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Resumo

A dissertacao aqui apresentada se trata de um Review, onde propomos um estudo ge-
ral sobre a func¢ao de luminosidade de galaxias. Um trabalho deste tipo foi realizado
primeiramente por Binggeli, Sandage e Tammann (1988), que apresentaram uma larga
discussao sobre esta ferramenta destacando sua utilidade, importancia, métodos e seu
comportamento de acordo com o ambiente ou a morfologia da galaxia. Neste mesmo
contexto procuramos destacar na construcao deste Review, as publicacoes que originaram
as discussoes sobre a funcao de luminosidade seguindo uma ordem cronolégica para cada
mudanca que ocorreu em sua determinacao e sua forma, dando destaque também para as
publicacgoes atuais, que apresentam a forma e o comportamento da fungao de luminosidade
de acordo com a morfologia, cor e ambiente. Dentre os modelos propostos ao longo da
histéria da funcao de luminosidade, a expressao analitica mais aceita para descrever a sua
forma foi proposta por Schechter (1976), onde a fungao oferecia ajuste para os dois lados
da fungao; o lado das galdxias brilhantes (bright end) e o lado da galdxias fracas (faint
end) com um parametro que indica a inclinagao deste lado fraco (a) e outro que indica
a mudanca de comportamento da fungao entre os dois lados definido como magnitude
caracteristica (M*). Embora o modelo proposto seja largamente usado, ele nao é per-
feito e alguns pesquisadores modificam a expressao introduzindo novos parametros para
melhorar seus ajustes aos dados levantados por eles. Com a finalidade de apresentar um
novo modelo de ajuste para a func¢ao de luminosidade, Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-
Antolinez et al. (2011) propoem em trabalhos distintos a nova expressao analitica s6 com
lei de poténcia para descrever os dois lados da fungao de luminosidade com um novo
parametro adimensional (1) usado para melhorar o ajuste no bright end. Além da melhor
expressao analitica para representar a forma, também se buscava a confirmacao de um
modelo universal para a funcao de luminosidade, ou seja, um modelo que contemplasse
o ajuste de todas as caracteristicas, como tipos morfologicos, cor, distribuicao espectral,
etc., contudo, Binggeli, Sandage e Tammann (1988) ji afirmavam em seu trabalho que
a funcao de luminosidade apresentava dependéncias e, portanto, tinha formas diferentes.
Dentre as mais discutidas na literatura estao a dependéncia na morfologia (Elipticas, Len-
ticulares e Espirais) e na cor das galdxias, no ambiente (galdxias de campo, aglomerados

de galédxias e galdxias de campo) e no redshift.



Neste Review é apresentada uma avaliacao da nova expressao analitica proposta, a fim
de observar seu comportamento e comparar os nossos resultados com aqueles que foram
obtidos com a fungao de Schechter (1976) nas literaturas consultadas. A fungao de Alcaniz
¢ Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) néo foi aplicada de maneira ampla em
relacao a todas as dependéncias da fungao de luminosidade, devido a disponibilidade
de dados publicos, dessa forma, observamos que a nova expressao analitica nao oferece
um ajuste a funcao de luminosidade que se mostre diferente do comportamento descrito
pela fungao de Schechter (1976), onde o parametro adimensional 7 apresenta valores
aproximandamente iguais a 1, valor este que recupera o mesmo comportamento da funcao
de Schechter (1976).
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Abstract

The dissertation that we present here is a Review, where we propose a general study
of the galaxies luminosity function. One such work was done primarily by Binggeli,
Sandage e Tammann (1988), which had a large discussion about this tool highlighting its
usefulness, importance, methods and their behavior according to the environment or the
morphology of the galaxy. In this same context we seek to highlight the construction of
this Review, the publications that originated the discussions about the luminosity function
following a chronological order for each change occurred in their determination and their
form, highlighting also for current publications, showing the shape and behavior of the
luminosity function according to morphology, color and environment. Among the models
proposed over the history of the luminosity function, the analytic expression to describe
the most accepted form was proposed by Schechter (1976), where the function offered
to adjust the function of the two sides, the side of bright galaxies (bright end) and the
side of faint galaxies (faint end) with a parameter indicating the faint end slope («) and
another that indicates the change in behavior of function between the two sides defined
as characteristic magnitude (M*). Although the proposed model is widely used, he is
not perfect and some researchers modify the expression by introducing new parameters
for best fits to the data collected by them. With the purpose to present a new fitting
model for the function of luminosity, Alcaniz e Lima (2004) and Balaguera-Antolinez et
al. (2011) propose different jobs in the new analytic expression only with power law to
describe the two sides of the luminosity function with a new dimensionless parameter ()
used to better fit the bright end. Besides better analytic expression to represent the shape,
is also sought confirmation of a universal model for the luminosity function, i.e., a model
that considered the adjustment of all features such as morphological types, color, spectral
distribution, etc., however, Binggeli, Sandage e Tammann (1988) has stated in his work
that the luminosity function presented dependencies and therefore had different shapes.
Among the most discussed in the literature are the dependence on morphology (ellipticals,
spirals and lenticular) and the color of galaxies, the environment (field galaxies, clusters
of galaxies and groups of galaxies) and redshift.
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In this Review we present an evaluation of the proposal new analytic expression to observe
his behavior and compare our results with those that were obtained with the Schechter
(1976) function found in the literature. The function of Alcaniz e Lima (2004) and
Balaguera-Antolinez et al. (2011) was not applied broadly in relation to all dependencies
of the luminosity function due to the availability of public data, thereby, we observe that
the new analytical expression does not provide a fit to the luminosity function which
show different behavior described by Schechter (1976) function, where the dimensionless
parameter n has values approximately equal to 1, a value that recover the same behavior
as Schechter (1976) function.
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Introducao

A matéria barionica visivel é agregada em objetos que possuem por volta de 10! massas
solares que sao chamados de galdxias. As galaxias podem ser subdivididas de acordo
com varias quantidades observaveis, tais como a distribuicao de sua matéria luminosa
ou sua cor, que sao usados como base para a selecao de determinadas populacoes. Es-
sas populacoes de galaxias, por sua vez, podem ser dividas em tipos morfologicos, que
definem caracteristicas importantes para o entendimento de diferentes processos fisicos e
suas relagoes em larga escala. Para entendermos melhor esses objetos, usamos a funcao
de luminosidade que é considerada uma das ferramentas cosmoldgicas mais importante no
estudo das propriedades estatisticas de objetos como galdxias, quasares e estrelas. Para
as galaxias, o estudo da sua funcao de luminosidade e sua tendéncia de evolugao ao longo
do tempo, nos leva diretamente a compreensao da sua formacao e evolucao, onde em
ultima andlise, nos levard a uma compreensao quantitativa da formacgao das estruturas e
a histéria de evolugao do Universo. A funcdo de luminosidade (¢(M)) representa um im-
portante laco observacional para os processos fisicos envolvidos nos modelos de formacao
e evolucao das galaxias. Segundo o atual paradigma de formacao de estruturas do Uni-
verso, halos de matéria escura se agregam de forma nao dissipativa em objetos cada vez
maiores, pelo efeito da gravitagao. Nos seus interiores a matéria barionica gera o conteido
estelar luminoso através de um processo complexo, que ainda nao é totalmente compre-
endido. O resultado deste processo total que envolve fusao de objetos e formacao estelar
modela a forma da fun¢ao de luminosidade e sua evolucao, que entao reflete as iniimeras
diferencas decorrentes dos diferentes processos envolvidos, das diferentes morfologias ou
cores das galaxias e dos diferentes ambientes em que elas se encontram. Tao importante
quanto as demais citadas anteriormente, ha também o estudo da funcao de luminosidade
em diferentes redshifts, que pode revelar a evolucao da importancia e dominancia de dife-
rentes mecanismos fisicos na historia das galdxias, uma eventual mudanca de morfologia
decorrente da fusao de objetos, a caracterizacao da evolucao da taxa de formagcao estelar
e da densidade de objetos.

Os primeiros estudos sobre a fun¢ao de luminosidade comecaram com Pannekoek
(1923) ao estudar aglomerados e nuvens galacticas, porém, a sua primeira determinagao
ficou para Wirtz (1926) que apresentou a distribuigao de luminosidade de objetos extra-
galacticos como uma distribuicao Gaussiana. Estes estudos marcam o inicio da busca
de uma expressao analitica que descreve da melhor maneira possivel a distribuicao de
luminosidade desses objetos, onde muitas propostas foram colocadas até Schechter (1976)
apresentar seu modelo que se tornou o mais aceito. A chamada funcao de Schechter nao é
perfeita, porém, é a que melhor representa determinadas distribuicoes de galaxias, sendo
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algumas vezes nacessario a introducao de mais parametros para melhor ajuste aos dados.
Atualmente hd uma nova expressao analitica que foi colocada por Alcaniz e Lima (2004)
e Balaguera-Antolinez et al. (2011) com um comportamento diferenciado. Equanto a
funcao de Schechter tem uma lei de poténcia que descreve o lado das galdxias de baixo
brilho e uma lei exponencial que descreve o lado das galaxias brilhantes, a nova expressao
analitica apresenta uma lei de poténcia para descrever os dois lados e introduz um novo
parametro adimensional que tem o objetivo de melhorar o ajuste no lado das galéxias bri-
lhantes. Esta expressao sera testada e avaliada neste trabalho com os dados disponiveis

na literatura que ird compor o Review.

1.1 Definicao do problema

Como se comporta a fungao de luminosidade de galdxias ao ser tragada a partir de uma
nova expressao analitica que apresenta uma lei de poténcia como tnico comportamento

para descrever tanto galdxias brilhantes como galaxias fracas de uma amostra?

1.2 Objetivos

1.2.1 Geral

Investigar as pesquisas mais relevantes sobre funcao de luminosidade de galéxias e utilizar
os dados disponiveis nas publicagoes para ajustar duas fungoes analiticas (modelizagao)

aos dados experimentais.

1.2.2 Especificos
e Analisar as publicagoes identificando teorias e hipoteses suficientemente fundamen-
tadas;

e Analisar os métodos e dados que serao utilizados na nova expressao analitica pro-

posta para ajustar os dois extremos da curva experimental;

e Avaliar se a nova expressao analitica oferece um melhor ajuste em relacao a outras

expressoes.
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1.3 Justificativa

O estudo da funcao de luminosidade de galdxias é a chave quantitativa para o enten-
dimento das propriedades, evolucao e formacao das galaxias. Contudo, a complexidade
astrofisica do objeto estudado e a prépria natureza da observacao estendida no tempo
passado ocasiona uma série de efeitos adicionais que devem ser levados em consideracao,
como a taxa de formacao estelar, fusoes entre galaxias, a evolucao desses objetos, etc. A
influéncia desses efeitos na contagem cumulativa de galdxias é ainda menos conhecida,
tornando dificil separar dela a influéncia do modelo cosmolégico. Ha muito a ser mode-
lado a respeito da distribuicao de galdxias no Universo e muito a ser entendido, portanto,
este trabalho justifica-se em dar mais uma contribuicao no estudo desta distribuicao e

evolugao destes objetos usando a fun¢ao de luminosidade como principal ferramenta.

