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RESUMO

Explicar a expansao acelerada é um dos maiores desafios da cosmologia atual. Se-
gundo o modelo padrao ACDM, um possivel causador desse efeito seria a energia
escura, responsavel por cerca de 70 % da densidade de energia total do universo.
Entre os diversos meios de medir os efeitos da energia escura na evolugao césmica,
a observagao das oscilagoes actsticas de barions (do inglés, baryonic acoustic oscil-
lations - BAO) tem se mostrado muito eficiente. Elas ja foram detectadas no éptico
e podem ser rastreadas em diversas faixas de radio, incluindo a linha de emissao em
21 cm do HI. O radiotelescopio BINGO (BAO from Integrated Neutral Gas Obser-
vations) tem como objetivo detectar essas oscilagoes de barions na faixa de radio e
produzir mapas tridimensionais da distribuicao de HI, contribuindo de forma direta
para a caracterizacao da energia escura. As medidas serao realizadas com a técnica
conhecida como mapeamento de intensidade, aplicada a linha de emissao em 21 c¢m
do HI (corrigida pelo redshift), feita sobre grandes areas do céu. O sinal captado pelo
BINGO sera uma combinacao de emissdes origem atmosférica, galactica e extraga-
lactica, bem como do ruido instrumental. Somados, esse sinais podem ser cerca de
quatro ordens de gradezas mais intensos que o sinal de HI. Essa caracteristica exige
um processo de separacao de componentes eficiente, com parametros bem ajustados,
de forma a garantir a recuperacao do sinal de HI medido. Com intuito de testar e
otimizar os parametros construtivos, operacionais e o proprio processo de andalise de
dados, foi desenvolvido pela colaboragdo um conjunto de rotinas computacionais e
procedimentos que simulam a operacao do BINGO, conhecida como pipeline, cuja
entrada é composta por mapas de diferentes mecanismos de emissao, produzidos
por modelos tedricos ou por observacoes, bem como pelos ruidos inerentes ao equi-
pamento e ao ambiente. A esses sdo acrescentadas caracteristicas construtivas do
radiotelescopio, como nimero e arranjo de cornetas, projeto Optico e caracteristicas
dos receptores. A pipeline produz como saida mapas de temperatura e séries tem-
porais que simulam o sinal captado pelo instrumento durante um dado periodo de
operacao. Em seguida esses dados de saida precisam passar por um processo de se-
paracao de componentes, com intuito de recuperar a distribuicao de HI. No contexto
do que foi descrito anteriormente, o objetivo desse trabalho é entender o funciona-
mento da pipeline e utilizé-la para experimentar diferentes cenarios construtivos e
operacionais do instrumento, produzindo mapas de observacao e com esses testar um
método de separacao de componentes (GNILC), medindo sua eficiéncia no processo
de recuperacao do sinal de HI.

Palavras-chave: Oscilagoes Actisticas de Barions. Cosmologia de 21 cm. Mapeamento
de Intensidade. Radioastronomia. Separacdo de Componentes.
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SIMULATION OF THE COMPONENT SEPARATION PROCESS
AND RECONSTRUCTION OF THE 21CM HI SIGNAL APPLIED
TO THE BINGO RADIO TELESCOPE

ABSTRACT

Explaining the accelerated expansion is one of the greatest challenges of today’s
cosmology. According to the standard model ACDM, one of the possible causes of
this effect would be the dark energy, responsible for about 70% of the total energy
density of the universe. There are several ways of measuring the effects of dark energy
on cosmic evolution and the baryon acoustic oscillations (BAO) is a very efficient one.
BAO have already been detected in the optic band and can be screened in various
radio frequencies, including the emission line at 21 cm from HI. The BINGO radio
telescope (BAO from Integrated Neutral Gas Observations) aims to detect these
oscillations in the frequency and intensity range of three-dimensional HI images,
directly contributing to the characterization of dark energy. The measurements will
be implemented through intensity mapping of the 21 cm emission line of neutral H,
corrected by the redshift, over large areas of the sky. The signal collected by BINGO
will be a combination of atmospheric, galactic and extragalactic origin emissions
as well as instrumental noise. In addition, these signals are about four orders of
magnitude more intense than the HI signal. Disentangling those emissions requires
an efficient component separation process with well-adjusted parameters to ensure
recovery of the measured HI signal. In order to test and optimize the constructive and
operational parameters and the data analysis process itself, a set of computational
routines and procedures that simulate the BINGO operation was implemented. Its
input is composed by maps of different emission mechanisms, produced by theoretical
models or by observations, as well as by the inherent noise of the equipment and the
environment. The number and arrangement of horns, optical design and receiver
characteristics are also input as constructive features of the radio telescope. The
pipeline produces, as output, temperature maps and time series that simulate the
signal picked up by the instrument during a given period of operation. Then, these
output data must pass through a component separation process, in order to recover
the desired HI component. In the context of what has been described previously, the
purpose of this work is to understand the operation of the pipeline and to use it to
test different constructive and operational scenarios of the instrument, generating
sky maps as they should be seen by the instrument and use them to evaluate the
efficiency of a component separation method (GNILC) to recover the HI signal.

Keywords: Baryon Acoustic Oscillations. 21 cm Cosmology. Intensity Mapping. Ra-
dio Astronomy. Component Separation.
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1 INTRODUCAO

Explicar a expansao acelerada do universo é um dos maiores desafios da cosmologia
atual. Segundo o modelo cosmolégico padrao, um possivel causador desse efeito é
a energia escura, responsavel por 70 % da densidade de energia total do universo.
Entre os diversos meios de medir os efeitos da energia escura na evolucao cosmica,
as oscilagoes actsticas de barions (em inglés, baryonic acoustic oscillations - BAO)
tem se mostrado muito eficientes. Elas ja foram detectadas na faixa de frequéncias
do 6ptico e podem ser rastreadas em radio por meio de diversas linhas espectrais,

incluindo a de 21 ¢cm do HI.

O radiotelescépio BINGO (BAO from Integrated Neutral Gas Observations) tem
como objetivo detectar oscilagoes actsticas de barions na banda de radio, bem como
produzir mapas da distribuicao espacial de HI, contribuindo de forma direta para a
caracterizagao da energia escura. As medidas serdo realizadas com a técnica deno-
minada mapeamento de intensidade (MI), aplicada a linha espectral de 21 ¢cm do
HI (corrigida pelo redshift), observada em grandes éreas do céu. O sinal captado
pelo BINGO é uma combinagao de origem atmosférica, contaminantes galacticos e
extragalacticos, e ruido instrumental que, somados, chegam a ser quatro ordens de
magnitude mais intensos que o sinal de HI. Essa diferenca expressiva entre o sinal
que se deseja medir e as demais contribui¢oes exige um processo de separacao de
componentes eficiente, de forma a recuperar o sinal de HI mais proximo fidedigno

possivel.

Com intuito de testar e otimizar parametros construtivos, operacionais e o proprio
processo de analise de dados, foi desenvolvido pela colaboragao um conjunto de
rotinas computacionais e procedimentos que simulam a operagao do BINGO, deno-
minada (pipeline). Seus dados de entrada sdo os mapas sintéticos do céu e os ruidos
inerentes ao equipamento e ao ambiente. A eles sdo acrescentados os pardmetros de
projeto, tais como o nimero e arranjo de cornetas, receptores e backend. Os dados
de saida sao mapas de temperatura e séries temporais que simulam o sinal captado
pelo instrumento durante a observacao. Os dados de saida precisam ainda passar
por um processo de separagao de componentes para recuperar o sinal de HI que se

deseja medir.

Dado o que foi apresentado até aqui, o objetivo desse trabalho é entender o funcio-
namento e utilizar uma ferramenta de simulagoes de operagao do BINGO (pipeline)
em diferentes cenarios operacionais, bem como testar a recuperabilidade do sinal de

HI empregando uma ferramenta de separagdo de componentes.



Essa dissertagao esta estruturada conforme a seguir.

No capitulo 2 é apresentada uma breve fundamentacao teérica que baliza a impor-
tancia de medir as emissoes da linha de 21 cm do HI para mapear a distribuicao de
matéria no Universo, e com isso determinar as escalas das oscilagoes actsticas de
barions, de forma a tentar compreender a influéncia da energia escura na aceleragao

cosmica.

No capitulo 3 sao apresentadas as principais caracteristicas do radiotelescopio
BINGO, instrumento que esta sendo construido para detectar oscilagoes actsticas
de barions por meio da observacao da linha de 21 cm do HI com a técnica de ma-

peamento de intensidade.

No capitulo 4 é apresentada resumidamente a modelagem dos mecanismos, fisicos
ou sistémicos, emissores de radiacao na faixa de frequéncias que serao detectadas
pelo BINGO. Além disso, é feita uma breve descricao da pipeline, ferramenta que
simula a operagao do instrumento BINGO. Por fim é apresentada a ferramenta de
separacao de componentes, cujo objetivo ¢ tentar reconstruir o sinal de HI a partir

dos dados simulados pela pipeline.

No capitulo 5 sao descritas as simulagoes de missao realizadas. Nele sao informados
os parametros construtivos e operacionais empregados bem como os parametros

usados na ferramenta de separacao de componentes.

No capitulo 6 sao descritos os resultados das simulag¢oes de observagao e do processo
de separacao de componentes propostos nos capitulo anterior. Além disso é feita

uma discussao de resultados.

No capitulo 7 estao listados os trabalhos futuros, que sao derivados dos resultados

e dificuldades encontrados nesse trabalho.



2 FUNDAMENTOS TEORICOS

Nesse capitulo sao apresentados, de forma resumida, os fundamentos tedricos neces-
sarios para entender a relacao entre a escala das oscilagoes acusticas de barions e as
caracteristicas da energia escura. Além disso, é feita uma breve descricao da técnica

de mapeamento de intensidade da linha de 21 ¢cm do HI, utilizada para medir BAO.
2.1 O Modelo Cosmolégico Padrao

O Modelo Cosmologico Padrao é sustentado por quatro pilares observacionais bem
consolidados: a expansao do universo, a abundancia de elementos leves, a radiagao
césmica de fundo em micro-ondas e a aceleragdo da expansao. Além disso, obser-
vagoes recentes incorporaram ao modelo o termo ACDM. A letra grega A esta re-
lacionada com a ainda pouco entendida energia escura, responsavel pela aceleragao
da expansao. Ja o acronimo CDM para Cold Dark Matter, em portugués matéria
escura fria, refere-se a um tipo diferente de matéria nao relativistica, que é invisivel

eletromagneticamente mas que interage gravitacionalmente.

As premissas fundamentais do Modelo Cosmoldgico Padrao (MCP) sao dadas pelo
Principio Cosmoldgico (PC). Segundo o PC, em escalas da ordem de 100 Mpc
(MUKHANOV, 2005) as propriedades fisicas do universo sao as mesmas para todos
os observadores. De outra maneira, pode-se dizer que o universo em grandes escalas
¢ homogéneo (possui as mesmas caracteristicas fisicas em todas as localizagoes) e
isotrépico (nao apresenta diferengas fisicas em sua estrutura quando observado em
diferentes diregoes). Medidas feitas com os Large Redshift Surveys (APM, SDSS,
2dF e 6dF) desde o final dos anos 1980, bem como da radia¢ao césmica de fundo

em micro-ondas, tém comprovado experimentalmente a validade dessas premissas.

Devido a enorme quantidade de experimentos em andamento, o modelo ACDM tem
sido colocado a prova constantemente. Porém, até o momento, ele vem correspon-
dendo as observagoes com erros relativamente pequenos. A base do MCP atual é
constituida pela aplicacao da Relatividade Geral a escalas do tamanho do universo.
Dessa aplicacao foram deduzidas equacoes que descrevem como o conteudo de maté-
ria e energia (descritos aqui como inventario césmico) dita a dindmica e a geometria

do universo.
2.1.1 A DinAmica do Universo

Meétrica é um conjunto de coeficientes matematicos, constantes ou nao, que relacio-

nam as coordenadas co-méveis de dois eventos distintos a distancia espago-temporal



entre os mesmos. Essa distdncia d4 o comprimento da geodésica (linha reta no

espago-tempo) entre dois pontos distintos.

A métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) descreve a geome-
tria de um espago-tempo homogéneo e isotropico em expansao. As propriedades de
homogeneidade e isotropia, adotadas como Principio Cosmolégico, restringem a ge-
ometria ao maior grupo de simetria possivel em trés dimensoes: trés translagoes e
trés rotacoes. Além disso, a métrica que descreve esse espago-tempo leva em consi-
deracao a expansao por meio da introducao do fator de escala em suas componentes
espaciais. Dessa forma, a métrica de FLRW descreve um intervalo espago-temporal

infinitesimal entre dois eventos por meio da equacao

dr?
1 — kr?

ds* = dt* — a® (t) ( + r2do* + r2sin26’dg02> , (2.1)

onde ds é o elemento de linha, invariante no espago-tempo quadridimensional; dt é
o intervalo infinitesimal de tempo proprio medido por um observador comével; 7, 6,
© sao coordenadas espaciais co-méveis; k é a constante de curvatura, dependente do

contetdo de matéria-energia do universo.

O fator de escala a(t) é a relagao entre a distdncia comdvel e a distdncia fisica entre
dois objetos nao ligados gravitacionalmente. O termo que parametriza a expansao
relativa do universo é adimensional, cresce com o tempo e possui valor presente

normalizado tal como ag = a(ty) = 1.

O elemento de linha ds pode ser reescrito segundo a notacao de Einstein, conforme

a equacao

ds® = gapda®da’, (2.2)

onde g, é a métrica de FLRW e 2 = (¢,7,0, ) é o sistema de coordenadas adotado.

A teoria da Relatividade Geral (RG) de Einstein prevé que a geometria do espago-
tempo é determinada pelas caracteristicas do conteido de matéria e energia do

sistema. De outra forma, isso pode ser expresso segundo a equagao de Einstein

1
Gab = Rab — §gabR = 87TGTab, (23)



onde G, € o tensor de Einstein, que descreve a geometria do universo. Ele é composto
pelo tensor de Ricci Ry, que é a contragao do tensor de Riemann (ou tensor de
curvatura) e funcao da métrica e de suas derivadas primeira e segunda com relac¢ao
a x% pelo escalar de Ricci ou escalar de curvatura, que é a contracao do tensor
de Ricci R = g®Rg, onde ¢ é a inversa de g, ; pela constante gravitacional
de Newton, GG e pelo tensor momento-energia T,;, que é simétrico e contempla as

caracteristicas de matéria-energia do contetido do universo (MUKHANOV, 2005).

Trabalhando as simetrias do tensor de Riemann usando coordenadas geodésicas, é
possivel obter as identidades de Bianchi (D'INVERNO, 1992). Essas relagoes sao um
conjunto de identidades diferenciais envolvendo o tensor de curvatura. Apds algumas

manipulacoes algébricas obtém-se as identidades de Bianchi na forma reduzida

V,G.b = 0. (2.4)

A combinagao das equacoes 2.3 e 2.4 tem como consequéncia

Vv, T = 0. (2.5)

A equacao 2.5 funciona como uma restri¢gao para o tensor momento-energia, na forma
de uma equacgao de continuidade de momento e energia. Além disso, o conteido
de matéria do universo pode ser simplificado, em grandes escalas, como um fluido

perfeito. Partindo desse principio o tensor momento-energia pode ser escrito como

T% = (p+p) uu’ — pg®. (2.6)

Os termos u® e u’

sdo as quadrivelocidades, definidas como u® = dz®/dr, onde 7 é o
tempo proprio. A pressao p e a densidade p sdo relacionados pela equacao de estado
p = p(p). Em cosmologia emprega-se p = wp, onde w é uma constante que depende

das propriedades da matéria constituinte do fluido.

Essa modelagem inclui a contribuicdo da energia do vacuo no tensor momento-
energia, dispensando sua presenca no tensor de Einstein apresentado na equagao
2.3. O tensor momento-energia para um fluido isotrépico perfeito é descrito por uma
matriz diagonal cuja componente temporal (0-0) é a densidade e as componentes

espaciais (o — «, para a = 1,2, 3) sdo iguais & pressao.



Por fim, utilizando essas equacoes é possivel descrever de forma completa a influéncia

do contetido de matéria do universo em sua geometria e expansao.

Substituindo a métrica de FLRW dada por 2.1 e o tensor momento-energia descrito
por 2.6 obtém-se as equagbes de Friedmann-Lemaitre (FL), as quais determinam a

evolugao do fator de escala a(t) e da densidade de energia p(t).

A primeira equagdo de FL descreve a aceleracao da expansao em fungao do con-
teido de matéria, considerando também a contribuicdo da sua pressao, que nao é
desprezivel e altera a intensidade do campo gravitacional, assim como a densidade
de energia. Essa equacao ¢ derivada das componentes espaciais do tensor de Einstein

e pode ser escrita como

a dm
Z = . 2.
" 3 G (p+ 3p) (2.7)

A segunda equacao de FL vem da componente temporal da diagonal principal do

tensor de Einstein, conforme

H?>+ = = —0p. (2.8)

Nas equagoes 2.7 e 2.8, H é o parametro de Hubble, K é a curvatura do universo,
a ¢ o fator de escala, G é a constante gravitacional de Newton, p é a densidade de

energia do universo e p é a pressao.

De forma a relacionar a curvatura com o conteiido de matéria e energia do universo,

define-se um parametro cosmolégico genérico €2;, tal que:

Q; = pi (2.9)

Perit

Onde p; é a densidade de energia de uma determinada componente e p..;; é a den-

sidade critica, definida pela equacao

3H?

crit — ) 2.1
Perit i (2.10)

que delimita a densidade para as diferentes geometrias possiveis.



O parametro cosmoldgico total 2 é definido como 2 = Y €); e sua relacdo com a

geometria do universo é dada por:

e Se () > 1, o universo tem geometria fechada e K = +1
e Se () < 1, o universo tem geometria aberta e K = —1

e Se () =1, o universo tem geometria plana e K =0

Por fim, as equagdes de Friedmann-Lemaitre 2.7 e 2.8, associadas a equagao de
estado p = p(p), permitem obter um cenério completo da evolu¢ao do universo ao
permitir escrever a densidade de energia e o fator de escala como fung¢oes do tempo

conforme.
2.1.2 Inventario Cdsmico

Conforme visto anteriormente, o conteiido de matéria do universo define sua geo-
metria através da contribuicdo de diversas componentes p;, parametrizadas por 2.
Essas componentes sao: fétons, neutrinos, matéria barionica, matéria escura, curva-
tura e energia escura. Utilizando as fung¢bes de distribuicao adequadas a cada espécie

é possivel estimar suas densidades de energia, conforme a seguir.
Fétons
A densidade de energia dos fétons pode ser escrita como

2
T
_ 7T4

= 2.11
Tt (211)

Py

onde T' é a temperatura da radiagao césmica de fundo numa dada época. Escrevendo

a densidade de radiacao em termos da densidade critica atual obtém-se,

py 2,47 x 107
Perit B h2a4

0, = (2.12)

onde h é o pardmetro de Hubble hoje, normalizado em termos de 100 km s~ Mpc~1.

Assim, uma vez que a densidade critica atual pode ser fixada por meio de A medido
e a temperatura da radiagao pode ser normalizada por sua medida atual 7j na forma

de T =Ty x a™', é possivel escrever que 2, oc a™*.
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Neutrinos

Durante a evolugao césmica, os neutrinos desacoplaram do plasma pouco antes do
inicio da aniquilacao entre elétrons e pésitrons. Assim, por nao terem recebido a
energia proveniente dessas reagoes, a temperatura dos neutrinos 7, é menor que a

temperatura dos fétons T, e essa relacao ¢ dada pela equacao:

4 1/3
T,=— T.. 2.13

(11) ! (2:13)
Considerando a massa do neutrino m, = 0, sua contribui¢do para a densidade de
energia pode ser escrita como (DODELSON, 2003):

1,68 x 107
T Rt

Q, (2.14)
Assim como os fétons, a contribuicdo dos neutrinos para a densidade de energia

total do universo é desprezivel em comparagao as demais componentes.
Barions

Barions sdo todos os a&tomos e os nuicleos atomicos existentes no universo. Sua den-

3

sidade decresce segundo a~* e a razao entre a densidade de barions e a densidade

critica atual pode ser escrita como

0y = 22, (2.15)

Perit

A densidade de barions é medida através de quatro métodos bem estabelecidos:
densidade do gas em grupos de galédxias, nivel de absor¢ao em espectros de quasares
distantes, anisotropias da radiagdo cosmica de fundo e abundancia de elementos
leves. Sua contribuicdo estimada para o contetido de energia do universo esta em
torno de 5 %

Matéria Escura

A estimativa da densidade de matéria p,, do universo diverge da medida da densi-
dade de barions pp, indicando a existéncia de um outro tipo de matéria. Esse tipo

nao interage com a radiacao e por isso leva o nome de matéria escura. A densidade



de matéria escura p,,. pode ser determinada pela medida da intensidade do campo
gravitacional produzido pela matéria total de um sistema, uma vez que a estimativa
da densidade de barions ¢ feita através da sua interagao com a radiagao. O parametro

de densidade de matéria pode ser escrita em funcao do fator de escala por

O, = g3, (2.16)

onde €, = Q + Qe + Q. O valor estimado da densidade de matéria escura no

universo é cerca de 25 % da densidade critica.
Curvatura

Resultados de observacoes recentes evidenciam cada vez mais a geometria plana do

universo. O parametro de curvatura Qi pode ser definido como

K

e =1=0=—Com

(2.17)
onde K é a constante de curvatura definida anteriormente nas equagoes de FL. A
equacgao 2.17 mostra a relacdo entre o parametro de energia ) e a curvatura do

universo.
Energia Escura

Resultados de observagoes de supernovas feitas por Riess et al. (1998) e Perlmutter
et al. (1999) ndo deixam duvidas quanto ao fato de que hoje o universo se encontra
em expansao acelerada. Com isso, uma nova componente desconhecida precisou
ser incorporada ao modelo padrao. Essa componente, chamada de energia escura
¢ responsavel por cerca de 70 % de todo o conteido de energia do universo. Além
disso ela tem o efeito de se opor a gravidade em escalas cosmoldgicas, produzindo
a expansao observada. Hoje as principais suposicoes para o que ¢ a energia escura
sdo: uma constante cosmologica A introduzida nas equagoes de Einstein ou uma

componente com lenta variagao espago-temporal (ARAUJO, 2005).

Substituindo a parametrizacdo p = wp (equagao de estado) na equagao 2.7, que da
a taxa de aceleracao do universo, conclui-se que para uma expansao acelerada, o
pardmetro w tem que atender a condigdo w < —1/3. Esse limite superior serve como

balizador na busca por modelos que se adéquem aos dados observacionais (HERON,



2011).

Escrevendo a constante cosmolédgica A no lado geométrico da equacao de Einstein
2.3 obtém-se

1
Gy = Ry — igabR + Agab = _rGT,. (218)

Partindo da equacao 2.18, obtém se uma nova equacao de FL para a aceleragao,

dada por

i

4 A
S 2 2.1
TR U (2.19)

onde é possivel notar a influéncia de A na aceleracdo. Conforme o tempo evolui, o
termo referente a atragao gravitacional de matéria se torna menor que a constante

cosmoldgica.

Como ja visto, as componentes do inventario césmico sao: radiagao (fétons e neu-
trinos), matéria (barionica e escura) e energia escura. Reescrevendo a equagao 2.8
incluindo o parametro de curvatura e usando a relagdo entre o redshift e o fator de

escala a (t) = (14 2)~", obtém-se

H?(2) = Hy [0 (14 2) + 0 (14 2)° + Q4 (142" + Qe f (2)] ;. (2:20)

onde o parametro de Hubble num dado redshift H (z) é escrito em func¢ao da cons-
tante de Hubble Hy e dos pardmetros cosmolégicos medidos hoje. A funcao f(2),

oriunda da equacao de conservacao de energia, (HERON, 2011) é dada por

f (Z) = efoz[l“'w(zl)}d l”(l“’zl), (221)

onde os modelos existentes para energia escura sao definidos pela funcao w = w (z).
O modelo ACDM considera w = —1 (constante cosmolégica). Dessa forma a equagao
2.20 fica

H? (2) = H3 [ (14 2)" + Q (14 2)* + O (14 2)° + Qe (2.22)
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onde Qce = A/perito € perito ¢ @ densidade critica calculada hoje em fungao de Hy. A
partir desse resultado é possivel notar a importancia de se medir a taxa de expansao
do universo (parametro de Hubble) em diferentes redshifts. Com ela é possivel obter
informagoes sobre, por exemplo, quando o universo comecou a se expandir de forma
acelerada, ou qual é a dinamica da geometria do universo e principalmente, qual a

natureza da energia escura.
2.1.3 Observaveis Cosmolégicos
A expansao do universo

Em 1929, E. Hubble concluiu, por meio da observacao do deslocamento para o ver-
melho de linhas de absor¢ao e emissao, que galdxias distantes estavam se afastando
do referencial terrestre (HUBBLE, 1929). E além disso, quanto mais distantes da
Terra essas galaxias estavam, maiores eram suas velocidades de recessao. Hubble
dispos essas medidas em um diagrama distancia x velocidade, encontrando uma
relacdo aproximadamente linear entre velocidade e distancia. Assim, dos resultados

das observacoes, foi estabelecida a chamada lei de Hubble, expressa pela equacgao

v = Hyd, (2.23)

onde v ¢ a velocidade de recessao da galaxia, Hy ¢ a constante de Hubble atual

(inclinagao da reta) e d é a distancia da galdxia ao observador.

O parametro de Hubble H é parametrizado por h de forma que seu valor atual,

chamado constante de Hubble, pode ser escrito como Hy = 100k km s~! Mpc!.

Com o avango das técnicas de medida de distancia, baseadas no brilho intrinseco

n

de determinados objetos astronémicos chamados "velas-padrao", tornou-se possivel
observar galaxias cada vez mais distantes. Dessa forma, o diagrama de Hubble se
tornou cada vez mais abrangente, permitindo medir a taxa de expansao nao apenas

nos dias atuais, mas também em épocas mais antigas do Universo.

Tendo como premissa o MCP e considerando as medidas de anisotropias da radiagao
cosmica de fundo em micro-ondas mais recentes, feitas pelo satélite Planck, o valor
estimado da constante de Hubble é Hy = 67,44 0.5 km s~ Mpc™! (AGHANIM et al.,
2018).

Observacoes recentes feitas pelo Hubble Space Telescope, usando Supernovas la para

11



testar a lei de Hubble a grandes distancias, tém mostrado que a relacao velocidade-
distancia apresenta um pequeno desvio da linearidade, antes observada em pequenos
redshifts (BAHCALL, 2015). Isso ocorre porque em redshifts maiores, as distancias
passam a ser mais sensiveis ao conteudo de energia do universo, o que altera a sua
a relagao linear com a velocidade de recessao. Como ja visto, cerca de 70 % desse
contetudo de energia é composto pela energia escura, responsavel pela aceleragao da

expansao.

