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Resumo

O estudo da distribuicdo e aglomeracdo de galdxias em grandes escalas nos fornece informacdes
fundamentais sobre a estrutura e a dindmica do Universo. Neste trabalho foram analisadas as galaxias
em dois levantamentos fotométricos: o Canada France Hawaii Telescope Legacy Survey (CFHTLS) e o
Sloan Digital Sky Survey (SDSS), utilizando a fun¢@o de correlagdo angular de dois pontos w(6).

No CFHTLS a func¢éo w(0) foi estimada para galdxias de todos os tipos morfolégicos em cinco faixas
de redshift no intervalo 0.2 < z < 1.3 para # < 1°. Nesta andlise, a correlacdo angular foi ajustada por
uma lei de poténcia do tipo w = A#~°, equivalente em também ajustar a funcio de correlacdo espacial
em uma lei de poténcia do tipo £(r) = (ro/r)”7. O objetivo da andlise da aglomeragdo das galdxias do
CFHTLS € verificar quais sdo os impactos que diferentes metodologias de estimacdo de erro e o tamanho
pequeno da amostra causam nos parametros ry € y. A conclusio desta anélise foi que, apesar do tamanho
pequeno do CFHTLS (~ 1 grau quadrado), os parametros ry e v ndo mudam consideravelmente e as
diferentes metodologias de erros empregadas ndo causam grandes diferencas nestes parametros, com
excecdo a metodologia jackknife, que se mostrou a mais diferente das demais.

No SDSS a fun¢do w(#) foi estimada nas Luminous Galaxies (LGs) em dois estudos distintos. No
primeiro estudo a amostra foi separada em quatro faixas de redshift no intervalo 0.45 < z < 0.65 com
limiares de magnitudes absolutas de -22.23, -22.56, -22.87 e -23.20 respectivamente. Como ajuste para
a funcdo w(#) foram aplicados a lei de poténcia e o modelo de halos, cujos pardmetros estimados estdo
de acordo com os obtidos em [Blake et all (2008). No segundo estudo com as LGs do SDSS, a amostra
foi separada em trés faixas de redshift no intervalo 0.45 < z < 0.60 com limiar de magnitude absoluta
constante nas trés faixas de -22.87. O modelo de halos se mostrou uma melhor descri¢do da aglomeracio
de galdxias luminosas. Os pardmetros obtidos neste estudo estdo de acordo com o modelo hierdrquico
de formagdo de estruturas: galdxias mais brilhantes estdo em halos mais massivos, halos mais massivos
tendem a ter mais galdxias satélites, galdxias mais luminosas estdo mais aglomeradas com relacdo a
matéria escura (bias) do que as menos luminosas, o nimero de galdxias satélites e a massa efetiva dos

halos crescem com o tempo césmico. Encontramos que ~ 90% das galdxias LGs sdo centrais nos halos.

Palavras-Chave: aglomeracao de galaxias, modelo de halos, fun¢iao de correlacio
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Abstract

The study of large scale galaxy distribution and clustering yields essential information on the structure
and dynamics of the Universe. In this work we investigate galaxies from two photometric surveys: the
Canada France Hawaii Telescope Legacy Survey (CFHTLS) and the Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
using the two point angular correlation function omega(theta).

In the CFHTLS w(0) was estimated with galaxies of all morphological types in five redshift bins
between 0.2 < z < 1.3 for @ < 1°. The angular correlation function was fitted by a power law w = AG~°
and the spatial correlation by a power law &(r) = (ro/r)”. The goal of the galaxy clustering analysis in
the CFHTLS was to verify the impact of using different error estimation methodologies and the survey
size on the results of 7y and y. The conclusion was that, besides the small area of the CFHTLS (1 square
degree) ry and y do not vary significantly and the different error methodologies do not cause singnificant
variations, with the exception of of the jacknife technique.

In the SDSS, the angular correlation function was estimated for Luminous Galaxies (LG) in two
different analyses. In the first the sample was split in four redshift bins in the interval 0.45 < z < 0.65
with limiting absolute magnitudes -22.23, -22.56, -22.87 and -23.20, respectively. The angular correlation
function was estimated and fitted by a power law and a halo model, and the results agree with those of
Blake at al. (2008). In the second analysis of the LG data, the sample was split in three redshift bins in the
interval 0.45 < z < 0.60 with the absolute magnitude limit of -23.87. As in the first analysis, the angular
correlation function was estimated and fitted by a power law and a halo model. The halo model showed
to be a better description of the luminous galaxy clustering. The parameters obtained in these analyses
are in agreement with the hierachical model of structure formation: brighter galaxies are in more massive
halos; more massive halos have more satellite galaxies; more luminous galaxies are more clustered in
relation to dark matter (bias) than less luminous galaxies; the number of satellite galaxies and the halo
effective mass grows with cosmic time. We found that about 90% of the LGs are central objects in halos.

Keywords: galaxy clustering, halo model, correlation function
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Capitulo 1

Introducao

A nossa compreensio sobre a evolu¢do do Universo vem sofrendo grandes transformacdes ao longo
dos tltimos anos. Os avangos tecnoldgicos nestes tltimos tempos nos proporcionaram um grande au-
mento na quantidade e na qualidade nos dados, fornecendo melhores resultados e elaboragdo de modelos
cada vez mais representativos.

A observacdo do Universo se d4 essencialmente pela radiacdo cédsmica de fundo, supernovas e pela
distribuicdo e movimento das galdxias. A estrutura de aglomeracdo das galdxias € decorrente da acdo
da forca gravitacional sobre a matéria primordial em um Universo em expansido devido a uma forca
ainda desconhecida. Por isso, a compreensdo de como as galdxias se formaram e como se aglomeraram
representa uma ferramenta importante para a propria compreensdo da histéria evolutiva do Universo.

O cendrio de formacéo de galdxias que melhor explica as observagdes ¢ o modelo hierarquico, onde
se formam primeiramente pequenas condensa¢des de matéria escura, chamada de halos, e posteriormente
esses halos sofrem inimeros processos de fusdo, formando halos cada vez maiores. O resultado das
interacdes entre os halos é um sistema complexo de redes onde os halos mais massivos residem nos nés
da rede (Springel et al.,2006). As galdxias se formam pela queda do gds (matéria baridnica) no potencial
gravitacional gerado pelos halos de matéria escura. O gas se resfria e a formacdo estelar € iniciada
(White & Rees, [1978). Simulagdes numéricas de formacgao de estruturas através do modelo hierarquico
conseguem reproduzir as caracteristicas da distribui¢do espacial observada de galdxias. Na figura [[.11é
apresentada uma comparagdo entre o Millenium Simulatio . com o levantamento de galdxias em grande
escala do Sloan Digital Sky Surveyd, mostrando qualitativamente que o modelo hierdrquico consegue
explicar bem as observagdes.

O estudo da distribuicdo de matéria do Universo ndo pode ser feito diretamente pois acredita-se que

Thttp://www.mpa-garching. mpg.de/galform/virgo/millennium/
Zhttp://www.sdss.org/legacy/index.html



Figura 1.1: Comparagdo entre a simulacdo Millenium Simulation e o levantamento de galdxias em grande escala do Sloan
Digital Sky Survey. A distribuicdo de matéria na simulagdo é compativel com a distribuicdo de galdxias do levantamento,
mostrando que o modelo hierdrquico explica bem as observagdes.

a maior parte da matéria € composta de particulas que ndo interagem com a radiacdo eletromagnética
(matéria escura fria). No entanto, as galdxias sdo formadas dentro de halos de matéria escura e a dis-
tribui¢do das galdxias tende a seguir a distribuicdo da matéria escura. Portanto, conhecendo a estrutura
de distribuicdo das galdxias, teremos uma ideia de como a matéria € distribuida pelo Universo.

Uma forma de estudar a aglomeragdo espacial de galdxias € através da funcdo de correlagdo espa-
cial £(r). A projecdo angular desta ferramenta, a funcio de correlacdo angular w(6), tem sido ampla-
mente utilizada em levantamentos de galdxias deste as décadas de 60-70 (e.g., [Totsuji & Kihara, [1969;
Peebles, [1974a; |Gott & Turner, [1979). Desde esta época a fungdo de correlagdo angular de galdxias era
aproximada por uma lei de poténcia do tipo w(d) = af'~?. Por consequéncia, a correlacio espacial
também era aproximada por uma lei de poténcia do tipo &(r) = (r/rg)”7. Outros trabalhos como os de
Davis & Peebles (1983); Willmer et al! (1998) também utilizaram o modelo de lei de poténcia para o
ajuste da correlacdo das galéxias.

Entretanto, (Guzzo et al! (1991) encontram um desvio da correlacdo angular na lei de poténcia em
pequenas escalas (< 1 Mpc/h) e varios trabalhos mais recentes, usando levantamentos maiores e mais
profundos, confirmaram o desvio das medidas na lei de poténcia (Zehavi et al.,[2004}; Phleps et all, 2006,
e.g.,).

Interessantemente, a funcio de correlagdo da matéria escura em simulagdes numéricas era bem con-
hecida por seguir um padrdo diferente de uma simples lei de poténcia (e.g., Jenkins et all, [1998). A
questdo a ser debatida era como vincular a distribuicdo de galdxias com a distribui¢do de matéria escura.

O vinculo da distribuicdo de galdxias com a distribuicdo de matéria escura estaria justamente no



desvio da correlacdo de galdxias da lei de poténcia na linguagem do modelo de halos (Cooray & Sheth,
2002). Os desvios da correlagdo de galdxias da lei de poténcia representariam a transicdo entre duas
escalas: em pequenas escalas a correlacdo de galdxias é dominada por objetos que estdo no mesmo
halo de matéria escura e em grandes escalas é dominante a correlacdo de galdxias que estdo em halos
diferentes. Essa interpretacdo surge de maneira natural quando assumimos que as galdxias nascem pela
queda do gds no potencial gravitacional gerado pelos halos de matéria escura (modelo hierdrquico).

Na dltima década presenciamos um salto no nosso conhecimento com respeito as propriedades das
galaxias com os resultados do Sloan Digital Sky Survey (SDSS) mostrando, por exemplo, o sinal da os-
cilacdo acustica de bérions previsto pelo modelo padrao da cosmologia (Eisenstein et all, 2005). Ainda
nesta deCada, com o objetivo de investigar a natureza da energia escura, o Dark Energy Surv (DES),
munido de uma camera de 570 megapixels, cobrird 5000 graus quadrados em cinco bandas fotométri-
cas. A estimativa é obter cerca de 400 milhdes de redshifts fotométricos de galdxias de todos os tipos
morfoldgicos. Para a préxima década ocorrerd a execugdo do projeto Large Synoptic Survey Telescop
(LSST) que sucedera os projetos Dark Energy Survey e Sloan Digital Sky Survey 1II. O LSST serd um
telescopio de 8.4m de didmetro e de grande campo (9.6 graus quadrados), dotado de uma cimera de
3.2 x 108 pixeis. O instrumento serd dedicado ao imageamento de alta qualidade de cerca de 30000 graus
quadrados do céu em seis bandas fotométricas. E esperado observar cerca de 10 bilhdes de galdxias com
o LSST. Pesquisadores brasileiros participam do SDSS e do DES e pretendem participar do LSST através
do Laboratério Interinstitucional de e-Astronomia (LIneA) com sede no Observatorio Nacional (ON).

O grande volume de dados obtido pelo DES e LSST s6 é vidavel em fung¢do do uso de imageamento.
Entretanto este método apresenta um erro significativamente maior no redshift que uma determinacio
espectroscopica. E por isso as determinacdes das distancias das galdxias apresentam erros maiores. No
entanto o estudo da aglomeracdo de galdxias por meio da correlagdo angular requer separar a amostra
em intervalos de redshifts, e os erros das medidas das galdxias geralmente se encontram dentro desses
intervalos. Portanto a andlise das galdxias através da correlacdo angular somente € beneficiada com o
grande volume de dados gerados por esses grandes levantamentos.

Este trabalho visa analisar a correlagdo angular de galdxias em dois levantamentos fotométricos: o
Canada-France Hawaii Telescope Legacy Survey (CFHTLS) e o Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Este
estudo abre caminho para os futuros trabalhos com os dados do DES e LSST. No CFHTLS foi usada
a quarta amostra liberada (T0004) do sublevantamento Deep, que € constituido por quatro campos de

cerca de um grau quadrado espagados no céu. Nesta amostra foram feitos o ajuste de lei de poténcia na

3http://www.darkenergysurvey.org/
“http://www.lsst.org



correlacdo medida e uma andlise detalhada de erros, verificando quais os impactos que estes erros causam
nas medidas de correlagao.

No SDSS foi utilizado o catdlogo de Galdxias Luminosas, ou LG (sigla em inglés) da oitava amostra
liberada (DR8). Nesta amostra foram ajustados o modelo de halos e a lei de poténcia para a correlacdo
medida, sendo aplicado de duas maneiras distintas: na primeira maneira a amostra foi dividida em quatro
intervalos de redshifts e para cada intervalo foi utilizado uma magnitude absoluta limite, fazendo com
que para maiores z a magnitude absoluta decresca. Assim cada intervalo de z € uma amostra limitada por
volume com uma determinada magnitude absoluta. Este critério de selecdo foi o mesmo utilizado por
Blake et al/ (2008). Na segunda maneira a amostra foi separada em trés intervalos de redshift e impondo
o mesmo limite de magnitude absoluta para as trés faixas de z, fazendo com que os trés intervalos de
redshift sejam uma tnica amostra limitada por volume. Em ambos os estudos com as LGs os parametros
dos modelos estdao de acordo com a literatura e com o cendrio hierdrquico de formagao de estruturas.

Este trabalho estd organizado da seguinte forma. As perturbag¢des no campo de densidade e o cresci-
mento de estruturas serdo descritos no capitulo 2l A descri¢do estatistica que forma a base do modelo
de halos serd apresentada no capitulo 3l Os diferentes modelos para a correlagdo de galdxias e o método
para estimar seus pardmetros serdo mostrados os capitulos 3] e[6l Os capitulos [7] e [§] mostram as anélises
feitas nos levantamentos CFHTLS e SDSS e o capitulo[Q]€ as conclusdes. Os cédigos desenvolvidos para

a andlise deste trabalho serdo incorporados ao portal cientifico do Dark Energy Survey.



Capitulo 2

Teoria de Perturbacao

A homogeneidade e isotropia do Universo assumidas pelo modelo cosmolégico padrdo s6 podem
ser aplicadas em escalas acima de 100 Mpc. Em menores escalas essas propriedades ndo podem ser
justificadas, pois sendo, estruturas como galédxias, estrelas e planetas ndo existiriam.

As variacdes de densidade que existiam no passado remoto do Universo eram muito pequenas, como
sugerem as pequenas variacdes de temperatura da radiacdo césmica de fundo. No entanto, as variagdes
de densidade que observamos hoje ndo sdo pequenas. Por exemplo, um aglomerado de galaxias de raio
~ 1.5h~! Mpc é cerca de 200 vezes mais denso que a densidade média do Universo. Neste cendrio
podemos inferir que as estruturas crescem de pequenas perturbagdes devido a acdo da gravidade e o
Universo se torna cada vez mais heterogéneo no curso de sua evolugdo. Portanto, a formacao de estruturas

envolve os dois seguintes aspectos:
e As propriedades e a origem das perturbagdes iniciais do campo de densidades.
e A evolucdo temporal das perturbacdes cosmolégicas em um Universo em expansao.

O modelo mais aceito que fornece a origem das perturbacdes do campo de densidade é o modelo
inflacionario. Primeiramente sugerido por Alan Guth (Guth, 1982), a inflacéo foi um periodo logo apds
o Big Bang em que o Universo cresceu exponencialmente. E neste modelo as perturbagdes no campo de
densidade sdo gaussianaﬂ e surgem de flutuacdes quanticas de um campo escalar, o inflaton.

Para a andlise do crescimento das perturbacdes no campo de densidade, € ttil definir o contraste de

densidade ou flutuagdo de densidade

5(;7” )= M , 2.1)

p()
"Neste trabalho estamos considerando que as perturbagdes iniciais eram gaussianas, embora alguns modelos inflacionarios
propdem que as perturbagcdes inicias ndo eram gaussianas.




onde p(r) expressa a densidade de matéria média do Universo no tempo 7. Pela equagéo 2.1] é claro
perceber que 6 > —1, ja que a densidade ndo pode ser negativa. Como mencionado, as pequenas variagdes
de temperatura na radiagcdo césmica de fundo sugerem que na época do desacoplamento dos barions com
os fétons (z = 1000) as flutuacdes de densidade eram muito pequenas (|0] < 1).

A dindmica da expansao do Universo é regida pelo campo gravitacional gerado pela densidade média
p(t), enquanto que em lugares especificos um campo gravitacional adicional é gerado pela flutuagio
de densidade. Sendo este campo gravitacional extra muito pequeno em comparagdo com o global do
Universo, pois |0] < 1, as leis da gravitacdo de Newton podem ser aplicadas. Além disso, as amplitudes
das perturbacdes sdo muito pequenas comparadas com o raio de Hubble. Desse modo a causalidade
pode ser considerada instantinea e a descricdo das perturbagdes no campo de densidade pode assumir

um carater newtoniano.

2.1 Equacoes do Movimento para um Fluido Ideal

A andlise do crescimento das perturbacdes pode ser feita considerando o contetido material do Uni-
verso como sendo um fluido perfeito, em média. Sendo (7, t) a velocidade deste fluido temos a seguinte
equacao:

dp

E+V,»-(p\7’):0, 2.2)

onde 7 € a coordenada prépria e 9/0¢ é a derivada parcial para 7 fixado. A equagdo acima, a equacio
da continuidade, expressa a conservagdo da massa, ou seja, quando a densidade diminui havera uma di-
vergéncia entre as particulas. Por outro lado a convergéncia entre as particulas conduzird em um aumento

da densidade do fluido. A outra equacdo do fluido € a seguinte:

-

Viep
— 4+
ot

(V- VpW = -
o

-Vo, (2.3)

onde @ é o potencial do campo gravitacional. Conhecida como equacio de Euler, a equacio acima
descreve a conservagdo do momento e o comportamento do fluido sob influéncia de forcas. E por dltimo
temos a equacao de poisson:

Vi® = 4nGp , (2.4)

que nos relata um potencial gravitacional gerado por uma distribu¢cdo de matéria (fluido).



2.2 Transformacio das Equacoes do Fluido em Coordenadas Comdveis

Para discutirmos as equagdes 2.21 2.3]e 2.4lem um Universo em expansdo, devemos usar as coorde-
nadas coméveis, ou seja,

A1) = a(t)7. . 2.5)

A velocidade prépria, vV = A), em um ponto r, pode ser escrito como

V= ar. +ar, . (2.6)

V=ar +il, @.7)

onde, obviamente, if = a?’c é chamado de velocidade peculiar. Com isso podemos fixar as coordenadas
(7-,1) no lugar de (7, 1) nas equacdes 23l e 2.4l Primeiramente, os operadores derivada ficam da
seguinte forma (e.g.,[Schneider, [2006):

Ve — éV;C (2.8)

0 0 a,
(5).~ (), -5 o

Expressando a densidade p em termos do contraste de densidade (equagdo 2.1)),

p(re, 1) = p(OI1 + 6(7, D], (2.10)

podemos escrever as equacdes 2.2] 2.3]e 2.4lem coordenadas comdveis (e.g., Mo et al., [2010):

1
@+—V.[(1+5)ﬁ]=0, (2.11)
ot a
ioa. 1 Vo V
o i lava=Y0 Y (2.12)
ot a a a ap
V2¢ = 4nGpa®s . (2.13)

Nas equagdes acima foi usado V = V;: e d/0t estd fixado para r.. Foi definido também ¢ = @ + air’/2 e
& = 6(7,,1). Sendo o contraste de densidade § muito pequeno, consequentemente a velocidade peculiar i

do fluido serd muito pequena comparada com a velocidade de expansdo do Universo. Por esta razdo sao



desconsiderados termos que contenham 6 ou termos quadraticos de ¢ e il. Seguindo isso, diferenciando
a equacdo 2.17] fazendo o divergente da equagdo 2.12] e usando a equacdo 2.13] chegamos a seguinte
equacdo diferencial (e.g.,IMo et al.!, 2010):

0% 2005

— 4+ —— =47Gps . 2.14
6t+aat 7Gpo ( )

O segundo termo do lado esquerdo da equagdo acima é chamado de termo de arrasto de Hubble. Este
termo tende a suprimir o crescimento das perturbacdes devido a expansao do Universo. J4 o lado direito
da equacdo acima é o termo gravitacional, que causa o crescimento das perturbacdes via instabilidade
gravitacional. Podemos perceber que a equacdo acima nao tem derivadas com respeito as coordenadas
espaciais e nem possui termos que dependam de 7.. Portando a soluc¢do de 2.14] pode ser uma fungéo
separével, escrita da seguinte forma:

8(7e, 1) = D()O(F,) 2.15)

onde D(r) € o fator de crescimento sendo normalizado de tal forma que D(fy) = 1. Substituindo a

equacdo 2. 15 em 2.14] temos (Peebles, [1980):
. 2. i
D+2D = 4rGpD . (2.16)
a

Resolvendo a equacdo diferencial encontramos duas solugdes: uma que cresce com o tempo e
uma outra que decresce com o tempo. Mas somente é relevante, no estudo de formacao de estruturas, a
solugdo crescente. Quando analisamos a equagio 2.16/dizemos que a posigdo espacial da perturbagdo em
coordenadas comdveis ndo muda e que somente a amplitude da perturbacdo aumenta.

