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RESUMO

Os aglomerados de galdxias sdo importantes sondas cosmoldgicas, ja que a abundancia e a distribuicio espacial
desses objetos estdo diretamente ligadas a formagdo de estruturas em grandes escalas. A maior fonte de
incerteza nas restricdes de pardmetros cosmolégicos € origindria das estimativas das massas dos aglomerados
a partir da relagdo massa-observavel. Além disso, os préximos grandes levantamentos fornecerdo uma grande
quantidade de dados, requerendo uma melhoria na precisido de outros elementos utilizados na constru¢do
das verossimilhancas de aglomerados. Portanto, uma modelagem precisa da relacdo massa-observavel e
diminuir o efeito dos diferentes erros sistematicos sdo passos fundamentais para o sucesso da cosmologia
com aglomerados. Neste trabalho, fazemos uma breve revisao da abundancia de aglomerados de galédxias, e
discussdo de diferentes fontes de incerteza.
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1 Introducao

Os aglomerados de galdxias sdo as maiores estruturas ligadas do universo. A massa e o tamanho (didmetro) tipicos desses objetos
variam entre ~ 1013 - 10%° M, e 1 - 10 Mpc, respectivamente. Historicamente, a concepgdo da existéncia dos aglomerados de
galéxias ocorre somente no século XX, mas ela é baseada, entre outras, em observagdes de nebulosas cujos primeiros catalogos
foram produzidos, independentemente, por Charles Messier e William Herschel no século XVIII. Em 1958 George O. Abell
cria o primeiro catdlogo de aglomerados, composto por 2,712 objetos ricos, massivos com redshift até z < 0, 2. Ampliando a
cobertura de observacdo do céu, em 1989 sdo adicionados mais 1,361 aglomerados a esse catdlogo [1]]. Para mais detalhes sobre
a evolucao histdrica nos primeiros estudos de aglomerados de galdxias, veja [2].

(author?) [3]] infere a presenca de matéria escura no aglomerado Coma e, desde ento, os aglomerados de galaxias tém sido
utilizados no estudo da cosmologia [4]]. Uma das grandes vantagens dos aglomerados € que eles emitem sinais em diferentes
bandas do espectro eletromagnético como, por exemplo, raio-X, milimétrico, infravermelho, visivel e radio. A partir desses
multiplos sinais (além de efeitos gravitacionais) sabemos que os aglomerados, em geral, possuem a seguinte composicao:
~ 80 — 85% de matéria escura, ~ 10 — 15% de gds quente difuso/plasma intra-aglomerado (ICM e ~ 2% de galdxias [3]].

Grandes levantamentos que em breve entrardo em operacdo como o Vera C. Rubin Legacy Survey of Space and Time (LSST) [6],
e o satélite Euclid [], por exemplo, transformardo a cosmologia observacional por produzirem um grande volume de dados.
Esses dados diminuirdo ainda mais a incerteza estatistica nos ajustes de modelos cosmolégicos e, portanto, as andlises serdo
dominadas pelos erros sistemético Logo, este ¢ um momento crucial para entender e modelar essas fontes de erro. Neste
trabalho, revisaremos o uso de aglomerados de galdxias como sonda cosmolégica dando foco a abundancia de aglomerados
para exemplificarmos e discutirmos algumas das fontes de incerteza. Para mais informagdes e detalhes no assunto, vejam, por
exemplo, os artigos de revisao [4] e [8].

Este trabalho estd organizado da seguinte forma. Na Sec. 2] apresentamos os elementos necessdrios para calcular a densidade do
nimero de halos de matéria escura. A conexdo com a contagem de aglomerados de galéxias ¢ feita na Sec. [3. Discutimos, na

'Do inglés intracluster medium.

20s erros sisteméticos podem ser originados por falhas nos equipamentos/instrumentos e também na modelagem. Erros sistematicos
enviesam os resultados e esses ndo sdo atenuados com o aumento do nimero de medidas realizadas.
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Sec.[4] algumas verossimilhancas que tém sido utilizadas na literatura para restringir parametros cosmoldgicos e/ou calibrar
relagdes massa-observdvel. Finalmente, na Sec. [5, apresentamos algumas fontes de erro que devem ser levadas em conta
nas andlises cosmoldgicas, assim como nas andlises astrofisicas (calibracdo de massa, entre outros), e concluimos com as
consideragdes finais (Sec. [6).

