toda a esfera unitaria (Ays = 47), estes pardmetros podem
ser escritos como (VANMARCKE, 1983; MATSUBARA, 2010)

Vi = Apexp(—v2/2)Hy_1(v), (5.10)
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para k=0, 1e 2, e sendo

H,(v)= 6”2/2< - ddy> e7/?, (5.11)

J& a amplitude A, depende apenas da forma do espectro de poténcia angular Cy:

k
1 Wa 01
Ap = 5.12
F (27T)(k+1)/2 W _ | Wr <\/§O’Q> 7 ( )

em que wy, = 7/2/T'(k/2+1), sendo I a funcdo gama, e oy e 0} sdo, respectivamente,

o desvio padrao do campo de flutuagoes de temperatura e sua derivada.

Os FMs sao ferramentas poderosas na busca por condi¢des nao-Gaussianas, com
sensibilidade a diferentes amplitudes e tipos de NG (primérias e secundérias), de-
corrente de sua relacado com propriedades morfologicas do campo de flutuacoes de
temperatura da RCF, além de serem dependentes de fungoes de correlagdo de n-
pontos. Diferentemente das fungoes de correlacao de altas ordens que sao definidas
no espago de harmonicos, os FMs sdo estatisticas do espago real (de pixels), o que
faz com que eles incorporem naturalmente informagoes de fungoes de correlagao de
todas as ordens (HIKAGE et al., 2008; HIKAGE; MATSUBARA, 2012). Isso permite uma
implementagdo numérica robusta desta ferramenta de uma forma muito mais facil
que no caso das fungoes de correlagao, e faz dos FMs um excelente complemento
para outros estimadores de NG, como aqueles baseados em calculos do biespectro,
comprovadamente eficientes, mas sob algumas condicoes (vide e.g., Babich (2005)).
Estudos sobre o uso dos FM para testar a natureza Gaussiana (ou desvios dessa natu-
reza) das flutuagoes de temperatura da RCF vem sendo encontrados com frequéncia
crescente na literatura nos ultimos anos. A colaboracao 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 sao resultados de uma andlise robusta para a separagao dos
contaminantes do sinal primordial da RCF, como descrito em detalhes em Planck
Collaboration (2014c) (vide também no Capitulo 6 o resumo de alguns detalhes a
respeito destes mapas). As estimativas realizadas utilizando os FMs sdo bastante
consistentes com aquelas obtidas a partir de estimadores baseados no bispectrum.
Os resultados obtidos para o parametro de nao-linearidade, fyx;, = 38 £ 18 no caso
de grandes escalas angulares, se mostram totalmente de acordo com aqueles obti-
dos das analises dos dados de nove anos de observacao do satélite WMAP, que foi
faL = 37,24 19,9 (PLANCK COLLABORATION, 2014j).
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5.2 Redes Neurais

As RNs sao técnicas computacionais que apresentam um modelo matemético inspi-
rado na estrutura neural de organismos inteligentes. O cérebro humano apresenta
uma estrutura complexa com a habilidade de construir suas préprias regras e adqui-
rir conhecimento, o que ocorre através da experiéncia (aprendizado). Assim como o
cérebro, uma RN é composta por um grande niimero de unidades de processamento,
os neuronios artificiais, também chamados nés. Esta RN é configurada para desem-
penhar uma funcao especifica, como reconhecimento de padroes e classificacdo de
dados, o que se torna possivel também através de um processo de “aprendizagem”
(STERGIOU, C. AND SIGANOS, D., 2010). Além desta, outras areas em que ha uma
ampla utilizagdo das RNs sdo: previsdes (por exemplo, de séries temporais), apro-
ximagao de fungdes, processamento de sinal e analise de imagem e voz (veja, por
exemplo, (KUMAR; MITTAL, 2010; FAUSTINO et al., 2012)).

A ideia de utilizar o conceito de RNs como maquinas computacionais foi introduzida
por McCulloch e Pitts (1943), desenvolvendo um modelo de neurénio. Eles mostram
que uma rede construida com um ndmero adequado destas unidades poderia, em
principio, calcular qualquer fungdo computavel. Em 1958, Rosemblatt introduziu o
perceptron, construido com base no modelo de neuroénio nao-linear de McCulloch-
Pitts, apresentando uma nova abordagem para o problema de reconhecimento de
padroes (HAYKIN, 2005).

O modelo de neurdnio artificial é esquematizado na Figura 5.4. Os trés elementos
bésicos de um neurdnio sao: (1) as sinapses, conectando o i-ésimo sinal de entrada,
x;, ao neuronio k, multiplicando este sinal pelo o correspondente peso sinaptico wy;
(valores positivos ou negativos), (2) o somatério (combinacao linear) destes sinais
de entrada ponderados pelas respectivas sinapses, vy, e (3) a fungdo de ativagao,
que tem a func¢do de limitar a amplitude do sinal de saida do neur6nio (HAYKIN,
2005; BASHEER; HAJMEER, 2000; GONGALVES, A. R., 2010; CARVALHO, 2011). Sendo
n sinais de entrada, o modelo de um neurénio pode ser escrito matematicamente

como
Yk = ¢(Uk)> (5-13)

em que

v = inwki + by, (5.14)

i=1
em que Yy € o sinal de saida do neurénio k, ¢ é a funcao de ativacao. O parametro

b representa o bias, que, dependentemente do seu valor (positivo ou negativo),
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aplica uma transformacao ao resultado do somatorio u, = .7 | z;wy,, cuja relagao
com v ¢ modificada. Como o bias ¢ um pardmetro externo ao neurdnio, ele pode
ser considerado como um novo sinal de entrada fixo em xy = 41 e peso sinaptico
wro = bi. Sendo assim, uma forma matematicamente equivalente a Equacgao 5.14

pode ser escrita como:

n
Up = Y TiWki, (5.15)
=0
Bias
X0 @
U Fungio de
0 @ Ativagao
2 v \ "[)k
i Said
: : O() [——ssaidas.
L ] ®
: : Combinador
Linear

Sinais de Pesos
Entrada Sinapticos

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

Fonte: Gongalves, A. R. (2010).

O sinal de saida do neurdnio k, y, é ativado através da aplicacdo da funcao ¢ ao
somatoério dado por vy, como apresentado pela Equacao 5.13, limitando a amplitude
desta saida. Ou seja, o uso da funcao de ativacao faz com que a amplitude dos sinais
na saida dos neurénios fique restrita a um intervalo, normalmente de 0 a 1 ou de —1

a 1 (caso em que a fungao é impar).

A funcao de ativacao pode ter varias formas, e alguns exemplos sdo mostrados na
Figura 5.5. No caso do processamento de valores discretos a fungao deve ser do tipo

degrau, escrita na forma

1, sevy >0

Ye = p(ug) = { (5.16)

0, sewvp <O
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Também é bastante utilizada a fungao linear, muitas vezes usada como aproximagao

de uma func¢ado nao-linear, e dada por:

1, se v > +1/2
Yo = p(op) = Jop, se —1/2 <wvp < +1/2 (5.17)
0, se v < —1/2

As fungoes de ativagao nao-lineares sao as mais comumente empregadas, ja que simu-
lam mais precisamente o comportamento de um neuronio, caracterizando-se por nao
deixarem a saida (yx) exceder certos valores limites (BISHOP, 1995; HAYKIN, 2005;
BASHEER; HAJMEER, 2000; FREIMAN, 2004; CARVALHO, 2011). Alguns exemplos sao

as fungoes com formato sigmoidal:

1

R 5.18
o) = gy (518)
e a tangente hiperbolica:
(avk) (e — ) (5.19)
avy) = . .
¥ k (eavk + efavk>

(a) (b) (c) (d)

L
L

L 4

Figura 5.5 - Exemplos de funcao de ativagao: (a) degrau, (b) sigmoidal, (c) linear e (d)
tangente hiperbdlica.

O perceptron de uma camada, (Figura 5.4) corresponde a configuragdo mais simples
de uma RN usada para a classificacdo de padroes, mas apenas quando estes sao
linearmente separaveis. Neste caso, as classes correspondem a duas regides distintas

separadas pelo hiperplano definido por
i=1
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 x; entre as classes C; e Cy é baseada na

saida y, de forma que y = +1 indica a classe C; e y = —1 a classe Cs.
A A
|
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o ,%0 et
Q -~ X *
21 a ng"’i " ':.DDEIDEI!I.
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Figura 5.6 - Ilustragdo de classes linearmente (& esquerda) e ndo-linearmente (& direta)
separaveis. Os quadrados cheios e abertos representam classes distintas, por
exemplo C; e Ca, e a linha pontilhada corresponde ao hiperplano dado pela
Equagao 5.20.

Fonte: Basheer e Hajmeer (2000).

Este tipo de rede pode ser treinada usando um conjunto de “exemplos” (z;) e defi-
nindo um conjunto de regras de aprendizagem. Durante este processo o peso w; € o
valor limiar (bias) sdo modificados conforme o erro calculado entre o valor correto
de saida (valor alvo, ou esperado) Y e a solugao da RN, y. O erro é uma fungao
complexa envolvendo todos os pesos, mas, no caso de padroes linearmente separa-
veis, o perceptron fornece um vetor de pesos 6timo, onde o erro é minimo (BASHEER;
HAJMEER, 2000).

No entanto, uma RN perceptron construida a partir de um tnico neurdnio é limi-
tada ao problema de classificacdo entre duas classes apenas. Como na maioria dos
casos esta condi¢ao nao é satisfeita, o conceito foi expandido obtendo redes tipicas
em que os neuronios sao dispostos de forma a compor uma rede com multicamadas.
Neste tipo de RN o modelo de neurénio utiliza uma funcao de ativagao nao-linear.
A Figura 5.7 mostra um exemplo deste tipo de RN, as perceptron de multicamadas,
ilustrando sua arquitetura tipica: 1) camada com unidades de entrada (um conjunto
de neurénios), ou simplesmente, camada de entrada, a partir de onde os sinais de
entrada alimentam a rede, 2) as unidades intermediarias, também chamadas cama-
das ocultas (uma ou mais), que definem a representagdo interna do mapeamento e

nao possuem ligagdo direta com o exterior, e 3) uma camada de unidades de saida,
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constituida por um conjunto de neurdnios a partir dos quais sao obtidos os sinais
de saida (HAYKIN, 2005; CARVALHO, 2011).

'::. [_" '_:f Output layer

hY
) Input layer

Figura 5.7 - Ilustragdo de uma RN perceptron de multicamadas, em que cada circulo re-
presenta um neuronio.

Fonte: Basheer e Hajmeer (2000).

A adigao de outras camadas estende o potencial da RN para a solugao de problemas
de classificacdo nao lineares. Neste caso os neuronios das camadas intermedidrias
(ou neurénios intermedidrios) processam a informagao recebida de neurdnios de
entrada, repassando para os de saida, 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 sdo uma extensdao dos algoritmos simples
usados pelo perceptron de camada unica, 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 a rede é também apresentado
um vetor de sinais de saida (ou, vetor de saida) associado. O vetor de
saida 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 sao usados como base para o ajuste dos pesos da RN, de forma
que o erro seja minimizado. O processo completo, ou iteragao, é repetido
por um numero de vezes predefinido, ou até que o erro atinja um valor

previamente estipulado.
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(2) nao-supervisionados - quando apenas os vetores de entrada sdo 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 saida y semelhantes.

A capacidade de melhorar seu desempenho através da aprendizagem é a princi-
pal caracteristica de uma RN. O algoritmo de aprendizagem supervisionado mais
utilizado na literatura é o algoritmo de “retropropagacao” de erro, ou, do inglés
backpropagation, que, como o nome diz, é baseado na propagacao de erro, seguindo
uma regra de aprendizagem por correcao de erro. O treinamento se inicia com o si-
nal de entrada alimentando a primeira camada de neuronios, cuja saida é propagada
como entrada para os neurdnios da proxima camada, e assim sucessivamente até a
camada de saida (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
saida para as anteriores (etapa backward) de forma a ajustar os novos valores de pe-
sos de acordo com uma regra de correcao de erro, completando assim uma iteracao
do treinamento. Desta forma, os estimulos de entrada serdao outros, ja que os pesos
foram recalculados de forma a fazer com que a saida da RN se aproxime (de forma
estatistica) da saida esperada o maximo possivel. Este procedimento é repetido até
que as condigoes de treinamento (nimero de interagoes e nivel 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-
nimizagao de uma funcdo erro F(w) e ajuste dos pesos (w é o vetor de pesos). A
minimizagao é realizada através da avaliagdo de derivadas de E(w) com relagao aos
pesos. As derivadas, por sua vez, sao utilizadas para calcular os ajustes dos pesos.
A contribuicao da técnica de backpropagation é justamente providenciar um método
eficiente para a avaliagdo destas derivadas, denominado “gradiente descendente”.
No entanto, este algoritmo tende a realizar um convergéncia 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-
¢do da superficie de erro, sendo necessario o uso de passos menores para regioes
mais ingremes. Assim, caso o passo seja constante é necessdrio optar por passos
pequenos, o que deixa a convergéncia lenta onde a inclinagao é baixa. Outro motivo
corresponde a forma da superficie de erro, que pode apresentar diferentes curvatu-
ras em direcoes diferentes, também deixando a convergéncia lenta. Uma forma de
contornar este problema ¢ usar derivadas de segunda ordem da funcao erro. Este mé-

todo, chamado algoritmo de Gauss-Newton, também consegue encontrar tamanhos
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apropriados para os passos em cada direcao, o que torna a convergéncia bastante
rapida. A desvantagem da utilizacdo deste método decorre do fato de que, caso a
funcdo erro nao possa ser aproximada por uma funcao quadratica, nao ha certeza

de convergéncia da funcao.

Um terceiro método, chamado Levenberg-Marquardt (LM), consegue unir caracte-
risticas destes dois algoritmos. Apesar de nao ser tao rapido quanto Gauss-Newton,
ele permite uma boa convergéncia, ainda que a superficie de erro seja mais complexa
que uma funcao quadratica, além de possuir a estabilidade do método de gradiente
descendente. A base do algoritmo LM é a execucao de um processo de treinamento
combinado, em que ele utiliza o conceito de gradiente descendente em regioes cuja
curvatura é complexa, até que a esta possa ser aproximada por uma funcao qua-
dratica, quando ele passa a um conceito préximo ao do utilizado pelo método de
Gauss-Newton (YU; WILAMOWSKI, 2011).

Todas as RNs utilizadas no presente trabalho foram construidas com base nas se-

guintes escolhas:

(1) topologia, ou seja, a disposi¢ao dos neur6nios na rede (nimero de neurdnios
e de camadas): uma camada intermediaria composta por 80 neur6nios no

caso de 2 classes e 140 no caso de 3 classes (vide Secao 5.3 para a defini¢do);
(2) algoritmo de aprendizagem: algoritmo LM;

(3) fungao de ativagao: tangente hiperbdlica.

As escolhas foram feitas com base em testes de diversas configuragoes, elaboradas de
acordo com as ferramentas disponiveis no pacote utilizado nas anélises (MATLAB).
A se¢@o seguinte apresenta também os detalhes de como as RNs foram combinadas
aos FMs com o propésito de identificar a presenca de um possivel sinal nao-Gaussiano

em mapas da RCF.
5.3 FMs como entrada para as RN

O estimador apresentado neste trabalho combina duas ferramentas promissoras para
a identificacdo e/ou quantificacio de sinais nao-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 andlise inicia-se com o célculo 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 trés FMs descritos na Secdo 5.1 (Area Vo = A(v), Perfmetro
Vi = L(v) e Genus Vo = G(v)), além de uma quarta quantidade, o nimero de clus-
ters, V3 = Nausters(v). Esta quantidade, que, por simplicidade, seré referida como
sendo um quarto FM, corresponde ao niimero de regides conexas cuja amplitude v
é maior (ou menor) que o valor limite v, se este é positivo (ou negativo), ou seja,
o nimero de hot (ou cold) spots do mapa, Npo (0u Neyg) (CHINGANGBAM et al.,
2012). Cada uma dessas quantidades pode ser definida, de forma anédloga ao Genus

(Equagao 5.9), como sendo

11
Nyy = — — / dl 5.21
hot Aops 21 Jox, e ( )
Ny = — / dl (5.22)
cold — Aobs o Joss K dt, .

em que 0%, corresponde aos contornos (isotermas) de hot spots e 93 aos contornos

de cold spots.

Training set = 3N CMB

maps L R
P Calculation of MFs for 26 ASSOCIat_IOTj with a
values of v, iqually spaced Input vectors: MFs characteristic output
between [-3.5,3.5] vector:
[ 10,10 VL, = (Vg Vs oo Vag) Vi = (1,0,0)

V21 = (Vg vy, e Vog) Y2irain = (0, 1, 0)

28 48 /
V3 N = (Ve Vys e Vyg) Yrain = (0,0, 1)
=[60,80]

Test set = 3n CMB maps
weights

1 -
V3 n= (Vg vy, e Vog) nput

10,10
\—[/l Vzl..,n = (Vp Vo, e st)
[28 48 V31.,,n = (Vy, Vg, oon Vi)

=[60,80
Trained NN

Comparison with the
expected output vector:

Number of Hits of NN Viexpect = (1,0, 0) = (170, 0)

MSE ( ) Vepea = (0, 1,0) Ve = (*0,~1,~0)
ycalc ’ ye ect

h Vopea = (0,0, 1) Yeue = (%0,~0,~1)

Figura 5.8 - Diagrama de blocos resumindo as etapas de construcdo do estimador.
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O treinamento satisfatéorio 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 serao calculados os 4 FMs, {Vj, k= 0,1,2,3} = (Vo, V4, V5, V),
para n diferentes valores limite, v = v,, v,, ... v,. Tais valores sao definidos dividindo

o intervalo [—Vpae 10 V] em n partes iguais. Desta forma, o k-ésimo FM calculado

a partir do i-ésimo mapa de anisotropias da RCF ¢é dado por

Ulic = (Vi(v,), Va(v,), --'Vk<l/n))’para 0 i-ésimo mapa, » (5.23)

ou seja, cada mapa sintético ¢ da origem a k = 4 FMs. Em todas as andlises realizadas
é considerado que {Vpaz, n} = {3.5,26} (GOTT II 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{z;,y;}, é
definido de tal forma que x; e y; correspondem aos vetores de dados de entrada e
saida (ou vetores de entrada e saida), respectivamente, para i = 1,2, ...,m, sendo
m o numero de mapas simulados. Como discutido na se¢ao anterior, o uso de um
conjunto de treinamento da forma T'{x;, y;}, ou seja, que possibilite um treinamento
supervisionado, permite a RN a associacdo de um tipo de padrao a uma saida
caracteristica y;). E 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, z; = v}, ou
seja, o k-ésimo FM ¢é usado individualmente para o treinamento de um RN. J4 o
vetor de saida y; é definido de acordo com o nimero de classes, Ngqsses, dos dados
de entrada, que no caso em questao corresponde ao numero de diferentes graus de
NG, ou intervalos de valores de fnr,, considerados durante a simulacao dos mapas.
Sendo assim, caso sejam consideradas /N classes de mapas, os m vetores de saida sao
compostos por N elementos e definidos como sendo: y; = (1,0, ...,0) para classe = 1,
y; = (0,1,...,0) para classe = 2, e assim sucessivamente, até y; = (0,0, ..., 1) para

classe = N.

Apés o treinamento da RN esta ja esta pronta para ser aplicada a um conjunto de
dados diferente daquele utilizado para o seu treinamento, ou seja, um conjunto de
teste, D{z;,y;}, para j = 1,2,...,, e apta para realizar o reconhecimento de padroes
nestes novos dados. Nesta etapa a RN ja treinada é aplicada a [ vetores de entrada,
{z; = v]}, retornando um conjunto de [ vetores de saida {y;}. O reconhecimento
de qualquer padrao pela RN fica impresso nos vetores de saida resultantes. No

decorrer deste trabalho, estes vetores sao utilizados de duas formas diferentes, duas
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abordagens, para extrair o resultado e, consequentemente, avaliar da eficiéncia da RN
treinada, bem como do estimador como um todo. As duas abordagens consideradas

sao descritas a seguir.
Abordagem-1: Classificacao

Lembrando que o resultado do reconhecimento de padroes por uma RN fica impresso
nos vetores de saida, estes devem ser compostos por elementos O(0) ou O(1), ana-
logamente aqueles 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 posicao do seu vetor de saida. Neste caso
o estimador realiza uma classificacdo de cada um destes vetores, e uma forma de
quantificar sua eficiéncia é analisando o niimero de acertos. A primeira abordagem
usada para avaliar esta eficiéncia 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 y;, e sendo
que Nggsse = N, o critério para definicao das classes foi: um vetor do
tipo y; = (> 0.5,< 0.5,...,< 0.5) indica classe = 1, um vetor do tipo
y; = (< 0.5,>0.5,...,< 0.5) indica classe = 2, e assim sucessivamente,

até o vetor y; = (< 0.5,< 0.5,...,> 0.5), que indica classe = N.

Modo-2: Sendo ainda N..se = N, considerou-se que o maior dos N elementos
de um vetor de saida indicaria a classe a qual o correspondente vetor de
entrada pertence. Ou seja, caso o primeiro elemento do vetor y; seja o
maior, este vetor de saida indica classe = 1, se o segundo for o maior, y;

indica classe = 2, e assim sucessivamente até a classe = N.