1.4 Hipotese

A nova equagao é consistente quando comparada com a mais aceita.

1.5 Aspectos metodologicos

Por se tratar de um Review, a dissertacao foi construida tendo como base de referéncia
um conjunto de artigos, livros e dissertacoes que discutem acerca de funcao de lumino-
sidade de galdxias e de todos os assuntos importantes que contribuem para a compre-
ensao deste assunto. O primeiro passo na construcao desta dissertacao foi o levantamento
de pesquisas publicadas e a selecao das mais relevantes para o desenvolvimento da dis-
sertacao. Os artigos, principais fontes de pesquisa deste trabalho, foram obtidos a partir
do site SAO/NASA onde estd disponivel uma interface avangada com aproximadamente
1.954.735 publicagoes na area de Astronomia e Astrofisica. Além do embasamento tedrico,
também buscou-se extrair dados que permitiram obter o ajuste da funcao de luminosidade
utilizando uma nova expressao analitica para comparagao com os resultados obtidos na
literatura com a antiga expressao. Os ajustes serao realizados com o programa de linha
de comando chamado GNUPLOT versao 4.6 executado no sistema operacional Linux.

1.6 Organizacao da Dissertacao de mestrado

Esta dissertacao apresenta 6 capitulos e esta estruturada da seguinte forma:




Capitulo Um 1.6. Organizacao da Dissertacao de mestrado

e Capitulo 1 - Introdugao: Contextualizamos o ambito, no qual a pesquisa pro-
posta estd inserida. Apresentando, portanto, a definicao do problema, objetivos e
justificativas da pesquisa e como esta dissertacao de mestrado esta estruturada;

e Capitulo 2 - Galaxias: Neste capitulo apresentamos o contexto historico que deu
inicio ao estudo das galdxias, o surgimento da morfologia, suas propriedades que

diferenciam umas das outras, e os ambientes onde se encontram;

e Capitulo 3 - Funcao de Luminosidade: Capitulo que descrevemos as primeiras
investigagoes realizadas para se determinar a funcao de luminosidade, as expressoes
analiticas propostas ao logo do tempo, a nova expressao analitica, as variacoes que
a funcao de luminosidade apresenta quando estudada por morfologia ou cor das
galdxias, em diferentes ambientes e em diferentes redshifts;

e Capitulo 4 - Métodos para determinar a Funcao de Luminosidade: Apre-
sentamos os diversos métodos usados na literatura para se determinar a funcao de
luminosidade, destacando as vantagens e desvantagens de se usar cada um deles;

e Capitulo 5 - Selecao das amostras e analise dos resultados: Apresentamos
os resultados obtidos nas literaturas levantadas expondo os que confirmam a teoria
apresentada e também apresentamos o comportamento da nova expressao compa-

rando com a velha expressao;

e Capitulo 6 - Consideragoes Finais: Apresentamos as conclusoes, contribuicoes
e algumas sugestoes de atividades de pesquisa a serem desenvolvidas no futuro.
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Galaxias

2.1 Introducao

As nebulosas, posteriormente definidas como galaxias, sao sistemas massivos limitados
gravitacionalmente que consistem de meio interestelar de gas e poeira, estrelas, restos

estelares e matéria escura (Gallagher I1I; Sparke, 2007).

50
kiloparsecs
8
kiloparsecs
L]

_Central bulge

Galactic nucleus

Figura 2.1: Visao da Via Léactea e sua estrutura: Bojo central (Central bulge), Nicleo galdtico
(Galactic nucleus), Disco (Disk), Aglomerados globulares (Globular clusters) e Halo de estrelas
(Halo) e 1kpc = 3.09 x 10! m. Imagem: http://www.ualberta.ca.

Estes objetos extensos foram considerados por Immanuel Kant! como os ”blocos de
construcao do Universo”, onde foi o primeiro a propor, por volta de 1755, que algumas

'Filésofo alemdo (22/04/1724 — 12/02/1804)
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nebulosas poderiam ser sistemas estelares externos a nossa Galaxia, mas totalmente com-
pardveis a ela (Kant; Hastie, 1900). A existéncia de outras galaxias, além da Via Lactea,
so ficou estabelecida em 1920, ano marcado pelo inicio das classificacoes em detalhes,
conduzindo a teorias de formagao de galdxias mais modernas. Ainda em 1920, aconte-
ceu "O Grande Debate” entre Harlow Shapley e Heber Curtis. Curtis argumentava que o
Universo era composto de muitas galaxias, como a nossa, que haviam sido identificados
por astronomos de sua época como "nebulosas espirais”. Shapley argumentava que estas
"nebulosas espirais” eram apenas nuvens de gas proximas, e que o Universo era composto
de apenas uma grande Galaxia. No modelo de Shapley, o nosso Sol estava longe de ser o
centro deste Grande Universo / Galdxia. Ao contrério, Curtis colocava o nosso Sol, perto
do centro da nossa galaxia relativamente pequena. Embora os pontos delicados do debate
fossem mais numerosos e mais complicados, cada cientista nao concordava com o outro
sobre estes pontos cruciais. A resolucao parcial do debate surgiu quando Hubble (1925),
descobriu as Cefeidas em Andromeda (M31). Usando dois telescépios refletores (100 e 60
polegadas) do Observatério Monte Wilson e estudando a relacao perfodo-luminosidade?
para estrelas pulsantes, ele derivou a distancia de 285 kpc. Este valor é um fator de ~ 3
vezes menor que a distancia de M31 conhecida hoje, mas isto forneceu clara evidéncia
de que esta galaxia era outra nebulosa espiral parecida com a nossa e deveria ser ex-
tragalactica (Schneider, 2006). No ano de 1930, descobertas da absorcao interestelar
combinada com uma maior compreensao das distancias e ditribuicao de aglomerados glo-
bulares, culminaram com a aceitacao de que o tamanho da Via Lactea tinha sido, de fato,
seriamente subestimada e que o Sol nao estava perto do centro. Portanto, se concluiu
que Shapley estava certo com relagao ao tamanho da nossa Galaxia e a localizagao do
Sol e Curtis estava certo quando afirmava que o nosso Universo era composto de muitas
galaxias, e que as nebulosas espirais eram na verdade galaxias como a nossa. Antes disso,
algumas galdxias ja tinham sido listadas primeiramente por Messier (1781) que catalogou
110 objetos e mais tarde Dreyer (1888) que publicou o New General Catalog (NGC) que
continha aproximadamente 8000 objetos, a maioria destes objetos eram galaxias.

As galaxias podem ser divididas em um nimero de tipos e entao subdividida ainda
mais com a finalidade de produzir um esquema de classificacao. Este esquema comecgou
a ficar interessante quando William Parsons, em 1845, revelou por meio do seu telescépio
de 72 polegadas denominado Leviathan?®, o padrao espiral em muitas nebulosas brilhantes
dos catalogos de Herschel (1864) e Messier (1781) (Parsons; Parsons, 2011). A natureza
dessas nebulosas como galaxias nao era totalmente conhecido na época, mas a suspeita
geral era de que eram sistemas estelares como a Via Lactea, apenas muito distante para
ser facilmente resolvida em suas estrelas individuais. Embora o telescépio nao tenha

desempenhado o papel esperado por Parsons, a descoberta da estrutura espiral foi muito

2Como o préprio nome indica, consiste numa relacio entre o perfodo de variacio da luz e a magnitude (ou
luminosidade) média absoluta das estrelas varidveis do tipo cefeidas: as estrelas com periodos curtos de variagoes
de luz tem pequenas luminosidades absolutas, e vice-versa.

3Nome néo oficial do telescépio de 6 polegadas Rosse, construido pelo astrénomo irlandés William Parsons
(17/06/1800 — 31/08/1867), Terceiro Conde de Rosse.
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importante ao se estabelecer que esta estrutura nao era um padrao aleatoério.

Os passos mais importantes na classificacao das galaxias foram dados por Edwin

®  As primeiras ideias sobre a classificacao de

Powell Hubble* e James Hopwood Jeans
galdxias foram sugeridas por Hubble (1922) mas, os primeiros tipos bésicos foram descritos
por ele em 1926, onde apresentou as galdxias elipticas (E), espirais (S), espirais barradas
(SB) e irregulares (Irr), com o critério de classificagdo que se baseava no tamanho do
seu nucleo, no angulo de inclinagao dos bragos espirais e na presenca ou auséncia de
barras (Hubble, 1926), porém, a ideia de conectar os diferentes tipos em um diagrama
na forma de um diapasao (” Tuning Fork”) foi feita primeiro por Jeans (1928) no livro
7 Astronomy and Cosmogony ” (Block et al., 2004). O esquema de classificagao original de
Hubble (1926) foi modificado por ele em 1936 com a introducao das chamadas galdxias
lenticulares (S0) e as lenticulares barradas (SBO) no livro ” The Realm of the Nebulae

”(Hubble, 1936) (Figura 2.2).

Spirals with decreasing bulge Sc
and increasing arm openness

Sb

Ellipticals with increasing ellipticity

S0

Irregular galaxies

SBa

Barred Spirals with decreasing bulge
and increasing arm openness

SBb

SBc

Figura 2.2: O sistema modificado de classificacao de galaxias com a insercao das galaxias lenticu-
lares (S0) e as lenticulares barradas (SB0) proposto por Hubble (1936). Na sequéncia aparecem
as elipticas (En) em ordem crescente de elipsidade, as lenticulares (S0) ou lenticulares barradas
(SBO0), as espirais normais (Sa-Sb-Sc) na ordem que diminuem o bojo e aumentam a abertura
dos bragos, as espirais barradas (SBa-SBb-SBc) na ordem que diminuem o bojo e aumentam a
abertura dos bragos e as galaxias irregulares. Imagem: http://astronomy.swin.edu.au.