De forma a abranger esses desvios observados, a lei de Hubble pode ser escrita como
uma expansao em série de Taylor em torno de pequenas variacoes de tempo em

torno do instante atual, conforme a equacao

1
HOdL:z+§(1—q0)z2+~-, (2.24)

onde Hj é a constante de Hubble e dj, é a distancia de luminosidade. O termo ¢y é

o parametro de desaceleragao, descrito por

QO
=5 (1+3w), (2.25)

onde )y é o parametro da densidade de energia total hoje e w é o parametro da

equacao de estado p (p).

Na equacao 2.24 fica claro que a relacao entre a distancia d; e o redshift deixa de
ser linear quando o parametro qq é diferente de 1, dado um z ndo muito préximo de
zero. E esse mesmo parametro ¢y € sensivel aos constituintes do universo bem como

a sua equacao de estado.

Resultados mais recentes do Hubble Space Telescope (HST) mostraram uma taxa de
expansao Hy = 73,24 km s™' Mpc™* (RIESS et al., 2016).

A Figura 2.1 apresenta um diagrama de Hubble redshifts produzido a partir de
medidas de amostras de Supernovas Ia observadas pelas colaboragoes SDSS-II e
SNLS (BETOULE et al., 2014). Nela é possivel notar um pequeno desvio da linearidade

em altos redshifts.

Conforme visto anteriormente, atualmente existem duas formas mais bem consoli-

dadas de determinar Hy. A estimativa "local"de Hy, usando uma escala de distancias
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Figura 2.1 - Diagrama de Hubble e residuos.
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Gréfico superior: Diagrama de Hubble produzido por uma combinac¢ao amostras de
SN Ia. O grafico apresenta médulo de distancia (proporcional ao log da distancia)
pelo logaritmo do redshif (log(z)). A linha preta mostra a relagdo entre o médulo
de distancia e o redshift para um Hy = 70 km s~ Mpc™! fixo baseado no MCP. As
diferentes amostras sao representadas por diferentes cores e nomes. Grafico inferior:
Residuos da reta de inclinagao fixa baseada no MCP em funcao do redshift.

Fonte: Betoule et al. (2014).

construida por velas padrao, tem resultado mais recente para constante de Hubble
de 73,24+1,74 km s~! Mpc™! (RIESS et al., 2016). Por outro lado, a estimativa “cos-
mologica” ou “global”, feita a partir da espectro de poténcias das anisotropias da
radiagao césmica de fundo em micro-ondas, é de 67.440.5 km s~! Mpc™! (AGHANIM
et al., 2018).

A Figura 2.2 mostra a evolu¢ao temporal da medida da constante de Hubble, feita

pelos dois métodos mencionados anteriormente.
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Figura 2.2 - Pardmetro de Hubble em fun¢do do ano de publicacao
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Comparacao entre os valores para o parametro de Hubble em funcao do ano da
publicacdo obtidos pelo Cepheid Key Project (circulos azuis) e pelas medidas de
radiacdo cosmica de fundo feitas pelo satélite Planck (quadrados vermelhos).
Fonte: Beaton et al. (2016).

Na Figura 2.2 ¢é possivel notar uma queda no valor “cosmologico” estimado de Hy, a
medida em que se aumenta a qualidade dos mapas da radiacao césmica de fundo. Ja
as medidas "locais"variam menos ao longo do tempo, mesmo combinando observagoes
de diferentes experimentos. Assim, até o momento nao ha uma explicacao definitiva
para tal discrepancia. Porém, especula-se que o problema seja sistematico, e isso seria
resolvido em poucos anos com o aumento da precisao das medidas; ou a discrepancia
indica a existéncia de uma nova fisica e o MCP precisa ser revisado. Nesse trabalho,
assume-se o MCP mais aceito hoje - o ACDM - como premissa, bem como a medida

da constante de Hubble inferida a partir dele.
A abundancia de elementos leves

Segundo o MCP, o universo evoluiu de um estado inicial extremamente quente e
denso, onde todas as particulas existentes estavam em equilibrio. Porém, a medida
que o universo foi se expandindo e a temperatura diminuindo, esse equilibrio foi
se desfazendo. Quando a temperatura atingiu valores da ordem de 10°K a 10°K,
tornou-se possivel a ocorréncia de reacoes nucleares entre particulas elementares. E
assim, nesse periodo chamado nucleossintese primordial, foram produzidos os pri-
meiros elementos do universo: H, “He, D, 3He e "Li. A teoria que descreve a nu-

cleossintese primordial e prevé as abundancias dos elementos primordiais, também
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conhecidos como elementos leves, foi proposta nos anos de 1940 por Gamow (1946)
e Alpher et al. (1948).

A estimativa das abundancias primordiais depende somente de um pardmetro: a
razao entre as quantidade de barions e fétons 7, estabelecida quando a temperatura

do universo atingiu cerca de 1 MeV. Essa relacao ¢ dada pela equacgao

Q12
=2 =55x10"1 (0 ’620> , (2.26)

onde ny e n, sao respectivamente as densidades numéricas de barions e fétons, €2, ¢ a
densidade de barions em relagao a densidade critica, que ¢ dada por p..;; = 3HZ /87G
(DODELSON, 2003).

A abundancia de *He é escrita como uma fracao da densidade baridnica em massa

Yp = pue/py, conforme

Yp = 0,2262 + 0,0135 x In(n,/1071°). (2.27)

Ja a dos demais elementos é representada como a razao entre a densidade numérica

dos mesmos em relagao a do H.

Estimativas atuais de 7, feitas a partir das anisotropias da RCFM, medidas pe-
los satélites WMAP e Planck, tém apresentado alta precisao na determinagao de
Q,h? (COC; VANGIONI, 2017). Apesar disso, a nucleossintese primordial alidada as
abundancias observadas, ainda é uma ferramenta muito eficiente na determinacgao
da evolucao da densidade de barions do universo. E esse fato se torna ainda mais
importante quando se entende que a matéria escura é que governa a dinamica da

matéria barionica.

A Figura 2.3 apresenta as abundancias dos elementos leves primordiais calculadas
como fung¢ao da densidade de barions. A espessura das curvas representa a incerteza
nas taxas de reagoes nucleares. As faixas horizontais representam as abundancias
obtidas por observacao. Ja a faixa vertical representa a densidade barionica obtida

pelo Planck, usando anisotropias da RCFM.
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Figura 2.3 - Abundancias de elementos leves.
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As linhas azuis mostram as abundancias dos elementos leves como fun¢ao da razao
entre os ntimeros de barions e fétons n ou Q,h?. As faixas ou linhas verdes horizontais
representam as abundancias primordiais observadas. A linha vertical corresponde a
densidade barionica extraida a partir das anisotropias da RCFM.

Fonte: Coc and Vangioni (2017).

Ainda na Figura 2.3 é possivel notar que as abundéancias primordiais calculadas pela
teoria da nucleossintese primordial, utilizando a densidade de barions obtida pela
RCFM, e as obtidas pelas observacgoes apresentam resultados concordantes, exceto
pelo "Li. A abundancia primordial calculada do Li é aproximadamente 3,5 vezes
maior que a observada. Essa diferenca, chamada "o problema do litio", permanece

uma questao em aberto na nucleossintese primordial.
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A Radiagao Césmica de Fundo em Micro-ondas

A Radiagao Césmica de Fundo em Micro-ondas (RCFM) foi identificada pela pri-
meira vez por Arno Penzias e Robert Wilson (PENZIAS; WILSON, 1965), como um
excesso de cerca de 3 K na temperatura de antena do radiotelescépio usado pelos
mesmos. Essa observagao revelou a existéncia de uma radiacao com temperatura

uniforme em todas as dire¢des do espaco.

Segundo o modelo padrao, a RCFM teve origem na era da recombinagdo, quando
a temperatura caiu a niveis suficientes para que os elétrons se ligassem aos nicleos
atomicos presentes no plasma primordial. Dessa forma, a opacidade do meio foi se
reduzindo, tornando-o transparente para os fotons, e encerrando o espalhamento
entre esses e os elétrons. Assim, a partir de z ~ 1100, apds o ultimo espalhamento,
os fétons passaram a viajar livremente pelo espaco, carregando consigo informagoes

sobre as caracteristicas fisicas do universo primordial.

Ainda de acordo com o MCP, a radiacao desacoplou completamente da matéria cerca
de 380.000 anos apés o Big Bang. Como visto anteriormente, o universo vem se ex-
pandindo desde o principio e consequentemente, esfriando. Sendo assim, a RCFM
preserva as mesmas caracteristicas da época do desacoplamento, exceto pela tem-
peratura, que varia linearmente com a expansao. Dessa forma, a temperatura em
um periodo qualquer do universo pode ser escrita como uma funcao da temperatura

medida hoje e do respectivo redshfit, conforme

Trerym = T X al = Ty X (1 + Z). (228)

O espalhamento entre elétrons e fétons que ocorria no plasma primordial antes do
do fim da recombinacdao manteve as particulas em equilibrio térmico. Portanto, a
distribuicao de intensidade da RCFM em funcao da frequéncia pode ser representada
em boa aproximacao por uma funcao de Planck com pico de emissao na faixa de

micro-ondas.

O experimento Far-InfraRed Absolute Spectrophotometer (FIRAS), lancado a bordo
do satélite Cosmic Background Explorer (COBE), mediu com alta precisdo a tem-

peratura do pico de emissao da radiacao cosmica de fundo em Tropy = 2.72548 +
0.00057 K (FIXSEN, 2009).

A origem e a evolugao das estruturas (galdxias, aglomerados de galdxias, etc) obser-
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vadas hoje no universo estao relacionadas com as flutuagoes de densidade iniciais,
cuja amplitude estd diretamente ligada as flutuagoes de temperatura da RCFM, que
por sua vez sao definidas pelas condic¢oes fisicas do plasma primordial. Portanto,
o estudo detalhado da RCFM permite investigar as condi¢bes para a evolugao das

perturbagoes de densidade no universo.

Apés a deteccao da RCFM feita por Penzias e Wilson, iniciou-se a busca pelas ani-
sotropias previstas teoricamente. Medir essas flutuacoes de temperatura é extrema-
mente importante pois as mesmas carregam informagoes sobre o universo primordial
e sobre a origem das perturbagoes de densidade. Em 1992, o satélite COBE realizou
a primeira deteccdo em grande escala das anisotropias da RCFM, medindo variagao
relativa de temperatura da ordem de 10~° (DURRER, 2015), reforcando as previsoes

e os modelos sobre a formacao das estruturas observadas hoje.

Outra previsao do MCP, comprovada pela observacao de anisotropias da RCFM,
trata das oscilagoes actusticas presentes no plasma antes do desacoplamento matéria-
radiagdo. Essas oscilagoes se propagam da mesma forma que ondas sonoras no ar e
sao descritas fisicamente da mesma forma que um oscilador harmonico amortecido. A
consequéncia dessas oscilagoes sao picos observados no espectro de poténcia angular
da RCFM. A posicao e a amplitude desses picos produzem informacoes sobre a

constituicao, idade e expansao do universo.

A RCFM possui uma polarizagao caracteristica, causada pela interagao entre fotons
e elétrons na ultima superficie de espalhamento (espalhamento Thomson), pela radi-
acao das primeiras estrelas e pelas distor¢oes do espaco-tempo causadas pelas ondas
gravitacionais geradas pela inflacdo. A fracdo da amplitude das flutuacoes de tem-
peratura da RCFM que possui polarizacao bem definida, cria um padrao passivel de

ser mapeado, possibilitando a identificacdo do mecanismo que causa a polarizacao.

Entre 2003 e 2018, foram publicados diversos artigos informando os resultados obti-
dos pelos satélites Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) e Planck, que
foram lancados com o objetivo de medir com precisao as anisotropias da RCFM e

a partir delas extrair valores para os parametros cosmoldgicos, testando o modelo

padrao ACDM.

Os resultados finais de 9 anos de observaggo do WMAP foram divulgados em
Hinshaw et al. (2013) e os principais parametros cosmolégicos derivados estao apre-
sentados na Tabela 2.1, onde: €2, é o pardametro de densidade de energia escura, €,

é o parametro de densidade de barions, €2,,. é o parametro de densidade de maté-
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ria escura, Hy é a constante de Hubble, og é o valor rms presente da flutuacao de
matéria calculado em uma esfera de raio 8K~ Mpc € Zcion ¢ 0 redshift da época da

reionizagao (EoR).
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Tabela 2.1 - Resultados finais (2013) do satélite WMAP para os principais pardmetros do
modelo ACDM. Fonte: Hinshaw et al. (2013)

Parametro WMAP WMAP+BAO+H,
O 0,721 + 0,025 0,712 4 0,010
Oy 0,0463 £ 0,0024  0,0472 £ 0,0010
Qe 0,233 + 0,023 0,24080:0093
Hy (km/s/Mpc) 70,0 + 2,2 69,33 + 0,88
s 0,821 + 0,023 0,830 + 0,018
Zreion 10,6 + 1,1 105+ 1,1

Os resultados finais do Planck foram divulgados em Akrami et al. (2018). As prin-
cipais medidas de parametros cosmologicos estao apresentadas na Tabela 2.2, onde
Qe = Q%+ Qe

Tabela 2.2 - Resultados finais (2018) do satélite Planck para os principais parametros do
modelo ACDM. Fonte: Akrami et al. (2018)

Parametro Planck Planck+BAO
Qa 0,6847 4+ 0,0073 0,6889 + 0,0056
Q. 0,3153 4+ 0,0073 0,3111 4+ 0,0056
Ho (km/s/Mpc) 67,36 £ 054 67,66 + 0,42
or 0,8111 £ 0,0060 0,8102 =+ 0,0060
Zreion 7,67 £ 0,73 7,82 £ 0,71

A aceleracao da expansao

A descoberta da aceleracao da expansao do universo ocorreu em 1998 e foi feita
por dois grupos distintos de pesquisadores, Riess et al. (1998) e Perlmutter et al.
(1999), que estudavam Supernovas tipo Ia distantes. O resultado dos trabalhos mos-
trou também que o universo vem se expandindo aceleradamente durante os ultimos
5 bilhdes de anos (WEINBERG et al., 2013). Desde entdo, entender o que causa a

aceleragao cosmica se tornou um dos maiores desafios da cosmologia.

Existem diversos modelos empiricos que correlacionam forma da curva de luz, lu-
minosidade e cor de uma SN Ia para estimar distancias com alta precisao. O grupo
de Riess et al. (1998) empregou o método MCLS para ajustar as medidas de 10
Supernovas la. A Figura 2.4 mostra o grafico médulo de distancia por redshift para

3 cenarios diferentes de universo.
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Figura 2.4 - Médulo de distancia por redshift para Supernovas la.
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Distribui¢do de Supernovas la em um grafico de médulo de distancia por redshift
bem como as curvas ajustadas a partir das medidas utilizando 3 diferentes modelos
de universo: plano com matéria escura, aberto sem matéria escura e plano sem
matéria escura.

Fonte: Riess et al. (1998)

A partir da andlise dos dados concluiu-se que as distancias estimadas por SN Ia
em altos redshifts eram em média de 10 % a 15 % maiores que o esperado para
um universo com 2y, = 0,2 (€, na figura representa o parametro de densidade de
matéria total, escrito como €2, no texto) e sem constante cosmolégica (RIESS et al.,

1998).

Uma das possiveis explicagoes para essa observagao seria a existéncia de um novo

tipo de energia que permeia todo o espago, e cujas propriedades fisicas sao desco-
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nhecidas. Essa nova componente teria o efeito de produzir uma gravidade repulsiva

em grandes escalas. Hoje ela é conhecida como energia escura.

Com a observacao da expansao acelerada, diversos experimentos comecaram a ser
desenvolvidos com o objetivo de tentar entender a origem desse fendmeno. A ideia
bésica desses experimentos era medir a histéria da expansao e o crescimento das
estruturas observadas. Existem uma variedade de métodos para fazer essas medigoes,
porém, os mais bem consolidados sdo (WEINBERG et al., 2013): supernovas tipo la,
oscilagoes acusticas de barions, lenteamento gravitacional fraco e a abundancia de

aglomerados de galaxias.
2.2 Oscilagoes Actsticas de Barions

As oscilagoes actisticas de barions imprimiram uma escala caracteristica na distribui-
¢ao de matéria no Universo, o que se reflete em um aumento na funcao de correlagao
entre as posicoes de duas galaxias distantes cerca de 150 Mpc. Essa caracteristica
pode ser identificada por levantamentos fotométricos de aglomerados de galaxias,
sendo possivel determinar distancias transversais num dado redshift. J& nos levan-
tamentos espectroscopicos, verifica-se a escala de oscilagoes acusticas de barions na
direcao da linha de visada, produzindo uma estimativa mais precisa de distancias

perpendiculares as anteriores.
2.2.1 Fundamentacao Tedrica

Segundo o modelo cosmolégico padrao, quando o universo era 1000 vezes menor,
as flutuagoes na densidade de energia eram extremamente pequenas, da ordem de
107°. Devido a alta temperatura aquela época, prétons e elétrons ainda nao estavam
ligados. Os elétrons livres causavam espalhamento Thomson nos fétons da radiagao
c6ésmica de fundo. Estes por sua vez estavam fortemente acoplados ao fluido elétron-
proton, mantido pelo intenso campo elétrico previsto pelo efeito Coulomb. As regides
com densidade ligeiramente superior comegaram a atrair gravitacionalmente barions
e matéria escura, formando pogos de potencial gravitacional. Nesses pocos o fluido
elétron-proton era comprimido e os fotons, aquecidos, produzindo pressao no sentido
contrario ao da atracdo gravitacional. A alternancia entre a pressao dos fotons e a
acao gravitacional produziu ondas que se propagaram esfericamente pelo plasma a

partir desses pontos centrais de sobredensidade.

O mecanismo fisico descrito anteriormente pode ser representado de forma simplifi-

cada por
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6 + [Pressao — Gravidade]d = 0, (2.29)

onde § é o contraste de densidade ou desvio relativo § (x, t), definido por uma posigao

x e um instante ¢, relativo a uma densidade média py, sendo escrito na forma

oo (1) (230)

A partir da equacao 2.29, deriva-se a expressao que descreve completamente o mo-

vimento do fluido de barions e fétons, conforme

. HR . . 4, AR . .

0y + ——=0 k%60, = —=k*® + —— D 4+ 4P 2.31

Y + 1 + R Y + CS Y 3 + 1 + R + ’ ( )
onde ¢, ¢ o contraste de densidade de energia dos fétons ou desvio relativo a den-
sidade média p,o em funcao da posicao x e do tempo; § ¢é o produto entre o fator

de escala a e o parametro de Hubble H, tal que $ = aH; R é proporcional a razao

entre densidades médias de barions e fétons, sendo escrita como

3 Pp Oyh? ( a )
h 4p, 0’6<o,02 103/ (2:32)

a velocidade de propagacao do som cg no plasma de barions e fétons, dada por

1
3(1+R)’

2
cg (2.33)
onde é possivel perceber que a presenca de barions no meio torna a propagacao das
ondas sonoras no meio mais lenta; k é o nimero de onda, tal que k =27/, e ® é o

potencial gravitacional em um dado ponto z e instante de tempo t.

Ainda sobre a equacao 2.31, é possivel notar que o lado esquerdo da mesma descreve
o comportamento da pressao produzida pelos fétons e o lado direito a variagao
da gravidade por meio do potencial gravitacional produzido por barions e matéria
escura. O balango dindmico entre as duas partes da equacgao é o responsavel pela

producao das oscilagoes que se propagaram pelo plasma.
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A transformada de Fourier da equagao 2.30 no dominio do espaco pode ser escrita

CcOoImo

1 .
(1) = o /V §(2,1) e e @y, (2.34)

onde ¢ ¢ o modo k de Fourier do contraste de densidade, k é o vetor de onda e x

¢é o vetor posicao.

O modelo ACDM diz que a inflagao foi a responsavel por gerar as perturbacoes
primordiais, cuja distribuicao é gaussiana. Assim, até a era da recombinacdo, o
contraste de densidade ¢ era um campo aleatorio gaussiano homogéneo e isotropico.
Suas propriedades estatisticas sdo completamente determinadas por suas média e
varidncia. A variancia de § pode ser definida em termos de uma fun¢ao chamada
espectro de poténcia P (k), a qual descreve o grau de aglomeracdo de matéria em

diferentes escalas e é definida como

-

(k)& (F)) = (2m)* P (k) bp (k — ) (2.35)

onde dp (E — k?) ¢ a funcao delta de Dirac, que s6 é diferente de zero e tende ao

—

infinito quando k& = K.

O espectro de poténcia pode ser dividido em duas componentes: uma linear Py, e em

uma nao linear Py, de forma que

P (k) = Py (k) + Pz (k). (2.36)

A Figura 2.5 mostra um exemplo de comparagao entre espectros de poténcia linear

e nao linear simulados obtidos em Wang and Dai (2011).

A componente linear pode ser escrita como

P (k) = Py (k) x T* (k) x G (¢), (2.37)

onde Py (k) é o espectro primordial definido pela inflacdo; G (t) é o fator de cresci-

mento; 7" (k) descreve a evolucao das perturbagoes desde as flutuagdes do espectro
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Figura 2.5 - Comparacdo entre espectros de poténcia linear e ndo linear de matéria
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Espectros de poténcia linear e nao linear de matéria em z = 1. Os parametros
utilizados foram €, = 0,27, h = 0,7, €, = 0,04 e o0z = 0,96, extraidos dps

resultados de 7 anos do WMAP.
Fonte: Wang and Dai (2011).

primordial, passando pelas diferentes eras da radiagdo, recombinacao e pés recom-

binacao.

Além do crescimento descrito pela teoria de perturbacoes lineares, a aglomeracgao de
matéria e de galaxias sofre mudancas consideraveis em baixos redshifts. Estruturas
em pequena escala crescem nao linearmente, as velocidades peculiares se comportam
de forma diferente do previsto pela teoria linear e galaxias tracam a matéria escura
de uma forma mais complexa. Esses efeitos modificam a localizacao das oscilagoes
acusticas de barions comparada a posicao prevista pela teoria linear, distorcendo
o valor de sua escala caracteristica. Porém, como o pico acustico ocorre em gran-
des escalas, o mesmo ¢é isolado do processo de formacao de estruturas nao lineares
(WEINBERG et al., 2013).

A Figura 2.6 mostra o espectro de poténcia da matéria, ajustado para medidas de

diferentes experimentos. As flutuacoes das oscilagoes acusticas de barions aparecem
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como pequenas ondulacgoes em torno de k ~ 0,03. O resultado sustenta o modelo
ACDM com pequena margem de erro, reforcando a hipétese de que as estruturas
cresceram devido a instabilidades gravitacionais apos a recombinacgao, durante a era
de dominio da matéria. Notar a diversidade de experimentos (tragadores cosmol6gi-
cos), com resultados abrangendo 14 bilhoes de anos e 3 décadas de escala (AKRAMI
et al., 2018).

Figura 2.6 - Espectro de poténcia de matéria
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Espectro de poténcia de matéria (linha preta) em z = 0 ajustado por resultados de
diferentes experimentos usando a teoria linear de perturbagoes.
Fonte: Akrami et al. (2018).

A probabilidade de encontrar uma galaxia dentro de um elemento de volume dV em
torno de uma coordenada x; e encontrar outra galdxia no mesmo elemento dV' em

torno de uma coordenada x5 é dada por

Py = ((n)dV)* [1 + £ (a1, 22)] . (2.38)

onde (n) é a densidade numérica de galaxias e £ (x1,x3) é o termo que inclui a
correlagao entre as probabilidades, conhecido como funcao de correlacao (de dois

pontos, nesse caso). A funcao de correlagao é a transformada de Fourier do espectro
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de poténcias e ambas as fungoes contém todas as informacgoes estatisticas de distri-
bui¢bes gaussianas. As nao gaussianidades podem ser estudadas por meio de fungoes

de correlagao de ordem superior.

As perturbagoes de matéria escura nao se acoplaram as da radiacao e matéria bari-

Onica, permanecendo praticamente no ponto de origem.
Medidas de distancia

Com a expansao, as temperaturas cairam o suficiente para que elétrons e protons
se combinassem produzindo HI. Esse periodo é chamado de era da recombinagao.
A medida que os elétrons foram sendo capturados pelos ntcleos, 0 meio se tornou
transparente aos fétons e a fonte de producao de ondas actisticas cessou. A distancia
comovel viajada por essas ondas desde o Big Bang até a recombinagao (t,e. OU Zyec) é
chamada escala de comprimento actstico rs. Ela pode ser escrita como em Weinberg
et al. (2013):

e, el
r, _/0 St = et (2.39)

onde ¢, é a velocidade do som no plasma. Medidas do WMAP com base no modelo
ACDM indicam uma escala acustica de cerca de 150 Mpc. A teoria de perturbagoes
cosmolégicas também confirma esse valor, o que torna as oscilagoes actusticas de

béarions, uma precisa régua padrao (WEINBERG et al., 2013).

Um elemento de distancia comével d D entre dois objetos muito proximos no espago-
tempo é o elemento de distancia que permanece constante com o tempo a medida que
os objetos se afastam devido a expansao do Universo. De outra maneira, a distancia
comovel ¢é igual a distancia propria ou absoluta medida no instante da observagao
dividida pela razao entre os fatores de escala da época da medida e de hoje, ou
ainda, a distancia prépria multiplicada por (1 4 z). Assim, a distdncia comével total
sobre uma linha de visada entre um observador na Terra, em z = 0, e um objeto
localizado em um redshift z = zu; ¢ dada pela integral do elemento de distancia
comével 0 D¢ ao longo de z (HOGG, 1999). De forma mais geral, a distdncia comével

na linha de visada de um objeto localizado em um redshift z é dada por

D¢ (2) = [50 /OZ dz' Hng’)' (2.40)
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A distancia angular entre dois objetos P e Q é definida como a razao entre a dis-
tancia transversal comével [pg entre os mesmos, perpendicular a linha de visada, e
a distancia angular comével 0pg (em radianos), cujo vértice estd no observador, de
forma que Dy = lpg/0pq. Para || < 1, o que condiz com as observagoes recentes

de um universo plano, a distancia D4 pode ser escrita como

DA (Z) ~ DC

1 Dc \°
L+ (c/fl()) ] . (2.41)

A régua padrao pode ser obtida na orientagao da linha de visada ou na orientacao
perpendicular & mesma. O horizonte sonoro se manifesta nas correla¢oes de dois
pontos entre galaxias. Na orientacao transversa, o angulo compreendido pelo hori-
zonte sonoro da a medida de D /7, a distdncia angular para o redshift z observado.

Medidas da escala radial do horizonte sonoro d& H(2)rs.

