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RESUMO

Esforcos para observar as maiores escalas do Universo com levantamentos de galdxias futuros sdo motivados
pelo desejo de detectar correlagdes oriundas de um possivel periodo inflaciondrio e da possibilidade de
restringir fendmenos que vao além da relatividade geral. Em escalas extremamente grandes, a abordagem
Newtoniana € insuficiente para modelar o espectro de poténcias e o bispectro. Portanto, para interpretarmos
corretamente as medidas em tais escalas, devemos considerar um tratamento relativistico e independente de
calibre para as observaveis cosmoldgicas (e.g. contagem de galdxias). Revisarei as principais caracteristicas
fisicas das escalas ultralargas (i.e., da ordem do horizonte cosmoldgico), dando particular atencdo para
possiveis equivocos na restricdo de pardmetros inflaciondrios e para a caracteristica mais marcante do espectro
e bispectro relativisticos: a presenca de momentos impares na expansio de Legendre. Também mostrarei,
brevemente, como € possivel utilizar halos contidos em um cone de luz de uma simulacdo de N-corpos
relativistica para modelar e recuperar o dipolo relativistico.

Palavras-chave estrutura em larga escala do universo, efeitos relativisticos, inflacdo cosmica

1 Introducao

A cosmologia é uma ciéncia recente, incorporando-se ao repertorio cientifico, ao longo do século 20, com o estabelecimento
da relatividade geral e com a emergéncia de uma comunidade cientifica interessada em estudos sobre a origem, constitui¢ao
e evolucdo do universo. Hoje, somos capazes determinar pardmetros cosmoldgicos do modelo convencional da cosmologia,
também conhecido por ACDM, com alta precisdo. Esse modelo adota a relatividade geral como a teoria que explica como a
matéria interage e colapsa gravitacionalmente, utilizando-se do principio cosmoldgico (homogeneidade e isotropia espacial) para
a estatistica da distribui¢cdo dos campos cosmolégicos (campo gravitacional, distribui¢do de matéria, etc) para adotar a métrica de
Friedman-Lemaitre-Roberton-Walker (FLRW) e resolver as equacdes de Einstein, extrapolando leis fisicas locais para escalas
cosmoldgicas.

A nivel de um universo homogéneo e isotrépico, ou seja, sem perturbacdes em torno da média global, solu¢des das equacdes de
Einstein implicam que, em momentos mais primitivos do universo, radia¢do na forma de f6tons era a componente dominante,
seguido por um periodo dominado por matéria e, finalmente, no predominio tardio de um fluido de energia escura dominando a
dinamica do sistema. Note que isso acontece ao assumirmos a presenca especifica de tais componentes. Vinculos atuais nos
mostram que, para esse modelo, o universo é composto, atualmente, por 31% de matéria, que engloba a matéria escura fria
(CDM) e barions, e 69% de energia escura descrita por uma constante cosmoldgica AE} Em termos dos parametros de densidade
Qx,0: Dm0 = Qepm,o + Cbarions,0 = 0.31 e Q) 0 = 0.69, onde o indice 0 refere-se a essas quantidades hoje.

Contudo, um universo perfeitamente homogéneo e isotrépico nio resulta no universo observado, dado que as densidades p de
matéria, radiacdo e energia escura, por exemplo, evoluem apenas temporalmente, permanecendo espacialmente constantes. Uma

'A constante cosmoldgica foi originalmente introduzida por Einstein como uma modificacdo das equacdes de campo, a fim de se chegar a
uma solugao estatica do universo. No entanto, a solugdo estdtica somente € alcancada com um ajuste fino entre as densidades de energia na
forma de constante cosmoldgica e de matéria baridnica e escura. Qualquer desequilibrio infimo entre essas quantidades resulta em uma solugdo
dindmica [1].
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imagem mais realistica é obtida ao perturbarmos ligeiramente a métrica de FLRW, explorando como as perturbagdes dp(x, t), em
torno da solug¢do homogeénea e isotrépica p(t), evoluem no espago e tempo. Essas perturbagdes — que sdo resolvidas, por exemplo,
para o campo de densidades p(x, t), usualmente descrito em termos do contraste de densidades 6(x,t) = p(x,t)/p(t) — 1,
podem ser comparadas com observacdes através de um tratamento estatistico do campo de galdxias. Para isso, sio comumente
utilizadas, na cosmologia, estatistica de n-pontos para descrever correlagdes do campo de sobredensidades 4.

Assim como a média §(z) e variancia (6% (x, z)) podem ser utilizadas para descrever as propriedades do contraste de densidadeﬂ
utiliza-se normalmente a func@o de correlagio de dois pontos, £(x1, €2; 21, 22) = (§(x1, 21) 6(x2, 22)), ou seu correspondente
no espaco de Fourier, o espectro de poténcias

Plk) = / BreFTe(@), ou (5(kn) (k) = (27367 (ks + ko) Plkr), 0

onde denotamos a fungio delta de Dirac como 67 ().

Talvez a questdo mais fundamental da cosmologia, finalmente passivel de ser tratada pelo rigor estatistico da ciéncia, seja sobre
a origem do universo. Ou seja, quais foram as condicdes iniciais para as flutua¢des ¢ e qual o mecanismo que as geraram. O
modelo mais estudado para abordar tal questdo é chamado inflacdo, tendo ocorrido em um periodo extremamente quente e denso
do universo de forma que necessitamos da teoria quantica para descrever os campos presentes nessa época. Dentro desse cendrio,
processos quanticos (e, portanto, intrinsecamente aleatdrios) deram origem as flutua¢des quanticas necessdrias para a existéncia
de perturbagdes em torno do que seria uma descri¢do homogénea e isotropica da matéria.

A inflagdo produz algumas consequéncias interessantes, entre as quais citamos o espectro de poténcias das flutuacdes de
densidade primordiais P (k) sendo, aproximadamente, invariante de escala. Podemos parametriza-lo através da equagio

P(k) ~ Ag k™ )

com ng ~ 1. Medidas atuais nos dio n, = 0.968 & 0.006 e, para a amplitude das perturbacdes primordiais, A, =~ 2.09 x 10~
[2]]. Outro vinculo importante para modelos inflaciondrios consiste nos niveis de ndo-Gaussianidades (NG) presentes nas fungdes
de correlagdo das perturbagdes primordiais, que se manifestam, no universo tardio, na distribui¢do de galdxias e, em tempos mais
primordiais, na radiacdo cédsmica de fundo (RCF No modelo inflaciondrio mais simples, o universo ¢ dominado por um tnico
campo escalar, o inflaton, com termo cinético candnico na acdo, rolando lentamente pelo seu potencial (single field slow-roll,
SFSR). Em primeira ordem na teoria de perturbagdes, a estatistica das flutuacdes do inflaton é, aproximadamente, descrita pela
de um oscilador harménico, ou seja, é praticamente Gaussiana. Contudo, um pequeno nivel de ndo-Gaussianidade esta presente
devido as interacdes do inflaton com os graus de liberdade gravitacionais [3].