2 Contagem de halos de matéria escura

A teoria de formacdo de estruturas fornece uma modelagem da instabilidade gravitacional em que descrevemos a matéria como
um fluido do tipo poeira (sem colisdes). Essa é uma boa aproximagdo para a matéria escura, ja que ela interage essencialmente
por gravitacdo, mas ndo € uma boa descri¢do para a matéria baridnica (principalmente quando atingi-se um regine ndo-linear).
Neste contexto, descrevemos a formagdo dos chamados halos de matéria escura. O nimero médio de halos de matéria escura
com redshift no intervalo [z, z + dz] e massa [M, M + dM] é
d2N A ¢ 2 2)

- A P

dzdlnM Y H(z) A
onde Agyrvey € a drea angular (dngulo sélido) do levantamento em rad?, ¢ é a velocidade da luz, H (z) é a fungdo de Hubble e
D 4(z) é a distincia didmetro-angular. A fun¢do de massa de halos, ou seja, a densidade ntimero comével de halos com massa
M em z é dada por

dn(M, z)
dlnM ’
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onde p,,(z) é a densidade média de matéria do universo, f(oy, z) é a fun¢do multiplicidade, e oy é o desvio padrdo do contraste
de densidade de matéria filtrado em uma regifo esférica de raio R, a saber

AR = [ P W R ®

onde P(k, z) é o espectro de poténcia linear de matéria, e W (k, z) € a transformada de Fourier da fung@o janela. Em particular,
consideramos uma fung¢ao janela do tipo fop-hat que filtra uma regido esférica de raio R no espaco real,

3 1 parar <R
= _ 4
Wir, R) 4w R3 {O parar > R, @)
cuja transformada de Fourier é
W(k,R) = ﬁ (sin(kR) — (kR) cos(kR)) . (5)

A massa do halo compreendida nesta regido ¢, portanto, M = %’TmeS

A partir da descri¢do acima, podemos identificar os diferentes termos que dependem explicitamente de modelo cosmolégico, e
que, consequentemente, fazem com que a abundéancia de halos de matéria escura seja uma sonda cosmoldgica. Esses termos sdo
H(z) (lembrando que D 4(z) depende desta fungdo), p.,(z) e P(k, z).

Por sua vez, a fungdo multiplicidade f (o, z), a qual concentra toda a informagéo do regime ndo-linear da formag@o dos halos, é
quase-independente da cosmologia. Esse fato tem como fundamento o modelo do colapso esférico para formagao de halos. Esse
modelo foi proposto por (author?) [9] (PS) e foi amplamente utilizado até a década de 1990, quando simulacdes numéricas
de N-corpos comecaram a ser utilizadas para obter parametrizagdes mais acuradas para a funcdo de massa. Por exemplo,
(author?) [10] consideraram o colapso eliptico, enquanto (author?) [[L1]] levam em conta a dependéncia em relagdo ao redshift e
sobredensidade em relacdio a densidade de referéncia (posteriormente outros autores fazem essas consideragdes). (author?) [12]
ajustam e comparam as fungdes obtidas com dois métodos distintos de identificacdo de halos (halo finder) [13] - o Friends of
Friends (FoF) [14,[15,[16]] e o Spherical Overdensity (SO). [[17] investigam o impacto dos barions K

3 Indicadores de massa

Até o momento apresentamos a contagem de halos de matéria escura, contudo, na pratica, queremos obter a abundéncia de
aglomerados de galdxias e, portanto, precisamos definir como conectar essas duas quantidades. Primeiramente, considerando

3 A massa do halo pode ser definida também em termos da densidade critica do universo.

“Ha virias outras fungdes multiplicidade disponiveis na literatura. A implementacdo de muitas delas estdo disponiveis nos pacotes
Numerical Cosmology Library (NumCosmo) [[18] e Core Cosmology Library (CCL) [19].
https://github.com/NumCosmo/NumCosmo
https://github.com/LSSTDESC/CCL
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massas tipicas de grupos e aglomerados de galdxias, temos que cada halo estd associado a um aglomerado. As Egs. (I) e (2)
dependem da massa e redshift dos objetos, ou seja, M e z dos halos/aglomerados. No entanto, as massas dos aglomerados nio

podem ser medidas diretamente e, portanto, precisamos identificar tragcadores de massas (mass proxies) para obter estimativas de
M.