Definidas essas distancias é possivel descrever o uso da escala das oscilagoes actisticas
de barions para medir distancias cosmicas. Uma variacao de posicdo sobre a linha
de visada é equivalente a uma variagao de redshift, que depende de H (z) . J4 uma
variacao de posicao perpendicular a linha de visada é equivalente a uma variagdo

angular, que corresponde a uma mudanga em Dy (2) /7s.
2.2.2 Observacgoes

As oscilagoes acusticas de barions foram identificadas na radiagao césmica de fundo
em micro-ondas no final dos anos 1960, sendo logo estendidas para o espectro de
poténcia de matéria. Com a descoberta da expansao acelerada, experimentos me-
dindo a escala de distancia como funcao do redshift se tornaram muito frequentes,

inclusive detectando o efeito da energia escura nos surveys de galaxias em z elevado.

A primeira deteccdo de BAO estd apresentada em Eisenstein et al. (2005). Foram
utilizados os dados do Sloan Digital Sky Survey (SDSS) para fazer a espectroscopia
de cerca de 47.000 galdxias, delimitadas por 0,16 < z < 0,47 e 3816 graus®. A
funcao de correlacao da amostra apresentou um pico bem definido em uma escala
de 100 h~! Mpc, confirmando as previsdes tedricas. Assim, o horizonte sonoro das
BAO consolidou-se como uma régua padrao de distancias cosmicas, permitindo es-
timar com maior precisao os parametros do modelo ACDM, incluindo restringir as

caracteristicas da energia escura.

Apés a primeira detecgao, os seguintes experimentos também identificaram essa
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Figura 2.7 - Evolucdo do perfil radial de massa
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Simulacao da evolucao do perfil radial de massa de cada uma das espécies em funcao
do raio comével, considerando uma sobredensidade inicial concentrada pontualmente
na origem. Superior esquerdo: No inicio fétons (vermelho) e béarions (azul) viajam
juntos como um pulso. Superior direito: em z = 1440, préximo a recombinagao, é
possivel notar uma variagao de matéria escura produzida pelo pulso de barions e
espécies relativisticas que viajam para do ponto original. Centro a esquerda: Apds a
recombinagao, iniciada em (z = 1100), os fétons desacoplaram da perturbagao bario-
nica. Centro a direita: Com o fim da recombinagao, a perturbacdo de matéria escura
se concentrou em direcao a origem e a perturbagdo baridnica em uma casca. Inferior
esquerdo: a instabilidade gravitacional governa e mais barions e matéria escura sao
atraidos para as regioes de sobredensidade. Inferior direito: Mais recentemente, a
fracao de barions da perturbacao esta proxima do valor césmico.

Fonte: Weinberg et al. (2013).
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escala: 2dFGRS, SDSS LRG, SDSS main, 6dFGS, WiggleZ, SDSS fotométrico, BOSS
galaxias e BOSS Ly-a. A precisao atingida é de cerca de 2 %, o que permite afirmar

que as observacoes possuem boa concordancia com o modelo ACDM.

Resultados mais recentes para a escala de BAO, combinados com as medidas de
anisotropias da RCFM, obtidos pelos experimentos WMAP e Planck, estao apre-

sentados na Tabela 2.3.

Tabela 2.3 - Horizonte sonoro de BAO ry medido pelo WMAP e pelo Planck a partir de
anisotropias da RCFM. Fonte: Hinshaw et al. (2013) e Addison et al. (2018)

WMAP 2013 Planck+BAO 2018
rs (Mpc) 148,49 + 1,23 147,58 £ 0,22

A escala de BAO ¢é observada pelo mapeamento de uma faixa de redshifts em uma
ampla area do céu, usando um tragador de matéria para obter a distribuicao de
densidade nesse volume. O mapeamento de intensidade da linha de 21 cm tem se
mostrado uma poderosa ferramenta para tracar BAO. Ele consiste em medir a emis-
sao combinada de todas as galaxias no volume observado, produzindo informagoes
sobre as flutuagoes de densidade em grandes escalas e por consequéncia sobre a

escala acustica.
2.3 A Cosmologia de 21 cm
Esta secao é baseada em Pritchard and Loeb (2012) e Furlanetto et al. (2006).

A cosmologia de 21 ¢cm é uma forma de empregar a radioastronomia para explorar
a fisica que ocorre apds o fim da recombinacao. Com ela é possivel tracar a histéria
da evolugao césmica do hidrogénio, desde a sua fase neutra (HI) até o fim da era da
reionizagao (EoR), quando o mesmo se encontra quase que totalmente ionizado. E é
para medir a emissdao em 21 cm nessa época que o mapeamento de intensidade (MI)
se torna importante, uma vez que, devido a baixa intensidade do sinal, nao é possivel
identificar fontes puntiformes. Assim, o que mapeamento de intensidade faz é medir
a distribuicao de intensidade de uma dada linha espectral em um agrande area do
céu e em um dado intervalo de redshifts. Com isso, o mapeamento de intensidade da
linha de 21 cm do HI ¢é capaz de produzir a distribuicao de HI em um dado volume
do céu, permitindo tragar a formacao e a evolugdo de estruturas de grande escala.

Dessa forma, a distribuicdo de estruturas observadas na escala caracteristica das
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oscilagoes actsticas de barions em funcao do redshift possibilitam estimar a taxa de

expansao do universo e as caracteristicas da energia escura.
2.3.1 Visao Geral

Apesar do conhecimento sobre a evolugao césmica ter aumentado bastante nas 1l-
timas décadas, o periodo de formacao das primeiras estrelas e galdxias (o primeiro
bilhdo de anos) ainda é pouco entendido. Contudo, experimentos recentes ji come-

¢am a observar essas galaxias distantes.

Com o esfriamento do universo e o desacoplamento da radiagao em ¢ ~ 380.000 anos,
os protons e os elétrons livres se combinaram formando hidrogénio neutro. A partir
dessa época, a RCFM passou a se propagar livremente, sem sofrer espalhamento,
carregando consigo informagoes sobre as flutuagoes de densidade do universo pri-
mordial (~ 107°). Devido & agdo gravitacional, essas flutuagdes evoluiram ao longo

do tempo, formando as estruturas de grande escala.

Apesar do arcabouco tedrico sobre a evolugao césmica estar bem consolidado, a fase
entre a recombinacao e a formacao das primeiras estrelas ainda nao foi amplamente
observada. Com o objetivo de extrair informagoes dessa época, ja existem varios
experimentos em construgdo ou operacao para medir galaxias individualmente no
optico, utilizando instrumentos de alta sensibilidade. Mesmo assim, como esses ob-
jetos estao em redshifts muito altos, somente as fontes de maior brilho podem ser

detectadas, o que dificulta uma observacao detalhada da distribuicao de matéria.

Um método alternativo bastante promissor baseia-se na observacao da linha de 21
cm do HI, produzida pela transi¢ao hiperfina no estado fundamental do hidrogénio
neutro. Essa transicao ocorre devido a interagao dos spins do préton e do elétron,
dada a absorcao ou emissao de um féton com v = 1420,4 MHz. Como o hidrogénio
corresponde a 75 % de toda a massa de gds presente no meio intergaldctico, o
mesmo se mostra um excelente tracador de matéria do primeiro bilhao de anos do
universo. A linha de 21 cm emitida em redshifts da ordem de 20 ou 30 pode ser
detectada na faixa de radio entre 46 MHz e 68 Mz. Assim, a cosmologia de 21 c¢cm
permite explorar as propriedades fisicas do meio no periodo entre recombinagao e
reionizacdo (Cosmic Dawn), para épocas mais recentes onde z ~ 0,1, permitindo
tracar a evolugao césmica do HI, desde a sua fase neutra até sua ionizacao quase

que total.

A Figura 2.8 da uma visao geral da evolugao da brilhancia do sinal de 21 ¢cm em
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funcao do redshift, da frequéncia e do tempo cosmico desde o desacoplamento até o

primeiro bilhao de anos, no fim da era da reionizagao (EoR).

Figura 2.8 - Evolucao temporal do sinal de 21 cm
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Painel superior: Simulagao da evolucao temporal das flutuagoes da temperatura de
brilho do sinal de 21 c¢m, desde um pouco antes da formacao das primeiras estrelas
até o fim da era da reionizacao. No eixo horizontal inferior estao os redshifts. Essa
figura é uma combinac¢ao de intervalos de redshifts de volumes cosmicos simulados.
O eixo vertical a direita apresenta uma escala de cores que representa a temperatura
de brilho em mK da linha de 21 cm, sendo a regiao vermelha e amarela da escala
emissdo e azul e roxo, absorcdo. A regiao preta representa uma temperatura de
brilho nula. Nota-se que o sinal de 21 cm passa por duas fases de absorcao: Dark
Ages (azul) e inicio do aquecimento apés a formagao das primeiras galaxias (azul
claro). Entre essas duas fases ocorre um periodo onde a temperatura de excitagdo da
transigao hiperfina de 21 ecm do HI desacopla da temperatura do gés de HI (preto).
Uma fase de emissao ocorre no periodo de reionizacao (vermelho) desaparecendo no
fim da reionizacao de todo hidrogénio (preto em z ~ 7). Painel inferior: Simulacao da
evolugao da temperatura média de brilho de 21 ¢m desde as Dark Ages, em z ~ 200,
até o fim da reionizagdo em z ~ 6. A linha sélida indica a temperatura de brilho
do sinal de 21 cm de HI em mK e a linha tracejada indica a temperatura de brilho
nula. As simulacoes feitas dentro dessa faixa de redshifts sdo governadas por diversos
processos fisicos, incluindo a formacao das primeiras galaxias e o aquecimento e
ionizagao do gas de H. Existe uma consideravel incerteza na estimativa deste sinal
decorrente das propriedades desconhecidas das primeiras galaxias.

Fonte: Pritchard and Loeb (2012).

As primeiras estruturas comecam a surgir das inomogeneidades primordiais durante
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as Dark Ages. A absor¢ao no sinal de 21 cm pode ser vista em ambos os painéis da

Figura 2.8, devido a incidéncia de fétons da RCFM nas nuvens frias de gés.

A medida que as primeiras estrelas se formaram, o espalhamento de fétons Lya
produzidos pelas mesmas criaram um forte acoplamento entre a temperatura de
excitagdo dos estados de spin da linha de 21 cm e a temperatura do gas. Assim,
ocorreu uma forte absorcao do sinal, que variava espacialmente de forma bastante
sensivel devido a pequena quantidade de galdxias existentes. Em seguida, os raios X
produzido pelas primeiras galaxias aqueceu o gas, levando a emissao em 21 ¢m no
comego da EoR. Por fim, fotons ultravioleta ionizaram quase todo gas, criando os

buracos escuros observados no lado direito do painel superior da Figura 2.8.

No fim dessa janela temporal (fim da EoR) grande parte do hidrogénio existente
estd ionizado. Esse cendrio dificulta muito a observacao das emissoes de objetos
individuais, uma vez que a intensidade do sinal é muito fraca, exceto nas poucas
regides onde ainda existe HI. Para contornar essa dificuldade, utiliza-se uma técnica
de medicao do sinal sobre uma grande area do céu, feita para uma ampla faixa
de redshifts, chamada mapeamento de intensidade. Os detalhes dessa técnica estao

apresentados na proxima se¢ao.
2.3.2 A Linha de 21 cm do HI

O hidrogénio neutro, em seu estado energético fundamental, possui um préton, de
spin nuclear I = 1/2, e um elétron, de spin S = 1/2. Como ambas as particulas
carregadas possuem spin, as mesmas produzem momentos magnéticos. Estes inte-
ragem, dividindo o nivel fundamental 1s em dois estados hiperfinos, separados por

uma quantidade de energia dada por

4 e
AE = —atgy—Smec = 5,879 x 1075 oV, (2.42)
3 my,

onde a é a constante de estrutura fina, g, é o fator g de um proéton livre, m. ¢ a
massa do elétron, m,, é a massa do préton e c é a velocidade da luz. Essa separacao

é conhecida como estrutura hiperfina do estado fundamental.

O momento angular total é dado por F' = I + S, resultando em dois niimeros quan-
ticos possiveis : F = 0 ou F' = 1. A radiagdo produzida pela transi¢do entre os
dois niveis hiperfinos possui comprimento de onda de 21,106114 c¢m e, consequen-

temente, uma frequéncia de 1420,405751768 MHz. A Figura 2.9 mostra o diagrama
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esquematico da estrutura hiperfina do estado fundamental 1s do HI.

Figura 2.9 - Estrutura hiperfina do hidrogénio
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Diagrama esquematico da estrutura hiperfina do estado fundamental 1s do atomo
de hidrogénio. Uma transigdo entre o estado mais energético (spins paralelos) e o
estado menos energético (spins antiparalelos) emite um féton de 5,9 x 107¢ eV,
correspondente a uma frequéncia de 1420 MHz ou a um comprimento de onda de
21 cm).

Fonte: HyperPhysics (2016).

A Figura 2.10 representa esquematicamente a transicao entre os dois estados hiper-
finos do hidrogénio neutro. A esquerda o atomo de hidrogénio estd na configuracio
mais energética, F' = 1, onde os spins do préton e do elétron estdo paralelos. A di-
reita o HI passa para a configuragdo menos energética (spins antiparalelos), F' = 0,
atingida ap6s o spin do elétron mudar (spin flip), e o &tomo emitir um féton com
comprimento de onda de 21 cm (1420 MHz).

Figura 2.10 - Transicdo entre niveis na estrutura hiperfina do hidrogénio
Higher energy Spin
state flip

1420 MHz
A=21cm

Representacao da transi¢ao (spin flip) e correspondente emissao do féton em 21 cm
(1420 MHz).
Fonte: HyperPhysics (2016).

O hidrogénio é o elemento mais abundante do universo, correspondendo a cerca de

75% da massa de gas presente no meio intergaldctico. Assim, a linha espectral de
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21 cm pode ser usada como uma boa tragadora de matéria em uma nuvem de gas,
dada uma fonte de radio localizada atras da mesma. A intensidade do sinal de 21
cm ao longo da linha de visada entre a fonte de rddio e o observador, passando pela

nuvem de gas, depende da teoria de transferéncia radiativa.
2.3.3 Transferéncia Radiativa

Seja I, a intensidade especifica ou brilho, explicitando um diferencial de energia dF
que atravessa um elemento de area dA em um tempo dt em uma faixa de frequéncias

entre v e v + dv dentro de um elemento de angulo sélido df2 conforme

dE =1, x dA x dt x dQ x dv. (2.43)

A variacao da intensidade especifica dI,, ao longo de um elemento de deslocamento

ds sobre a linha de visada é dada pela equacao de transferéncia radiativa

dl,
ds

=—a, 1, + 5., (2.44)

onde I, é a intensidade especifica (ou brilho) por unidade de frequéncia v. A absor¢ao

e a emissao ao longo da linha de visada sao dadas pelos respectivos coeficientes «,,

e Ju.

A profundidade éptica 7, é definida como dr, = a,ds de forma que

7, (s) = /S a, (§')ds, (2.45)
S0

onde sy é a origem do caminho s ou ponto zero arbitrario da escala de distancia
sobre a linha de visada e s é a variavel de integracao. De forma simplificada, a
profundidade 6ptica indica o grau de dificuldade de um féton atravessar um meio
sem ser absorvido. Se 7, > 1 o meio é dito opticamente espesso e os fétons de
frequéncia v tém alta probabilidade de serem absorvidos. Se 7, < 1, o meio é dito
opticamente fino e os fétons que o atravessam possuem baixa probabilidade de serem

absorvidos.

Substituindo a definicao da profundidade éptica dr, = «,,ds na equagao de transfe-

réncia radiativa 2.44 obtém-se
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dl, Jv
=1, + . 2.46
dr, + a, ( )

Definindo a fungao fonte S, = j,/«, e substituindo na equagao 2.46:

dl,

Y =_1,+85,. 2.47
dr, * ( )
A equacdo 2.47 é a equacao de transferéncia radiativa em func¢ao da profundidade
6ptica e da funcao fonte. Quando a quantidade de emissoes é igual a de absorgoes
nao ha variagao de intensidade (dI,/dr, = 0), ou seja, I, = S,. A solucao formal da

equacao 2.47 é dada por

L(n) =10 e™+ /O Ve g, (1) dr! (2.48)

v v

O primeiro termo do lado direito da equagao da a intensidade inicial I, (0) atenuada

Tv

por absorcao e ™. O segundo termo descreve a funcao fonte atenuada por uma

absorcio progressiva ao longo de 7/, dada pelo fator e~ (™ =7).

Quando a fungao fonte S, é constante sobre a linha de visada, a equacao 2.48 pode

ser escrita como

L(s)=1,(0)e ™48, (1—e ™). (2.49)

Dada uma profundidade 6ptica 7, (s) elevada o suficiente, a intensidade I, (s) tende

ao valor da funcao fonte S,,.

A intensidade de um campo de radiacao, em uma dada frequéncia I, pode ser ca-
racterizado pela temperatura do corpo negro que teria o mesmo brilho nessa mesma

frequéncia v, conforme

2hy? 1
I,=B,(T) = —F & : (2.50)
€ ekT, — ]

onde h é a constante de Planck, v é a frequéncia da emissao, ¢ é a velocidade da luz

no vacuo, kg é a constante de Boltzmann e Tj, é a temperatura de brilho.
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Em radioastronomia, frequentemente emprega-se o limite de Rayleigh-Jeans. Como
exemplo, a frequéncia da linha de 21 cm (1420 MHz) é muito menor que a frequéncia
do pico de emissao da RCFM (~ 100 GHz). Assim, utilizando o limite de Rayleigh-
Jeans (hv < kgT,) na equacao 2.50 é possivel relacionar a intensidade I, a uma

temperatura de brilho T}, pela equacgao

2

v
1, = 2kpTy (2.51)
Isolando T} obtém-se
2
T, = I, 2.52
T (2.52)

Substituindo a equacao 2.52 em 2.49, obtém-se a equacao de transferéncia radiativa

em funcao das temperaturas

Ty(s) =Ty (0) e ™+ T (1—e ™), (2.53)

onde Ty, (s) é a temperatura de brilho observada numa dada frequéncia v, T} (0) é
a temperatura de brilho da fonte atenuada pelo termo e~™) e T ¢é a temperatura
de excitagao da nuvem de gas, considerada uniforme. A temperatura de excitagao
da linha de 21 c¢m é conhecida como a temperatura de spin e a partir daqui sera
chamada de T, de forma que T' = Ts. Ela é definida pela razao entre as densidades
numéricas ng e n; do atomo de hidrogénio nos dois niveis hiperfinos. O nivel 0 se
refere ao nivel menos energético 195;/2. J& o nivel 1 estd associado ao nivel mais

energético 115 /.

Considerando o sistema em equilibrio termodinamico,

n; = ge FilksT (2.54)

onde g; é o nimero de estados possiveis com energia F;. Assim, a equagdao que

relaciona n; /ng com Tg é pode ser escrita como
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mo_ <gl> e TS (2.55)

) 90

onde g; = 3 e go = 1 sao os fatores de degenerescéncia estatistica ou peso estatistico
dos niveis 1,512 e 19512 (ntimero de estados possiveis com a respectiva energia F;)
e T, = he/kpAoiem = 68 mK. E possivel notar uma relagao direta entre a razao entre

populagoes n; /ng e a temperatura de spin Ts.

Considerando uma nuvem opticamente fina (7, < 1) e temperatura de brilho em
s = 0 como a temperatura de brilho da fonte de radiacao Ty, a equagao 2.53 pode

ser aproximada por

Tb (S) - Tb (0) = (TS - TR) Ty. (256)

Nesse caso, podem ser observadas 3 situagoes diferentes no que diz respeito a dife-

renga entre a temperatura de brilho da fonte Tk e a temperatura de spin Ts:

e Ty > Tgr: Emissao
e T < Tg: Absorc¢ao

L] TS = TR: Nao ha sinal

Vale salientar a importancia da evolugao da temperatura de spin, dada pela evo-
lugdo da razao entre as densidades de populagoes n;/ng, para a determinagao da

temperatura de brilho do sinal 7T}, (s).

Para encontrar a solucao da equacao de transferéncia radiativa é necessario conhecer
a forma explicita dos coeficientes de absorcio e emissao. Os mesmos, por sua vez,
sao determinados por processos microscopios descritos pelos coeficientes de Einstein,

que sao derivados da Mecanica Quantica.

A emissao espontanea (sem a presenca de um campo de radia¢ao) de um féton com
comprimento de onda de 21 cm ocorre devido a transicdo entre os dois niveis da
estrutura hiperfina do atomo de HI. O coeficiente A de Einstein d4 a probabilidade
dessa transicdo por unidade de tempo. Seu valor é A;p = 2,85 x 107571, o que

equivale & um tempo de decaimento espontaneo de cerca de 107 anos.
Antes de descrever os coeficientes B de Einstein é preciso definir a intensidade média
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1
J, = /El(u) ds). (2.57)

No caso de um campo de radiacao isotropico, J, = [,. Mais explicitamente, se um
campo ¢é isotrépico em um ponto, entao ele é igual a sua média angular em todas as

direcoes.

A absorc¢ao ocorre na presenca de fétons de energia hry. A taxa de ocorréncia de
absorcoes é proporcional a densidade de fétons com frequéncia 1, a qual é caracte-

rizada pela intensidade média J,,.

A diferenca de energia entre os niveis da estrutura hiperfina é descrita por um perfil
de linha ¢ (v) que possui um pico pronunciado em v = v, e é normalizado de forma

que

/OOO 6 (v)dv = 1. (2.58)

A fungao ¢ (v) descreve a eficiéncia relativa de frequéncias vizinhas a vy causarem
transicao. Assim, a probabilidade de transicao por unidade de tempo para absor¢ao

é dada por By J, onde

J= /OOO T, (v) dv (2.59)

e By é o primeiro coeficiente B de Einstein.

A emissao estimulada é o processo que causa a emissao de um féton devido ao campo
de radiacdo. O produto Byo.J d4 a probabilidade de transicdo por unidade de tempo

para a emissao estimulada e Bjy é o segundo coeficiente B de Einstein.

A Figura 2.11 mostra um perfil medido da emissao galactica da linha de 21 cm do
HI. E possivel notar que, devido a largura da linha Av ser relativamente pequena,
a fungdo ¢ (v) pode ser aproximada por uma func¢ao 6 de Dirac. Assim, as proba-
bilidades de transicao por unidade de tempo para absorcao e emissao estimulada

podem ser reescritas como By, J,, € BigJ,,.

Em equilibrio termodindmico, o nimero de transi¢coes por unidade de tempo por

unidade de volume do nivel 0 para o nivel 1 é igual ao nimero de transi¢coes por
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Figura 2.11 - Perfil de emissao medido de 21 ¢m do hidrogénio galdctico
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Perfil de emissao de 21 cm do hidrogénio galactico medido usando o espectrometro
digital Breakthrough Listen do Green Bank Telescope.
Fonte: Price (2016).

unidade de tempo por unidade de volume do nivel 1 para o nivel 0. Utilizando as

densidade numéricas ng e n; definidas anteriormente, obtém-se

noBolj = nlAIO + nlBloj. (260)

Apoés alguma manipulacao algébrica usando as equagdes 2.60 e 2.55, obtém-se as
relagoes de Einstein:

goBor = 91B1o (2.61)
e
2h13
Aqg = 2 Biy. (2.62)

O coeficiente de absorcao «, representa a perda de intensidade ao longo de ds e é

positivo quando h4d uma diminuicao de 7,,. O mesmo pode ser descrito pela equagao
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_ Ewn

= Egb (l/) (TZOBOI — nlBlo) (263)

Qy
onde Ey = hiaien € a energia do foton absorvido e Ey = Ejg (energia do féton
emitido). Uma vez que a emissao estimulada é proporcional a intensidade e afeta os
fotons ao longo de um feixe, a mesma ¢é tratada como uma “absor¢ao negativa” e
seu efeito ¢ incluido no coeficiente de absorcao. O termo ny By é uma contribuicao

positiva para dI,,.

O coeficiente de emissao espontanea por frequéncia j, pode ser escrito como

. Ey

Jv = E<Z5 (v) n1 Ao, (2.64)

onde a contribuicao positiva para a intensidade especifica devido a emissao espon-
tanea é descrita em funcao da energia do foton liberado na transicao, da densidade
numérica de &tomos no nivel mais energético da estrutura hiperfina do estado funda-
mental e do coeficiente A de Einstein que da a probabilidade de ocorrer a transicao

por unidade de tempo.

Substituindo a equacao do coeficiente de absorcao 2.63 na equagao 2.45, obtém-se
a profundidade dptica de uma regiao de comprimento s (medido ao longo de uma

linha de visada arbitraria) e para a frequéncia da linha de 21 cm v = vy,

Eop
Ty = E (l/) (n0301 — nlBlo) dS, (265)
onde Ey, = kT, = hvy = 5,879x 1076 ¢V é a energia associada & transicao entre os
niveis da estrutura hiperfina do estado fundamental do a&tomo de hidrogénio. Como
em todas as situacoes astrofisicas T, < Ty, cerca de 3/4 dos atomos de HI estao no
estado excitado. Logo ng = ny/4, onde ny; é a densidade numérica de hidrogénio

neutro.

Colocando o termo ngBy; em evidéncia e substituindo Ey; por hig e ng por ny;/4,

obtém-se

]’LVOl

_ 1 Buo
47

NHr
—By [1—— ds. 2.
(v) 4 Po ( o 301) s (2.66)

Ty
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Substituindo as equagoes 2.55, 2.61 e 2.62 em 2.66:

hvoy nur 340 ( —T*>
= 1—e Ts )ds. 2.67
K AT o) 4 4, cr)® ( )

Vale destacar que a equacgao 2.67 mostra a relacao entre a emissao estimulada, cuja
contribuicao estda embutida no coeficiente de absorcao, e a temperatura de spin Ts.
Nesse trabalho T é considerado constante em toda a nuvem. Porém, para uma
solucao mais precisa é necessario resolver uma equacao de Boltzmann que associa a

temperatura de spin com as distribui¢oes de velocidades.

Como mencionado anteriormente, T, < Tg. Assim, o termo (1 — e /Ts ) pode ser
aproximado pela razao T, /Tg. Além disso, substituindo T, = hivy/kp na equagao
2.67, obtém-se

o () ) (120) (Borse o

A equagao 2.68 mostra que a profundidade 6ptica de uma dada nuvem ¢é inversamente

proporcional a sua temperatura de spin.

Considerando unidades naturais (h = kg = 1) e fazendo a integral sobre uma linha
de visada que cruza uma nuvem com densidade numérica de HI ny; supostamente
uniforme, obtém-se a densidade da coluna de HI, Ng; = [ng;ds, com dimensao
de cm™2. Por fim, a equacao da profundidade éptica de uma nuvem em uma dada

frequéncia pode ser escrita como

T ( 30 ) <T> Nurd (). (2.69)

O perfil ¢ (v) de uma linha espectral é definido por diversos fatores ambientais
como temperatura, pressao, etc. No caso do meio intergalactico, o que ocorre é uma
expansao uniforme do gas, seguindo o fluxo de Hubble. A distribui¢ao de velocidades
dos atomos com relacao ao observador segue uma distribuicdo de Maxwell, que é
dependente da temperatura. Assim, a influéncia da temperatura na forma do perfil

de linha ¢é chamada de alargamento térmico.