Uma boa aproximacao para o fator de crescimento D(z) foi encontrada por|Carroll et al. (1992):

Hy |
H(Z,)] 2.17)
Qu(2)/(1 +2)

Q@) - QA @) + (1 = Qu(2)/2)(1 + QA(2)/70)

D(z) « %Z)f d7(1+7)

L3
)

onde o fator de proporcionalidade é determinado impondo a condi¢do D(zp) = 1.



2.3 Colapso Esférico

Uma vez criadas regides cujas densidades sdo maiores que a densidade média do Universo, estas
regides irdo se expandir mais devagar que a expansdao média do Universo. Isto acarretard em um aumento
progressivo do contraste de densidade 6(r) ao longo do tempo. Chegard um momento no qual essas
regides cessardo a expanso, atingindo um raio maximo, e logo em seguida, comecgardo um processo de
colapso. O modelo do colapso esférico ¢ uma ferramenta simples, mas poderosa, que nos permite vin-
cular a formacao de objetos colapsados de matéria escura, ou halos, com o modelo padrao da cosmologia
(esta secdo foi baseada em [Padmanabhan (1993) e [Padmanabhan (1996)).

Primeiramente vamos considerar uma regido esférica contendo matéria (escura) (figura 2.1). A su-

perficie da esfera evolui segundo a dindmica newtoniana:

R(t)

p=p(1+9)
Figura 2.1: Representagdo de uma regido esférica com contraste de densidade 6(r).

d*R GM
== (2.18)

onde R e M sdo respectivamente o raio e a massa da esfera e G € a constante gravitacional universal.

Fazendo a integral da equacdo acima obtemos

— =E. 2.1
7 (2.19)

1 (dR )2 _GM
2 R

Podemos notar claramente que o primeiro termo do lado esquerdo da equagd@o acima € a energia cinética
(denotada por K) e o segundo termo € a energia potencial (denotada por U). Do lado direito a constante
E é a energia total do sistema. A massa total contida dentro da esfera € (4/ 3)7rR?[),-(1 + 6;), onde o indice
i é referente a um tempo inicial. Lembrando que p; = p¢ri(t;) = (3Hl.2) /(87G), a energia potencial U; fica

2R?
U; = —#(1 +6)) . (2.20)



A velocidade de expansdo da esfera € a taxa de expansdao do Universo multiplicada pelo raio da esfera,
ou seja, R; = (H;R;). Portanto podemos reescrever a energia cinética K da seguinte forma:
R; _ (HR)?

Ki=— = 2.21
i=5 > 2.21)

Usando a relacdo acima, podemos escrever a energia potencial U em termos da energia cinética K:

U; = —K,'(l + 5,) . (222)

Desse modo a energia total serd

E=K;+U; =K; - K{(1+56;)=-K;0; . (2.23)

Desde que E < 0, ou seja, a energia potencial gravitacional for maior (em mddulo) que a energia
cinética, e §; > 0 a esfera ird atingir um raio méximo R,, e depois ird colapsar. O raio maximo R,, pode

ser facilmente derivado. Neste instante R = 0 e K = 0. Entiio a energia cinética serd E = U:

GM G4 , RIHZ(1+6))
E=-""=-Z2Rp(l+06) = —————— 2.4
R, R, 3 ,pl( +0;) 2R, ( )
Mas K; = Hile.z/Z. Portanto
R.
E=-—Ki(1+6). (2.25)
Ry
Igualando as equacdes 2.23]e 2.23]
R 1 i
R _ (1+6) (2.26)
R; 0;

Da relacdo acima vemos que quanto menor o contraste de densidade inicial 6; maior serd o raio
méximo R, alcangado pela esfera antes do colapso. A solu¢do da equagdo 2.19 pode ser dada na forma

da equacgdo paramétrica de uma cicloide:

R(0) = A(1 —cos6) ; t(0) = B(6 —sin6) . (2.27)

Expandindo a relacdo acima em série de Taylor e considerando apenas o primeiro termo:

R~ —;;t~—. (2.28)
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B&? dR o 2A
A derivada de t com respeito a § ¢ — = —— e a derivada de R com respeito a1 é — = A0— = —.
do 2 dt dt B

Substituindo estas derivadas e as relagdes acima na equagio encontramos

— = E = 2A? - 2GMB? = A*BE . (2.29)

1 (dR\" GM
2\ dt
Para acharmos as constantes A e B podemos considerar a condicdo inicial, quando 8 = 0. Nesse caso,

temos 242 — 2GMB? = 0. Na equagio 2.27 o raio mdximo R,, é alcancado quando 6 = x, Portanto,

R, = 2A. Substituindo este resultado na equacio [2.26)

(2.30)

E sabendo que na condi¢io de 6 = 0 temos 2A% — 2GMB? = 0:

3
B = (&(”5")) . 2.31)

“omM\2 4
Lembrando que M = (4/3)nR3p;(1 + 6;) e p; = 3H?/8nG:

_ (1 + 5,’)
2H;5*

(2.32)

A contribuicdo da energia escura na dindmica da expansdo do Universo somente € relevante para
redshifts baixos (z < 0.5). Na época da formacdo dos halos o Universo se encontrava na era da matéria.
Portanto nesta época podemos visualizar o Universo sendo Einstein-de Sitter (Q,, = 1, Qx = Q,,g = 0).

Desse modo a seguinte relacdo € vélida (e.g., Mo et al., 2010; [Padmanabhan, [1993):
2
Hit; = § . (2.33)

Usando a relag@o acima e lembrando que §; < 1, as equacdes [2.30]e[2.32]ficam

Az&;B’V 3

~— 2.34
26; 4877 (239

Ao longo do tempo € assumido que a esfera ndo perde e nem ganha massa. Como o raio varia com o
tempo, a densidade varia com o tempo também. Sendo R = A(1 — cos 6) temos

M 3M
47R3(0)  4mA3(1 — cos )3

p6) = (2.35)

11



A densidade média do Universo pode ser reescrita usando a relagéo 2.33t

O 3H"2 : 2.36
Pi= 872G ~ onG2 (230
Sendo ¢ + 1 = p/p e lembrando que ¢ = B(8 — sin §) encontramos:
6 3M 6xGB*(6 - sin 6)*
PO _ 1, 50 = 7GB (0~ sinb) (2.37)
Di 47A3 (1 = cos 6)?
Mas A® = GMB*:
9(6 — sin 0)?
00) = ——m= — 2.38
© 2(1 — cos 6)3 (2.38)
Podemos expandir a relacdo acima em série de Taylor:
36%
00) ~ — . 2.39
(C)) 20 (2.39)
Da equagio 2.28]temos 6 = (6¢/B)'/3. Substituindo isto na relacio acima:
2/3
3 (6t
o~ —|— . 2.40
0= 2(%) "
Usando o valor aproximado de B da equacdo [2.34] na equag@o acima encontramos
F\2/3
o) = =6;| — . 2.41
(@) 30 ( ti) (2.41)

No Universo Einstein-de Sitter o fator de escala e o tempo estdo correlacionados da seguinte maneira:

2/3
% =1+z= (t_t,) . (2.42)
Portanto
0=0(t) ~ ) ( 5 ) = +2 35 - (2.43)

O raio da esfera, assumindo a solucdo de uma cicloide, é dado por R(6) = A(1 — cos#). Usando o

valor da constante A da equagdo

R(0) = 5 5(1 - cos6) (2.44)

12



Isolando 6; da equagdo 2.43]e usando-o na relagdo acima:

R(z) (1+2)(1—cosb)

= 2.45
R; 0(5/3) 2 ( )
A constante B da relagdo [2.34] pode ser rescrita usando a relagdo 2. 43t
3/2
3 3t

Usando o valor da constante B da equacdo acima na solucdo temporal ¢ = B(6 — sin6) da cicloide
encontramos:

3\ 3y, _ r (3)"3 ,
= (g) W(G —sinf) = l‘_l = (g) Zm(e —sind) . (2.47)

Lembrando que (¢/1;) = (a(t)/a(t;))*/* = (1/1 + 2)*/*:

1 (3)*" @-sine)*? (248)
1+z 4 6(5/3) '
Combinando as equagdes e .48t
R 623 (0 — sing)2/3
R 67 O-—sinO)" (2.49)

R(2) 2 (1 —-cosb)

Para uma regido esférica cujo raio € parametrizado segundo a relagdo acima e cujo contraste de
densidade € 9; > 0, sua evolugdo comega quando ¢ = 0. O raio maximo da esfera serd atingido quando
6 = 1 e o colapso acontece quando 6 = 2x. A equacgd@o acima sugere que no colapso toda a massa ird se
colapsar em um ponto (R = 0). Entretanto, antes disso acontecer, a regifio esférica entrard em equilibrio
para R # 0. Para verificarmos como isso acontece primeiramente vamos analisar a densidade da esfera
quando atinge o raio maximo (f = n). Da equagio 238t

_9(rr — sin 7)?

Ou seja, quando a esfera atinge seu raio maximo sua densidade é cerca de 5.55 vezes a densidade
média do Universo e depois ird comegar a se contrair. A esfera ndo se colapsa até um ponto singular
mas atinge o equilibrio de virial. Na virializacdo, a energia potencial é duas vezes a energia cinética
(U] = 2K). Entao a energia total ¢ E = U + K = —2K + K = —K. Seja ¢, o instante quando a regido

esférica atinge seu raio maximo R,,. Neste instante toda a energia da esfera estd na forma de energia

13



potencial gravitacional.
Como estamos considerando uma regido perfeitamente esférica, a energia potencial gravitacional é

dada por
_3GM?

U
5R,

2.51)

A velocidade de virial v,;- pode ser estimada usando o fato que a energia potencial é toda convertida

em energia cinética na virializagao:

MV:  3GM? 6GM\'?
K= _ = = . 2.52
2 SRy (SRm) 2:52)

Como a energia potencial de virial € duas vezes a energia cinética, podemos encontrar o raio R,;, 0

qual a regido esférica se virializa:

6GM Ry

M2
3GM” _ 2K = MV?2 = = R,y = > (2.53)

5Rvir v 5Rm

Ou seja, o raio da esfera na sua virializacdo € metade do seu raio quando a regido atinge sua méxima

expansdo. O redshift z onde a esfera alcangard o equilibrio de virial pode ser obtido tomando 6 = 27 na

equacdo 2.48}

13\ er-0pP 5
_1+z_() @r-07" | 9 686 (2.54)

“\a (5/3)6 1+2
Assim, o valor do contraste de densidade de um objeto virializado serd aproximadamente 1.686(1+z),

usualmente denota por Jdy.:

0s5c(z) = 1.686(1 + 2) . (2.55)

A densidade da regido esférica virializada € facil de ser estimada. Seja p,, a densidade da regido

esférica quando seu raio € mdximo:

M
=—. 2.56
E seja p,; a densidade da esfera quando ela atinge a virializacao:
= M (2.57)
Pvir = 4/3)7R>, '
Desde que R, = R;;,/2:
ir = 88— =8pp . 2.58

A densidade da esfera na sua méxima expansdo p,, € cerca de 5.55 vezes a densidade média do Universo
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nesta época (equagdo [2.50). Portanto podemos reescrever a equagdo acima da seguinte forma:

Puir = 44.4p(ty) - (2.59)

onde ¢, € o tempo onde a esfera atinge o raio maximo R,,. Isso significa que a densidade da regido esférica
é cerca de 44.4 vezes a densidade média do Universo na época em que a esfera alcangou a sua mixima
expansdo. Podemos ainda expressar o resultado acima em termos da densidade média do Universo na
época em que a regido esférica entrou em equilibrio. Em um Universo Einstein-de Sitter, a densidade
evolui como p(f) = p(t;)[a(t;)/a(?)]. Portanto para o tempo ¢, onde a esfera alcanga seu raio maximo e

para o tempo f,;- onde a esfera alcanca o equilibrio de virial temos:

o (am) )
ptm) = p(t;) (2.60)
a(tm)
e
3
_ - alt) \
ptvir) = p(t:) (—l) (2.61)
a(tvir)
Dividindo as duas equacdes acima uma pela outra:
_ - 3
ptm) Pm _ _ ( 1+ zp )
= = - = Pm = Pvir| T (262)
ptvir)  Puir Pm = Py 1 + zyir

O redshift z,;» € o mesmo calculado na equagdo[2.54] E o redshift z,, pode ser estimado fazendo 6 = 7 na

equacio que nos da (1 + z,,) = (69/1.062). Portanto a equagdo acima fica da seguinte maneira:

Pm = 4pyir (2.63)
Substituindo o valor acima na equagéo
Ovir = 44.8 X 4 X p(tyir) ~ 1T7pvir (2.64)

onde p,;, = p(t,;). Um objeto que colapsa tem cerca de 180 vezes a densidade média do Universo
nesta mesma época. Podemos extrapolar a densidade p,;,, deixando-o em fun¢do da densidade média do
Universo atual pg;:

pvir = 1TTperig(1 + Z)3 > (2.65)

onde perit = (3HY)/(87G).
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Apesar de ser uma ferramenta simples o modelo de colapso esférico nos fornece a densidade minima
para que uma perturbacdo no campo de densidade venha a se tornar um objeto virializado. E fazendo
z = 0 na equagdo acima encontramos uma densidade de aproximadamente 200 vezes a densidade média

do Universo, o que estd de acordo com a densidade de aglomerados de galdxias tipicos do Universo local.
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Capitulo 3

Descricao Estatistica das Flutuacoes de

Densidade

A teoria de perturbacio fornece um modelo bastante plausivel para a formacgao de objetos virializados
(halos) em um Universo em expansao a partir das flutuacdes do campo de densidade. Entretanto, a fun¢do
exata de (7, 1) ndo € possivel de ser obtida pois, para isso, terfamos que ter as condi¢Ges iniciais do
Universo. Mas ao invés disso, é possivel descrever as propriedades estatisticas do Universo, por exemplo
a densidade numérica média de galaxias em um dado redshift. E como ferramentas para descrever tais

estatisticas a funcéo de correlacao de dois pontos e o espectro de poténcia podem ser utilizados.

3.1 Funcao de Correlacao de Dois Pontos

A func@o de correlagdo de dois pontos é uma ferramenta estatistica que mede um excesso de aglomer-
acdo além do aleatério. Existem diferentes formas possiveis de introduzir a func¢do de correlacio de dois
pontos e as duas definicdes usualmente utilizadas sdo via probabilidade disjunta e via probabilidade
conjunta (Peebled, [1980).

Na defini¢do via probabilidade disjunta dP,;, sorteamos (distribuimos) aleatoriamente dois elemen-
tos de volume dV; e dV, com posi¢des dadas por 7 e &, respectivamente. A distdncia entre os dois

elementos de volume sera

~
Il

o
|

s

3.1

Dada uma distribui¢do de pontos, a probabilidade de encontrar um ponto em um elemento de volume
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dV1, e a0 mesmo tempo, encontrar um outro ponto em um outro elemento de volume dV, é

de = ﬁ]ﬁg[] + f(?)]dV]dVQ , (3.2)

onde 717 e 1, sdo as densidades médias de pontos nos volumes dV; e dV, respectivamente e £(7) € a fungio
de correlacao espacial de dois pontos. O nome para essa definicdo (probabilidade disjunta) fica bem
evidente, pois os dois elementos de volume sao distribuidos independentemente (disjuntos) e também sao
independentes da propria distribui¢do de pontos para a qual se almeja quantificar a aglomeracao.

Na definicdo da correlagdo de dois pontos via probabilidade conjunta, que denotaremos por dP,,
ndo sdo sorteadas duas posicdes para os elementos de volume como na defini¢do de probabilidade dis-
junta, mas determina-se uma das posi¢des da prépria distribuicdo que queremos estudar e somente o

outro elemento de volume € distribuido aleatoriamente. A defini¢do fica da forma

dP. =m [l + £V, . (3.3)

Para chegarmos a esta relacdo implicitamente assumimos que ao escolhermos um ponto como base

7

para sortear o elemento de volume, neste caso o ponto “2”, é sabido com certeza que este elemento de

volume contém um ponto da distribui¢do. Em termos matematicos utilizamos a relagao

dPy =npdVr = 1. (3.4)

Como a relagdo [3.3] vale para qualquer ponto na distribui¢do podemos retirar a referéncia ao ponto de
base, ou seja,

dP. =n[l + &@)])dV . (3.5)

Uma outra defini¢cdo da funcio de correlagdo pode ser dada quando consideramos a distribuicio de

objetos como uma fun¢ado continua de densidade p(r). Neste caso (Peebles, [1980):

(p(FP(R)) = p*(1 + £(7F) , (3.6)

Isolando o termo £(7) da equagéo acima e usando a defini¢do da flutuagio de densidade 6(7) = [p(¥) —

pl/p, a funcdo de correlagdo para uma distribui¢do continua de pontos pode ser escrita como

§(F) = (6(11)o(7)) - (3.7
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Uma vez que assumimos o principio cosmoldgico, a fungdo de correlagdo espacial s6 pode ser funcao

da separacdo entre dois pontos. Portanto as defini¢des da funcdo de correlagdo sdo reescritas da seguinte

forma:
de = ﬁ]ﬁg[] + f(r)]dV1dV2 y (3.8)
dP. =m[1 + &(r))dV, 3.9)
€
&(r) = (6(r1)é(r2)) . (3.10)

Para uma distribui¢do de pontos em um plano, ou uma distribuicio projetada, a andloga a fungdo de
correlagdo espacial ¢ a funcdo de correlacdo angular. A probabilidade dP,, de encontrar um ponto em
um elemento de angulo s6lido d€Q2; e a0 mesmo tempo encontrar um outro ponto em um elemento de

angulo sélido dQ), com separacio angular 6 é dada por

dPa, = N]N2[1 + w(6)] dQ1dQ, . (3.1

onde N e N; sdo as densidades superficiais médias de pontos projetados, dQ2; e d€), sdo os elementos
de angulos sélidos e w(6) € a funcao de correlacido angular de dois pontos. Nesta defini¢do estamos
lidando com a separagdo angular projetada entre dois pontos. Portanto a funcio de correlacdo angular
w(6) € uma projecao da funcio de correlacio espacial £(r).

A relacdo entre a correlacdo espacial £(r) e a angular w(6) pode ser encontrada diretamente de suas
defini¢des. Escrevendo o elemento de volume em suas partes radiais e angulares, dV = r’drdQ, a

equacdo [3.8 pode ser reescrita como
dP =yl + &)1 dridQyridradQ, . (3.12)
Integrando ao longo da direcdo radial, ou seja, fazendo a projecdo de dP obtemos
f dP = dQ,dQ, f driridryrsn iy + dQ,dQ, f driridryrsmé(r) . (3.13)

Comparando a equagio acima com a defini¢do de correlagdo angular dada na equagdo [3.11] e identifi-

cando dP, = f dP, encontramos

N:fdrrzﬁ. (3.14)
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Portanto a correlagdo angular estd relacionada com a espacial via

I __
() = 1= f dridryrt s mé(r) . (3.15)

Pode-se perceber que o termo multiplicativo é apenas uma normalizagdo. Desta forma, normalizando

e mudando de varidveis de distincia para redshift, obtém-se a relacdo usual entre as correlacdes

w(0) = f dz1dzap(z)PEET . 0)) | (3.16)

onde ¢(z) € a funcdo de selecdo, que nos da a probabilidade dos objetos em questdo estarem em redshift

Z.