Como mencionamos na Sec.|l} os aglomerados sdo compostos por matéria escura, ICM e galdxias. Cada uma dessas componentes
fornece sinais em diferentes bandas do espectro eletromagnético (ou sinal “gravitacional” no caso da matéria escura). Veremos a
seguir a relacio entre esses sinais e as respectivas componentes dos aglomerados.

3.1 Raio-X

As observagdes em raio-X tragam informagdes de grande parte da matéria baridonica dos aglomerados. Em particular, o ICM
emite radiacio Raio-X oriunda da colis@o entre elétrons livres e fons devido ao movimento térmico aleatdrio dessas particulas
(Bremsstrahlung). Os tragadores de massa sdo a luminosidade em raio-X Lx, temperatura do gds Tx e a energia térmica
Yy = MgykT'x, onde My, € amassa do ICM e k € a constante de Boltzmann [20]. A relagdo entre Lx — T’;, em geral, supde
equilibrio hidrostatico. Consequentemente, essa condi¢do pode fornecer uma relacdo massa-observavel com uma calibragéo
“espuria” caso o catdlogo de aglomerados selecionado contenha muitos objetos que estejam longe do equilibrio. Algumas
caracteristicas dos aglomerados, como cool core e o estado dindmico, sdo por vezes levadas em conta para se obter resultados
acurados [21,22].

3.2 Milimétrico

As observacdes (identificacdo) de aglomerados na faixa milimétrica (mm) do espectro ocorre devido ao espalhamento Compton
inverso dos fétons da radiacdo césmica de fundo com os elétrons do ICM. Esse é o chamado Efeito Sunyaev—Zeldovich (SZ) [23]].
O principal efeito SZ € o térmico e a partir dele é medido o pardmetro de Compton Ygz, o qual depende da temperatura e
densidade do géas (ICM). A superficie de brilho do efeito SZ ¢ independente do redshit do aglomerado. Essa é uma grande
vantagem para identificar aglomerados em altos redshift (1 < z < 2), e também para estudar a evolugio das relagoes de escala
(massa-observavel) [24].

3.3 Visivel e infravermelho préximo

A emissdo estelar das galdxias e luz do ICM sdo os sinais emitidos no visivel e infravermelho préximo. Medidas em bandas
do infravermelho sdo apropriadas para identificar aglomerados em mais altos redshift. Nos levantamentos 6ticos, utiliza-se a
riqueza dos aglomerados como tragador de suas massas. Existem vdrias formas de se definir riqueza A\. Uma delas corresponde
ao nimero de galédxias elipticas vermelhas presentes no aglomerado. Essa aparente liberdade na defini¢do de A ocorre pois a
mesma depende da maneira de se identificar os aglomerados nas imagens, ou seja, depende dos (optical) cluster finders. Citamos
aqui alguns desses algoritmos: Adaptive Matched Identifier of Clustered Objects (AMICO) [25], red-sequence Matched-filter
Probabilistic Percolation (redMaPPer) [26], Wavelet Adapted Z Photometric (WaZP) [27,128]], entre outros.

Além da riqueza, os levantamentos 6ticos também podem fornecer outras medidas, referentes aos efeitos de lenteamento
gravitacional fraco e forte, para estimarmos as massas dos aglomerados. O efeito de lenteamento gravitacional ocorre devido a
presenca de um objeto massivo (e.g., galdxia ou aglomerado de galdxia) que gera um campo gravitacional e, portanto, distorce o
espaco-tempo na regido onde o mesmo se encontra e na sua vizinhanca. Essa distor¢cdo (que faz com que o objeto atue como
uma lente) altera as trajetérias dos fétons emitidos por objetos fonte No caso do efeito forte, observam-se imagens multiplas
de objetos que sdo lenteados pelo aglomerado e/ou arcos gravitacionais. O sinal de lenteamento gravitacional fraco gera uma
distor¢do na elipticidade das galaxias e, também, pode intensificar o brilho das mesmas (magnificacdo). Veja (author?) [29]
para mais detalhes, e (author?) [30] como exemplo de método para estimar massa de aglomerados combinando medidas de
lenteamento gravitacional forte e fraco.