Desvios do cendrio Gaussiano podem ser vinculados através das estatisticas de ordem mais alta (ou seja, indo além do espectro
de poténcias, i.e. da varifncia da campo). Para o caso da fungéo de correlagio de trés pontos, temos o bispectro B(k1, ko, k3)
como o correspondente no espaco de Fourier:

((F1) 6(k2) O(ks3)) = (2m)°07 (ki + k2 + k3) B(ky, k2, ks). 3)

As ndo-Gaussianidades geradas pelo acoplamento do campo inflaton com o setor gravitacional levam a um bispectro inde-
tectdvel mesmo com experimentos futuros. Contudo, muitos modelos inflaciondrios possuem niveis de NG (chamadas de
ndo-Gaussianidades primordiais, PNG) que poderao ser detectados em um futuro préximo. Portanto, a ndo-deteccdo ajuda a
restringir o espago teérico de modelos inflaciondrios e, até mesmo, alguns cendrios alternativos a inflaco.

No escopo da RCF, temos um grande histérico de melhorias observacionais, com a missao do satélite Planck nos dando os
melhores vinculos, até 0 momento, sobre a inflagdo. Mesmo assim, poderemos alcangar vinculos competitivos, ou até melhores,
do que aqueles da RCF com os levantamentos que em breve serdo operacionais (e.g. Vera C. Rubin Observatory/LSST, Euclid e
SKA) [4}15,16]. Isso ocorre porque a quantidade de informag@o disponivel em mapas tridimensionais do universo provida por tais
levantamentos € muito maior do que aquela contida nos mapas bidimensionais da RCF. Contudo, esses levantamentos ndo nos
dao acesso direto ao campo de matéria, mas ao contraste de densidade J,, de objetos denominados tragadores enviesados da
matéria (tais como galdxias). Nesse caso,

Eap (@1, T2 21, 22) = ba(21) bg(22) (0(@1, 21) 8(@2, 22)),  Pap(k) = ba(21) bg(22) P(k; 21, 22), 4)
onde b, e bg sdo os vieses efetivos de dois tracadores o e 3, nos redshifts z1 € z, respectivamente. Em grandes escalas, b é
denominado viés linear.

>Note que aqui estamos utilizando o redshift z ao invés do tempo cosmoldgico ¢, uma vez que o primeiro é obtido diretamente de
observacdes cosmoldgicas, enquanto ¢ € inferido com base na histdria de expansdo de algum modelo de universo.

3 A RCF consiste nos fétons que desacoplaram da matéria quando o universo tinha ~ 380000 anos. Antes dessa época, o universo era
quente e denso ao ponto dos fétons espalharem os elétrons, constantemente, através do espalhamento Compton. Quando a temperatura cai para
T =~ 3000 K, a taxa de espalhamento é menor do que a taxa de expansio do universo e os elétrons conseguem ser capturados pelos nicleos
atdmicos formando atomos neutros. Os fétons da RCF seguem um espectro de corpo negro cuja forma néo € significantemente afetada pela
expansdo césmica. Observarmos o espectro de corpo negro da RCF com temperatura Trcr ~ 2.7 K, devido a expansdo ocorrida entre a época
do desacoplamento e hoje.

48



Artigo AS ASTROCIENTISTAS

01%‘%3 1 1 1 1 1 1 1 i(]Lz
k [h/Mpc]

Figura 1: Efeitos das corre¢des devido 2 PNG do tipo local no espectro de poténcias de halos com massa M = 10'° [M, /h]
(direita) e no viés total (esquerda), parap = 1 e z = 0, com o viés linear b(z, fxr, = 0) dos halos dado pelo ajuste da referéncia
[7]. Valores positivos de fll\?f = fn1 correspondem as curvas acima do valor fiducial (preto) fx1, = 0, enquanto que os valores
fnL < 0 correspondem a perda de poténcia em grandes escalas. Vale notar que fnr, = £10 estd descartado de acordo com
as medidas do Planck: fll\?f = —0.9 £ 5.1 [8]. Portanto, para obtermos corre¢des da ordem de ~ 8% com relagdo a fxr, = 0
precisamos chegar a escalas de k ~ 10~3 [h/Mpc], ou seja, da ordem de milhares de megaparsecs.

Um parametro muito sensivel as condi¢des iniciais da inflacdo e, portanto, a fisica do universo primordial, € o “viés dependente
de escala” 9], que se manifesta no espectro de poténcias de tracadores enviesados da matéria (tais como halos de matéria escura,
galdxias, hidrogénio neutro, etc) através de uma corregdo de &~ 2:

36, Qo H2
22T(k)D(z)’

onde p € um parametro que depende da histéria do tracador em questdo (e.g. os autores da referéncia [[10]] obtiveram p = 1.6 para
quasares), 6. = 1.68 ¢ densidade linear critica para colapso esférico em um universo Einstein-de Sitter (EdS, i.e. dominado por
matéria), T'(k) é a fungdo de transferéncia da matéria normalizada T'(k — 0) = 1, D(z) é o fator de crescimento e k = 27\ ~*
é o niimero de onda das perturbacdes de comprimento \. A correcio de k2 emerge de modulacdes quadriticas locais (daf o
nome PNG do tipo local) no potencial gravitacional primordial, induzidas, por exemplo, pela presenga de dois ou mais campos
escalares durante o periodo inflaciondrio. A amplitude dessas modulacdes é parametrizada pela constante de acoplamento
nao-linear (NL), fll\?f [L1L[12]]. O termo caracteristico dessa corre¢do ao viés linear, b, do tragador emerge ao relacionarmos o
contraste de densidade com o potencial através da equacdo de Poisson no espaco de Fourier:

Abq (k, 25 fNE) = fNE (ba — p) (5)

B(k) =~ 20(a) (,f) 5(k), ©)

onde ¢ é a velocidade da luz no vécuo, a = a(z) € o fator de escala em um dado redshift z e H = H(z) é o parAimetro de Hubble.

Nas referéncias [10] e [[13], o espectro de poténcias foi utilizado para detectar a dependéncia de escala adicional no viés de
quasares, resultando em fi¢ = 36713 e —51 < fl5¢ < 21, respectivamente. A Fig. llmostra o efeito do viés dependente de
escala para diferentes valores de fio¢ = fx1., assumindo um ajuste fenomenolégico para o viés linear dos tragadores considerados
nesse exemplo, que sdo os halos de matéria escura [7]. Vemos com isso que detec¢des do viés dependente de escala, Eq. (5),
requerem escalas A grandes, ou seja, modos de Fourier k£ pequenos.