Ainda no ano de 1936, o esquema descrito por Hubble (1936) fornecia um completo
quadro para a classificagao morfoldgica das galaxias, porém, a descoberta de galaxias anas
esferoidais (dSph) como Sculptor e Fornaz, por Shapley (1938), Shapley (1939) forneceu
uma primeira evidéncia de que o esquema proposto por Hubble (1936) nao fornecia uma

ampla descrigao de todo o reino da morfologia de galaxias e, portanto, algumas nao se en-

4 Astrénomo Inglés (20/11/1889 — 28/09/1953).
"Matemético e Astrénomo Inglés (11/09/1877 — 16/09/1946).
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caixavam na sua proposta. Além das dSph’s, uma outra classe de galdxias particularmente
luminosas e identificada por Morgan (1958), Morgan (1959) também nao se ajustava ao
modelo de 1936, denominada galaxia ¢D ¢é um subtipo do tipo D das galéxias elipticas
gigantes, similar também as galdxias lenticulares e que possuem um grande halo de es-
trelas. A maioria das galaxias cD sé ocorrem préximas aos centros de ricos aglomerados
de galaxias, mostrando que a morfologia e a evolucao podem ser fortemente afetadas pelo
ambiente. Outra classe de objeto que também nao se ajustava naturalmente dentro da
proposta de Hubble foram as galdxias amorfas (Am)(Sandage; Brucato, 1979; Gallagher
III; Hunter, 1987), onde algumas delas chegaram a ser chamadas de galdxias irregula-
res (Irr IT) por Holmberg (1958). Estas galaxias sdo raras e somente 1% dos objetos no
7 A Revised Shapley-Ames Catalog (Sandage; Tammann, 1987) compartilham esta clas-
sificacao, onde algumas delas sao a NGC 3034 ou M82, NGC3077 e a NGC2777 (Hogg
et al., 1998). As suas caracteristicas tem sido atribuidas as intera¢oes com as galdxias
vizinhas (Cottrell, 1978; Noguchi, 1988), mas aparentemente nem todas as amorfas tem
um vizinho ébvio para atuar como um gatilho para acelerar o processo de formacao estelar
(Sandage; Brucato, 1979).

O sistema de classificacdo de Hubble (1936) foi descrito de forma bem ilustrada em
" The Hubble Atlas of Galaxies” por Sandage (1961), que preparou uma revisao adicio-
nando uma terceira dimensao ao esquema de classificacdo: a presenca ou auséncia de um
anel. Este foi o maior atlas de galaxias ilustrando um sistema de classificacao em detalhes,
de forma sofisticada e com boas fotografias. O mesmo esquema foi usado na classificagao
de 1246 galaxias brilhantes dadas em ” A Revised Shapley-Ames Catalog of Bright Ga-
laxies” de Sandage e Tammann (1981), usando as classes de luminosidade de van den
Bergh (1960b), van den Bergh (1960a), van den Bergh (1960c). O sistema de clasificagao
de Hubble-Sandage atinge sua tltima forma ao ser apresentado em ” The Carnegie Atlas
of Galazies” (Sandage; Bedke, 1994).

O sistema proposto por Hubble (1936) sofreu muitas modifica¢oes ao longo do tempo
(Morgan, 1958; Morgan, 1959; de Vaucouleurs, 1959; van den Bergh, 1960b; van den
Bergh, 1960a; van den Bergh, 1960c; Elmegreen; Elmegreen, 1982; Sandage; Bedke, 1994),
onde todas elas s6 adicionaram caracteristicas ao esquema original. Embora tenham
surgido muitos sistemas de classificacao, sé alguns continuam sendo usados atualmente por
mostrarem uma boa correlacao com muitos aspectos fisicos diferentes das galdxias. Além
do sistema de Hubble-Sandage, hd também o de de Vaucouleurs (1959), que propds um
modelo de continuidade da morfologia das galdxias dando um passo além, ao desenvolver
o que ele se referiu como o volume de classificagao (Figura 2.3). Na tentativa de acomodar
toda a gama de caracteristicas morfolégicas de galdxias, de Vaucouleurs (1959) introduziu
o esquema de classificagao tridimensional com um eixo principal de sequéncia E-SO-Sa-Sb-
Sc-Sd-Sm-Im, onde o indice m corresponde ao termo magalhaes, semelhante as Nuvens de
Magalhaes. Subdivisoes mais finas foram fornecidas com o propdsito de distinguir estagios
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Figura 2.3: Volume de classificagao do sistema de de Vaucouleurs (1959), uma revisao e extensao
do sistema de classificagdo de Hubble (1936). Na figura acima a representa¢ao do volume de
classificacao e na figura de baixo um recorte da segdo transversal do diagrama. O diagrama
tridimensional demonstra os tipos de galdxias no eixo principal que vai de E até Im, a familia com
a presenca ou auséncia de barras nos pontos inferior e superior respectivamente e a variedade
que representa a presenca ou auséncia de anéis internos a esquerda e a direita da secao do
diagrama na figura de baixo respectivamente. Imagem: http://ned.ipac.caltech.edu, http:
//bama.ua.edu.

de transicao das galaxias, por exemplo, ao longo de cada uma das sequéncias das galaxias
nao espirais os sinais + e — sao usados para denotar ”late” e ”early” respectivamente,
assim ET representa uma galdxia E do tipo ”late”, o primeiro estdgio de transicao para
a classe das SO. Em ambas as subclasses, SA0 e SB0, também sao usados trés estagios
com a notacao S0~, S0° e SOF, com a finalidade de distinguir o estdgio de transicao

entre a SO e a Sa, representada como S0/a por Hubble, mas podendo ser representada por



http://ned.ipac.caltech.edu
http://bama.ua.edu
http://bama.ua.edu

Capitulo Dois 2.1. Introducao

Sa~. Na figura 2.3, se observa que a segunda dimensao trata de diferenciar galaxias sem
barras (SA), de galdxias com barras pouco definidas (SAB) ou de galdxias com barras
bem definidas (SB). A terceira dimensao propoe diferenciar os objetos que apresentam
um anel interno com a notacao r, os que apresentam caracteristicas intermedidrias com
a notagao rs e os que exibem puramente bracos espirais com a notagao s. Em adigao
aos anéis internos, ele também considerou outras caracteristicas conhecidas como anéis
externos (R), grandes estruturas, com baixo brilho superficial e com um diametro duas
vezes maior que o das barras. Embora essa estrutura seja relativamente comum entre
as galdxias espirais barradas do tipo early-type®, os anéis externos sao raros entre as
populagoes de galaxias. Se observou também que muitas galaxias mostram um pseudo
anel exterior (R’) feito de bragos espirais exteriores que se fecham entre si, com um dominio

intermediario entre as espirais de tipo late-type.

De Vaucouleurs notou que

e a distincao entre as familias A e B e entre as variedades r e s eram mais claras na

fase de transicao S0/a e ausentes entre as E e S0, e entre as Sm e Im;

e a posicao de uma galaxia ao longo do eixo principal estava fortemente correlacionada
com a cor integrada e, portanto, com a idade média da populagao estelar, devido a
isso, foi observado que as familias A e B nao se diferenciavam sistematicamente em

cor, logo, tinham populacoes estelares com idades similares e;

e havia um diferenca sistematica na distribuicdo de luminosidade entre as late-type
barradas e as espirais ordinarias, porém, nao se observou diferencas de luminosidade
entre as variedades r e s (de Vaucouleurs, 1959). As variedades r e s ocorrem com
frequéncias similares entre as espirais late-types, porém, entre as espirais early-type

a variedade s é bem mais abundante que a variedade r.

Um problema com a classificagao proposta por de Vaucouleurs (1959) é que as galdxias
tornam-se fracas simultaneamente e mais azuis ao longo da sequéncia Sc-Sd-Sm mostrando
que os efeitos de luminosidade estao relacionados com os efeitos evolutivos. Contudo, o
sistema de de Vaucouleurs (1959) apresenta grandes vantagens em relagao ao sistema de
Hubble (1936), revivisado e ilustrado por Sandage (1961) e Sandage ¢ Bedke (1994). Uma
vantagem € que a revisao feita por ele oferece 100 possiveis tipos de galaxias, enquanto o
sistema antigo oferece 20. O grande ntmero de possibilidades com uma pequena notagao
extra e complexa representa um sistema de classificacao que fornece uma melhor descri¢cao

5Na classificacio de Hubble-Sandage era comum definir as galdxias do lado esquerdo da sequéncia de Hubble
como galaxias ” early-type”incluindo as elipticas (E) e lenticulares (S0), e do lado direito como galdxias ”late-
type”, as demais galdxias. Da mesma forma foi feita para as espirais, considerando as Sa e SBa como ”espirais
early-type”, as Sb e SBb como ”espirais itermediate-types”’e as Sc e SBc como ”espirais late-type. A razdo para
esta terminologia foi conveniéncia e pegou-se emprestado da terminolgia usada frequentemente para estrelas e
foram usados com o propdsito de definir a posicdo da galaxia na sequéncia sem nenhuma conotagéo temporal.

10
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da morfologia das galdxias sem exageros. A mistura de notagoes para familias (SA, SAB
ou SB) e variedades (r, rs ou s) também significa que podemos classificar galdxias mais

normais confortavelmente dentro do sistema.

O tratamento de barras e anéis de de Vaucouleurs (1959) é claramente superior ao
tratamento dado nas revisoes de Hubble (1936) e a continuidade do sistema mostra que
nenhuma das possiveis morfologias dentro do volume tem uma vantagem especialmente
acentuada, chamando a atencao para detalhes importantes que o sistema de Hubble ig-
nora. Dentre esses detalhes, esta a valorizacao de barras de baixa resolucao, o reconhe-
cimento de barras em galaxias altamente inclinadas, a classificacao consistente e superior

dos anéis internos e o reconhecimento dos pseudo anéis externos.

Outra vantagem é que um nimero muito maior de galaxias brilhantes tem sido clas-
sificadas pelo sistema de de Vaucouleurs (1959) sendo, portanto, um dos mais usados
pelos astronomos. As principais fontes de classificacao incluem o sistema de classificacao
proposto, por exemplo, de Vaucouleurs (1963) em ” Revised Classification of 1500 Bright
Galazies”, Corwin, de Vaucouleurs e de Vaucouleurs (1985) em " Southern Galazy Ca-
talogue, Buta (1995) em ” The Catalog of Southern Ringed Galaxies”, de Vaucouleurs et
al. (1991) em ” Third Reference Catalogue of Bright Galazies”. As principais fontes do
sistema de classificacao padrao de Hubble (1936) incluem o catélogo ” A revised Shapley-
Ames Catalog of bright galazies” de Sandage e Tammann (1981), Sandage e Tammann
(1987) e o ” Uppsala general catalogue of galaxies” de Nilson (1973). Nas segoes a seguir
sera apresentada uma discussao mais detalhada sobre os apesctos mais importantes de

cada tipo de galéaxia.

2.2 Morfologia das Galaxias

Sandage, Sandage e Kristian (1975) destacam em seu trabalho que o primeiro passo no
estudo de qualquer classe de objeto é a sua classificacao. A morfologia construida em
torno de pequenos nimeros de caracteristicas comuns podem ser usadas para classificar
as galdxias em categorias fundamentais, o que gera uma base para mais pesquisas. A
partir dessas pesquisas, relacoes fisicas entre as classes identificadas podem emergir, e
essas relagoes podem promover uma interpretagao teodrica que coloca toda a classe de
objetos em um contexto global. O nascimento da morfologia de galdxias a partir de 1936
evoluiu em combinagoes complexas de estruturas descritas por meio de uma simbologia
que define o tipo de objeto. Os tipos basicos de galaxias como, elipticas, lenticulares,

espirais, irregulares e suas variacoes serao descritas a seguir.