Diferente dos indicadores de massa mencionados acima (e.g., Yx, Ysz e \), que estdo relacionados a basicamente uma
componente do aglomerado (ICM ou galéxias), os sinais de lenteamento gravitacional tracam a massa total do aglomerado
(matéria escura + baridnica). Além disso, o lenteamento gravitacional ndo € sensivel a astrofisica do gis. Por isso, o lenteamento
gravitacional é considerado o melhor candidato para determinar a calibragcdo de massa absolutaﬂ

3Consideramos um observador, fontes e uma lente que encontra-se entre eles.
SNeste sentido, consideramos que os outros tracadores podem fornecer somente uma calibracio de massa relativa, ja que eles néo rastreiam
a massa total do aglomerado.
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4 Verossimilhancas

Dada uma relacdo massa-observdvel, podemos entdo determinar a densidade niimero de aglomerados de galdxias. Digamos, por
exemplo, que temos um conjunto de medidas de riqueza e redshift fotométrico {)\;, th‘"}, onde 7 representa o indice do i-ésimo
aglomerado. Essas medidas estio associadas as varidveis aleatérias \ e z, que, por conveniéncia, chamaremos de A\ e 2™,
Portanto, temos que as quantidades medidas serdo descritas por distribui¢des de probabilidade das quantidades “reais". Isto &,
P(X\;| Ay d\eal ¢ a distribui¢do de probabilidade de medir \; dado A, Analogamente, consideramos também as distribuigdes
de probabilidade do redshift P (th°t|zreal), e da relagdo de escala P(A™¥|In M). Dessa forma, o nimero médio de aglomerados
de galdxias com redshift no intervalo [Pt 2Phot 4 2PN e riqueza [\, A + d)] é

N, 2" 0 .
—(izP':jld)\’ ) _ / dInM / et / dz" & (M, 2) (©)

d2N(M, Zreal7 é)

g P PO In M, 27 P [,

onde § representa o conjunto de pardmetros da modelagem (e.g., cosmoldgicos, e da relagio massa-observével), e (M, z)
¢ a fungdo selecdo que descreve a pureza e a completeza do catdlogo de aglomerados. Como mencionamos anteriormente,
em principio temos uma relacdo de um para um entre halos de matéria escura e aglomerados de galdxias. No entanto, os
cluster finders possuem limitacdes e podem tanto falhar em identificar alguns aglomerados e, com isso, o catdlogo produto
serd incompleto, quanto podem classificar erroneamente um outro tipo objeto como sendo um aglomerado, ou seja, o catdlogo
final serd impuro. Em suma, completeza é a razdo entre o nimero de aglomerados detectados e o ntimero real de halos de
matéria escura, e a pureza € a razdo entre o nimero de aglomerados corretamente identificados e o nimero total de aglomerados
detectados [31]].

Finalmente, a partir da Eq. (6), podemos construir uma verossimilhanga (probabilidade de medir um certo conjunto de dados,
amostra, como fun¢do de parametros de modelo estatistico) para realizar andlises cosmoldgicas e/ou calibrar a relagdo massa-
observavel. Uma verossimilhanga da abundancia de aglomerados possui, por construg@o, um erro Poissoniano. Além disso, pela
teoria de formacao de estruturas, temos que halos (aglomerados, galdxias) sdo tragadores enviesados do campo de densidade de
matéria [32]]. Portanto, temos que o nimero médio de aglomerados também estd sujeito a distribuicéo espacial da matéria, ou
seja, a estrutura em grande escala do universo. Isso gera o chamado (super-) sample variance |33} 134, 135].

Em geral, nos levantamentos de raio-X e SZ (mm), o nimero de aglomerados nos catdlogos e as suas massas sao tais que o
erro de sample variance é desprezivel e, portanto, pode-se considerar somente o erro de Poisson (shot-noise). Nesse contexto, é
muito utilizada a verossimilhanga de contagem de aglomerados nao binada [36, 137, 24] (em geral a binagem ¢é feita no tracador
de massa e no redshift).

Por sua vez, os levantamentos 6ticos produzem (mais comumente) catdlogos com um niimero muito maior de aglomerados
atingindo massa mais baixas ~ 5 x 103 M,. Por isso, o termo de sample variance tem que ser levado em conta nas andlises.
Neste caso, geralmente constrdi-se uma verossimilhanga para abundancia de aglomerados Gaussiana binada na riqueza e no
redshift [38]].

Introduzimos uma terceira verossimilhanga, que chamamos de pseudo-counts, para ser aplicada em situacdes onde nio temos
conhecimento (ou uma boa determina¢do) da funcdo selecdo [39]]. A funcdo selecdo também possui uma incerteza associada.
Aplicamos esse método para calibrar relacdes de escala de lenteamento e SZ, levando em conta uma correlacdo entre elas. A
grande vantagem do pseudo-counts é poder realizar uma analise completa de calibragdo de massa, cosmolégica e fungéo de
selecdo.