Para explorarmos ao maximo o que os futuros levantamentos de galdxias t€m a nos oferecer, precisamos entender completamente
como as ndo-Gaussianidades primordiais se manifestam nas estruturas que observamos hoje, além de compreendermos as
possiveis fontes de erros sistematicos e de contaminag@o do sinal. Duas fontes de erro conhecidas atualmente sdo:

Ruido de Poisson. O ruido de Poisson, mais conhecido pelo termo shot noise, esta associado com o fato de que observamos
objetos discretos no céu, tais como as galdxias, e ndo uma distribuicdo continua de matéria. Além disso, ele corresponde a
estocasticidade intrinseca do campo de tracadores da matéria escura: como mostrado na Fig. 2] no cendrio A, efeitos estocdsticos
fazem com que as perturbagdes de comprimento de onda pequenos (curvas pretas) sejam tais que os dois objetos em vermelho,
localizados em picos de sobredensidade, ndo colapsem para formar um dnico objeto mais massivo, sendo atraidos para regides
opostas; jd no cendrio B, as pequenas escalas sdo uma realizacdo diferente e os dois objetos colapsam em uma tnica estrutura,
atraidos pela sobredensidade central, fazendo com que A contenha um objeto a mais do que B. Descrevendo a estatistica dessas
flutuacdes em pequenas escalas através de uma distribuicdo Poissoniana, € possivel verificar que o ruido de Poisson aparece
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no espectro de poténcias dos tragadores discretos da matéria como 1/7, onde 7 é a densidade média de objetos em um dado
volume do levantamento. Contudo, essa limitacdo pode ser evitada com a observacdo de uma alta densidade de tracadores, o que
estd previsto para os levantamentos futuros: por exemplo, Euclid prevé i ~ 10~ galdxias [h/Mpc]? [14], enquanto que temos
n ~ 10~* galdxias [h/Mpc]? para os dados do BOSS DR11 [15]. Como ndo estamos interessados nas pequenas escalas, essa
limitacdo € secunddria e ndo nos impde um problema, contanto que seja controlada.

A B

Figura 2: Para olharmos as grandes escalas do universo, calculamos a média das flutuacdes em pequenas escalas (curvas pretas)
sobre uma regido de raio R (circulos pretos) localizada no pico de uma flutuacdo em grande escala (curvas azuis). (Esquerda)
Caso A: dois objetos (pontos vermelhos) localizados em picos das sobredensidades em pequenas escalas ndo colapsam, pois
efeitos estocasticos das flutuacdes em pequenas escalas fazem com que eles sejam atraidos para regides opostas. (Direita) Caso
B: os dois objetos se fundem uma vez que as flutuacdes em pequenas escalas favoreceram a existéncia de uma sobredensidade
atraindo ambos os objetos. Nesse caso, o nimero total de objetos ¢ uma unidade a menos do que no caso A.

Variancia cosmica. Observacdes cosmoldgicas estdo sujeitas a uma limitagdo inerente do sistema estudado pela cosmologia,
que afeta tanto a RCF quanto a estrutura em larga escala (large-scale structure, LSS): ela consiste no fato de que observamos
apenas um universo, o qual pode ser pensado como uma realizacdo particular em um conjunto de possibilidades. Ademais,
por observarmos um volume finito do Universo, estamos limitados a um intervalo finito de escalas que podemos analisar. Tais
limitacdes sdo conhecidas como varidncia césmica, a qual é a maior fonte de incerteza em grandes escalas. Esse serd nosso maior
desafio e, portanto, devemos encontrar uma forma de contornar esse problema para obtermos vinculos robustos nos parimetros
de interesse. Uma possibilidade faz uso da técnica de multiplos-tracadores: foi mostrado em [[16] que é possivel contornar a
variancia césmica ao combinar diferentes tipos de tracadores da estrutura em larga escala (veja [[17, [18]] para trabalhos mais
recentes). Tal técnica € promissora, uma vez que sinergias entre os levantamentos futuros sdo esperadas [19} 20, 21]].

Por outro lado, possiveis contaminantes do sinal, mas que contém muita informagio por si s6, sdo:

Nao-Gaussianidades secundarias. A LSS é altamente ndo-Gaussiana devido a evolugdo gravitacional responsavel pelo
colapso das estruturas, que ocorre de forma altamente nio-linear, em contraste com a “simplicidade” linear da RCF, onde
as contribuicdes esptirias do setor gravitacional sdo minimizadas. Em grandes escalas, podemos escrever o bispectro de trés
tracadores «, 8 e ¥ como

Bapy(k1, k2, k3) = a1/1m Byy® + a1 172 P(k1) P(k2) + oy P(k1) P(ks) + caf1y1 P(k2) P(k3), @)

1 2) . . .
onde a; = b&) eag = bg‘) sdo, respectivamente, os vieses linear e de segunda ordenﬂ com o mesmo valendo para 3 e 7,
B = By + Bgray € 0 bispectro da matéria a “nivel drvore” com a possivel contribui¢do primordial By evoluida até um dado
redshift € B,y € 0 bispectro gravitacional:

Bgrav =2 [Fg(kl, kg)P@(k/’l)P@(kg) + 2 perms.] . (8)
Aqui, F5 € o kernel de segunda ordem, obtido através da teoria de perturbagdes, em um universo de EdS [22} 23] 24]]:

5 1ki-ko (K k 2 (ki - ka)?
Fy(ky,k2) = - + 5 . 2( L 2)-1-7(22]{;22)
1R3

BT ©

7T 2 kike

Contudo, esse resultado falha em capturar escalas levemente nao-lineares. Por isso, muitas técnicas tém sido desenvolvidas para
melhorar a compreensio desses efeitos, tais como a aplicacio da teoria efetiva de campos para modelar efeitos ndo-lineares em
escalas pequenas [25] e métodos fenomenoldgicos [26].

“Considerando-se a expansdo 6o (x) = a16(x) + %26 (x) + . .. em escalas grandes, o € o viés linear e a2 0 viés de segunda ordem.
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Efeitos relativisticos. Em grandes escalas, compardveis ao raio de Hubbl efeitos relativisticos associados a projecdo de
observdveis (e.g. flutuacdes na contagem de galdxias) no nosso cone de luz passado comecam a emergir. No espectro de
poténcias, esses efeitos podem dificultar uma deteccéo segura do viés dependente de escala, caso ndo sejam levados em conta na
modelagem tedrica [27]. No bispectro das galdxias, caracteristicas tinicas tais como um dipolo intrinsecamente relativistico
emerge e, portanto, abrem portas para novos testes de teorias de gravitacao.