3.2 Espectro de Poténcia

Desde que 6(7) é definido no espaco de configura¢Ges, uma expanséo til seria em termos de compo-
nentes de Fourier, jd que, em primeira ordem, os modos de Fourier sdo independentes .

Dentro de um volume comével V, 6(7) pode ser expresso da seguinte forma:

174 -
o) = o f Spe T 3.17)

Na transformada de Fourier acima quebramos a fun¢éo §(7) em infinitas ondas, com cada uma com
- . L, -

nimero de onda comével k e comprimento de onda comével A = 2n/|k|. Se conhecemos cada componente

de Fourier, podemos reconstruir por completo o campo de flutuagdes de densidade 5(7).

Cada componente de Fourier ¢ um nimero complexo que pode ser escrito na forma
6p = |57 (3.18)
onde ¢ € o angulo de fase. Se |[0;] < 1, entdo cada componente de Fourier obedece a equagdo 2.14]
. 2a. ~
5]? + ;5]? = 47TGp5]? . (3.19)

Mesmo depois das flutuagdes terem alcangados |6;] ~ 1 e colapsarem, as perturba¢des podem ainda

ser descritas pela equagdo Isto significa que a teoria de perturbagdo linear, no estudo de estruturas

'Esta segio foi baseada em Ryden (2003)
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em grandes escalas, pode ser usada mesmo se as perturbagdes ndo forem muito pequenas.

A amplitude quadratica média das componentes de Fourier define o espectro de poténcia P(k):
P = (16:%) (3.20)

onde a média é tomada em todas as dire¢des possiveis do nimero de onda k (6(A) = 8(r)). De fato,
se 6(r) € realmente isotropico, nenhuma informacgao é perdida, estatisticamente falando. Como dito, as
flutuacdes no campo de densidade tiveram suas origens na inflacdo. E muitos modelos inflacionarios
preveem que os dngulos de fase ¢ ndo sao correlacionados uns com os outros. Em outras palavras, as
flutuacdes de densidade criadas pela inflagdo constituirdo um campo homogéneo, isotropico e gaussiano.
Portanto, o valor de § em um ponto selecionado aleatoriamente segue uma distribuicdo de probabilidade

gaussiana:

1 52
p(d) = @UGXP(_F)’ (3.21)

onde o desvio padrdo o pode ser obtido diretamente pelo espectro de poténcia P(k):

14

O =—=
27‘(2 0

N P(k)k>dk . (3.22)

Se &(r) descreve a média da flutuacio de densidade em torno de dois pontos no espago tridimensional
e P(k) descreve a amplitude quadratica média da flutuacdo de densidade no espaco de Fourier, o espectro
de poténcia e a funcdo de correlagdo de dois pontos estdo correlacionados por uma transformada de

Fourier:

P(k) = 4n f N rZWﬂr)dr . (3.23)
0

Conhecendo a funcdo de correlagdo £(r), o espectro de poténcia P(k) pode ser obtido através da relacio

acima. O inverso também € valido:

_ b © sin(kr) ,
&) = ) j; P(k) - k*dk . (3.24)

3.3 Evolucao das Flutuacoes de Densidade e Espectro de Poténcia Inicial

Tendo que as perturbagdes crescem com o tempo, as quantidades &(r) e P(k) sdo funcdes também do

tempo ou do redshift. Substituindo o contraste de densidade da equacdo [2.15/na equacdo da defini¢do da
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fun¢do de correlagdo para uma distribui¢do de pontos continua em[3.10] temos

£(r.1) = (DO3(r)D(DS(r2)) = D*(1) (8(r)8(r2)) = D*(DE(r) (3.25)

onde o indice i é referente a um tempo inicial qualquer. Sendo o espectro de poténcia a transformada de

Fourier da funcdo de correlacdo, o0 mesmo raciocinio também € vélido:
P(k,t) = D*(D)P;(k) . (3.26)
O espectro de poténcia inicial geralmente usado tem a forma de uma lei de poténcia:
Pi(k) o k", (3.27)

onde n é chamado indice espectral. Harrison e Zeldovich (Harrison, [1970; |[Zeldovich, 1972) argumen-
taram que o indice espectral deveria ser n = 1. Esse espectro de poténcia é chamado espectro Harrison-
Zeldovich, ou invariante de escala:

Pik) o k . (3.28)

Portanto o espectro de poténcia para qualquer 7 fica
P(k,t) = D*(DAk , (3.29)

onde A é a constante de proporcionalidade ou amplitude que € fixada a partir das observacdes.

3.4 Funcao Transferéncia

No desenvolvimento da teoria de perturbacdo assumimos a validade da dindmica newtoniana e con-
sideramos que o Universo é dominado por matéria ndo relativistica (sem pressido). Entretanto, antes da
fase de dominio da matéria, o Universo se encontrava no dominio da radiacdo e a evolugdo das pertur-
bacdes neste periodo era diferente com respeito a evolucdo das perturbagdes na era da matéria. Além
disso, estamos considerando apenas as perturbacdes em escalas bem menores que o raio de Hubble.
Qualquer perturbacdo que esteja fora do raio de Hubble deve ser tratada usando a Relatividade Geral.

Portanto, o espectro de poténcia inicial sera diferente, sendo reescrito da seguinte maneira:

Pi(k) = AKT?(k) , (3.30)

22



onde T'(k) é a funcdo transferéncia. Nesta fungdo estdo inclusos os comportamentos possiveis que as
perturbacdes tiveram em diferentes épocas do Universo para diversos raios (dentro e fora do raio de

Hubble). Neste trabalho utilizamos a funcao transferéncia proposta por [Eisenstein (1999).
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Capitulo 4

Propriedades dos Halos

As flutuagdes de densidade da matéria escura, uma vez criadas, tendem a crescer via instabilidade
gravitacional, dando origem a objetos virializados (halos). Nestes halos a matéria baridnica serd atraida e
formar4 as primeiras estrelas e galdxias do Universo. Portanto, as caracterfsticas e a distribuicdo dos halos
sdo de importancia fundamental, ja que muitas dessas propriedades serdo incorporadas pelas galdxias
durante a sua formacao.

A teoria de perturbagdo descrita no capitulo 2] nos fornece um modelo para a formacao de estruturas
do Universo, com o modelo de colapso esférico fornecendo as sementes para os halos. No capitulo [3]
foram apresentados algumas ferramentas estatisticas para quantificar as estruturas ja formadas. Neste
capitulo apresentaremos as principais caracteristicas do modelo de halos, associando as regides colap-
sadas com as regides onde se formardo as galdxias. Algumas propriedades dos halos podem ser obtidas

por modelos estatisticos e principalmente por simula¢des numéricas. Algumas dessas propriedades sdo:

e Densidade numérica de halos em fungdo da massa do halo e do redshift, denominada funcao de

massa.

e Abundancia média de halos em funcdo das flutuacdes de densidade, que fornece o bias entre a

distribuicdo de halos e de matéria.

o Perfil de densidade dos halos, que fornece a distribui¢do de matéria dentro de um halo.

4.1 Funcao de Massa

Uma caracteristica importante e extremamente Util do modelo do colapso esférico € que o contraste

de densidade critico &y (equacdo 2.33)), que fornece a densidade minima para o colapso gravitacional
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ocorrer, ¢ o mesmo para todos os objetos, sendo independente da massa. Isto implica que podemos
tratar, de maneira igual, os diferentes objetos de diferentes massas usando o mesmo modelo. Desta forma
é possivel calcular, aproximadamente, a densidade numérica de objetos colapsados em funcdo do redshift.

O ansatz dePress & Schechter (1974) consiste em supor que a densidade numérica de objetos colap-
sados dada pela fun¢do de massa n(M) é obtida a partir da fracdo F(M;z) de objetos colapsados em z

com massa maior que M pela relacio

dn(M,2) _ p2) dF
dM M dM @D

A fracdo de objetos F(M, z) pode ser obtida da seguinte maneira. Em um campo de densidade 6(r, t), o
qual evolui como d(r, £) = 6(r)D(t) onde D(¢) é o fator de crescimento (capitulo2)), de acordo com o mod-
elo de halos, regides com 6(r,¢) > d,. = 1.686 colapsardo e formardo objetos virializados. Para atribuir
massas a esses objetos colapsados, [Press & Schechter (1974) consideraram o campo d(r, 1) suavizado, ou
seja,

§(r;R) = f W@ + rRydr’” (4.2)
onde W é uma fungio janela de raio caracteristico R e massa M = (4/3)nR3p para uma fungio janela
top-hat, que € definida da seguinte maneira:

-1
4T”R3) se |r|<R

W(r,R) = ( 4.3)

0 se |r|>R
O efeito do filtro é fazer uma média sobre as flutuagdes de densidade menores que R. Como visto na
se¢do[3.2] as perturbacdes sdo consideradas gaussianas e, portanto, a probabilidade de um dado ponto no
campo de densidade ter um valor § é dada por uma probabilidade gaussiana, ja definida na equagio 3.211

O desvio padrao suavizado oy € definido como sendo

1
or=— | P)Wr(kR)K*dk (4.4)
212

onde P(k) é o espectro de poténcia, k € o nimero de onda da perturbacdo e Wr(kR) é a func¢do janela

top-hat no espaco de Fourier:

3 (sin(kR) — kR cos(kR))

Wr(kR) = (R

4.5)

Supondo que uma regido filtrada maior que ,.(z) formard um objeto ligado de massa M, a fracdo de
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objetos com massa maior que M serd (e.g., Padmanabhan, |1993)

= 1 > 6% )
F(M) = o(r;R)) = ——1ds , 4.6
(M) fé R = fé exp[ o 46

onde dg = &(r; R) € o valor do contraste de densidade filtrado. Substituindo a relacdo acima na equacao

4.1 obtemos a fungdo de massa de Press & Schechter:

_ (1 '”2(6sc(z> )( I dm(M)) (_ ) )
n(M, z)dM = o (271) oD \omaD) —an exp 202 dM . 4.7)

Entretanto, hd uma dificuldade fundamental na equacdo A integral de dF/OM em todos os

intervalos de massa deveria ser 1. Mas (Padmanabhan, [1993)

—dM = - . (4.8)

Este erro surge pois ndo levamos em conta corretamente as regides de subdensidade. Se um ponto no
espaco € tal que > d,. quando filtrado numa escala R, este ponto deveria corresponder a um sistema com
massa maior que M(R). Isto é levado em conta corretamente pela equacdo Entretanto, considerando
0s pontos os quais ¢ < dy. no mesmo filtro, hd uma probabilidade ndo nula desses pontos terem 6 > J
se forem filtrados com um raio R; > R. Portanto, para ser consistente com a interpretacdo da equagdo
tais pontos devem também corresponder a uma regido com massa maior que M. Mas a equacio
ignora estes pontos e subestima F(M) por um fator 1/2. Portanto a densidade numérica de objetos

colapsados corrigido fica da seguinte maneira (e.g., [Padmanabhan, [1993):

— 1/2 2
2 19 dogr(M 0
n(M, M = —P& (_) ( @) 4o )) ex (- 5@ )dM 4.9)
M \n oRp(M) dM 20(M)
Podemos reescrever a equacdo acima definindo de maneira conveniente a variavel v:
52, dv 2v do
== ; —=—-——— 4.10
T aM T oM (+-10)
Substituindo [4£.10lem
Mn(M d
"M vt = vy 4.11)
v

onde

V() = \/;exp(—g) . 4.12)
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Um melhor ajuste para a densidade numérica de halos, considerando as possiveis fusdes entre os

halos, foi obtido por [Sheth & Tormen (1999) através de simula¢des numéricas:
_(gv\i2
i) = A(1 + (gv) l’)(ﬁ) exp(—qv/2) , 4.13)

onde p = 0.3, A = 0.32222 e g = 0.75. Uma outra funcdo de massa foi proposta porlJenkins et all (2001):

ln(é—\/l_/) + as

] : (4.14)

1
vi(v) = Eal exp [—

onde a; = 0.315,a, = 0.61 e az = 3.8.

4.2 Bias

Seja uma regido esférica de volume V e massa M, cujo contraste de densidade € dp, que se colapsou
em zg. Sendo f(M,61|My, dy) a fracdo de massa de M que estava em objetos colapsados de massa M,
cujo contraste de densidade era 0, em z, tal que z; > zg, podemos obter o nimero médio de halos N em

z1 que se fundiram para formar um halo de massa My em zy (Sheth & Tormen, [1999):
My
N(My,z1|Mo, z0) = V]f(Ml,(S”MO,éO) . 4.15)

Na equagdo acima nao € necessdrio que My seja um halo virializado. Esta equacdo também € vdlida para
o caso de My ser uma regido esférica que ndo esteja colapsada (Mo et al, 2010). Portanto, a equacio
4. 13l pode também ser interpretada como o nimero médio de halos com massa M, que colapsaram em z;
e que estdo em uma regido esférica V em um redshift zo com contraste de densidade & (figura [4.1)).
Podemos calcular o excesso de abundancia de halos 6,(M;, z1|My, zg) no volume comodvel V relativo

a abundéancia média de halos do Universo:

N(M;,z1|Mo, z0)
n(My,z;)V ’

on(M1,z1|Mo, z0) = (4.16)

A expressdo acima foi primeiramente derivada por Mo & White (1996) e pode assumir a seguinte
forma:

0r(110;z0) = bp(M1,21)6(20) , 4.17)

onde 6,(1|0) = 6,(My, z1|My, zo) € by, é o fator de bias. Um modelo para o bias foi obtido através de
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Figura 4.1: Reproducdo de halos de matéria escura que se formaram em z; e posteriormente, em 7o, se encontram em uma
regido esférica de volume V .

simulagdes numéricas por [Sheth et al. (2001)):

! Va(av) + ba(av)' = - (@)

br(M.2) = o) = 1+ —= (@) +b(1—o(1-c/2)|

(4.18)

ondea=1/V2,b=035c=08ev=06%/02
Sendo 6,(1]|0; r1,z1) e 6,(1|0; 2, z1) as abundancias de halos nas posi¢des r; e r,, respectivamente,
e aplicando a definicdo da fungédo de correlagdo de dois pontos(equagdo [3.10) encontramos a funcio de

correlacdo espacial entre os halos
Enn(My, z151) = (6, (110; 1, 21)6,(110; 72, 21)) (4.19)
onde r = rp — ry. Substituindo a equag¢io [4.17] na equagio acima temos
Enn(M1,6(z21); 7, 20) = (bn(M1, 21)8(z0, r1)br(M1, 21)6(20, 12)) = bi (M1, 20)ém(r, 20) - (4.20)

onde &, € a correlacdo da matéria. Portanto, a correlacdo espacial de dois pontos dos halos de massa M|
que foram formados em z; equivale a correlacdo da matéria em um tempo posterior zo vinculados por

um fator bi(M 1,z1). Neste trabalho a correlacdo da matéria &,, foi derivada utilizando o pacote Code for

Anisotropies in the Microwave Background (CAMB) (Lewis et al., [2000).
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4.3 Perfil de Densidade

Uma questdo importante no que diz respeito aos estudos dos halos é como a matéria escura se dis-
tribui no seu interior. Através de simulagdes numéricas um resultado foi obtido mostrando um per-
fil de densidade universal, conhecido como perfil Navarro-Frenk-White, ou simplesmente perfil NFW

(Navarro et all, [1996):

Ps

(r/r ) +r/re)? @20

p(r) =

onde p; é a amplitude do perfil de densidade e r; especifica um raio caracteristico. Na secio foi
mostrado que a densidade dentro de um halo colapsado € ~ 180 vezes a densidade média do Uni-
verso. Arredondando esta densidade para 200, a densidade média p;, dentro do halo pode ser estimada da

seguinte maneira (Schneider, 2006):

3 o, b dx o2
pr=200p,00) = o [ dnrdrp) =3p, [ 5 422)
4nrsg, Jo o cx(l+cx)

onde no udltimo passo a varidvel de integracao foi trocada por x = r/ryg, sendo rpgg o raio de uma regido
(esférica) o qual a densidade é 200 vezes a densidade média do Universo. O indice de concentragdo c é

definido como sendo

o= 7200 4.23)
rS
Isolando pg da equacdo 4.22]e resolvendo a integral temos
200 3
= —Pcri . 4.24
N s Ty (424

O indice de concentracdo ¢ € correlacionado com a massa e o redshift do halo, como mostraram os

resultados obtidos usando simula¢des numéricas (Bullock et all, 2001; Zehavi et all, 2004):

11 M -0.13
c(M,z2) = T+z\m , (4.25)

onde M, é obtido da equagdo 4.4l fazendo o(M,) = 5. Para o modelo cosmolégico adotado por

Blake et al. (2008), o valor obtido foi M, = 10'2%*4~1 M.
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4.4 Aglomeracao de Halos

No modelo do colapso esférico é assumido que toda a massa do Universo estd nos halos de matéria
escura. A densidade de matéria em uma dada posicdo 7 serd a soma da contribui¢do de cada halo nesta
posicdo, ou seja,

PP = ) p(F—RIMj) , (4.26)

onde X; é a posi¢do do centro do i-ésimo halo de massa M;. Fica mais conveniente expressar a equagao
acima em termos do perfil de densidade normalizado u, o qual € a densidade p dividida pela massa total,

f u(FM)d># = 1. Desta forma, a densidade na posi¢do 7 pode ser expressa como
p(P) = > Mu(F - 5|M) . 4.27)
i

Usando a propriedade f o(y — x)f(x)dx = f(y) podemos reescrever a relacdo em termos do delta de
Dirac ¢:

PN =), f dM &*X'6(M ~ M)S* (7'~ T)M u(? ~ 7' |M) . (428)

Através da relacdo acima podemos expressar a densidade média (o(7)) em termos da densidade

numérica de halos, ji que n(M) = (3; 6(M — M) (7' — X)) (Cooray & Sheth, 2002):

(p(P)y = <Z f dM &X' 5(M — M)&> (7' — Z)M u(# - f”lm)> = f dM n(M))M . (4.29)

Seguindo o mesmo raciocinio, podemos calcular a fungdo de correlagdo dos pontos dentro dos halos,
supondo que a matéria escura segue uma distribuico continua dentro dos halos, através da defini¢do
E(P) = (6(F1)d(R)), sendo que 6(7) = p(P)/p — 1. Na correlagdo entre os pontos, podemos ter pontos que
estardo no mesmo halo de matéria escura e pontos que estardo em halos diferentes (figura4.2). Portanto,
podemos separar a fungdo de correlacdo de dois pontos dos halos em dois termos: uma que é dada apenas
a contribui¢do de um halo (£1,(7) e a outra que € dada pela contribuicdo de dois halos (£,(7)), de modo

que a correlagdo total &,(7) € a soma dos dois termos:
En(P) = En(P) + En(P) (4.30)

As correlagdes &1;(P) € £, (P) sdo expressas da seguinte maneira (Cooray & Sheth, 2002):
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Figura 4.2: Contribui¢do de um halo (figura da esquerda) e dois halos (figura da direita) para a correlagdo de dois pontos.

En(P) = /% f dM M*n(M) f PR u(R - AIMuR - %IM) 4.31)

1
En(P) = 7 fdMl Mln(Ml)fdMZ Man(Ma) (4.32)
X f &5 (- 7 |M) f &3 (B~ BIMy) En(T ~ 1)
onde &y, € a funcdo de correlagdo dos halos de matéria escura, definida na equacao 4.20l Sendo a fungdo

de correlacdo a transformada de Fourier do espectro de poténcia, podemos expressar P(k) como sendo

também a soma de dois termos:

Py(k) = Pyp(k) + Pop(k) , (4.33)
onde
Piu(k) = % f dM M*n(M)|iak|M)? (4.34)
e
1
Poy(k) = /? fdMl Mm(Ml)ﬁ(klMl)fsz Mon(Mo)i(k|M>)Ppp(kIM 1, M>) | (4.35)

onde Py, € o espectro de poténcia dos halos de matéria escura (transformada de Fourier de &) e ii(k|M)

¢ a transformada de Fourier do perfil de densidade p(r|M), sendo definida da seguinte maneira:

- 4 (Tvir sin(kr)
u(k|M)=ﬁ fo p(r|M)Tr2dr, (4.36)
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sendo r,;, 0 raio de virializacéo do halo (capitulo ).
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Capitulo 5

Modelos da Distribuicao de Galaxias

No cendrio proposto por [White & Rees (1978), as galdxias se formam, apds o desacoplamento dos
fétons com os bdrions, pela condensacdo do gds baridnico que cai no pogo de potencial gerado pelos
halos de matéria escura. Por consequéncia, todas as galdxias sdo esperadas estarem inseridas em halos de
matéria escura. Halos de grande massa podem conter mais galaxias e, em contrapartida, halos com massas
menores podem conter menos galdxias. Mas ndo hé galdxias sem um halo de matéria escura associado,
embora possa existir halos de matéria escura sem galdxias. A figura 5.1] mostra o resultado de uma
simulag¢do de N-corpos feita por [Kauffmann et al! (1999) usando cosmologia ACDM. Nesta simulag¢do
foram primeiramente formados os halos de matéria escura, seguidos pela formacdo das galdxias. A
quantidade numérica de galaxias é proporcional a densidade dos halos de matéria escura.