Desta forma cada classificagao feita pela RN é comparada a correta classe (grau de

NG) a qual o vetor pertence, de forma a contabilizar seus acertos.
Abordagem-2: Estimativa direta de fyi,

A segunda abordagem considerada para a manipulagdo dos vetores de saida da
RN baseia-se no conceito apresentado por Casaponsa et al. (2011), que utilizam os
elementos deste vetores para a estimativa do valor fyy, do correspondente mapa de
RCF. Considerando Ng4se = N, 0 vetor de saida correspondente ao j-ésimo mapa
de RCF pode ser escrito como sendo y; = {yjc} = (yjl», y]2-, ey yJN), cujos elementos,

como mencionado anteriormente, sdo esperados serem ~ 0 ou ~ 1. A partir de tais
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elementos o estimador foi definido da seguinte forma (NOVAES et al., 2014b)

Neiasse

> (e 45, (5.24)

c=1

£
NL

em que (fnr)e € a média dos valores fyr, considerados para a simulagao dos mapas
de RCF da classe c.

Em Casaponsa et al. (2011), os autores tratam o problema de classificacao utilizando
RNs de uma forma probabilistica. Para tal ele manipulam as elementos dos vetores
de saida y; 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 sao por fim usados utilizados para a estimativa do correspondente valor

fnl, de forma andloga a apresentada na Equacao 5.24.

Diferentemente, o estimador definido aqui utiliza o vetor de saida na forma exata
como ele é derivado pela RN, ou seja, sem sua prévia manipulacao. Optou-se por
utiliza-lo em sua forma original na Equacao 5.24 pois, apos alguns testes, esta me-

todologia se mostrou bastante eficiente, como ilustrado no Capitulo 6.
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6 APLICACOES DO ESTIMADOR

Quando um novo estimador ¢é introduzido na literatura ele deve ser testado de forma
consistente em diversas situagoes. Isso é necessario para checar seu potencial, efi-
ciéncia, limitacoes e, principalmente, o grau de confianca dos resultados obtidos a
partir da sua utilizacdo. Por este motivo o estimador apresentado neste trabalho
foi amplamente testado e avaliado em diversos aspectos, como sera detalhado nas

secoes seguintes.

Por conveniéncia, as analises sao apresentadas em duas etapas. Na primeira os testes

do estimador permitem verificar os seguintes aspectos:

1. Sensibilidade de cada tipo de FM quando associado as RN,

2. Eficiéncia das RNs no processo de reconhecimento e classificagdo de pa-
droes quando os mapas sintéticos de flutuagoes primordiais da RCF, Gaus-
sianos e ndo-Gaussianos (fxr, = [—10, 80]), utilizados no treinamento sao
ideais, ou seja, sem nenhum tipo de contaminagao por sinais secundarios,

e quando sao contaminados por ruido instrumental,

3. Influéncia do uso de mdscaras (corte de regides especificas do mapa) na

anélise das RNs.

As RNs geradas nesta primeira etapa tiveram sua eficiéncia avaliada de acordo com
a Abordagem-1, descrita no Capitulo 5, e foram utilizadas na andalise dos mapas
de RCF do Planck. Os resultados obtidos foram motivagao para a execucao da se-
gunda etapa de testes e aplicagoes do estimador. Nesta segunda etapa, que engloba
a Abordagem-2 para avaliacdo do estimador, os testes sao realizados utilizando con-
juntos de dados mais realistas, contaminados também por residuos de emissao fore-
ground, considerando amplitudes variadas e quatro bandas de frequéncia. A analise
dos mapas do Planck pelas RNs geradas nesta etapa mostra a evolugao da aplicagao

do estimador, com resultados mais consistentes, como sera discutido.

A Secao 6.1 resume as principais caracteristicas dos mapas de RCF do Planck, e
outros produtos associados a eles, liberados pela colaboracao 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 segoes

6.2 e 6.3 sao 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 possivel de contaminagoes por sinais secundarios. Por isso o
interesse em se realizar observagoes em diversas bandas de frequéncia, de forma que
seja possivel compreender melhor o comportamento espectral destas componentes,
permitindo sua separacao do sinal primordial. Na busca por desvios de Gaussia-
nidade em especial, a separacdo de sinais de forma eficiente e o controle sobre as

possiveis fontes de contaminagao sdo grandes desafios.

O satélite Planck realizou observacoes em nove bandas de frequéncia entre 30 e 857
GHz, e em 2013 disponibilizou, dentre outros produtos, os mapas de alta resolu-
¢ao do campo de flutuagoes de temperatura da RCF (Ngq = 2048) obtidos da
analise dos dados de 15 meses de missao. Estes mapas, derivados utilizando qua-
tro diferentes algoritmos de separacao de componentes, os quais dao origem a seus
nomes, sao (PLANCK COLLABORATION, 2014c): o SMICA (Spectral Matching Inde-
pendent Component Analysis, Cardoso et al. (2008)) e o SEVEM (Spectral Estimation
Via Expectation Mazimization, Fernandez-Cobos et al. (2012)), obtidos utilizando
dados em todas as nove bandas de frequéncias, 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 trés primeiros mapas apresentam
uma resolucao 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 combinacao de observac¢oes em
diferentes bandas de frequéncia e utilizando diferentes algoritmos de separacao de
componentes, eles nao sao idénticos entre si, apresentando contaminacoes com carac-
teristicas e em regides diferentes. O Commander-Ruler em especial é o mais distinto
deles, ja que, diferentemente dos outros trés mapas, a tultima banda de frequéncia,
857 GHz, nao é usada para sua derivacao. Sendo assim, cada mapa é acompanhado
por sua prépria “mascara de confianca”, que delimita a regiao dentro da qual o sinal
da RCF é considerado estatisticamente robusto. As méscaras de confianga individu-
ais, referidas como VALMASK, dos mapas SMICA, NILC, SEVEM e Commander-Ruler
correspondem a uma fracao do céu de fy, = 0,89; 0,93; 0,76 e 0,75; respectivamente
(Figura 6.1). Além destas, a colaboragdo Planck também produziu uma maéscara

denominada U73, que corresponde a uniao das quatro VALMASKS, e por isso mais
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restritiva, com fg, = 0,73.

Tkl ok COMELMEEE- Rl figh raahdm

Figura 6.1 - Mascaras de confianga (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 contribui¢do de ruido instrumental. O mapa Commander-Ruler, além da
estimativa de ruido, também é acompanhado pelo correspondente mapa de desvio

padrao.

Por fim, também ¢ importante mencionar as expectativas da colaboracao Planck
quanto a contaminagao por residuos de emissao foreground nestes mapas. Utilizando
um conjunto de simulacoes 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 sao fornecidos em Planck Collaboration (2013)), a colaboracao
Planck realizou uma analise idéntica aquela executada sobre os dados observacionais
do Planck. Com um bom entendimento dos dados simulados, esta analise permitiu
verificar qual o grau de contaminacao por sinais secundarios esperado para cada um
dos mapas de RCF. De acordo com Planck Collaboration (2014c), o algoritmo SMICA
produz o mapa com o mais baixo nivel de residuos. Além disso, esta andlise permitiu
concluir também que o principal contaminante dos mapas Commander-Ruler e SMICA

seria, respectivamente, um residuo de emissao livre-livre e poeira térmica (sinal
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under-subtracted); enquanto que nos mapas NILC e SEVEM haveria uma subtragao
em excesso da emissdao de poeira térmica (sinal over-subtracted). Detalhes sobre os
mapas e algoritmos de separagao de componentes podem ser encontrados em Planck
Collaboration (2014c).

6.2 Etapa 1: Validagcao do estimador
6.2.1 Descricao dos dados utilizados

Os testes realizados nesta primeira etapa utilizam dois tipos de mapas de flutuacoes
de temperatura da RCF: (1) ideais, sem a presenga de nenhum tipo de sinal secun-
dério, e (2) contaminados por ruido inomogéneo. No segundo caso, a contribuigao
de ruido adicionada aos mapas de RCF sintéticos corresponde aos mapas de ruido
que acompanham trés dos mapas de RCF do Planck descritos na Secao anterior:
SMICA, SEVEM e NILC.

Os mapas sintéticos de RCF foram produzidos utilizando o esquema de pixelizacao
do HEALPix, com N4, = 512 e corte em £,,,,, = 500, e usando um feixe Gaussiano
de FWHM= 5 minutos de arco, mesma resolucao angular dos mapas de RCF do
Planck. A derivacao destes mapas utilizou os conjuntos de harmonicos esféricos
produzidos por Elsner e Wandelt (2009)!: 1000 conjuntos do tipo linear {a$ } e
1000 do tipo nao-linear, correspondentes & NG do tipo local, {a)¢}. Combinando

as duas quantidades na forma
(gm = Ay, + NLApy (6.1)

foi possivel obter os conjuntos de parametros ag,’s para a geragao de mapas com

qualquer grau de NG (fy1,) necessério para os testes.

Como o treinamento eficiente de uma RN exige grande quantidade de dados, as
simulagoes foram realizadas considerando intervalos para o parametro fyr,, den-
tro dos quais os valores foram tomados aleatoriamente para a simulacao da quan-
tidade necessaria de mapas. Cada RN foi treinada com no maximo trés classes,
ou seja, trés intervalos de valores fyr. Os intervalos considerados foram: fy;, =
[—10, 10], [10, 30], [28, 48], [30, 50], [40, 60] e [60,80], de forma a ter, em cada um de-
les, uma distribuicao normal com média 0, 20, 38, 40, 50 e 70, respectivamente.
Tais intervalos foram escolhidos tendo em mente a estimativa recente realizada pela

colaboracao Planck, fyr, = 38 £18 em um CL de 68%, tomada como sendo a média

Thttp://planck.mpa-garching.mpg.de/cmb /fnl-simulations/
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de um dos intervalos.
6.2.2 Avaliacao do Estimador
6.2.2.1 Sensibilidade

Os diversos testes realizados para avaliacdo do potencial do estimador iniciam-se
por analises 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 Capitulo 5), correspondentes a mapas sintéticos da RCF gerados a
partir da Equagao 6.1 e usando os intervalos de fyr, = [—10, 10] para a Classe 1
e fnp = [40,60] para a Classe 2. O ntimero 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 e4) estd disponivel um conjunto de treinamento de 1000 vetores
(vi, parai =1, ..., m) correspondentes as duas classes. Ap6s o treinamento da RN,
realizado para o k-ésimo FM individualmente, ela é aplicada a um conjunto de teste
de mesmo tamanho (vi, para j = 1, ..., [, com [ = 1000), sendo novamente 500

vetores de cada classe.

Apos a aplicacao de cada RN treinada aos dados de teste correspondentes foi utili-
zada a Abordagem-1, descrita na Se¢do 5.3, para analisar cada saida {y;} e avaliar a
eficiéncia do método. Os resultados obtidos estao resumidos na Tabela 6.1. A tltima
coluna desta Tabela apresenta o erro quadratico médio (MSE; vide e.g., Novaes et
al. (2014a)) em cada caso, uma medida da performance das RNs. Esta quantidade

esp

) aqueles esperados (y;

compara os valores retornados pela RN (y7¢

; ) da seguinte

forma

1 l
MSE =23 (v — )", (6.2)

J J
=1

para j =1, 2, ..., [.

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 aplicagao das RNs treinadas aos correspondentes conjuntos de teste (0 mesmo
do caso anterior) também estao reunidos na Tabela 6.1. Tais resultados mostram
uma melhora da atuacao das RNs em relagao 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 analise mais detalhada deste aspecto
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é apresentada na secao seguinte.

Por fim, a comparagao entre as atuacoes das RNs treinadas e testadas usando cada
tipo de vetor de FM individualmente também permite chegar a outra conclusao
importante. Os resultados apresentados mostram uma variacao na sensibilidade dos
FM, que, do melhor para o pior, seria Perfmetro > Genus > Neusers > Area. Este

comportamento confirma a verificagdo realizada por Ducout et al. (2013).

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

L m 1 Nelasses MF Acertos - Modo-1/Modo-2 ¢ (%) MSE?
Area 59.4 / 63.7 0.240

[-10,10], [40,60] 1000 1000 2 Perimetro 85.5 / 87.1 0.106
Genus 78.5 / 81.0 0.146

Nejusters 74.5 / 81.5 0.146

Area 62.7 / 64.5 0.226

[10,10], [40,60] 2000 1000 2  Perfmetro 96.4 / 96.5 0.049
Genus 96.7 / 96.9 0.049

Neiusters 95.7 / 95.9 0.062

@Corresponde as duas formas de calcular o ntimero de acertos pela RN (veja Segéo
5.3).
*Erro quadratico médio ou, do Inglés, Mean Square Error (veja texto para detalhes).

6.2.2.2 Sensibilidade ao tamanho do conjunto de treinamento e a 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 nao-Gaussianos
de baixa amplitude, como ¢ esperado para o campo de anisotropias da RCF. Resul-
tados recentes obtidos a partir da analise de dados do satélite Planck limitam esta
amplitude em fx;, = 38 & 18, para um CL de 68%. Tendo isso em mente, o teste
seguinte ¢é realizado considerando trés classes, Nusses = 3, que sao: um conjunto de
mapas sintéticos da RCF aproximadamente Gaussianos, tomando fx;, = [—10, 10],
com (fnr) = 0 (classe 1), e outros dois conjuntos de mapas nao-Gaussianos, to-
mando fnr, = [28,48], com (fnr) = 38 (classe 2), e fx = [60,80], com (fn1) = 70
(classe 3). Para todas as trés classes tem-se que o(fxr,) ~ 2,5 para o desvio padrao

dos conjuntos de valores utilizados.

A segao anterior mostrou que o comportamento do estimador parece ter relagdo com
o tamanho do conjunto usado para o treinamento da RN. Com o objetivo de verificar

este indicio 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 Perimetro (ou apenas, vetores de Perimetro), sendo m/3
vetores de cada classe. A analise foi desenvolvida utilizando apenas o Perimetro,
dentre os quatro FM, devido ao fato, também verificado na secao anterior, de que
este se mostrou ser o FM mais sensivel ao sinal nao-Gaussiano primordial. Cada
uma das doze RNs treinadas foi avaliada a partir de sua aplicagdo a um conjunto

de teste composto por [/3 = 500 vetores de Perimetro.

A parte superior da Figura 6.2 apresenta os valores médios de acertos para as trés
classes juntas, contabilizados de acordo com os Modos 1 e 2 da Abordagem-1, em
funcao do tamanho do conjunto de treinamento. Este grafico mostra que o tamanho
¢ mesmo um fator limitante para a eficacia do estimador, mostrando que quanto
maior o conjunto de treinamento maior a precisao da RN em executar a classificagdo
dos vetores de Perimetro. Assim, finalizando os testes em m = 19500, chega-se ao
ntmero 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 nimero 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 nao aumentam significantemente mesmo
com o aumento do conjunto de treinamento. Este comportamento também é ob-
servado no grafico apresentado na parte inferior da mesma Figura 6.2, onde esta

representada a variacdo do MSE calculado para os casos considerados.

Por fim, avaliando também o efeito do aumento do ntimero de classes, é possivel
concluir que este é um fator determinante para o desempenho de uma RN. Esta
influéncia fica evidente a partir da comparacao entre a porcentagem de acertos das
RNs treinadas nos casos de: N jgsses = 2, com ~ 96% de acertos para ambos os Modos
1 e 2 (sétima linha da Tabela 6.1), € Nygsses = 3, com ~ 50% e 65% de acertos para
os Modos 1 e 2, respectivamente (representado pelo primeiro ponto, m/3 = 1000,
do grafico da Figura 6.2). No entanto, este efeito ja era esperado, ja que a adigao
de uma classe corresponde a inser¢ao de mais um padrao a ser reconhecido pela
RN, ou seja, sera necessario um esforgo maior para reconhecer um niimero maior de
caracteristicas. Isso leva a necessidade de utilizar um conjunto de treinamento maior
para atingir a mesma performance obtida com um ntmero menor de classes, como
mostrado na Figura 6.2. No caso tratado este problema ¢ completamente contornado
com o uso de m/3 = 4500.
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Figura 6.2 - Variagdo do nimero médio de acertos (acima) e do erro quadrético médio
(abaixo) em relagdo ao tamanho do conjunto de treinamento, composto por
m vetores de Perimetro.

Fonte: Novaes et al. (2014a).

6.2.2.3 Efeito da contaminacao por ruido inomogéneo e o uso de mas-

caras

O objetivo desta secao é avaliar a robustez do estimador a partir de testes em que
as RNs sao treinadas utilizando mapas de RCF simulados de forma mais realista
e com corte definido por uma maéscara. Para isso os mapas sintéticos de flutuagoes
de temperatura recebem a contribui¢ao de ruido inomogéneo realista, liberados em
conjunto com os mapas de RCF do Planck. Além disso, antes do acréscimo de ruido,
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 se¢ao anterior mostram que para conjuntos de treina-
mento com m/3 > 4500 (trés classes) nao ha uma melhora significativa no ntimero
de acertos da RN (Figura 6.2). Por este motivo, todos os testes realizados a partir
de agora fardo uso de um conjunto de treinamento de m/3 = 5000 mapas de RCF,
considerando sempre Nggsses = 3. Além disso também foram utilizados apenas ve-
tores de Perimetro, pelo motivo ja discutido anteriormente. Por fim, os conjuntos de

teste em todos os casos foram compostos por [/3 = 500 vetores de Perimetro.
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Esta secao apresenta as andlises de robustez em duas partes: uma primeira em que
os testes sao realizados com o objetivo de verificar o impacto do uso de mascaras
com diferentes cortes, fs,, € outra que checa a performance do estimador quando
aplicado a mapas sintéticos contaminados por ruido inomogéneo, além da presenca

da maéscara.

Madscaras do Planck:

A avaliacao do estimador quanto ao uso de fragdes do céu para o calculo dos Peri-
metros foi realizada utilizando duas mascaras diferentes liberadas pela colaboragao
Planck: a associada ao mapa SMICA, chamada mascara-SMICA a partir de agora, € a
mascara U73. O estimador foi entdo aplicado a dois conjuntos de mapas, cada um
deles correspondente a uma diferente fragao do céu, definida pela mascara utilizada.
Ambos os conjuntos sdo compostos por trés classes de mapas com diferentes ampli-
tudes de sinal ndo-Gaussiano: fxi, = [—10,10] (classe 1), fnr, = [28,48] (classe 2) e
fnr = [60, 80] (classe 3).

A Tabela 6.2 apresenta as porcentagens médias de acertos resultantes dos dois testes.
A comparagao entre os valores apresentados na segunda e terceira colunas e aqueles
mostrados na Tabela 6.1 permite concluir que o uso de mascaras nao influencia a
eficiéncia do estimador, ja que a porcentagem de acertos, ou seja, a taxa de sucesso

da RN em executar a classificacao, permanece acima de 99%.

Ruido e mdscara:

Os testes seguintes sao realizados utilizando mapas sintéticos de RCF contaminados
por ruido inomogéneo nao-Gaussiano. Para tal foram utilizados os mapas de ruido
associados aos mapas de RCF do Planck, que serao chamados a partir de agora:
ruido-SMICA, ruido-SEVEM e ruido-NILC. Foram consideradas diversas combinagoes
de ruido e mascaras. Antes do calculo dos vetores de Perimetro, cada uma destas
combinacoes foi aplicada aos conjuntos de mapas da RCF constituidos das mesmas
trés classes: fyr, = [—10,10], [28,48], [60,80]. Desta forma foi possivel realizar um
total de quatro testes, aplicando o estimador a quatro conjuntos de mapas sintéticos.
Dois destes conjuntos foram contaminados por ruido-SMICA e corte dado pelas més-
caras 1) U73 e 2) mascara-SMICA, o que permite verificar a influéncia de diferentes
tipos de mascaras na presenca de um mesmo ruido. Ja os outros dois conjuntos de
mapas foram contaminados por 3) ruido-SEVEM e 4) ruido-NILC, mas aplicando a
mesma mascara, U73, sobre ambos, de forma a testar o impacto dos dois tipos de

ruido mesmo com o uso de uma mascara mais rigorosa que as outras.

Os resultados dos quatro testes s@o também reunidos na Tabela 6.2. A ultima li-
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nha desta tabela apresenta ainda os nimeros médios de acerto para um ultimo
teste. O objetivo desta tltima analise de robustez é avaliar a eficiéncia do estimador
quando aplicado a mapas da RCF cujo sinal nao-Gaussiano presente corresponde a
intervalos continuos de valores fnr,. As trés classes neste caso sao definidas como:
fau = [—10,10], [10,30], [30,50]. Os mapas utilizados neste teste sao contaminados
por ruido-SMICA e corte dado pela méascara U73.

Da Tabela 6.2, que reine as porcentagens de acertos e os correspondentes valores
de MSE para todos os testes de robustez realizados, é possivel concluir que o uso
de diferentes mascaras nao causa impacto na eficiéncia da RN, enquanto a inclusao
de ruido diminui ligeiramente o nimero de acertos. Ainda assim é possivel concluir
destes resultados que o estimador é igualmente eficiente em ambos os casos, ou seja,

na presenc¢a ou nao de ruido instrumental.