Neste artigo, abordaremos a questdo de como podemos extrair informacao de levantamentos de galdxias, focando na interacao
entre os efeitos relativisticos e de ndo-Gaussianidades primordiais no espectro de poténcias de tracadores da matéria escura. Em
particular, descreveremos como modelar o dipolo relativistico que emerge na correlacio cruzada entre diferentes tracadores e
como extrai-lo de dados reais. Para tal, utilizaremos uma simulacéio de /N-corpos relativistica contida no cone de luz passado de
um observador, aproximando-nos de andlises realistas de dados.

2 Efeitos relativisticos no espectro de poténcias de halos de matéria escura

Levantamentos de galdxias sdo pilares para a construgdo da cosmologia moderna. Eles partem do redshift z de objetos, tais como
as galaxias, para nos dar um mapa tridimensional do Universo. Se ndo houvesse nenhuma perturbacao ao fluxo de Hubble, ou
seja, se o redshift observado z,s fosse somente devido a expansdo césmica zy (i.e. zobs = 25), €8s€ mapa seria perfeito no
sentido de que eles nos dariam as posi¢des radiais corretas dos objetos mapeados; se, em adicao a isso, nao houvesse lentes
gravitacionais, as posicdes angulares providas por eles nos dariam acesso a posicdo real das galaxias.

Contudo, como ja mencionamos, existem desvios de uma métrica perfeitamente FLRW, que descreve um universo homogéneo e
isotrépico: sabemos que a matéria escura e baridnica se aglomera para formar as estruturas que observamos, tais como halos de
matéria escura e galdxias, levando a uma distribuicéio ndo-homogénea em escalas da ordem de R < 100 Mpc/h. A presenca
dessas estruturas também s@o responsdveis por lenteamento gravitacional, alterando assim ndo somente a posi¢do angular, mas a
forma e luminosidade dos objetos mapeados.

Também sabemos que as galdxias estdo caindo no potencial do aglomerado do qual elas fazem parte e esse efeito introduz
desvios ao movimento devido somente ao fluxo de Hubble (expansdo do universo): existem efeitos de redshift gravitacional
dando origem a uma perturbago adicional a posicao real, entre outros inimeros efeitos que criam um mapeamento complicado
com a posi¢@o dos objetos em um universo perfeitamente homogéneo e isotrépico.

Uma das caracteristicas mais marcantes dos levantamentos que estdo por vir é o grande volume por eles coberto, permitindo-nos
observar escalas cada vez maiores, incluindo aquelas que sdo comparédveis com o horizonte do universo observavel. Em tais
escalas, o tratamento Newtoniano nfo é mais preciso, uma vez que efeitos de causalidade impostos pelo limite da velocidade da
luz ndo sdo levados em conta na teoria Newtoniana, a qual desconhece a existéncia de um horizonte cosmoldgico. Além disso, a
inclusdo de espécies relativisticas, tais como neutrinos, s6 podem ser propriamente modeladas no tratamento relativfsticdﬂ Logo,
para extrairmos o maximo de potencial desses levantamentos, nossa teoria deve ser precisa o suficiente em grandes (e também
pequenas) escalas.

As diferencas entre o tratamento puramente relativistico e o Newtoniano obtidas nas expectativas tedricas para as quantidades
observdveis ddao origem aos chamados efeitos relativisticos, os quais, se ndo forem propriamente modelados, podem ser
erroneamente confundidos com uma detec¢do de ndo-Gaussianidade primordial [31} 132} 33].

Aqui sempre manteremos em mente o que é realmente observado pelos levantamentos de galdxias: levantamentos espectroscopi-
cos e fotométricos nos déo um catdlogo com as posi¢des observadas, no espago de redshift, s = (zobs, 0, ¢), com o redshift
sendo estimado através da técnica espectroscdpica (entdo assume-se erro zero na medida) ou da técnica fotométrica (nesse caso,
serd necessdrio incluir as distribui¢des que descrevem a fun¢do de densidade de probabilidade de cada redshift nas medidas);
mas, em ambos 0s casos, teremos um catdlogo com a posig¢do tridimensional s dos objetos. No final, o contraste de densidade é

convertido para uma sobredensidade na contagem de objetos do tipo 3: 6;8) (8) = Ng(2obss 0, )/ Ng(2obs) — 1, onde N é o
nimero total de objetos observado em um dado volume centrado em s e N é uma média angular.

Para relacionarmos a posi¢do observada com a posicéo das galdxias devido somente a expansio do universo, podemos empregar
a definicao covariante de redshift,

o,V
o= Gk (10)

(g/tvkuuu)obs

>Define-se o raio de Hubble como ¢ (a H) ™",

®Muitas alternativas existem para levar em conta esses efeitos, especialmente o tratamento de espécies relativisticas em simulacdes
Newtonianas através de um “diciondrio” que conecta as duas [28,[29]. Outra abordagem consiste em realizar simulacdes cujas equacdes de
movimento sdo inerentemente relativisticas [30)].
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para incorporar todas as correcdes adicionais as Newtonianas, onde somente a velocidade peculiar v das fontes (parte espacial da
quadrlvelomdade ut) é responsavel pelas correcdes ao longo da linha de visada 72 (como derivado em [34]): APrS ~ Ay ( + =L )
onde v = v - 11 € a projecdo da velocidade peculiar ao longo da linha de visada. Note que assumimos v << c. Rotulamos por
f as quantidades calculadas na emissdo dos fétons (ou seja, na fonte) e obs quando sdo recebidas pelo observador. Note que
k* = 27v(1, —n) é o vetor de onda dos fétons de frequéncia v e dire¢do de propagacdo —.

O fluxo de Hubble € responsdvel por um redshift no comprimento de onda dos fétons observados A da forma Agps =

t
Abpe aé (°;3) com t,ps € ty sendo, respectivamente, os tempos césmicos no momento da recepg¢io pelo observador e da emissdo

pela fonte. Portanto, as velocidades peculiares deslocam o redshift observado z,,s daquele que seria perfeitamente cosmolégico
zu = altobs)/a(ty) — 1 (devido ao fluxo de Hubble):

>\obs
Af

=1+ zops = (1+ “)(1+zH). (1D

Computando a sobredensidade de tragadores enviesados do campo de matéria escura, através da Eq. (T1)), obtemos a expressado
usual apresentada em [34]]:

(s)  s(m 7& s 7’U~’fl 81n¢_>
657 (8) ~ 57 () ,Har(v ) 0 (2+ s ) (12)

onde somente quantidades em primeira ordem na teoria de perturbagdo sio consideradas. Chamamos a.H = H. Acima, Oy, , In ¢
leva em conta a fungdo de selecao do levantamento em questdo. O indice r representa quantidades no “espaco real”, isso &, sem
de distor¢des de redshift, somente na presenca do fluxo de Hubble.