A distribuicdo das populacdes das galdxias dependem da distribui¢do dos halos de matéria escura
(e.g., [Cooray & Sheth, 2002; [White & Frenk, [1991)). Portanto, é de se esperar que as propriedades da
aglomeracdo de galaxias reflitam as propriedades da aglomeracdo de halos. Uma das formas de analisar
a aglomeracgao de galaxias € através da fungdo de correlacdo de dois pontos e € usual na literatura modela-
la de duas maneiras: a primeira maneira € através de uma lei de poténcia e a outra € através do modelo

de halos.

5.1 Lei de Poténcia

A funcio de correlag@o tem sido uma ferramenta importante para a caracteriza¢do da distribuicdo de
galaxias, sendo utilizada desde os primeiros levantamentos ja efetuados. Dentre os pioneiros neste tipo
de anélise podemos citar [Totsuji & Kihard (1969), [Peebles (1974a.)b) e |Gott & Turner (1979). Todos os

catdlogos utilizados por estes autores possuiam apenas as posi¢des de ascensdo reta e declinacdo e as
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Figura 5.1: Simulacio de N-corpos de formacio de galdxias dentro do cendrio da cosmologia ACDM (Kauffmann et all,[1999).
A distribuicdo da matéria escura é mostrada na figura superior esquerda. Na figura superior direita sdo mostradas as galdxias
com Mp < 19.5. Galdxias com Mp < 17.5 sdo mostradas nas figuras inferiores. A figura inferior esquerda mostra a distribuicdo
de galdxias com baixa taxa de formagao estelar e a figura inferior direita mostra a distribuicdo de galdxias com alta taxa de
formacéo estelar.

magnitudes das galdxias. Estes autores perceberam que a funcdo de correlagdo angular de galdxias era

bem descrita por uma lei de poténcia do tipo

w(®) = A67% | 5.1

sendo A e ¢ constantes. Um exemplo da correlacdo angular de galdxias ajustada por uma lei de poténcia

ode ser visto na figura para a amostra de Luminous Red Galaxies (LRGs) do SDSS (Blake et all,

2008).

Sendo a correlacdo angular apenas uma projecdo da correlacio espacial, a correlag@o espacial também

deverd ser descrita por uma lei de poténcia, assumindo a seguinte forma:

-y
&(r) = (L) . (5.2)

ro

Os parametros d, y, A e ry estdo correlacionados da seguinte forma (Limber, |1953):

S=1-y (5.3)
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Figura 5.2: Funcdo de correlagdo angular das luminous red galaxies (LRG) ajustada por uma lei de poténcia em quatro in-

tervalos de redshift (Blake et al), [2008). A amostra utilizada pelos autores provém do Data Release 4 do Sloan Digital Sky
Survey.

N (L
A= M% f 202 (5.4)
r(3) ‘

onde ¢(z) € a funcdo sele¢do do levantamento. O fator de Hubble H(z) e a distancia comével d.(z) para o

Universo sendo plano sdo definidos como sendo (e.g., Schneider, 2006):

H(z) = HyVQ,0(1 + 2 + Quo(1 +2)3 + Qu (5.5)
c
Z dZ,
d. = . 5.6
“Jo mD ©.6)

5.2 Modelo de Halos

A medida que novos mapeamentos se tornaram disponiveis, por exemplo o Sloan Digital Sky Survey e
0 Two Degree Field Galaxy Redshift Surv (2dFGRS), gerando grandes volumes nos anos 90 e 2000, a

correlacdo ndo podia mais ser explicada por uma simples lei de poténcia (e.g.,/Guzzo et al.,|1991]). Desde

Thttp://magnum.anu.edu.au/ TDFgg/
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que as galdxias sdo formadas em halos de matéria escura, € esperado que a aglomeracdo de galdxias siga
a aglomeracdo de halos de matéria escura.

Como alternativa a lei de poténcia, o modelo de halos descreve como as galdxias estdo distribuidas
dentro dos halos através do halo occupation distribution (HOD). O HOD baseia-se em duas suposicdes
chave. A primeira suposicdo é que a primeira galdxia a ocupar um halo de matéria escura serd a galdxia
central deste halo e o restante das galdxias serdo galdxias satélites. A segunda suposi¢cdo do HOD é que
o nimero N de galdxias dentro do halo de matéria escura é somente fungdo da massa M do halo, ndo
dependendo do ambiente ou da histéria de formagdo do halo. A figura 5.3 mostra a correlagdo angular

angular das galdxias ajustada pelo modelo de halos (Sawangwit et al., 2011)) .

T T T T T T T T T

10.00 b,

1.00
= ;
2
0.10E
0.01 D 4
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0 /arcmin

Figura 5.3: Funcéo de correlacdo angular das luminous red galaxies (LRG) das amostras Sloan Digital Sky Survey (SDSS),
2dF-SDSS LRG and Quasar Survey (2SLAQ) e AAOmega LRG Survey (AAQ) (Sawangwit et al., [2011]).

Seguindo a definicdo do HOD feita por Blake et al. (2008), o ntimero de galaxias N(M) que hospedam
um halo € a soma de dois termos, correspondendo a contribuicdo da galdxia central N, e das galdxias

satélites N,:

N(M) = No(M) + Ny(M) , (5.7)
onde
1 log M —log M,,;
NM) = ~ 1+erf( CEM ~ 08 ’")] (5.8)
2 OlogM
sendo erf(x) = %= fx ¢ dt a funcd
== h ¢do erro e
M — My\*
N(M) = NC(M)(—O) . (5.9)
M,
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O fator da galdxia central N.(M) na relacdo acima significa que ndo ha galdxias satélites sem uma
galaxia central. Desta forma o modelo de halos tem 5 parametros livres para serem ajustados com as
observagdes: o pardmetro M,,;, representa a massa minima que um halo deve ter para hospedar a sua
primeira galdxia (central); M) representa a massa necessaria do halo para hospedar sua primeira galdxia
satélite, entretanto para massas pequenas a transicao para se ter uma galdxia satélite depende do pardmetro
My, ou seja, halos com massa menor que Mo ndo possuem galdxias satélites; oo ) € um pardmetro
adicional que serve para suavizar a transicao de zero para uma galdxia central; e @ é o indice da lei de
poténcia para galaxias satélites.

Seguindo o raciocinio descrito na aglomeragdo de halos de matéria escura (secdo [4.4)), a correlagéo
espacial de galdxias £g,(r), a partir da defini¢do de probabilidade conjunta, pode ser expressa como sendo

a soma de dois termos (e.g., Blake et all, 2008;|Coupon et al., 2011):

dP. = dP" + dp?" . (5.10)
Portanto,
[1+&gg(M] = [1+ Egu(N] + [1 + E2 ()] (5.11)

2h

sendo f;;’(r) a correlagdo de galdxias que estdo no mesmo halo de matéria escura e &, (r) a correlagao

de galdxias que estdo em halos diferentes. Uma das suposi¢des do modelo de halos é que cada galaxia é

1h

classificada como sendo central ou satélite. Portanto, a correlago &,

(r) pode ser expressa como sendo a

soma da correlagdo de galdxias central-satélite 5;2“ com a correlacdo de galdxias satélite-satélite fég’ss.

O termo f;gm fica sendo

1+

20.cs dMn(M, 7)

, (5.12)
My (r) /2 M

3 f ® N(M)N(M) pp(r|M)
(r,z) =

onde n(M, z) é a fungdo de massa (se¢do 4.1) e p(rlM) é o perfil de densidade (se¢do [4.3). O limite de

integracdo M,;-(r) é a massa de virial contida dentro de um halo, que pode ser obtida fazendo

4rr3

M, (r) = 3

200p¢ , (5.13)
sendo pg a densidade média do Universo atual. A densidade numérica de galdxias pode ser obtida fazendo

ng = fo " dMn(M)N(M) . (5.14)
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A correlagdo de galdxias satélite-satélite ggg, (1> z) fica mais ficil de ser obtida no espago de Fourier:

00 2
ng,ss(k)z f dMn(M)NS(iW )Iﬁ(klM)|2, (5.15)
0 ng

lembrando que #&(k|M) € a transformada de Fourier de p(r|M). A correlagdo de galaxias satélite-satélite

1h

20,55 © Obtida via transformada de Fourier inversa da equagdo acima:

1 « sin(kr)
1h _ 1h 2
érgg,ss(i’) = ﬁ\fo dkng’ss(k)k T (5.16)

A funcio de correlagdo correspondendo ao termo de 1 halo € entdo derivada como

Ean(r) = Egu oo(r) + Egn (1) . (5.17)

Para a correlacdo de 2 halos ndo € feita a distin¢ao entre o tipo da galdxia (central ou satélite). Assim,

como no termo de um halo de galédxias satélite-satélite f;,;} ss» 0 termo de dois halos fﬁi} € mais fécil de ser

obtido no espaco de Fourier:

N(M)

2
——u(klM)| (5.18)
1 (r)

Portk, r) = Pu(k) X

Miim (1)
2 f dMn(M)by,(M, 1)
0

onde P, (k) € o espectro de poténcia da matéria (transformada de Fourier de &,,), by (r, M) € o fator de

bias dependente da escala e né(r) ¢ a densidade numérica de galaxias restrita, sendo definida como
M im (1)
n;,(r) = f dMn(M)N(M) . (5.19)
0

O limite de integracdo My, (r) leva em conta a exclusdo de halo (Zheng, [2004), ou seja, os halos podem
estar sobrepostos para maiores escalas de r. Para derivar My;,(r) podemos conectar a densidade de

galdxias restrita n,(r) com a seguinte expressao (Tinker et al., 2003):

n;,(r)=j; dMln(Ml)N(Ml)j(; dMon(Mo)N(M2)p(r, My, M>) (5.20)

onde p(r, M1, M;) quantifica a probabilidade de nao haver superposi¢@o de halos de massas M| e M, com
separacdo r. Definindo x = r/(R] + R»), sendo R e R, os raios de virial das massas M| e M>, e usando

y = (x — 0.8)/0.29, Tinker et al/ (2005) acharam p(y) = 3y*> — 2y> através de simulag¢des numéricas.
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Em grandes escalas de r a equagio 5.18] se reduz a (Cooray & Sheth, 2002)
P2 (k) ~ by Py (k) (5.21)

onde o fator de bias de galdxias by € definido como sendo

by = f dMn(M)bh(M)NiM) , (5.22)
8

sendo b,(M) o fator de bias para os halos definidos na se¢do 4.2l Em escalas menores o raio finito
dos halos deve ser levado em conta. A dependéncia de escala do fator de bias b, se torna importante
em r < 347! Mpc. Parametrizando o fator de bias pela correlacio da matéria &,, o fator de bias by,

dependente da escala € bem descrito pela seguinte equacdo (Tinker et all, 2005):

[1+ 1.17&,(r))"*°

2 _ 12
biM. 1) = bi(M) (0 608 (nP®

(5.23)

A correlacdo de galaxias de dois halos §§,§' (r) é obtida fazendo a transformada de Fourier inversa de

2h .
P2(k:
/ 1 © sin(kr)
2N _ 2h 2
& (r) = —2ﬂ2f0 AP (R ———= . (5.24)

Em seguida ¢é feita a normalizacdo de f;g(r):

2
[1+&0 (] (5.25)

n,(r)

1+ &) = [

ng

A massa efetiva estimada para o halo de matéria escura M,y e a fracdo de galdxias central f. e

satélites f; sdo quantidades que também podem ser estimadas pelo modelo de halos:

Mesy = f dMn(M)MN’iM) , (5.26)
8
Mn(M)N (M
Je= J aMADNM) (5.27)
[ AMn(M)N(M)[1 + Ny(M)]
€
fs=1-Jf. (5.28)

Este é o modelo de halos que sera utilizado para modelar a distribui¢do de galdxias do levantamento

fotométrico do Sloan Digital Sky Survey no capitulo [8l
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Capitulo 6
Medindo a Aglomeracao de Galaxias

6.1 Estimativa da Funcao de Correlacao

E muito comum definir a correlacdo de dois pontos via probabilidade conjunta (equagdo [3.9), pois
requer o sorteio de apenas uma posi¢do da amostra, enquanto a probabilidade disjunta requer o sorteio
de duas posicdes da amostra. Logo, a aplica¢do da probabilidade conjunta é mais direta.

Partindo da equacdo e isolando a funcdo de correlacdo de dois-pontos, temos

dP,
ndv

&(r) = 1. 6.1)

As quantidades que aparecem do lado direito da equag¢do acima podem ser identificadas da seguinte
maneira (Peebles, [1980): ndV € a distribuicdo de pontos aleatérios, sem aglomeracdo, com densidade
igual a densidade média do levantamento de galdxias, e o termo do numerador, dP,., € referente a propria
distribuicdo de galdxias sendo medida. Uma quantidade que pode representar adequadamente as dis-
tribuicdes (aleatdria e real) é o nimero de pares de objetos separados pela distdncia r. Essa contagem é
denominada DD para a amostra de galdxias e RR para a amostra aleatéria (figura [6.1)).

Desse modo podemos fazer as seguintes associagdes:

ndV —> RR , (6.2)

dP, — DD . (6.3)

Com essas identificagdes € possivel construir um estimador para a fungdo de correlagdo espacial de

dois pontos (Peebles & Hauser, [1974),
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Figura 6.1: A fun¢do de correlacdio pode ser estimada comparando a contagem de pares de galdxias (figura da esquerda) com
a contagem de pares de pontos de uma amostra aleatéria (figura da direita).

» . DD(r)
§(r) = RRG)

6.4)

Sendo ¢ representando uma estimativa para a funcio de correlagio espacial. Este estimador é chamado
de estimador natural, pois € o estimador que é derivado mais diretamente da definicdo da funcdo de

correlacdo. Na literatura ha outros estimadores como o apresentado por [Davis & Peebles (1983):

DD(r)
DR(r)

E(r) = (6.5)

sendo DR o ndmero total de pares de galdxias da amostra real com pontos da amostra artificial aleatéria.
No ano de 1993, quase que simultaneamente, dois outros estimadores foram apresentados. |[Hamilton

(1993) propds o seguinte estimador,

_ DD(r) - RR(r) 3

0= =50 1, (6.6)

elLandy & Szalay (1993) chegaram num outro estimador,

. DD()-2DR() + RR
&y = 2P0 RRJ?+ ) 6.7)

Para estimar a correlacdo espacial das galdxias através dos estimadores apresentados nas equagdes
[6.61e[6.7]é necessario conhecer as distincias que separam as galdxias uma das outras. Uma forma
de estimar a distancia de uma galaxia € através de seu redshift, utilizando a equacio Entretanto, a
distancia obtida através dessa relagcdo s6 deve levar em conta o redshift ocasionado pela expansdo cos-

mica. Entretanto, a maioria das galdxias do Universo encontram-se em grupos ou em aglomerados. Esses
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sistemas ocupam uma regido do espaco menor que 10 Mpc/h. Devido a agdo gravitacional as galdxias
adquirem velocidades orbitais em torno do centro de massa do sistema. Portanto, o comprimento de onda
dos fétons emitidos pelas galdxias serdo alterados devido ao efeito Doppler causadas pelas velocidades
das galdxias. Nesse caso, o redshift observado z,,s € a soma do redshift cosmolégico z. (devido somente

a expansdo do Universo) com o redshift ocasionado pelas velocidades peculiares das galaxias z,:

Zobs = Z¢ t 2y - (6.8)

Um outro efeito que afeta o redshift observado é ocasionado pela imprecisdo das observacdes, prin-
cipalmente se os redshifts forem obtidos fotometricamente. Sendo e, o erro no redshift causado por esta
incerteza, a equagdo [6.8]fica

Zobs =Zc +Zy T e, . (6.9)

Sdo vérios os efeitos que podem alterar o redshift cosmoldgico e consequentemente afetar as dis-
tancias estimadas para as galaxias, fazendo com que a estimativa da correlagdo espacial fique inviadvel.
Entretanto, ao invés de utilizarmos as distancias espaciais entre as galdxias, podemos utilizar, por ex-
emplo, as distancias angulares, cuja medida é de alta precisdo. Dessa forma a fun¢do de correlacio
angular w(6) definida na sec¢do 3.1l pode ser utilizada. Como w(#) é uma projegao de £(r), os estimadores
para a funcdo de correlacdo espacial podem ser aplicados para a fungdo de correlacdo angular, como por

exemplo, o estimador [Landy & Szalay (1993) :

__DD(9) -~ 2DR(6) + RR(6)
o) = RO , (6.10)

6.2 Estimativas de Erros da Funcao de Correlacao

Existem varios métodos para se estimar o erro das medidas da correlagdo de galdxias, podendo esses
métodos ser classificados como estimativa externa e estimativa interna (Norberg et all, 2009).

Uma estimativa de erro externa consiste em fazer realiza¢Ges artificiais a fim de se reproduzir o
conjunto de dados para o qual se quer estimar o erro. Portanto este método “cria” um novo Universo. A
estimativa de erro usando simulagdes numéricas é uma estimativa externa.

Um método de estimativa interna utiliza os dados do préprio levantamento. Uma andlise interessante
entre as estimativas interna e externa ¢ abordada por Norberg et al. (2009). Neste trabalho abordaremos

apenas algumas estimativas de erros internas, que sao:
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Poisson

Jackknife

Bootstrap

e Bootpairs

6.2.1 Poisson

O método de Poisson é o mais simples dentre os métodos e foi amplamente usado nos primeiros
levantamentos de galdxias. O erro de poisson € sensivel apenas a densidade de galdxias, ndo importando
o tamanho da 4rea do levantamento. A estimativa de poisson sé € capaz de gerar valores ndo nulos para a
diagonal da matriz de covariancia. O erro de poisson o p pode ser estimado da seguinte maneira (Peebles,
1980):

[1+w®]

o5(0) = D@ (6.11)

6.2.2 Jackknife

O método de jackknife consiste em primeiramente dividir a amostra em N partes, criando dessa
maneira subamostras. Este método requer que cada subamostra tenha o mesmo nimero de galaxias
aproximadamente. Em seguida sdo feitas varias cépias da amostra original de modo que a primeira copia
ndo possui a primeira subamostra. A segunda cdpia ndo possui a segunda subamostra e assim sucessi-
vamente. Ao total teremos N cépias perturbadas do levantamento que chamaremos amostra jackknife. A

matriz de covariancia jackknife C;gx para N amostras € estimada da seguinte maneira (e.g., [Blake et all,

2008):
L IN=D RS
Cxiij) =~ ) [ 6) ~ DO (0)) ~ O] . (6.12)
k=1
onde
36) =+ 3 6. (6.13)
N k

O termo N — 1 do numerador da matriz de covariincia € necessario pois cada amostra perturbada por

este método ndo € independente das outras.

6.2.3 Bootstrap

A estimativa de erro de bootstrap é semelhante ao de jackknife porque também perturba a amostra.

Neste método € sorteada uma galdxia de modo aleatério em um processo onde cada uma tenha 50% de
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chance de ser escolhida. As galdxias escolhidas sdo guardadas em uma outra amostra a qual chamamos
de amostra bootstrap. A principio, o nimero de galdxias na amostra bootstrap ¢ menor que a da amostra
original. Entretanto, o processo de sorteio se repete até que o nimero de objetos da amostra bootstrap
seja igual ao da amostra original de galdxias. Desse modo, a amostra bootstrap terd o mesmo nimero de
galdxias que a original, mas ndo distribuidas da mesma maneira, pois no processo de sorteio, uma mesma
galdxia pode ser sorteada vdrias vezes. A matriz de covariancia para N amostras bootstrap € estimada da

seguinte maneira (e.g., Norberg et al., [2009):
1 &
Cps (i, )) = N_-1 k§:1[w (6) — w(B)][w" () — w(E))] , (6.14)

onde w(0) é definido segundo a equacio

Este método deixou de ser utilizado atualmente porque vem se mostrando discrepante com simu-
lagdes de N-corpos (Norberg et all,2009). Além disso, os objetos escolhidos para se fazer a perturbacio
bootstrap precisam ser independentes, que nao € obviamente o caso das galdxias pois precisamente quer-

emos medir a sua correlacdo, que em pequenas escalas nio € zero.