A aproximagao de Sobolev assume que variagoes locais no gradiente de velocidade
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sao despreziveis quando comparadas com variagoes macroscopicas da mesma, con-
siderando as condigoes do gds uniformes ao longo do comprimento s (comprimento

de Sobolev). Assim, o perfil de velocidade é dado por

dv
v = <ds> s=H(2)s. (2.70)

A equacao do efeito Doppler pode ser escrita de forma aproximada por

=== : (2.71)

onde 1y € a frequéncia central ou frequéncia de repouso da linha espectral. O perfil

de linha é normalizado, conforme equacao 2.58, de forma que

o (v)=—. (2.72)
Substituindo as equacoes 2.70 e 2.71 na equacgao 2.72, obtém-se

O(V) = —o— = (2.73)

s (%) v, SH(2)vor

O redshift z relaciona as frequéncias observada v e emitida vy segundo a equagao

Vo1
1+ 2z

(2.74)

Substituindo a equagao 2.74 na equacao 2.73, e em seguida substituindo na equacao
2.69, obtém-se

3A10 ) (T*> C
T, R — | N . 2.75
<327ﬂ/§1 Ts) M (%) v(l+z) (2.75)

A densidade da coluna ao longo do segmento s depende da fragao neutra zy; de
hidrogénio presente na mesma. Logo, Ny = zgny (z) s. Assim, substituindo Ny

na equacao 2.75, fazendo c =1 e v = vpy:
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3 <Alo> <T*>( L zmma (2) (2.76)

Tor ™ 3or vd ) \Ts) (14 2) dv/ds

A profundidade éptica da transicao de 21 cm 7, € pequena todos os redshifts rele-
vantes. Assim, vale a aproximacao da solucao da equacao de transferéncia radiativa
para temperaturas, dada pela equacgao 2.56. Portanto, escrevendo o diferencial da

temperatura de brilho, medido em funcao do redshift z

Tb (Z) — TR (Z) ‘

0Ty, = 277
’ 142 ( )
Substituindo a equacao 2.56 na 2.77, obtém-se
6Ty = Ts —Tr(2) (1 _ e—n(z)) ~ LTR(Z)TV (2). (2.78)
1+z2 1+2

Substituindo a equacao 2.75 na 2.78:

-~ 3 TS —TR (Z) AIO (T*> 1 THIMH (Z)
oL = (327r> 142 <Vgl Ts) (1+2) dv/ds (2.79)

Apobs certa manipulagao algébrica é possivel reescrever o diferencial de temperatura
de brilho 67}, como

)~ O )12 CTr(z)| [H(2)/(A+2) m
EYRTEPSIN M 01 [ LICTTTES) R

onde zy; é a fracdo numérica de hidrogénio neutro; 9, é o contraste de densidade
de barions, dado pelo desvio relativo da densidade com relagao a densidade média;
dvj/dr) é o gradiente da velocidade prépria ao longo da linha de visada, considerando

a expansao de Hubble e a velocidade peculiar.

Ainda na equacao 2.80, nota-se que 67}, satura se Ts > Tx. Por outro lado, 67,
pode ser atingir valores negativos se Ts < Tx. Assim, é possivel concluir que a
observabilidade do sinal de 21 cm esta diretamente ligada a temperatura de spin,
definida em funcao da razao entre as densidades numéricas das populagoes do estado

excitado n; e nao excitado ny. Reescrevendo a equagao 2.55
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Ts =T, [ln (3”0)}1 , (2.81)

ni

ou seja, quanto mais atomos excitados em uma nuvem, maior € a temperatura de spin
(ou de excitacao). O fato de Ts ser maior, menor ou igual & temperatura do campo
de radiacao Tx é que dita se o sinal vai ser observado em emissao ou absorc¢ao, ou nao
vai ser observado. Os processos que definem as populagoes ny e ng sao apresentados

na secao 2.3.4.

Muitas estratégias observacionais levam em consideracao o contraste entre a radiagao
emitida por nuvens de hidrogénio em altos redshifts e a radiagdo césmica de fundo
em micro-ondas. Nesse caso, a temperatura de brilho do campo de radiacao T passa
a ser a da radiagdo césmica de fundo em micro-ondas (Tr = Tgrepar). Com isso é
feita uma comparacao entre as temperaturas em uma linha de visada que passa
por uma nuvem de hidrogénio e outra que apontada diretamente para a radiagao

coHsmica.
2.3.4 A Temperatura de Spin Ts

Sao trés os processos que definem Tg ao longo da evolugao césmica: absor¢ao/emissao
estimulada de fétons de 21 ¢cm de/para o campo de radiacdo (por exemplo, radiagao
cosmica de fundo em micro-ondas); colisdes com outros dtomos de hidrogénio, elé-
trons livres e prétons; absor¢ao seguida de emissao de fétons Lya, causando mudanca

no alinhamento dos spins via um estado excitado intermediario.

Sejam Chy e Py as taxas de perda de excitagdo por atomo por colisdes e absor-
¢ao/colisao ressonantes, respectivamente. Considerando também que Cp; e Py sdo
as correspondentes taxas de excitacao. Como a taxa de ocorréncia desses processos
é muito maior que a taxa de decaimento espontaneo (~ 10'° s), a temperatura de

spin é determinada pelo equilibrio entre as mesmas conforme

n1 (Cio + Pio + Ao + Biolr) = no (Cor + Por + Boilg) , (2.82)

onde Big e By sao os coeficientes de Einstein ja apresentados anteriormente e I é

o fluxo de energia dos fotons do campo de radiacao.

A relacao entre as taxas de excitagdo Cy; e perda de excitagdo Cyy por colisao é

dada por
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C’01 g1 _7 /T, ( T* >
— = e K x~x3(1-— , 2.83
Cho 90 Tk ( )

onde Tk ¢é a temperatura cinética do gas.

A temperatura de cor efetiva T, do campo de radiacdo é definida por

POI T*
=3(1=2 2.84
( Tc)’ ( 8)

Substituindo a equagao 2.55 de razdo entre as populagoes (n; e ng) e as relagoes de
Einstein de 2.61 e 2.62 em 2.82. Em seguida, considerando que 7T}, ¢ muito menor que
qualquer temperatura astrofisica T, e fazendo a aproximacao 1 —e™/7 ~ 1 — T, /T,
bem como que os fétons do campo de radiagdo (em geral, da radiacdo césmica
fundo) estao na regiao de Rayleigh-Jeans do espectro de emissao, de forma que vale

a aproximacao I, o< 2T}, obtém-se

TR T+ Ty
N 1+z,+ 2,

TS! : (2.85)
onde Tk é a temperatura do campo de radiacao, ou radiacao cosmica de fundo em
geral, de forma que T = Trery- A temperatura do campo de radiacao de fotons
Lya na frequéncia da prépria linha (2,45 x 10 Hz) é T,. A mesma é fortemente
acoplada a temperatura cinética (termodinamica) T, devido ao recuo causado pelos

repetidos espalhamentos entre fotons e atomos do gas.

O coeficiente de acoplamento x. abrange os efeitos de colisdes entre dois atomos de
hidrogénio e de colisoes entre um atomo de hidrogénio e um préton ou elétron. Essas
colisoes induzem spin-flips no HI, dominando as emissoes de 21 cm em um periodo

em que a densidade de hidrogénio neutro ainda era alta (Dark Ages).

O coeficiente de acoplamento x, se deve ao efeito Wouthuysen-Field, referente ao
espalhamento ressonante de fétons Lya. Esse processo teve inicio com a formagao
das primeiras estrelas. Nele o hidrogénio que esta no estado hiperfino menos ener-
gético absorve um féton Lya e é excitado para um estado mais energético. A partir
desse nivel o hidrogénio pode emitir um féton Ly« e voltar para um dos dois niveis
hiperfinos do estado fundamental. Se ele volta para o nivel mais energético, entao

em seguida ocorre um spin-flip e a emissao em 21 cm ocorre.
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Os coeficientes de acoplamento por colisao e por espalhamento ressonante Lya po-
dem ser combinados na forma x;; = x.+x,. Para x;,; > 1 0 acoplamento por colisao

entre T e Ty é forte, enquanto que para x;,; < 1, Ts tende para Tg.
Campos de Radiagao

Existem dois tipos de fontes produtoras de campos de radiacdo que excitam os
atomos de hidrogénio neutro das regioes intergalacticas, produzindo a linha espectral
de 21 cm: a radiagdo césmica de fundo em micro-ondas e as fontes puntiformes

emissoras em frequéncias de radio.

Pouco ap6s o fim da recombinagao as flutuagoes de temperatura (termodindmica)
da RCFM eram 0Trcry ~ 1075, sendo Tr = Trerm. Nesse caso, a linha de 21
cm ¢é observada como uma distorcao espectral na curva de corpo negro da RCFM,
em um intervalo adequado de frequéncias. A interacao entre os fétons da RCFM
e os atomos da nuvem de HI produz uma distribuicao de 21 ¢m ao longo de todo
o céu, o que permite que a mesma seja tratada como as anisotropias da radiagao
césmica de fundo. As flutuagdes de temperatura 675, podem ser mapeadas em
funcao das coordenadas angulares 6 e ¢, bem como de z. O produto da observagao
é a distribuicao de densidade do HI em um volume definido por limites nas trés

coordenadas.

As radiofontes puntiformes sdo objetos com brilho intenso como, por exemplo, os
quasares. Os mesmos possuem temperatura de brilho muito maior que a emissao
difusa e fraca do HI (T > Ts). Assim, a nuvem de gds absorve com relagdo a
fonte. O surgimento de linhas de absor¢ao do HI em diferentes redshifts cria uma
“floresta” de linhas, conhecida como “floresta de 21 cm”. A alta intensidade das
radiofontes puntiformes permite estudar as linhas com alta resolugao em frequéncia,

possibilitando resolver estruturas de pequena escala (~kpc).
Acoplamento por Colisao

Colisoes com diferentes particulas podem causar spin-flips em atomos de hidrogénio
e dominar o acoplamento em um periodo do Universo onde a densidade do gas era
alta. Existem trés tipos de colisoes possiveis: colisoes entre dois dtomos de hidrogé-
nio, colisdes entre um atomo de hidrogénio e um préton; e colisdes entre um atomo
de hidrogénio e um elétron. O acoplamento por colisao para uma espécie 7 ¢ dado

por

47



Q

w1 /‘4107, (2.86)
AlO T’y Al() T’y

7
Le

onde C1y é a taxa de excitagdo por colisdo e ki, é o coeficiente de taxa especifica
para perda de excitacao de spin por colisdes com espécies do tipo ¢ (em unidades de

cm3s™1).

O coeficiente total de acoplamento por colisdo por ser escrito como

ve = al+all +all
T
= |1 (Th) s + w52 (Tie) my + 1575 (Tie) me (2.87)
AIOTW
onde kI ¢ a taxa de espalhamento entre dtomos de hidrogénio, /#fljo ¢ a taxa de

espalhamento entre prétons e dtomos de hidrogénio e k7, é a taxa de espalhamento

entre elétrons e atomos de hidrogénio. Essas taxas de colisao sdo determinadas no

ambito da Mecanica Quantica.

O acoplamento por colisao dominou o acoplamento durante as Dark Ages, em

redshifts relativamente elevados.
Efeito Wouthuysen-Field

Quando as estrelas comecaram a se formar, o espalhamento ressonante de fétons Ly«
passou a dominar o acoplamento. Esse processo é chamado de efeito Wouthuysen-
Field e funciona da seguinte forma: supondo que o hidrogénio esteja inicialmente
em seu estado hiperfino singleto (1¢5)/2) e um féton Lya é absorvido pelo mesmo,
que entao é excitado para um dos estados hiperfinos centrais 2P (regras de sele¢ao
de dipolo). A partir dai, a emissdo de um féton Ly« pode levar o atomo a um dos
dois niveis hiperfinos do estado fundamental. Se o a&tomo for para o nivel tripleto,
um spin-flip ocorre. Assim, o processo ressonante de absorcao seguida de emissao
de um féton Lya pode produzir mudancga no alinhamento dos spins e consequente

emissao em 21 cm.

O acoplamento devido ao efeito Wouthuysen-Field pode ser escrito como
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4P, T,
T = —, (2.88)
27 A T,

onde P, é a taxa de espalhamento de fétons Lya, Ay é a taxa de emissao espontanea

em 21 cm e T, é a temperatura da fonte de radiacao.

A taxa de espalhamento entre fétons Lya e um atomo de hidrogénio é dada por

Py = 47ya / T, () e (v) dv, (2.89)

onde 0, = Xo0a (V) ¢ a secio transversal de absorgao local, xo = (mq%/mec) fo ¢ a
forga de oscilagdo da transicao Lya, ¢, () é o perfil de absor¢do Lya e J, (v) é a

média angular da intensidade especifica do campo de radiagao de fundo.

Substituindo a equacao 2.89 em 2.88, obtém-se a expressao do acoplamento por

colisao

167272 fa
Lo =

= ——5,Ja, 2.90
27A10T7mec ( )

onde J, é o fluxo especifico avaliado na frequéncia de Lya e S, é o fator de correcao

que descreve a distribuicao de fétons na vizinhanca da ressonancia de Lya.
2.3.5 Epocas da Cosmologia de 21 cm

A temperatura de brilho do sinal de 21 cm pode ser escrita em funcao de quatro
variaveis T, = Ty (Tk, z;, Jo,ny) onde Tx é a temperatura cinética do gés; x; é
a média em volume da fracao ionizada de hidrogénio; J, é o fluxo especifico na

frequéncia de Lya e ng é a densidade numérica de hidrogénio.

A dependéncia de T}, com cada um dos parametros apresentados satura em diferentes
épocas da evolucao césmica. Com isso é possivel separar a evolugao do sinal de 21
cm em diferentes regimes, onde cada uma das variaveis domina as flutuagoes do

mesmo. A Figura 2.12 apresenta esses estagios de forma esquematica.

De forma a compreender melhor o apresentado anteriormente, cada uma das fases é

descrita a seguir:
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Figura 2.12 - Evolucao temporal das fontes de excitacdo do sinal de 21 cm

Dark Ages

Collisionally
coupled regime

e Y .

Density &

Esquematico com as diferentes fases do sinal de excitacao da emissao de 21 cm.
Seguindo da esquerda para a direita. Em azul a fase inicial dominada pelo acopla-
mento por colisoes; em seguida uma transicao para um curto periodo sem sinal de
21 cm; mais a direita a formagao das primeiras estrelas, iniciando o acoplamento
por emissao e absorcao de Lya, e ionizagdo por raios X e UV; a extrema direita é
mostrado quase todo o hidrogénio ionizado no fim da Era da Reionizagao (EoR).
Fonte: Pritchard and Loeb (2012).

e 200 < z < 1100: A fracao residual de elétrons livres p6s recombina¢ao man-
teve a RCFM acoplada ao gas por meio do espalhamento Thomson, logo
Tk = T,. O acoplamento por colisoes ¢ elevado devido a alta densidade,

portanto Ts = T}, e nio h4 sinal de 21 cm (T}, = 0);

e 40 < z < 200: O gas desacopla totalmente da radiacao e esfria adiaba-
ticamente de tal foma que Tx < T, e T, < 0 (absorcdo). Nesse periodo,
flutuagoes na temperatura de brilho comecam a surgir devido a flutuagoes

de densidade, possibilitando observacao;

e 2, < z < 40: Acoplamento por colisdes comeca a se tornar inefetivo devido
a diminui¢do da densidade com a expansao. A RCFM volta a dominar,

tornando novamente Ty = T, e o sinal de 21 c¢m volta a ser indetectavel;

e 2, < z < z: Em z,, as primeiras estrelas comecam a emitir fétons Ly«
e raios X. A emissividade necessaria para Lya acoplar é muito menor do
que aquela para aquecer o gas ao ponto de Tx > T,. Com isso é criado
um cenario onde a temperatura de spin esta acoplada ao gas frio tal que

Ts ~ Tk < T, iniciando absor¢ao. Flutuagoes no sinal de 21 cm sao
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dominadas pelas flutuacdes de densidade e variacoes no fluxo de Lya. A
medida que mais estrelas se formam, o acoplamento Ly« satura (x, > 1)de

forma que o gas estard totalmente acoplado em z = z,;

e 2 < z < z,: O sinal de 21 ¢cm nao é mais afetado por variagoes do fluxo
de Lya. Variagdes na temperatura cinética do gas se tornam significantes
e passam a ditar as flutuacoes de T;. Enquanto em geral Tx < T, o sinal
de 21 cm ¢é observado como absor¢ao. Porém, em algumas regioes mais
quentes, onde Tk ~ T, ja ocorre emissao. Em 2, o gas estd totalmente

aquecido de forma que Ty = T;

e 2y < z < zp: Quando Tk > T, a linha de 21 cm aparece em emissao. A
temperatura de brilho 7, satura em 27, quando Ts ~ T, > T.,. Nesse
periodo a fracao de ionizacao z; ja atingiu niveis acima de 1 %. As flutu-
acoes em Tj sao governadas pela combinagao das flutuagoes de densidade,

ionizagao e temperatura do gas.

o 2z, < z < zp: O aquecimento continuo faz com que Tx > T, em 27 e
flutuacoes de temperatura perdem a importancia. Ts ~ Tx > T, e op,
passa a nao depender mais de Ts (ver equagao 2.80). A partir dessa época
as regioes de HII (hidrogénio ionizado) crescem e flutuagbes nas mesmas

comecam a dominar o sinal de 21 cm.

e z < z.: Apés a reionizacao (z,), qualquer sinal remanescente de HI é pro-
duzido essencialmente pelo colapso de aglomerados de HI (sistemas Ly«

amortecidos).

Essa sequéncia de eventos é a mais provavel de ter acontecido, porém com as incer-

tezas inerentes aos periodos.
2.3.6 Medindo a Linha de 21 cm

Conforme visto na secao anterior, a quantidade de hidrogénio neutro diminuiu sen-
sivelmente durante a EoR. Estima-se que o montante remanescente de HI desse
periodo corresponde a cerca de 1 % dos bérions existentes. Além disso, a manuten-
¢ao dessa quantidade residual s6 foi possivel devido a formagdo de regidoes muito
densas e opticamente espessas, que blindaram seus contetidos de HI contra as fontes

de radiagao.

Os primeiros experimentos mediram o sinal 21 cm durante a EoR, quando a concen-

tracao de HI no meio intergalactico era alta. Assim, medidas pés reionizacao devem
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captar um sinal relativamente menor. Porém, a amplitude das emissoes galacticas
(foregrounds) na faixa de frequéncia do sinal de 21 cm em 1 < z << 3 é algumas
ordens de grandeza menor. Portanto, a relagdo sinal-ruido para experimentos em

radio no periodo pés reionizacdo é comparavel a dos experimentos iniciais da EoR.

O mapeamento de intensidade pode ser usado como uma técnica alternativa aos
redshifts surveys de galaxias no infravermelho e no 6ptico em redshifts pequenos. A
ideia, como apresentada na se¢ao seguinte, é fazer uma medida cumulativa da linha
sobre um grande volume do céu, sem resolver galdxias individualmente. Usando o
mapeamento de intensidade da linha 21 cm aliado a adocao da escala de oscilagoes
acusticas de barions como régua padrao, serd possivel obter medidas mais refinadas
da taxa de expansao e, consequentemente, delimitar melhor as caracteristicas da

energia escura.
2.4 Mapeamento de Intensidade
Essa secao é baseada em Kovetz et al. (2017).

Essencialmente, o mapeamento de intensidade consiste em observar com baixa reso-
lugao grandes areas do céu, medindo assim a emissao global de um elevado niimero
de galaxias ou de grandes porg¢oes de meio intergalactico. A partir disso é possi-
vel mapear as flutuacoes espaciais de uma dada linha espectral, tanto com relagao
a sua posicdo no céu quanto no redshift em que a mesma foi emitida. Com esse
mapeamento é possivel tracar a distribuicao de matéria no Universo, bem como o

crescimento e a evolucao da estrutura césmica.

Diversas linhas espectrais podem ser utilizadas pelo mapeamento de intensidade
como tracadoras de matéria. Além da linha de 21 ecm do HI, existe interesse na
estrutura fina do CII, na linha Ly« e nas linhas de transicao rotacionais do monéxido
de carbono (CO). A faixa de observagao dessas linhas vai de redshifts da ordem da
unidade até cerca de 20. Inicialmente a motivacao era explorar a época da reionizagao
em z ~ 10. Porém, mais recentemente o foco tem se voltado para investigacao de

estruturas em grande escala em redshifts menores.

A Figura 2.13 mostra uma comparacao, simulada, entre os dois métodos para o

mesmo campo de observagao.

O telescépio CO Mapping Array Pathfinder (COMAP) foi construido com objetivo
de observar as linhas do monéxido de carbono (CO) para tragar a distribuicao de

galaxias com formacgao de estrelas em ambas as épocas. A fase I do COMAP com-

52



Figura 2.13 - Simulacdo de mapeamento de intensidade versus observacdo de um campo
do céu

Resultados de simulacoes de observacao sobre um campo de 2,5 deg?. A esquerda
estdo as medidas do Very Large Array (VLA) e os pontos vermelhos indicam a

localizacdo das galdxias. A direita estdo os resultados da simulacdo do CO Mapping

Array Pathfinder (COMAP).
Fonte: Kovetz et al. (2017).

preende um telescépio de 10 m mapeando uma area de 10 graus® do céu em uma
faixa de frequéncias entre 30 e 34 GHz. Essa banda é sensivel a transi¢ao 1-0 do CO
na faixa de redshifts 2,4 < z < 2,8 e a transicao 2-1 na faixa 5,8 < z < 6,7. A
previsao de operacao do COMAP é desde o final de 2017 até o final de 2019.

Estima-se que o experimento com o VLA levaria cerca de 4.500 horas para observar
~ 1% do ntimero total de galdxias emissoras de CO no campo de 2,5 deg? do céu.
Nessa mesma area do céu, o COMAP levaria aproximadamente 1.500 horas para
produzir um mapa com as flutuacoes de intensidade englobando todas as fontes

emissoras nessa linha de CO.

A Figura 2.14 mostra a faixa de redshifts da qual é possivel extrair informagoes
cosmoldgicas utilizando o mapeamento de intensidade. Utilizando as observacoes de
MI e o modelo ACDM como padrao, é possivel acompanhar os efeitos da energia

escura na evolugao do universo.

O espectro de poténcia das flutuagoes de intensidade P (k, z), produzido pelo ma-
peamento de intensidade em uma regiao do céu definida por um redshift z e por um

nimero de onda k é dado por
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Figura 2.14 - Diagrama esquematico da histéria do universo

Diagrama esquemaético da historia do universo. Os retangulos vermelhos representam
os periodos possiveis de serem explorados pela radiacao césmica de fundo em micro-
ondas (z ~ 1100) e pelos surveys de galdxias (z < 1). As linhas amarelas representam
os periodos de tempo que podem ser observados com o mapeamento de intensidade
usando a linha de 21 c¢m ou outras linhas como a do CO, [CII], Ly« e outras.
Fonte: Kovetz et al. (2017).

P(k,2) = (I(2))>0% (2) Pp (k, 2) + Papot(2), (2.91)

onde o termo (I (2))*b*(z) Py (k, z) representa a contribuicio de aglomerados e
de fontes continuas. J4 a componente Py, (z) refere-se a fontes puntiformes nao

aglomeradas, que sao bem representadas por uma distribuicao de Poisson.

A intensidade média da linha em um dado redshift é representada por (I (2)). O bias,
b(z), da a fragdo da matéria total de um aglomerado de galdxias correspondente a
matéria baridnica, em redshift z. O espectro de poténcia das flutuacoes da densidade

de matéria é dado por P, (k, 2).
A intensidade média (I (z)) é descrita pela equagao
(I(2)) x / Lo (L, 2)dL, (2.92)
0

onde ® (L,z) = dngy (L, z)/dL é a funcdo de luminosidade (ou distribuicao de
luminosidade), que determina o nimero de galaxias dnyy por intervalo de luminosi-
dade dL. A fungao de luminosidade é dada pelo nimero de galdxias por unidade de

luminosidade por unidade de volume.

o4



O parcela do espectro de poténcia correspondente ao shot noise é dado pela equacao

Popor (2) /0 T L2 (L, 2) dL. (2.93)

A Figura 2.15 mostra o espectro de poténcia do mapeamento de intensidade do CO
para o campo da Figura 2.13. Como visto na equacao 2.91, o mesmo é composto

por duas componentes: fontes continuas ou aglomerados e fontes puntiformes.

Figura 2.15 - Espectro de poténcia de um mapeamento de intensidade.
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Contribuigoes de aglomerados e de shot noise para o espectro de poténcia produzido
pelo mapeamento de intensidade de CO.

Fonte: Kovetz et al. (2017).

Notar que em escalas maiores os grandes aglomerados dominam o espectro de po-
téncia. Por outro lado, em escalas menores A fontes puntiformes possuem maior

contribuicao.

O BINGO, acrénimo para Baryon acoustic oscillations In Neutral Gas Observations,
detectara oscilagoes acusticas de barions em radio, usando a técnica de mapeamento
de intensidade para medir a distribuicao de HI em 0,13 < z < 0,48, o que corres-

ponde a um intervalo de frequéncias entre 960 e 1260 MHz. O capitulo seguinte
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descreve as caracteristicas do radiotelescépio BINGO, bem como apresenta uma

breve comparacao com instrumentos semelhantes.
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3 O BINGO

Como visto na secao 2.2, medir oscilagoes actsticas de barions é uma das melhores
ferramentas para explorar o Universo pds recombinagdo, bem como de investigar as
propriedades da matéria escura. O BINGO serd um instrumento construido para
detectar oscilagoes actusticas de barions na banda de radio, mais precisamente entre
960 e 1260 MHz, por meio do mapeamento de intensidade da linha de 21 ¢m do HI
apresentada na secao 2.2. A faixa de redshifts observados sera de 0,13 < z < 0,48,
compreendendo a época do inicio do dominio da energia escura. Por fim espera-
se que as medidas da escala de BAO feitas pelo BINGO, aliadas as medidas das
anisotropias da RCFM de outros experimentos, produzam estimativas mais precisas
dos parametros cosmologicos, delimitando cada vez mais as propriedades da energia

escura.
3.1 Descricao geral do instrumento

A premissa basica de projeto do BINGO é a simplicidade. Para minimizar custos,
optou-se por um instrumento sem partes maéveis e sem controle de temperatura dos
amplificadores, tornando projeto, operacao e modelagem mais simples do que os de

telescopios convencionais.