Restritos a teoria linear, podemos relacionar quantidades no espaco das configura¢des e no espaco de Fourier como

r 3 r ik-r — 3 r ik-r
557 (r) = b | s 00Ky, HT Dy = —f [ s 60 (k) (k7)o
vy=v-F=ifH[ (;1#1;3 6 (k) BE etk vy =ifH [ (d o) (k) BT ek,

onde @ = O, In(r?¢p), para um tragador 3 com viés linear b e fungdo de selegdo ¢. Aqui encontramos a principal assinatura
que tentaremos analisar: a presenga de termos imagindrios devido ao acoplamento de v|| com termos da forma (#r) —1. Como
pode ser visto do contraste de densidade Newtoniano,

f

35 (k) = 6 (k) b/g—&—f(lgz-%)Q—iHa(r)(fc-%) : (13)

o termo imagindrio aumenta para objetos mais préximos e em grandes escalas.

Contudo, considerando a defini¢do covariante do redshift, Eq. (I0), contribui¢des adicionais aparecem devido a existéncia de
inomogeneidades presentes entre o observador e a fonte, causando desvios na trajetéria dos fétons, o que leva a perturbagdes
no angulo observado e magnificacdo das galdxias por conta de lentes gravitacionais. A correcdo relativistica mais imediata é
o redshift (blueshift) gravitacional dos fétons subindo (descendo) o potencial gravitacional como resultado da perda (ganho)
de energia: \5% = A\f(1 — A®/ c?). O efeito resultante é um redshift que depende apenas do potencial gravitacional A® na
galaxia, desprezando as contribui¢cdes que correspondem as perturbagdes devido a variacdo do potencial gravitacional ao longo
do caminho que o féton percorre, entre a fonte e o observador. Considerando apenas esse efeito local, o redshift observado se

torna [35]

Zobs =

)\Obsf)\f%ZH+ﬂ Aq)

= (14)

Af c c

Realizando os mesmos passos empregados na derivagdo de Eq. (I3), com o termo de potencial adicional no espago de Fourier
pela Eq. (6)), chega-se a

00 =50k [b5 + 77 0 (50— T2 ) i) )

Desprezando variagdes na funcéio de selecdo e assumindo uma tnica linha de visada para o levantamento como um todo
(k - 7 = p), o auto-espectro de um tragador 3 é dado por

(65 (k)85 (K')) = (2m)6P (k + k') | (bg + fu2)? + (;’mejcp) P(k). (16)

O segundo termo dentro dos colchetes € a correcdo relativistica a expressao de Kaiser (primeiro termo) em decorréncia do
redshift gravitacional sofrido pelos f6tons. Para se ter uma ideia da contribui¢do que esse termo dé ao espectro de poténcias, para
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um levantamento como o Euclid (area 15000 deg2, 0 < z < 2.5¢€ kpin ~ 0.001 [h/Mpc]) a amplitude € da ordem de ~ 0.06,
enquanto que para um levantamento como o LSST (drea 13800 deg?, 0.2 < z < 1.2 € kpin ~ 0.002 [2/Mpc]), esperamos algo
em torno de ~ 0.01 [36]. Comparado ao termo de Kaiser (Eq. [12), o qual é de ordem 1 para ambos 0s casos, vemos que essa
contribui¢do é pequena. Contudo, o espectro cruzado entre dois tragadores o e 3,

(05(k)s5(K")) = (2m)°6" (k + k) 3Qm“> . P20 (b — bg) | P(k), (17)

(ot 10+ 002) + (501 ) = it

possui uma parte imagindria intrinseca que da origem ao termo de dipolo, muito mais facil de ser observado uma vez que ele
escala como 1/k., onde chamamos k. = ck/aH [35].

Levando-se em conta todas as corre¢des proporcionais a v - 72 € considerando teorias onde a equacédo de Euler v + Hv +V® = 0
¢ vélida, obtemos o chamado termo Dopplelﬂ Ag, que entra em adigdo as distor¢des espaciais de redshift padrdao H~10,.(v - n)

(vide Eq. [12):

CYRUE ORI P bsp —2  Ola’mg) M _ .
65 (r)=265"(r) H&n(v n)+ " + g 0 5sg| v - m,
= o) (1) — %&(v -n) + Agv - n. (18)

Note que —5s5(Hr) ™! jd estd presente no trabalho de Kaiser, com s o< O, - In(r%¢g) sendo o chamado viés de magnificagdo.
Com excegio da verdadeira perturbagdo de densidade ¢, todos os outros termos aparecem devido as distor¢des no sistema de
coordenadas que emergem ao relacionarmos as quantidades do universo homogéneo e isotropico com aquelas que realmente
observamos. Portanto, chegamos a principal equacéo deste trabalho:

05 (k) = 60 (k) [bs + frid +if (M) Appue] | (19)

com py = (I;: - ) representando a dependéncia com a linha de visada. Nosso principal objetivo serd medir o dipolo induzido
pela parte imagindria do espectro de poténcias, que detalhamos no que segue.

2.1 Aproximacio de céu plano

Quando a linha de visada é a mesma para todos os objetos, i.e. k-p= 1 € uma constante (aproximagao de céu plano), o espectro
cruzado PO(:@) (k) = (da(k) 05 (k)) de dois tracadores av e 3 € dado por:

2
Fi) (k) = P (k) [(ba +f1?)(bs + f1u*) + AaA@f%ﬂ% +ifp[(bs + fu*)Aa — (b + 1) Ag] % - Qo)

Vemos que a isotropia é quebrada pela escolha de uma linha de visada e, portanto, Pf’ﬁ) (k) = P (k, 1) pode ser expandido em

polindmios de Legendre:

N (s s 20+ 1 [! s .
PO k) = 3 PO, PO =25 [ POk ) Lalge) = PO(R) e @
£=0 -

7 A expressdo completa e geral, sem a suposicio da validade da equacdo de Euler, possui a adi¢do de outros termos, os quais mencionamos
.. . . . —1 —15. . . . X P .
aqui: redshift gravitacional H~ " 0,® em ordem Hk™"); efeito cone de luz v - n (light-cone effect) estd associado ao fato de que, por
observarmos objetos no cone de luz passado, as posicdes observadas sdo diferentes das posi¢des que as galdxias teriam em uma hipersuperficie
de tempo constante; termo de aceleragdo v - n descreve a aceleragio da fonte com relagido ao observador; temos também termos néo-locais
que expressam as distor¢des devido a lentes gravitacionais no volume observado, mas ndo consideraremos tais termos na presente andlise
[37.1381139].
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onde PE(S) (k) sdo os multipolos da expansdo. Desprezando termos quadraticos O(H./k)?, os coeficientes da expansdo ddo dados
por:

co(f,b) = babs + %f(ba +bg) + %f% (22)
ek, f,b, A) = éf% [Aa(3f +5b3) — A(3f + 5ba)] (23)
e2(f,b) = %f(ba +bg) + ?f% (24)
cs(k, f, A) = %z‘fQ%(Aa — Ag), (25)
a(f) = %F- (26)