6.2.4 Bootpairs

O método bootpairs é andlogo ao método de bootstrap. A diferenca estd no objeto de sorteio. Na
metodologia bootstrap sorteamos as galdxias e as guardamos em uma amostra chamada amostra boot-
strap. Na metodologia bootpairs o que é selecionando ndo é mais uma galdxias mas sim os pares de
galaxias. Entdo o par de galaxia sorteado € entdo guardado numa amostra que chamamos ameostra boot-
pairs (Martinez et al., 2009). A matriz de covariancia para N amostras bootpairs é calculada da mesma

maneira que a da metodologia bootstrap:

N
Carliy j) = —— N[0k - DO 0)) - D0, , 6.15)
N-1
k=1

De acordo com [Martinez et al! (2009) mesmo os pares de galdxias ndo sdo independentes entre si e
nio podem ser os objetos de sorteio. Para contornar esse problema, ao invés de sortear pares associados
a uma galaxia, deve-se selecionar blocos de galdxias em uma certa regido onde a correlagdo de galdxias
é préxima de zero. Especificamente esta regido deveria ser uma esfera de raio igual ao raio de correlacio

ro. Este método serd denominado bootpairs blocks.
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6.3 Integral Constraint

Uma questdo que tem que ser abordada no estudo de aglomeracao de galdxias é o impacto do tamanho
do levantamento na medida da correlacdo. Se a escala que estd sendo sondada for da mesma ordem que
a escala angular do levantamento, a medida estard sujeita a um erro denominado integral constraint.

6.3.1 Definicao do Integral Constraint

A fungdo de correlacdo angular é definida de maneira andloga a funcio de correlagdo espacial, que
pode ser interpretada como sendo o excesso de probabilidade dP,, de encontrar uma galdxia a uma dis-

tAncia angular § de uma outra galdxia. Da equagio
de = N]Nz[dQ]ng + w(@)dQ1d92] , (6]6)

onde N1 e N, sdo a densidades superficiais de galdxias projetadas na esfera celeste e d€2; e dQ, sdo os

elementos de angulos s6lidos. Integrando a equacéo acima temos
ffde = NN, [ffd!llsz + ff&)(@)dQ]sz] . (6.17)
A densidade média de galdxias N pode ser estimada da seguinte maneira:
N = g , (6.18)

onde N é o nimero total de galdxias e Q € a 4rea total do levantamento. Sabendo que f dP, nos di o

nimero total de galdxias N do levantamento, [| dP nos dd N>. Fazendo N = N>, a equagdo 6.7 fica

Qz+ffa)(9)d£21d§22] =1=1 +$ffw(9)dgld92. (6.19)

N?
2 _
N——Qz

E portanto

é ff&)(@)dQ]sz =0. (6.20)

Podemos interpretar a equacio [6.20| de duas maneiras: a) a correlagdo angular é zero para qualquer
separacdo angular; b) a correlacdo angular é simétrica, ou seja, a funcdo comecga positiva e termina
negativa ou vice-versa de modo que as partes positiva e negativa sejam iguais e se cancelem. Obviamente

a primeira hip6tese nao € correta, logo resta a hipé6tese b.
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Para chegar a equagdo a densidade média de galdxias do Universo foi estimada como sendo
a densidade média de galdxias do levantamento, o que pode nio ser verdade (Groth & Peebles, [1977).
Deve-se notar que quanto menor o levantamento, maior serd a chance de que a densidade média de
galdxias do levantamento ndo seja a do Universo. Portanto, o simples fato de usar a densidade média de
galaxias do levantamento faz com que a correlagdo medida w,4(60) seja menor que a correlacio verdadeira
wy(0). Considerando que o fator que diminui a correlacdo verdadeira seja constante em qualquer escala

angular, podemos escrever a seguinte relacio:
weps(0) = wy(0) — I, (6.21)

onde [ é o fator constante que diminui a correlagdo verdadeira em todas as escalas. Chamamos o fator /

de integral constraint.

6.3.2 Estimando o Integral Constraint

Substituindo a equagao [6.21]em [6.20] obtemos:

é ff(wv(e) - DNdQQ =0 . (6.22)

Isso implica

1 I 1
> f f 0O - 55 f f 41 =0=1= = f f W (0)dQ dQ; . (6.23)

Podemos estimar o integral constraint utilizando integracdo de Monte Carlo (Roche et al!, [2002):

RR(0 0

_ 2 RROWma(6) ’ 6.24)
2. RR(9)

onde a contagem de pares de pontos aleatérios RR(6) deve sondar até o limite do levantamento e w,;;(6)

€ o modelo que assumimos para a correlacdo angular. Assumindo uma lei de poténcia simples na forma

de AG'~” para a correlacio angular podemos obter uma boa estimativa para o integral constraint. Desse

modo
I1=AC, (6.25)
onde
_ Y RRO)0'
C= —Z RR©) (6.26)
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Capitulo 7

A amostra Canada France Hawaii Legacy

Survey-Deep

7.1 Dados

O Canada France Hawaii Telescope Legacy Surve)lzl (CFHTLS) é um projeto feito pelo Canadd e pela

Franga utilizando o telescépio que leva o mesmo nome, o Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT).

Este telescépio estd localizado no topo do Mauna Kea, um vulcdo extinto localizado no Havai (EUA) e

cuja altura é de 4200 metros em relagdo ao nivel do mar (figura [Z.T)).

Figura 7.1: Fotografia da ctipula do CFHT.

O telescopio CFHT possui um espelho de 3.6 metros e uma camera que observa na faixa do visivel

e do infravermelho do espectro eletromagnético. Esta cAmera, que recebe o nome de MegaCam, possui

um total de 36 CCDs com 2.048 X 4.612 pixels cada um e compreende um campo de visdo de um grau

quadrado com resolucdo de 0.186 segundo de arco por pixel

Ilbert et al

2006

). As observagdes foram

feitas em 5 bandas espectrais, no intervalo 3500A< A <9400Ae nos filtros u*,g’ 1’1",z (figura[7.2).

1 http://www.cfht.hawaii.edu/Science/CFHLS/
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Figura 7.2: Curvas de transmissdo do CFHT normalizadas (Ilbert et all, 2006). As linhas continuas sdo correspondentes a
camera MegaCam e as linhas pontilhadas sdo referentes a cimera CFH12K.

O CFHTLS € composto por trés levantamentos:

o Very Wide: possui pouca profundidade em magnitude mas abrange uma area de aproximadamente

400 graus quadrados utilizando as bandas g’,r’ ei’.

e Wide: similar ao Very Wide possuindo pouca profundidade em magnitude. Sua drea abrange cerca

de 170 graus quadrados, mas possui mais filtros (bandas u*,g’,1’,i’,z’).

e Deep: formado por quatro campos (D1,D2,D3 e D4), com 1 grau quadrado cada um. As obser-

vagOes foram feitas nas bandas u*,g’,r’,i’,z’.

O levantamento CFHTLS utilizado neste trabalho foi o levantamento Deepid. As propriedades de cada

campo do Deep podem ser encontradas na tabela[7 1] e as localizagdes dos campos no céu sao mostradas

na figura[Z.3l
| Campo | RA(J2000) | DEC(J2000) | u* | g’ | r’ | i’ | z |
D1 02:25:59 -04:29:40 26.5 | 264 | 26.1 | 259 | 25.0
D2 10:00:28 +02:12:30 26.1 | 26.2 | 26.0 | 25.7 | 24.9
D3 14:19:27 +52:40:56 259 | 26.6 | 264 | 26.2 | 25.1
D4 22:15:31 -17:43:56 26.5 | 26.3 | 26.4 | 26.0 | 25.0

Tabela 7.1: Informacdes dos campos do levantamento Deep. As magnitudes limites para cada banda estdo no sistema AB e
referem-se a completeza de 50%. A ascensdo reta estd em unidades de hora, minuto e segundo e declinagdo em unidades de
grau, minuto e segundo de arco .

2http: //www.ctht.hawaii.edu/Science/CFHLS/cthtlsdeepwidefields.html
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Figura 7.3: Localizagdo dos levantamentos Wide (W1, W2, W3 e W4) e Deep (D1, D2, D3 e D4) do CFHTLS
(http:/fterapix.iap.fr/cpltioldSite/Descart/cfhtlscshearprogtarget. html).

O campo D1 do Deep possui observagdes fotométricas e espectroscopicas do VIMOS VLT Deep
Survey (VVDS). A fotometria do VVDS foi obtida pela cAmera CFH12K, operando também no CFHT,
nas bandas B,V,R,I (figura [Z.2)), cobrindo toda a regido do campo D1 com suas respectivas magnitudes
de completeza (50%) 26.5, 26.2, 25.9 ¢ 25.0 (sistema AB). Ja a espectroscopia do VVDS foi obtida pelo
espectrografo VIMOS no VLT (Very Large Telescope, localizado no deserto do Atacama). As caracteris-

ticas do MegaCam e do CFH12K podem ser encontradas na tabela .

‘ Banda ‘ Leentral(A) ‘ Largura(A) ‘

u* 3743 758
g 4872 1455
r 6282 1219
i’ 7776 1508
7 11702 6368
B 4312 990
\% 5374 974
R 6581 1251
I 8223 2164

Tabela 7.2: Informacdes dos filtros das cAmeras MegaCam ¢ CFH12K.

Todas as quatro areas do levantamento Deep possuem algumas pequenas regides afetadas por estre-
las da nossa Galéxia e defeitos de imageamento. Em cada regido afetada foi colocada uma maéscara,
eliminando os objetos nela situados. A figura[Z.4]mostra quatro graficos, um para cada drea do CFHTLS-

Deep, em ascensdo reta e declinacdo das galdxias do levantamento com as suas respectivas mascaras.

3http://www.ctht.hawaii.edu/Instruments/Filters/
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Essas mascaras foram definidas pelo grupo do CFTHLS. A figura[7.5lmostra a contagem de galdxias por
redshift.
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Figura 7.4: Posi¢oes de ascensdo reta e declinagdo das galdxias do levantamento CFHTLS-Deep com suas respectivas mascaras.
Além das mascaras que encobrem as estrelas, as dreas D2 e D4 possuem madscaras de transi¢do entre CCDs.

Os redshifts determinados para o CFHTLS séo fotométricos e foram obtidos por [lIbert et al. (2006)
utilizando o c6digo LePhare desenvolvido por S. Arnouts e O. Ilbert. Eles sdo resultados de um ajuste das
cores previstas por templates (padrdes) de distribui¢do espectral de energia representativas de diferentes
classes de galaxias, em diferentes distancias (deslocadas para o vermelho), com as cores observadas de
cada objeto. O melhor ajuste da template, e redshift associado, indica a mais provdvel classe e redshift
do objeto. Essas determinagdes foram feitas com a aplicagdo de uma técnica de melhoria de resulta-
dos baseadas num conjunto de treinamento, proveniente do levantamento de redshifts espectroscépicos
VVDS. O erro nas determinagdo dos redshifts fotométricos é €, = 0.029(1 +z). O niimero total de objetos
com redshifts fotométricos medidos é de 522268 até a magnitude limite i=25. A figura mostra uma
comparacgdo dos redshifts fotométricos obtidos através deste processo com 0s redshifts espectroscopicos

do levantamento VVDS, evidenciando o bom acordo.
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Figura 7.5: Contagem de galéxias por redshift do CFHTLS-Deep.
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Figura 7.6: Comparacdo dos redshifts fotométricos obtidos por [[lbert et al! (2006) para o CFTHLS com os valores espec-
troscopicos obtidos para os mesmos objetos no levantamento VVDS. o € a dispersdo das medidas e as linhas tracejadas se
referem a zs,, = 0.15(1 + Zegpec). O valor de 7 representa a percentagem de galdxias com erros excepcionalmente grandes,
abaixo e acima dessas linhas.
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A correlacdo angular das galdxias do CFHTLS-Deep foi obtida através do estimador proposto por
Landy & Szalay (1993) (equagéo [6.10). A andlise foi realizada em cinco intervalos de redshifts: 0.2 <
7<0505<2<07,07<z2<09,09 <z<1.1el.l <z < 1.3. Para cada intervalo de redshift
foi estimada a fun¢@o de correlacdo angular com 10 bins logaritmicos no intervalo 0.001° < 6 < 0.1°.
Selecionamos somente as galdxias cuja magnitude na banda i’ fosse menor que 24, totalizando 175522
galdxias de todos os tipos morfoldgicos. O nimero de galdxias para cada faixa de redshift e para cada
campo do CFHTLS-Deep pode ser visualizado na tabela[7.3] Para este limite de magnitude a completeza

€ acima de 90%. Toda a analise foi feita através de rotinas escritas nas linguagens Fortran e Python.

| Redshift | DI | D2 | D3 | D4 | Total |
02<z<051] 12297 | 13670 | 13997 | 8901 | 48845
05<z<0.7 | 9234 | 8324 | 9054 | 7320 | 33932
0.7<z<09 | 9817 | 11866 | 12560 | 8777 | 43020
09<z<1.1| 8110 | 6778 | 6986 | 8036 | 29910
1.1<z< 13| 4808 | 4484 | 4689 | 5834 | 19815

Tabela 7.3: Numero de galdxias para cada intervalo de redshift e area do CFHTLS-Deep.

A funcdo de selecdo do CFHTLS-Deep utilizada neste trabalho foi determinada através da funcio de
distribuicdo de probabilidade (FDP) de cada galdxia do levantamento. Essas func¢des sdo fornecidas pelo

codigo LePhare. A FDP de uma galdxia nos d4 a probabilidade deste objeto estar em um dado redshift

(figura[Z.7).
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Figura 7.7: Exemplo de uma funcéo de distribui¢do de probabilidade normalizada de uma galdxia do CFHTLS-Deep. Embora
seja o mais provavel que o redshift desta galdxia esteja no intervalo 0.0 < z < 0.7, o redshift desta galdxia tem uma probabilidade
ndo nula de estar no intervalo 2.0 < z < 3.2.

A funcio de selecido € calculada somando todas as FDPs normalizadas das galaxias:
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N
() =A ) FDP'(2) , (7.1)

i=1
onde A é uma constante. Da mesma forma que as FDPs individuais precisam ser normalizadas, a fun¢io

de selecdo também precisa ser normalizada. Portanto a constante A pode ser determinada usando

f $(z)ydz = 1. (7.2)

A figura[Z.8] mostra as fungdes de sele¢des obtidas do CFHTLS-Deep.
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Figura 7.8: Func¢des de sele¢ao do CFHTLS-Deep.

Foi assumida uma cosmologia fixa dada pelos pardmetros: densidade de matéria escura, €, = 0.25,

equagdo de estado da energia escura, w = —1, parametro de Hubble, & = 0.7 e curvatura zero, {; = 0.
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7.2 Determinacao do Erro na Medida da Correlacao Angular

Na estimativa de erros da correlacdo angular das galaxias do CFHTLS-Deep foram usadas as metodolo-
gias bootstrap, bootpairs, jackknife (capitulo [6)). Para cada intervalo de redshift, foi estimado o erro de
cada campo do levantamento. Depois foi feita a juncdo dos erros dos quatro campos em cada intervalo

de redshift usando o método da varidncia minima (White et al!, 2011)):

1 1
26 > el (7.3)

i=1

O levantamento CFHTLS-Deep consiste em quatro regides espacadas no céu, de modo que podemos
considera-las independentes entre si. Portanto podemos estimar o erro da correlagdo através do método

da variancia, que pode ser obtido da seguinte maneira:

1 n
o6) = — ;(wmd(m — wi®) (7.4)

onde w,,q € a correlacdo média entre as regides do levantamento. Através da relacdo acima somente os
erros das correlagdes sdo obtidos, ou seja, apenas a diagonal da matriz de covariancia possui valores ndo
nulos. O levantamento CFHTLS-Deep possui apenas quatro campos e, portanto, a estimativa completa
da matriz de covariancia utilizando a metodologia variancia seria invidvel pois a dependéncia das escalas
angulares uma com as outras seria muito grande ocasionando, desse modo, em um grande aumento dos
erros.

Os erros das medidas podem ser visualizados a esquerda nas figuras e As figuras da direita
mostram os erros de bootstrap, bootpairs, jackknife e variancia divididos pelo erro de poisson. Como
discutido na secao a estimativa de poisson ndo considera o erro ocasionado pelo tamanho do levanta-
mento. Dividindo os demais erros pelo erro de poisson podemos ter uma ideia da relevancia do tamanho

do levantamento nas medidas.

7.3 Ajuste da Lei de Poténcia

Apés obtidas as correlagdes, foi feita a juncdo das medidas de todos os campos para cada intervalo
de redshift. A combinacdo das medidas foi obtida utilizando o método da varidncia minima, 0 mesmo

utilizado na equagao [7.3
N

w0 = 3 4O /ZN: 1 (7.5)
T Lgde) | Sk '

i=1 i=1
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Figura 7.9: Figuras da esquerda: erros da funcdo de correlagdo angular do CFHTLS-Deep nos intervalos 0.2 < z < 0.5,
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variancia (roxo). Figuras da direita: erros normalizados pela estatistica de poisson.
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A figura[ZITlmostra as correlagdes angulares ajustadas por duas leis de poténcias, uma considerando

o efeito do integral constraint e a outra ndo, na metodologia jackknife (os graficos das correlagdes angu-

lares nas outras metodologias sdo muito parecidos e, portanto ndo serdo mostrados)
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Figura 7.11: Funcédo de correlagdo do CFHTLS-Deep angular na metodologia jackknife ajustada por duas leis de poténcias:
uma levando em conta os efeitos do integral constraint (linha vermelha) e a outra ndo (linha verde).

O objetivo da andlise da aglomeracdo das galdxias do CFHTLS-Deep € verificar o impacto causado
nas medidas provenientes de diferentes metologias de erro e do viés causado pelo integral constraint (IC).
Primeiramente, o comportamento do viés integral constraint foi estimado sondando o CFHTLS-Deep em

vdrias escalas angulares até o limite do levantamento. Cada escala angular representa a distdncia méxima

57



entre dois pontos que um levantamento menor que 0 CFHTLS-Deep teria. Portanto a figura [Z.12] mostra
o valor do integral constraint para levantamentos menores que 0 CFHTLS-Deep. Como as areas efetivas
dos campos sdo bem parecidas, o comportamento do integral constraint é praticamente 0 mesmo para
todos os campos e, portanto, na figura [Z.12] s6 é mostrado o comportamento do integral constraint do
campo D1. Nesta andlise preliminar é esperado que o infegral constraint no CFHTLS-Deep cause nas

medidas de correlagio um viés de ~ 2 — 3 x 1073,

10

10 10° 10

o)
Figura 7.12: Comportamento do integral constraint em fungdo da escala angular do campo D1 do CFHTLS-Deep. Cada escala
angular representa o tamanho limite de um levantamento menor que o Deep. Foi utilizado valores tipicos para as constantes da
lei de poténcia na equacdo[6.23t A = 0.001 ey = 1.8.
Foi assumido que a correlacdo espacial assume uma lei de poténcia do tipo &(r) = (r9/r)"Y e 0s
pardmetros ry e y foram estimados através da correlagdo angular medida usando o método discutido no
capitulo Foi assumido também que os campos do CFHTLS-Deep sdo independentes, por estarem

bem afastados uns dos outros no céu. Portanto, para encontrar o melhor ajuste para os parimetros da

correlacdo espacial, o teste )(foml ¢ a soma da contribui¢do de todos os campos:

2 2 2 2 2
Xiotal =X1 T X2 T X3 T X3 - (7.6)

. . 2 A o~ .
Determinando desta maneira o y;, ., estamos supondo que os valores dos parametros 7 € y sdo iguais para
todos os campos, variando apenas em redshift. O teste )(12 do i-ésimo campo € determinado da seguinte

maneira:

X7 = D [@ons(8) = A, = OICG, ) [wo(0) = A® = O], (7.7)
bj
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onde C(i, j)' é a inversa da matriz de covariAncia, A é a amplitude determinada na equagio 5.4 e C
€ o fator do integral constraint (equagdo [6.26). Para a metodologia varidncia, como dito, a matriz de
covaridncia s6 possui valores nao nulos na diagonal. Neste trabalho utilizamos o pacote de programas
pyminuit para minimizar a fungio y?. Este pacote também fornece os erros dos pardmetros ajustados.
Os valores de ry e y encontrados podem ser visualizados nas tabelas [7.4] e[17 e as suas

evolugdes com respeito ao redshift podem ser vistos nas figuras [7.13]e[7.14
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Figura 7.13: Valores do parametro ry do CFHTLS-Deep em fungéo do redshift. Os circulos em preto levam em conta os efeitos
do integral constraint e os tridngulos vermelhos ndo. Os circulos e os triangulos estdo deslocados uns com respeito aos outros
para uma melhor visualiza¢do, mas ambos pertencem a mesma faixa de redshift.