Analisando os resultados obtidos do tltimo teste (iltima linha da Tabela 6.2), cujas
classes dos mapas utilizados correspondem a intervalos continuos de fnr,, é pos-
sivel verificar que o nimero 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 padroes nao-Gaussianos quando treinada utilizando
conjuntos de mapas cujas classes correspondem a intervalos adjacentes de fni,. No
entanto, este comportamento é totalmente natural, ja que neste caso os padroes que
descrevem cada classe sao mais parecidos entre si, e, portanto, mais faceis de serem

confundidos.

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

fNL® RN de referéncia Mapa de RCF Acertos? (%) MSE
RN™e-1 sem ruido + méscara-SMICA 99.4 / 99.7 0.01

RN™¢-2 sem ruido 4 U73 99.6 / 99.7 0.01

[—10,10], [28, 48], RN™¢-3 ruido SMICA + mdscara-SMICA  98.4 / 99.1 0.03
[60, 80] RN™¢-4 ruido SMICA + U73 97.3 / 98.5 0.02
RN™¢-5 ruido SEVEM + U73 98.1 / 98.9 0.03

RN"™¢-6 ruido NILC + U73 98.6 / 99.3 0.03

[_10’[;8]”5%]0’ 30], RNC-7 ruido SMICA + UT3 965 /972  0.05

@ Intervalos continuos (c) e ndo-continuos (nc) do pardmetro fnr, usados nas simulagoes 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 nao-Gaussianos de origem primaria e secundaria, que,
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juntamente a uma boa performance em identificar sinais nao-Gaussianos de baixa
amplitude, é uma caracteristica essencial para um estimador estatistico. Para isso
uma RN foi treinada a partir de um conjunto de dados constituido de duas classes:
Classe 1 - mapas da RCF aproximadamente Gaussianos (| fxi.| < 10) e contaminados
por ruido inomogéneo tipo-SMICA (NG secundéria); e Classe 2 - mapas da RCF
com fraco sinal ndo-Gaussiano primordial (28 < fyr, < 48). A aplicagdo 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 ruido inomogéneo e mapas compostos por NG
primordial. Em outras palavras, o estimador apresentou um alta performance ao

discriminar entre sinais nao-Gaussianos fracos de origem primaéria e secundaria.
6.2.3 Aplicacao aos mapas de RCF do Planck

Apos realizacao dos testes em condi¢oes controladas, um desdobramento natural é
sua aplicacdo a mapas reais de RCF do Planck, motivo pelo qual todos os testes
de robustez apresentados anteriormente utilizaram as mascaras e, em especial, as
estimativas de ruido inomogéneo fornecidos pela prépria colaboracao Planck em

conjunto com os mapas de RCF a serem analisados.

Além disso, é importante lembrar que as RNs somente reconhecem padrdes 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 possivel e de acordo com as caracteristicas 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 pode ser analisado utilizando a RN mais apropriada, ou seja, aquela
treinada utilizando mapas sintéticos cuja contaminagao por ruido inomogéneo e uso
da maéscara fossem compativeis com o mapa analisado. Tal andlise é feita, portanto,

de acordo com a seguinte correspondéncia:

RN"-3 = mapa SMICA + mé&scara-SMICA (6.3)
RN"“-4 = mapa SMICA + U73 (6.4)
RN"“-5 = mapa NILC + U73 (6.5)
RN"“-6 = mapa SEVEM + U73 (6.6)
RN“7 = mapa SMICA + U73 (6.7)

em que os indices 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.
J4a os indices ¢ e nc referem-se as caracteristicas de continuidade e nao-continuidade,

respectivamente, dos intervalos de fyr, considerados em cada analise.

Da discussao apresentada no Capitulo 5, espera-se que o vetor de saida retornado
por cada RN seja composto por elementos com amplitudes O(0) ou O(1). Todas
as RNs utilizadas foram treinadas considerando trés classes, Nygsses = 3, por isso
espera-se que o vetor de saida seja um dos seguintes casos: Yyparince = (O(1), O(0),
O(0)); Yuaparianac = (O(0), O(1), O(0)) 01 Yasapapranax = (O(0), O(0), O(1)), em que o
elemento de valor O(1) corresponde a classificagao realizada pela RN, ou seja, indica
a classe a qual o vetor (ou mapa) analisado corresponde, segundo o reconhecimento
feito pela RN. No entanto, os vetores de saida resultantes do uso das RNs, seguindo
as Equacgoes 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-
pancia é esperado em casos nos quais a RN é aplicada em dados cujas caracteristicas
sao muito distintas daquelas presentes nos dados usados para o treinamento, o que
resulta na dificuldade de reconhecimento de padroes pela RN. Para uma andlise
inicial deste aspecto foi realizada uma comparacao simples entre os vetores de Pe-
rimetro calculados a partir de mapas sintéticos e real (SMICA), como mostrado a
esquerda da Figura 6.3. E possivel inferir deste grafico que o comportamento da
RN ¢é totalmente compreensivel, ja que os vetores de Perimetro calculados a partir
de um conjunto de mapas simulados sao visivelmente diferentes daquele obtido do

mapa de RCF do Planck.

Para compreender esta discrepancia é importante enfatizar que os FMs sao extre-
mamente sensiveis a resolugdo de um mapa de temperatura (HIKAGE et al., 2008).
Sendo assim, um explicacao plausivel para a diferenca 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 suavizagao ainda nao
¢ adequada. Estas discrepancias podem ocorrer devido, por exemplo, a degradagao
dos mapas do Planck, inicialmente com N4, = 2048, para N4, = 512, de forma a
obter a mesma pixelizacao dos mapas simulados. Outro possivel motivo é o formato
do feixe do instrumento, que ¢é diferente do feixe Gaussiano usado nas simulagoes.
Sabendo disso, os esforcos em resolver tal problema voltaram-se para a analise do
efeito causado pela aplicagdo de uma ferramenta de suavizacao sobre todos os mapas
(simulados e reais), na tentativa de minimizar este problema. O grafico a direita da
Figura 6.3 mostra o resultado obtido para os vetores de Perimetro de ambos, com

as amplitudes mais compativeis, o que permite inferir que o uso de uma ferramenta
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Figura 6.3 - Esquerda: Graficos dos vetores de Perimetro calculados a partir de um con-
junto de mapas de RCF (linhas coloridas) e a partir do mapa SMICA do Planck
(linha com circulos em vermelho), apés a aplicagdo da méscara U73. Direita:
Andlogo ao grafico da esquerda, mas os vetores de Perimetro foram calcula-
dos a partir dos mesmos mapas apés eles terem sido suavizados com feixe de
FWHM= 3 minutos de arco.

Fonte: Novaes et al. (2014a).

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

O tamanho do feixe utilizado para a suavizacao 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 perimetro,
se tornassem mais consistentes, e segundo que também fosse pequeno o suficiente
de forma a nao afetar muito o espectro de poténcia 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 Perimetro obtidos a partir de mapas similares
aqueles usados anteriormente, mas com o efeito de suavizagao de FWHM= 3 minutos
de arco. Em todos os casos as quantidades de acertos, bem como os valores de
MSE, calculados sdao analogos aos obtidos anteriormente, apresentados na Tabela
6.2. Isso mostra que este procedimento nao afeta a eficiéncia 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 saida obtidos foram os seguintes:

Ynwnes = (—0.45,0.99,0.46), (6.8)
Ywnes = (—0.11,0.75,0.35), (6.9)
Yrwmes = (—0.25,1.97,—0.72), (6.10)
Yrwnes = (—0.37,—-3.61,4.98), (6.11)
Ynnew = (0.55,—2.11,2.56). (6.12)

Estas analises foram realizadas novamente seguindo as mesmas correspondéncias
definidas nas Equacoes 6.3 a 6.7. Os resultados dados pelas Equacoes de 6.8 a 6.12
mostram vetores de salda muito mais consistentes com o esperado, resultante da
melhor consisténcia (similaridade) entre mapas simulados e reais, o que foi possivel
através da suavizagao dos mesmo. No entanto, mesmo sendo mais razoaveis que os
obtidos anteriormente, os vetores de saida ainda apresentam elementos cujas am-
plitudes sao consideravelmente diferentes do esperado (vide Abordagem-1 na Segao
5.3). Este fato leva a crer que a utilizacdo de uma ferramenta de suavizagdo em
ambos os tipos de mapas nao permitiu que eles se tornassem compativeis o sufi-
ciente para uma analise eficiente das RNs, que ainda encontraram dificuldades em

reconhecer todos os padroes de NG presentes nos mapas do Planck.
6.2.4 Conclusoes preliminares e motivacao para a Etapa 2

Todos os resultados das analises de robustez realizados constatam a alta eficiéncia
do estimador em analisar dados similares aqueles 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, ja que assim os dados
de treinamento podem ser simulados de forma consistente. No entanto, todo o esforco
dedicado a construcao de mapas sintéticos mais compativeis aos mapas do Planck,
com a inclusao de ruido inomogéneo e mascaras, fornecidos pela prépria colaboragao
Planck, além do procedimento de suavizagao, parece nao ter sido suficiente. Isso
porque, mesmo as Equacgoes 6.8 a 6.12 apresentando saidas mais consistentes com o
esperado, ainda é observada uma discrepancia, que pode ser interpretada no sentido
de que tal esfor¢o nao resultou em mapas sintéticos similares o suficiente aos reais,
pois nao é possivel obter conhecimento total dos componentes destes mapas. Neste
contexto, esta seria a razao pela qual as RNs parecem nao ser capazes de reconhecer
todo o padrao de NG presente nos mapas do Planck. Complementando esta ideia,
a imprecisao das RNs poderia também ser uma indicacao da presenca de sinais

nao-Gaussianos nos mapas do Planck além do tipo local. Neste caso, como os mapas
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simulados contém contribuicao apenas de NG local, o estimador estaria confirmando
que os componentes nao-Gaussianos destes mapas sdo mesmo diferentes daqueles

presentes nos mapas do Planck.

No entanto, mesmo que os resultados das aplicagoes das RN treinadas aos mapas de
RCF do Planck revelem certa imprecisao, é possivel verificar que os vetores de saida
indicam um grau de sinal nao-Gaussiano de acordo com os recente resultados obtidos
com as anélises de dados do WMPAP-9 e Planck, ou seja fni, = 38 &+ 18 (PLANCK
COLLABORATION, 2014j). Se estes vetores de saida 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 fyr,, as classificacoes feitas pelas RNs seriam as seguintes:
os vetores de saida nas relagoes de 6.8 a 6.10 indicam fnr, = [28, 48], na rela¢do 6.11

indica fnr, = [60,80] e na relagao 6.12 indica fnr, = [30,50].

Portanto, a alta eficiéncia das RNs nos casos em que foram treinadas e testadas
(2 98%), combinada & sua indeterminac¢ao quando aplicada a dados reais, mostra
que a inclusdao de outros tipos de NG, primordial e secundaria, poderia levar a
um treinamento mais adequado a analise dos mapas do Planck. Esta hipotese é
a principal motivacao para o desenvolvimento da segunda etapa deste trabalho,
apresentada a seguir, em que o estimador ¢ testado em diversas situagoes nas quais

sera considerada também a contaminacgao por emissao Galactica residual.

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

A presente secao estende a andlise ja realizada estudando o efeito de sinais residuais
que podem ser os responsaveis por tal problema. Isto é feito a partir da inclusao
de diversas combinagoes (ou misturas) de sinais ndo-Gaussianos primordiais e nao-
primordiais aos mapas sintéticos de RCF para que as RNs sejam treinadas de forma
mais apropriada. Os sinais secundarios considerados, além do ruido inomogéneo ja
tratado anteriormente, correspondem as emissoes residuais sincrotron, de poeira e
livre-livre. Estas foram escolhidas por serem as principais emissoes Galacticas nas
frequéncias de 70, 100, 143 e 217 GHz, as bandas selecionadas para as andlises
desenvolvidas. Contribuicoes de sinais nao-Gaussianos extragalacticos, como o efeito
SZ, lentes gravitacionais e fontes pontuais nao serao consideradas, ja que nao sao
relevantes nas escalas angulares tratadas aqui. Por fim, como a presenca de diferentes
tipos de mascaras nao influenciam a eficiéncia do estimador (Tabela 6.2) todos os
casos tratados a partir de agora utilizam apenas o corte dado pela mascara 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 analise mais precisa dos mapas do Planck pelo estimador, apos
testar sua eficiéncia em reconhecer padroes nao-Gaussianos primordiais na presenca
de sinais secundarios. Neste sentido, as andlises estendem e complementam aquelas
realizadas na primeira etapa em trés aspectos principais: 1) verificando a atuagao
do estimador ao utilizar diferentes amplitudes de contaminacao residual Galactica
e em quatro diferentes bandas de frequéncia, reproduzindo situagoes mais realistas;
2) adicionando diferentes realizagoes de ruido inomogéneo, derivados dos produtos
liberados em conjunto com os mapas de RCF do Planck, e 3) avaliando a performance
do método em situacoes nas quais sinais primordiais e secundarios sao combinados de
diversas maneiras. Todos estes aspectos, além dos detalhes da simulacdo dos dados
que compoem os conjuntos de treinamento e teste e todas as andlises realizadas
nesta etapa, sao melhor descritos a seguir. Por fim sdo apresentados os resultados
da aplicacao das RNs treinadas aos mapas de RCF do Planck, analisando também

o quarto mapa liberado pela colaboracao Planck, o Commander-Ruler.
6.3.1 Descricao dos dados utilizados

Os conjuntos de dados utilizados nesta etapa do trabalho se diferenciam daqueles
usados anteriormente pela inclusdo de uma mistura de foregrounds residuais, além
do uso de diferentes realizacoes de ruido inomogéneo, aos mapas de RCF. Sendo
assim, os componentes simulados foram: os mapas de anisotropias primordiais da
RCF, ruido inomogéneo e emissao Galactica, a tltima incluindo contribuicdo de

emissdo sincrotron, livre-livre e de poeira?.

Os mapas sintéticos de RCF foram obtidos a partir dos conjuntos de harmonicos
esféricos calculados de acordo com a Expressao 6.1, incluindo o grau de NG arbitrario
definido pelo valor do parametro fyr, e usando um feixe Gaussiano de FWHM=
5 minutos de arco. Detalhes da derivacao destes mapas estdo descritos na Secado
6.2.1. J& os mapas de emissdao Galactica e de ruido sao gerados como detalhado
nas subsecOes seguintes. A ultima subsecdo resume as caracteristicas de todos os

conjuntos de dados usados nos préximos testes do estimador.
6.3.1.1 Inclusao de contaminacao por foregrounds Galacticos

Além do ruido inomogéneo, a contaminacao do sinal primario nos mapas sintéticos

da RCF também se dé na forma de emissao Galactica residual, em quatro bandas de

2Meus agradecimentos a Ivan Soares Ferreira, que forneceu os mapas de emissdo Galdctica nas
frequéncias consideradas.
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frequéncia. Optou-se pelas frequéncias de 70, 100, 143 e 217 GHz, em que as emissoes

sincrotron, livre-livre e de poeira sao os foregrounds Galacticos mais relevantes.

Os conjuntos de mapas utilizados na obtencao dos trés componentes Galédcticos
cobrem um grande intervalo de frequéncias e sao compostos pelos produtos das

observagoes realizadas pelos satélites:

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

(2) Planck*: mapa de emissao de poeira na frequéncia de 353 GHz resultante

da andlise e separacao de componentes descritos em Planck Collaboration

(2014c).

Os mapas do WMAP utilizados para tal estao nas frequéncias de 23, 33, 41, 61, e
94 GHz (chamadas bandas K, Ka, Q, V e W, respectivamente). Estes sdo disponibi-
lizados em formato HEALPix através do LAMBDA - Legacy Archive for Microwave
Background Data Analysis®, onde estao publicados os dados de um, trés, cinco, sete

e nove anos de operacao deste satélite.

A contribui¢do por emissao térmica de poeira nas frequéncias escolhidas foi estimada
através de uma interpolagao, 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 frequéncias diferentes, encontrando, para cada pixel, uma funcao que melhor se
ajuste as N medidas do sinal. A partir deste conjunto de fungoes é possivel estimar

o valor que cada um destes pixels devem possuir em uma frequéncia qualquer.

Para a derivagao dos mapas de emissao sincrotron e livre-livre considerou-se um
procedimento semelhante ao utilizado no caso da poeira, mas utilizando apenas os
mapas do WMAP ja mencionados. Por isso, neste caso, é realizada uma extrapo-
lacao para as frequéncias além daquelas utilizadas para o ajuste pixel a pixel. O
mapa sintético de foregrounds Galacticos é obtido somando as trés componentes.
A Figura 4.1 apresenta os mapas finais deste contaminante nas quatro frequéncias

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

Shttp://lambda.gsfc.nasa.gov/product /map/current /
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70 GHz 100 GHz

143 GHz 217 GHz

Figura 6.4 - Mapas simulados de emissao Galdctica (sincrotron, livre-livre e poeira) nas
frequéncias de 70, 100, 143 e 217 GHz. Os mapas sdo apresentados em coor-
denadas galécticas.

No presente trabalho a contaminacao por tais foregrounds Galacticos é adicionada
aos mapas de RCF na forma de um sinal residual. O objetivo é tentar reproduzir
os possiveis 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 niveis de contaminagao por foregrounds galacticos, foram escolhidos trés
valores para o peso: 0,1%, 1,0% e 10%, que sao multiplicados pelo mapa sintético

de foregrounds para definir a amplitude deste componente.

Para que a contaminacao por foregrounds Galacticos seja incluida 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 Secao 6.1, a analise de um conjunto de simulagoes realistas dos dados do Planck
(FFP6) utilizando os mesmos algoritmos de separagao utilizados na derivacao dos
mapas SMICA, SEVEM, NILC e Commander-Ruler permitiu obter informacoes a res-
peito da contaminacao residual esperada para cada mapa de RCF do Planck. Com
base nestas informacoes, a contaminacao dos mapas simulados para o desenvolvi-

mento deste trabalho é realizada da seguinte forma: o mapa ponderado de emissao

foreground Galactica é adicionado aos mapas de RCF quando o objetivo é obter

100



mapas sintéticos similares aos mapas Commander-Ruler e SMICA, ja que nestes casos
é esperado um residuo under-subtracted de emissao livre-livre e de poeira térmica,
respectivamente; e é subtraido quando os mapas de referéncia sao o SEVEM e NILC,

para os quais sao esperados sinais over-subtracted de emissao de poeira.
6.3.1.2 Ruido Inomogéneo

Como mencionado anteriormente, a contaminacao por ruido inomogéneo nesta se-
gunda etapa foi realizada de forma diferente, a partir de informagoes e estima-
tivas de ruido disponiveis para os mapas de RCF Planck. Tomando estes qua-
tro mapas como referéncia, foram, portanto, derivados quatro tipos de ruido ino-
mogéneo, que serao denominados a partir de agora: tipo-SMICA, tipo-SEVEM, tipo-
NILC e tipo-Commander-Ruler. Como o mapa de desvio padrao associado ao mapa
Commander-Ruler também foi disponibilizado, ele foi utilizado na simulagao do ruido
correspondente. Ja os outros trés tipos de ruido foram simulados a partir dos pro-
prios mapas de ruido disponibilizados com os mapas de RCF (chamados a partir de
agora, mapas originais de ruido), j& que seus mapas de desvio padrao nao estao dis-
poniveis. Sendo assim, foram consideradas duas formas diferentes para a derivagao

dos mapas de ruido, como descrito a seguir:

1. Tipo-Commander-Ruler: A simulagao deste tipo de ruido foi realizada mul-
tiplicando o correspondente mapas de desvio padrao (ou dispersao), pixel
a pixel, por uma distribuicdo normal de média zero e desvio padrao uni-
tario. Foram produzidos 10 mapas deste tipo com o objetivo de produzir

diferentes combinagoes entre as flutuagoes de temperatura da RCF e ruido.

2. Tipo-SMICA, SEVEM e NILC: Os outros trés tipos de ruido foram simulados
multiplicando os correspondente mapas de ruido originais por uma distri-
buicao normal de média zero e desvio padrao 0,1. Este procedimento é
adotado para que seja possivel obter diferentes mapas de ruido, mas sem
que sua amplitude seja muito elevada em relagdo ao mapa original, por isso
a escolha pelo desvio padrao de 0,1. Desta forma apenas alguns pixels terao
intensidade ~ 10% maior que o valor maximo do mapa de ruido original.
Com o mesmo proposito da simulacao do ruido tipo Commander-Ruler,

foram simulados 10 mapas de cada um dos trés tipo de ruido.
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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 compativeis com os mapas de RCF do Planck,
para um treinamento mais apropriado das RNs e uma anélise 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 nao-Gaussianos de origem
secundaria, entre residuos de emissao Galactica e ruido inomogéneo, aos mapas
sintéticos de RCF. A Tabela 6.3 resume todas as combinagdes de contaminantes
incluidas aos mapas de RCF para producao dos conjuntos de dados necessarios para
construcao e teste do estimador dado pela Equacgao 5.24. A primeira coluna desta
tabela indica o mapa usado como referéncia para as simulagoes, ou seja, o mapa do
Planck cujas estimativas de contaminacao Galéctica e ruido sao usadas como base

para gerar as simulagoes destas quantidades.