Enquanto que o monopolo, quadrupolo e hexadecapolo sio os mesmos do caso Newtoniano, um dipolo que escala como Hk~*
emerge no caso do espectro cruzado,

s ) H

POK) = iPO )L (4031 +50) — A5(3F + 500)] 2

mas desaparece para o auto-espectro. Contudo, considerando as corregdes O(H,/k)?, o monopolo e o quadrupolo adquirem uma

dependéncia de k2, fato responsével pela preocupacio constante com uma possivel contaminacio no sinal do viés dependente
de escala, como discutido anteriormente. Podemos escrever os multipolos do espectro no espaco de redshifts como

27)

P (k) = PY (k) + APRE(k) + APFNC (k), (28)
I[P (k)] = Im[ P (k)] + Im[A PPN (k)] (29)
P{¥ (k) = PN (k) + APRE (k) + APPNG (), (30)
m[P§*) (k)] = P (k), (31)
P (k) = Py (k) (32)

onde os indices N, RE and PNG se referem aos multipolos Newtoniano (Kaiser) e as corre¢des que aparecem devido aos
efeitos relativisticos e ao viés dependente de escala do tipo local de PNG. As corre¢des sdo dadas respectivamente por (para os
multipolos pares, veja [33]]):

1 H\?
APGT(k) = | 3 Aadpf? (k> Py (k) (33)
APNC (k) = :Aba (g + bg) + Abg (?; + ba> + AbaAb/g} Pr(k), (34)
N R NS I AT (35)
APRE(k) = _§f2 (Z)QAaAﬂ P’ (k), (36)
APFNG (k) = ?2) f(Aby + Abg). (37)

Vemos com isso que o viés dependente de escala também impde uma corre¢@o ao dipolo relativistico. Contudo, dado que
Ab ~ O(k2), essas corre¢des serdo proporcionais a k3.

2.2 Correcoes de grandes angulos

Ao abrirmos mao da aproximacdo de céu plano, devemos ter cuidado ao computar o espectro cruzado Psg)(kl, ko) =

(0 (k1) 05 (k2)):
s . H?
Pciﬁ)(klka) = P (k1) |(ba + fuui,)(bs + fuz,) + AaAﬁfQHkazp +

+if [(bg + fur,)Aatte, — (ba + fri,)Apiik, ) (38)

=X
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O primeiro termo, P(")(k), vem do fato de assumirmos que o espectro de poténcias da matéria no espago real é homogéneo e
isotrépico e as diferentes linhas de visada sdo incluidas em p, = k - 7.

Para dados contidos em um volume delimitado por uma grande drea angular, essas corre¢des devem ser levadas em conta. Seus
principais efeitos podem sao resumidos no que segue:

* O espectro de poténcias P(i;a) (k1, k2) ndo é mais diagonal. Podemos recuperar homogeneidade tomando o limite de
céu plano (pg, = fik, = W3

* A parte imagindria Pé?(kl, k), Im[PO([‘;)(kl, ko)l = f[(bg+ fug,)Aatise, — (ba + frii, ) Aptin,) HE~T ndo é
nula mesmo para a autocorrelagdo de um tragador o.. Nesse caso:

o H
I[P (k1 k2)] = Aabof [(1+ Bug, ), — (L+ Bu, )aws] -
onde 5 = f/b,. Portanto, um dipolo intrinsecamente geométrico aparece. No caso em que Angulos grandes sdo
considerados, tal fato deve ser levado em conta na modelagem tedrica do dipolo relativistico, Eq. (27).

2.3 Bispectro

O resultado mostrado na Eq. (I8) é obtido expandindo as perturbacdes até primeira ordem. Expandindo as perturbagdes até
segunda ordem [40], obtemos o bispectro das galdxias, na aproximagao de observador distante [41]]:

B(ky, kg, k3) = K(k1)K(k2)K® (K1, ko, ks)P(k1) P (k) + 2 permutagdes ciclicas, (39)

onde K = Ky + Kp é o kernel de primeira ordem das distor¢des de redshift, com o termo Newtoniano Ky = b + fu? sendo
de ordem (#/k)°, e Kp = iAfp3t sendo o efeito Doppler de ordem (7 /k)!. De forma semelhante, () = Kﬁ) + Kg)

corresponde as correg¢des de segunda ordem, onde o termo Doppler IC(;) (k1, ko, k3) contém poténcias impares de p, resultando
em um dipolo intrinseco no bispectro de um tnico tipo de tracador, em contrapartida ao caso do espectro de poténcias, onde
devemos correlacionar tracadores diferentes para obtermos um sinal nao-nulo [42].

3 Simulacoes de N-Corpos Relativisticas

Para testar as ideias descritas na se¢@o anterior, utilizamos o cédigo gevolution [30,43], o qual faz uso da aproximagdo de
campos fracos, valida no contexto cosmoldgico, para realizar simulacdes de N-corpos relativisticas, ou seja, as simulagdes sdo
realizadas resolvendo-se as equagdes de Einstein. Vale ressaltar aqui que esse € o primeiro conjunto de simula¢des numéricas de
N-corpos totalmente relativistico.

3.1 Conesdeluz

Comumente simula¢des de N-corpos retornam snapshots com a posi¢do e velocidade de particulas de matéria escura da
simula¢do, cada um correspondendo a uma hipersuperficie de tempo constante (redshift fixo) e o mapa tridimensional das
posicdes cartesianas dessas particulas. Contudo, tem sido cada vez mais recorrente a constru¢dio de cones de luz para a
interpretacdo e obten¢do de mapas simulados de galdxias mais realisticos [44, 45]. Diferentemente dos snapshots, um cone de
luz nos d4 acesso a posicao angular dos objetos (particulas de matéria escura, halos, ou galaxias) no céu, a um determinado
redshift, que representa uma hipersuperficie de tempo constante, podendo estarem tanto no espaco real, quanto no espacgo de
redshift. Somos entdo fornecidos com posi¢cdes espaciais bidimensionais e a coordenada radial estd associada com o redshift dos
objetos, em contraposi¢do ao mapa tridimensional em um tempo fixo como ocorre no caso dos snapshots. Halos de matéria
escura sdo entdo encontrados nesses mapas, usando um algoritmo como, por exemplo, Friends-of-Friends (FoF), de forma que
obtemos um catdlogo contendo diferentes massas, posi¢des angulares no céu, velocidades e outras informacdes relevantes.