11
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2.2.1 Galaxias Elipticas

As galaxias elipticas sao sistemas amorfos que apresentam uma continua reducao da dis-
tribuicao de brilho (Buta, 2013), aparéncia lisa/ suave, desprovidas de estruturas como
bracos espirais, faixas de poeira visiveis e geralmente com falta de gas frio que acarreta
em poucas estrelas azuis jovens (Gallagher I1I; Sparke, 2007). Como sd@o dominadas por
estrelas velhas e relativamente livre de poeira, as elipticas parecem nao apresentar dis-
tingao da sua estrutura em diferentes comprimentos de onda. Ao classificar essa classe
de galdxia, Hubble (1936) estabeleceu uma subclassificacao de acordo com a elipticidade

aparente que é representado por um nimero apds a letra E e pode ser determinado da

n=10 (1—2), (2.1)

com 0 < n <7, o0stermos a e b como os semi-eixos maior e menor da elipse respectivamente

seguinte maneira

e a razao g sendo o achatamento aparente. O indice n na classificacao En é simplesmente
a elipticidade projetada e nao é facilmente interpretada em termos de um verdadeiro
achatamento sem conhecimento direto da orientagdo do plano de simetria (Buta, 2013).
O indice n foi considerado 1til, porém, sem qualquer significado fisico (Figura 2.4).

(a) M49 Type E1  (b) M84 Type B3

Figura 2.4: Exemplos de variagbes da forma de galdxias elipticas.(a) Galaxia eliptica M49 do
tipo E1 com uma aparéncia aproximadamente circular. (b) Galdxia eliptica M84 do tipo E3
com uma aparéncia um pouco mais alongada. Imagem: http://www.pas.rochester.edu.

A proporgao das galaxias elipticas em uma regiao depende sensivelmente do ambiente
(galdxias de campo, grupos ou aglomerados de galdxias), contribuindo somente com uma
pequena porcentagem de todas as galaxias em regides de baixa densidade do universo
mas, com uma quantidade significativamente bem maior em regioes densas como ricos
aglomerados (Padmanabhan, 1993; Gallagher III; Sparke, 2007). O seu brilho superficial
se ajusta bem a expressao de perfil de brilho I proposta por de Vaucouleurs como uma

12
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funcao da distancia R ao centro

R\ 1
I(R) = l.exp —7.67 (E) -1 7. (2.2)

onde R, é o raio efetivo que contém metade da luminosidade total, I. é o brilho em
R. e [I] = Ly/pc* (luminosidade solar por parsec ao quadrado) (Padmanabhan, 1993;
Schneider, 2006). As galdxias elipticas cobrem uma grande classe de galaxias que diferem
uma da outra em relacao a seu tamanho e sua luminosidade, levando a uma subdivisao

que compreende:

e Elipticas Normais: Tem luminosidade algumas vezes maior que a Via Lactea e ta-
manho caracteristico de algumas dezenas de Kpc. As estrelas que compoem essas
galdxias brilhantes demonstram pequeno movimento organizado, como rotagao, e
suas orbitas em volta do centro sao orientadas em diregoes aleatorias. Esta classe
inclui as gigantes elipticas (gE), as elipticas (E) e as elipticas compactas (cE);

e Elipticas Anas (dE): Sao galdxias difusas, com menos que ~ 15 da luminosidade
da Via Lactea e que demonstram muitas vezes, sinais de um disco dentro do corpo
eliptico. As estrelas apresentam maior movimento de rotagdo e menor movimento
aleatério (Gallagher IIT; Sparke, 2007). A diferenga dessas galdxias para as cE’s
estd no brilho superficial que ¢ significativamente menor e na baixa metalicidade

"(Schneider, 2006);.

e Elipticas Central Dominantes (cD): Galaxias predominantes em regides extrema-
mente densas de ricos aglomerados, apresentando um extenso envoltério difuso que
pode chegar a milhares de Kpc. As galaxias cD se caracterizam por apresentar lu-
minosidade superior a 100 vezes a luminosidade da Via Léactea e brilho superficial

muito alto proximo ao centro;

e Galdxias Anas Compactas Azuis (BCD): Uma and compacta azul (BCD) é uma
pequena galéxia, cerca de um décimo do tamanho de uma grande espiral tipica,
como a Via Lactea, que aparece em azul devido a presenca de grandes aglomerados
de estrelas quentes e massivas, que ionizam o gas interestelar circundante com a
intensa radiacao ultravioleta. Estas massivas estrelas azuis sao muito jovens para os
padroes estelares - menos de dez milhoes de anos de idade. Essas galdxias surgiram
a partir de uma enorme starburst, um episodio violento de formagcao de estrelas que

em alguns casos engole uma galéxia inteira;

e Esferoidais Anas (dSph): Gldxias muito pequenas, formadas ao longo de grandes
periodos com baixas taxas de formacao estelar (Gilmore; Asiri, 2012), luminosidade
e brilho superficial extremamente baixos (Schneider, 2006). Recentemente, como

"A metalicidade mede a proporcio da matéria do objeto constituida de elementos quimicos diferentes do
hidrogénio e hélio.
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evidéncia crescente se observou que a grande maioria das elipticas anas tem pro-
priedades que nao sao de todo similar a galaxias elipticas, mas sim de irregulares e
galaxias espirais late-type. Esses tipos de galaxias podem ser de fato o tipo mais co-
mum no universo, porém, muito mais dificeis de ver do que outros tipos de galaxias
por serem muito fracas (Assmann et al., 2013; Slater; Bell, 2013).

Na classificagao de de Vaucouleurs (1959) é incluido um tipo de eliptica um pouco
mais avangada, identificada com a simbologia ET, ou chamada elipticas do tipo late (veja
Figura 2.3). Este tipo foi originalmente concebido para descrever a primeira fase da

transigdo para a classe das galaxias lenticulares S0 (Buta, 2013).

2.2.2 (Galaxias Lenticulares

As galaxias lenticulares apresentam um disco rotativo em adicao ao bojo eliptico central,
onde o disco nao tem qualquer evidéncia de bracos espirais ou extensas faixas de poeira.
Estas galaxias sao rotuladas como S0 na auséncia de barras ou S B0 na presenca de barras,
e elas formam uma classe de transicao entre elipticas e espirais. Se assemelham as galaxias
elipticas em relacao a falta extensa de gas e poeira (Spitzer JR.; Baade, 1951), e por serem
predominantes em regides do espaco densamente povoada de galaxias, e compartilham
com as galdxias espirais um fino disco estelar de rapida rotacao (Gallagher III; Sparke,
2007). As duas classsificagoes, S0 e SB0, foram introduzidas por Hubble (1936), as
considerando como fases intermediarias entre as elipticas e as espirais, com uma suave e
continua transigao entre a E7 e a SBa e uma cataclismica transigao entre a E7 e a Sa. Na
revisao realizada por Sandage (1961) em ” The Hubble Atlas of Galaxies”, é feita a divisao
das galaxias lenticulares em trés subclasses, onde a primeira delas, S0, apresentava uma
distribuicao de luz continua sem sinais de qualquer estrutura ou poeira, a segunda, S0,,
apresentava uma fraca faixa de poeira projetada sobre o bojo central ao ser visualizada
de perfil e, a terceira, S03, apresentava uma forte e estreita faixa de absorcao incorporada
ao componente de lente das galaxias. As lenticulares barradas também foram divididas
seguindo o critério do nivel de proeminéncia das barras, entao se observou que as SB0;
mostravam barras como duas amplas regioes de brilho ligeiramente aumentada em ambos
os lados do bojo central, as SB0y mostravam barras de proeminéncia intermediaria e as
S B03; mostravam barras estreitas e bem definidas que se estendem completamente através
das lentes (Binney; Merrifield, 1998). Ele ainda especulou que as galdxias Sa eram uma
continuidade do tipo S0y, enquanto que as Sa que apresentavam anéis se ramificavam
do tipo S03, porém, foram questionadas por Sandage e Tammann (1981), ao verificarem
que a diferenca de luminosidade entre as galaxias Sa e as S0, e entre as galdxias Sa que
apresentavam anéis e as S03 nao estavam de acordo com a hipétese de que havia uma

transicao entre as classes morfologicas.
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Na classificagao tridimentional de de Vaucouleurs (1959), as galdxias SO envolvem
a andlise dos estdgios (T,° ou 7), familias (A, AB ou B) e variedades (s, rs ou r). Na
sequéncia das galaxias lenticulares que nao apresentam barras, sao apresentados trés
estdgios: as early SAO0™, as intermediate SAQ? e as late SA0T organizadas na sequéncia
em ordem crescente de estrutura. Os tipos SA0™ apresentam uma estrutura diferenciada,
muitas vezes sob a forma de uma ténue lente, as SA0Y tendem a ter lentes mais definidas
e ¢ a galdxia mais 6bvia como SO e a galaxias SAOT sdo os tipos que frequentemente
apresentam estruturas de anéis internos e externos bem definidos, podendo apresentar
também uma ténue estrutura espiral, ou seja, o inicio da transicao para uma estrutura
espiral do tipo simbolizado como SA0/a (Figura 2.5). Este tipo caracterizado por de
Vaucouleurs (1959) é um estdgio bem definido no sistema de classificagao tridimensional

tendo alta diversidade em relagao as familias e as variedades (Buta, 2013).

15



91

|B{s)m

Figura 2.5: Exemplos das mais variadas fases de transicdo das galdxias lenticulares, espirais e irregulares ao longo da sequéncia de de Vaucouleurs

(Buta, 2013).
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2.2.3 Galaxias Espirais

As galaxias espirais receberam este nome por conta de seus bracos espirais que eram es-
pecialmente visiveis na luz azul, facilmente gravada em chapas fotogréaficas. Os bracos
espirais sdo constituidos por grupos de estrelas quentes e brilhantes das classes O (estre-
las muito quente e extremamente luminosas, sendo de cor azulada) e B (estrelas muito
luminosas e azuis), e por um gas empoeirado e comprimido do qual estas estrelas se for-
mam (Gallagher III; Sparke, 2007; Morison, 2008). As galaxias espirais sao divididas em
duas classes; as normais e as barradas, que compreedem um sistema bastante complexo:
bojo, disco, bracos espirais, barras e anéis. O bojo apresenta um perfil de brilho que em

primeira aproximacao pode ser bem descrito pelo perfil de de Vaucouleurs como

(R%)i - 1] , (2.3)

enquanto o disco segue um perfil de brilho exponencial da forma

Lbojo(R) = pte + 8.33

Ldisco(R) = o + 1.09 (hﬁ) , (2.4)
onde, u. é o brilho superficial no raio efetivo R. e g e h, denotam o brilho superficial
central e a escala de comprimento do disco (Schneider, 2006), respectivamente. E im-
portante destacar que estas distribuicoes estao expressas em termos de brilho superficial®
como

p o —2.5log (1), (2.5)

medida em mag/arcsec® (magnitude por arco segundo ao quadrado).