Tabela 6.3 - Dados simulados.

Mapa de referéncia Ruido Frequéncia (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 70¢ 10

%A frequéncia de 70 GHZ, dentre as consideradas aqui, é a mais contaminada por
emissao livre-livre, por isso diretamente relacionada a contaminacao residual esperada
para o mapa Commander — Ruler do Planck (veja segdes 6.1 6.3.1.1).

Todos os conjuntos de dados gerados para a realizacao dos préximos testes correspon-
dem as trés classes seguintes: Classe 1 - fx1, = [—10,10], Classe 2 - fn1, = [28, 48]
e Classe 8 - fnL = [60,80], usando novamente conjuntos de treinamento e teste
compostos, respectivamente, por m/3 = 5000 e [/3 = 500 vetores de Perimetro de
cada classe. Estas escolhas sao baseadas nos resultados obtidos na etapa 1 quanto
a sensibilidade do estimador aos quatro tipos de FMs e ao tamanho do conjunto
de treinamento. A quantidade de neurdnios na camada intermediaria também foi a

mesma utilizada anteriormente, n,,., = 140.,

Assim como na etapa 1, os mapas utilizados nos testes a seguir foram processados
por uma ferramenta de suavizacao antes do célculo dos vetores de Perimetro, de
forma a evitar possiveis discrepancias entre dados simulados e reais. Analisando es-

pecificamente o caso tratado nesta segunda etapa, em que ha também a presenca
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de contaminacao Galactica residual, foi verificado que nao ocorre uma discrepancia
tao evidente como a mostrada na Figura 6.3, em que a Unica contaminagdo por
sinal secundario decorria de ruido inomogéneo. A parte superior da Figura 6.5 apre-
senta os vetores de Perimetro calculados a partir de um conjunto de mapas da RCF
contaminados por ruido tipo-SMICA, a esquerda, e outro contaminado também por
emissao Galactica residual, a direita. Para comparacao o Perimetro calculado a par-
tir do mapa SMICA do Planck é superposto em ambos os casos. E possivel perceber
claramente como a presenca de contaminacao foreground afeta a amplitude destes
vetores. Este fato leva a confirmagao de um dos pontos levantados na Secao 6.2.4:
uma possivel razao para a indeterminacao das RNs nos casos tratados na etapa 1
é a existéncia de contaminagoes nao-Gaussianas nos mapas reais nao incluidas nas

simulagoes.

A Figura 6.5 também compara os vetores de Perimetro calculados apos a aplicagdo
de uma ferramenta de suavizacdo aos mesmo mapas, usando FWHM = 10 minutos
de arco (parte inferior). Estes graficos mostram como a suaviza¢do diminui a am-
plitude dos vetores. Apesar da presenca de contaminacao residual Galactica parecer
resultar em mapas simulados e reais muito mais consistentes, ainda podem ocor-
rer discrepancias que nao sao percebidas visualmente. Por este motivo, para evitar
este tipo de problema optou-se pelo uso da suavizacao dos mapas, ja que resultados

apresentados na etapa 1 mostram grandes vantagens na aplicacao desta ferramenta.

Como as causas destas discrepancias podem estar relacionadas a escala dos mapas
e ao formato do feixe do instrumento optou-se por realizar uma suavizagao 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 possiveis discrepancias, mas sem interferir na
busca pelo sinal ndo-Gaussiano primordial. E importante mencionar ainda que este
procedimento pode até mesmo ajudar a minimizar o efeito da contaminacao por fon-
tes extragalacticas, 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 suavizagao com um feixe
maior que o utilizado na etapa 1 nao influenciou a eficiéncia do estimador quando
aplicado aos conjuntos de teste. As subsecOes seguintes apresentam os resultados
obtidos com estes testes e com a aplicacdo do estimador aos mapas de RCF do

Planck. A 1ltima sec¢ao resume ainda as principais conclusoes obtidas com a execugao
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FWHM = 0/ sem contaminagéo foreground FiHM = 0/ foreground 217 GHz
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Figura 6.5 - Acima: Vetores de Perimetro calculados a partir de mapas sintéticos da RCF
contaminados por ruido-SMICA (esquerda da Figura 6.3), a esquerda, e por
emissao Galactica residual, além da presenca do ruido tipo-SMICA, a direita.
O vetor calculado a partir do mapa SMICA do Planck é superposto em ambos
os graficos. Abaixo: Andlogo aos graficos de acima, mas os mapas sdo sua-
vizados com um feixe de FWHM= 10 minutos de arco antes do calculo dos
vetores de Perimetro. A contaminacao foreground considerada nestes mapas
correspondem a emissoes residuais na frequéncia de 7T0GHz e peso de 0.1%.
A mascara utilizada em todos os mapas foi a U73.

da etapa 2.
6.3.2 Testes em dados sintéticos: efeito de residuos Galacticos

Utilizando conjuntos de treinamento compostos por vetores de Perimetro 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, disponivel). Os

resultados de testes que utilizam mapas contaminados por ruido tipo-SMICA estao re-
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sumidos na Tabela 6.4, enquanto a Tabela 6.5 apresenta os resultados das anélises re-

alizadas sobre mapas contaminados por ruido tipo-SEVEM, NILC e Commander-Ruler.

Tabela 6.4 - Resultados de testes realizados utilizando mapas contaminados por ruido

tipo-SMICA.
Teste ) Freq. fNL ]
# Peso (GHz) Classe 1 C<lasse>2 Classe 3 (o(classes))  Max(]Afx])
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 6.9 254
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 01% 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 ruido
tipo-NILC, tipo-SEVEM, e tipo-Commander — Ruler.

Teste . , Freq. fNL Max
# Tipo de ruido (GHz) Classe 1 C<lasse>2 Classe 3 {o(classes)) (|AfNL])
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
caracteristicas da emissao Galactica residual presente nos mapas utilizados em cada
um dos Testes de #1 a 15. As trés colunas seguintes mostram a média dos valores
fNL para cada uma das classes 1, 2 e 3, lembrando que os resultados apresentados
na etapa 2 sao obtidos a partir da Abordagem-2 (Secao 5.3), ou seja, o estimador
definido pela Equagao 5.24 ¢é utilizado para estimar o valor de fy; para cada um
dos mapas que compdem o conjunto de teste. A oitava coluna corresponde a média
dos valores de desvio padrao das quantidades fNL para as trés classes, ou seja,
(o(classes)) = (o(fnw(classe 1)), o(fxw(classe 2)), o(fxr(classe 3))). Por fim, a
ultima coluna de ambas as tabelas apresentam o maximo valor absoluto calculado
para a quantidade definida como: Afny, = fnL — fNL, ou seja, esta coluna fornece o

erro maximo da RN ao estimar o grau de NG dos mapas que compoem o conjunto
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de treinamento (incluindo as trés classes de mapas). Tais valores fornecem uma ideia
preliminar da precisao com que fNL foi calculado para estes mapas. Para os Testes
#1-12, realizados utilizando mapas contaminados por ruido tipo-SMICA, obteve-se
Afny S 39. Como ilustragdo do comportamento do estimador foi construido o
histograma dos valores de Afyp, para o Teste #4° e apresentado na Figura 6.6.
Analisando esta distribuicao é possivel verificar que 95% dos valores fNL diferem

dos valores esperados fxr, por Afn(95%) < 11.
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Figura 6.6 - Histogramas de A fyy, resultantes do Teste #4.

Também ¢é importante atentar para o fato de que o conjunto de valores fyr, usado
para definir o grau de NG primordial presente em cada grupo de mapas simulados
¢ composto por trés intervalos, ou seja, trés classes, cuja distribuicao de valores de
cada um deles é normal, com média dada pelo valor central do intervalo e desvio
padrao O(2). J& o desvio padrao calculado a partir dos valores estimados, f NL, para
cada classes, é O(7), como mostrado nas Tabelas 6.4 e 6.5. Tais valores correspondem

a mais uma forma de quantificar a precisao do estimador.

Considerando ainda a Abordagem-1, utilizada para quantificar a eficiéncia do esti-
mador na etapa 1 do trabalho, é possivel avaliar os resultados obtidos dos Testes
#1-15. Usando o Modo-2 para contagem de acertos da RN ao classificar cada mapa
(vetor de Perimetro) do conjunto de teste o resultado foi de 2 96% para 14 dos 15
testes realizados. Todos estes resultados - a porcentagem de acerto, (o(classes)) e
A fnr, - confirmam que a presenca de uma mistura de contaminantes nao-Gaussianos
nos mapas de RCF nao influenciam a eficiéncia do estimador quando os dados ana-

lisados, ou seja, os dados de teste, contém os mesmos componentes, com amplitudes

6 A motivacdo para o uso da RN derivada do Teste #4 como exemplo em diversos caso ¢ discutida
na Se¢do 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 referéncia é
o Commander-Ruler, apresenta um elevado valor para (o(classes)) e Max(|AfnL|)
em comparagao 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 ruido tipo-
Commander-Ruler ¢ elevada em relagdo a dos outros trés 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 sdo os
mais similares. Mas isso ja era esperado, ja que o processo de derivagao do mapa
Commander-Ruler nao utiliza os mapas nas frequéncia de 545 e 857 GHz, domina-
dos por poeira, utilizados na obtencao dos outros trés. Este fato, além de ajudar a
explicar a discrepancia dos resultados do Teste #15, também permite entender por-
que os valores de (o(classes)) e Max(|Afnp|) sdo ligeiramente elevados para o Teste
#14 em relacdo aos anteriores, caso em que o mapa de referéncia 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-
rimetro o problema era totalmente resolvido, ou seja, o aumento do conjunto de
mapas sintéticos utilizados na construcao do estimador (Equacao 5.24) fez com que

sua eficiéncia fosse restabelecida.

Toda discussao apresentada nesta subsecao enfatiza o bom desempenho do estima-
dor, além de ser suporte para o uso da Abordagem-2, em que os vetores de saida y das
RNs sao utilizados diretamente na Equacao definida em 5.24 para o cédlculo direto
do grau de NG dos mapas analisados. Tais conclusbes sao reforcadas pelos graficos
apresentados nas Figuras 6.7 e 6.8, construidas a partir dos resultados obtidos com
o Teste #4, comparando os valores J? NL, estimados, aqueles esperados (input). A
Figura 6.7 permite comparar diretamente os valores estimados e esperados, além de
também exibir a informagao na forma binada (intervalos de fNL e fxL). A compa-
racao da “linha de igualdade” (vide figura) e os simbolos em preto, correspondentes
a binagem, refor¢ca o acordo entre fNL e fnr. Por fim, os histogramas destas duas
quantidades, apresentados na Figura 6.8, mostram quanto a dispersao dos valores
estimados aumenta com relagao aos valores esperados, diferenga esta que se mostrou

relativamente pequena.
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Figura 6.7 - Graficos dos valores de estimados (]?NL) e esperados de fnr, para cada classe
(simbolos em cinza). Simbolos em preto correspondem a intervalos binados.
A reta diagonal tracejada é a linha da igualdade, ou seja, onde fn1, = fnL-
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Figura 6.8 - Histogramas dos valores de fNL (barras cinzas) e fnr (input; barras pretas)
para cada classe.

6.3.3 Aplicacao 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 analise
do mapa SMICA do Planck. Ela foi tomada como sendo a mais apropriada para

tal andlise principalmente devido ao tipo de contaminacdo por emissao Galactica
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residual esperada para o mapa SMICA: emissdao de poeira under-subtracted. Como a
emissao de poeira térmica possui um espectro crescente com a frequéncia, dentre as
quatro bandas de frequéncia consideradas aqui ela é mais significante em 217 GHz.
Por isso a op¢ao por uma RN treinada usando mapas sintéticos contaminados por
sinal foreground nesta frequéncia. Além disso, Planck Collaboration (2014c) também
comentam que o sinal residual esperado em regides fora do plano Galactico possui
amplitude abaixo de poucos puK, o que é verificado para um residuo de emissao
Gal4ctica correspondente ao peso de 10%. Isso também permite testar o estimador

no pior cenario, ou seja, quando a contaminacao dos mapas sintéticos é mais elevada.

Como mencionado diversas vezes e verificado a partir dos resultados obtidos na etapa
1, é de extrema importancia que a aplicacao do estimador aos mapas de RCF do
Planck utilize RNs treinadas da forma mais apropriada possivel, ou seja, treinadas
utilizando vetores de Perimetro derivados de mapas sintéticos compativeis 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 andlise dos mapas SMICA, NILC, SEVEM e Commander-Ruler

do Planck, respectivamente.

A Tabela 6.6 resume os resultados obtidos da aplicacdo das RNs apropriadas aos
mapas de RCF do Planck, lembrando que os vetores de saida sao utilizados para o
calculo de fNL como definido na Equagao 5.24. As barras de erro correspondentes a
20 associadas a cada estimativa também sao mostradas nesta tabela. Estes resulta-
dos permitem confirmar algumas afirmagoes feitas por Planck Collaboration (2014c),
como: a baixa contaminac¢ao do mapa SMICA por residuos de emissao foreground Ga-
lactica em grandes escalas com relacdo 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 ruido em pequenas escalas dentre eles (vide também Secao 6.1).

Tabela 6.6 - Resultados da aplicacao de RNs treinadas aos quatro mapas de RCF do
Planck. As barras de erro correspondem a um CL de 20 calculados a par-
tir dos dados simulados (veja Tabelas 6.4 e 6.5).

Teste # Mapa do Planck fNL
4 SMICA 44 + 14
13 NILC 59 + 13
14 SEVEM 76 + 18
15 Commander — Ruler 77 4+ 44
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6.3.4 Principais conclusoes

A Tabela 6.7 resume os principais testes apresentados nas Etapas 1 e 2 discutidas
neste capitulo. 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 nao-Gaussianos se-
cundarios. A analise estatistica dos valores fNL para cada um dos testes aponta a
elevada acurdcia do método, apresentando desvio padrao de (o (classes)) ~ 6,8—8,9,
relativamente pequeno em comparacao a mesma quantidade calculada a partir da
distribuicao dos valores fyp, utilizados na simulagdo dos mapas (os valores espera-
dos). O Apéndice 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 o ( fNL) ~ 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 aplicacao das
correspondentes RNs (derivadas dos Testes #4, 13, 14 e 15) aos mapas de RCF do
Planck, é possivel dizer que estes estao em bom acordo com os ultimos resultados
das andlises de dados do Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014j) e do WMAP
(BENNETT et al., 2013). Vale ainda chamar a atencao para o fato de que as barras de
erro obtidas com as analises dos mapas SMICA, NILC e SEVEM apresentam amplitudes
inferiores aquelas obtidas pelas colaboragoes Planck e WMAP, como mostram as
Equagoes 3.32 e 3.34, e por Casaponsa et al. (2011), que também utilizam RNs e
obtém fnp, = 19422 como melhor estimativa para NG do tipo local. Especificamente
no caso do mapa SMICA, derivado do método que apresentou o melhor desempenho
quando aplicado as simulagoes FFP6 e, por isso, o mais analisado pela colaboragao
Planck (PLANCK COLLABORATION, 2014c), conclui-se que fnr, = 4447 (para um CL
de 10). As diferengas entre os valores de f NL para os quatro mapas de RCF podem
ser explicadas pelas diferencas entre as contaminagoes 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 comparagoes feitos acima sugerem que os mapas do Planck poderiam apresentar
uma contaminacgao residual maior que aquela considerada nas simulacoes, ou mesmo
outros tipos de sinais nao-primordiais. Ainda assim, todos estes testes e resultados,
combinados aqueles 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 minimizéa-los e, principalmente, mostrando o quao 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 atuagdo do estimador.

1 Inclusdo de ruido inomogéneo e Verificar a influéncia de diversos tipos de ruido e do
uso de mascaras uso de diferentes mascaras.
Mapas Gaussianos contaminados Checar a eficiéncia do estimador em discriminar en-
por ruido e nao-Gaussianos ide- tre sinais ndo-Gaussianos primarios e secundarios.
ais
Inclusao de emissao Galacticare- Verificar o efeito da contaminacao por residuos fo-
sidual, além do ruido inomogé- reground Galacticos ponderados por trés diferentes
neo e uso da méscara U73 pesos (Testes #1-15).

2 Dados de teste simulados com Verificar a eficiéncia do estimador quando aplicado a

fn1 e pesos diferentes dos usados
na geragao dos dados de treina-
mento (Apéndice )

dados com caracteristicas 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 identificacdo inde-
pendente de aglomerados a elevados redshifts, em que observagdes em outros compri-
mentos de onda, como 6tico e raio X, tornam-se dificeis. A combinagao com medidas
em outros comprimentos de onda, especialmente em raio X, também faz do efeito
SZ uma importante ferramenta cosmoldgica, podendo ser utilizada para estimar a
fragdo de matéria bariénica em aglomerados (e assim estimar a densidade de maté-
ria bari6nica, (2, indiretamente), determinar a distancia de aglomerados e o valor
da constante de Hubble Hy (em combinagao com medidas em raio X), determinar
a velocidade peculiar de aglomerados (este, através do efeito cinemadtico) 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 segoes seguintes descrevem as propriedades do efeito SZ térmico, cinematico e do
efeito nao-térmico, as principais abordagens utilizadas na modelagem deste efeito
em aglomerados de galaxias, e algumas formas com que este efeito é usado como
ferramenta cosmolégica. Por fim, também sao apresentados alguns resultados recen-
tes obtidos com a andlise de medidas do efeito SZ obtidas com trés dos principais

instrumentos utilizados para observacao deste sinal.
7.1 A fisica do efeito SZ

O meio intraglomerado é preenchido por um plasma quase totalmente ionizado de-
vido as altas temperaturas, resultante do elevado potencial gravitacional de matéria
escura. Desde a superficie de tultimo espalhamento até chegarem ao observador, os
fotons da RCF atravessam o interior de aglomerados de galdxias e cerca de 1% de-
les sofrem espalhamento Compton inverso por elétrons energéticos presentes neste
plasma. A consequéncia deste espalhamento é a transferéncia de energia destes elé-
trons, em movimento e com elevada energia cinética, para os fotons da RCF. A dis-
tor¢ao no espectro da RCF em decorréncia deste processo é chamada efeito Sunyaev
Zel'dovich (SUNYAEV; ZELDOVICH, 1969; ZELDOVICH; SUNYAEV, 1969). Esta distor-
¢ao espectral é caracterizada, ou “quantificada”, de uma forma geral pelo parametro
de comptonizacao y, dado por (RIBICKI; LIGHTMAN, 1979):

y(0) = ﬂ/Pedz = y(0) = / <kBTe>aTnedl, (7.1)

MeC? MeC?
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em que P, = n.kgT, é a pressao de elétrons do meio intraglomerado, T, a tempe-
ratura do gas de elétrons, kg a constante de Boltzmann, o7 a se¢do de choque de
Thomson, n. a densidade eletronica e dl o elemento de linha ao longo da linha de
visada. Esta equacdo 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 distorcao no sinal da RCF devido ao componente térmico do efeito SZ, ou seja, a
variagao Algz; em sua intensidade especifica, é dada pela seguinte expressao (CARLS-
TROM et al., 2002)

9(x) y, (7.2)

sendo Iror = 2(kgTrer)?/(he)?, y o parametro de comptonizagao (Equacio 7.1), e
g(z) a dependéncia com a frequéncia, dada por (CARLSTROM et al., 2002; BURIGANA,
2007)

o) =) (5] = 4) 0 4 (o ) 73
tal que
h(z) = (65_61)2’ (7.4)

sendo dgz(x,T,) a correcao relativistica e x = hv/kgTrop.

O espalhamento Compton inverso dos fétons da RCF causa uma variacao de cerca
de kgT,/m.c* na energia dos fétons da RCF, o que corresponde a uma distor¢ao
< 1mK em seu espectro (CARLSTROM et al., 2002). Este efeito aparece como sendo
um decremento em intensidade para frequéncias abaixo de 218 GHz e um incremento

para frequéncias acima desta, como mostrado em ambos os graficos da Figura 7.1.
7.1.2 Efeito SZ cineméatico

O efeito SZ cinematico decorre do movimento do aglomerado (do gés intraglomerado)
em relagao ao referencial de repouso da RCF. O efeito “ Doppler” da velocidade deste
aglomerado sobre os fétons espalhados causam um distor¢ao puramente térmica no

espectro da RCF. No limite ndo-relativistico a distor¢ao 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 distor¢ao devido aos efeitos térmico e ci-
nematico, tendo como referéncia um aglomerado com temperatura de elétrons
~ 10 keV, y ~ 10~ e velocidade peculiar de 500 km/s. A linha pontilhada
mostra o espectro da RCF escalonado por um fator de 0,0005. Ambos os gréfi-
cos mostram o decremento e incremento de intensidade induzido as flutuacoes
da RCF para frequéncias menores e maiores que ~ 218G H z, respectivamente,
em decorréncia do componente térmico.

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

Alszy
Ircr
sendo 3 = “L2¥ em que vrpy ¢ a velocidade do aglomerado na direcdo da linha

~ —h(z) 1. B, (7.5)

de visada, e ¢ a velocidade da luz, com a profundidade éptica do meio dada por

Te = [ ornedl.