Como o viés dos halos de matéria escura dependem da massa, podemos obter diferentes tipos de tracadores realizando cortes
de massa nos objetos do catdlogo. Trabalhamos com um cone de luz especifico, compreendido no intervalo de redshifts
z = [0.1,2.9], obtido através da simulagdo gevolution. Nesse caso, os cones sdo construidos on the fly, isto é: durante a
simulacdo, a cada passo de integracdo, o cddigo identifica as particulas de matéria escura que estdo dentro de um intervalo
apropriado de distancia comovel do observador, como deverdo aparecer no cone de luz final; essas particulas sdo deslocadas por
um intervalo de tempo fracional de acordo com a distancia precisa ao observador, sendo entio colocadas na superficie do cone de
luz passado, definida pela geometria de FLRW, de forma exata. Ou seja, o c6digo calcula de forma explicita a interseccdo entre a
linha de mundo de cada particula e a hipersuperficie nula no cone de luz. Assim nao € necessario salvar inimeros snapshots que,
além de consumirem muito tempo, ocupam muito espago de armazenamento em disco. Com a abordagem on the fly também nao
haverd, portanto, efeitos de discretizac@o temporal, pois dz é efetivamente zero.
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Com o catdlogo contendo a posicdo e velocidade das particulas de matéria escura, obtemos um catdlogo de halos através do
halo finder Rockstar|[46] que sdo transportados para o espaco de redshifts, seguindo a expressdo relativistica, através de um
algoritmo de ray-tracing, que conecta as posi¢des das fontes com o observador através da integragdo da geodésica nula dos
fétons.

3.2 Catalogos disponiveis

A simulacdo aqui utilizada possui trés cones de luz distintos: um “local” (abertura de 97.4° e redshift maximo de z ~ 0.08),
cobrindo um volume V'~ 0.009 [Gpc/ h]3; um intermedidrio, utilizado neste trabalho, com abertura de 25.68°, redshift maximo
de 2z ~ 3.1 e volume total V ~ 4.65 [Gpc/h]3, e um cone mais profundo (abertura ~ 12° e volume V ~ 2.5 [Gpc/h]3,
compreendendo redshifts até z ~ 7). A simulagdo foi realizada dentro do modelo ACDM, com parimetros: h = 0.67556,
wy = 0.022032, weqm = 0.12038, Trer = 2.7255 K, A, = 2.215 x 1072, ng = 0.9619, Ny, = 3.046, € Nycqm = 0, em uma
caixa de lado L = 2400 [Mpc/h] que cobre todo o cone de luz (para ver como esses cones de luz sdo construidos, veja a Fig. 1
de [47]). Cada particula de matéria escura na simulagdo tem massa 2.64 x 10° [M, /h].

Foi considerada a regido contida entre zy,;, = 0.1 € 2pax = 2.9, correspondendo a um volume de, aproximadamente, 4.0
[Gpc/h]® dada a cosmologia, contendo 1% do céu (i.e. fscy ~ 0.01). Apés essa selegdo, sobraram 8.5 x 10° halos de matéria
escura contidos numa area de 400 deg?. Também é possivel utilizar os correspondentes cones no espago real, ou seja, sem
as distor¢des de redshift e efeitos de lenteamento gravitacional inclusos, e o catdlogo de particulas de matéria escura, com
3.5 x 107 de particulas. Ambos os catdlogos foram utilizados para obter uma estimativa do viés dos halos com base nas fungdes
de correlag@o e espectro de poténcias. Para isso, calculamos as estatisticas de dois pontos halo-halo, para depois comparar com a
estatistica matéria-matéria, quantidades que nos retornam o viés linear b2 através da Eq. (jé_ll)

3.3 Resultados

Nesta secdo, sdo apresentados os resultados da referéncia [48], onde foi dado foco para fatias de altos redshifts 1.7 < z < 2.9,
separados em trés bins de largura Az = 0.4.

Para o célculo das fung¢ao de correlagdo, necessitamos de catdlogos aleatérios com objetos distribuidos de forma Poissoniana
dentro da geometria do levantamento, com a mesma distribui¢do de redshifts 72(z) dos halos originais (dados), e muito mais
densos. Com isso, podemos calcular qual a probabilidade de encontrar um par de galdxias separados por uma distdncia s com
relacdo a distribuicdo aleatéria (sem estrutura cosmoldgica) Poissoniana. Checamos a distribui¢io angular e de redshift dos
catdlogos aleatdrios verificando a consisténcia entre ambos. Para o espectro de poténcias, utilizamos catdlogos aleatérios com 108
particulas, de forma a mapear toda a regido do cone. Isso foi utilizado para estimarmos P; de acordo com a técnica apresentada
em [49, 50, 51]], também descrita na Secdo 4 do artigo em questdo, aos quais referenciamos para detalhamentos sobre como
estimar o espectro de poténcias.

Tabela 1: Amostras de halos consideradas nas nossas andlises, selecionadas para corresponder a densidade numérica para
cada populagdo: 1y ~ n1 = ng. O redshift médio foi determinado a partir de todos os halos em cada fatia, dado que o
redshift efetivo de cada amostra variou em torno de < 0.5%. O procedimento para a determinag@o do viés dos halos pode ser
encontrado no Apéndice A2 de [48]. Para os trés bins de z, os volumes sdo tais que o modo fundamental para observacao é
kp = 27/VY/3 ~ 7 x 1073 [h/Mpc].

# halos Massa Bias (Tinker) Bias (PS) Bias (CF) n(Zz) [Mpc/h] >

z=1.89
All 480643 4.41 x 10™2 2.881 2.927 2.809 7.053 x10~*
Ho 160081 1.86 x 10'? 2.273 2.551 2.437 2.356 x107*
Hy 160547 2.83 x 10'2 2.540 2.758 2.652 2.348 x10™*
Hy 160015 8.54 x 10'? 3.539 3.477 3.349 2.349 x107*
z =229
All 326899 3.85 x 10™? 3.473 3.469 3.196 4.666 x10~1
Ho 109003 1.83 x 10'2 2.803 3.020 2.772 1.556 x10~*
H; 108809 2.66 x 10'? 3.114 3.270 2.993 1.553 x10~*
Hy 109087 7.05 x 10'2 4212 4.154 3.827 1.557 x10~*
zZ =269
All 205678 3.44 x 10™2 4.140 4214 3.959 2.947 x107 2
Ho 68501 1.80 x 10*2 3.414 3.735 3.613 9.815 x107°
H; 68550 2.52 x 10'? 3.765 4.006 3.891 9.822 x107°
H, 68627 5.98 x 10'2 4.955 4.932 4.468 9.833 x107°
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Encontramos discrepancias entre os vieses calculados através do cone de luz no espaco real e o ajuste fenomenoldgico de [7]].
Utilizamos um polindmio quadratico by + by x? para ajustar a razdo entre o espectro estimado dos halos no espago real com o
espectro tedrico da matéria, definindo o viés linear dos halos como b = +/bg. Motivos para a discrepancia podem estar associados
ao fato do ajuste de [[7] ter sido feito para redshifts mais baixos. Por completeza, calculamos o viés através da razdo entre as
funcdes de correlagdo halo-halo e matéria-matéria, ajustando uma constante para escalas relativamente grandes, mas que ainda
continham um nimero grande de pares de halos para minimizar ruido das medidas. As medidas obtidas através do espectro (PS)
e fungdo de correlagio (CF) sdo mostradas na Tabela|[I] para os trés intervalos de redshift.