O consorcio BINGO é composto, na parte brasileira, pela Universidade de Sao Paulo
(USP), pelo Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE), pela Universidade
Federal de Campina Grande (UFCG) e pela Universidade de Brasilia (UnB); na
parte inglesa, pela Manchester University e pela University College London(UCL);
na parte suica, pelo ETH Ziirich; na parte chinesa, pela YangZhou University; na
parte francesa, pelo Institut d’astrophysique de Paris; na parte sul-africana, pela

University of KwaZulu-Natal e na parte uruguaia, pela Universidad de La Republica.

O projeto e a fabricagdo das cornetas estao sendo feitos no Brasil. O receptor foi
projetado no Reino Unido, porém o desenvolvimento, montagem, testes do prototipo

e produgao em série também serao feitos no Brasil.

O BINGO serd instalado na Serra do Urubu (07°02'57” S, 38°15'46” W), localizada
no interior do estado da Paraiba, no Nordeste brasileiro. O local foi escolhido de-
vido aos baixos niveis de interferéncia em radio (RFI, do inglés Radio Frequency

Interference) na banda de operacao do telescépio.
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3.2 Sistema Optico

O sistema 6ptico do BINGO sera do tipo Crossed-Dragone, que possibilita um amplo
campo de visao e um arranjo 6éptico compacto. Esse arranjo consiste de dois espelhos,
sendo um paraboloide (priméario) e um hiperboloide (secundério), ambos inclinados
com relagdo ao eixo 6ptico. A Figura 3.1 mostra o diagrama esquemadtico de um
sistema do tipo Crossed-Dragone. Nela a posigdo de cada elemento 6ptico é definida
com relagao a um referencial: espelho primério (PM), espelho secundario (SM) e
plano focal (FP). Os parametros C1, C2 e C3 sdo as restrigdes utilizadas no processo

de otimizagao das posigoes dos elementos 6pticos descrito em Kashima et al. (2018).

Figura 3.1 - Sistema éptico do tipo Crossed-Dragone.
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Diagrama esquematico de um sistema Optico do tipo Crossed-Dragone. Na figura,
cada elemento 6ptico (espelho primério, espelho secundério e plano focal) tem sua
posicao definida com relagao a um referencial diferente. C1, C2 e C3 sao as restrigdes
usadas no processo de otimizagao apresentado na referéncia citada.

Fonte: Kashima et al. (2018).

O refletor primério serd um paraboloide com didmetro efetivo (comprimento do
segmento que liga 2 pontos sobre a borda passando pelo eixo central) de 40 m e
uma distancia focal de 140 m. J& o refletor secundério serda um hiperboloide com
diametro efetivo de 34 m e distancia focal de 252 m. Ambos serao construidos sem

partes moveis.
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Com objetivo de medir o sinal de radio de forma eficiente, o feixe da corneta nao
deve ser muito abrangente quando comparado com a area efetiva do refletor. Isso
minimiza a recepcao de sinais espurios, captados com mais intensidade perto das
bordas do refletor. Para reduzir essa contribuigdo indesejavel, o espelho secundario
serd sub iluminado por um arranjo de antenas do tipo corneta. Assim, o feixe de
cada corneta tera uma largura a meia altura Opy g =~ 40 arcmin numa frequéncia
em torno de 1 GHz (A = 30cm) (BATTYE et al., 2016).

Esse sistema cobrird uma faixa de 15° em declinacdo do céu centrada em -15°, a
fim de minimizar a contaminagao galactica. A Figura 3.2 apresenta uma diagrama

conceitual do sistema.

Figura 3.2 - Projeto éptico do BINGO.
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O espelho primério terd uma inclinagdo com relagdo ao solo e o secundario sera
sustentado por uma estrutura vertical que o mantera com uma pequena inclinagao

em relacao a vertical, conforme a Figura 3.2.

As irregularidades da superficie dos espelhos afetam diretamente a intensidade do
sinal medido pelo telescopio. As ondas planas incidentes, quando refletidas pela
superficie irregular, sofrem defasagem com relacao a onda que seria refletida caso

a superficie fosse ideal (sem imperfei¢des). O comprimento de onda da radiagdo
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incidente é ~ 0.3 m. Assim, espera-se que para o BINGO, uma variacao rms maxima
do perfil da superficie do espelho de A/20 = 15 mm produza uma perda de 1,9 dB
(KRAUS et al., 1986).

Simulacoes preliminares mostram que, devido as contribui¢oes indesejadas captadas
pela borda dos refletores, a diferenca entre os ganhos dos feixes das cornetas do
centro e da borda do arranjo devera ser menor que 1 dB. Além disso, os feixes mais
externos se mostraram praticamente circulares, mostrando que as aberragoes 6p-
ticas sdo relativamente pequenas (WUENSCHE; COLLABORATION, 2018). Diferentes
configuragoes do sistema éptico ainda estdao sendo testadas para otimizar os indices

de desempenho.

O plano focal terd dimensoes 13,20 m x 13,30 m. A disposicdo mais recente das
cornetas no mesmo, obtida por simulagoes de otimizacao do projeto Optico, feitas

pela colaboragao BINGO, é apresentada na Figura 3.3.

Figura 3.3 - Disposicao das cornetas no plano focal
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Esse estudo mais recente de otimizacao do projeto 6ptico indicou 52 como o niimero
de cornetas necessarias para atingir a faixa de cobertura de 15° em declinacdo e

possibilitar redundancia de observacao de cada pixel por diferentes cornetas.
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3.3 Cornetas

O padrao de poténcia de uma antena ¢é definido como a equagdo matematica ou
representacao grafica da variagao espacial da densidade de poténcia, em decibéis
(dB), em fungao do espago angular, medida por um observador localizado & uma

distancia fixa da antena.

Um lobulo de radiagdo é uma parte do padrao de radiacao limitado por regides
de intensidade de radiacao relativamente fraca. A Figura 3.4 mostra uma padrao
polar tridimensional simétrico com alguns lébulos de radiacdo. O major lobe ou
l6bulo principal ou feixe principal é definido como o l6bulo de radiagao que contém
a direcao de méxima radiagao. Na Figura 3.4 o 16bulo principal estd apontando para
a direcao 6 = 0. Um side lobe ou 16bulo lateral é aquele adjacente ao principal e que
ocupa o hemisfério na direcao do feixe principal. Um back lobe ou l6bulo traseiro
¢ um lobulo de radiagao cujo eixo faz um angulo de 180° com respeito ao feixe da

antena.

Lébulos menores normalmente representam radiagao em diregoes indesejadas. No
projeto de antenas busca-se minimizar os mesmos. Os l6bulos laterais sdo normal-
mente os maiores lobulos menores. O nivel dos mesmos é expresso como a razao
entre a sua densidade de poténcia e a do 16bulo principal. A essa razao da-se o nome

de nivel de 16bulo lateral.

A largura do feixe de um padrao é definida como a separacao angular entre dois
pontos idénticos em lados opostos do maximo do padrao. A largura do feixe a meia
poténcia é a mais utilizada em padrao de antena. Ela é definida da seguinte forma:
em um plano contendo a direcao do maximo de um feixe, o angulo entre as duas

diregoes nas quais a intensidade de radiagdo é metade do valor do feixe.

Uma corneta é um tipo de antena amplamente utilizado em radiotelescopios. De
forma simplificada, ela é uma espécie de tubo oco com diferentes se¢oes transversais,
de forma a obter uma forma afunilada a partir de uma abertura maior. As cornetas
do BINGO serao do tipo conica corrugada, a qual tem a captacao de sinais espurios
reduzida devido as reflexoes sucessivas produzidas pelo seu formato, que os atenuam.
Com isso, a eficiéncia de spillover, medida da quantidade de radiacao captada pela
corneta que nao pertence ao feixe de interesse com relacao a radiagao total recebida

pela antena, é reduzida.

Cada corneta tera 1,9 m de didmetro maximo, 4,3 m de comprimento e tamanho de
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Figura 3.4 - Padrao de poténcia de uma antena e seus 16bulos associados.
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Figura (a): L6bulos de radiagao e larguras de feixe de um padrao de antena. Figura
(b): Representagao grafica linear do padrao de poténcia e seus l6bulos e larguras de
feixe associados.

Fonte: Balanis (2005).

feixe igual a 25°. Essas dimensoes elevadas se devem a grande razao focal necessaria
para cobrir o amplo campo de visada. A corrugagao é obtida pelo integracao de 127
anéis coaxiais de diferentes diametros produzidos com uma liga de aluminio coberta
por uma camada protetora anticorrosao. A massa do prototipo existente hoje é de
cerca de 430 kg. A Figura 3.5 mostra o desenho preliminar da vista lateral e em

perspectiva da corneta.

Foram realizados ensaios referentes a diagramas de radiacao e perda de retorno
com um prototipo da corneta. Os resultados preliminares mostraram baixos niveis
de 16bulos laterais (apresentados na Figura 3.4) e boa performance de polarizagao,
conforme descrito por Raimundi (2018). A Figura 3.6 e a Figura 3.7 apresentam,

respectivamente, os diagramas de radiagdo para um sinal de 1100 MHz (frequéncia

62



Figura 3.5 - Desenho da corneta do BINGO

Esquerda: desenho da vista lateral da corneta. Direita: Corneta em perspectiva. Os
anéis em verde sdo usinados e possuem soquetes para anéis de suspensao, facilitando
a movimentacao.

Fonte: Wuensche and Collaboration (2018).

central da banda) nas polarizagoes horizontal e vertical.

A diretividade de uma antena é definida como a razao entre a intensidade da radiagao
em uma dada dire¢ao da antena e a intensidade média sobre todas as diregoes, em
fungao da posicao angular. Uma antena que radia igualmente em todas as diregdes
possui diretividade igual a 0 dB. Para efeitos de especificacdo de parametros de

antenas, a diretividade é especificada em termos do seu valor maximo.

A largura do feixe a 3 dB é a medida da diferenga entre as abscissas dos dois pontos
gerados pelo cruzamento entre a reta de amplitude fixa em -3 dB e o diagrama de

radiacdo (ver Figura 3.6 e Figura 3.7).

A relagao frente-costas de uma corneta é definida como a razao entre os ganhos
na diregao de maximo e na dire¢do diametralmente oposta (rotacao de 180°). Esse
parametro mede a quantidade de radiagao absorvida pela parte de tras da corneta
com relagao a dire¢ao onde o padrao de radiacao é maximo. Para um bom desem-
penho da corneta espera-se uma relagao frente-costas pequena. Os testes realizados
no protétipo da corneta do BINGO apresentaram uma relacao frente-costas entre
46 e 72 dB para a banda de frequéncias do instrumento. Isso significa que a relagao
entre as intensidades de frente e costas estd em torno de 10°, ou seja, o ganho na

diregao de 180° é desprezivel com relagao ao ganho na dire¢ao de 0°(méximo).
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Figura 3.6 - Diagrama de irradiacdo da corneta e resultado do estudo de perda de retorno
para um sinal de 1100 MHz com polarizagdo horizontal.
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Fonte: Raimundi (2018).

Figura 3.7 - Diagrama de irradiacdo da corneta e resultado do estudo de perda de retorno
para um sinal de 1100 MHz com polarizacao vertical.
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Fonte: Raimundi (2018).

A perda de retorno é a medida da parcela da radiacdo que incide na antena e nao

é refletida de volta para a fonte emissora. Assim, de uma antena bem projetada se
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espera uma perda de retorno alta. Uma antena com perda de retorno de 0 dB reflete
toda a radiagdo incidente. J4 uma antena com 20 dB de perda de retorno reflete
apenas 1% da poténcia do sinal incidente. Um teste de perda de retorno foi realizado
no prototipo da corneta do BINGO. O diagrama produzido estd apresentado na
Figura 3.8, onde é possivel observar que entre 960 MHz e 1260 MHz a pior perda de
retorno estd em torno de 10 dB préximo a 960 MHz, ou seja, a corneta reflete 10 %
da poténcia incidente. Porém, na maior parte da banda a perda de retorno esta em
torno de 20 dB.

Figura 3.8 - Diagrama de perda de retorno do protétipo de uma corneta do BINGO.

Perda de retorno
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Fonte: Raimundi (2018).

A Figura 3.9 mostra o protétipo da corneta usada para os testes.
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Figura 3.9 - Prototipo da corneta do BINGO usada nos testes eletromagnéticos.
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Fonte: Raimundi (2018).

3.4 Receptores

A versao mais recente do projeto do BINGO prevé cada corneta uma das cornetas
do arranjo conectada a duas cadeias de receptores, cujo diagrama esquematico é

apresentado na Figura 3.10.

Como premissa de projeto, todos os componentes dos receptores deverao ser de
“prateleira”, com o objetivo de reduzir os custos. Apds montagem e testes, a cadeia
receptora sera encapsulada de forma a manter a temperatura dos componentes apro-
ximadamente constante, independente das variagoes externas ocorridas ao longo do
dia. Com isso espera-se que, mesmo operando a temperatura ambiente, os amplifi-

cadores adicionem pouco ruido na faixa de 960 MHz a 1260 MHz.

A colaboracao realizou um estudo de desempenho de temperatura de forma a ca-
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Figura 3.10 - Diagrama simplificado de um receptor do BINGO com as temperaturas de
ruido e as poténcias de cada estagio.
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Fonte: Wuensche and Collaboration (2018).

racterizar a figura de ruido que cada componente ird adicionar ao montante total
a temperatura de ruido total do sistema T,,. Com isso, a temperatura estimada ¢é
Toys S 70 K. A temperatura de ruido do primeiro estagio de amplificacdo (LNA) é

de cerca de 28 K. J4 as contribui¢oes do céu e do solo totalizam cerca de 10 K.

A faixa de frequéncias de observacgao do receptor serda de 960 MHz a 1260 MHz com
300 canais de 1 MHz, o que é equivalente a uma faixa de redshifts de 0,13 a 0,48

(p6s reionizacao e domindncia da energia escura).

A temperatura de antena minima que um radiotelescopio é capaz de detectar é dada

por

Tsys

\/tpmAV,

onde Ty, ¢ a temperatura total do sistema em K, contabilizando contribui¢oes do

(3.1)

Oy —

céu, do receptor e do solo; ¢, ¢ o tempo de observagao de um pizel em segundos; e

Av é a largura de banda de um canal em Hz.

O tempo de observagao de um pixel se relaciona com o tempo de observagao por
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Q 1T
tpia: = Nptops QP ) (32)

onde (g, é o angulo sélido relativo a area do céu coberta pelo telescopio, ng é o
nimero de cornetas e §2,;; ¢ o angulo sélido referente compreendido pelo feixe de

uma corneta.
Isolando t,,; em 3.2 e substituindo em 3.1, obtém-se:

Tsys

Qpi
2, Ay

(3.3)

O =

sur

Considerando a temperatura total do sistema Ty, = 70 K, o nimero de cornetas
nr = 50, o angulo sélido de um pizel Qi = 0%y, € 0 angulo sélido da regiao
do céu observada pelo telescépio €2, = 5400 graus?, estima-se que apés um ano de
observacao, o BINGO tenha uma sensibilidade de temperatura de cerca 35 uK por

pizel.
3.5 Sitio e RFI

Como o BINGO vai medir sinais fracos, com temperaturas da ordem de mK en-
tre 980 MHz a 1260 MHz, a escolha de um local com baixa RFI na banda e em
torno da mesma ¢ de extrema importancia para a qualidade dos dados obtidos pelo

instrumento.

A busca pelo sitio adequado é baseada em medidas de intensidade de sinais na banda
de observacao. Além disso, a topologia e a facilidade de acesso ao local também sao

levadas em consideragcao.

Nessa se¢ao estao apresentados os critérios e resultados utilizados para a escolha do
sitio do BINGO, segundo descrito em Peel et al. (2018).

3.5.1 Fontes de RFI

A frequéncia minima de observagao do BINGO foi ajustada em 980 MHz, evitando
o sinal de telefonia celular, que esta entre 700-950 MHz. Porém alguns harmdnicos
dessa fonte ainda podem afetar o sinal de 21 cm caso nao sejam filtrados adequada-

mente.
A faixa entre 960-1215 MHz é reservada para navegacao aeronautica. Em frequéncias
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entre 1215-1260 MHz estao exploracao terrestre, radar, satélites de radionavegacao
e pesquisa espacial. Radioamadores operam entre 1240-1300 MHz, faixa que com-

preende o limite superior de operacao do BINGO, que é 1260 MHz.

Em frequéncias superiores, até 1610 MHz, satélites sao a principal fonte de RFI,

podendo até deteriorar o mapeamento de intensidade do BINGO nessa faixa.

Usinas edlicas também produzem um alto nivel de ruido. A RFI produzida pelas
usinas pode ser detectada a centenas de km de distancia, tornando-as relevantes

para a escolha do sitio.

Os subsistemas associados ao instrumento produzem RFI. Hardware de computa-
dores, rede wireless, receptores e demais circuitos eletronicos sao fontes de ruido
inerentes a operacao do BINGO. Porém, os mesmos podem ser controlados ou até

mesmo mitigados por meio de especificacoes adequadas de projeto.

Por 1ltimo, diversas fontes naturais, que variam com o tempo e a localidade, também
possuem influéncia no nivel de RFI, como por exemplo (raios, condigbes climéticas,
etc).

A frequéncia de 1090 MHz é reservada para ADS-B (Automatic Dependent Surveil-
lance, na qual um sinal é transmitido frequentemente por aeronaves para controle
de trafego. Esse sinal possui alta poténcia, podendo saturar e danificar o receptor

caso a aeronave transmita quando alinhada com feixe principal do telescopio.

Para estimar a incidéncia desses sinais, foram mapeadas as densidades de aerona-
ves nos potenciais sitios do estado da Paraiba. Foram instalados sistemas ADS-B
proprios para essa tarefa nas cidades de Sousa e Campina Grande. A Figura 3.11
apresenta os resultados desse levantamento feito durante 2 meses, tendo sido regis-

tras cerca de 24 milhGes de posi¢oes de aeronaves.

Os resultados do levantamento mostraram que em um intervalo de 3 minutos, du-
rante apenas 9 segundos haveria uma aeronave em uma distancia de até 30 km do
sitio. Uma das solugoes avaliadas ¢ desligar os canais do receptor que seriam afetados

toda vez que uma aeronave se aproxime a uma distancia minima do telescopio.
3.5.2 Escolha do Sitio

Além do nivel de ruido das fontes mencionadas anteriormente, a escolha do sitio levou

em consideragao a topografia do local. O sistema 6ptico compacto do BINGO exige
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Figura 3.11 - Mapa de distribuicdo das rotas aéreas de parte da regido Nordeste.

Mapa de distribuicao das rotas aéreas de parte da regiao Nordeste. Medidas feitas de
Campina Grande e Sousa, no estado da Paraiba. A escala de cor é logaritmica e a area
coberta ¢ de aproximadamente 360.000 km?. Os potenciais sitios estao destacados:
Vao do Gato (estrela azul) e Serra do urubu (estrela preta). Os tridngulos vermelhos

representam aeroportos e aer6dromos.
Fonte: Peel et al. (2018)

um relevo especifico, tanto para minimizar os custos com estruturas de sustentagao,

como para servir de abrigo contra radio interferéncia.

A selecao do sitio foi feita apds varias campanhas realizadas entre 2013 e 2017 em
diversas regioes do Uruguai e do Brasil. Uma parceria com a Universidade Federal de
Campina Grande levou a procura para o estado da Paraiba, no nordeste brasileiro.
Nele foram visitados 11 sitios em 3 campanhas realizadas nos municipios de Aguiar,

Coremas, Sao José de Piranhas e Sousa conforme o mapa da Figura 3.12:

Um levantamento da localizagao de torres de telefonia celular instaladas dentro de
um raio de 200 km em torno do municipio de Aguiar revelou uma distribuigao densa
de antenas na regiao. Dessa forma, encontrar um sitio que possui um relevo com
maior incidéncia de vales passou a ser um fator determinante para a reducao dos
efeitos desses sinais. A Figura 3.13 mostra os resultados das medidas feitas nos

principais sitios na Paraiba.
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Figura 3.12 - Mapa do estado da Paraiba
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Mapa do estado da Paraiba com os os principais municipios, bem como aqueles
em que foram realizadas campanhas, destacados em azul, além da localizacao dos
principais sitios e usina edlicas.

Fonte: Peel et al. (2018).

Vao do Gato e Serra do Urubu apresentaram os melhores desempenhos nas medidas
de RFI (dois gréficos inferiores), além de possuirem topografia e acessibilidade ade-
quadas. Porém, ap6s uma analise mais refinada, a localizacao 07°02'57"” S, 38°15'46”
W na Serra do Urubu, no municipio de Aguiar, foi escolhida como sitio definitivo
para a instalagdo do BINGO. O local escolhido em Aguiar, além de atender aos
requisitos necessarios, possui uma blindagem natural contra a RFI produzida pelas
usinas edlicas do estado da Paraiba devido a sua localizagao com relacao a Serra da

Catarina.
3.5.3 Proéximos Passos

As préximas etapas do estudo de RFI sao instalar uma estagao de monitoramento
permanente no local, de forma a identificar as fontes de interferéncia intermitentes no
longo prazo; definir uma zona de siléncio em torno do sitio, impedindo a instalagao

de qualquer torre de telefonia mével adicional em um raio estipulado.
3.6 O BINGO e a Cosmologia de 21 cm

Medir as escalas das oscilagoes actusticas de barions ¢ uma das formas mais eficien-
tes de analisar os parametros cosmoldgicos e, principalmente, as caracteristicas da

energia escura. O processo de observacao da escala actstica consiste em mapear a
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Figura 3.13 - Medidas de RFI no estado da Paraiba
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de Piancé (superior direito), Vao do Gato (inferior esquerdo) e Serra do Urubu
(inferior direito). As medidas foram feitas com uma antena tipo “discone” com tempo
de integracao de 10 minutos.

Fonte: Peel et al. (2018).

distribuicao de matéria em uma dada area do céu e em um determinado intervalo de
redshfits. Atualmente isso é feito no 6ptico, por meio de levantamentos de grandes
quantidades de galaxias. Porém, é de extrema importancia que essas medidas sejam
confirmadas em outras bandas de frequéncia e intervalos de redshifts mais amplos
(WUENSCHE; COLLABORATION, 2018).

O radiotelescopio BINGO tem como objetivo fazer esse mapeamento da distribuicao
de matéria medindo as flutuagoes na densidade do HI sobre uma &area do céu com
cerca de 5400 deg?, bem como no intervalo de redshifts 0,13 < z < 0,48. Para
isso, ele utilizard o mapeamento de intensidade da linha de 21 ¢m do HI. Com isso,
espera-se detectar BAO em radio e produzir um mapeamento em 3D da distribuigao
de HI. A partir dos dados desse levantamento serd possivel extrair um espectro de
poténcia 3D, em funcao da escala angular e do redshift, um espectro de poténcia
angular em 2D para cada fatia de redshift e um espectro para cada linha de visada
(Battye et al., 2013).
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Considerando a sensibilidade do instrumento, estabelecida a partir das caracteristi-
cas construtivas apresentadas anteriormente, estima-se que apds 1 ano de observagao
seja possivel medir a escala actistica em z ~ 0, 3 como 2,4% de precisao e o pardmetro

da equagao de estado cosmolégica w com 8% de precisao (OLIVARI, 2018).
3.7 Outros Experimentos Relevantes

Em geral, experimentos em comprimentos de onda entre 3 m e 30 m (100 MHz e 10
MHz) utilizam arranjos de antenas direcionais ou grandes espelhos fixos com pontos
focais méveis. J& em comprimentos de onda entre 3 m e 30 cm (100 MHz a 1 GHz),
antenas parabolicas sdo as mais utilizadas. Essa se¢cdo apresenta uma breve descri¢ao
dos principais instrumentos concorrentes do BINGO. Uma lista mais completa de
experimentos de mapeamento de intensidade em 21 cm, atualizada até 2015, pode
ser encontrada em Bull et al. (2015) e Kovetz et al. (2017).

A Figura 3.14 apresenta o diagrama de Hubble com as faixas de operacao em frequén-
cia dos experimentos em radio BINGO, Tianlai e CHIME, bem como os instrumentos
6pticos SDSS, 6dFGS, BOSS e WiggleZ. E possivel notar a faixa de abrangéncia des-
ses experimentos, tomando desde a fase de transicao entre matéria e energia escura

até parte da EoR.
CHIME

CHIME ¢ o acronimo para Canadian Hydrogen Intensity Mapping Experiment. Ele
estd localizado no Canada. O instrumento possui um campo de visdo instantaneo
de cerca de 200 graus® e uma faixa de observacio em frequéncias de 400 MHz a
800 MHz (0,8 < z < 2,5). O sinal coletado é processado produzindo um mapa
tridimensional da distribuicao de densidade de HI, permitindo analisar a historia
evolutiva do Universo. Além disso, o instrumento é capaz de monitorar pulsares e

detectar emissoes transientes em radio, tornando-o sensivel aos Fast Radio Bursts.

O CHIME é um interferémetro hibrido, sem partes moveis, composto por 4 refletores
cilindricos adjacentes de 20 m x 100 m com orientacao norte-sul. O eixo focal de
cada cilindro esta alinhado com 256 antenas de dupla polarizacao. Esse arranjo da
ao CHIME um amplo campo de visdo. As antenas foram desenvolvidas para ter uma
boa sensibilidade entre 400 MHz e 800 MHz. Os sinais recebidos pelas antenas sao
amplificado em dois estagios e enviados para os mdédulos de busca por bursts em
radio, gerador de mapas e monitor temporal de pulsares. A Figura 3.15 mostra um

esquematico do sistema.
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Figura 3.14 - Diagrama de Hubble com faixas de observacao de diferentes radiotelescopios
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Diagrama de Hubble incluindo as faixas de observagao do BINGO, Tianlai e CHIME,
bem como outros instrumentos de medida no 6ptico como SDSS, 6dFGS, BOSS e
WiggleZ. Notar a complementariedade de cobertura entre o BINGO e o CHIME,
com o Tianlai abrangendo ambos.

Fonte: Wuensche and Collaboration (2018).

Figura 3.15 - Diagrama esquematico simplificado do CHIME.
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Fonte: CHIME (2019).

Mais informagoes podem ser encontradas em CHIME (2019).
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Tianlai

Tianlai em Chinés classico significa “som celestial” e o objetivo desse telescopio é
mapear a distribuicao da linha de 21 cm no norte celeste. O radiotelescopio Tianlai,
construido na China, estd em operagdo desde 2015. A colaboracdo do mesmo é

composta por China, Canadd, Franca e EUA.

O experimento observa uma faixa de redshifts entre 0,5 < z < 3 por uma janela
operacional de 400 MHz a 1500 MHz. O telescépio é composto por um arranjo de
5 refletores cilindricos parabdlicos de 15 m de largura por 40 m de comprimento,
dispostos paralelamente e alinhados com o eixo norte-sul. Cada espelho cilindrico
possui 500 antenas com polarizacao dupla, posicionadas sobre a sua linha de foco
(WU et al., 2016).