As espirais normais compreendem um centro de condensacao brilhante localizado no
centro de um disco fino que apresenta sinais de formacao estelar recente (regides de hi-
drogénio ionizado (HII)) contendo bragos espirais de luminosidade reforgada, enquanto as
barradas apresentam uma barra de onde surgem os bracos espirais contendo frequente-
mente uma faixa escura produzida pela absor¢ao da luz pela poeira (Binney; Merrifield,
1998). Dentro de cada classe das espirais, desde as early-type até as late-type, a sequéncia

é classificada de acordo com a observacao de trés critérios:

e a importancia relativa entre o bojo central luminoso e o disco na producao global
de luz da galaxia. A razao de luminosidade (Lpojo/Laisco) Se mostra decrescente na
sequéncia Sa-Sb-Sc (Binney; Merrifield, 1998; Schneider, 2006; Buta, 2013);

e 0 grau de abertura do bragos espirais, se mostrando crescente na sequéncia Sa-Sh-Sc
(Binney; Merrifield, 1998; Schneider, 2006; Morison, 2008; Buta, 2013);

80 brilho superficial é muito 1itil no estudo de objetos extensos, como galéxias, e tem como objetivo medir o
fluxo de luz por unidade de area projetada no plano do céu.
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e o grau de resolucao dos bragos espirais resolvidas em estrelas, ou seja, uma estrutura
de brilho crescente ao longo dos bragos espirais onde as Sa demonstram uma suave
distribuicao de estrelas, ao passo que as Sc demonstram uma distribuicao de luz
resolvida em pontos brilhantes de estrelas e regides de HII (Binney; Merrifield, 1998;
Schneider, 2006; Buta, 2013).

Estes trés critérios foram originalmente aplicados por Hubble (1926), Hubble (1936) e
sao muito usados por se verificar que existe correlagao suficiente entre os trés parametros,
no sentido de que as galdxias que apresentam bojos centrais visiveis tendem a apresentar
bragos espirais enrolados que nao sao altamente resolvidos em estrelas (veja Figura 2.5)
(Binney; Merrifield, 1998). As galdxias do tipo Sa, por exemplo, tendem a ter bojos
significantes com bracos espirais suaves e bem enrolados, enquanto as do tipo Sab, um
tipo intermediario, sao similares as Sa com a diferenca de apresentar uma resolugao mais
6bvia dos bracgos espirais. As espirais Sb apresentam uma boa resolugao dos bragos espi-
rais que sao mais abertos e um bojo central menor que os tipos Sab, enquanto os tipos
Sbe, também intermediarios, mostram bracgos espirais mais abertos com consideravel re-
solugao e bojos geralmente significativos. Nas espirais Sc, os bojos tendem a ser muito
pequenos com bragos espirais abertos e diferentes, enquanto para as Scd, tendem a nao
apresentar uma estrutura definida de bojo com bracgos espirais irregulares. A espiral do
tipo Sd, inserida por de Vaucouleurs (1959) e classificada como espirais late-type extremas
(Buta, 2013), se mostram quase que completamente sem bojo e com uma estrutura de
bragos espirais mal definida. Outros tipos de espirais late-type extremas inseridas por de
Vaucouleurs (1959) foram os estdgios Sdm e Sm, galdxias que ocupam os tltimos luga-
res na morfologia das espirais totalmente assimétricas (Buta, 2013). As galdxias Sm sao
geralmente caracterizadas por praticamente nao apresentar bojo e sé possuir um uinico
braco espiral, ja as galdxias Sdm sao similares embora possam apresentar um segundo
brago espiral fraco e curto (de Vaucouleurs; Freeman, 1972; Odewahn, 1991). Se uma
barra estiver presente nessas galaxias, sera observado que elas nao se localizam no centro
do disco, como é observado nas espirais barradas early-type, e o brago espiral surge ao
final da barra (Figua 2.6). Esta configuragao foi notada por Freeman (1975), que atribuiu
essa caracteristica a distribuicao assimétrica de massa das espirais Magelanicas barradas.

Quanto a aparéncia dos bragos espirais, Elmegreen e Elmegreen (1987) sugeriram 3
tipos bésicos de espirais (Figura 2.7):

e as Grand Design: com bracos espirais simétricos e bem desenvolvidos;
e as floculentas: com numerosos bracos pequenos e assimétricos;

e ¢ as com bragos multiplos, com caracteristicas intermediarias entre as grand design
e as floculentas.
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Figura 2.6: Exemplos de galdxias espirais Magelanicas barradas, da esquerda para a direita
estao as galdxias NGC4618 do tipo SB(rs)m e NGC4027 do tipo SB(s)dm. Fonte: http://
cseligman.com

As galaxias espirais mostram normalmente um contraste de cor significante entre o
nucleo central e os bracos espirais. O nucleo das espirais costumam apresentar um tom
que vai do amarelo para o laranja indicando uma populacao estelar velha, enquanto os
bracos espirais sao azulados indicando que ha muitas estrelas azuis jovens. Ao se avaliar
o comportamento das cores estre as espirais normais e barradas, de Vaucouleurs (1961)
encontrou a cor média integrada de cada umas delas em um dado estagio da sequéncia de
Hubble (1936), concluindo que nao havia diferenca significante entre as duas classes. Isto
significava dizer que nao havia profundas diferencas da populacao estelar entre as espirais
normais e as espirais barradas. Outra caracteristica das espirais que também passou por
estudos foi o angulo de abertura dos bragos espirais de galdxias selecionadas por Kennicutt
Jr. (1981), e por Sandage e Tammann (1981) na revisao da sequéncia de Hubble (1936).
Nestas galaxias selecionadas se verificou que nao havia diferenca significante do angulo
de abertura do brago espiral entre as espirais normais e as epirais barradas da sequéncia
de Hubble (1936), se estendendo também para as espirais de campo e para as espirais no
aglomerado de Virgem. As tnicas classes que apresentavam uma diferenca relativamente
grande da abertura dos bracos espirais foram as galdxias Sc e SBc e, esta caracteristica

foi a atribuida a diferenca de luminosidade entre as galdxias (van den Bergh, 1998).
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Figura 2.7: Exemplos de galdxias espirais barradas, da esquerda para a direita estao as galaxias grand design MS81, floculenta NGC7793 e a
intermedidria NGC6946 logo abaixo. Fonte: http://apod.nasa.gov
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2.2.4 Galaxias Irregulares

As galdxias irregulares sao objetos assimétricos inicialmente introduzidos por Hubble
(1936) que a dividiu em duas classes: as irregulares Irr I, consideradas como objetos
que nao possuiam simetria ou bracos espirais bem definidos, exibindo pontos brilhantes
que continham estrelas das classes espectrais O e B e as irregulares Irr II, consideradas
assimétricas com aparéncia bem suave (Binney; Merrifield, 1998). A caracteristica comum

entre as duas classes era a frequente exibicao de faixas de poeira.

Uma classificagdo mais elaborada foi proposta por de Vaucouleurs (1959) ao revisar
a sequéncia de Hubble (1936) extendendo a classificacao ao adicionar as classes Sd, Sm e
Im. A classe Sd sobrepde a classe Sc de Hubble até certo ponto, contendo também alguns
objetos mais extremos que foram classificados como Irr I por Hubble. O restante da
classificagao das Irr I ficou para as classes Sm e Im, onde a letra m significa " Magelanica”
devido as Grandes Nuvens Magelanicas/Magalhaes que é classificada como SBm. Para a
classe Im, somente objetos muito irregulares como a Pequena Nuvem de Magalhaes e a

IC1613 sao incluidos nesse estagio por de Vaucouleurs (Figura 2.8).

Figura 2.8: A primeira galdxia (da esquerda para a direita) é classificada como uma irregular
ana do tipo IB(s)m e de referéncia IC1613, enquanto a segunda galdxia irregular é a Pequena
Nuvem de Magalhaes de referéncia NGC292. Fonte: http://cseligman. com.

As galaxias irregulares Magelanicas representam o ultimo estagio da sequéncia pro-
posta por de Vaucouleurs (1959) na revisao da sequéncia de Hubble (1936) e sao im-
portantes por apresentarem fortes caracteristicas de formacao estelar. As irregulares sao
semelhantes as espirais pelo fato de ambas apresentarem estrelas velhas e jovens em suas
estruturas, bem como poeira, atomica, molecular e gas ionizado, se diferenciando pela
auséncia de uma estrutura espiral, caracteristica que pode desencadear a formacao de
estrelas (Hunter, 1997). Dessa maneira, as galdxias irregulares s@o tteis laboratérios de

estudo para se entender como ocorre a formagao de estrelas na auséncia de bragos espirais.
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Embora as galdxias irregulares sejam largamente caracterizadas pela auséncia de uma
estrutura bem organizada, como bragos espirais, algumas delas nao sao tao desorganizadas
apresentando uma estrutura bem diferente das demais (veja Figura 2.9).

Figura 2.9: Galédxias irregulares (da esquerda para a direita) NGC5253 e NGC1705. Fontes:
www.astrosurf.com/ apod.nasa.gov.

A galaxia NGC5253 apresentada na Figura 2.9, por exemplo, se assemelha a uma
galaxia SO inclinada, mesmo sem apresentar um bojo no centro e lentes ébvias. Ao
contrario disso, a regiao central é uma zona irregular de formacao estelar ativa e foi
interpretada por van den Bergh (1980) como ”evidéncia féssil” para uma explosao de
formagao estelar, caracteristica possivelmente desencadeada por uma interacao com a sua
vizinha M83. Este é o caso onde de Vaucouleurs insere em sua classificacao a classe 10,
considerada razoavel, onde a galaxia NGC5253 é uma irregular Magelanica early-type com
intensa e continua formacao estelar central, sendo provavelmente a mais recente e a mais
proxima conhecida (Vanzi; Sauvage, 2004). Outra galdxia apresentada na Figura 2.9 é
a NGC1705, que se destaca por apresentar um super aglomerado de estrelas préximo ao
centro e visiveis filamentos peculiares. A galaxia NGC1705 foi classificada como uma ana
compacta azul por Gil de Paz, Madore e Pevunova (2003) e ambas foram classificadas

como galdxias Amorfas por Sandage e Bedke (1994).