- Y ro(h~" Mpc) x°/dof
Redshift semIC [ comIC semIC | comIC | semIC | comIC
02<z<05]1.80+0.02|1.72+0.03 | 3.04 +£0.1 | 3.54+0.2 7.07 6.90
05<z<07]1192+003|190+0.04|270+0.1 | 2.90=+0.1 3.13 3.31
07<z<09]192+003|1.89+0.04 |272+0.1 | 2.85+0.1 7.00 7.27
09<z<1.1]198+004|196+0.05|283+0.11|293+0.2 4.60 5.08
1.1<z<13 (1201 +004 | 198+0.05|334+0.2 | 351+0.2 2.90 3.03

Tabela 7.4: Parametros da correlagdo espacial do CFHTLS-Deep na metodologia bootstrap.
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- Y ro(h~" Mpc) X°/dof
Redshift semIC [ comIC semIC [ comIC sem IC | com IC
02<2z<05]179+001 | 1.73£0.01 | 296 + 0.07 | 3.37 £0.08 | 33.26 34.70
05<z<07]1194+001|191=+0.01 |266+0051|281+0.06]| 16.63 17.05
07<z<09]194+001 | 1.91 £0.01 | 2.67+0.05 | 2.79 £ 0.06 | 28.46 29.54
09<z<1.1]201+003]|2.00=x0.02]|275+0.07 |2.81+0.08]| 22.37 24.00
1.1 <z<13]205+0.02 |202+0.02 | 321 +0.07 | 3.33+£0.09 | 16.87 17.38

Tabela 7.5: Parametros da correlagdo espacial do CFHTLS-Deep na metodologia bootpairs.

: Y ro(h~" Mpc) X°/dof
Redshift semIC [ comIC semIC [ comIC sem IC | com IC
02<z<05]188+004 | 1.86+0.04 | 2.60+0.18 | 2.68 +0.21 11.19 11.41
05<z<07]1195+£004 |193+£0.04 | 262+0.15| 271 «£0.17 4.14 4.16
07<z<09]198+003|197+0.03 248 +0.12 | 2.53+0.13 5.02 5.13
09<z<1.1]207+004|2.06=+0.04|254+0.15| 258 +0.16 6.38 6.49
1.1<z<13]204+0.05|2.02+0.05| 3.23+0.20 | 3.30 +0.21 3.76 3.90

Tabela 7.6: Pardmetros da correlagdo espacial do CFHTLS-Deep na metodologia jackknife.
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. y ro(h~" Mpc) X /dof
Redshift sem IC | com IC sem IC | com IC sem IC | com IC
02<z<05]182+004|1.74+0.05 | 3.02+0.17 | 3.53+0.3 2.88 2.85
05<z<0.7|194+0.02| 191+0.03 | 2.67+0.09 | 2.85+0.1 3.67 3.97
07<z<09]194+0.03|191+0.04 | 269+0.11 | 2.78 0.1 6.60 6.90
09<z<1.1|203+0.04|201=+0.04|269+0.09]|2.75+0.1 7.80 8.32
1.1<z<13|205+0.02 | 203+0.03 | 3.23+0.12 | 3.35+0.1 5.71 5.96

Tabela 7.7: Pardmetros da correlagdo espacial do CFHTLS-Deep na metodologia variancia.

Na anélise de erro dos graficos a direita das figuras e o menor dentre os erros (bootpairs)
€ no minimo, em pequenas escalas angulares, equivalente ao erro de poisson e o maior dentre os erro
(variancia), chega a ser 10 vezes maior que o erro de poisson em pequenas escalas angulares. Para
maiores escalas angulares todos os erros crescem com respeito ao erro de poisson, chagando até 60
vezes. Isto indica que o tamanho pequeno do levantamento pode estar afetando as determinacdes das
medidas de correlacdo.

Um outro fator com respeito ao erro é que a metodologia varidncia produz maiores erros que as
demais metodologias em quase todas as escalas angulares em todas as faixas de redshift. [llbert et al.
(2006) apontaram que as dreas do levantamento CFHTLS-Deep sao bem homogéneas. No entanto, os
erros estimados através da metologia variancia apontam uma discrepancia entre os campos do CFHTLS-
Deep.

A funcgdo de correlagdo angular ajustada por uma lei de poté€ncia levando em conta o viés integral
constraint na figura[Z.IT] mostra que o tamanho do levantamento (~ 1 grau quadrado) nos permite sondar
até no maximo 0.1 grau. Acima dessa escala angular os valores da correlagdo ndo sdo mais confidveis.

Os valores do parAmetro ry da correlacdo espacial visualizados na figura[Z.13]mostram que o viés in-
tegral constraint ndo afeta significativamente as medidas, contrariando a suposi¢do feita com a compara-
¢do entre as metodologias de erro bootpairs, bootstrap, jackknife e varidncia com respeito a metodologia
poisson. Apenas a primeira faixa de redshift (exceto o erro de jackknife) apresenta uma diferenca que
estd fora da barra de erro.

Ainda na figura[Z.13l o comportamento de r( se mostrou quase o mesmo em todas as metologias de
erro empregadas, exceto na primeira faixa de redshift na metodologia jackknife.

O valor da amplitude g permanece constante (~ 2.7 Mpc/h) nas faixas 0.5 < 7 < 0.7,0.7 < z < 0.9
e 0.9 < z < 1.1 em todas as metodologias de erro e aumenta para ~ 3.3 Mpc/h na faixa 1.1 < z < 1.3.
Na selecdo das galdxias do levantamento, foi feito um corte da magnitude aparente da banda i menor que

24. A medida que aumenta o redshift estamos privilegiando galdxias mais brilhantes usando este tipo de
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critério. Galdxias mais luminosas tendem a ser mais aglomeradas que galdxias menos brilhantes (e.g.,
Madgwick et al., 2003), fazendo com que a amplitude r(y no intervalo 1.1 < z < 1.3 aumente.

O comportamento do parAmetro y na figura[7.14]se mostrou 0 mesmo tanto na andlise do integral con-
straint quanto nas comparacdes das metodologias de erro, revelando algumas oscilacdes que aparente-

mente ndo sdo sistematicas.
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Capitulo 8

A amostra Sloan Digital Sky Survey

No capitulo anterior foi feita uma andlise do CFHTLS-Deep, que € um levantamento com pequena
drea coberta, ~ 1 grau quadrado (pencil-beam). Nesta andlise foram verificados os impactos das metodolo-
gias de erro adotadas sobre o ajuste dos pardmetros de uma lei de poténcia para a correlagdo espacial, ry
e y. Neste capitulo serd analisado um outro levantamento de galaxias utilizando fotometria para estimar
os redshifts, o SDSS-III H Este levantamento possui uma 4rea de cobertura muito maior que o CFHTLS-
Deep, portanto os impactos das metodologias de erros da correlagdo angular podem ser diferentes, isto
€, as conclusdes obtidas com o CFHTLS-Deep podem nio ser aplicadas diretamente para este levanta-
mento. Por consequéncia, serd reproduzida também a anélise de impacto de diferentes metodologias de
erros para este levantamento, verificando se as conclusdes se mantém no SDSS-III para o ajuste de lei
de poténcia na correlacdo espacial. Além disso, a andlise do SDSS-III compreende também em ajustar a
correlacdo de galdxias utilizando o modelo de halos introduzido no capitulo

Foram realizados dois tipos de estudos no levantamento SDSS-III. O primeiro estudo consistiu em
reproduzir a andlise efetuada por [Blake et al! (2008), que foi separar a amostra em quatro faixas de
redshift no intervalo 0.45 < z < 0.65 com espessura Az constante e igual a 0.05, onde em cada faixa foi
feito um corte de magnitude absoluta de modo que para maiores faixas de z o limiar da luminosidade
das galaxias aumenta. Uma comparacdo dos resultados entre o presente estudo e o [Blake et all (2008) é
apresentada. Por fim, no segundo estudo, foi selecionada uma amostra limitada em volume na faixa de
redshift 0.45 < z < 0.60, divida em trés faixas com espessura e magnitude absoluta constantes.

Foi assumida uma cosmologia fixa dada pelos parametros: densidade de matéria escura, Q,, = 0.25,
densidade de matéria baridnica, Q; = 0.045, equacdo de estado da energia escura, w = —1, pardmetro

de Hubble, & = 0.7, indice espectral das perturbagdes, ny; = 1 e amplitude das perturbagdes, og = 0.8 e

Thttp://www.sdss3.org/
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curvatura zero, Q = 0.

8.1 Dados

Neste estudo foram usados os dados de imageamento provenientes do SDSS-III DRS (Aihara et al.,
2011), que foram colocados para uso publico pela a equipe do SDSSH. Este catdlogo fotométrico possui
os mesmos critérios de selecdo para as galaxias do BOSS, que foram definidos com o propdsito de ter
massa estelar constante, usualmente denominada de CMASS (White et al., 2011/; [Ross et all, 2011). A
construcdo deste catdlogo € descrita em detalhes em [Ross et al. (2011/), onde a magnitude na banda i tem
cortes nos limites 17.5 < i < 19.9.

Depois de fazer os cortes apropriados de regides com grande contaminacio de extin¢do e estrelas
brilhante, foi obtido um catdlogo com aproximadamente 700 mil galdxias, com a maioria delas em
045 < z < 0.65. Na figura ¢ mostrada a distribui¢do angular das Galdxias Luminosas, ou LGs
(sigla em inglés). Apos feito todos os cortes sugeridos pela equipe do SDSS, o levantamento possui uma
area efetiva de 7735 graus quadrados. Esta amostra é composta por basicamente galaxias brilhantes. Nos
dados precedentes do SDSS, que tinham redshifts no méximo z ~ 0.4, uma amostra similar era construida,
mas era denominada como Galdxias Luminosas Vermelhas, ou LRGs. Este nome foi modificado pois com
o aumento na profundidade em redshift nao sdo mais apenas galdxias vermelhas que entram na amostra

(Ross et al!, 2011)).
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Figura 8.1: Distribuicdo de ascensdo reta e declinagdo das galaxias do SDSS.

Zhttp://portal.nersc.gov/project/boss/galaxy/photoz
3Essas informagdes também sio fornecidas pela equipe do SDSS na pagina da internet.
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Para este catdlogo os redshifts das galdxias foram estimados utilizando o método de redes neurais
com o codigo numérico ANNz (Collister & I.ahav, 2004).Para utilizar este método € necessario uma
amostra de treinamento para a rede constituida de galdxias com caracteristicas similares as galdxias que
constituem a amostra fotométrica. Os redshifts fotométricos, ou photos-z, deste levantamento foram
estimados com uma amostra de treinamento com 112778 galdxias com redshifts espectroscépicos do
BOSS, ou seja, uma boa fracdo do nimero das LGs da amostra fotométrica. Por consequéncia os photos-
z tem propriedades bem determinadas. As suas dispersdo e viés sdo conhecidos com uma grande acuricia,
algo de fundamental importancia para a estimativa das fung¢des de selecdo. [Ross et all (2011)) estimaram
a dispersdo média do photo-z das galdxias em quatro redshifts médios, o,(z = 0.475) = 0.043, 0.(Z =
0.525) = 0.044, o,(z = 0.575) = 0.052, 0,(z = 0.625) = 0.063, que podem ser aproximados a uma
relag@o do tipo o, = 0.03(1 + z), mostrando a boa precisdo dos redshifts fotométricos desta amostra.
Fora dos limites 0.45 < z < 0.65 a amostra de treinamento possui poucos objetos, fazendo com que os
photos-z fora desta regido sejam poucos confidveis. Por consequéncia iremos nos ater a analisar as LGs
dentro destes limites.

A equipe do SDSS também forneceu as fungdes de sele¢do para as LGs em quatro faixas de espessura
Az = 0.05 no regime de redshift descrito acima. Na figura[8.2] sdo mostradas as quatro fun¢des de sele¢do
estimadas por [Ross et all (2011).

Como € esperado para o photo-z, as fungdes de selecio se sobrepdem devido a incerteza no photo-z,

fazendo com que as andlises em faixas préximas ndo sejam independentes uma das outras.

14} — 0.45 <2< 0.50 |1
— 0.50<2<0.55
12 — 0.55<2<0.60 ]
0.60 < z < 0.65
10 R
Okl |
ASS
6, a
a4t |
2, a
93

Figura 8.2: Func¢ao de selegcdo de SDSS.
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8.2 Amostra Limitada em Volume em Diferentes Faixas de Redshift

Primeiramente foi feita uma andlise similar a efetuada por Blake et all (2008), ou seja, selecionamos
as LGs em quatro faixas de photo-z com espessura constante Az = 0.05 nos limites 0.45 < z < 0.65. Para
cada uma das faixas criamos uma amostra limitada em volume com magnitude aparente limite i = 19.9,
com a magnitude absoluta limite calculada no limite superior da faixa de redshift. Desta forma sdo obtidas
quatro amostras limitadas em volume, mas com diferentes magnitudes absolutas em cada uma delas. E
necessario construir amostras limitadas em volume pois o modelo de halos a ser utilizado na andlise dos
dados s6 pode ser aplicado a esse tipo de amostra.

A magnitude absoluta de cada uma das L.Gs foi calculada utilizando a corre¢do K, estimada para as

LRGs do levantamento 2SLAQ (Wake et all, 2006), utlizando a defini¢do usual,
M; - 5logy, h=m;-25-5 log ;o [(1 + 2)de(2)] = Keor. (8.1)

Utilizando a cosmologia definida no inicio deste capitulo, obtemos a magnitude absoluta limite para cada
faixa: M; — Slog,yh = (-22.23, -22.56, -22.87, -23.20).
No catdlogo disponibilizado pela equipe do SDSS é fornecida a probabilidade do objeto ser uma

galédxia (psg = 1) ou ser uma estrela (ps, = 0), por consequéncia o nimero de galaxias serd dada por:

Nobj

Ngal = Zpsg,i . (8.2)
i=1

Obtemos, para cada faixa e com o corte em magnitude, os seguintes nimeros de galdxias: Ngy =
(161852, 191916, 137874, 69589), resultando em um total de 561231 galéxias, quase o dobro de galdx-
ias utilizadas por [Blake et al. (2008). Da mesma forma que o nimero de galdxias tem que levar em
conta a probabilidade estrela-galdxia pg,, 0 estimador da correlagdo angular também deve utilizar essa

informag@o na contagem de pares DD e DR. Essas contagens sdo agora estimadas como:

Nobj
DD = )" puips; (8.3)
ij=1
Nobj N,
DR = Z Psei - (8.4)
1

=1 j=
Desta forma, a contaminacio das estrelas ja € incorporada na estimativa da correlagdo angular, diferente-

mente do que foi feito por|Blake et all (2008), que para levar esse efeito de contaminag¢io em consideragdo
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aumentou a poténcia da correlacdo medida em 3%. Para cada intervalo de redshift a funcdo de correlagdo
angular foi estimada em 30 bins logaritmicos no intervalo 0.001° < # < 1° e a fun¢@o de correlagdo

angular foi obtida utilizando o estimador proposto por Landy & Szalay (1993) (equagéo [6.10).

8.2.1 Determinacao do Erro na Medida da Correlaciao Angular

A estimativa de erros da correlagdo neste estudo foi obtida utilizando as metodologias bootstrap,
bootpairs, bootpairs blocks e jackknife. O objetivo € verificar o quanto o ajuste de lei de poténcia é
dependente da metodologia de erro empregada na correlacdo angular, assim como foi feito previamente
no estudo com o CFHTLS-Deep.

No método jackknife o levantamento foi subdivido em 100 dreas com o niimero de galdxias aprox-
imadamente constante em cada 4rea. Para o método bootpairs blocks a distancia de correlacdo para as
LGs utilizada foi aproximadamente ro ~ 10/h~' Mpc. Esta distincia é aproximadamente igual a ampli-
tude rg da correlacdo para essas galdxias. Desta forma foi utilizada a relacdo entre distdncia angular e
distancia comével dada pela métrica de Friedmann-Robertson-Walker, As = d.(z)A8, para encontrarmos
a abertura angular A8 correspondente a uma distincia transversal de ry. Para separarmos as galdxias em
grupos (blocks) utilizamos o pacote numérico Healpix (G6rski et al., [2005) com Nside = 128, que corre-
sponde a uma abertura angular 6,,;, = 27.5". Nos limites de redshifts, essa abertura angular corresponde a
uma distancia comével d, ~ 10 A~! Mpc, exatamente o ry esperado para as LGs. Na figura ?? mostramos
as matrizes de covaridncia completas para os quatro métodos utilizados, onde sdo utilizados os coefi-
cientes de correlacdo, também chamado de matriz de covaridncia reduzida, entre os bins angulares 6; e

6}, definido como,
CG@ )
VCG. HC(. )

Os métodos bootstrap e bootpairs ndo criam uma escala caracteristica, pois apenas fazem o sorteio

r(i, j) = (8.5)

de galdxias (bootstrap) ou de pares de galdxias (bootpairs). Entretanto os métodos bootpairs blocks
e jackknife criam uma escala caracteristica, pois para as suas estimativas estas metodologias dividem
o levantamento em vdrias sub-dreas. Estas diferencas ficam evidentes na figura [8.31 As metodologias
bootstrap e bootpairs ndo apresentam correlagdes positivas e praticamente toda a sua informacdo esta
contida na diagonal, diferentemente das matrizes bootpairs blocks e jackknife, que apresentam correlacio
positiva em grandes escalas, mostrando que os termos fora da diagonal serdo importantes no ajuste de
pardmetros para esses dois ultimos métodos. Outra caracteristica interessante é que o método jackknife

gera a matriz de covarincia mais ruidosa, como pode ser vista na figura [§8.3l Essa é uma propriedade
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jé conhecida deste método, que dificulta a andlise de ajuste de pardmetros, podendo gerar resultados

imprecisos (Matthews & Newman, [2012).

0.45 <2 <0.50 0.50 <2 <0.55 0.45 <2 <0.50 10 0.50 <2 <0.55

N 10° N 10°
° 10° 107 107" 10°" 107 107 10" 10° ° 10° 107 10" 10°° 107 107 10" 10°
~ 0.55 <z <0.60 0.60 <z <0.65 0.55 <z <0.60 0.60 <z <0.65

-3
107 10" 10° 10° 107 10" 10
0.55 <z <0.60 o 0.60 <z <0.65

Figura 8.3: Matrizes de covaridncia das metodologias bootstrap (esquerda superior), jackknife (direita superior), bootpairs
(esquerda inferior) e bootpairs blocks (direita inferior).

Na figura[8.4l comparamos os erros dos quatros métodos entre si e com o erro de poisson (se¢dol6.2.1)).
O método bootstrap, que sorteia as galdxias para fazer a nova amostra, fornece o maior erro (linha azul),
mas se mantém constante com relacio ao erro de poisson, sendo 2.5 vezes maior independente da escala
angular. O método bootpairs fornece o menor erro (linha verde), sendo até menor que o erro de poisson
em escalas pequenas e, como o erro de bootstrap, ele se mantém constante em comparagdo ao erro de
poisson e com a mesma magnitude. Como j4 foi discutido anteriormente nas segdes e esses

dois métodos ja tem problemas na sua defini¢do, pois utilizam quantidades que ndo sio independentes
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para o sorteio, i. e., galdxias e pares de galdxias. Algo esperado que deveria ocorrer na estimativa de
erro (e ndo ocorre nestes dois métodos) é o aumento do erro em grande escalas com relacdo ao erro de
poisson. Este fato é esperado pois em grande escalas o erro que deve dominar é o chamado variancia
cosmica, que também esta ligado ao efeito de borda. O erro devido a densidade de galdxias deveria ser
menos importante, sendo este exatamente o erro que o método de poisson leva em conta. Mas o erro de
poisson € o ~ 1/ VDD, e para grande escalas DD fica muito grande, fazendo com que o, — 0. O que
nos leva a concluir que os métodos bootstrap e bootpairs devem ser usados com cuidado numa anélise
de aglomeracdo angular de galéxias.