Uma comparagao entre as distorgoes causadas pelos efeitos térmico (linha cheia) e
cinematico (linha tracejada) é apresentada a direta da Figura 7.1. E possivel per-
ceber desta figura que a distor¢ao espectral devido ao efeito SZ térmico é bastante
distinta das flutuacoes de temperatura da radiagdo de fundo, enquanto que a dis-
tor¢do correspondente ao efeito SZ cinematico é pequena e com maximo onde o
componente térmico é nulo (~ 217 GHz). No regime néao relativistico, devido aos
espectros similares, esta distor¢ao é indistinguivel das flutuagoes de temperatura da
RCF. Uma discussao detalhada a respeito da fisica do efeito SZ, suas aplicagoes e

uma lista com os primeiros experimentos a medir o efeito SZ pode ser encontrada
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em artigos de revisdo como Birkinshaw (1999), Carlstrom et al. (2002).
7.1.3 Efeito SZ nao-térmico

Além do gés quente do meio intraglomerado existe também uma populacao de elé-
trons relativisticos produzindo emissao em radio via radiagao sincrotron (vide Segao
4.1). Este fato é confirmado com as detecgbes de efeito SZ em aglomerados onde
existe evidéncias de fontes de radio (elétrons relativisticos) (COLAFRANCESCO et
al., 2003). Esta distribuicdo de elétrons nao-térmicos também é responsével pelo
espalhamento Compton inverso dos fétons da RCF. Sendo assim, espera-se que,
caso esta populacao de elétrons relativisticos seja suficientemente densa, ela tam-
bém produza efeito SZ. Este terceiro componente é o chamado efeito SZ nao-térmico
(BIRKINSHAW, 1999).

O parametro de comptonizacao do efeito SZ nao-térmico é dado, de forma geral, por
(COLAFRANCESCO et al., 2003)

or
wt = —— | Phadl, 7.6
Ynt mec? / : (7.6)

que é analogo a Equacgao 7.1, a menos da pressao, que corresponde a distribuicao de
elétrons relativisticos, dependendo do momento minimo, p;, dos mesmos. Colafran-
cesco et al. (2003) também mostraram que os espectros dos componentes térmico e
nao-térmico sao distintos, em especial a posicao de nulo para os dois efeitos, ja que
para o efeito nao-térmico ela é deslocada para frequéncias mais altas, como pode ser
visto no lado esquerdo da Figura 7.2. J& o grafico do lado direito mostra apenas a
componente nao-térmica para diferente valores de 7,;, a profundidade 6tica relativa
a distribui¢ao nao-térmica de elétrons. Também é possivel verificar da mesma figura
como este componente é subdominante em relagao ao térmico, explicado pela baixa
densidade de elétrons relativisticos em relagao aos nao-relativisticos, sendo que 7,
¢ pelo menos 50 vezes menor que o correspondente térmico 7y (BIRKINSHAW, 1999;
COLAFRANCESCO et al., 2003; DE BERNARDIS et al., 2012).

7.2 Modelagem de aglomerados

Em termos de temperatura, a distor¢ao no espectro da RCF em decorréncia do efeito

SZ térmico pode ser expressa como (CARLSTROM et al., 2002)

ATsy

Trcr

= f(2)y, (7.7)
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Figura 7.2 - Esquerda: Gréfico da funcdo espectral g(z) para uma populagdo térmica
(linha cheia) e nao-térmica (linha tracejada) de elétrons para uma aproxi-
macado em primeira ordem em 7,. A linha pontilhada corresponde ao va-
lor de referéncia, zero. Direita: Andlogo ao grafico da esquerda mas apenas
para a populacdo nao-térmica de elétrons, para uma aproximacgdo em pri-
meira ordem em 7,; (linha cheia) e para os valores exatos de 7,; = 1 (linha
tracejada), 0,1 (linha pontilhada) e 0,001 (linha intercalando pontos e tra-
Gos).

FONTE: Colafrancesco et al. (2003).

em que a dependéncia com a frequéncia é escrita na forma

e’ +1
f(x) = (xef” 1 4) (1+dsz(x,T0)). (7.8)
As Equagoes 7.2 e 7.7, em termos de intensidade especifica e temperatura,
relacionam-se através da derivada da expressao de corpo negro com respeito a tem-
peratura, |dB,/dT|. A seguir sao apresentadas duas formas de modelagem do efeito
SZ térmico observado em aglomerados de galdxias em termos do incremento e de-

cremento de temperatura.
7.2.1 Modelo -isotérmico

Uma forma amplamente utilizada para o ajuste do perfil de temperatura de aglo-
merados é o modelo S-isotérmico (CAVALIERE; FUSCO-FEMIANO, 1976; CAVALIERE;
FUSCO-FEMIANO, 1978). Este modelo considera a temperatura do gas constante e
densidade numérica de elétron n.(r) descrita por uma distribuigao esférica da forma

(BIRKINSHAW, 1999; PLAGGE et al., 2010)

ne(r) = o [1 + <Tﬂ 35/2, (7.9)

Te
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em que ng € a densidade eletronica central, r. o raio do carogo, e o parametro 3 é a

razao entre as energias especificas nas galdxias e no gas quente (MULCHAEY, 2000):

2
_ pmyo

p=tr (7.10)

sendo p o peso molecular médio, m, a massa do préton, o a velocidade de dispersao
das galaxias paralelo a linha de visada e T, a temperatura do gas intraglomerado
(quantidades relativas ao centro do aglomerado). Para um aglomerado isotérmico
com temperatura T,, o perfil SZ resultante, em termos da distancia angular 6 ao

centro, €

ATsz(0) = ATsz(0) ll + (&ﬂ 35/2+1/2’ (7.11)

sendo 0. = r./Dy4 o raio angular do carogo e D4 a distancia de didmetro angular
do aglomerado. ATsz(0) é o decremento SZ central, e é dado por (REFREGIER et al.,
2000)

-~ No kTe Te f(.l') F(36/2 B 1/2)
ATsz(0) = _38’8“K<10—3cm—3> <1k:ev> 8 <1Mpc>[ —2 ] r(35/2)

(7.12

em que f(z) é a fungao espectral definida na Equacao 7.8, e I" é a fungdo gama.

Como o modelo -isotérmico simples apresenta inconsisténcias ao modelar diversos
objetos, especialmente no caroco do aglomerado, como no caso de aglomerados mais
relaxados, alguns autores elaboraram versdes 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 gas, elaborando um modelo
[-isotérmico duplo, em que um segundo modelo é usado para descrever apenas a

regiao do caroco.
7.2.2 Perfil de pressao universal

Outra abordagem é proposta por Arnaud et al. (2010) utilizando um perfil de pressao
universal obtido a partir de uma amostra de 33 aglomerados préximos (z < 0,2)
do REXCESS (Representative XMM-Newton Cluster Structure Survey, excelentes
observagoes em raio X de uma amostra de aglomerados e contrapartida em multiplos
comprimentos de onda). Esta é uma deriva¢ao do perfil de pressao utilizando dados
em raio X e do efeito SZ, e ndo toma como base o modelo p-isotérmico, evitando

suas imprecisoes.
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Neste contexto, usando 7.7 e considerando a variacao do parametro de comptoniza-
cao y (Equagdo 7.1) como fungao da coordenada radial da projecao do aglomerado

no céu a Equagdo 7.7 pode ser reescrita como (KOMATSU et al., 2011)

Alsz (6) = f(ac)W;’Tc2 / o Pe<\/l2 +92D3> dl, (7.13)

TRCF _lout

em que @ é a distancia angular ao centro do aglomerado, D, a distancia de didmetro
angular e [ a coordenada radial a partir do centro do aglomerado. Para um dado
perfil de pressao de elétrons P.(r), a variagdo de temperatura decorrente do efeito

SZ, ATsz, pode ser escrita como em Komatsu et al. (2011),

ar

ATsz(ig) = f(x)TRCF PeQd(g), (714)

M2
sendo P?%() o perfil de pressao dos elétron projetado no céu e dado por:

—\/r2  —02D2
2d _ out o 2 2 M2

P2() = s Pe<\ﬂz +0 Da)> dl, (7.15)

em que o perfil de pressao é truncado em r,,;. Arnaud et al. (2010) definiram um

perfil de pressao de elétrons P,, 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 pressao de elétrons obtido a partir de dados de raio

X, e é dado por

M. 2/34ap
] p(a) (7.16)

P.(r) =P

(r) = Froo [3 * 10Mh=0 M,
sendo hzg = Hy/(70 kms™Mpc™), o, = 0,12, © = r/Rs00, em que Rspp é 0 raio
dentro do qual a densidade média é 500 vezes a densidade critica do universo no
redshift z, e M5y é a massa dentro do raio Rsgo (VOIT, 2005), sendo

il

Ms00 = 3 500pc(2)] R3g0- (7.17)

p(z) corresponde ao modelo generalizado de NFW | escrito como

By
p(x) = (0500:13)7[1 + (CSOOI)Q](’B_PY)/OC’ (718)

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

[Po; cso0:7; ov; 8] = [8,403h2?:1,177; 0, 3081; 1, 0510; 5, 4905). (7.19)
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Por fim, Psqo, a pressao caracteristica, é definida como:

Psop = ne,SOOkBTSOO =

3 lSOOG_l/“H(z)zr/ ’

I 2/3
— — feM:A. 7.20
e 5 e S M50 ( )

sendo G a constante de gravitagdo. A definicdo acima foi obtida sabendo que:
Be = Posoo/ (1), pyson = 500f5pel2), pe(2) = BH(2)/(87G), com a constante
de Hubble dada por H(z) = HO\/Qm(l + z)3 + Qa, e a temperatura caracteristica é

dada por kgTs00 = pum,GMse0/2Rs00, em que p é o peso molecular médio.

Utilizando os pardmetros fg = 0,175, u = 0,59 e p. = 1,14 (valores adotados por
Nagai et al. (2007), Arnaud et al. (2010)), a Equagao 7.20 fica

MBOO
3 x 10Mhzg My

2/3
Psgo = 1,65 x 10—3E(z)8/3[ 1 h2, keVem™. (7.21)

sendo E(2) = H(z)/Hy = [Qn(1 4+ 2)% + Qa]Y2.

Usando as Equacoes 7.18, 7.19 e 7.21 em 7.16 chega-se a seguinte expressao para o

perfil de pressao de elétrons

P.(r)=1,65 x 10_3E(z)8/3[ x p(x)h3, keVem ™. (7.22)
Esta abordagem, descrita em Arnaud et al. (2010), vem sendo amplamente utili-
zado pela colaboracao 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 cosmolégica

As propriedades globais do universo sao descritas por um conjunto de parametros
cosmoldgicos, por este motivo o principal objetivo da cosmologia tem sido a deter-
minacao precisa destes parametros, o que tem evoluido muito nos tultimos anos com
as medigoes precisas das flutuagdes de temperatura da RCF (HINSHAW et al., 2013;
PLANCK COLLABORATION, 2014g). Quanto aos parametros relacionados a energia
escura, a estimativa de sua densidade e equacao de estado podem ser obtidas a
partir da velocidade peculiar de aglomerados (BHATTACHARYA; KOSOWSKY, 2008),
método este que tem recebido pouca atencao comparado a outros (densidade nu-
mérica de aglomerados, oscilagoes acusticas de barions, medig¢oes de distancias uti-

lizando supernovas, e lentes fracas). Como o efeito SZ cinemdtico pode ser utilizado
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para estimar a velocidade peculiar de aglomerados, ele poderia, portanto, ajudar na

estimativa de parametros de energia escura.

A principal forma de utilizacao do efeito SZ é a partir de sua combinac¢ao com medi-
das de outros tipos de surveys. Em adigao ao efeito SZ, o gas quente intraglomerado
também é caracterizado por sua forte emissao bremsstrahlung em comprimentos de
onda de raio X. Resultados de medigoes em raio X e do decremento (ou incremento)
SZ podem ser combinados com analises do efeito de lentes gravitacionais fracas des-
tes aglomerados. Apesar do lenteamento nao ser sensivel a distribuicdo de matéria
ao longo da linha de visada a emissao em raio X é, e assim sao obtidas informagoes
a respeito da profundidade do aglomerado. A analise conjunta de dados de lentes
fracas, raio X e efeito SZ em aglomerados podem fornecer estimativas da fracao de
matéria baridnica em aglomerados e da distribuicao e estrutura dos aglomerados
(BARTELMANN; SCHNEIDER, 2001).

Outra relevancia cosmologica 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 caracteristicas no espectro da RCF, modificando a
energia dos fotons espalhados pelos elétrons imersos no gas quente de aglomerados
de galdxias. Como a distribuicao espacial de aglomerados de galaxias que produzem
o efeito SZ nao é Gaussiana, o efeito SZ integrado introduz uma assinatura nao-
Gaussiana secundaria no campo de flutuagoes de temperatura da RCF, que seriam,
em principio, aproximadamente Gaussianas. Sendo assim, antes de estimar o grau
de NG primordial em mapas de RCF é também necesséario estimar a contribuigao
decorrente deste efeito, separando contribui¢oes de diferentes origens (priméria e
secundarias) (SALOPEK; BOND, 1990; BABICH; PIERPAOLI, 2008; YADAV et al., 2008;
YADAV; WANDELT, 2010).

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

Estimativa do parametro de Hubble

A combinagao de medidas do efeito SZ de aglomerados de galaxias e seu sinal em raio
X permite estimar a distancia de diametro angular D4 destes objetos. Considerando

um modelo S-isotérmico de aglomerados, o brilho superficial da emissao em raio X
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pode ser escrito como (BIRKINSHAW, 1999; REESE et al., 2002)

1
SX(E) == WDA/HETLHA(E,TG)dg
g2\ (1-68)/2
= Sxo (1 + 92> [ergs s~! arcmin™?], (7.23)

em que z é o redshift do aglomerado, Sxq é o brilho superficial da emissao em raio
X no centro do objeto e a integral é feita ao longo da linha de visada (dl), sendo que
dl = D 4ds. O fator 47 decorre da suposigio de que a emissao ¢ isotrépica, e (1+ z)3

leva em conta transformagoes cosmologicas da energia e brilho superficial.

A quantidade A é a funcao de resfriamento do gas intraglomerado a temperatura 7,
e energia F em raio X ou em uma banda centrada em E. Também dependente do
elemento quimico (Z;), esta fungao pode ser calculada como (PETERSON; FABIAN,

2006)
da

dE

sendo j—g a taxa de emissao em funcao da energia dos fétons.

A(E,T,, Z:) :/OO JEEY (B, T., 7)) (7.24)
0

Sendo que a densidade eletronica n. é tal que ny = nep./py, é possivel eliminar
esta quantidade das Equagoes 7.11 e 7.23 de forma a obter a seguinte expressao para
a distancia (REESE et al., 2002)

Dy

_ ATsz0 < mec? ) Ao(E,T.)/ur

I(38/2) rF(SB—l/Q)
Sxo \kBTeo '

1
4T3 2 (2) Thopop(1 1 2)1 6. [F(%/? —-1/2)]  T(3p)
(7.25)
Portanto, sendo possivel estimar a distancia de aglomerados de galaxias a partir de
medidas do efeito SZ e em raio X destes objetos (Figura 7.3), é possivel também
medir a constate de Hubble Hy, ja que Hy oc D' (CUNHA et al., 2007; HOLANDA et

al., 2012).
Velocidade peculiar de aglomerados

O efeito SZ cinematico é uma ferramenta cosmologica poderosa e tinica no calculo de
campos de velocidade a elevados redshifts. A variacao de temperatura dos fétons da
RCF causada por este efeito é linearmente proporcional a profundidade otica para
o espalhamento Compton e a velocidade do aglomerado ao longo da linha de visada

com relagao ao referencial da RCF.

A estimativa da velocidade peculiar de aglomerados é realizada com maior precisao
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Figura 7.3 - Distdncia de didmetro angular em funcdo do redshift para Q)m = 0,3,

sendo cada uma das curvas correspondente a um diferente valor de h =
Hy/(100km s~ Mpc'). Os simbolos 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 cinematica sao cuidadosamente separadas, o que
é possivel através de medidas em diversas bandas de frequéncia, além do fato de
seus espectros serem diferentes. A Figura 7.1 mostra que a intensidade do efeito SZ
cinematico é maior, e melhor observada, apenas em frequéncias 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 degenerescéncia de
seu espectro com o da das flutuagoes primordiais da RCF faz da medicao do efeito
SZ cinematico e seu uso para a estimativa da velocidade peculiar de aglomerados
de dificil realizagao. No entanto, isso é possivel considerando um grande ntmero de
aglomerados, de forma a estimar a velocidade peculiar em escalas muito grandes

tomando a média sobre todos os objetos.
Fragao gas-massa f, em aglomerados e a densidade de matéria (),

As medigoes do efeito SZ em um aglomerado fornecem medidas da massa do meio
intraglomerado, que ¢ diversas vezes maior que a massa visivel das galdxias. Ja
a massa total do aglomerado pode ser estimada a partir de observacoes 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 gas

e a massa total do aglomerado é possivel determinar a fracao gas-massa (f,) do
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aglomerado.

Além disso, a maior parte da matéria baridnica presente em aglomerados de galaxias
estd na forma de gas no meio intraglomerado, sendo cerca de uma ordem de gran-
deza maior que a matéria presente nas galaxias (GREGO et al., 2001). Isso permite
afirmar que a fracao f, ¢ uma estimativa razoavel da fracao de matéria barionica no
aglomerado, sendo, portanto, um limite inferior para a fracdo de matéria barionica
universal fg,

fo < f5=Qp/Q, (7.26)

em que {p é arazao entre a densidade de matéria barionica no universo e a densidade
critica (2 = pp/pe) (CARLSTROM et al., 2000; GREGO et al., 2001; CARLSTROM et
al., 2002). Esta quantidade, que pode ser estimada a partir da andlise de previsoes
da nucleossintese primordial, quando combinada com a medida de fg, permite ainda

obter diretamente uma estimativa de €2,,.
Universo a elevado redshift

Os levantamentos da densidade numérica de aglomerados, particularmente os mas-
sivos, como funcao do redshift, a partir de surveys de raio X, tém sido utilizados
para estimar a densidade de matéria 2;;. No entanto, o sinal medido em raio X
tem sua intensidade inversamente proporcional a z (Equagao 7.23), ou seja, o nu-
mero de aglomerados observados diminui com a distancia (Figura 7.4). Por outro
lado, o efeito SZ ¢ independe de z, possibilitando a observagao de aglomerados a
altos redshifts. Tal fato faz das medidas de evolugdao da abundéncia e distribuigao
de aglomerados de galdxias no Universo a mais poderosa aplicacao do efeito SZ na
Cosmologia, permitindo, por exemplo, obter informagoes a respeito da equacao de
estado da energia escura e da NG, que dependem da historia de expansao do universo

e crescimento de flutuagoes de densidade.

A tnica limitagao fisica para a identificagdo de aglomerados via efeito SZ decorre do
valor de massa que o objeto deve ter para que seja detectado por um instrumento
especifico (CARLSTROM et al., 2002). Isso porque o intervalo de massa a qual um
servey € sensivel depende do tamanho do seu feixe e da sensibilidade do instrumento,

além do perfil do aglomerado no céu.
7.4 Resultados recentes

Esta secao apresenta alguns resultados recentes obtidos da combinagao de medidas

do efeito SZ e em outros comprimentos de onda para anélises cosmologicas. Os resul-
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Abell 1814 z=0.17 CLGO16+16 z=0.54 M351054-C321 z=0.83

Figura 7.4 - Medidas do efeito SZ e em raios X de aglomerados de galaxias a diferentes
redshifts. A imagem ilustra a independéncia do efeito SZ com z, enquanto o
sinal em raios X cai com a distancia (Sx o (1 + z)™%).

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

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

7.4.1 South Pole Telescope

A primeira deteccao de aglomerados de galaxias 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 catélogo de aglomerados
de galaxias detectados via efeito SZ em toda a regiao de 2500 graus quadrados
observada pelo SPT. Esta amostra é composta por um total de 677 candidatos a
aglomerados detectados com razao sinal-ruido maior que £ = 4,5, utilizando dados
nas frequéncias de 95 e 150 GHz, e 200 candidatos abaixo deste valor. Usando
medidas no 6tico e infravermelho, 516 dos objetos com & > 4,5 e 172 daqueles com
¢ < 4,5 foram confirmados como sendo aglomerados. Dos objetos confirmados, 415
foram detectados pelo SPT, dentre os quais 251 sao novas detecgoes, apresentadas
pela primeira vez neste trabalho. Os autores também estimaram que o redshift médio
dos aglomerados confirmados é de z,,.,q = 0, 55, além da massa tipica destes objetos,

calculada como sendo! Moy ~ 3,5 x 10 My h7g .

Uma das previsdoes do modelo do Big Bang é a de que a temperatura da RCF
evolua adiabaticamente com a expansao do universo seguindo uma relagao da forma
T(z) = To(z + 1), em que Ty é a temperatura atual da RCF. No entanto, existem

modelos alternativos que preveem desvios da evolugao adiabatica da temperatura.