2.3 Cor das Galaxias

Para se determinar a cor de uma galaxia, ¢ necessario se conhecer a sua magnitude apa-
rente em pelo menos duas bandas fotométricas. A magnitude aparente mede a densidade

de fluxo de energia proveniente da galaxia e pode ser calculada como

my —me = —2.5log (%) : (2.6)

2
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onde f1 e fy representam o fluxo originario das galaxias de luminosidade L observada a
uma distancia d, e podem ser obtidas por meio da expressao

L

f= Amd?’

(2.7)

As bandas fotométricas representam um conjunto de filtros que permitem o estudo da
intensidade relativa das galaxias em diferentes comprimentos de onda, com isso, se observa

que para cada filtro, a galaxia irda apresentar uma magnitude diferente.

Ao se realizar a diferenca entre dois valores de magnitude medidas em duas bandas
diferentes, se pode determinar o que se chama de Cor ou Indice de Cor de uma galéxia.
Como pode ser observado na equacao 2.6, a cor mede a razao entre os fluxos nas duas
bandas, onde a que possui comprimento de onda menor vem antes. Se considerarmos dois
filtros distintos, B e V, onde a banda B é o espectro azul (do inglés: Blue) e V é o espectro
visivel ou espectro optico, podemos reescrever a equagao 2.6 como

(B—V)=mp—my x —2.5log (f—B) : (2.8)
fv
com mpg e my sendo a magnitude aparente e fg e fiy sendo os fluxos na banda azul e
visivel respectivamente. O fluxo para uma certa banda fotométrica sera dado por

/= /O " RS, (2.9)

e ao substituir na equagao 2.8, teremos

(2.10)

(B —V)=mp—my x —2.5log (fo fAS/\(B)d)\)

Jo7 S (V)dA

com Sy sendo a fungao de resposta do filtro que dé a sensibilidade resultante no detector
em funcao do comprimento de onda A, levando em conta os efeitos da atmosfera, telescépio
e detector (Binney; Merrifield, 1998).

A luz integrada de uma galaxia carrega com ela informacoes sobre o historico
de formacao estelar (Bruzual; Charlot, 2003), a tempetura estelar e com-
posicao quimica (Binney; Merrifield, 1998). As populagoes estelares de diferentes
idades e metalicidades nas galaxias hospedeiras afetam a forma do espectro obeservado
(Bruzual; Charlot, 2003), onde velhas populagoes resultam em um espectro avermelhado,
enquanto a maioria da luz azul representa jovens populacoes de estrelas provenientes da
sequéncia principal (Figura 2.10) (Maraston, 1998). Os efeitos da idade e metalicidade
sobre as cores de galaxias de bandas fotométricas largas sdo um pouco degeneradas (Ma-
raston, 2005; Renzini, 2006).
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Figura 2.10: Diagrama de Hertzsprung-Russel representando a distribuicao de estrelas onde
relaciona a luminosidade em unidades solares (eixo vertical) com a temperatura em Kelvin ou
classe espectral [O,B,AF,G,K,M] (eixo horizontal). A maioria das estrelas se encontram em
uma linha diagonal quase reta que vai desde as fracas e vermelhas até as brilhantes e azuis.
Nesta regiao as estrelas geram luz e calor proveniente da queima de hidrogénio em hélio através
da fusao nuclear em seu nucleo. Fonte: http://www.universetoday.com.

A cor das galdxias assim como a morfologia tem um comportamento bimodal, su-
gerindo que existem pelo menos duas populacoes de galaxias observadas com diferentes
histérias evolutivas (Strateva et al., 2001; Baldry et al., 2004). A existéncia de uma
correlagao geral entre o tipo morfolégico e a cor tem sido evidente, onde as
galaxias early-type tem tendéncia a se mostrarem bem vermelhas enquanto
as galdxias espirais tem a tendéncia de ser mais azul(Strateva et al., 2001;
Melnyk; Dobrycheva; Vavilova, 2012). Esta conexao, entre a estrutura morfoldgica
e a cor das galaxias tem sido colocada atualmente de uma maneira muito mais clara

(Strateva et al., 2001; Driver et al., 2006). Dada a simplicidade em se medir a cor do
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referencial de repouso da galaxia, isto se tornou uma quantidade popular com a qual se
definem as populagoes de galdxias para estudo. Devido a esta clara correlagao, tornou-
se uma pratica comum para estudos que utilizam uma cor para discutir seus resultados
em termos morfoldgicos: referente as galaxias vermelhas como early-type e galdxias azuis
como late-type.

2.4 Distribuicao das Galaxias no Espaco

As galaxias nao estao distribuidas uniformemente no espaco, porém, mostram uma grande
tendéncia a se reunir em ambientes definidos como grupos ou aglomerados de galdxias
(Boissé et al., 1995; Jones; Lambourne, 2004; Schneider, 2006). Cerca de metade das
galdxias no Universo sao encontradas em grupos que tipicamente sao compostos por al-
gumas dezenas de galaxias e aglomerados que sao formados por milhares e milhares de
galdxias (Morison, 2008). A Via Lactea, por exemplo, é uma galdxia membro de um grupo
de galaxias chamado Grupo Local, regiao do Universo de alta densidade que contém ~ 40
galéxias dentro de um espago de ~ 3 x 10° anos-luz de diametro (1 ano-luz = 9,46 x 1012
km) (Schneider, 2006; Morison, 2008).

A fracao de galdxias massivas em aglomerados é muito maior que a fracao de peque-
nas galdxias, e o oposto a isso é verdade para outro ambiente definido como galaxias de
campo. As galaxias de campo se encontram isoladas, com vizinhos distantes, ou seja,
gravitacionalmente sozinhas. Neste ambiente, pequenas galdxias tem taxa de formacao
estelar maior do que em massivas galaxias, mas em aglomerados ambas pequenas e mas-
sivas galdxias mostram grande reducao nas taxas de formacao estelar, sendo ainda maior
nas pequenas galdxias (Wetzel et al.; 2013). As taxas de formacao estelar seguem um
critério estabelecido a partir de uma massa estelar caracteristica de valor ~ 3 x 10 M,
(M = massa solar). As galdxias que apresentam massa estelar inferior possuem alta
taxa de formacao estelar, baixa densidade superficial, grande quantidade de gés, concen-
tracoes tipicas de sistemas de discos ou espirais e populacoes de estrelas jovens ou azuis
com algumas ainda apresentando o histérico recente de explosoes estelares. As galaxias
que apresentam valores superiores a essa massa estelar possuem baixa taxa de formagao
estelar, alta densidade superficial, pouca quantidade de gas, concentracao tipica de bojos
ou elipticas e uma populacao de estrelas velhas ou vermelhas (Kauffmann et al., 2004;
Kannappan, 2004).

Os aglomerados de galdxias se destacam por apresentarem as mais massivas e ricas
estruturas gravitacionalmente limitadas do Universo com uma densidade muito maior que
a de grupos (Gallagher III; Sparke, 2007), caracteristicas atribuidas pela concentracao
espacial das galdxias observadas. Estas regioes de alta densidade apresentam muitas

colisoes de gases aquecidos com uma grande quantidade de galaxias que se deslocam de
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encontro a outras gerando a fusao entre elas e produzindo galaxias elipticas que dominam
esse ambiente em numero (Gallagher III; Sparke, 2007; Morison, 2008). As galdxias
de campo compreendem regices de baixa densidade, onde a maioria das galdxias estao
isoladas, deste modo, se torna extremamente raro a fusao entre galaxias que dominam a
populagao de galaxias de campo.

A distingao entre grupos e aglomerados é feita ao se observar o nimero de membros
que cada ambiente contém, dessa maneira, se o nimero de membros é N < 50 dentro
de um espaco de didmetro D < 1.5h7'Mpec, entdo o ambiente serd chamado de grupo
de galaxias, porém, se o numero de membros e o diametro sao maiores, teremos um
aglomerado de galdxias. Além dessa caracteristica, se observa também que massivos
aglomerados apresentam valores tipicos de massa M 2> 3 x 104M,, equanto os grupos,
valores menores que ~ 10M, (Schneider, 2006; Gallagher III; Sparke, 2007; Morison,
2008). Como ja foi citado anteriormente, as galdxias do tipo E s@o predominantes em
aglomerados, porém, se observa também que as galaxias do tipo SO estao presentes, além
da galédxia cD que se encontra normalmente no centro de grande aglomerados. J& para os

grupos de galaxias, os habitantes mais comuns sao as S e Irr.

Atualmente os aglomerados de galdxias tem um papel muito importante na cosmologia
observacional sendo considerados inigualaveis laboratérios para investigacao da complexa
fisica de formagao das estruturas, onde mais de 80% de sua massa total (102M, <
M < 10" M) estd contida sob a forma de matéria escura que pode ser, atualmente,
detectada apenas indiretamente. Os 20% de massa restante é composta por barions, dos
quais mais de 85% estao contidos no Médio Intra-Aglomerado (Intracluster Medium =
ICM), um gés intergaldctico quente (T> 107K) e difuso que irradia principalmente na
faixa do raio-X (Schneider, 2006; Gallagher I1I; Sparke, 2007; Ettori et al., 2013). Deste
modo, as observacoes nessa faixa sao muito importantes para o estudo deste componente
barionico. Os aglomerados sao as estruturas do Universo mais massivos, como mencionado
anteriormente, e, portanto, se destacam por apresentar os picos de densidade mais notaveis
da estrutura em larga escala do Univesro, nos levando a observar uma direta relacao entre
sua evolucao cosmoldgica e o crescimento das estruturas césmicas. Devido a alta densidade
de galaxias, aglomerados e grupos sao ambientes ideais para o estudo de interagoes entre
galéxias e seus efeitos sobre a populagao mostrando o impacto que a densidade local tem
na morfologia e evolugdo das galdxias (Wetzel; Tinker; Conroy, 2012; Pointecouteau et
al., 2013).
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Funcao de Luminosidade

3.1 Introducao

A funcgao de luminosidade de galaxias é uma medida fundamental das propriedades fisicas
e evolutivas das galdxias. Esta ferramenta restringe teorias da sua formacao e evolucao
(Patel et al., 2013) e, é necesséria para muitas outras medidas tais como: a densidade de
luminosidade no universo, a funcao de selecao de amostras de galaxias com magnitude
limitada, nimero de objetos absorvedores versus redshift (ver Apéndice A) ou a conversao
da funcao de correlacao angular' observada (projetada) para a fungao de covariancia
espacial (tridimensional) (Schechter, 1976; Binggeli; Sandage; Tammann, 1988). Esta
funcao fornece a densidade numérica de galdxias em func¢ao da luminosidade ¢(L) ou da
magnitude absoluta ¢(M ), podendo ser determinada na forma diferencial, que fornece o
nimero de galaxias por unidade de luminosidade ou magnitude, ou na forma integral que
fornece o nimero de galaxias com luminosidade menor que uma luminosidade estabelecida
(ou magnitude superior a uma dada magnitude). O estudo da distribui¢ao de luminosidade
(ou de magnitude absoluta) de objetos de uma determinada amostra pode ser aplicado
em galaxias de campo, aglomerados de galaxias, grupos de galdxias ou simplesmente em
tipos morfolégicos isolados (galdxias espirais, elipticas, lenticulares, irregulares, etc.), bem

como qualquer objeto luminoso.