Os métodos bootpairs blocks e jackknife apresentam um comportamento muito parecido em todas as
escalas sondadas para todas as faixas de redshift. Fornecendo um erro 50% maior que o erro de poisson
até ~ 0.1 grau, enquanto para escalas maiores os dois erros crescem devido ao efeito de borda. Este
efeito ndo tem relagcdo com o tamanho das dreas do método jackknife e dos blocos do método bootpairs
blocks, pois o primeiro utilizou 100 dreas enquanto o segundo utilizou mais de 30 mil dreas. Portanto,
este efeito parece ser intrinseco ao levantamento. O crescimento do erro em grandes escalas estd ligado
as correlagdes positivas que aparecem na figura[8.3lanalisada anteriormente. Desta andlise preliminar dos
métodos de erros para o DRS, podemos concluir que os métodos bootstrap e bootpairs devem fornecer
resultados para o ajuste de parametros parecidos entre si, mas um pouco diferentes dos métodos jackknife
e textitbootpairs blocks.

No geral, os erros desta andlise sdo no mdximo 8 vezes maiores que o erro de poisson. Comparando
com os erros encontrados na andlise feita com o CFHTLS-Deep, algumas metodologias chegavam a ser
60 vezes maior que a metodologia de poisson. Este resultado mostra que as medidas para as galdxias
do SDSS sdo bem menos afetadas pelo tamanho do levantamento que as medidas feitas nas galaxias do
CFHTLS-Deep, como era esperado, pois a area do SDSS é ~ 7 mil graus quadrados e do CFHTLS-Deep

é apenas ~ 4 graus quadrados quando somados todos os campos.

8.2.2 Ajuste da Lei de Poténcia

O objetivo da andlise das galaxias LGs do SDSS nesta secdo € aplicar o modelo de lei de poténcia
na correlagdo espacial das galdxias desta amostra e verificar como evoluem os paradmetros ry € y com o
variacdo da luminosidade e com o redshift e qual € o impacto da metodologia de erro empregada, como
foi feito anteriormente para o levantamento CFHTLS-Deep.

Da mesma maneira na andlise do CFHTLS-Deep, aplicamos o modelo de lei de poténcia discutido
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Figura 8.4: Erros da funcdo de correlagdo angular da amostra limitada por volume em diferentes fixas de redshift (figuras da
esquerda) determinados pelas metologias bootstrap (azul), bootpairs (verde), jackknife (vermelho) e bootpairs blocks (preto) e
a normalizagdo dos mesmos erros pela estatistica de poisson (figuras da direita).
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Figura 8.5: Funcio de correlagdo angular da amostra limitada por volume em diferentes fixas de redshift e o ajuste da lei de
poténcia. O erro estimado foi obtido através da metodologia jackknife.

na secdo 5.1l e utilizamos a mesma funcio y? para encontrarmos o melhor ajuste dos parimetros ry e y:

X7 = D [@ons(8) = A, = OICG, ) [wo(0) — A®" = O], (8.6)
bj
sendo C(i, j)~' a inversa da matriz de covariincia, A é a amplitude determinada na equacio5.4le C é o
fator do integral constraint (equagio [6.26). Como o levantamento SDSS possui uma drea bem maior que
a escala angular sondada neste trabalho, o fator integral constraint € muito pequeno podendo ser ignorado
nesta andlise. A correlacdo angular ajustada por uma lei de poténcia utilizando a metodologia jackknife é
mostrada na figura[8.3] (os outros ajustes sdo muito similares e por esta razao ndo serdo mostrados).

Os valores dos pardmetros ajustados, ry € y, da correlagdo das LGs se encontram na tabela 8.1l e a
figura 8.6l mostra a evolugio desses parAmetros com respeito ao redshift para cada uma das metodologias
de erro empregadas neste estudo.

O modelo de lei de poténcia ndo fornece uma boa descricdo para a correlacdo angular medida. Esta
conclusio pode ser obtida utilizando o teste de y> fornecido na quarta coluna da tabela 8.1l Todos os

valores de y2/dof sdo muito maiores que 1, isso mostra que o modelo aplicado néo é uma boa descrigio
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Tabela 8.1:

Resultados dos parametros da lei de poténcia da amostra limitada por volume em diferentes faixas de redshift.

Bootstrap

‘ Redshift ‘ 0% ro(h~! Mpc) ‘ Y2/dof ‘
045 <z<0.50 | 1.92+£0.01 | 8.15+0.06 6.1
0.50 <z<0.55 | 1.93+£0.01 | 8.33 £0.06 7.4
0.55 <z<0.60 | 1.92 +0.01 | 9.02 +0.08 4.0
0.60 <z<0.65 | 2.00+0.02 | 9.49 £0.14 1.7

Bootpairs

| Redshift | y | ro(h™" Mpe) [ x*/dof |
045<z<050 | 191 +£0.01 | 8.03 +0.03 249
0.50 <z<0.55 | 1.92+0.01 | 829 +0.03 36.3
0.55<z<0.60 | 1.93 +£0.01 | 8.88 +£0.04 32.8
0.60 <z<0.65 | 2.02+0.01 | 9.38 +0.06 5.6

Bootpairs blocks

| Redshift | y | ro(h™" Mpo) [ x*/dof |
045<2z<050 | 1.94+0.01 | 8.08 +0.05 14.4
0.50 <z<0.55 | 1.94+0.01 | 8.16 +0.06 11.8
0.55<z<0.60 | 1.94 +£0.01 | 8.77 £0.08 9.3
0.60 <z<0.65| 2.00+0.02 | 9.52+0.11 4.0

Jackknife

‘ Redshift ‘ 0% ‘ ro(h~! Mpc) ‘ Y2/dof ‘
045 <z<0.50 | 1.93+0.01 | 7.85 +0.08 12.6
0.50 <z<0.55]| 194 +0.01 | 8.10=+0.07 9.3
0.55 <z<0.60 | 2.00 £0.01 | 8.13 +£0.11 15.8
0.60 <z<0.65 | 2.00+0.01 | 9.40+0.13 2.9
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Figura 8.6: Resultados dos pardmetros da lei de poténcia da amostra limitada por volume em diferentes faixas de redshift.
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das medidas da correlagio angular. O tinico método que forneceu um y?/dof préximo de 1, foi 0 método
bootstrap e apenas para a tltima faixa de redshift. Mas como ja foi concluido anteriormente, este método
ndo aparenta fornecer uma boa estimativa para o erro da correlagdo angular, neste caso, superestimando
0S Seus erros.

Os valores do parAmetro r( na figura[8.6lmostram o mesmo comportamento em todas as metodologias
empregadas, exceto no intervalo 0.55 < z < 0.60 para o metodologia jackknife. O aumento da amplitude
ro com respeito a z se deve ao aumento do limiar da luminosidade com o redshift que foi feito nesta secao.
A conclusio disto é que galdxias mais luminosas tendem a estar mais aglomeradas.

Os valores dos parametros y na figura mostram 0 mesmo comportamento para todas as metolo-
gias, sendo diferentes apenas na faixa 0.55 < z < 0.60 para a metodologia jackknife, sendo maior que os
demais. Este fato € para compensar a queda do pardmetro ry nesta mesma faixa.

No ajuste de lei de poténcia na correlagdo angular feita por IBlake et all (2008), a amostra prove-
niente do SDSS DR4 utilizada por eles continha 380000 redshifts fotométricos de Galdxias Vermelhas
Luminosas, ou LRGs, e a metodologia de erro empregada foi a de jackknife, dividindo a amostra em
393 sub-dreas. Apesar dessas diferencas de amostra e metodologia, os parametros ry € y encontrados
por eles sdo similares aos deste trabalho na metodologia de jackknife. Os valores de ry encontrados por
Blake et al! (2008) sdo: (7.2 = 0.2, 8.0 + 0.2, 8.5 £ 0.3, 9.3 + 0.3) (h! Mpc) e os valores de y sdo:
(1.96 £ 0.01, 1.96 + 0.01, 1.94 + 0.02, 1.94 + 0.02). Comparando com os resultados deste trabalho, os
valores do pardmetro r(y obtidos por Blake et al. (2008) se encontram dentro da margem de erro dos val-
ores obtidos neste trabalho, na mesma metologia. Os valores de 7y, apesar de estarem fora da margem de
erro, sdo muito similares. J4 os valores do teste y> encontrados por Blake et al! (2008) encontram-se mais
baixos que os encontrados neste trabalho: (6.32, 4.74, 2.56, 1.25). Esta estatistica nos revela que quanto
mais préximo da unidade, melhor € o modelo que representa os dados. Em contrapartida, quanto mais
afastado de 1 for o valor da y?, mais ineficiente 0 modelo se mostra para explicar os dados. Sendo os
valores do teste y? deste trabalho maiores em comparacio aos encontrados por Blake et al. (2008), isto
significa que o ajuste de lei de poténcia representa de modo menos adequado os dados deste trabalho do
que os de |Blake et all (2008). A amostra de [Blake et al. (2008) ¢ feita basicamente de LRGs e a amostra
deste trabalho retine ndo s6 LGRs mas também galdxias brilhantes de outras cores. Como a aglomeracio
depende também da cor da galéxia, este fato pode estar refletindo na estatistica y?, fazendo com que nio

explique de modo adequado os dados deste trabalho que os de |Blake et all (2008).
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8.2.3 Ajuste do Modelo de Halos

Na se¢do anterior, ficou claro que o modelo de lei de poténcia ndo é adequado para descrever as
correlacdes angulares do SDSS-DR8, fazendo-se necessario um novo modelo tedrico. O outro modelo
aplicado foi o modelo de halos, descrito na se¢do[5.2l O modelo de halo empregado neste estudo possui 5
parametros livres que caracterizam a distribui¢do de galdxias dentro de um halo (Halo occupation distri-
bution, HOD): o y;, Myin, @, My e M. Além da fung@o de correlacdo, o modelo de halos também fornece
um modelo para a densidade de galdxias do levantamento. Desta forma incluimos esta informag¢@o no

ajuste do modelo aplicando o seguinte teste de y:

nobs _ nmdl]2
gal gal

= [Wans0) = 0y (®) + 1 € [wobs(0)) — wun(0) + 1] + ===2—= . (8.7)
i,j Ngal
sendo w,ps(0) a correlacdo angular medida e wyy(6) a correlagdo angular tedrica do modelo de halos
discutida na secdo. Assumimos que a densidade de galdxias no modelos de halos é independente da
correlacdo medida (Blake et al., [2008), o que justifica a soma acima. Neste estudo utilizamos apenas a
metodologia de erro jackknife. A densidade média de galdxias foi estimada via

Tmax dv
nf0t = Nea/ [Q f d—zdz], (8.8)

Zmin

onde Q o angulo sélido subentendido pelo levantamento, dV/dz € o elemento de volume e foi assumido
que o nimero de galdxias que saem da faixa devido ao erro no photo-z € aproximadamente 0 mesmo
que entra. Com a cosmologia assumida obtemos as seguintes estimativas das densidades volumétricas de
galaxias para as quatro faixas: ngzls = (3.45,3.52,2.22 ¢ 1.00) x 10~* B3 Mpc=3. O erro na densidade foi
definido como sendo 10% do seu valor. A metodologia empregada neste estudo € diferente da adotada
por Blake et al! (2008), onde eles fixaram o parametro M,,;, de tal forma que a densidade do modelo de
halos deve ser igual a densidade medida.

A figura[8.7mostra o ajuste da correla¢do angular pelo modelo de halos, ambos divididos pelo ajuste
de lei de poténcia.

Os parametros do ajuste do modelo de halos desta se¢do estdo na tabela e a evolucdo de quatro
desses pardmetros (07y,@,M,ys € by) com respeito ao redshift sdo visualizados na figura[8.8l O modelo
de halos ajustado para a correlacdo medida nesta se¢do (figura [8.7) fornece uma boa descri¢do para os

desvios da correlacdo na lei de poténcia, mostrando claramente que a correlacdo pode ser dividida em

galdxias que estdo no mesmo halo de matéria escura e galdxias que estdo em halos de matéria escura
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Figura 8.7: Funcio de correlagdo angular da amostra limitada por volume em diferentes faixas de redshift e o ajuste do modelo
de halos, ambos divididos pelo ajuste de lei de poténcia. O erro estimado foi obtido através da metodologia jackknife.
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diferentes. E interessante notar a grande melhora no minimo do y? para todas as faixas em comparagio
com o ajuste de lei de poténcia encontrado na secdo anterior, )(fm.n /dof = (12.6 — 3.6, 9.3 — 2.7,
15.8 —» 2.2e2.9 — 2.5), onde € mostrado o valor para a lei de poténcia a esquerda e do modelo de halo
a direita. Somente na tltima faixa temos um valor equivalente para os dois modelos devido ao maior erro

e dispersao das medidas, reflexo da pequena quantidade de galdxias desta faixa.
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Figura 8.8: Parametros o y,a,M.ss € b, do ajuste do modelo de halos na amostra limitada por volume em em diferentes faixas
de redshift.

Os parAmetros ajustados pelo modelo de halos na figura [8.8] mostram uma evolug¢do com o redshift,
exceto o parametro o . Este parAmetro adicional suaviza a transi¢do de zero para uma galdxia central
que ird hospedar um halo de matéria escura. O espalhamento observado do pardmetro oy resulta do
desconhecimento dos detalhes fisicos da formacgdo das galdxias e dos erros dos redshifts fotométricos na
conversao de magnitude aparente para luminosidade (Blake et all,2008).

Os valores do pardmetro M, sy (massa estimada em média para os halos de matéria escura) encon-
trados foram bem altos, cobrindo um intervalo de 103471373 M. Este fato confirma que as LRs se

hospedam em grandes halos massivos de matéria escura, e que, quanto mais massivo o halo, mais lumi-
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nosa ¢ a galdxia.

O indice da lei de poténcia a para o nimero de galdxias satélites Ny(M) (equacdo [5.9) se mostrou
mais alto para maiores luminosidades. A conclusio fisica para este resultado é que halos mais massivos
sao mais eficientes em produzir galdxias satélites.

O parametro de viés b, entre matéria escura e matéria luminosa, denominado de bias, indica quantas
vezes mais as galdxias estdo aglomeradas com respeito a matéria (escura). O comportamento deste
pardmetro observado na figura [8.8] mostra que as galdxias mais luminosas sdo mais aglomeradas, com
respeito a matéria escura, do que galdxias menos luminosas. Além disso, o fator b, aumenta com redshift
a medida que o fator de crescimento D(z) diminui (Fry, [1996).

Outro fato que confirma que a maior parte das LGs estdo nos centros dos halos € a fracdo de galax-
ias centrais f,. obtidas, sendo aproximadamente 90% do total em todos os intervalos de redshift. Este
fato reflete na massa efetiva dos halos M,y; encontrada, que € menor que a massa minima M (massa
necessaria para o halo hospedar sua primeira galaxia satélite). Isto evidencia que as LGs sdo de fato
galdxias centrais.

No ajuste do modelo de halos das Luminous Red Galaxies (LRGs) feito por Blake et al. (2008), os
valores dos parAmetros encontrado por eles (tabela [8.3) foram um pouco diferentes em comparagdo com
os valores dos pardmetros do ajuste do modelo de halos das Luminous Galaxies (LGs) deste trabalho. Os
valores do pardmetro da massa estimada em média para os halos de matéria escura, M, r, em/Blake et al.
(2008) sdo maiores em todos os intervalos de redshift. As LRGs analisadas por [Blake et all (2008) sao,
em média, galaxias muito luminosas e de alta massa que vivem nos centros dos aglomerados. Portanto
as massas dos halos de matéria escura associados a estas galdxias também serdo bem altas.

Como a amostra deste trabalho nio s6 engloba LRGs mas também galdxias menos luminosas, a
massa efetiva dos halos sdo, em média, menores, justificando os valores do pardmetro M, encontrados
neste trabalho serem menores do que os encontrados por Blake et al! (2008). O mesmo fato pode ser
comprovado na comparagdo dos pardmetros a, b, € f.. O indice a da lei de poténcia para as galdxias
satélites nos revela o quao eficiente um halo de matéria escura hospeda galdxias satélites, e os valores
desse pardmetro encontrados neste trabalho sdo menores que os de [Blake et al. (2008), confirmando que
halos mais massivos com galdxias centrais mais brilhantes possuem mais galaxias satélites. Da mesma
maneira, os valores do pardmetro de bias b,, que indica quantas vezes as galdxias estdo aglomeradas com
respeito a matéria escura, sdo mais altos (exceto na faixa 0.45 < z < 0.50) em Blake et al/ (2008) do
que os encontrados neste trabalho. E a fracdo de galaxias centrais em [Blake et al. (2008) chegam a ser

97% na tltima faixa. O médximo da fracdo de galdxias centrais deste trabalho foi de ~ 92%. Embora
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os valores de oy deste trabalho sejam diferentes aos de [Blake et al! (2008), o espalhamento ¢ similar,
mostrando que mesmo para amostras de galadxias diferentes, as varidveis decorrentes dos detalhes da
formacdo galéctica (que nao sdo atualmente conhecidos) e os erros dos photo-z influenciam nas medidas.
Um outro fato interessante é que os valores do teste x> de Blake et all (2008) foram mais préximos 2
unidade dos que os deste trabalho. Isto indica que o modelo de halos ajusta muito bem as LRGs, mas
pode ndo representar adequadamente galdxias de tipos mais tardios. Outra possibilidade é que as barras
de erro deste trabalho sd@o menores que as de [Blake et al! (2008), acarretando no aumento do ¥?. Umas
das suposicdes chaves do modelo de halos € que a ocupacdo das galaxias nos halos de matéria escura s6
depende da massa do halo. Entretanto, as galdxias sdo sistemas muito complexos, e fatores ambientais
de interagGes entre elas tais como fusdo, estrangulamento e assédio, assim como propriedades como taxa
de formacao estelar e cor podem fazer com que a aglomeracdo de galdxias ndo dependa apenas da massa
do halo (Gil-Marin et al., 2011). Os valores do teste y* estarem mais afastados da unidade com respeito
aos de Blake et al. (2008) podem estar relacionados com esses diferentes efeitos nas galdxias da amostra

utilizada neste trabalho.
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6L

| Redshift | om  [logiMunMo)l | @ [ loglMoMo)] | logIMi(Mo)] [ ngais X 10°(h* Mpe™) | log[MeyyM)l | by | fo(%) [ x°/dof |
0.45<z<0.50 | 0.25 £ 0.11 13.02 £0.06 | 1.57 £0.03 | 633 +2.52 | 14.11 +£0.03 3.51 £0.30 13.60 £ 0.01 | 2.02 +£0.02 | 88.9 0.7 3.6
0.50<z<0.55 | 0.01 £0.08 | 12.97+£0.03 | 1.60+0.02 | 5.84 +£1.79 | 14.08 + 0.03 3.54 +£0.22 13.60 £ 0.01 | 2.11 £0.02 | 88.1 £ 0.6 2.7
0.55<z<0.60 | 0.06 +£0.10 | 13.13+£0.05 | 1.62+0.04 | 11.28 £+2.81 | 14.20 = 0.04 2.15+0.19 13.65 £ 0.01 | 2.33+0.03 | 88.7 0.7 2.2
0.60<z<0.65 | 0.34 £ 0.10 | 13.43+0.07 | 1.77£0.07 | 3.67 +3.49 | 14.37 + 0.04 1.01 £ 0.20 13.73£0.02 | 257005 |923+09 | 25
Tabela 8.2: Resultados dos pardmetros do modelo de halos da amostra limitada por volume em diferentes faixas de redshift na metodologia jackknife.
| Redshift | owm  [logiMunMo)l | @ [1ogIMi(Mo)] | ngais X 10°(h* Mpe™) | log[MeysMo)l | by | fe(%) [ P /dof |

0.45<z<0.50 | 0.21 £ 0.11 12.98 1.57 £ 0.02 | 14.09 £ 0.01 5.03 13.61 £ 0.01 1.92 + 0.02 88 0.92

0.50<z<0.55 | 0.07 = 0.07 13.12 1.69 £0.04 | 14.22 +0.01 3.07 13.67 £ 0.01 | 2.15+0.01 90 1.18

0.55<z<0.60 | 0.24 +0.12 13.35 1.87 +£0.07 | 14.39 £ 0.01 1.60 13.74 £ 0.01 | 2.38 £ 0.04 93 1.53

0.60<z<0.65 | 0.53 £0.14 13.79 1.80 £ 0.36 | 14.76 £ 0.10 0.56 13.80 £ 0.03 | 2.68 = 0.09 97 1.67

Tabela 8.3: Resultados dos parametros do modelo de halos obtidos por|Blake et al/ (2008).