1 Msgo é a massa englobada por Rsog, raio dentro do qual a densidade média é 500 vezes a
densidade critica do universo no redshift z, e relacionados pela Equacao 7.17.
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Neste caso, a evolugdo nao-padrao de T'(z) é geralmente parametrizada por modelos

simples, como o usado por Saro et al. (2014),
T(z) =Ty(z + 1), (7.27)

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

a = 0,017500%, (7.28)

consistente com a previsao do modelo padrao (a = 0). Utilizando as medidas de T'(z)
em diferentes valores de z os autores também puderam estimar a equacao de estado
efetiva de decaimento de energia escura, p = w.ssp, obtendo: wers = —0, 987f8:81$

(vide todos os detalhes no referido trabalho).

Outro trabalho recente, desenvolvido utilizando observagoes em trés bandas de
frequéncia 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 regiao de ~ 6 graus quadrados,
pelo XMM-Newton Blanco Cosmology Survey (XMM-BCS; Suhada et al. (2012)).
Apesar da baixa massa destes sistemas, impossibilitando suas detec¢oes individuais
via efeito SZ pelo SPT, a alta resoluc¢ao angular e baixo ruido instrumental do SPT
permitiu aos autores extrairem o sinal SZ destes objetos e estimar a relacao entre a
massa do halo e a assinatura SZ, Ysgo-massa?, para sistemas de baixa massa. Liu et
al. (2014) nao observaram diferengas estatisticamente significantes entre as relagoes
de escala para altas e baixas massas. No entanto, a parte da amostra que possui
baixa luminosidade em raio X apresentou valores de M;sy, menores que o esperado
de acordo com a relagdo de escala definida com observacoes do satélite Planck. Os
autores também discutem os possiveis motivos para isso, o que pode ser encontrado
em Liu et al. (2014).

2Y500 é 0 parametro de comptonizacdo y integrado em um volume esférico de raio Rso.
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7.4.2 Atacama Cosmology Telescope

As discussoes a respeito do efeito SZ cinematico apresentadas anteriormente nesta
secao deixa clara a grande dificuldade de medicao deste sinal. Utilizando dados em
alta resolu¢do do ACT na frequéncia de 148 GHz, Hand et al. (2012) identificaram,
pela primeira vez, evidéncias estatisticas do movimento de grupos e aglomerados de
galaxias via efeito SZ cinemaético. Os autores também identificaram em seus dados,
com alta significincia estatistica, o sinal esperado pelo cendrio padrao de formagao
de estruturas de que, devido a atragao gravitacional, quaisquer pares de aglomerados

devem apresentar uma tendéncia a moverem-se um em dire¢do ao outro.

Em outro trabalho recente, Sievers et al. (2013) utilizaram observagoes do periodo
2008 a 2010 do ACT nas frequéncias de 148 e 218 GHz para a estimativa de para-
metros astrofisicos e cosmologicos, estes tltimos consistentes com o modelo padrao
e com resultados obtidos pelo SPT e WMAP. Os autores também estimaram as
amplitudes do espectro de poténcia do efeito SZ térmico (a;sz) e cinemético (agsz),
definidas para um espectro normalizado tal que £(£+1)Cy/27 = 1uK? em £y = 3000
na frequéncia de 150 GHz, obtendo: a;57 = 3,4 £ 1,4 e arsz = 8,6 (WMAP-7 +
ACT) em ¢ = 3000.

Sievers et al. (2013) interpretam o espectro de poténcia do efeito cinematico como
sendo decorrente de dois componentes: um em baixo e outro em alto redshift, que
apresentam diferentes comportamentos em funcao de £. Neste contexto, as analises e
estimativas permitem obter informagoes a respeito do instante e duracao da época de
reionizacao. A estimativa para cada componente individualmente é tal que: aisz =
1,5+ 0,5 em baixo z e agsz < 7,1 em elevado z. Além disso, a amplitude do efeito
S7Z térmico é muito sensivel a normalizacao do espectro de poténcia da matéria,
0g, cuja relagdo depende da modelagem da fisica do aglomerado. Por este motivo,
a estimativa de sua amplitude permite também obter informagoes a respeito deste

parametro. O resultado obtido por Sievers et al. (2013) foi de o5 = 0, 75f8:8§.

7.4.3 Satélite Planck

Com bandas de frequéncia cuidadosamente escolhidas de forma a cobrir todo o
espectro do efeito SZ e com observacoes do céu inteiro, o satélite Planck permitiu a
construgao de um catdlogo de fontes de sinal SZ a partir dos dados de 15,5 meses de
observagoes. Este catalogo contém um total de 1227 detecgdes a partir do uso de trés
diferentes métodos. Dentre estas, 683 correspondem a aglomerados ja previamente

detectados por outros instrumentos (utilizando dados no ético, IR, raio X e efeito
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S7Z), 178 sao novas detecgoes e 366 sao candidatos a aglomerados. O intervalo de
massas e a distribuicdo com o redshift dos objetos identificados sao mostrados na
Figura 7.5. Todos os detalhes a repeito do catdlogo, além de andlises estatisticas
e validagdo dos candidatos, estdo presentes em Planck Collaboration (2014k). O

catélogo de aglomerados do Planck esta disponivel no website da IRSA (NASA/IPAC

Infrared Science Archive)?.

Além da producao de um catdlogo de aglomerados, a colaboragao Planck também
construiu o primeiro mapa de efeito SZ térmico de todo o céu, com resolucao de
10 minutos de arco e quantificado em termos do pardmetro de comptonizagao .
Para isso, Planck Collaboration (2014i) aplicaram dois métodos de separagao de
componentes as observacoes realizadas nas bandas de 100 a 857 GHz. Os autores
também apresentaram a primeira medicao do espectro de poténcia SZ produzido em

grandes escalas angulares, 0,17° < 6 < 3,0°.

O espectro de poténcia do efeito SZ é altamente sensivel a quantidade total de
matéria €2,,, além do parametro og, e para o intervalo de multipolos considerado a
relacao é tal que: Cy 037193;2. Os valores de melhor ajuste para estes parametros,
em um modelo AC'DM plano, foram calculados fixando todos os outros parametros
cosmolégicos nos valores obtidos em Planck Collaboration (2014g). Os resultados
obtidos foram (PLANCK COLLABORATION, 2014i):

os = 0,74+0,06, (7.29)
Q, = 0,3340,06. (7.30)

Apesar destes resultados serem inferiores aqueles obtidos com a analise de flutua-
¢oes 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 possiveis

explicacoes para estas diferencas.

3http:/ /irsa.ipac.caltech.edu/Missions/planck.html
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Figura 7.5 - Acima & esquerda: distribuicdo de aglomerados de galdxias do catdlogo do

Planck com a massa (linha preta cheia; novas detecgoes e previamente conhe-
cidos) comparada a distribui¢ado de objetos do RASS (ROSAT All Sky Sur-
vey, Voges et al. (1999))(linha tracejada azul). Acima & direita: distribuigao
de aglomerados com o redshift. A regido hachurada em verde corresponde a
objetos do catalogo do Planck observados também pelo MCXC (PIFFARETTI
et al., 2011). Em ambas as figura acima a regido em vermelho corresponde a
novas detecgoes realizadas pelo Planck. Abaixo: grafico da massa em funcéo
do redshift de aglomerados observados pelo Planck (circulos pretos), pelo SPT
(circulos 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 MISSAO OLIMPO
8.1 Introducao

As observagoes da RCF, de supernovas distantes e da distribuigdo de galdxias no
universo tém permitido testar de forma robusta o MCP. As missoes espaciais COBE
e WMAP, que observaram toda a esfera celeste, possibilitaram a produgao de mapas
de anisotropia e polarizacao da RCF de 100% do céu, além de caracterizar a emissao
de foregrounds Galacticos e extragalacticos (BENNETT et al., 1992; BENNETT et al.,
2013). Seus resultados estao sendo expandidos com a andlise dos dados do satélite
Planck, que fez uso de uma resolucao que vai desde 32,65 minutos de arco para a
frequéncia mais baixa (30 GHz) até 3, 67 minutos de arco para a mais alta (857 GHz).
O Planck também realizou medidas de polarizacao e de foregrounds em suas 9 bandas
de frequéncia, além de medir o efeito SZ em diversos aglomerados, tanto objetos ja
identificados anteriormente em outros comprimentos de onda quanto descobertos

pelo Planck, produzindo um catalogo de aglomerados do céu inteiro.

Aglomerados de galaxias fornecem uma vasta quantidade de informacoes a respeito
do conteddo e da estrutura do universo (vide Capitulo 7). Esta é a principal moti-
vagao para o recente desenvolvimento de diversos experimentos destinados a iden-
tificacao e estudo de aglomerados, dentre estes os que utilizam o efeito SZ como
ferramenta (BARTLETT, 2006). Tais experimentos visam, em sua maioria, observar
regides menores no céu por um tempo mais longo, de maneira a identificar aglome-
rados a elevados redshifts. A razao é que as potenciais informagoes cosmoldgicas sao
inferidas com base em grandes e profundos catalogos de aglomerados, ou seja, cata-
logos reunindo objetos detectados no céu todo e em um grande intervalo de redshifts
(0,1 <2< 1,5) (BARTLETT, 2006; JUIN et al., 2007).

Uma das vantagens de se utilizar o efeito SZ ¢é justamente sua independéncia com
o redshift. Além disso, sua combinac¢ao com medidas em raio X pode fornecer im-
portantes informagoes a respeito da fisica e evolugao 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 a observacao do efeito SZ de aglomerados de galaxias: o telescépio OLIMPO
(Figura 8.1) (MASI et al., 2008; MASI et al., 2007).

A segunda parte deste trabalho de doutorado refere-se a colaboragdo com o grupo
de Cosmologia da Universidade de Roma na preparacao para a missao do telescépio
OLIMPO, projetado para a observacao do efeito SZ. O projeto OLIMPO sera uma
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Figura 8.1 - Telescépio OLIMPO.

missao de longa duragdao (10 - 15 dias) realizando um voo circumpolar a bordo de
um balao estratosférico que devera ser langado 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 constituido por: um telescopio Cassegrain de 2,6 m de diametro,
com recursos para apontamento e observacao do céu, e quatro conjuntos de bolo-
metros em diferentes frequéncias alojados em um criostato de 3He. Ele ir4 produzir
um conjunto de mapas cobrindo 4 bandas de frequéncia (143, 217, 353 e 450 GHz),
com resolucao angular de 4; 3; 2; 2 minutos de arco, respectivamente. Os quatro
conjuntos de bolémetros sao compostos por 19 detectores nas frequéncias de 143 e
217 GHz e por 24 em 353 e 450 GHz. Até a presente data, o OLIMPO é maior que
qualquer outro telescopio a voar a bordo de um balao estratosférico. Um resumo
das principais informacoes a respeito do OLIMPO estao 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).
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Figura 8.2 - Trajeto circumpolar de um instrumento a bordo de baldo durante um voo de
longa duragdo langado da ilha de Svalbard.

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

Frequéncia (GHz) 143 217 353 450
Largura da banda (GHz) 40 61 98 126
FWHM () 52 37 23 19

Numero de detectores 19 19 24 24
NEP® (MK/Hzl/Q) 145 275 430 4300
“NEP: Noise equivalent power é uma medida da sen-
sibilidade do detector.

O OLIMPO ira observar regioes situadas a elevadas latitudes galacticas, onde o si-
nal é dominado principalmente pelas anisotropias primarias da RCF, o sinal SZ de
aglomerados de galaxias e o sinal do fundo infravermelho (far infrared background -
FIRB) de galaxias distantes. No entanto, mesmo nestas latitudes hé contaminagao
por diversos componentes de acordo com o intervalo de frequéncias, conforme des-
crito no Capitulo 4. A tnica forma de separar estes contaminantes é com o uso de
medidas em varias bandas de frequéncia. As bandas do OLIMPO foram escolhidas
de forma a facilitar esta separacao. A Figura 8.3 mostra a localizacao destas bandas
superpostas ao espectro do efeito SZ, de forma a explorar as variagoes de intensi-
dade negativa, nula e positiva, caracteristicas tinicas do efeito SZ, e que permitem

separa-lo de outros tipos de flutuagoes.
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Além de medir o efeito SZ causado por aglomerados de galaxias, a alta resolugao
angular e o grande intervalo de frequéncias, concentrado em uma area pequena do
céu, faz do OLIMPO um instrumento promissor também para medir anisotropias
da RCF em altos multipolos (I 2 2000), permitindo estudar melhor esta regiao do
espectro. O OLIMPO também sera capaz de medir o FIRB devido a galaxias “nao-
resolvidas” a elevados redshifts, o que permitira estudar o processo de formacgao de
estruturas logo apds a época de recombinacao. Isso porque as regides de formagao
estelar presentes nas primeiras galaxias produziram intensa radiagdo térmica de
poeira, que hoje ¢é visivel em bandas submilimétricas (MASI et al., 2005; CONVERSI
et al., 2010).
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Figura 8.3 - Espectro do efeito SZ para diferentes energias do gas intraglomerado ioni-
zado. As barras verticais referem-se as bandas de frequéncia do experimento

OLIMPO.

Fonte: Masi et al. (2008).

Existem duas abordagens que deverao ser adotadas pelo OLIMPO para a observagao
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 regiao observada.
Esta regiao é escolhida de acordo com o nivel da emissao de foregrounds, de tal
forma que as observagoes sejam menos contaminadas por estes efeitos. Qualquer
candidato identificado neste tipo de observagao deve ser confirmado a partir da

utilizacao 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 identificacao do sinal SZ para curtos intervalos de observacao.

O satélite Planck também trabalhou nesse aspecto, ja que, mesmo realizando um
survey superficial do céu (ndo observa a mesma regiao por um grande intervalo de
tempo), ele possui uma ampla cobertura espectral e possui uma sensibilidade boa
para sinais SZ. As descobertas ja realizadas a partir de suas observagoes tém sido
confirmadas pelo SPT e ACT no hemisfério sul. No entanto, ndo ha um acompa-
nhamento analogo no hemisfério norte, e uma cobertura mais profunda de regioes
observadas pelo Planck permitiria uma boa verificacao de seus resultados, especial-
mente se a performance dos instrumentos a bordo do OLIMPO atingirem a razao
sinal-ruido (SNR) prevista (da mesma ordem de sensibilidade ou um pouco melhor

que o Planck).

A segunda e principal abordagem do OLIMPO ¢ adotar alvos especificos para obser-
vacao, de forma a explorar as propriedades do objeto observado com uma boa SNR
(dedicando horas de observagao ao mesmo objeto) (MASI et al., 2008). O longo tempo
de observacao combinado com o grande niimero de detectores por banda resulta em
uma sensibilidade mais alta para estes alvos. Esta é uma boa estratégia para estudar
propriedades especificas de aglomerados, além de ser uma boa contrapartida para as
observacoes do Planck. Com uma resolucao angular variando de 1,9" a 5,2, é pos-
sivel identificar (na melhor resolucdo) o perfil de aglomerados com uma resolugao

ligeiramente maior que o raio tipico do carogo (~ 2').

O OLIMPO sera capaz de observar até 40 aglomerados por voo, de forma que seja
possivel dedicar um tempo razoavel a observacao de cada alvo, que pode chegar a
varias horas. Existe ainda a possibilidade de realizacao de um segundo voo a partir
do hemisfério sul, que permitirda completar um survey de cerca de 100 aglomerados
selecionados. Simulagdes da missao OLIMPO mostram que, para cada um destes
aglomerados, sera possivel medir valores abaixo de 107° para o parametro de Comp-
tonizagao, produzindo uma amostra significativa e bem calibrada de aglomerados
SZ (MASI et al., 2008).

A secao a seguir descreve o trabalho desenvolvido para avaliar o OLIMPO quando a
estimativa de parametros de aglomerado. Os resultados apresentados foram obtidos
durante o ano de 2013, quando foi realizado o periodo de doutorado sanduiche
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 parametros de aglomerados com dados do OLIMPO

As medidas fotométricas do sinal SZ de aglomerados de galdxias vém sendo feitas
por diversos instrumentos, tanto em solo como no espaco, em bandas de frequéncia
cobrindo todo o intervalo espectral onde este efeito estd presente (vide capitulos
anteriores). No entanto, o sinal SZ medido é contaminado por varios componen-
tes foreground, e por isso o uso de diversas bandas de frequéncias ¢é essencial para
que eles sejam separados. Como cada sinal astrofisico é descrito teoricamente por
um conjunto de parametros, o uso de medidas fotométricas em poucas bandas de
frequéncia é insuficiente para estimativa de todos eles, ainda que alguns sinais sejam
despreziveis ou muito bem conhecidos. Este é o grande obstaculo para a estimativa
acurada destes parametros, ja que o nimero de bandas disponiveis ainda ¢ limitado

e insuficiente, como, por exemplo, no caso do Planck, que sdao 6-7 bandas.

Como mostrado por de Bernardis et al. (2012), uma forma bastante promissora
de extrair o sinal SZ mesmo na presenga de diversas emissoes foreground é utili-
zando medidas espectroscopicas de baixa resolu¢ao (o espectro continuo do efeito
SZ dispensa a necessidade de alta resolugao espectral). Tais medidas podem ajudar
a estimar os parametros que descrevem os componentes do sinal medido, além de
remover a degenerescéncia de medidas fotométricas. Esta foi a principal motivagao
do grupo de Cosmologia observacional da Universidade de Roma, “La Sapienza”,
ao desenvolver um espectrometro otimizado para realizacdo de medidas do efeito
SZ, que ird operar pela primeira vez a bordo do OLIMPO. A secao seguinte apre-
senta uma breve descricao do espectrometro desenvolvido pelo grupo. Mais detalhes

podem ser encontrados em Schillaci et al. (2014).
8.2.1 O espectrémetro

O instrumento desenvolvido é um espectrometro de Fourier diferencial (DFTS), ba-
seado na configuracao do interferometro de Martin-Puplett (MPI). O objetivo é
cobrir um grande intervalo de frequéncia e realizar medidas de forma “diferencial”,
ou seja, medindo a diferenca de brilho entre a direcao do aglomerado e a regiao no
entorno. Espectrometros diferenciais ja foram implementados para estudos astrofisi-
cos e cosmoldgicos, como por exemplo o FIRAS a bordo do satélite COBE (SMOOT,
1990), mas comparando o brilho do céu aquele produzido por um corpo negro de
referéncia no interior do instrumento. Ja o espectrometro tratado aqui mede a di-
ferenga de brilho entre o aglomerado e o fundo do céu préximo a este, de forma a
eliminar sinais provenientes do instrumento, residuos atmosféricos e o sinal da RCF,

medindo apenas o gradiente de brilho.

136



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 a direcao de elevagao divide o campo de visada do telescépio
em dois. Deste modo a radiagdo proveniente da metade esquerda do plano focal é
refletida entrando pela porta 1 do DFTS, o MPI da esquerda, enquanto a radiagao

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 relagao ao
meridiano no centro do campo de visada, de forma que o sinal medido pelo DFTS
seja I, — Ig. No caso das medidas do efeito SZ, o telescopio é apontado de tal forma
que um dos campos de visada (linha de visada A) esteja centrado no aglomerado
de galéxias, e o outro na regiao de referéncia vizinha ao objeto, ou seja, a linha B

estaria fora da regiao do alvo.

Como o instrumento foi designado para operar no OLIMPO, o sistema 6tico foi
modelado de forma a alimentar o espectrometro como um telescépio Cassegrain
classico, com plano focal de 50 mm de didmetro e raio focal £/3.3, de forma que nao
fosse necessario realizar nenhuma mudanga no sistema de deteccao do OLIMPO. As
portas 1 e 2 do DF'TS foram, por este motivo, posicionadas entre a parte posterior
do espelho priméario e o plano focal do telescépio (vide Figura 8.1). A radiacao
proveniente do espelho secundario é desviada por um espelho plano posicionado
com inclinacao de 45° em relacao a direcao de propagacao que a direciona para a
entrada do DFTS. Para que o instrumento se ajustasse melhor ao espago entre o
espelho primario e o criostato, onde estao os detectores, o sistema 6tico do DF'TS foi
desenvolvido em um plano ortogonal ao eixo 6tico do telescopio, como mostrado na
Figura 8.4. A estrutura que suporta todos os elementos 6ticos possui dimensoes de
0,7m x 0,7m x 0.3m. Por fim, apds a radiacao proveniente dos dois campos de visada
serem processadas pelo DF'TS os feixes sdao colimados e redirecionados para a parte
posterior do mesmo espelho a 45° da direcao de propagacao, usado para interceptar

o feixe do telescopio, 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 otico pode ser incluido ou removido do caminho 6tico entre
o telescopio 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 incluido no sistema o telescépio

podera realizar medidas espectroscopicas, em que o espelho inclinado de 45° direci-
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Figura 8.4 - Sistema integrado com todos os elementos 6ticos. Um motor move todo o
sistema de espelhos e lentes para incluir ou excluir o MPI do caminho 6tico
do OLIMPO.

Fonte: Schillaci et al. (2014).

ona o feixe vindo do telescépio para o interior do instrumento e sua parte posterior
redireciona o feixe processado pelo espectrometro para os detectores. Quando o es-

pectrometro ¢é excluido, o OLIMPO atua como um fotometro de quatro bandas.