As primeiras investigagoes sobre a forma da fungao de luminosidade foram apresenta-
das por Pannekoek (1923) no estudo de aglomerados e nuvens galdcticas com a expressao

analitica

logA(m) = C —r(M — M,)?, (3.1)

com M sendo a magnitude absoluta, C', uma constante e r, a distancia e, por Wirtz
(1926) no estudo da curva de luminosidade de nebulosas nao-galacticas, porém, nenhum
deles apresentou a forma da distribuicao de luminosidade. Outras investigagoes também
foram realizadas por Lundmark (1927) e Hubble e Humason (1931) que observaram uma
distribuicao Gaussiana para a funcao de luminosidade dos seus respectivos objetos de
estudo. A func@o de luminosidade determinada por Hubble e Humason (1931) era uma
distribuicao Gaussiana de magnitudes absolutas para aglomerados de galaxias e uma curva
assimétrica para galdxias isoladas, onde se observa uma distribuicao bimodal apresentado

duas populacoes, uma contendo 6 nebulosas com magnitudes Holetschek? e outra contendo

LA funcéo de correlacdo angular mede a agregacéo de galdxias projetada através da comparacio da distribuicio
de pares de galdxias em relagdo & de uma distribuigdo aleatéria (Maller et al., 2005).

2Sistema de magnitude absoluta denotada como Hio e de equacdo Hio = m — 5logA — 2.5nlogr, com m como
magnitude aparente, A como distancia geocéntrica e n com valor igual 4.0 (Hughes, 1983).
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10 nebulosas com magnitudes fotograficas (ver Figura 3.1). Nesta ultima curva, os autores
atribuiram o resultado obtido, pelo menos parcialmente, ao efeito de selecao.
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Figura 3.1: Fungao de Luminosidade apresentada por Hubble e Humason (1931). Os circulos
vazios representam a distribuicao de frequéncia de magnitudes fotograficas absolutas entre as ne-
bulosas extragalacticas derivadas dos aglomerados e os circulos pretos representam a distribuicao
de frequéncia de magnitudes fotogréaficas absolutas de nebulosas isoladas.

A funcao de luminosidade foi também considerada Gaussiana por outros autores pos-
teriores, como Zwicky (1927), que assumia que a fun¢do de luminosidade apresentava um
maximo em uma determinada luminosidade e Hubble (1936a), Hubble (1936b), no estudo
de nebulosas (galdxias) resolvidas, onde a sua luminosidade era determinada em termos
de suas estrelas brilhantes, encontradas principalmente em regides de HII (ver Figura
3.2), porém, mais tarde ele verificou que a curva caracteristica da fun¢ao de luminosidade
nao apresentava simetria a medida que observagoes de galdxias mais fracas se acumula-
vam. Seu estudo foi aplicado ao grupo local e em grandes aglomerados de galdxias, onde
o numero de galaxias N(M)dM no intervalo entre M e M + dM de magnitude absoluta
fotografica foi dado como (Zwicky, 1957)

6_(1\42;72/10) (M —Mo,)
N(M) = W =047e 1.45 (32)

com M, sendo a magnitude absoluta média.

Ao estudar 704 aglomerados de galdxias, Zwicky (1957) questiona o modelo proposto
por Hubble (1936a), Hubble (1936b) e mostra que a fungao de luminosidade nao possui
um maximo e, que muito provavelmente ela cresce exponencialmente com o aumento da
magnitude absoluta, M. Esta conclusao foi checada através do estudo da populagao de
aglomerados em dependéncia de seu diametro aparente e o resultado foi uma fungao de
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Frequency Distribution of ms-mp

Figura 3.2: Curvas que apresentam a relagdo entre frequéncia e distribuicao das diferencas
observadas entre as magnitudes aparentes das nebulosas e suas estrelas brilhantes. Segundo
grafico: Dados corrigidos para tipos de nebulosas e para contetdos estelares das nebulosas
(Hubble, 1936a).

luminosidade diferencial média do tipo
N(M) = A x 10M~Mo)/5, (3.3)

com A sendo uma constante. A partir da expressdo proposta, Zwicky (1957) apresenta
a curva caracteristica para a funcao de luminosidade diferencial média comparando seu
modelo com o proposto por Hubble (1936a) e por Holmberg (1950) que determinou a
funcao de luminosidade a partir da analise de 28 galdxias no Grupo Local e em grupos
em volta das galdxias espirais M 81 e M 101, como pode ser observado na figura 3.3.

Kiang (1961) também deu sua contribuigdo ao investigar a fungao de luminosidade
aplicada a galaxias de campo e aglomerados, onde argumentou que a discrepancia entre
os ajustes de Hubble (1936a) e Zwicky (1957) eram provenientes de efeitos de selegao na
amostra de Hubble, criando um bias ou viés® que diminuia a contagem das galdxias de
luminosidade mais baixa. Diante disso, ele propoe um modelo considerado consistente,

3Deﬁne-se bias ou viés como um erro sistematico que pode influenciar os resultados de um estudo, levando a
)
estimativas incorretas ou tendenciosas.
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Figura 3.3: Curva da fungao de luminosidade apresentada por Zwicky (1957), onde o eixo da
abcissa representa os valores de magnitude absoluta, M, e o eixo das ordenadas representa o
nimero de galdxias por intervalo de 1.5 mag.

onde a funcao de luminosidade varia segundo uma lei de poténcia
¢(M) = az?, (3.4)

para a porc¢ao mais luminosa de sua amostra obedecendo o intervalo 0 < x < 2.5, e uma

exponencial

(M) = al0"% (120—335) , (3.5)

para a por¢ao menos luminosa de sua amostra obedecendo o intervalo 2.5 < x < 8, com

x sendo a magnitude obtida por meio da expressao
x =M — M, (3.6)
onde M, é a magnitude limite dada por
My = —22 — 5logh, (3.7)

e a, ¢ uma constante ajustavel que teve seu valor determinado por Kiang (1961) como
sendo 10729 Mpc~3mag™'.

Outra contribuicao no estudo da funcao de luminosidade que se mostrava razoavel-
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mente em acordo com a proposta de Zwicky (1957) foi apresentada por Abell (1965) que
propos duas expressoes ao investigar aglomerados de galaxias, que foram levantadas ao se
avaliar o lado brilhante (bright end) da fungao de luminosidade de milhares de aglome-
rados ricos?, determinando que o nimero de galdxias N(< m) mais brilhantes que uma
dada magnitude aparente m pode ser representada por:

Ki+sim para m<m*

logN(<m) = { : (3.8)

K5 + som para m >m*

com K1,K5,s1 e sy definidas como constantes que variam de aglomerados para aglomera-
dos. A funcao de luminosidade melhor determinada para o aglomerado de Coma foi

—9.198 + 0.78m para m < 14.7

, (3.9)
1.407 + 0.25m para m > 14.7

logN (< m) = {
onde Abell (1965) justifica as expressoes apresentadas como férmulas de interpolagao sem

qualquer modelo tedérico como base, assim como todos os modelos citados anteriormente.

Segundo Binggeli, Sandage e Tammann (1988), os modelos propostos por Hubble
(1936a), Hubble (1936b) e Zwicky (1957) eram corretos para o tipo de galdxia que cada
um discutia e, as duas fungoes de luminosidade forneciam as primeiras evidéncias de que
a funcao era diferente para diferentes tipos de galdxias. Os modelos propostos citados
anteriormente cairam em desuso apés a introdugao da chamada fungao de Schechter (1976)

que sera discutida na secao 3.3.

3.2 Definicao

A fungao de luminosidade de galdxias comumente denotada por ¢(L), quando determi-
nada em fungao da luminosidade ou ¢(M ), quando determinada em fungao da magnitude
absoluta, é definida como o niimero de densidade espacial comodvel de galdxias no intervalo
L a L+ dL (Smith, 2012), ou seja, o nimero médio de galdxias por unidade de volume
com luminosidade no intervalo L a L + dL (Peebles, 1993) e dado por

o (£)a(2) o0

onde dn representa a densidade numérica de galdxias e L* é a luminosidade caracteristica
que define a mudanca entre dois comportamentos na curva da funcao de luminosidade; o
lado correspondente as galdxias pouco brilhantes (faint end) e o lado correspondente as

4S50 assim definidos por apresentarem milhares de galdxias.
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galdxias brilhantes (bright end). Binggeli, Sandage e Tammann (1988) também apresen-
taram uma definicao considerada mais rigorosa onde se assumia a hipotese da magnitude
nao estar correlacionada com a sua posicao espacial. Eles consideravam o ntimero de den-

sidade de galaxias v(M,r) em um dado volume dV em r com magnitude absoluta dentro
do intervalo M a M + dM dado por

(M, r)dMdV = ¢(M)D(r)dMdV, (3.11)

com r representando a coordenada de posi¢ao das galdxias em (z,y,2) e D(r), dando
o numero de galaxias por unidade de volume em r definida como funcao de densidade.
Tanto a fungao de luminosidade ¢(M) como a fungao de densidade D(r) devem ser vi-
sualizadas como densidades de probabilidade onde, na pratica, se permite representar e
abordar as fungoes assumindo formas paramétricas ou nao paramétricas (Binggeli; San-
dage; Tammann, 1988). A quantidade ¢(M)dM ¢é proporcional ao numero de galaxias
que tem magnitude absoluta entre M e M + dM. Convencionalmente, esta funcao é nor-
malizada e definida como (Binggeli; Sandage; Tammann, 1988; Binney; Merrifield, 1998;
Schneider, 2006)

Y $(M)dM, (3.12)
ou Yoo
v = o(L)dL, (3.13)

0
com luminosidade entre L e L + dL. As expressoes 3.12 e 3.13 definem a densidade
total de galdxias medida em nimero de galdxias por magnitude por Mpc®. E importante
notar que as definicbes apresentadas aqui por meio das expressoes 3.12 e 3.13, embora
usem a mesma simbologia, sao matematicamente diferentes, ou seja, descrevem relagoes

funcionais diferentes (Schneider, 2006).