Além do arranjo de espelhos cilindricos, serao instalados 16 espelhos com 6 m de
didmetro cada um equipado com uma antena de polarizacao linear dupla. Os espelhos
possuem um sistema de controle de posi¢do, na montagem altitude-azimute, o que
permite observar quase todas as dire¢oes acima do horizonte. O sistema conta com
cerca de 2000 unidades receptoras de dupla polarizacao e o tamanho total estimado
para o arranjo é de 120 m x 120 m. A Figura 3.16 mostra fotos da construgao do

telescopio.

Figura 3.16 - Arranjo e antenas do radiotelescépio Tianlai

Esquerda: Arranjo preliminar do Tianlai. Direita: antenas do espelho cilindrico.
Fonte: Wu et al. (2016).

Mais informagoes podem ser encontradas em Tianlai (2017).
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MeerKAT

O Karoo Array Telescope MeerKAT é um radiotelescopio, precursor do SKA, que
estd sendo construido na Africa do Sul. Ele é o instrumento mais sensivel em com-
primentos de onda centimétrico no hemisfério sul, atingindo resolugao espacial de ~

1 arcsec.

O arranjo é composto por 64 sistemas receptores com refletores de 13,5 m (principal)
e 3,8 m (sub refletor) de didmetro; 48 estao concentrados em um raio de 1 km e os
demais, distribuidos em linhas de base de até 8 km de extensao (linha de base
méxima). A faixa de operacdo do receptor banda L é de 900 MHz e 1670 GHz com

polarizacao linear dupla.

A Figura 3.17 mostra uma foto tirada em 2017 de uma parte do arranjo de antenas
do MeerKAT.

Figura 3.17 - Antenas do MeerKAT em 2017.

Fonte: NRF/SARAO (2017)

Mais informagoes podem ser encontradas em NRF/SARAO (2017).

SKA

O Square Kilometre Array (SKA) serd o maior radiointerferometro do mundo. Com
seus milhares de receptores, ele atingird uma sensibilidade sem precedentes. Os dados
obtidos fornecerao informagoes sobre a formacao das primeiras estrelas e galaxias,

sobre o papel do magnetismo césmico, sobre a natureza da gravidade e possivelmente
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até sobre vida extraterrena. A Figura 3.18 mostra o volume observado em func¢ao

do redshift para diversos experimentos em andamento ou futuros.

Figura 3.18 - Volumes observados do universo para experimentos em construcao e futuros
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O SKA ¢é constituido por conjuntos de antenas separados por até milhares de quilo-
metros. Sua construcao esta dividida em duas etapas: SKA1 e SKA2. A etapa SKA1
compreende a construcao de um arranjo de radiotelescopios de baixa frequéncia
(SKA1-LOW) na Australia e um de médias frequéncias (SKA1-MID) na Africa do
Sul. Nessa etapa espera-se que cerca de 10% da area coletora total em baixas e mé-
dias frequéncias estejam instaladas. A etapa SKA2 prevé a ampliacao da capacidade
na Australia e construcdo de mais arranjos em outros paises da Africa. A construcio

estd prevista para iniciar em 2019 e a operacao em 2022.

Sob o ponto de vista de configuragao, o SKA sera composto por diferentes arranjos
com diferentes tipos de antenas, possibilitando uma faixa de operagao entre 50 MHz

e 14 GHz ja na fase SKA1. Esses arranjos podem ser divididos em:

e SKA1-LOW: 131.000 antenas de dipolo simples em fase, distribuidas em

512 estagoes localizadas na Australia. A linha de base maxima (distancia
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entre estagoes) é de 65 km. A frequéncia de operagao estd na banda de 50
MHz a 350 MHz.

e SKA1-MID: 197 antenas parabdlicas (incluindo as 64 antenas do Meer-
KAT) com linha de base maxima de 150 km e faixa de operagao entre 350
MHz e 15,3 GHz (com objetivo de ampliagao para 24 GHz).

A principal tarefa do SKA1-LOW ¢ a deteccao de variagdes na linha de 21 ¢m devido
a flutuagoes de densidade em 5 < z < 6 (Cosmic Dawn) e 25 < z < 35 (EoR)
correspondendo a 40 MHz < fs < 237 MHz. As antenas SKA1-MID observarao de
intensidade de emissao em 21 do HI, cobrindo uma area de 30.000 graus? até z ~ 3
e produzindo um mapeamento volumétrico da distribui¢do de matéria no Universo
recente (DEWDNEY et al., 2013).

Mais informagoes podem ser encontradas em SKA (2019)
EDGES

O Experiment to Detect the Global EoR Signature (EDGES) é um experimento
que esta sendo realizado desde 2015 com um radiotelescopio localizado no oeste
da Australia, em uma regiao de baixa interferéncia em radio, no Murchison Radio-
Astronomy Observatory. Seu alvo é a assinatura do hidrogénio durante a era da
reionizacao, quando o mesmo comecou a ser ionizado pelos fotons ultravioletas pro-

duzidos nas primeiras estrelas.

O experimento é composto por instrumentos de banda baixa e de banda alta. O
conjunto de banda baixa é composto por dois instrumentos distantes 150 m. Cada
um deles é dotado de uma antena do tipo dipolo, apontada para o zénite e observando
uma unica polarizagao. Cada antena tem cerca de 2 m x 1 m e é acoplada a uma
cadeia receptora e a um espectrometro digital. A faixa de frequéncias de operagao
dos instrumentos de banda baixa é 50-100 MHz, o que equivale a um intervalo de
comprimentos de onda entre 6,0 m e 3,0 m. O instrumento de banda alta possui
configuracao similar, operando na faixa de 90 a 200 MHz, o que equivale a um

intervalo de comprimentos de onda entre 3,3 m e 1,5 m.

Em 2018 a colaboracao anunciou a descoberta de um perfil largo de absorcao em
torno de 78 MHz na média do sinal apés a remocao da emissao sincrotron galactica.
O redshift da observagao é centrado em z ~ 17, abrangendo a faixa 15 < z < 20.
O sinal possivelmente se deve a radiacao ultravioleta das primeiras estrelas a se

formarem, alterando a emissao da linha de 21 cm. Porém nao se descarta o cenario
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em que o sinal é produzido pela interagao entre barions e matéria escura (BOWMAN
et al., 2018).

A Figura 3.19 mostra a antena do EDGES na Australia.

Figura 3.19 - Antena do EDGES na Australia.

Fonte: MIT (2019)
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4 MODELAGEM COMPUTACIONAL DO DESEMPENHO DO INS-
TRUMENTO

Define-se pipeline como o conjunto de rotinas computacionais e procedimentos uti-
lizados para simular a operacao de um telescopio. Assim, a parte inglesa da colabo-
racdo BINGO desenvolveu uma pipeline especifica para o experimento. Seus para-
metros de entrada sao os mapas de emissao galactica e extragalactica, conhecidos
em inglés como foregrounds; os dados de ruido atmosférico; os mapas da radiagao
coésmica de fundo em micro-ondas; o mapa de distribuicao do sinal de 21 cm do
HI. O médulo de pardmetros do BINGO contém dados de projeto e operagao do
instrumento, bem como do ruido inerente aos componentes do mesmo. Os dados de
saida sao os mapas e as séries temporais que representam o que seria observado pelo
instrumento. Esses resultados sao uma combinagao entre as informacoes de entrada
e os efeitos sistemdticos e ambientais. Finalmente, para recuperar o sinal de 21 cm
separando-o dos demais, bem como testar a eficiéncia dos parametros escolhidos, os
dados de saida precisam passar por uma rotina que utiliza um método de separagao

de componentes.

4.1 Parametros de Entrada

4.1.1 Emissoes Galacticas e Extragalacticas

Essa se¢ao tem como referéncias Battye et al. (2013) e Bigot-Sazy et al. (2015).

Medir oscilagoes actusticas de barions usando a linha espectral de 21 cm do HI exige
uma modelagem detalhada dos foregrounds astrofisicos, bem como um processo efe-
tivo de remocao dos mesmos. O sinal global detectado pelo instrumento é composto
pelas contribuicoes galacticas, extragalacticas, das emissoes em 21 ¢cm do HI e da
radiacao césmica de fundo. Esse sinal é representado pela temperatura de brilho do

céu Ty (f, ), na frequéncia f e na x, escrita como

Loy (f, ) = Trorm (f,2) + Tyar (f,2) + Tps (f, ) + Tr (), (4.1)

onde Trepy € a temperatura da radiagao césmica de fundo em micro-ondas, Tq; ¢
a temperatura da radiagdo galdctica difusa (sincrotron, bremsstrahlung, etc), T, é
a temperatura de emissao de fontes pontuais extragalacticas e Ty, é a temperatura
de emissao do HI. A dificuldade em extrair o sinal de HI estd na grande diferenca

entre as temperaturas. Na frequéncia de 1 GHz, a temperatura de brilho média do
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céu Tsky ~ 5K enquanto a do HI é Ty ~ 0, 1mK.

A Figura 4.1 mostra as componentes de uma mapa produzido pelo mapeamento de
intensidade do HI em 120 MHz: emissao galactica (~ 2K), emissao extragaldctica
(~ 0,8 K) e sinal de 21 cm do HI da era da reionizagao (~ 5 mK).

Figura 4.1 - Contaminantes galacticos e extragalacticos da radiagao de 21 cm em 120 MHz.

EOR signal
(~5mK)

EXTRAGALACTIC L~
foregrounds Lo

S EARE
GALACTIC s & v
foregrounds

cosmological

: / 21cm signal
TP

radio galaxies
and clusters

free-free emission
SMRs

synchrotron emission

@ 120 MHz

Simulacao dos contaminantes galacticos e extragalacticos da radiagdo de 21 cm da
EoR em 120 MHz: Sinal de 21 cm da EoR ~ 5mK; foregrounds extragalacticos
~ 0,8K (aglomerados e radiogaldxias), foregrounds galacticos ~ 2K (emissao sin-
crotron, livre-livre e remanescentes de Supernovas); combinagao de todas as compo-
nentes.

Fonte: Jelic (2010).

A temperatura do sistema Tj,, ¢ a soma da temperatura do céu T, com uma
componente T},se, referente aos ruidos introduzidos pelos aspectos construtivos e
de localizacao do telescopio, tais como: ruido do instrumento, RFI, emissao térmica

do solo, etc.

Cada foreground, aqui associado ao respectivo indice i, pode ser decomposto em uma
componente de fundo T; (f), que varia apenas com a frequéncia, e uma flutuagao

0T; (f, ), que é uma funcao da frequéncia e da posigao, conforme a equagao 4.2

T(f,2)=T(f)+0T(f x) (4.2)
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Como visto anteriormente, em 1 GHz, Ty, é 10* vezes menor que a temperatura
total dos foregrounds. O que se mede sao as flutuagdes na temperatura de brilho do
céu em funcao da escala angular e do redshift. As flutuagdes do sinal de HI sao da
mesma ordem que a da sua componente de fundo (67, ~ Tyr ~ 0,1 mK ). Ja as
flutuagoes dos foregrounds sao muito menores do que suas respectivas componentes

constantes 6Ty, < T.

A Figura 4.2 mostra um grafico com as componentes da emissao galatica difusa
observadas como uma temperatura de antena em mK, numa janela de frequéncias
entre 300 MHz e 300 GHz. As componentes dominantes na faixa de operagao do
BINGO sao: sincrotron devido aos raios césmicos produzidos por elétrons (verde),

RCFM (preto) e bremsstrahlung do gas difuso ionizado (amarelo e laranja).

Figura 4.2 - Temperatura de antena devido as emissoes da RCFM e dos foregrounds em

funcao da frequéncia.
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Fonte: NASA (2012).

Nas subsecoes seguintes sao apresentados os principais contaminantes do sinal de
HI na banda de observacao do BINGO, bem como seus modelos e equagbes para a

temperatura de brilho.
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Sincrotron

A radiagao sincrotron é produzida por elétrons em movimento espiral no campo
magnético galactico. O espectro de emissao sincrotron, em termos da temperatura

de brilho, pode ser escrito de forma aproximada como

T v oxin(35) (4.3)

onde v é a frequéncia da radiagao, C' é o parametro definido com respeito a frequéncia

de referéncia vy e 8 é o indice espectral quando v = vj.

Um modelo espectral global mais realistico do céu entre 10 MHz e 100 GHz é apre-
sentado em Oliveira-Costa et al. (2008). Ele leva em consideragdo a variacao da
emissao sincrotron com a posi¢ao no céu e a modificacao do indice espectral com a
inclusao do parametro C. O valor médio de 5 é —2,5, com dispersao média de 0, 03.
O mapa resultante desse modelo produz uma resolugao equivalente a um feixe com

um gy = 56 arcmin.

A Figura 4.3 apresenta o mapa de emissao sincrotron em 1110 MHz usado nas

simulagoes.
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Figura 4.3 - Mapa de Emissdo Sincrotron em 1110 MHz

Synchrotron Emission @1110 MHz

Mapa de emissao sincrotron em 1110 MHz em coordenadas celestes de ascensao reta
(RA) e declinagao (Dec). A coordenada RA=0 esta localizada no centro e a mesma
aumenta para esquerda. Os meridianos e os paralelos estao espacados de 30°. A
escala de cores utilizada foi a jet do pacote healpy, com as temperaturas variando
de 0 ab K.

Bremsstrahlung

A radiacao por bremsstrahlung térmico na faixa de radio é emitida pela interagao
entre elétrons e fons em um gas ionizado & uma temperatura 7, ~ 10* K. A tem-
peratura de brilho da radiacao fora do plano galactico, onde o meio é opticamente

fino, pode ser descrita como
TN ¢ v N2 ( EM
Ths =~ 90 mK | — —, 4.4
b m (K) (GHZ) <cm—6 pc) (44)

onde EM = [n2dl é a medida de emissdo, n. é a densidade de elétrons e dl é o

elemento infinitesimal de distancia ao longo da linha de visada. Assim, a temperatura
de brilho da emissdao é uma lei de poténcias com indice espectral § = —2,1. A
componente bremsstrahlung ¢ muito menor que a sincrotron na maior parte do céu

(ver Figura 4.2).

A Figura 4.4 apresenta o mapa de emissao bremsstrahlung em 1110 MHz usado nas

simulagoes.
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Figura 4.4 - Mapa de Emissao Bremsstrahlung em 1110 MHz
Free-Free Emission @1110 MHz

Mapa de Emissao Bremsstrahlung em 1110 MHzem coordenadas celestes de ascensao
reta (RA) e declinagdo (Dec). A coordenada RA=0 estd localizada no centro e a
mesma aumenta para esquerda. Os meridianos e os paralelos estdo espacados de
30°. A escala de cores utilizada foi a jet do pacote healpy, com as temperaturas
variando de 0 a 1 K.

Emissao Andmala em Micro-ondas e Emissao Térmica de Poeira

A emissao anémala em micro-ondas, do inglés Anomalous Microwave FEmission
(AME) ¢ uma radiacdo galdctica difusa, detectada em frequéncias entre 10 GHz
e 60 GHz (DICKINSON et al., 2018). O processo fisico mais bem aceito para a produ-
¢ao da AME é que a mesma ocorre devido & emissao devido a rotagao de graos de

poeira muito pequenos, conhecidos em inglés como "spinning dust’.

Observagoes no infravermelho distante (6pumm < A < 15umm) e no submilimétrico
mostraram que o espectro de emissao térmica de poeira pode ser representada por
uma funcao de corpo negro modificada, que depende do indice espectral, da emis-
sividade de poeira e da temperatura de equilibrio do meio interestelar (TIBBS et al.,
2012). O processo de emissao térmica ocorre devido a absor¢ao de fétons ultravioleta
emitidos pelo campo de radiacao, seguido de reemissao de radiacao. O balango entre
absor¢ao e emissao produz o espectro de emissao térmica de poeira, mostrado na
Figura 4.5.
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Figura 4.5 - Espectro de corpo negro modificado referente a emissao térmica de poeira
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Espectro de corpo negro modificado referente a emissao térmica de poeira para
temperaturas entre 15 K e 45 K com um indice espectral fixo igual a 1,8.
Fonte: Tibbs et al. (2012).

Segundo Oliveira-Costa et al. (2008), AME e emissao térmica de poeira siao ex-
tremamente pequenas (< 1 pK) em frequéncias menores que 10 GHz, podendo

ser desprezadas na modelagem dos contaminantes nas frequéncias de interesse do

BINGO.
Fontes Puntiformes Extragalacticas

As principais fontes de emissao em radio sao galdxias e quasares, os quais contribuem
para um foreground nao resolvido. Como a distribuicdo dessas fontes nao é espaci-
almente correlacionada, pois ocupam posic¢oes diferentes no volume do hiperespaco,
assume-se que elas possuem fraca aglomeracao, e portanto seguem uma distribuicao
de Poisson. Porém, a parte aglomerada aumenta as correlagoes pizel-pizel, o que

causa impacto no método de separacao de componentes.

As fontes extragalacticas podem ser divididas em dois grupos. O primeiro é o das fon-
tes isoladas e de alto brilho, que podem ser facilmente detectadas pelo instrumento
e removidas diretamente com os dados do experimento. Ja o segundo corresponde a

um continuum de fontes ndo resolvidas.

87



A confusdo de um radiotelescépio é definida como a incapacidade do mesmo de
identificar ou medir com precisao fontes fracas devido a presenca de outras fontes,
identificadas individualmente ou ndo. A confusao é observada como um elevacao de

um nivel de ruido acima do ruido instrumental, devido a fontes fracas.

Em frequéncias da ordem de GHz, a confusao rms o, em um feixe de um telescépio

com uma largura a meia altura 6py gy pode ser escrita de forma aproximada como

Oc N02( v )0’7 Opwin ) (4.5)
mJy  \GHz arcmin '

O valor da confusao rms o. do BINGO, para Opyw gy = 40, estd em torno de 320

mJy em 1000 MHz.

Fazendo a subtracao das fontes com fluxo S > 5,,4., onde 5,4, € definido na simu-
lacao, a temperatura de brilho média estimada para as fontes remanescentes pode

ser escrita por

Ty (v, ) = (iﬁ)_ D35 (V). (4.6)

onde S; é o fluxo da fonte pontual 7 em 1,4GH z e ), ¢ o angulo sélido do pizel. O
termo dB/dT é o fator de conversao entre unidades de intensidade e de temperatura
de brilho. O mesmo pode ser escrito como dB/dT = 2k,/\?, onde k;, é a constante

de Boltzmann, A\ é o comprimento de onda da radiagao medida.

Espera-se que as fontes com maior brilho possam ser removidas diretamente pelos

dados do BINGO ou do Very Large Array (VLA).
4.1.2 Ruido Atmosférico

A influéncia da atmosfera nas nas medidas feitas por um telescépio na Terra depende
da frequéncia de observacao e das condigdes meteoroldgicas. O nivel de ruido do

instrumento é aumentado pela interacido entre o sinal extraterrestre e a atmosfera.

A fim de modelar a contribuicdo atmosférica para a temperatura global medida
no telescopio, considera-se numa dada frequéncia de observagao (1 GHz), uma ca-
mada de vapor d’dgua a uma temperatura 7, e uma profundidade 6ptica 7. Nessa

frequéncia o oxigénio domina a profundidade 6ptica. Porém, existe uma pequena
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contribuicao de vapor d’agua precipitavel, que varia ao longo do dia e com a locali-

ZaGao.

O ruido atmosférico ja foi bem modelado em experimentos de RCFM, e o que se
observou foi que a contribuicao dele pode ser aproximada por 1/ f em baixas frequén-

cias. A temperatura equivalente a emissao atmosférica total é dada por:

Tem = Latm (]- - 6_7) . (47)

Onde 7 ¢ a profundidade 6ptica total do zénite. Ela é composta pelas profundidades
6pticas do oxigénio e do vapor d’dgua, sendo a ultima a de menor proporgao. A
temperatura de emissao atmosférica acrescenta ruido a emissao dos componentes
do instrumento, do solo e do sinal astronémico. Os modelos de emissao atmosférica

preveem temperaturas T, ~ 1,8 K em torno de 1 GHz.
4.1.3 Radiagao Césmica de Fundo em Micro-ondas

Medidas feitas pelo instrumento FIRAS/COBE mostram que o espectro de emissao
da RCFM pode pode ser muito bem representado por uma fun¢ao de corpo negro

com pico de emissdo em micro-ondas (FIXSEN, 2009), conforme a Figura 4.6.

Figura 4.6 - Espectro de emissdo da RCFM representado por um corpo negro
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Distribuigao de intensidades da RCFM em func¢ao da frequéncia e aproximagao por
uma distribuicao de um corpo negro de 2,73 K.
Fonte: Kolena (2019).
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Na faixa de opera¢ao do BINGO, hv/kgT < 1 (regiao de Rayleigh-Jeans). Apli-
cando essa condicao a fungao de corpo negro, conclui-se que nessa banda as tempera-
turas termodinamica e de antena da radiacao cosmica de fundo em micro-ondas sao
aproximadamente iguais. Assim, nas frequéncias do BINGO, a radiacao césmica de
fundo aparece como um fundo aproximadamente constante (a menos de flutuagoes

muito pequenas) de 2,7 K, o que o torna facilmente separavel (ver Figura 4.2).
4.1.4 Emissao em 21 cm do HI

A temperatura de brilho do HI pode ser escrita como a soma de duas componentes

conforme

T, =Ty (1 +0n1), (4.8)

onde gy = 6T}/ T, é o contraste de densidade e T}, é a temperatura de brilho média

de HI, dada pela equagao

- —1/2 1/2
— QH] Qm+(1+2) 3QA 1+Z
T =0,3K —_— . 4.9
b(2) =0, (10—3> ( 0,29 2.5 (4.9)

A fracio de HI dada por Qg7 = 5x107* é a mesma de Switzer et al. (2013). Com essa
modelagem e esses dados de entrada espera-se obter mapas de HI com flutuagoes

rms em torno de 0,1 mK.

A Figura 4.7 apresenta o mapa produzido pelo modelo de emissao de HI na frequéncia
de 1110 MHz (frequéncia central da banda de observacao do BINGO).

4.2 Parametros do BINGO

Nessa secao sao detalhados os parametros do BINGO que servem de entrada para
a simulacao de observacao do céu: nimero de cornetas, bem como seu arranjo, e o

ruido do instrumento.
4.2.1 Numero de Cornetas e Arranjo

Os critérios para definir o nimero e o arranjo das cornetas no plano focal sao:
cobrir completa e uniformemente toda a faixa de 15° em declinacao e garantir que a
mesma area do céu seja observada por varias cornetas, de forma a aumentar a razao

sinal-ruido.
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Figura 4.7 - Mapa de emissdo tedrica de HI em 1110 MHz

Modelo de HI em 1110 MHz

40.000153636 K 0.000166751

Mapa de emissao teérica de HI em 1110 MHz em coordenadas celestes de ascensao
reta (RA) e declinagdo (Dec). A coordenada RA=0 esta localizada no centro e a
mesma aumenta para esquerda. Os meridianos e os paralelos estdo espacados de
30°. A escala de cores utilizada foi a gist_rainbow do pacote healpy.

O posicionamento de cada corneta é definido por dois parametros. O primeiro é
a localizacdo em coordenadas cartesianas (x,y) da corneta no plano focal, dada
uma corneta de referéncia localizada na coordenada (0,0). O segundo é o angulo de

inclinagao 6 de cada corneta com relagdao a perpendicular ao plano focal.

As cornetas localizadas nas regides mais externas do arranjo sao ligeiramente incli-
nadas em relacao ao eixo perpendicular ao plano focal, de forma a sub iluminar o
espelho secundério (didmetro efetivo ~25 m) e reduzir 16bulos laterais e contribui-

¢oes do solo.

Para as simulacoes, os feixes das cornetas sao considerados gaussianos circulares,
limitados por difragdo, sendo seu Opw gy escalonado para qualquer frequéncia v

pela equagao

v
Orwam (V) = Orwam (Vo) ;O; (4-10)

onde vy = 1110 MHz e Opw s (1) = 40 arcmin.
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4.2.2 Ruido do Instrumento

O ruido do instrumento esta associado aos componentes eletronicos dos receptores.

Ele é constituido por uma componente térmica e uma componente com caracteristica

1/f (flicker).

O ruido térmico ou ruido branco ¢é produzido pelo movimento aleatério dos elétrons
nos componentes eletronicos do instrumento. A densidade espectral de poténcia

Py (f) desse ruido é constante ao longo de uma ampla faixa de frequéncias.

O ruido 1/f é produzido pelas flutuagoes inerentes aos ganhos dos amplificadores.
Essas flutuagoes sao incorporadas a modelagem de ruidos do instrumento no dominio
da frequéncia usando um espectro de poténcias do tipo 1/f. A densidade espectral

de poténcia pode ser escrita como

PSD(f) = %t l1+<f’“”“>a1, (4.11)

Vsamp f

onde oy é a flutuacao de temperatura minima por pizel detectada pelo instrumento,
Vsamp € a frequéncia de amostragem, f é o inverso do tempo de integracao e finee €
a frequéncia na qual a poténcias de ruido térmico e 1/f sdo iguais no dominio da

frequéncia.

A equacao 4.11 nao leva em consideracdo o grau de correlacdo entre os canais,
considerando entao o ruido 1/f totalmente independente entre os mesmos. Esse é o
pior caso para as simulagoes de mapeamento de intensidade, uma vez que na pratica

se espera algum grau de correlagio, conforme descrito em Harper et al. (2018).

A sensibilidade de temperatura por pizel o, é dada por

Tsys

\ /tpl-fo

onde Ty, ¢ a temperatura do sistema, a qual engloba as contribuicoes do céu, do

(4.12)

O —

solo e dos receptores; Av é a largura do canal de frequéncia e t,;, ¢ o tempo de

integracao por pizrel dado por

Q X
tpim = nctobsﬁi. (413>

surf
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O ndmero de cornetas é n., tys € 0 tempo de observagao total (tempo de integracao),
(i € 0 angulo solido do feixe e (24, r 0 dngulo sélido da area observada do céu. O
angulo solido do feixe pode ser escrita em funcao da largura a meia altura Opy g,

de forma aproximada como

Qpic ~ OFpy - (4.14)

4.3 Dados de Saida do Instrumento
A pipeline tem como produto da simulagdo séries temporais e mapas.
4.3.1 Séries Temporais

Uma série temporal de dados, do inglés Time Ordered Dataset (TOD), é um conjunto
de medidas feitas em um dado intervalo de tempo. No caso do BINGO, esse conjunto
de dados é composto pelas medidas de temperatura em um dado canal Ay; no
intervalo 960-1260 MHz, numa dada coordenada celeste («, §) e em um dado instante

de observacao t,ps.