5 Fontes de incerteza

A partir das defini¢des e discussdes que realizamos, vamos agora exemplificar algumas fontes de incertezae requerimentos
para levantamentos como o LSST.

5.1 Funcao multiplicidade

As funcdes multiplicidade tém sido obtidas a partir de simulagdes de N-corpos, as quais cada vez mais incluem efeitos e
caracteristicas mais realistas. No entanto, precisamos lembrar que essas funcdes dependem da defini¢do de massa, dos algoritmos

"Nesta secdo, ndo mencionaremos as incertezas oriundas dos cluster finders, como a fungo sele¢io que discutimos na Sec. Eou os efeitos
de projecéo [40], entre outros.
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de halo finders, do tipo de simulag@o, cosmologia ou uma suite de cosmologias (mesmo que fracamente), etc., e esses fatores t€ém
de ser levados em conta coerentemente nas andlises. Para andlises e discussdes mais extensas, vejam (author?) [13] e (author?)
[41]] (e referéncias contidas nesses trabalhos).

Na pratica, para caracterizar de forma mais concreta, temos que a fungcdo multiplicidade de (author?) [[11] possui precisdo da
ordem de 5% em z = 0. J4 o emulador desenvolvido por (author?) [42] fornece uma funcdo com 1% precisdo em z = 0. E é
esse nivel de precisdo que serd requerido pelo LSST, por exemplo.

5.2 Estimadores dos parametros cosmologicos

Em [36]], nés estudamos os estimadores dos pardmetros cosmoldgicos 2. (densidade de matéria escura fria), og (desvio padrao
do contraste de densidade de matéria na escala R = 8 h~! Mpc) e w (equagdo de estado da energia escura, supondo que ela seja
constante) utilizando uma verossimilhanca sem binagem da abundancia de aglomerados de galdxias. As andlises foram feitas em
diferentes cendrios a fim de considerarmos as influéncias dos seguintes elementos no viés dos pardmetros:

* redshift médximo do levantamento;

* redshift espectroscépico e redshift fotométrico;

* 4rea angular do levantamento;

* niimero de pardmetros ajustados simultaneamente;
¢ conhecimento da massa real;

e incerteza na massa.

Verificamos que, em geral, os estimadores desses parametros sdo enviesados, mas esses vieses sao pequenos quando comparados
aos respectivos erros. No entanto, encontramos alguns casos (grande drea angular), em que os vieses podem ser relevantes, da
ordem do tamanho da barra de erro e, portanto, essa investigacdo deve ser feita caso a caso. Combinando a verossimilhanga
sem binagem da abundancia de aglomerados de galdxias com uma verossimilhanga da radiacido césmica de fundo, obtivemos
estimadores de (2., g € w sem vieses. Finalmente, quando consideramos verossimilhangas binadas da contagem de aglomerados,
obtivemos indicac¢des de que os vieses podem ser ainda maiores do que no caso de verossimilhangas ndo binadas [43].

5.3 Redshift fotométrico

Vimos na Sec.[2 que o redshift dos halos/aglomerados de galdxias ¢ uma das quantidades que precisamos medir para obter a
contagem desses objetos. O redshift pode ser medido por espectroscopia ou por fotometria. Essa dltima produz resultados com
maiores barras de erro, mas os catdlogos possuem, em geral, um niimero muito maior de objetos. Muitos levantamentos utilizam
este método e, portanto, precisamos modelar o erro dessas medidas para calcular a abundéncia de aglomerados (veja a Eq. (6)).

. . .~ ye hot . .. . , ..
A distribui¢do de probabilidade P(2F""|2™) pode ser obtida empiricamente dos dados e incluidas uma a uma na verossimilhanca
nio binada. Uma aproximacio muito utilizada é considerar que o redshift fotométrico, 2P"° = 2" | 2013 + 5 segue uma
distribuicao Gaussiana da seguinte forma,

2
(zphm _ z(rue)

2 e 2:7%
P(thot‘ztrue) — - , (7)
To, (1 —erf (zm’e/w/Qag))
onde o, = 02(1 + 2).