8.3 Amostra Limitada por Volume em z = 0.6

Neste outro estudo com as LGs do SDSS a amostra foi divida em trés intervalos de redshift: 0.45 <
7 < 0.50, 0.50 < z < 0.55 e 0.55 < z < 0.60. Diferentemente do estudo anterior, a magnitude absoluta
limite foi a mesma para as trés faixas de z, sendo este limite a magnitude absoluta na banda i’ de -22.87.
Esta magnitude foi calculada utilizando a equagdo [8.1] para z = 0.6. Esta amostra permite a avaliacdo
da evolucdo da aglomeragdo, com dados completos em magnitude absoluta até z = 0.6. Os nimeros de
galaxias obtidos nestes intervalos de redshift utilizando este novo critério sdo 56035, 95825 e 141817,
respectivamente. Da mesma forma que o estudo anterior, as contagens de pares DD e DR foram obtidas
através das equagoes [8.3] e [8.4] respectivamente. Em cada intervalo de redshift a fungdo de correlagdo
angular foi estimada em 30 bins logaritmicos no intervalo 0.001° < 6 < 1° e a fun¢@o de correlagdo

angular foi obtida utilizando o estimador proposto por|Landy & Szalay (1993) (equagdo [6.10).

8.3.1 Determinacao do Erro na Medida da Correlacio Angular

A estimativa de erros da correlacdo neste estudo foi obtida utilizando as metodologias bootstrap,
bootpairs blocks e jackknife. O objetivo neste estudo é também verificar o quanto o ajuste de lei de
poténcia é dependente da metodologia de erro empregada. As mesmas regras seguidas na se¢ao[8.2]foram
seguidas nesta secdo. Como esperado, o comportamento das metodologias nesta andlise se mostrou quase

que o mesmo da andlise anterior.

8.3.2 Ajuste da Lei de Poténcia

O modelo de lei de poténcia ajustado na correlagdo angular das LGs nesta foi aplicado utilizando
o teste y? definido na equagio 871 A correlacio angular ajustada por uma lei de poténcia utilizando a
metodologia jackknife ¢ mostrada na figura (assim como na se¢do 0s outros ajustes sao muito
similares e por isso nio serdo mostrados).

Assim como no outro estudo com as LGs, o modelo de lei de poténcia ndo fornece uma boa descri¢ao
para a correlagio angular, fornecendo valores altos do teste y> (exceto para a primeira faixa de redshift
na metologia bootstrap). Como ja foi concluido anteriormente, este método ndo aparenta fornecer uma
boa estimativa para o erro da correlacio angular.

Os valores dos parametros ajustados, ry e y, da correlacdo das LGs se encontram na tabela ea
figura[8.1Tlmostra a evolug@o desses pardmetros com respeito ao redshift para cada uma das metodologias

de erro empregadas neste estudo.
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Figura 8.9: Erros da funcdo de correlagdo angular da amostra limitada por volume em z = 0.6 (figuras da esquerda) determina-
dos pelas metologias bootstrap (azul), jackknife (vermelho) e bootpairs blocks (preto) e a normalizacdo dos mesmos erros pela

estatistica de poisson (figuras da direita).
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Figura 8.10: Func¢do de correlagdo angular da amostra limitada por volume em z = 0.6 e o ajuste da lei de poténcia. O erro
estimado foi obtido através da metodologia jackknife.

Bootstrap
‘ Redshift ‘ 0% ‘ ro(h~" Mpc) ‘ Y2/dof ‘
045<z<050 | 1.94+0.011 | 9.79+0.13 1.78
0.50 <z<0.55| 194 +0.011 | 9.50 £0.11 3.47
0.55<z<0.60 | 1.93 +£0.009 | 9.02 +0.07 4.03

Bootpairs blocks
‘ Redshift ‘ Yy ‘ ro(h~! Mpc) ‘ x’/dof ‘
045 <z<050 | 1.94 +£0.011 | 9.66 = 0.10 6.23
0.50 <z<0.55 | 1.96 £ 0.009 | 9.46 + 0.08 7.43
0.55<7<0.60 | 1.94 +0.008 | 8.78 + 0.08 9.29

Jackknife
| Redshift | y | ro(h™" Mpc) | x*/dof |
045<2z<0.50 | 1.93£0.012 [ 9.49+0.16 | 5.61
0.50 <z<0.55 | 1.95+0.010 | 920+ 0.13 | 4.66
0.55<z<0.60 | 2.00+0.011 | 8.13+0.11 | 15.78

Tabela 8.4: Resultados dos pardmetros da lei de poténcia da amostra limitada por volume em z = 0.6.
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Figura 8.11: Resultados dos parametros da lei de poténcia da amostra limitada por volume em z = 0.6.

Os valores do parAmetro ry na figura [8.11] ttm o0 mesmo comportamento em todas as metodologias
empregadas, exceto na terceira faixa de redshift para o metodologia jackknife. Diferentemente do estudo
anterior, onde o parimetro ry aumenta com z, neste estudo ry diminui com z. No estudo anterior o
aumento da amplitude ry se devia ao aumento do limiar da luminosidade com o redshift. Mas nesta
andlise a mesma luminosidade foi imposta para as trés faixas de z. Portanto a diminuicdo da amplitude
da correlacdo se deve puramente ao aumento do redshift, o que estd de acordo com modelo hierdrquico
de formacgao de estruturas. A medida que o tempo passa as galaxias, por atracdo gravitacional, passam
a estar mais aglomeradas. Portanto em baixos redshifts as galdxias estdo mais aglomeradas do que em
altos redshifts.

Os valores do pardmetro y mostram ter o mesmo comportamento para todas as metologias, sendo
aproximadamente constante com z, sendo diferente apenas no ultimo intervalo para a metodologia jack-

knife. Este tltimo fato é para compensar a queda do parametro ry nesta mesma faixa.

8.3.3 Ajuste do Modelo de Halos

Nesta secdo aplicamos o modelo de halos para a correlagdo das LGs utilizadas na secdo anterior
no ajuste de lei de poténcia. Assim como no estudo anterior, o ajuste de modelo de halos foi aplicado
utilizando a equacdo 8.7l A figura mostra o ajuste da correlacdo angular pelo modelo de halos,
ambos divididos pelo ajuste de lei de poténcia. Novamente vemos claramente que o modelo de halos
descreve melhor a correlagdo angular do que a lei de poténcia. A maior dispersdo da correlagdo no
modelo de halos estd na faixa 0.45 < z < 0.50, fruto do critério de selecdo das galdxias utilizado neste
estudo, que fez com que diminuisse bastante o nimero de objetos, especialmente neste primeiro intervalo
de z.

Os parametros do ajuste do modelo de halos desta se¢do estdo na tabela[8.3] e a evolugdo de quatro
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Figura 8.12: Funcdo de correlagdo angular da amostra limitada por volume em z = 0.6 e o ajuste do modelo de halos, ambos

10° 10

90

0.4

0 10-3

10

Q55<z<060

N
=)

=
©

=
o

=
IS

=
N

pHFFEIN

w(e) /wlei de poténcia
=
=)

o
0

o
o

|

a Chagt

onl
Y

o
>

-3

[
o

10° 10°

00

10

divididos pelo ajuste de lei de poténcia. O erro estimado foi obtido através da metodologia jackknife.
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desses pardmetros (o y,a,Meff € by) com respeito ao redshift sdo visualizados na figura[8.13] Do mesmo
modo que o estudo anterior, 0 modelo de halos ajustado para a correlagdo medida nesta se¢ao (figura
[8.12) fornece uma boa descrigdo para a correlagdo angular, melhorando também no valor do minimo do
x° para todas as faixas em comparagiio com o ajuste de lei de poténcia (exceto a primeira faixa de redshift

no ajuste de lei de poténcia na metodologia bootstrap).
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Figura 8.13: Parametros o y,a,M.ss € b, do ajuste do modelo de halos na amostra limitada por volume em z = 0.6.

Exceto o pardmetro o, todos os pardmetros da figura [8.13] mostram um comportamento oposto
ao outro estudo feito com as LGs (figura [8.8)), onde o que determinava o aumento desses pardmetros
com respeito ao redshift era o aumento do limiar da luminosidade. Neste estudo, onde o limiar da
luminosidade é o mesmo para as trés faixas de redshift, o que determina é a evolu¢ao temporal dos
parametros.

O parametro de bias b,, que mostra quantas vezes mais as galdxias estdo aglomeradas em relacdo
a matéria escura, decresce com o redshift, contrariando modelos de evolucio de bias (e.g, [Fry, [1996;
Blanton et alJ, 2000).

Outro fato que confirma este resultado, e que estd de acordo com o modelo hierarquico, é o aumento
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da massa estimada para os halos de matéria escura, M,y , para baixos redshifts. Este resultado indica que
as estruturas estdo crescendo com o tempo.

O comportamento do indice da lei de poténcia para galdxias satélites (pardmetro @) indica que a
eficiéncia de galédxias satélites popularem os halos de matéria escura aumenta com a massa. Como a
massa aumenta para baixos redshifts, entdo devemos ter mais galaxias satélites no intervalo 0.45 < z <
0.50 do que no intervalo 0.55 < z < 0.60.

Como no estudo anterior, o pardmetro o € fruto das incertezas dos photo-z e do desconhecimento
dos processos fisicos que envolvem a formacdo de galédxias.

Impondo o critério de selecdo de galdxias neste estudo com as LGs (corte de magnitude absoluta
de -22.87 para as trés faixas de redshift), o intervalo 0.45 < z < 0.50 sofreu o maior corte de galaxias,
restando 56035 objetos. Este corte fez com que neste intervalo restasse apenas as galdxias mais brilhantes.
A maior fragdo de galdxias centrais encontrada neste estudo foi a da primeira faixa de redshift (~ 92%).

Este resultado mostra que as galdxias mais brilhantes sdo de fato galdxias centrais.
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L8

| Redshift | om  [logiMunMo)l | @ [ loglMoMo)] | logIMi(Mo)] [ ngais X 10°(h* Mpe™) | log[MeyyM)l | by | fo(%) [ x°/dof |
0.45<z<0.50 | 0.01 +£0.08 | 13.32+0.04 | 1.86 £0.05 | 537 +3.14 | 14.40 +0.03 1.30 £ 0.15 1379 £0.01 | 2.42+0.03 | 924 £ 0.8 4.3
0.50<z<0.55 | 0.02 £0.07 | 1322 +0.03 | 1.75+0.04 | 1.64 +£3.07 | 14.28 +£0.03 1.70 £ 0.15 13.73 £0.01 | 238 +£0.03 | 90.5 £ 0.8 2.0
0.55<z<0.60 | 0.06 +£0.10 | 13.13+0.05 | 1.62+0.04 | 11.28 +2.81 | 14.20 + 0.04 2.15+£0.19 13.65 +£0.01 | 2.33+£0.03 | 88.7 £0.7 2.2

Tabela 8.5: Resultados dos parametros do modelo de halos da amostra limitada por volume em z = 0.6 na metodologia jackknife.



Capitulo 9

Conclusoes

Este trabalho teve como objetivo analisar a aglomeracao de galdxias em dois levantamentos distintos:
o primeiro levantamento € a quarta versdo liberada (T0004) do CFHTLS-Deep e o segundo levantamento
¢ a oitava versao liberada (DR8) do Sloan Digital Sky Survey.

No CFHTLS-Deep foram analisadas galdxias de todos os tipos morfolégicos em quatro pequenas
areas (1 grau quadrado cada) espagadas no céu em cinco intervalos de redshift, totalizando 175522
galdxias com magnitude aparente na banda i’ menor que 24. A finalidade da andlise da aglomeracdo
das galdxias desse levantamento foi verificar os impactos que as diferentes metodologias de erros e o
pequeno tamanho do levantamento (integral constraint) causam nas medidas de correlagdo. As principais

conclusdes sdo as seguintes:

e O erro estimado através da metodologia varidncia se mostrou o mais alto em todos os intervalos de
redshift exceto em pequenas escalas angulares no intervalo 1.1 < z < 1.3. A metodologia variancia

também € a que mais oscila entre os intervalos de redshift.

e O erro estimado pela metodologia bootstrap € o segundo maior em pequenas escalas angulares,
seguido pelo erro de jackknife. Em maiores escalas angulares o erro de jackknife passa a ser
o segundo maior e o erro de bootstrap o terceiro. O erro de bootpairs € o menor de todos as

metodologias em todos os intervalo de redshifts em todas as escalas angulares.

e Todas as metologias de determinacdo de erros apresentam erros maiores que a metologia de poisson
(até ~ 60 vezes, no caso da metodologia variancia) indicando que o tamanho do levantamento do

CFHTLS-Deep afeta a andlise da aglomeracio das galaxias.

e Para um levantamento deste tipo, com &rea aproximada de 1 grau quadrado, o ajuste de lei de

poténcia levando em conta o integral constraint € essencialmente o mesmo sem integral constraint
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até aproximadamente 0.03°. Para escalas maiores a lei de poténcia com integral constraint cai
abruptamente, indicando que para o CFHTLS-Deep a escala mdxima para o estudo da correlagdo

¢0.1°.

e O parametro ry da correlacdo espacial apresentou um comportamento, em fungao do redshift, sim-

ilar para todas as metodologias de erro, exceto para o erro de jackknife no intervalo 0.2 < z < 0.5.

e O parametro y da correlagdo espacial, em funcio do redshift, se mostrou o mesmo em todas as
metologias de erro e o impacto que o integral constraint causa neste parametro, assim como o caso

do parametro ry, € pequeno.

No Sloan Digital Sky Survey (SDSS) foram feitas duas andlises com as galdxias luminosas (LGs)
da oitava amostra liberada (DRS8). A primeira andlise consistiu em reproduzir o estudo efetuado por
Blake et al/ (2008). A amostra foi separada nos intervalos 0.45 < z < 0.50, 0.50 < z < 0.55, 0.55 <
7 < 0.60 e 0.55 < z < 0.65 com magnitudes absolutas limiares na banda i’ de -22.23, -22.56, -22.87 e
-23,20 respectivamente. A segunda andlise consistiu em separar a amostra nos intervalos 0.45 < z < 0.50,
0.50 < z < 0.55 ¢ 0.55 < z < 0.60 com magnitude absoluta limiar na banda i’ de -22.87 constante nas
trés faixas. Os objetivos destas duas andlises foram aplicar a lei de poténcia com diversas metodologias
de erro a fim de verificar o comportamento dos pardmetros ry e y e aplicar o modelo de halos e verificar

qual € a evolugdo dos pardmetros desse modelo com o redshift:
e Primeira andlise:

- O teste y> mostrou que a lei de poténcia nio é o ajuste ideal para a correlagio das LGs. E o

modelo de halos representa uma melhor descri¢cdo para a distribuicdo de galéxias.

— O parametro rp mostrou o mesmo comportamento em funcdo do redshift para todas as metodolo-
gias de erro empregadas (exceto na faixa 0.55 < z < 0.60 para a metodologia jackknife). O
aumento da amplitude ry com o redshift € devido ao aumento do limiar da luminosidade das
galdxias, pois galdxias mais brilhantes tendem a estarem mais aglomeradas (Madgwick et all,

2003).

— Os valores do paradmetro y mostraram o mesmo comportamento, essencialmente constante
em redshift para todas as metodologias (exceto na faixa 0.55 < z < 0.60 na metodologia

Jackknife).

— Os valores de ry e y deste trabalho estdo compativeis com os resultados encontrados por

Blake et al/ (2008), mas os valores do teste x> deste trabalho sio mais altos, indicando que a
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lei de poténcia é menos satisfatéria em explicar a correlacdo das galdxias deste trabalho do
que a correlacdo das galaxias obtida por Blake et al. (2008). Este fato pode estar ligado ao
fato de que as galdxias utilizadas por Blake et al. (2008) sdo Galdxias Vermelhas Luminosas
e as galdxias deste trabalho sdo Galdxias Luminosas, ou seja, a amostra desse trabalho com-
preende ndo somente galaxias vermelhas, mas também galaxias de outros tipos. Além disso,
o niimero de galdxias desse trabalho é maior que o de|Blake et al! (2008), fazendo com que a

barra de erro nesta andlise seja menor e, consequentemente, o valor do teste y> aumente.

— Embora ainda nao represente de modo ideal as galdxias de tipo tardio, o modelo de halos
se mostrou uma ferramenta importante para quantificar a aglomeracdo de galdxias e sua

evolucdo temporal.

— A oscilagdo do pardmetro oy, que representa a transi¢do de zero para uma galdxia central é
fruto das incertezas do photo-z e do desconhecimento dos detalhes dos processos fisicos da

formacdo das galaxias.

— A massa efetiva média dos halos M,;; sio bem altos (10'360-1373 M), indicando que as
galdxias luminosas se hospedam em grandes halos massivos de matéria escura e o aumento
desse parametro com respeito a z € devido ao aumento do limiar da luminosidade. Halos mais

massivos hospedam galdxias mais brilhantes.

— O aumento do indice @ com a luminosidade (e consequentemente com a massa do halo)

mostra que halos mais massivos sao mais eficientes em hospedarem galédxias satélites.

— O comportamento do pardmetro b, indica que galdxias mais luminosas sdo mais aglomeradas,
com respeito a matéria escura, do que as menos luminosas. Este resultado também estd de

acordo o aumento previsto do bias com o redshift (e.g., Fry,[1996; Blanton et all, 2000).
— Aproximadamente 90% das galdxias da amostra LG sdo centrais.

— Os valores dos parametros do modelo de halos em [Blake et all (2008) sdo similares aos deste
trabalho, mas o teste x> fornece em geral valores mais altos que Blake et al. (2008). Pela
mesma razao do ajuste de lei de poténcia, além da barra de erro do presente estudo ser menor,

a amostra utilizado neste trabalho possui galdxias de diversos tipos.
e Segunda andlise:

— Novamente, a lei de poténcia ndo representa o melhor ajuste para a correlacio das LGs, sendo

o modelo de halos mais adequado.
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— O comportamento do pardmetro ry € o mesmo para todas as metodologias de erro empregadas
(exceto, assim como no estudo anterior, para a metodologia jackknife no intervalo 0.55 < z <
060). A interpretacdo da diminuicdo de ry com z é que as galdxias tendem a estar mais

aglomeradas a medida que o tempo passa, devido a agdo da gravidade.

— O pardmetro y tem 0 mesmo comportamento para todas as metodologias, mostrando apenas
um aumento significativo na faixa 0.55 < z < 0.60, para compensar o aumento de ry neste

mesmo intervalo.

— A evolugio dos pardmetros a € M,y com o redshift € oposta a evolugio dos mesmos paramet-
ros do estudo anterior, onde antes o que determinava os seus comportamentos era 0 aumento
do limiar da luminosidade das galdxias com z. Neste estudo o limiar da luminosidade das
galdxias se manteve constante com z. A diminui¢do dos pardmetros a € M,y com z mostra
o nimero de galdxias satélites e a massa efetiva dos halos aumentando com o tempo, o que

estd de acordo com o modelo hierarquico.

— O valor do parimetro b, decresce com o redshift, contrariando modelos tedricos de evolucao

do bias (e.g., Fry, 1996; Blanton et all, 2000).

Seria interessante prosseguir na investigacdo de algumas questdes surgidas dos resultados deste tra-
balho. Em particular, uma delas é a adequacdo e limites do modelo de halos para descrever a distribui¢io
de tipos de galdxias mais tardios, com as Espirais que dominam em nidmero a populacdo global. Uma
avaliacdo desse limite pode ser obtido repetindo-se a anélise aqui apresentada para uma amostra subdivi-
dida em tipos early e late em dados de grandes levantamentos.

Essa andlise em funcdo do redshift poderia mostrar em que momento da evolugdo césmica os halos
sdo as estruturas dominantes em termos de aglutinagc@o e se eles sdo representacdes adequadas apenas

para uma classe de galdxias.
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