Como o BINGO ¢é um telescépio sem partes moveis, seu TOD possuird n visitas a

mesma coordenada («,d), onde n depende do tempo de operagao do instrumento.
4.3.2 Mapas

Os mapas sdo uma projecao cartografica da distribuicdo das temperaturas médias

em cada coordenada do céu, genericamente descrita por

tfinal

T (O./, 5)mapa = Z <T;5 (Oéta 5t)> ) (415)

t=0

onde t é o instante da medigao e T} (o, §) é a temperatura medida nesse instante nas

coordenadas («, 9).
4.4 Fluxograma da Pipeline

A Figura 4.8 mostra um fluxograma da pipeline de simulacao de operagao do BINGO.
Em azul estdo os pardmetros ajustaveis das simulagoes: especificacbes do instru-
mento (forma do feixe e niimero de cornetas, tempo de observagao, frequéncia de

joelho, niimero de canais, etc) e separagdo de componentes (método e parametros
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dos mesmo). Em vermelho estao os parametros que ja foram medidos, sendo que o
modulo de ruido do instrumento e a temperatura da RCFM ja estao incluidos na
pipeline. J& o moédulo de RFIT sera adicionado futuramente. Em amarelo estdo os
modulos que fazem uso de modelos e mapas conhecidos para produzir os mapas de

emissoes que sao utilizados como entrada nas simulagoes de observacao.

O fluxo de operacao da pipeline passa por um simulador de missdo, que processa
todas as informacoes de entrada descritas anteriormente, produzindo uma série tem-
poral. Essa TOD ¢ utilizada para produzir os mapas em cada frequéncia determinada

pela banda e pelo tamanho do canal.

Por 1ltimo e como uma tarefa a parte da operacao da pipeline, o conjunto de mapas
produzido por uma simulagdo é processado por uma ferramenta de separagao de
componentes, com o objetivo de recuperar o sinal cosmolégico de HI em meio aos

dados gerados com a pipeline.
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4.5 Separacao de Componentes

Essa se¢do tem como referéncias Remazeilles et al. (2011), Olivari et al. (2016) e
Olivari (2018).

Nas frequéncias de interesse do BINGO (~ 1 GHz), as emissoes mais intensas sao
a sincrotron galactica e as das fontes puntiformes extragaldcticas. Além das fontes
astrofisicas, os ruidos sistematicos inerentes ao instrumento também tém grande
influéncia na contaminacao do sinal observado. Assim, a eficiéncia do processo de

separacao depende das caracteristicas de cada componente.
4.5.1 Visao Geral

O sinal medido por um radiotelescépio é a composicao das emissoes cosmologicas,
astrofisicas (galdcticas e extragalacticas) e de ruidos sisteméticos do instrumento.
Assim, o processo de separagao de componentes tem como objetivo extrair o sinal
de interesse do sinal medido, avaliando as correlagoes das medidas em diferentes

frequéncias, restrigoes externas e/ou modelos fisicos das emissoes.

O processo de separagao de componentes é de extrema importancia para o mapea-
mento de intensidade, uma vez que o sinal produzido pelo mesmo é dominado pelos
foregrounds. Esses podem ser cerca de 10* vezes maiores que o sinal que se deseja
recuperar, como no caso da emissao em 21 cm do HI. Além dessas componentes,
contribuigoes sistematicas também podem ser removidas com o processo de separa-

¢ao.

O problema de separagao de componentes, ou de recuperacao de um sinal desejado,
pode ser modelado escrevendo os dados de observacao numa dada frequéncia i e

pizel p como

z; (p) = bi (p) * yi (p) +ni (p) (4.16)

onde x; (p) é o mapa de observagao, y; (p) é o mapa de emissao do céu, n; (p) é o mapa
de ruido, b; (p) é o modelo do feixe do instrumento e % representa a convolugao. O
mapa de emissao do céu, por sua vez, é uma superposicao de diferentes componentes,

escrita como

yi (p) = D_ aic (p) se (p) (4.17)
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onde o somatério é feito sobre as componentes ¢ (sincrotron, bremsstrahlung, si-
nal cosmolégico, etc), a;. (p) é o coeficiente que relaciona as componentes s. (p) a

frequéncia ¢ . Substituindo a equacao 4.17 na equacao 4.16, obtém-se

z; (p) = b; (p) * (Z aic (P) Sc (p)> +n; (p) = bi (p) * [As]; (p) + ni (p),  (4.18)

onde A; (p) é a matriz de combinagao cujos elementos sdo a;. (p).

O processo de separacao de componentes consiste em encontrar uma solugao para a
equacao 4.18, recuperando o sinal cosmolégico de interesse scosmor,i €m uma deter-

minada frequéncia 7.

Os métodos de separacao de componentes sao classificados em dois grupos: mé-
todos paramétricos e métodos nao paramétricos. Os métodos paramétricos usam
como ponto de partida um modelo que descreva algumas propriedades fisicas de
uma componente (prior), como por exemplo sua dependéncia da frequéncia ou sua
estatistica. J& os métodos nao paramétricos tentam recuperar o sinal cosmolédgico
usando apenas os dados observacionais, sem assumir um modelo paramétrico espe-
cifico para qualquer componente. Contudo, os métodos nao paramétricos também
podem fazer uso de um modelo de uma das componentes, como por exemplo uma

estimativa teodrica do espectro de poténcia do HI que se deseja recuperar.

Inicialmente a ferramenta de separacao de componentes utilizada nesse trabalho
seria a Anédlise de Componentes Principais (PCA, do inglés Principal Component
Analysis), um método ndo paramétrico que consiste em transformar os mapas de
cada canal de frequéncia em modos ortogonais, de acordo com a covariancia entre
frequéncias (BIGOT-SAZY et al., 2015), convertendo um conjunto de dados correlaci-
onados em um conjunto linearmente independente, com as chamadas componentes
principais. Porém, devido a algumas dificuldades técnicas, foi decidido utilizar outra
ferramenta com maior disponibilidade de utilizacao e possibilidade de producao de

resultados durante o tempo disponivel para a elaboragao do trabalho.

A ferramenta escolhida para realizar a separacao de componentes nesse trabalho foi o
Generalized Needlet Internal Linear Combination(GNILC). O GNILC é um método
nao paramétrico desenvolvido por Remazeilles et al. (2011) com a finalidade inicial

de separar o sinal da radiagao coésmica de fundo em micro-ondas, mas posteriormente
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aplicado ao mapeamento de intensidade do HI por Olivari et al. (2016). Na secao

seguinte encontra-se uma breve descricao de como o mesmo funciona.
4.5.2 GNILC

O método GNILC tem a funcao de separar as emissdes em radio que compdem
um sinal medido pelo mapeamento de intensidade, permitindo assim a recuperagao
do sinal cosmolégico de interesse (por exemplo, HI). Nesse caso, um conjunto de
dados que contém as medidas de intensidade (ou temperatura) x; (p) em uma dada

frequéncia ¢ e em um dado pizel p, pode ser representado por

z; (p) = si (p) +ni (p), (4.19)

onde s; (p) é o mapa do sinal cosmologico que se deseja recuperar e n; (p) é o mapa
das emissoes astrofisicas (foregrounds), somadas ao ruido inerente aos componentes
do instrumento. Essa é uma forma diferente de escrever o problema apresentado na
equagao 4.18, pois aqui a relagdo com a frequéncia do sinal que se deseja recuperar
nao é conhecida. Além disso, considera-se que esse sinal nao possui correlagao com

os foregrounds.

A equagao 4.19 pode ser reescrita na forma vetorial n., x 1, onde n., é o nimero de

canais de frequéncia, tal que

z (p) =s(p) +n(p), (4.20)

onde x contém os n., mapas de observacao, s os mapas de HI e n os mapas de

foregrounds mais ruido.

A matriz de covariancia dos dados de observacao R, cujas dimensoes sao ng, X nNep,

¢ definida no pizel p por

R(p) = (z(p)a" (p)). (4.21)

A mesma pode ser decomposta em

R (p) = Ry; (p) + R, (p), (4.22)
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onde Rpyy(p) = <s(p) st (p)> ¢ a matriz de covaridancia de HI e R, (p) =

<n (p)nT (p)> ¢ a matriz de covariancia de foregrounds mais ruido.

O ntmero de componentes que representam os dados de observagao (dimensao do
espago gerador) estd limitada ao nimero de canais n., do experimento. As compo-
nentes de foregrounds sao correlacionadas em frequéncia, de forma que o sinal de
foregrounds mais ruido n pode ser representado por uma combinacao linear de m
vetores independentes. Assim o sinal de HI, s, pode ser descrito por n., —m vetores

independentes, de forma que

s = St, (4.23)

onde S é matriz de combinagao, com dimensoes n., X (ns — m), composta por
(nen, —m) vetores linearmente independentes, e ¢ é o vetor que contém os coeficientes

da combinagao linear que reproduz s a partir das colunas da matriz de combinagao.

O vetor t permite explorar a submatriz de dimensoes (n., —m) X (ng, —m) da
matriz de covariancia de observacao, que é dominada por HI. Definindo a matriz

R, = <ttT> de dimensdes (ng, —m) X (ng, —m), obtém-se

Ry = SR,S”. (4.24)

O sinal que se deseja recuperar pode ser estimado por

s=We, (4.25)

onde W ¢é uma matriz de pesos de dimensao n., X ne, €  é o vetor de dados de
observacao. A matriz W minimiza a varidncia total do vetor estimado &, sob a

restricao WS = S, de forma que

W=5(s"R'S) " S"R, (4.26)

onde R é a matriz de covariancia dos dados de observacao x e S é a matriz de
combinagao do sinal procurado s. Para utilizar a equacao 4.26 na recuperacao do

sinal de interesse é necesséario estimar a matriz S. Para isso, é utilizado um espectro
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de poténcia teodrico de HI para determinar a razao local entre o sinal cosmolédgico e o
sinal total observado. Para determinar as dimensoes dos subespagos de foregrounds
(dim = m) e HI (dim = n., —m) é feita uma PCA.

Apés a PCA, é possivel dividir a matriz de covariancia dos dados de observagao em
uma submatriz dominada por dados de foregrounds e em uma submatriz dominada
por dados de HI, conforme equacao 4.22. Com isso, obtém-se os subespaco da matriz

de covariancia dos dados de HI.

Para reconstruir as componentes com maior quantidade de informacao possivel, o
GNILC faz uma anélise estatistica local, para cada pizel p’ em uma certa regiao do
mapa em torno de um pizel p. Essa analise é feita em ambos os espagos real (ou de

pizels) e angular (ou de multipolos).

O ntmero de componentes principais (correspondentes aos foregrounds) da matriz
de covariancia dos dados observados é estimado localmente nas escalas espacial e
angular por meio de uma decomposicao needlet (ver tépico sobre needlets abaixo),
uma espécie de filtro passa banda no dominio dos harmoénicos esféricos. Um critério
de informagao estatistica chamado AIC (do inglés Akaike Information Criterion)
também é utilizado para selecionar as componentes principais da matriz de covari-
dncia dos dados de observagao (i.e. o subconjunto de autovetores que abrangem o

subespago de foregrounds).

O AIC permite diferenciar entre os autovalores relativos aos dados de foregrounds e
os autovalores relativos aos dados de HI. Assim, ao invés de determinar o niimero de
componentes principais m usando o PCA, o posto (nimero de linhas ou de colunas
linearmente independentes) efetivo m da matriz de covariancia de foregrounds é

estimado por meio da minimizac¢ao do AIC,

Nch
min (2m + > i — logu — 1]) com m €[1,ne|, (4.27)

i=m+1

A—1/2 A A—1/2
onde f; sao os autovalores de R, / RR, 2,

Uma vez identificadas as submatrizes de covariancia, utiliza-se somente o subespaco
de HI, ao qual sdo aplicados os filtros ILC multidimensionais aos mapas observados

e recupera-se o sinal de HI mais ruido de cada um deles.

O subespago de HI é estimado em escala espacial (pizels) e angular (multipolos).
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Isso quer dizer que, antes de calcular a matriz de covariancia, a rotina computacional
aplica alguns filtros de multipolos, denominados needlets, aos mapas de frequéncia.
Assim, para cada needlet ou filtro de multipolo é calculada uma matriz de covariancia

dos dados observados e isso é feito diversas vezes para diferentes conjuntos de pizels.

Para cada escala de needlet j, sao calculados os elementos da matriz de covariancia

no pizel p, de um par de frequéncias a e b como

Ry(p)= Y =z ()@ (v), (4.28)
p'eD(p)

onde ® ¢ um dominio de pizels centrado em torno do pixel p.

Para cada escala de needlet j, também é calculada a matriz de covariancia usando

os mapas produzidos por algum modelo teérico do espectro de poténcia angular do

HI,

R = > v.00)yi ). (4.29)
P’ eD(p)

Vale ressaltar que o modelo nao tem informagcdes sobre as caracteristicas do sinal de

HI que sao encontrados no céu observado.

Obtidas as matrizes de covariancia de dados observados R, e do modelo Ry, é

feita a diagonalizacao da matriz de covariancia de dados conforme

A —1/2

R,"R(m)R, " =UyDyUL +UUE, (4.30)

S

onde Dy contém os m maiores autovalores, U os autovetores correspondentes e
Ug os n., —m autovetores relacionados ao subespago de emissao de HI mais ruido.

Esse é o passo PCA do algoritmo.

Para cada intervalo de escalas j, aplica-se um filtro ILC (n., — m)-dimensional aos

dados observados, de forma que

), (4.31)
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onde a matriz de combinac¢ao do HI mais ruido estimado é dada por

S=R, Us. (4.32)

Por fim os mapas reconstruidos para cada needlet sdo sintetizados em um tnico
mapa. Primeiro, os mapas de needlets sao transformados para o espaco de harmoni-
cos esféricos, seus coeficientes harmonicos sao novamente passados pelo filtro passa
banda da respectiva janela needlet, de forma a colocar o sinal reconstruido na mesma
unidade do sinal observado, e os coeficientes filtrados pelos harmonicos sao trans-
formados de volta para os mapas de espago real. Essa operagao retorna um mapa
de HI mais ruido reconstruido por escala de needlet e por canal de frequéncia. Em
seguida, os mapas de needlets sao somados para cada canal de frequéncia, resultando

no mapa reconstruido completo de HI mais ruido.

Uma caracteristica importante desse método é que o sinal que se deseja recuperar
s; (p) contém nao apenas os dados de intensidade de HI, mas também do ruido
térmico sistematico do instrumento. A razao para isso é que em experimentos de
mapeamento de intensidade, geralmente ambas as componentes possuem aproxima-
damente a mesma ordem de grandeza em escalas angulares pequenas. Assim, na
tentativa de recuperar o sinal de HI isoladamente, alguma parcela do ruido térmico
também é recuperada nessas escalas angulares. Assim, para nao adicionar essas fon-
tes sistemédticas de ruido aos mapas de emissoes astrofisicas n; (p), tenta-se recuperar

o HI e o ruido do sistema como uma tnica componente.
Needlets

Wavelet é uma transformacao matematica utilizada para selecionar uma determi-
nada faixa de um sinal ou campo em diferentes dominios. Em outras palavras, uma
wavelet funciona como um filtro passa-banda, o qual permite que um sinal seja loca-
lizado em um determinado espago, seja ele real (pizels), de Fourier ou de harmonicos

esféricos.

Para uma andlise completa do sinal ou campo em estudo é necessario definir um
conjunto de wavelets, de forma a garantir que a decomposicdo dos dados seja feita
sem lacunas ou superposi¢oes. Um conjunto de wavelets tem as mesmas caracteris-
ticas de uma base vetorial, exceto pelo fato de que podem existir mais wavelets do

que graus de liberdade no sistema que esta sendo analisado.
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Existem diferentes tipos de wauvelets para aplicacoes em processamento de sinais,
sendo uma especificamente desenvolvida para aplicacao na andlise da RCFM, a

chamada transformagao esférica de needlet.

A transformada de Fourier de um sinal medido d4 informacoes sobre as frequéncias
dos sinais que compoem o mesmo. E para isolar uma determinada faixa de frequén-
cias desse sinal, utiliza-se um filtro passa banda. A transformacao em harmonicos
esféricos das flutuagoes da RCFM no céu é equivalente a determinar quais frequén-
cias existem no sinal, e aplicar os needlets ao sinal transformado ¢ o mesmo que

filtrar uma faixa especifica de multipolos.

Needlets sao um tipo especifico de wavelets aplicados a esfera bidimensional,
tornando-os extremamente tteis para o tratamento de dados da RCFM e do ma-
peamento de intensidade. Sua principal vantagem é localizar um campo com boa
precisao tanto no dominio do espaco de pizels e quanto no espaco de harmonicos

esféricos, respeitando o principio da incerteza.

Ao aplicar um needlet a um mapa, basicamente o que se faz é delimitar uma faixa
de multipolos do mesmo e transforméa-lo em um novo mapa, chamado de escala j.
O mapa original pode entao ser decomposto em diferentes escalas, de acordo com o

conjunto de needlets adotado. A construgao de um coeficiente needlet é dada por

Bik = \/EXI:Q (;) Xl:,aszzm (&) (4.33)

m=—1

onde £ sdo os pontos da esfera e A\ os pesos desses pontos. O coeficiente f é um
numero real, sendo um para cada escala j e pizel k. A funcdo janela g seleciona
os multipolos que estarao presentes em cada escala j. Ela é escrita em termos dos
parametros [ e B, onde B controla a largura da banda de escalas. Cada escala j
contém entdo informacoes relacionadas aos I’s de B/~! até Bt Dessa forma é
possivel escolher a resolugio e a faixa de I’s que se deseja analisar (INGEBRIGTSEN,
2010).

A fun(;ao janela g pode Sser reescrita Ccomo
! Bj ' '
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A Figura 4.9 apresenta fungoes janela hl(j ) para escalas j =3, j =4 e j =5, com
B = 2. E possivel notar que cada escala possui uma sobreposicio com a escala
vizinha, bem como uma faixa de multipolos entre B/~! ¢ B!, Além disso, pode-se
observar que uma vez que B é escolhido, o niimero de multipolos em cada escala

aumenta exponencialmente com o aumento de j.

Figura 4.9 - Fungoes janela hl(j) para B=2¢escalas j=3,j=4ej=5
Mindow functions for vanous scales
T T 7 e T T T T

1 . AN |
10

rulzipele !

Fonte: Ingebrigtsen (2010)

Um conjunto de fungoes janela tem a seguinte propriedade

> [0 =1, (4.35)

J

onde j corresponde a uma faixa especifica de multipolos e caracteriza uma janela
particular de needlets. A Figura 4.10 mostra o resultado em termos de espectro
de poténcia da aplicacao de um conjunto de needlets a um mapa de HI no espaco

harmonico.
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Figura 4.10 - Exemplo de aplicacao de um conjunto particular de needlets a um mapa de
HI
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Exemplo de aplicagdo de um conjunto particular de needlets a um mapa de HI. Os
picos dos needlets estao centrados em [ = [0,64,96, 128, 160, 192, 224, 256, 383]. A
curva em preto é o espectro de poténcia angular do mapa de HI original. As curvas
coloridas sao os espectros de poténcia angulares do mapa de HI original apds a
aplicagao dos needlets.

Fonte: Olivari et al. (2016).

Os mapas produzidos pela aplicagao dos coeficientes needlets sdo obtidos, para cada
mapa de observagao z (p), pela transformada esférica harmonica inversa dos coefici-

entes harmonicos x;,, do mapa observado filtrado pela funcao janela hl(j )

XD @) =33 wnhYim (). (4.36)

I m=-—I
onde Y, sao os harmonicos esféricos.

Para cada escala j e para cada pizel p dos mapas produzidos pelos coeficientes
needlets ) (um mapa para cada frequéncia a), a matriz de covaridncia pode ser

calculada por
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RY) (p) P2 Xy D), (4.37)
Np P'eDy

que ¢ uma média do produto dos coeficientes needlets, calculada em um dominio D,

centrado no pixel p e incluindo ngj) pizels na vizinhanga do mesmo.
ILC bias

Os métodos de separacao de componentes que utilizam filtro ILC possuem o se-
guinte inconveniente. Em pequenos dominios do céu as estatisticas sao calculadas
em um numero reduzido de pizels N,, o que cria anticorrelacoes artificiais entre a
componente de interesse e os foregorunds. Essas anticorrelagbes podem induzir uma

perda de poténcia no sinal de HI reconstruido e a mesma pode ser quantificada pelo

fator ILC bias b dado por

Neh, — 1
Ny,

b= — : (4.38)

onde n., é o nimero de canais de frequéncia e N,, é o nimero de modos no dominio

considerado.

Existe um tamanho minimo para o conjunto pizels aos quais o filtro ILC deve ser
aplicado, permitindo controlar o nivel do ILC bias. O ntimero de pizels NISJ) que
define o dominio ®,, usado para calcular a variancia local e escolhido de forma a

manter o ILC bias b fixo para cada escala j de needlet é dado por

NG _ " (nen — 1)

¢ BN (4.39)

onde n;j ) é o ntimero total de pizels do mapa de needlet j, n., é o ntimero de canais

de frequéncia e Ng{) ¢ o niumero de modos no mapa de needlet j, dado por

ND =Y Y h =Y @ ) hf (4.40)
=0 m=—1 =0

onde 1,4 € 0 maior multipolo considerado.

Assim é possivel restringir o niimero de pizels Nzgj ) no dominio D, usado para calcular
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a covariancia local de forma a manter o ILC bias b fixo para cada escala de needlet
j.

Portanto, o método GNILC possui dois parametros ajustaveis: o conjunto de needlets
e o ILC bias. O primeiro controla a localizacdo no espago harmonico e no espaco
real. J& o segundo controla somente a localizacao no espago real e sua escolha define

de forma direta o grau de anticorrelacao artificial entre a componente que se deseja

recuperar e os contaminantes.

No capitulo seguinte sao apresentados os parametros utilizados nas simulagoes desse
trabalho. As informagoes fornecidas vao desde a configuracdo instrumento até o

conjunto de needlets e ILC bias utilizados na separacao de componentes.
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5 SIMULACOES DE MISSAO

Nesse capitulo sao apresentados os parametros construtivos e operacionais utilizados
na simulacao de operagao do instrumento, bem como os parametros da ferramenta

GNILC empregados no processo de separacao de componentes.
5.1 Parametros de Simulacao

Os parametros de simulacao da pipeline utilizados nesse trabalho podem ser divi-
didos em duas categorias. A primeira é a dos parametros fixos, ou seja, a daqueles
que nao tiveram valores diferentes testados que nao os da sua especificagdo, sendo
estes definitivos ou nao. Ja a segunda consiste nos parametros variaveis como ni-
mero de cornetas e tempo de observacao. O nimero de cornetas foi variado com o
intuito de testar a possibilidade de operagao do BINGO com menos unidades do
que hoje é a sua quantidade nominal (52 cornetas). Diferentes tempos de observacao
foram testados de forma a tentar compreender qual é a relagdo dos mesmos com

uma recuperacao aceitavel do sinal de HI.
Parametros Fixos

Os parametros instrumentais mantidos fixos durante as simulagoes desse trabalho

estao apresentados na Tabela 5.1.

Tabela 5.1 - ParAmetros Instrumentais

Localizagao 07°02'57" S 38°15'46" W
Faixa de redshifts z 0,13 -0,48
Faixa de frequéncias (MHz) 960 - 1260
Ntmero de canais n.y, 10
Largura de canal Av (MHz) 30
FWHM (arcmin) @ 1110 MHz 40
Cobertura do céu €, (deg?) 5400
Declinagao central (deg) -15
Temperatura do sistema T, (K) 70
Frequéncia de joelho frnee (Hz) 0,001
Taxa de amostragem Vggm, (Hz) 10
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O ntmero de canais n., foi feito igual a 10 devido ao tempo de simulacao exigido
para valores maiores do mesmo. De qualquer forma, na continuidade desse trabalho
devem ser testados diferentes niimeros de canais, pois os mesmos tém influéncia

direta na eficiéncia do método GNILC de separacao de componentes.

A frequéncia de joelho finee, que € a frequéncia na qual a poténcia do ruido térmico
é igual a poténcia do ruido 1/f, limita a capacidade de discernir entre variagoes
caracteristicas do sinal medido e variagoes inerentes aos ganhos dos amplificadores do
receptor (especificados pelo fabricante). A temperatura de sistema 7Ty, corresponde
ao ruido total introduzido pelos componentes do instrumento. Tanto fgne. quanto
Tsys foram estimadas por meio de testes de bancada realizados pela parte inglesa da

colaboracao.
Parametros Variaveis

Os parametros considerados variaveis nesse trabalho foram aqueles modificados em
cada cenario testado: o tempo de observacao t.s, 0 arranjo das cornetas e o niimero
de cornetas np. O tempo de observacao e o nimero de cornetas afetam o limite
minimo de detecgao do sinal (ver equagao 4.12). J4 o nimero e o arranjo de cor-
netas definem a razao sinal-ruido. Na Tabela 5.2 estdo apresentados os parametros

variaveis utilizados nas simulagoes.

Tabela 5.2 - Parametros variados

Numero de cornetas 34 44 52

Tempo de integracao (meses) 1 6 12

O numero de cornetas e a distribuicdo das mesmas no plano focal foram definidos
por meio de um estudo de otimizacao do sistema 6ptico, realizado pela colaboragao.
Assim, o projeto éptico prevé um plano focal hexagonal, conforme apresentado na
secao 3.2. A distribuicao das cornetas nesse plano focal é apresentada na Figura 5.1,
na Figura 5.2 e na Figura 5.3. O arranjo com 34 e 44 cornetas foi produzido a partir
da configuragdo nominal de projeto com 52 cornetas, eliminando colunas verticais

simétricas de forma a nao alterar a cobertura da faixa de 15° em declinagao.
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Figura 5.1 - Arranjo com 34 cornetas no plano focal
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Figura 5.2 - Arranjo com 44 cornetas no plano focal
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Figura 5.3 - Arranjo com 52 cornetas no plano focal

52 horns array

950
855
760
665
570
475
380
285
190
95
0
-95
-190
-285
-380

-660-495 -330 -165 0 165 330 495 660

Definidos os parametros fixos e varidveis é possivel determinar a sensibilidade (tem-
peratura minima possivel de ser detectada, ver equagao 4.12) do instrumento para
cada cendrio observacional. A Tabela 5.3 apresenta essas sensibilidades para os di-

ferentes cenarios considerados nesse trabalho.

Tabela 5.3 - Amplitude do ruido térmico para cada cenario observacional

# Cornetas 34 44 52
Tempo de Observacao 1 6 12 1 6 12 1 6 19
(meses)
o; (mK) 0,150 0,061 0,043 0,130 0,053 0,038 0,120 0,050 0,035

5.2 Parametros GNILC

As simulagoes de observagao feitas com a pipeline nos cenarios apresentados anteri-
ormente produzem um conjunto de dados observacionais que sdo uma combinagao
das emissoes galacticas e extragalacticas, dos ruidos sistematicos e da distribuicao da

emissao de HI no céu. Para testar a capacidade do instrumento de detectar emissoes
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de HI com as configuragoes operacionais propostas, é necessario utilizar um método
de separacao de componentes para recuperar o sinal cosmoldgico e compara-lo com
o sinal de que foi fornecido como entrada da pipeline. Além disso, a escolha dos
parametros do processo de separacao de componentes tem influéncia na integridade

do sinal de HI recuperado.