¢ Grandes Levantamentos:

— Dark Energy Survey (DES) [44,43] - 5 filtros, 5.000 deg?, 0¥ = 0,03, z < 1.4;

— Javalambre Physics of the Accelerating Universe Astrophysical Survey (J-PAS) — 56 filtros, 8.500 deg?, 0¥ =
0,003,z < 1,5;

— Satélite Euclid — 7 filtros, 02 =0,025-0,053, z < 2,0;

— LSST - 6 filtros (ugrizy), 18.000 deg?, 00 < 0,02, 2% < 0,003, z < 1,2.

5.4 Relacoes de escala (massa-observavel)

Para finalizar, vamos dar continuidade a questio da estimar as massas dos aglomerados. Como mencionamos anteriormente, a
massa ndo pode ser observada diretamente e € a principal fonte de incerteza nos estudos cosmoldégicos com aglomerados de
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galdxias. Em principio, conseguiremos acessar todo o potencial dos aglomerados de galdxias como sonda cosmoldgica, caso as
relagdes de escala (massa-observdvel) sejam calibradas nos intervalos de massa e redshift dentro de um nivel de dispersao de
5% [46]]. Listamos abaixo algumas questdes relacionadas a calibracdo de massa.

¢ Tragadores em raio-X: relagdo Ly — M com dispersdo da ordem de 40%, T'x — M dispersdo ~ 10 — 15% [47]].

* Lenteamento gravitacional fraco € o tragcador de massa mais promissor, ja que ele traca a massa absoluta e ndo € sensivel
a astrofisica do gés;

Estimativas de massa individuais via lenteamento fraco apresentam vieses menores do que os de raio-X, mas possuem
mais ruido;

* Lenteamento fraco requer a calibra¢do das medidas de cisalhamento;

E muito importante utilizar dados combinados em multiplos comprimentos de onda para medir relagdes massa-
observavel com menores dispersoes.

6 Consideracoes finais

Neste trabalho, nés fizemos uma breve revisdo sobre o uso da contagem de aglomerados de galdxias como sonda cosmolégica,
dando énfase a diferentes fontes de incerteza que devem ser tratadas cuidadosamente, principalmente para os proximos
levantamentos como o LSST e o satélite Euclid, para que possamos acessar o maximo potencial dos aglomerados em restringir
alguns parametros cosmolégicos, e.g., densidade de matéria 2,,,, o desvio padrao do contraste de densidade de matéria filtrado
naescala R =8h~! Mpc og, e a constante de Hubble H. Além disso, o desenvolvimento e melhoria desses trabalhos e andlises
ndo contribuem somente com os estudos cosmoldgicos, mas também no entendimento da dindmica, formacao e evolugdo dos
aglomerados de galaxias.

A distribui¢do espacial dos aglomerados de galdxias (cluster clustering) também € uma sonda cosmolégica muito importante.
A sua descri¢do utiliza os mesmos elementos necessdrios para a contagem, mas também o viés do halo (halo bias) e o perfil
de densidade de matéria do halo. Assim como a fung¢do multiplicidade, por exemplo, esses termos também sdo extensamente
estudados e ajustados a partir de simulacdes de N-corpos. Muitos dos perfis de densidade de matéria supdem simétrica
esférica [48] 49], o que ndo descreve adequadamente muitos dos aglomerados (principalmente aqueles que estdo longe do
equilibrio hidrodindmico). Com isso, corre¢des como inclusdo de triaxialidade, podem ser feitas e exploradas a fim de fornecer
uma descri¢cdo mais realista para o perfil de densidade dos aglomerados [50]. Vale enfatizar que o halo bias esta presente nos
estudos com contagem de aglomerados ((super-) sample variance), e o perfil de densidade de matéria estd presente nas andlises
de lenteamento gravitacional como tracador da massa dos aglomerados.

Finalmente, um dltimo ponto extremamente importante é a qualidade dos c6digos numéricos. Como estamos falando de restricdo
de parametros cosmoldgicos com barras de erro de poucos porcentos, € necessdrio que os codigos numéricos realizem os cdlculos
com precisdo cada vez maiores. Ndo é mais vidvel calcular quantidades com precisio relativa de 10~3 — 10~%. A principio,
isso pode parecer ser um problema bem simples. No entanto, o custo computacional para aumentar as precisdes dos cdlculos &,
em geral, muito grande. Além da precisdo, todo o refinamento da modelagem astrofisica dos observaveis traz complexidades
numéricas que requerem muito esfor¢o na questio de otimizagdo dos cédigos sem comprometer a precisdo do célculo. Veja [51]]
para uma discuss@o extensa sobre métodos numéricos.
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