As secOes seguintes apresentam analises realizadas de forma similar aquelas apre-
sentadas em de Bernardis et al. (2012), mas com o objetivo de avaliar o potencial
de medidas fotométricas e espectroscépicas (adigao de um DFTS & frente do mesmo
fotdmetro) do OLIMPO em estimar pardmetros que descrevem o sinal medido. Es-
tes parametros serao chamados a partir de agora “parametros de aglomerados”, ja
que uma estimativa acurada deles influencia diretamente a anélise do sinal SZ do
aglomerado. Os resultados obtidos de tais andlises sao também apresentados em
Schillaci et al. (2014). Vale ressaltar que no caso tratado sera assumido que o brilho
I decorrente do fundo ¢é desprezivel com relagao a [4. Esta aproximacao ¢é valida
com base em dois argumentos: 1) os alvos selecionados (vide Tabela B.1) sdo com-
pactos com relagao a distancia entre as linhas A e B, e 2) o valor calculado para o
decréscimo relativo de sinal é Al g = (I4 — Ig)/14 ~ 1. Este ultimo foi estimado

considerando uma aproximacao para a temperatura do aglomerado obtida com o
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modelo (-isotérmico.
8.2.2 Simulacgoes da linha de visada

As medidas que o OLIMPO ira realizar integram o sinal ao longo da linha de visada
(LDV), composto nao apenas pelo sinal SZ como também por diversos componentes
foreground na dire¢do do alvo. Sendo assim, nés iniciamos esta analise realizando
simulagoes de medidas fotométricas e espectroscopicas 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 sao resumidos os detalhes do processo de simulagao do sinal ao longo da
LDV, enfatizando a dependéncia destes componentes com alguns dos principais pa-
rametros usados para descrevé-los, além da estimativa de erros nos dois tipos de
medidas, fotométricas e espectroscopicas. Foram considerados os seguintes compo-
nentes do sinal: o efeito SZ térmico e cinematico, o efeito nao-térmico, a RCF e a
emissao de poeira. As contribuicdes de emissao livre-livre e sincrotron Galacticas
nao foram incluidas nas simulagoes, j4 que no intervalo de frequéncias em que o

OLIMPO opera elas sao despreziveis em relagao a contribuicao de poeira.
8.2.2.1 Componentes foreground e os parametros de aglomerados

Efeito SZ térmico (AL)

Seja o pardmetro de comptonizacao y dado pela Equacao 7.1 integrada ao londo
da LDV, e desconsiderando corregoes relativisticas, os principais parametros que
descrevem este efeito sdo: a temperatura de elétrons, kTe, e a profundidade 6tica,

T;, esta escrita como 7, = [}y neordl.

Anisotropias da RCF (Algcr;) e efeito SZ cinematico (AL,)

A intensidade da RCF pode ser escrita como:

Alpcpi  ATgep  x'e”

Ircr  Trer (e —1)2

sendo © = hv/kpTrer, Tror ~ 2,7 a temperatura da RCF e ATgror a flutuacao de

(8.1)

temperatura da RCF na direcdo do aglomerado.

Como a RCF e o efeito SZ cinematico possuem espectros semelhantes, ¢ possivel
escrever que Algcr = Algcor; + Al,. Sendo assim, serd necessario apenas um pa-

rametro para caracterizar ambos os sinais, Alrcr.
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Efeito SZ nao-térmico (Al)

Como discutido no Capitulo 4, uma populacao nao-térmica de elétrons também pode
causar o espalhamento de fétons da RCF, possibilitando a producao do efeito SZ nao-
térmico dependendo da quantidade destes elétrons. Os parametros que descrevem
este efeito sao, principalmente: a profundidade 6tica da componente nao térmica 7,

e 0 momentum minimo p.

Emissdo de poeira Galactica (Al,)

A emissao de poeira pode ser descrita por um modelo de corpo negro modificado,
como dado pela Equacao 4.8, utilizado pela colaboragao Planck para o ajuste dos
dados de intensidade I, (PLANCK COLLABORATION, 2014b). O principal pardmetro

que caracteriza esta componente foreground é a profundidade otica da poeira, 7p.
8.2.2.2 Contribuicao da emissao de CO

Além das componentes mencionadas acima, também foi analisada a contribuicao
do sinal decorrente de linhas de emissao devido a rotagao de moléculas de mono-
xido de carbono na posigao do referido aglomerado. As moléculas de CO sao bons
tracadores dos componentes moleculares do meio interestelar, ja que elas sao bas-
tante abundantes nesse meio, facilmente excitadas por moléculas H, e observadas do
solo. Sendo assim, a emissao de CO ¢ principalmente localizada préxima a regides
Galacticas (baixas e intermedidrias latitudes Galdcticas). No caso do OLIMPO, a
unica banda de frequéncia que pode ser afetada por esta emissao é a de 353 GHz,
devido a transigao de 345 GHz (3 — 2). As outras transi¢oes nao coincidem com
mais nenhuma banda do OLIMPO.

A forma encontrada para estimar a contribuicao desta emissao para o sinal ao longo
da LDV que atravessa A2219 foi realizar uma extrapolagao dos valores muito bem
conhecidos desta contaminagao na regiao da Galdxia para a posi¢ao do alvo. Uti-
lizando o mapa de emissao CO também disponibilizado pela colaboracao Planck,
foram tomadas 3 regides em diferentes longitudes Galacticas, como destacadas no
mapa de emissdo CO (3 — 2) da Figura 8.5. Cada uma destas regioes foi dividida
verticalmente em 30 fatias, iniciando em uma fatia centralizada na latitude Galac-
tica b ~ 30° até a tultima centralizada em b ~ 0°. Foram entao criados os graficos
dos valores médios de emissao CO em cada uma das fatias em fun¢ao dos correspon-
dentes valores de b, de forma a verificar o comportamento desta emissao em funcao

da distancia ao plano da Galaxia (Figura 8.6).

Por fim foi ajustada uma fungao exponencial aos pontos de cada um destes graficos de
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Figura 8.5 - Mapa da emissao CO (3 — 2) onde estao destacadas as regides usadas para es-
timativa da contribuicdo desta componente na posicao do aglomerado A2219.
O mapa, construido em coordenadas Galacticas, é dado em unidades de
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Figura 8.6 - Os graficos (a), (b) e (¢c) mostram o ajuste feito para cada uma das trés regioes
(da esquerda para a direita, respectivamente) destacadas no mapa da Figura

8.5.
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forma a obter uma estimativa (extrapolacao) do valor da emissao CO na posigao b =
41,47°, latitude correspondente ao aglomerado A2219. As extrapolagdes para as trés
regioes, da esquerda para a direita, forneceram os seguintes valores de intensidade
da emissio CO na posicao considerada: Alop(A2219) = 2,8 x 1074, 5,3 x 1072 e
1,5 x 1071% Kr;.km/s, respectivamente (valores em unidades de Krcp podem ser
obtidos com a multiplicagao pelo fator de 17,37 x 10™° Kgrcr/(Kgy.km/s)). Tais
resultados mostram que a contribuicao da emissao CO para a banda de frequéncia de
353 GHz do OLIMPO ¢ varias ordens de grandeza menor que o desvio ATs; de um
aglomerado brilhante, que pode chegar a ~ 1mK. Por este motivo, a contribuicao

decorrente da emissao de CO nao foi incluida nas simulagoes.
8.2.2.3 Estimativa de erro

Para a estimativa de erro nas medidas do instrumento foi assumido que o detector
é limitado pelo ruido do fundo de radiacao produzido pelo instrumento, ou seja, o
sistema 6tico composto por espelhos e lentes. No caso que a atmosfera esta presente,

sua contribuicdo também deve ser considerada.

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

2h3 1
2 et 41’

B(v,T) = (8.2)
assumindo um detector (boldmetro) cuja absor¢ao de radiagdo dé-se com 50% de
eficiéncia, ou seja, E(v) = 0, 5, a poténcia de fundo nos detectores pode ser calculada
de acordo com a expressao (DE BERNARDIS et al., 2012)

P(T) = P(v,T)dv
2h? 1 2hv3

= AQE(V) em(l/)cTemm—l—l +[1_6m(1/)] 2 eTRCF | |

dv, (8.3)

sendo v a frequéncia, A a drea coletora do instrumento (200 cm), €2 o dngulo sélido
(vide Tabela 8.1) e €, a emissividade! total do sistema 6tico (e, = 0, 3), ou seja, dos
espelhos e lentes, a temperatura ambiente. O primeiro termo desta expressao refere-
se ao sistema 6tico (P(T,)), com x,, = hv/kT,, e temperatura dada por T),,. Ja o
segundo termo corresponde aos fétons da RCF que atingem o detector (P(Txer)),

em que Tpep = W /kTrer e temperatura Thep.

I A emissividade da superficie de um material descreve sua eficiéncia em emitir energia na forma
de radiacao térmica.
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As flutuagoes do fundo de radiagdo podem ser calculadas como sendo
NEP},, = NEP? + NEP}p, (8.4)
em que cada termo pode ser calculado da seguinte forma (DE BERNARDIS, 1992-93)

NEP: = 2hP(T,,) [1+E(”>€m(”>]

erm — 1
NEP% ., = 2hwP(Ther) [1 + E(Z)m(jc; i’"f”) )]. (8.5)

Assim, a partir da Equacao 8.3, e lembrando que x = hv/kT, é possivel chegar a

4K°T? zh e — 1+ E(v)en(v)]
2 __ m m m
NEP; = AQ 253 Ew)en(v) (e —1)2 dzx, (8.6)
AkPTS xt [e*rer — 1 4+ B(v)(1 — €, (v
NEP;. ;. = AQith’;CFE(V)(l —en(V)) ror | (cnr _(1;2( ) dz.
(8.7)

O termo NEP, ou Noise FEquivalent Power, é definido, de acordo com Richards
(1994), como sendo a poténcia de sinal incidente necessaria para obter um sinal
igual ao ruido em uma banda de largura 1 Hz. Em outras palavras, a Equagao 8.4
corresponde a potencia incidente no detector necessaria para produzir SNR = 1.
Detalhes do célculo 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 frequéncia,

a partir da Equacao 8.4 para o N EPJ?ot, da seguinte forma:

1/2
Taw NEPJ%de] ’ (8.5)

O fot = [ ot

em que t é o tempo de integracao do instrumento e BW indica a integracao na

largura da banda. J& o erro em medidas espectroscopicas é estimado como sendo:

VJpw NEP,dv
Avy/t ’

em que Av é a resolucao espectral do instrumento.

Oesp = 0,61 ¢

(8.9)
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8.2.2.4 Estimativa do sinal

A poténcia total no detector pode ser calculada como sendo:

S(v) = AQEW)(1 — e (V)AL + Alpcp + Al + AL, (8.10)

As simulagoes foram feitas usando os valores aproximados de 0,3 e 0,05 para E(v) e

€m, respectivamente, considerando-os constantes para toda a banda de frequéncia.

A simulacdo de medidas espectroscopicas para cada banda de frequéncia do
OLIMPO foram obtidas a partir da expressao 8.10, utilizando um conjunto de va-
lores de entrada (ou, do Inglés, input) para os pardmetros 7p, k1., 7p, ATrcr €
Tnt, Usando uma resolugao espectral de 6 GHz. No caso das medidas fotométricas a
expressao 8.10 é integrada na banda de frequéncia do instrumento. Um exemplo de
cada tipo de medida, com as correspondentes barras de erro (Equacoes 8.8 e 8.9),

sao mostrados na Figura 8.7.
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Figura 8.7 - Simulagdes de medidas espectroscopicas (esquerda) e fotométricas (direita)
da LDV na dire¢do de um dos aglomerados de Galaxias selecionados, com as
respectivas barras de erro. A linha continua (asteriscos) é o melhor ajuste para
medidas espectroscopicas (fotométricas). As linhas pontilhada (diamantes),
com pontos e tragos (tridngulos), de tragos longos (quadrados) e tracejada
correspondem ao efeito SZ térmico, poeira, RCF e componente nao-térmica,
respectivamente.

Fonte: Schillaci et al. (2014).

Para a estimativa dos parametros livres estas simulagoes foram repetidas 1000 vezes,

adicionando erros calculados a partir de uma distribuicao Gaussiana de média zero e
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desvio padrao dado pelas expressoes 8.8 e 8.9. O tempo de integragao t utilizado foi
de 4 horas para cada tipo de simulagdao. A Equagao tedrica 8.10 da soma das contri-
buicoes ao longo da LDV foi ajustada a cada uma das 1000 simulagbes, estimando
para cada uma delas os valores de melhor ajuste (ou best-fit) de cada pardmetro
livre a partir da minimizacao de x2. A média e desvio padrao do conjunto de 1000
estimativas de cada parametro livre forneceram seus valores finais de melhor ajuste

e correspondentes incertezas, respectivamente.

Todo este procedimento de simulacao, ajuste e estimativa de valores de melhor ajuste
dos parametros livres foi implementado em diferentes situacoes. Seus detalhes e

respectivos resultados sao descritos nas subsegoes a seguir.
8.2.3 Resultados da analise da largura da banda

A Equacao 8.9 para os erros em medidas espectroscopicas mostram sua dependéncia
com a largura da banda de frequéncia. Analisando dois casos em que as caracteris-
ticas do instrumento sdo as mesmas (por exemplo, €,(v), E(r) e Av) mas com
diferentes larguras da bandas, esta equagdo mostra que bandas mais largas terao a
vantagem de proporcionar um nimero maior de medidas, em contrapartida a valores

maiores de erro.

Um teste inicial deste trabalho foi verificar qual destas configuracoes é a mais vanta-
josa: um conjunto maior de medidas espectroscépicas com elevados valores de erro,
ou o reduzido niimero destas medidas associado a erros inferiores. Para tal foram
testadas duas configuracoes 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 simulac¢oes foram realizadas
considerando apenas as componentes SZ, Al;, e poeira, Aly, ou seja, a Equagao 8.10

se reduz a

S(v)=AQFE()(1 — e, (V))[AL + Aly), (8.11)

Neste caso foi usado um modelo mais simples para a emissao de poeira, dado por
Al; = A(v/wy)?, sendo A a amplitude e vy = 150 GHz, que é um valor tipico para
regioes de alta latitude Galdctica (MASI et al., 2006). Os pardmetros livres neste teste
sdo y e A, cujos valores de entrada para as simulagoes sao 1 x 107% e 600 Jy/sr,

respectivamente.

Os valores finais de melhor ajuste (MA) da Equagdo 8.11 para os dois parametros
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livres, nas configuracoes testadas, sao apresentados na Tabela 8.2. Mesmo sendo
pequenas as diferencas entre os valores de melhor ajuste nos dois casos, os resultados
mostram que a configuracao de banda estreita, cujos valores de erro sao menores,
resulta em estimativas mais acuradas dos parametros de aglomerados, ainda que o

numero de medidas seja menor.

Tabela 8.2 - Comparagao entre duas configuracoes de largura de banda (larga e estreita)
na estimativa de pardmetros a partir de simulacoes ao longo da linha de visada
na direcao de um aglomerado de galaxias.

Pardmetros input MA - banda larga MA - banda estreita
(1077 1 1 £ 0.006 1 £ 0.002
A (Jy/sr) 600 599 + 50 600 £+ 30

8.2.4 Resultados da combinagao de medidas espectroscépicas e fotomé-

tricas

O instrumento OLIMPO ira operar em 4 bandas de frequéncia com elevada sensibi-
lidade. No entanto, o nimero de bandas limita o potencial das medidas fotométricas
na estimativa de pardmetros de aglomerados, permitindo a utiliza¢do de no maximo
4 parametros 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-
troscopicas destes aglomerados acoplando um DFTS a frente do mesmo fotometro,
fornecendo um niimero maior de medidas e graus de liberdade, permitindo a esti-
mativa de um nimero maior de pardmetros. A desvantagem deste tipo de medida é

que sua sensibilidade é inferior em relacao aquelas alcancadas com fotometria.

O objetivo principal desta segunda etapa do trabalho foi, portanto, avaliar o po-
tencial das medidas espectroscopicas do OLIMPO na estimativa dos parametros de
aglomerados de galaxias. Além disso foi analisada também a possibilidade de com-
binacdo das medidas espectroscépicas e fotométricas para melhorar as estimativas
obtidas apenas com espectroscopia. Neste tltimo caso a estimativa dos parametros é
feita minimizando x? = X}ot + Xﬁsp, sendo xfcot proveniente de medidas fotométricas

2 . ’ .
e Xsp de medidas espectroscopicas.

Esta andlise foi realizada ajustando 5 (fixando o momentum minimo p que descreve o
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efeito SZ nao-térmico) e 6 pardmetros livres e os resultados obtidos sao apresentados
na Tabela 8.3. Estes resultados confirmam o melhor desempenho das simulagoes
espectroscopicas em estimar pardmetros de aglomerados. Além disso, a combinagao
destas medidas com as fotométricas pode melhorar ainda mais as estimativas destes

parametros, reduzindo o bias inerente a eles.

Tabela 8.3 - Pardmetros estimados a partir das simulagoes ao longo da linha de visada na
direcdo de um aglomerado de galaxias. S se refere as observagdes espectros-
copicas (4 horas de integracao) e S+P a combinagao de observagoes espec-
troscépicas e fotométricas (2 + 2 horas).

5 parametros 6 parametros
Parametros | input | MA (S) MA (S+P) MA (S) MA (S+P)
1007¢ 1.70 | 1.74 £0.31 1.74+£0.30 | 1.76 = 0.39 1.75 £ 0.30
kT, (keV) 9.5 9.6 £1.7 9.6 £ 1.7 96 £1.8 9.6 £1.7
1057p 1.85 | 1.85 £0.05 1.85+£0.14 | 1.86 £ 0.62 1.84 £ 0.18
10*ATownp 3.1 | 3.056£0.79 3.07+£0.16 | 3.02 £ 0.78 3.03 £ 0.22
1047, 1.0 1097 +£1.29 1.00+£0.24 | 0.78 £4.76 0.92 £ 1.08
p (MeV/c) 1.0 - - 28 £+ 390 21 + 147
x}/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, CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Esta tese teve por principal objetivo estudar o campo de flutuagoes de temperatura
da RCF sob duas diferentes abordagens: 1) analisando o sinal primordial em busca
de possiveis desvios de Gaussianidade e 2) auxiliando na andlise de missao de um
instrumento dedicado a observagao de flutuagoes de temperatura secundarias de-
correntes do efeito SZ. Os capitulos anteriores descreveram o trabalho realizado em
ambas as abordagens, bem como os resultados obtidos e principais conclusoes. O pre-
sente capitulo visa resumir resultados e conclusoes, além de apresentar perspectivas

de possiveis desdobramentos destes trabalhos.

A primeira parte do trabalho de doutorado apresenta as etapas de desenvolvimento
e teste de um estimador estatistico baseado em FMs e RNs, e desenvolvido com
o proposito de buscar por um possivel desvio de Gaussianidade na distribuicao
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):

e Dentre os quatro FMs, o Perimetro mostrou-se ser o mais sensivel a sinais
nao-Gaussianos, sendo composto por um padrao mais facilmente reconhe-

cido pelas RNs.

e O tamanho do conjunto de treinamento ¢ um importante fator para eficién-
cia da RN: quanto maior o nimero de mapas compondo este conjunto, me-
lhor o desempenho da RN. Mas existe um determinado ponto de saturacao,

a partir do qual os resultados nao mais apresentam melhora significativa.

e Tanto o uso de méascaras como a inclusao de ruido inomogéneo nao afetaram
significativamente a eficiéncia do estimador que, por outro lado, sofreu
influéncia do ntimero de classes. Quanto maior o niimero de classes maior
deve ser o conjunto de treinamento, bem como o nimero de neuronios

utilizado.

e No caso testado, o estimador também se mostrou capaz de discriminar

entre sinais ndo-Gaussianos primarios e secundérios de baixa amplitude.

e A aplicacao do estimador aos mapas de RCF do Planck revelou sua impre-
cisao em classifica-los quando ao grau de NG. Ainda assim, os resultados

mostram-se de acordo com as tultimas andlises realizadas pelas colabo-
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ragoes WMAP e Planck (fx, = 38 £ 18; Bennett et al. (2013), Planck
Collaboration (2014j)).

Em todos os testes em que o estimador foi aplicado a dados sintéticos, em que
hé controle sobre todos os componentes do sinal, o estimador mostrou-se muito
sensivel, inclusive a pequenas amplitudes de sinal nao-Gaussiano primordial. No
entanto, espera-se um desempenho menos preciso do estimador quando aplicado
a dados cujos componentes nao-Gaussianos (primérios ou secundérios) nao estao
presentes nos dados de treinamento da RN, o que explica os resultados obtidos de
sua aplicagao aos dados do Planck. Isso sugere que um treinamento que inclua outros

tipos de sinal nao-Gaussiano aos dados sintéticos levaria a uma analise mais eficiente
dos mapas de RCF do Planck.