Conforme visto no Capitulo 4, o GNILC possui 2 parametros que devem ser definidos
antes do processo de separacao de componentes: o conjunto de needlets e o ILC bias
b. Esses parametros definem a localizacao para o calculo das matrizes de covariancia.
Os needlets determinam a localizagdo no espa¢o harménico e no espago real (ou de

pizel). Ja o ILC bias define a posi¢ao somente no espago real.

Os mapas produzidos pela pipeline possuem resolucao Ngq. = 64, 0 que equivale a
um pizel com tamanho 54,97 arcmin. Nesse caso o multipolo maximo é dado por
lmaz = 3Ngige — 1 = 191. Assim, foram escolhidos 4 conjuntos de needlets, conforme

apresentado na Tabela 5.4.

A escolha da localizacao [ dos picos dos needlets aqui adotados nao sao definitivos.
Os conjuntos foram determinados com intervalos iguais entre picos, sem nenhuma
priorizacao para baixos ou altos multipolos. Para um resultado mais refinado, seria

necessario um estudo de otimizagao de quantidade e distribuicao dos mesmos.

Tabela 5.4 - Conjuntos de needlets testados

Conjunto de Needlets Posigao dos Picos (em multipolos, [)
Needlets #1 [0, 96, 191]
Needlets #2 [0, 48, 96, 144, 191]
Needlets #3 0, 24, 48, 72, 96, 120, 144, 168, 191]
Needlets #4 [0, 12, 24, 36, 48, 60, 72, 84, 108, 120, 132, 144, 168, 170, 191]

Também foram experimentados 3 diferentes ILC bias b = 0,001;0,01;0, 05, sendo
b < 0,05 pois seu aumento leva a um aumento na anticorrelagao artificial entre a
componente de interesse e os contaminantes. Assim, o ILC bias deve ser o menor
possivel, sem aumentar demais o tempo de processamento computacional. Um estudo
mais detalhado da sensibilidade do método GNILC deve ser feito com diferentes ILC

bias.
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No capitulo seguinte sdo apresentados os resultados das simulagdes (mapas) e das
separagoes de componentes (espectros de poténcia angular) feitas com os parametros

descritos aqui.
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6 RESULTADOS

Nesse capitulo estao apresentados os resultados mais relevantes produzidos pelas
simulagoes feitas com a pipeline, considerando diferentes cendrios, bem como do

processo de separagao de componentes, numa tentativa de recuperar o sinal de HI.
6.1 Mapas de Observagao Simulada

A pipeline simula a operagdo do BINGO. Os dados de entrada sdo os mapas de
emissoes astrofisicas, o mapa de HI gerado a partir de um espectro de poténcia
tedrico, os pardmetros dos ruidos térmico e 1/f e os parametros do instrumento

(sistema Gptico e receptores).

Os dados de saida sdo mapas e séries temporais, produzidos no formato HDF ou
Formato de Dados Hierarquicos, do inglés Hierarchical Data Format, que é o nome
nome para um conjunto de formatos de arquivos e bibliotecas criadas para organiza-
¢ao e armazenamento de grandes quantidades de dados numéricos. Cada simulagao,
com configuracao do instrumento e tempo de observagao estabelecidos, produz um
arquivo nesse formato contendo mapas, pesos e niimero de contagens por pizel para
cada canal de frequéncia. No caso desse trabalho, escolheu-se utilizar 10 canais de
30 MHz.

Para visualizar os mapas foi necessario adaptar a rotina computacional disponibi-
lizada em Akoto-Danso et al. (2014) para extrair os dados contidos nos arquivos
HDF e transforméa-los para o formato Flezible Image Transport System (FITS). O
FITS é um formato de arquivos amplamente usando em astronomia, ttil para ar-
mazenamento, transmissao e processamento de dados. O mesmo pode ser gerado
como conjuntos de dados multi dimensionais, como por exemplo imagens em duas

dimensoes ou tabelas.

Nas figuras a seguir sdo apresentados os mapas de temperaturas e pesos estatisticos,
produzidos na frequéncia central de 1110 MHz, para cada cenério observacional

descrito no Capitulo 4.
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6.1.1 Mapas de 1 Més de Observacgao

Figura 6.1 - Mapa simulado com 34 cornetas e 1 més de observacao
34horns_lmonth ALL =im SkyTOD_RealisationO_fixed_maps_1110MIz

/]

AN

Y

— 094

///

U, —

o 0. K

Figura 6.2 - Mapa de pesos simulado com 34 cornetas e 1 més de observagao
34horns_lmenth ALL sim_ SkyTOD_Realization{_fixed weight=_1110MHz

0.0 m—

e C.9e-05 K
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Figura 6.3 - Mapa simulado com 44 cornetas e 1 més de observagao
44horns_1month ALL sim_SkyTOD_Realisation0_fixed_maps_1110MHz

70, e— o 70, K

Figura 6.4 - Mapa de pesos simulado com 44 cornetas e 1 més de observagao
44horns_1month ALL sim SkyTOD_RealisationO_fixed weights 1110MHz

0.0 ee— s 3.3e-+05 K
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Figura 6.5 - Mapa simulado com 52 cornetas e 1 més de observagao
5Zhorns_lmonth ALL sim_SkyTOD_Realisation(_fixed_maps_1110MHz

7N
so///

— 150

a0 |
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| go-—|
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— 0E T

o 70, K

Figura 6.6 - Mapa de pesos simulado com 52 cornetas e 1 més de observagao
52horns_lmeonth ALL sim SkyTOD_RealisationO_fixed weights 1110MHz

0.0 ee—

s C.1le-+-05 K
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6.1.2 Mapas de 6 Meses de Observagao

Figura 6.7 - Mapa simulado com 34 cornetas e 6 meses de observacao
34horns_Gmonths_ALL sim_SkyT0D_Realization(_fixed _mep=s_1110MHz

U, — o 0. K

Figura 6.8 - Mapa de pesos simulado com 34 cornetas e 6 meses de observagao
34horns_Gmeonthz_ALL =im_SkyTOD_RealizationO_fixed_weights_1110MHz

0.0 m— e 1.724-08 K
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Figura 6.9 - Mapa simulado com 44 cornetas e 6 meses de observacao

44horns_6months_ALL sim_SkyTOD_Realisation0_fixed _maps_1110MHz

o 70, K

Figura 6.10 - Mapa de pesos simulado com 44 cornetas e 6 meses de observacao

44horns_S6months_ALL sim_ SkyTOD Realisation(Q_fixed weights 1110MHz

0.0 ee—

e 19206 K
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Figura 6.11 - Mapa simulado com 52 cornetas e 6 meses de observagao
52horns_6months_ALL sim_SkyTOD_Realisation0_fixed maps_1110MHz

| pai-

a0 |
]
| go-—|

70, e— o 70, K

Figura 6.12 - Mapa de pesos simulado com 52 cornetas e 6 meses de observacao
52Zhorns_6months ALL sim_ 3kyTOD_RealizationO_fixed weights_1110MHz

0.0 e— s 3.0e-+06 K
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6.1.3 Mapas de 12 Meses de Observagao

Figura 6.13 - Mapa simulado com 34 cornetas e 12 meses de observagao

J4horns_1Z2months_ALL sim_ SkyTOD_Realizatico_fixed maps_1110MI=z

AR
c?/ Lo

7

U, —

—80-—__|
a0 |

— GoB—

o 0. K

dthorns_1Zmonths_ALL sim_ SkyTOD_Realisatio_fixed weights_1110MH=

Figura 6.14 - Mapa de pesos simulado com 34 cornetas e 12 meses de observagao

0.0 m—

s 502408 K
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Figura 6.15 - Mapa simulado com 44 cornetas e 12 meses de observagao

44horns_1Zmonths_ALL sim_SkyTOD_Realisatio_fixed maps_1110MH=z
T
g
/I

o 70, K

— B
- 0T
| pai-

“————t-_.;__ ae ———

Figura 6.16 - Mapa de pesos simulado com 44 cornetas e 12 meses de

observacgao
44horns_12months ALL sim SkyTOD_Realisatico _fixed weights 1110MH=

0.0 ee—

s 3.8e-+06 K
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Figura 6.17 - Mapa simulado com 52 cornetas e 12 meses de observagao

5Zhorns_l1Zmonths_ALL sim_SkyTOD_Realisatio_fixed maps_1110MH=z

o 70, K

5Zhorns_12Zmonths_ALL sim SkyTOD_Realisatic _fixed weights 1110MH=

Figura 6.18 - Mapa de pesos simulado com 52 cornetas e 12 meses de observagao

0.0 e—

s 0.1e-+06 K
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6.2 Testes de Separacao de Componentes

Nessa secao sao apresentados os resultados preliminares do processo de separagao
de componentes: os espectros de poténcia do sinal recuperado e os indices utiliza-
dos para medir o desempenho da reconstrucao. O método utilizado foi o GNILC,

apresentado no Capitulo 3.
6.2.1 Mapas do Sinal Recuperado de HI

O processo de separagao de componentes usando o GNILC inicia-se com a preparacao
dos mapas resultantes da simula¢do com a pipeline (input maps), dos mapas do
modelo de emissao de HI nas mesmas frequéncias do anterior (prior maps) e da
méascara que oculta os pizels ndo observados pelo BINGO (mask), ou seja, pizels

fora da faixa de 15° centrada na declinagao igual a —15°.

Antes de realizar a tentativa de recuperacao do sinal, foi feita a remocao do nivel
de 70 K em todos os mapas de saida da pipeline. Na Figura 6.19 é apresentado
um mapa simulado de observacao com 34 cornetas e 1 més em 1110 MHz antes da

remogao do nivel de 70 K (temperatura de sistema).

Figura 6.19 - Mapa da observagdo com 34 cornetas durante 1 més
3dhorns_lmonth_1110MHz

£9.9998 K 70.0002

Na Figura 6.20 é apresentado o mesmo mapa porém com o nivel de 70 K removido.
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Figura 6.20 - Mapa da observacao com 34 cornetas durante 1 més sem o nivel de 70 K
34horns_1month_1110MHz_70Kremoved

0.000239412 K 0000194248

6.2.2 Indices de Desempenho

Conforme apresentado em Olivari (2018), existem dois indices para medir o desem-
penho do GNILC: Ngnrre € Nenrnco.abs- O primeiro é o somatério normalizado da
diferenga entre o espectros de poténcia do sinal de HI de entrada (modelo), C¥ (1;),
e do sinal de HI reconstruido C (1;),

Neh lmax CR CS (Vz)
Nenrre = Nl - > Z C’ ) ) (6.1)

7

onde N; é o numero total de multipolos, dado por N; = 3 X Ngipg — 1 € ny, €
o numero de canais. Nas simulagao apresentadas aqui, N; = 191 e n., = 10. Vale
observar que quando Ngnrre < 0 significa que ocorre uma subestimagao do espectro

de poténcia do sinal de HI.

O segundo indice ¢ o somatoério do médulo das diferengas normalizadas entre o espec-

tro de poténcia de entrada (modelo), C¥ (14), e o espectro de poténcia reconstruido
ClR (Vi)v

Neh lmax CR V’L . Cls (V’L)

22T )

7

Nanrrc,abs =
’ N Meh
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O resultado de Ngnrrcas ¢ sempre positivo. A diferenca entre o Ngnrre € o
Neanrno.abs € que o primeiro mede a caracteristica relativa do sinal recuperado estar
sub ou sobrestimando o sinal de entrada (caso metade dos dados sobrestime o espec-
tro de poténcia do modelo e a outra metade subestime, ambos na mesma medida,
entdo Nognrre = 0). J4 o segundo mede a caracteristica absoluta do espectro de
poténcia reconstruido em relagdo ao espectro de poténcia de entrada (se metade dos
dados sobrestima o espectro de poténcia de entrada e a outra metade subestima,
ambos na medida de 1%, entdo Ngnino.as = 1%. Em uma situacao ideal, ambos os

indices deveriam ser nulos.
6.2.3 Resultados da Separacao de Componentes

Nessa segao estao apresentados os resultados dos testes de separacao de componen-

tes. Detalhes sobre os parametros utilizados sdo encontrados na secao 5.1.
Teste de Consisténcia da ferramenta GNILC

Antes dos testes com os mapas produzidos pelas simulacoes de observagao, foi reali-
zada uma verificagdo de funcionamento da ferramenta de separagao de componentes.
Para isso, foi utilizado como entrada o mesmo mapa de HI empregado como prior,
de forma que o espectro de poténcia recuperado deve ser semelhante ao espectro
de HI de entrada. O teste foi feito usando o conjunto de needlets #1 e o ILC bias
b=0,05. A Figura 6.21 mostra a comparacao entre os espectros de poténcia de HI

de referéncia e recuperado.
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Figura 6.21 - Teste de consisténcia da ferramenta GNILC.
1=-10 Needlets #1 ILC_bias = 0.05 HI_Model_1110MHz_10ch
7

= Hl modelo
—— Hl recuperado
|
s i
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5 f f 1l ! I\ I\ ,i *
r:.l___ ‘ | 1/ i J |/ [ ll.“ Ilrjl'l J‘ .
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- |
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= 2
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/

Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 34 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #1 e
ILC bias = 0,05.

O resultado do teste do processo de recuperacao do sinal de HI é satisfatorio. O
espectro de poténcia do sinal recuperado é ligeiramente inferior em todas as escalas

angulares, conforme o esperado.

Em seguida, para tentar compreender a sensibilidade do método aos pardmetros
conjunto de needlets e ILC bias, foram realizadas tentativas de recuperagdo nos
cenarios de 1 més de observacao e diferentes nimeros de cornetas. Os resultados
estao expressos em termos dos indices Ngnrrc € Nenincass € dos espectros de

poténcia de HI recuperado e estimado por um modelo.
Resultados para 34 cornetas e 1 més de observacao

A tabela 6.1 apresenta os indices Nanrrc € Nanrno.abs calculados com o espectro de
poténcia de HI recuperado em relagao ao espectro de poténcia produzido pelo modelo
de emissao de HI utilizado para a geracao dos dados observacionais de emissao global

simulada para 34 cornetas e 1 més.
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Tabela 6.1 - Indices de desempenho do GNILC para 34 cornetas e 1 més de observacio

Nenire(Nanire,abs) ILC bias
0,001 0,01 0,05
Needlets #1 26,42% (120,10%) 26,34% (120,04%) 26,23% (119,99%)
Needlets #2 16,32% (115,76%) 16,22% (115,70%) 16,01% (115,57%)
Needlets #3 1,42% (104,72%)  -1,61% (104,57%)  1,10% (101,60%)
Needlets #4 220,37% (89,50%)  -20,46% (89,48%) -20,33% (89,17%)

Uma informagao possivel de ser extraida da tabela 6.1 é que, dado um nivel de loca-
lizagao no espago harmonico (conjunto de needlets), uma varia¢ao da localizagao no
espago real (ILC bias) causa mudangas muito pequenas nos indices de desempenho.
Porém, uma alteragao no conjunto de needlets, leva a uma variacao significativa dos

mes1mos.

A Figura 6.22 e a Figura 6.23 mostram uma comparacao entre os espectros de
poténcia do sinal recuperado e do sinal modelo do HI para o caso com 34 cornetas

e 1 més de observacao.

Na Figura 6.22 foi utilizado o conjunto de needlets #3 ([0, 24, 48, 72, 96, 120, 144,
168, 191]) e um ILC bias b = 0, 05.
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Figura 6.22 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 34 cornetas e 1 més
1e—g Needlet #3 ILC bias = 0.05 34horns_1month_1110MHz

= Hi modelo
—— HI recuperado
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Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 34 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #3 e
ILC bias = 0,05.

Conforme apresentado anteriormente, um Ngyrrc < 0 indica que o espectro de
poténcia reconstruido subestima o espectro de poténcia do modelo de emissao de
HI. Porém, se for feita uma analise por intervalos de multipolos [, isso s6 é verdade
para | $ 125. Para multipolos maiores, o espectro de poténcia recuperado supera
o espectro do modelo, chegando a ser até cerca de 3 vezes maior. No intervalo
0 <1 £ 50 o GNILC nao recupera o sinal, mesmo com a sele¢do de um conjunto de

needlets que inclua essa faixa de escala angular.

Na Figura 6.23 foi utilizado o conjunto de needlets #3 ([0, 12, 24, 36, 48, 60, 72, 84,
108, 120, 132, 144, 168, 170, 191]) e um ILC bias b = 0, 05.
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Figura 6.23 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 34 cornetas e 1 més
1e—g Needlet #4 ILC bias = 0.05 34horns_1month_1110MHz
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Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 34 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #4 e
ILC bias = 0,05.

A subestimacgao do sinal que se deseja recuperar tem duas possiveis explicagoes. A
primeira é que o método sempre remove um percentual pequeno do sinal de HI junto
com as demais componentes durante a separacao. A segunda estd na possibilidade
dos residuos das emissoes astrofisicas serem anti-correlacionados com o sinal de HI,
o que diminuiria a poténcia efetiva do sinal reconstruido. Com isso conclui-se que
um estudo mais detalhado dos parametros utilizados no processo de separacao de

componentes precisa ser feito para otimizar a recuperagao do sinal.
Resultados para 44 cornetas e 1 més de observacao

A tabela 6.2 mostra os indices obtidos do sinal recuperado para 44 cornetas e 1
més de observagao. Os resultados mostram que uma tentativa de aumento combi-
nado na localizacao angular e real leva a uma piora do Ngnrrc € a uma melhora do
Nenirc,as- Com relagao ao caso de 34 cornetas, ocorre uma diminuicao na sobres-

timagao do sinal do modelo de HI.
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Tabela 6.2 - Indices de desempenho do GNILC para 44 cornetas e 1 més de observacio

Nenire(Nanire,abs) ILC bias
0,001 0,01 0,05
Needlets #1 22,61% (99,46%)  -2,69% (99,42%)  -2,80% (99,40%)
Needlets #2 J11,40% (95,94%) -11,51% (95,90%) -11,69% (95,86%)
Needlets #3 125,71% (88,20%) -25,84% (88,11%) -25,10% (87,13%)
Needlets #4 L42,71% (S1,18%) -42,78% (S1,17%) -40,36% (78,92%)

A Figura 6.24 e a Figura 6.25 mostram os espectros recuperados que apresentaram,
respectivamente, melhores (mais préximos de 0) Nenrre € NaniLo.aps para o caso

com 44 cornetas.

Figura 6.24 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 44 cornetas e 1 més

-9 Needlet #1 ILC bias = 0.001 44horns_1month_1110MHz

14 4 — Himedelo
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Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do

sinal recuperado com 44 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #1 e
ILC bias = 0,001.
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Figura 6.25 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 44 cornetas e 1 més
-3  Needlet #4 ILC bias = 0.05 44horns_1month_1110MHz
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Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 44 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #4 e
ILC bias = 0,05.

Para o cenéario com 44 cornetas o processo de recuperacao do sinal de HI se mostrou
mais eficiente do que para o com 34 cornetas. Porém, para baixos multipolos o sinal

também nao é recuperado nesse caso.
Resultados para 52 cornetas e 1 més de observacao
A tabela 6.3 mostra os indices obtidos do sinal recuperado para 52 cornetas e 1 més

de observacao.

Tabela 6.3 - Indices de desempenho do GNILC para 52 cornetas e 1 més de observacio

Nenive(Neninc,abs) ILC bias
0,001 0,01 0,05
Needlets #1 210,11% (94,16%) -10,19% (94,13%) -10,33% (94,08%)
Needlets #2 [18,53% (91,00%) -18,62% (91,07%) -18,77% (91,05%)
Needlets #3 -36,34% (88,50%) -32,02% (84,59%) -31,85% (84,16%)
Needlets #4 A7 ,40% (79,13%)  -47,45% (79,10%)  -45,20% (76,98%)
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O indice Ngnrnc apresenta uma piora com relacao aos casos anteriores. Porém, o
indice absoluto Ngnrrcaps apresenta uma pequena melhora, chegando a 76,98 %.
Ainda assim, o processo de separacao com as configuracoes adotadas aqui ainda se
mostra muito ineficiente. Para uma melhor analise, sera necessario testar parametros

diferentes dos que foram adotados aqui para a utilizagdo do GNILC.

As Figura 6.26 e a Figura 6.27 mostram espectros de poténcia recuperado e do
modelo de HI para diferentes pardmetros do GNILC. Na primeira foi utilizado o
conjunto #1 de needlets [0, 96, 191] com um ILC bias b = 0,001. Na segunda, o
conjunto #4 de needlets com um ILC bias b = 0, 05.

Figura 6.26 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 44 cornetas e 1 més
-9 Needlet #1 ILC bias = 0.001 52horns_1month_1110MHz
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Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 52 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #1 e
ILC bias = 0,001.
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Figura 6.27 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 52 cornetas e 1 més
-3  Needlet #4 ILC bias = 0.05 52horns_1month_1110MHz
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Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 52 cornetas, 1 més de observacao, conjunto de needlets #4 e
ILC bias = 0,05.

Teste sem Ruido 1/f

Com intuito de verificar a influéncia do ruido 1/f no processo de separac¢ao de com-
ponentes, foi realizado um teste usando o mapa simulado para 34 cornetas e 1 més
de simulacao. Os parametros GNILC utilizados foram o conjunto #1 de needlets e o
ILC bias b = 0,05. A Figura 6.28 mostra a comparagao entre o espectro de poténcia

angular esperado e recuperado.
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Figura 6.28 - Espectro de Poténcia do sinal de HI em 1110 MHZ para 34 cornetas e 1 més
sem ruido 1/f
Neeglets #1 ILC_bias = 0.05 34horns_1month_1110MHz_10ch_w/o_1/f

—— Hl modelo
—— Hl recuperado

I(1 + 1)C; (K2)
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/

Comparagao entre os espectros de poténcia em 1110 MHz do modelo de HI e do
sinal recuperado com 34 cornetas, 1 més de observagiao, sem ruido 1/5, usando o
conjunto de needlets #1 e um ILC bias = 0,05.

Com esse teste é possivel verificar o impacto do ruido 1/f na separagao de compo-

nentes, principalmente em escalas angulares maiores.
6.3 Discussao dos Resultados

Do método de separacao de componentes utilizado nesse trabalho (GNILC), entende-
se que o aumento no numero de needlets tem o efeito de aumentar a precisdo de
localizagdo no espago harmoénico. JA um aumento na magnitude do ILC bias leva a
um aumento na precisdo de localizagdo no espago real (espago de pizels), ou seja,
em uma diminuicdo no nimero de pizels usado para calcular a matriz de covarian-
cia. Assim, um aumento na precisao de localizacao no espaco real equivale a uma

diminui¢ao na capacidade de detectar as variagoes existentes em grandes escalas.

As simulagoes desse trabalho foram feitas com 10 canais de frequéncia n., = 10.
Esse parametro tem influéncia direta sobre a eficiéncia do GNILC, conforme Olivari
et al. (2016). Com um nimero maior de canais, existe mais liberdade para o método
comportar as componentes independentes de emissao sem comprometer a recons-
trucao do sinal procurado, que pode ser descrito pelos n., — m graus de liberdade

restantes. Porém, um aumento no niimero de canais esta relacionado a um aumento

136



da amplitude do ruido térmico. Assim, existe um compromisso entre a melhora do

processo de recuperacgao e a diminui¢ao da sensibilidade o; do instrumento.

Conforme Harper et al. (2018), simular as observagoes considerando o ruido total-
mente nao correlacionado, ou seja, totalmente independente entre canais se apresenta
como o pior caso para a separacao de componentes. Assim, novas simula¢ées com

niveis maiores de correlacao deverao ser feitas em trabalhos futuros.

O melhor valor obtido para o indice relativo Ngyirc foi 1,10%, na configuragao
com 34 cornetas, conjunto #3 de needlets ([0, 24, 48, 72, 96, 120, 144, 168, 191]) e
ILC bias = 0,05. Esse resultado significa que praticamente metade dos dados estao
superestimando e a outra metade subestimando o espectro do modelo de HI, com

uma tendéncia de superestimativa de cerca de 1%.

O melhor valor obtido para o indice absoluto Ngyrrc foi 76,98%, na configuragao
com 52 cornetas, conjunto #4 de needlets ([0, 12, 24, 36, 48, 60, 72, 84, 108, 120,
132, 144, 168, 170, 191]) e ILC bias = 0,05. Com esse resultado pode ser afirmar que
a melhor estimativa obtida com os casos simulados difere cerca de 77 % do sinal que

se deseja recuperar.
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7 PROXIMAS ETAPAS

A principal referéncia desse trabalho, no sentido realizar todas as etapas da medida
de um sinal, desde a producao de mapas de observacao simulados até a recuperacao
do espectro de poténcia do HI, foi Bigot-Sazy et al. (2015). Porém, aqui foi utilizada
a configuragao mais atual do BINGO (projeto 6ptico) e o método de separagdo de
componentes adotado foi o GNILC. Entendido o funcionamento da ferramenta de
simulagao de observagao do BINGO, a mesma foi usada para produzir dados obser-
vacionais considerando diferentes tempos de operagao (1, 6 e 12 meses) e nimeros
de cornetas (34, 44 e 52).

Os dados gerados na etapa anterior sao equivalentes aos dados “brutos” produzidos
pelo BINGO para cada canal de frequéncia. A partir deles é preciso recuperar o
sinal cosmoldgico do HI, que permitira medir as escalas das oscilagoes actusticas de
barions no intervalo 0,13 < z < 0,48. Para isso foram feitos testes de separacao de

componentes usando a ferramenta GNILC.

Os testes de recuperacao do sinal de HI nao apresentaram resultados satisfatorios
com os parametros adotados nessa dissertacao. Assim, como continuagao desse tra-
balho, para obter uma separagao de componentes mais eficiente sera necessario testar

os seguintes itens:

Diferentes nimeros de canais n., = 20, 30 e 40 (OLIVARI, 2018);

Separacao de componentes nas simulagoes de 6 e 12 meses de observagao;

Diferentes conjuntos de needlets e diferentes valores de ILC bias;

Simulagoes com tempo de observagao maior.

Além dos testes com o GNILC relacionados acima, também sdo considerados tra-
balhos futuros necessarios os seguintes itens, no que diz respeito a ferramenta de

simulagao da operacao do instrumento:
e Refinar modelo do ruido 1/f, considerando um grau de correlagao entre
canais (HARPER et al., 2018);

e Incluir medidas de RFI na faixa de frequéncia do BINGO (PEEL et al.,
2018);

e Incluir mapas de emissao de fontes puntiformes;
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e Incluir modelagem do feixe com os dados reais produzidos pelos testes da
corneta realizados no LIT (RAIMUNDI, 2018).

Por fim, pretende-se testar o simulador de observagdo HIDE&SEEK (AKERET et al.,

2017) como alternativa & pipeline de Manchester.
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