Obtivemos o dipolo cruzado entre os tragadores para todos os bins de redshift, mas mostramos apenas os resultados para
a primeira fatia z ~ 1.89, pois os outros resultados foram similares. Como mostrado em [52], pelo fato dos dados nédo
estarem distribuidos em uma caixa, mas sujeitos a uma geometria ndo-trivial (no nosso caso, a de um cone), um dipolo
geométrico se faz presente. Contudo, como podemos notar através da Eq. (27), o sinal do dipolo relativistico é antissimétrico,
ou seja, (0a(k)0j(k)) = —(ds(k)d, (k)). Portanto, em [S3] foi proposta a utilizagdo do estimador antissimétrico APy =
(60 (k)05 (K)) — (05(K)o (k) = PP — PP que explora o fato de que o dipolo geométrico é, em contrapartida, simétrico.
Dessa forma, APy = 2(d,(k)05(k)) = 2P1aﬂ isola o sinal de interesse. Na Fig. Emostramos esse estimador para os halos
de matéria escura descritos previamente (veja Tabela[I para a descri¢do das populagdes Hy, Hq e Ho consideradas). Por ndo

estarmos no melhor regime de observacdo, com um levantamento de drea e volume pequenos, ndo conseguimos detectar o dipolo
nas simulacgdes.
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Figura 3: Dipolo estimado a partir das 4 populagdes de halos descritas na Tabela[I para a primeira fatia de redshift. Como
no caso do monopolo, as barras de erro foram calculadas a partir do desvio padrio do dipolo das 100 simula¢des log-normais

mencionadas. As linhas sélidas representam a teoria, uma vez que P;* p_ Plﬁ @ ¢ praticamente livre do impacto da funcéo janela
(simétrica). Mostramos todas as possiveis combinacdes de halos. Extraido de [48]].

4 Observacoes finais

Apresentamos uma revisdo sobre como nao-Gaussianidades primordiais do tipo local, caracteristica de alguns cendrios infla-
ciondrios, podem ser vinculadas no espectro de poténcias de tracadores enviesados da matéria, através da assinatura k~2 que
emerge em grandes escalas. Mostramos, também, como esse efeito particular se mistura com efeitos relativisticos que aparecem
ao conectarmos as quantidades observadas em levantamentos de galdxias (e.g. redshift) com a teoria. Ambos os efeitos se
manifestam em escalas da ordem do raio de Hubble e devem ser modelados teoricamente para a extracdo em dados reais.

Focamos nos efeitos relativisticos, os quais deixam um sinal caracteristico no espectro de poténcias cruzado entre diferentes
tragadores da matéria escura: a presenca de um dipolo, como descrito na Eq. (27). Fazendo uso de um cone de luz gerado com o
codigo de N-corpos relativistico gevolution, reproduzimos os resultados da andlise de multipolos realizada em [48 onde o
espectro de poténcias cruzado entre diferentes subpopulagdes de halos (que correspondem a diferentes tragadores) foi utilizado.
Trabalhamos no intervalo de redshifts 1.7 < z < 2.9, com o cone de luz cobrindo uma fragdo de 1% do céu, drea semelhante a
regido de sobreposi¢do de galdxias luminosas vermelhas e de linha de emissdo na andlise de multiplos tragadores dos dados
finais do levantamento eBOSS [54], embora esses dados sejam a baixos redshifts (z ~ 1).

Devido ao volume limitado da nossa andlise, ndo obtivemos nenhuma deteccdo conclusiva da assinatura do dipolo nesse
conjunto de dados. Vemos, portanto, que o desafio de observar volumes (fracdes) grandes do céu € de suma importancia para

8Para uma descri¢io em detalhes sobre como a geometria do levantamento de galdxias, incorporada através da chamada funco janela, de
sobre como quantidades caracteristicas das populacdes de tracadores empregadas na andlise podem ser estimadas no cone de luz passado,
referimos a quem tiver interesse o artigo [48] e as referéncias ali contidas.
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levantamentos que desejem extrair caracteristicas em escalas ultralargas: desde os efeitos relativisticos abordados nas Segoes [2]e
[3] até assinaturas da fisica do universo primordial, como descrito na Segdo[I} Torna-se interessante, portanto, formas de otimizar
as medidas do espectro de poténcias através da utilizagdo de pesos, aplicaveis aos dados, para aumentar o sinal dos multipolos
frente ao ruido intrinseco das medidas [[18]].

Nao analisamos e nem apresentamos um método de incorporar os efeitos de grandes dngulos, descritos na Se¢éo[2.2] O motivo
para isso foi ao pequeno angulo sélido compreendido pela nossa anélise. Contudo, tais efeitos devem ser explorados no contexto
de levantamentos tais como o Euclid, Rubin Observatory/LSST e SKA, os quais devem cobrir uma fracdo considerdavel do céu.

Chamamos a atencd@o para a referéncia [55)]: quando estimamos o espectro de poténcias dentro do intervalo de redshifts
mencionado, assumimos que todos os halos ali contidos possuiam o mesmo redshift z, calculado a partir da média dos redshifts
especificos de cada halo. No entanto, o trabalho mencionado mostrou que uma anisotropia dependente de escala emerge devido
a essas diferencas. Embora eles tenham encontrado 4% e 40% de diferenca no quadrupolo (¢ = 2) e hexadecapolo (¢ = 4),
respectivamente, com efeitos despreziveis no monopolo (¢ = 0), nenhuma estimativa foi feita para o dipolo (¢ = 1). Portanto,
fica aberta a possibilidade de explorar como as linhas de visada calculadas nos diferentes redshifts contidos dentro do intervalo
considerado para andlise impacta a detecc¢do do dipolo relativistico, bem como a de ndo-Gaussianidades primordiais.
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