Estas conclusoes levaram ao desenvolvimento da segunda etapa deste trabalho, que
constitui uma evolugdo do estimador em dois aspectos (NOVAES et al., 2014b): 1) na
forma como as saidas das RNs sao tratadas, usando seus elementos para estimar
diretamente os valores de fxr, dos mapas analisados (Equagao 5.24), e 2) testando-o
nos mais variados cenarios, utilizando para isso dados contaminados tanto por ruido
como por emissao Galactica residual, de forma a reproduzir as caracteristicas de

dados reais, deixando-os mais compativeis 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 padrao da distribuicao de fNL em comparacao as mesmas quantidades cal-
culadas a partir das distribuicoes de fyi, utilizadas como input para as simulagoes.
Mesmo em cendrios adversos (Tabela A.1), em que o estimador foi aplicado a con-
juntos de dados sintéticos cujos valores fyr, eram diferentes daqueles considerados na
simulacao dos dados de treinamento da RN, além de sua contaminacao por residuos
de emissao Galactica com amplitude mais elevada, o estimador se mostrou bastante

eficiente, alcangando o(fxr,) ~ 7 mesmo nestas situagoes.

Apenas o Teste #15 apresentou uma maior dispersao no conjunto de valores fNL.
No entanto, acredita-se que esta diferenca seja devido a elevada amplitude do ruido
tipo-Commander-Ruler em comparacao aos outros trés tipos de ruido considerados.
Testes com um conjunto de treinamento maior mostrou que esta ¢ uma forma de

resolver o problema, além também da opc¢ao por aumentar o niimero de neurdnios.

Por fim, utilizando as redes neurais que mais se adequavam a anélise dos dados do

Planck, treinadas utilizando dados sintéticos simulados de acordo com informagoes
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fornecidas em Planck Collaboration (2014c) a respeito da contaminagao residual
por sinais ndo-Gaussianos secundarios esperada para estes mapas, foram obtidos os
resultados apresentados na Tabela 6.6. E importante mencionar que as diferencas
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 a conclusao de que os mapas do Planck podem apre-
sentar contaminacao secundaria maior que aquela considerada nas simulacoes, ou
ainda, outros tipos de sinal ndo-Gaussiano primordial que nao 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 possivel concluir
que estas estimativas, em especial aquela proveniente da andalise do mapa SMICA,
faL=4447 (para um CL de 10), estao de acordo com os tltimos resultados das
andlises de dados do Planck e WMAP-9 quanto ao sinal nao-Gaussiano primordial
do tipo local para grandes escalas angulares, além de apresentarem barras de erro

significativamente inferiores.

Toda a experiéncia adquirida no desenvolvimento e aplicagdo deste estimador com-
binado, além dos diversos trabalhos disponiveis na literatura que utilizam estas
ferramentas, sugere um bom potencial de uso em diferentes tipos de analises de
NG. Ainda no contexto da andlise do campo de temperatura primordial da RCF,
a busca por sinais ndo-Gaussianos primordiais e sua distingdo de contaminantes se-
cundérios, um dos desdobramentos possiveis em um pos-doutorado seria a analise
dos efeitos causados pela presenca de outros tipos de NG primordial e secundaria em
grandes escalas angulares (resolucao de Ngipg = 512). No caso de pequenas escalas
angulares (Nsipg = 1024 ou 2048), nossa analise pode ser refeita com menor custo
computacional para regides menores (céu incompleto), em que os efeitos de outros

contaminantes (por exemplo o efeito SZ) deverao ser levados em conta.

A segunda abordagem desta tese teve como foco o efeito SZ, corresponde a distorgao
no espectro da RCF causada pela interagao de seus fotons com o plasma ionizado de
aglomerados de Galéxias. A independéncia deste sinal com a distancia do aglomerado
faz dele uma excelente ferramenta cosmolégica. Com o propédsito de observar o efeito
SZ de um conjunto de aglomerados de galdxias com elevada sensibilidade e durante
longos intervalos de tempo, o telescépio OLIMPO ira operar com base em um plano

de voo cuidadosamente elaborado.

A contribuicao deste trabalho a preparacao para a missao do telescépio OLIMPO

refere-se ao estudo do potencial de suas medidas fotométricas e espectroscopicas na
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estimativa de pardmetros de aglomerados (SCHILLACT et al., 2014). A anélise de simu-
lagoes destas medidas permitiram confirmar que apenas quatro bandas fotométricas
sdo insuficientes para medir mais que 4 parametros, enquanto que o uso de medi-
das espectroscépicas permite medir 5 ou 6 parametros. Além disso, foi mostrado
também que estas estimativas podem ser ainda mais precisas quando as medidas
espectroscopicas sao combinadas as fotométricas. Estes resultados permitiram veri-
ficar que medidas espectroscépicas de baixa resolucao do efeito SZ com o OLIMPO,
em especial sua combinagdo com medidas fotométricas, sdo bastante promissoras

para a separacgao do sinal dos componentes foreground.

Este é um dos trabalhos a serem realizados apds o voo do telescopio, que devera
ocorrer em junho/julho de 2015. Outro ponto a se atacar é o estudo das propriedades
fisicas e a estimativa de parametros de alguns aglomerados observados tanto pelo
OLIMPO como pelo satélite Planck. Com a comparacao entre as observacoes seria
possivel obter uma descri¢cao mais elaborada destes objetos, de forma a encontrar,
ou refinar, relagoes de escala que melhor se ajustem aos dados, verificando ainda a

possivel evolucao destas relagoes.
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APENDICE A - DESEMPENHO DO ESTIMADOR EM CENARIOS
ADVERSOS

Além dos testes apresentados na Secao 6.3.2, o estimador também foi avaliado em
situagoes em que os dados que compdem o conjunto de treinamento possuem carac-
teristicas 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 contaminacao Galactica residual.

Toda a analise contida neste apéndice 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 emissao Galactica residual na
frequéncia 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 fyr, para todos os conjuntos: fnr: Z1 = [—20,—10], Z2 = [10,28], Z3 =
[48,60] e Z4 = [80,90]. Todos os mapas sdo contaminados por ruido tipo-SMICA.

Os resultados da aplicagao da RN selecionada (Teste #4) aos seis conjuntos de dados
sao resumidos na Tabela A.1, que apresenta resultados tanto para o conjunto de va-
lores estimados, f NL, quanto para os valores esperados, fnr,, de forma a facilitar uma
comparagao. As linhas 2-5 e 6-9 correspondem aos calculos da média e desvio padrao
para fnr e f NL, respectivamente. Comparando os resultados apresentados nas duas
ultimas linhas desta tabela aos correspondentes valores obtidos para os Testes #1-14
(Tabelas 6.4 e 6.5), é possivel perceber que o estimador é igualmente eficiente em
todas as situacoes testadas. O que pode ser concluido destes testes é que essa boa
performance do estimador, mesmo em situagoes adversas, deve-se ao fato de que os
dados utilizados, embora contaminados por emissao Galactica residual de diferentes
amplitudes, sao 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 definicao
dos intervalos Z para os valores de fyr,, que foram escolhidos nas vizinhancgas dos

intervalos correspondentes a classes 1, 2 e 3 dos dados de treinamento.
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Tabela A.1 - Resultados da aplicacdo da RN derivada do Teste #4 em conjuntos de mapas
contaminados por diferentes niveis de emissdo Galéctica residual. Os valores

fNL foram recuperados usando a Equacao 5.24.

Pesos 10 % 50 % 100 % 200 % 300 % 400 %
VALORES 71  -15.0,2.0 -15.0,1.4 -15.0,1.8 -15.0,1.6 -15.0,1.7 -15.0, 1.5
SPERADOS 72 19.5,3.0 19.5,3.0 195,26 19.5,2.7 19.5, 3.1 19.5, 3.1
73 54.5,1.9 54.5,2.1 54.5,1.9 54.5,1.9 54.5,1.6 54.5, 1.9
(fxe), o(fxe) T4 85.0,1.9 85.0,1.9 85.0,1.7 85.0,1.4 850,16 850, 1.7
71  -12.3,83 -12.2,82 -12.0,8.1 -11.9,81 -11.8,83 -11.5, 8.3
VALORES
LTI ADOS 72 20.0,6.0 20.0,6.1 20.1,54 20.2,5.6 203,59 20.6, 6.4
= = 73 532,59 532,58 53.3,6.0 534,59 535 57 53.6,5.6
(Fxe), o(fwe) 74 81.6,7.8 81.4,7.9 81.7,80 819,79 821,81 82.1,8.2
Max 71,72,
(A fre) 3 74 30.8 28.3 29.8 29.4 31.0 29.3
o(AfNL) % :Izi 6.8 6.8 6.8 6.8 6.9 7.0
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APENDICE B - PLANO DE VOO PARA A MISSAO OLIMPO

O objetivo principal da missao OLIMPO é focar em um grupo de aglomerados de
galaxias selecionados (cerca de 40 objetos em uma primeira missao) de forma a medir
seu sinal SZ em detalhes. A selecdo destes objetos deve ser realizada cuidadosamente
de acordo com sua posi¢ao na regiao de alcance do instrumento, a amplitude do seu

sinal SZ (ou parametro de comptonizagao y), dentre outros fatores.

A observagao “profunda” de todos os alvos, com a dedicacao de tempo suficiente para
cada objeto e durante o periodo total previsto de voo, requer a elaboragao de um
plano de voo detalhado, de forma a otimizar o tempo de observacao. A elaboragao
deste plano inicia-se com a verificagao de toda a regiao que o instrumento pode
alcancar, que ¢ definida de acordo com as caracteristicas e limitagoes do instrumento,
além de fatores externos, como, por exemplo, a posi¢cao do sol durante a observacao

e a posicao geografica do instrumento.

Este apéndice resume os detalhes deste procedimento, apresentando a regiao do céu
em que o OLIMPO pode realizar suas observac¢oes em condigoes 6timas. Conhecendo
esta regiao foi possivel atualizar uma antiga lista de aglomerados selecionados para
observacao pelo OLIMPO, identificando novos possiveis alvos no catalogo de aglo-
merados SZ disponibilizado pela colaboracao Planck. Os resultados obtidos destas

andlises também sao apresentados a seguir.
B.1 Definicao da regiao de alcance

O OLIMPO sera lancado pela primeira vez da ilha de Svalbard com previsao de voo
com duracao de duas semanas e deverda manter uma latitude constante de ~ 80°N.
Estas sao informagoes importantes para a identificacdo da regiao de alcance do
OLIMPO. Igualmente importante sao detalhes dos movimentos que o instrumento
pode executar durante a observacao. A estratégia que serda adotada pelo OLIMPO
para observacao € a seguinte: o instrumento como um todo ird executar um movi-
mento em azimute, de forma a cobrir grandes regides, enquanto a estrutura interna
do instrumento, com o telescépio e o sistema de deteccao acoplados (este ltimo
abrigado pelo criostato), pode ser inclinada de forma a observar o intervalo de 0° a
60° em elevagao durante a observacao. J& o espelho primario executa um movimento
em cross-elevation, ou seja, em uma dire¢do ortogonal ao angulo de elevacao, que
nao é a direcdo azimutal, de até 3° (NATT 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 primario executa um movimento de B para C.
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Figura B.1 - Esquema da varredura em cross-elevation do espelho primario. Este movi-
mento combinado com a variacdo em elevagdo resulta na diferenca de mos-
trada em verde. O esquema também mostra que o movimento de B para C,
ou seja, em cross-elevation, ndo corresponde a direcdo azimutal.

Fonte: Adaptada de Nati (2007)

Esta estratégia de varredura sera adotada para a observacao de todos os alvos da
lista. A velocidade desta varredura deverd ser a mais alta possivel, mas compativel
com as limitacoes do instrumento. Caracteristicas como o tamanho do feixe e o
tempo de resposta dos receptores, por exemplo, impoem um limite de 1°/segundo.
Ja a amplitude da regido varrida em torno do aglomerado devera ser de ~1° no céu,
de forma a ter uma regiao suficientemente grande para analisar e subtrair a emissao

contaminante e tempo suficiente para fazer a inversao da velocidade.

Outro fator importante e que impoe restricoes ao movimento do instrumento é a
posicao que o sol ocupa durante o periodo em que a observacao esta sendo realizada.
E necessério que o instrumento esteja voltado para direcoes opostas de ao menos 60°
da posicao do sol. A Figura B.2 mostra a posi¢ao do sol durante o verao do hemisfério
norte, época do ano em que o OLIMPO devera ser lancado, e também permite ter
uma ideia preliminar da regiao observavel com o OLIMPO, que corresponde a uma

grande fracado do hemisfério norte.

Com base em todos os fatores mencionados, um cédigo, previamente desenvolvido
para o célculo da regiao de alcance do OLIMPO, foi atualizado de acordo com infor-
magcoes e caracteristicas atuais do instrumento. Como a previsao para langamento
e observacao é o verao de 2015, o calculo da regiao foi feito considerando 14 dias de
observagao, com inicio no dia 15 de julho as 0 horas (UT). Além disso, foram defini-
dos os movimentos em elevagao no intervalo de 20° a 55° e em azimute de -60° a 60°.

Vale notar que as caracteristicas do instrumento permitem uma variacao de 1° a 60°
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Figura B.2 - Mapa mostrando o céu observavel durante um voo de longa duracao a partir
da ilha de Svalbard. As cores falsas representam a emissdo de poeira interes-
telar na frequéncia de 3000GHz. A linha branca representa zenite local do
instrumento durante o voo. A linha amarela marca a posi¢do do sol durante a
época do voo. As regides envoltas por uma linha fina branca sdo os possiveis
locais propicios para uma realizacdo de um blind survey "profundo® (regiao
limpa propicia para busca de aglomerados desconhecidos) e de um survey
Galactico. A elevacdo de 40° propicia para observacdo das duas regioes é
representada pela linha preta.

Fonte: Masi et al. (2008).

em elevacdo, como mencionado. O intervalo definido para a varredura em elevagao
foi estabelecido para evitar colisao entre a estrutura interna e externa do telesco-
pio. A regiao dentro da qual os aglomerados poderao ser selecionados para serem
observados pelo OLIMPO é apresentada na Figura B.3, em coordenadas Galacticas

(a esquerda) e equatoriais (a direita).
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OLIMPO coverage — GALACTIC QLIMPO coverage — EQUATORIAL

Figura B.3 - A 4rea mais clara representa a regiao de alcance para observacao do OLIMPO
em coordenadas Galdcticas (& esquerda) e equatoriais (& direita).

B.2 Atualizagao da lista de alvos

A principal estratégia de observacao do telescopio OLIMPO ¢é a observagao de um
conjunto de aglomerados previamente selecionado de acordo com uma série de fato-
res, dentre eles: (i) sua posigao na regiao de alcance do instrumento, (ii) o periodo de
tempo em que eles ficam visiveis para o telescépio e (iii) a amplitude do pardmetro
de comptonizacao y. Uma primeira lista de alvos ja havia sido elaborada a partir
de um conjunto de aglomerados conhecidos na literatura, como mostrado na Figura

B.4, onde estao representadas suas posigoes e intensidades na regiao observavel pelo
OLIMPO.

41 old targets
—-0.578 5

60

Dec [Deg]
.
a

20

200 2560 300 350
RA [Deg]

Figura B.4 - Mapa da regiao alcance do OLIMPO onde estao representadas as posi¢oes dos
aglomerados presentes na antiga lista de alvos. O didmetro de cada circulo é
proporcional a amplitude do pardmetro de comptonizacao do objeto.
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Em 2013 a colaboragao Planck liberou um catdlogo com 1227 objetos observados via
efeito SZ. Este conjunto engloba 683 aglomerados previamente conhecidos na litera-
tura, detectados por outros experimentos; 178 novas deteccoes, confirmadas a partir
da contrapartida de observagoes em outros comprimentos de onda, e um conjunto
de 366 candidatos a aglomerados (Planck Collaboration (2014k); vide Capitulo 7).
Sendo assim, foi necessario atualizar a lista de alvos do OLIMPO considerando este

novo catalogo.

Uma primeira selecao de possiveis alvos dentre os objetos do catdlogo Planck foi feita
identificando aqueles situados dentro da regiao observavel do OLIMPO, baseada na
amplitude do sinal SZ, de forma a selecionar os alvos mais intensos e de mais facil
deteccao. 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 parametro de comptonizacao do aglomerado de maior sinal SZ dentro da regiao
de alcance do OLIMPO. No mapa da Figura B.5 estao representadas as posi¢oes dos
objetos selecionados. Desta figura também ¢é possivel perceber que alguns objetos
(marcados em vermelho) situam-se préximos a borda da regiao observavel e ao plano
Galactico. A distancia de regides impréprias para a observagao pelo OLIMPO é
outro critério usado para a selecao dos alvos, e, sendo assim, os objetos marcados

em vermelho na Figura B.5 também sao descartados.

Outro cuidado tomado foi a verificacao do intervalo de tempo que cada objeto estara
visivel. Como o objetivo da missao é o survey profundo dos objetos, ou seja, sua
varredura durante um longo periodo de tempo, é necessario se certificar de que estes
objetos estardo visiveis por tempo suficiente. Para isso foram calculados os valores
de elevacao durante um periodo de 24 horas, cujos graficos estao apresentados a
esquerda da Figura B.6. Este calculo corresponde a um dia possivel para inicio das
observagoes, o dia 15 de junho, e apenas para o periodo de um dia, ja que para
uma duracao de 10-15 dias de voo nao ha mudanca significativa no periodo de
visibilidade destes objetos. As linhas horizontais também plotadas nestes graficos
correspondem aos limites de 20° e 50° em elevagao que o instrumento deve obedecer
(vide Subsegao B.1). O trecho do trajeto que situa-se na regiao entre as duas retas
corresponde ao intervalo de tempo que o objeto poderd ser observado. E possivel
concluir destes graficos que todos os alvos permanecem visiveis por pelo menos 3
horas e 30 minutos, ou seja, com tempo suficiente para observacao. Ja ao lado direito
da mesma Figura B.6 sao plotados os graficos dos valores de azimute destes alvos
durante as mesmas 24 horas. As retas pretas continuas representam uma distancia

de 60° do sol, cujo caminho percorrido em azimute é representado pela reta preta
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Figura B.5 - Representacdo das posi¢oes de objetos observados pelo Planck e que estao
situados na regido de alcance do OLIMPO. Acima, a esquerda: aglomerados
previamente observados por outros instrumentos; acima, & direita: detec¢oes
feitas pelo Planck; e abaixo: candidatos a aglomerados. O tamanho de cada
circulo é proporcional a amplitude do parametro de comptonizacao do objeto.

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

observacao.

Por fim, a antiga lista de alvos foi combinada ao conjunto de objetos selecionados a
partir do catalogo do Planck, contabilizando um total de 59 alvos. A reducao desta
nova lista atualizada foi feita considerando novamente a amplitude do sinal SZ de
cada alvo, de forma a selecionar aqueles com a maior razao SNR. O sinal SZ de cada
objeto para cada banda de frequéncia com largura [v, 5] é calculado a partir da

Equacao 7.2 como sendo

Ssz=AQy / () e(v) dv, (B.1)

em que A é a area efetiva do instrumento (200 cm), 2 o angulo sélido do instrumento
na correspondente banda de frequéncia (vide Tabela 8.1) e €(v) a emissividade do

sistema (aproximadamente constante e O(1) para todas as bandas). J& o ruido pode
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Figura B.6 - Gréficos dos movimentos em elevagdo e azimute de cada alvo selecionado, re-
presentados por linhas de diferentes cores. As linhas horizontais nos gréficos
a esquerda representam os limites do movimento em elevacdo pelo instru-
mento. A linha pontilhada e continua nos graficos & direita representam o
movimento em azimute do sol e a distancia de 60° dele durante o trajeto,
respectivamente.

ser aproximado pelo pardmetro NEP (do Inglés Noise Equivalent Power), uma me-
dida da sensibilidade do detector, cujos valores para cada banda estao resumidos na
Tabela 8.1 (vide também Sec¢ao 8.2.2 para uma descri¢ao). Desta forma um valor
aproximado da razao SN, correspondente a um segundo de observacgao, permitiu re-
duzir a lista de alvos para um total de 42 objetos, escolhidos dentre os mais intensos.
Estes alvos estao reunidos na Tabela B.1, onde sao discriminados como pertencentes
a antiga lista de alvos e aos trés diferentes tipos de observacgoes feitas pelo Planck.
A 1ltima coluna desta tabela fornece o tempo médio de observacao estimado para
cada objeto. Este intervalo foi definido de forma a atingir uma mesma razao SN para

todos os objetos selecionados, totalizando 10 horas de observacgao.
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Tabela B.1 - Lista atualizada de alvos para o OLIMPO. Dentre eles estdo objetos da antiga
lista e do catdlogo do Planck (aglomerados ja conhecidos, descobertos pelo
Planck e candidatos a aglomerados).

ID Nome RA (°) DEC (°) tops (103 )
65 ABELL2219 250,09 46,69 2,14
71 ABELL2390 328,39 17,67 2,27
51 ABELL1995 22321 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 24819 5,58 4,90
69 ABELL2261 260,62 32,15 4,94
12 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  RXCJ1522.44-2742 230,60 27,72 16,14
Conhecidos 233 ZwClI2151.0+1325 328,25 13,73 31,61
147 RXCJ1521.243038 230,30 30,62 35,43
113 RXCJ1349.34+2806 207,35 28,10 40,35
411  RXCJ1336.14+-5912 203,97 59,19 41,86
1227 RXCJ1334.1+2013 203,54 20,23 47,46
263 ACO02018 22527 47,30 55,78
154  RXCJ1620.5+2953 24515 29,92 60,60

Descobertos 340 PS7Z1G097.52-14.92 339,39 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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