A fungao de luminosidade de galdxias ¢(M) pode ser definida como universal, desde
que sua expressao 3.11 permita trabalhar com uma grande porcao do Universo ou com
uma quantidade muito grande de amostras de galaxias. Segundo Binggeli, Sandage e
Tammann (1988), isso nao é possivel e, portanto, sé hd aproximagoes. Embora exista
a hipotese da magnitude nao estar correlacionada com a sua posi¢ao espacial, se espera
que na realidade, a funcao de luminosidade de alguma forma dependa da localizacao, ou
melhor, do ambiente de onde foram coletadas as amostras de galdxias.

3.3 Funcao de Schechter

A funcdo de Schechter (1976) surgiu como uma nova aproximagao analitica para o es-
tudo da funcao de luminosidade de galéxias. Esta aproximagao surgiu a partir da teoria
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da condensacao gravitacional de galdxias, um modelo estocastico® auto similar® desen-
volvido por Press e Schechter (1974) para descrever como as estruturas do Universo sao
construidas pelo processo de agrupamento no cenario hierarquico dominado por matéria
escura fria (Cold Dark Matter ou CDM). Neste modelo é observado que o nimero de
galaxias de massa M mostra um corte exponencial em uma determinada massa carac-
teristica M*. Considerando que a razao massa-luminosidade para galaxias nao depende
da massa, entao a fungao de luminosidade ira exibir um corte exponencial além de alguma
luminosidade caracteristica L*. A partir desses fundamentos, Schechter (1976) apresenta

a aproximacao analitica a ser investigada com a seguinte representacao

¢(L) = ¢" <L£)a exp (—Li) d (L£> (3.14)

onde ¢* é o parametro de normalizacao medido em nimero de galdxias por Mpc®, L*
¢ o parametro denominado luminosidade caracteristica ja citado anteriormente e « ¢é
o parametro adimensional que fornece a inclinacdo do faint end (L < L*) no plano
(logo, logL). E importante perceber, contudo, que os modelos propostos por Press e
Schechter (1974) e Schechter (1976) nao sao equivalentes e descrevem processos fisicos

bem diferentes.

O parametro L* foi primeiramente destacado por Abell (1962) quando representou a
funcao de luminosidade integrada N (> L) no estudo de aglomerados de galdxias por duas

leis de poténcia:

* L atl *
N ( ) para L < L7

N(>L)= (3.15)

*x [ _L A+l *
N (L,;) para L > L%

onde L% ¢ a luminosidade caracteristica de Abell definida como a luminosidade onde a
curva caracteristica da funcao de luminosidade mostrava uma rapida mudanca em sua

inclinacao logaritmica, portanto, Schechter adotou o parametro com o mesmo proposito.

A expressao analitica 3.14 se diferencia das propostas por Zwicky (1957), Kiang
(1961), Abell (1962) e Abell (1965) pelo fato de apresentar dois comportamentos; um ex-
ponencial que caracteriza o lado das galdxias brilhantes (bright end) e uma lei de poténcia
que contempla o lado das galdxias pouco brilhantes (faint end) (Figuras 3.4).

Como pode ser observado na figura 3.4(b), a expressdao também pode ser expressa
em fungao da magnitude absoluta. Considerando que um intervalo dL em luminosidade

5S40 aqueles que tem origem em processos ndo deterministicos, com origem em eventos aleatérios.
5Que é exatamente ou aproximadamente similar a uma parte de si mesmo, ou seja, o conjunto tem a mesma
forma de uma ou mais partes.
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Figura 3.4: Exemplo do perfil da curva da fungdo de luminosidade de Schechter (1976) demons-
trando a variagao do parametro a.

corresponde a um intervalo dM em magnitude absoluta 7, com

L
df = —0.4ln10dM, (3.17)

e usando

S(LYAL = ¢(M)dM, (3.18)

como o numero de galaxias nesses intervalos sao os mesmos, se obtém que

(M) = ¢(L) = ¢(L)0.4In10L, (3.19)

| dL
dM
ao substituir a expressao 3.14, tera a seguinte representacao

G(M) = 0.921¢*1004FDAT=M) oy (— 1004020 | (3.20)

que mostra como novo parametro a magnitude absoluta caracteristica M* que é equiva-
lente a luminosidade caracteristica L* e também exibe a rapida mudanca na inclinacao
da fungao de luminosidade no plano (logp,M).

A fungao de Schechter ao longo dos tempos tem provado ser a parametrizacao mais
popular para a funcao de luminosidade, e é largamente usada na literatura principalmente
por sua simplicidade analitica em fornecer informacgoes importantes no estudo da evolugao

das galaxias. Dentre essas informacoes esta a densidade de luminosidade total que informa

"Norman Robert Pogson (1829 —1891) definiu a expressdo que relaciona o fluxo/luminosidade com a magnitude
como sendo,

M1 — Mz = *2.5[0\9%. (316)
2
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a luminosidade por unidade de volume (Schechter, 1976; Peebles, 1993; Schneider, 2006),

j= / Lo(L)dL (3.21)
0
onde, ao substituir a expressao 3.14 e considerando x = %, se tem que
Jj= ¢*L*/ 't dr = ¢*L'T(2 + a), (3.22)
0

onde se pode observar que a expressao é finita para o > —2 ® e sua integral é dominada por
L ~ L* quando o« ~ —1. Se a amostra de galaxias é decorrente de galaxias mais luminosas
que uma determinada luminosidade L, entao se tem o que chamamos de densidade de
luminosidade média (Felten, 1985)

o L
j(>L)= ng*L*/ e dr = ¢*L'T(2 + «a, (3.24)

)

onde para L tendendo a zero, a fungao I'(2 + «, LL) 9 converge para valores de o maiores
que 2, tornando-se I'(2 + «) e, portanto, equivalente a expressao 3.22. Por meio da
representagao analitica de Schechter (1976) também se pode determinar o nimero de
galaxias por unidade de volume mais brilhantes que uma determinada luminosidade L

como,

N(>L)= /OOO O(L)AL = ¢* /OOO 2% dr = ¢*T(1 + a, %) (3.26)

e que diverge para a menor que —1 e L — 0.

Embora a funcao de Schechter seja uma boa representacao da distribuicao total de
luminosidade, cada tipo morfologico de galdxia tem sua prépria funcao de luminosidade,
com cada funcao apresentando uma forma que desvia fortemente do modelo proposto.
As galaxias espirais, por exemplo, apresentam uma distribuicao em luminosidade rela-
tivamente estreita, enquanto que as elipticas apresentam uma distribuicao muito mais
larga, principalmente se levar em consideragao a luminosidade de todos os membros da
familia, desde gigantes elipticas até as elipticas anas. As galaxias elipticas dominam em
grandes luminosidades, onde no faint end é dominada por elipticas anas e irregulares.
Também se observa que a funcao apresenta suas particularidades quando o estudo esta
relacionando ao ambiente, ou seja, a distribuicao de luminosidade de aglomerados e gru-

pos de galdxias sao diferentes da distribuicao de galdxias de campo (Figura 3.5) (Binggeli;

8A funcéo gama é definida por
I(z) = / e tdt (3.23)
0

e verifica que para um ndmero inteiro e positivo n: I'(n + 1) = nl.
9Funcio gama incompleta definida como

I(a,z) = / t* e tdt (3.25)

35



Capitulo Trés 3.3. Fungao de Schechter

Sandage; Tammann, 1988; Binney; Merrifield, 1998; Schneider, 2006).
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Figura 3.5: Fungao de Luminosidade para galdxias de campo (superior) e o aglomerado de Vir-
gem (inferior) para diferentes tipos morfologicos de galdxias. A func¢ao de luminosidade desta-

cada pelo nome total representa a soma da distribuicao de luminosidade das fungoes individuais
de todos os tipos de galdxias (Binggeli; Sandage; Tammann, 1988).
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3.4 Funcao de Schechter com dupla lei de poténcia

E largamente reconhecido que a funcao de (Schechter, 1976) fornece um pobre ajuste para
a funcao de luminosidade de galaxias quando as medidas sao realizadas a base de grandes
amostras em magnitudes (Blanton et al., 2005). Loveday (1997) ao determinar a fungao
de luminosidade de galaxias anas observou que o faint end apresentava uma inclinagao
um pouco mais acentuada que o comum, dessa maneira, ele sugeriu uma forma modificada
da funcao de Schechter com uma lei de poténcia adicional no faint end com o propdsito

de obter um melhor ajuste, com a expressao sendo

(L) = o (L£>a cap (—L£> [1 + (é)ﬂ] . (3.27)

Nesta expressao se observa que a funcao de Schechter é multiplicada pelo fator [1 +
(L/Ly)]?, com L; < L* sendo a luminosidade de transicao entre as duas leis de poténcia
de inclinagdo o (L < L¢) e a+ B (L > L;) (Loveday et al., 2012), onde 5 ¢é a lei
de poténcia que representa a inclinacao do lado muito fraco (very faint end) (Loveday,
1997). Nesta forma modificada da funcao, Loveday afirma que a escolha nao tinha nehuma
interpretagao fisica mas, somente uma maneira conveniente de modelar o ¢(L) observado

sobre uma grande amostra de luminosidade e para estimar a inclinagao do faint end.

Se nota que a fungao de Schechter com dupla lei de poténcia pode ser reescrita como
uma soma de duas expressoes (Blanton et al., 2005; Baldry; Glazebrook; Driver, 2008),
um fato que pode ser util ao integrar a funcdo de luminosidade (Loveday et al., 2012).
Uma expressao similar foi apresentada por Blanton et al. (2005), porém, em termos de

magnitude absoluta e com dois parametros de normalizagao, como segue:

G(M) = 0.921 [¢;10%4rFDAT=M) g g0z (M7 =M
X exp (—100‘4(M*_M)) , (3.28)

sendo o mesmo modelo utilizado e brevemente descrito por Zaninetti (2010), em termos de
luminosidade, que justificou sua aplicacao com o propédsito de ajustar a dados de galaxias
de luminosidades extremamente baixas, chamando de dupla funcao de Schechter com

cinco parametros,

oy =eon (1) |oi (1) +os () | o (3.29)

onde, tanto para expressao 3.28 como para a expressao 3.29, os parametros ¢* e a que
caracterizam a funcao de Schechter foram dobrados em ¢7, ¢35 e a1, as.
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3.5 Funcao de Alcaniz e Lima (2004)

A fungao de luminosidade é uma ferramenta que ao longo dos anos sofreu véarias mudancas,
com o proposito de se obter a sua melhor forma, como foi discutido nas secoes 3.1 e
3.3. Dentre todos os modelos apresentados, a que ganhou destaque foi a forma analitica
proposta por Schechter (1976) que ficou conhecida como funcao de Schechter ou fungao
de luminosidade geral de Schechter. Esta fun¢ao, como pode ser observada na equagao
3.14, apresenta dois comportamentos; um exponencial que caracteriza o bright end e a
lei de poténcia que caracteriza o faint end, porém, embora seja o modelo mais aceito, a

forma proposta nao é perfeita (Blanton et al., 2003a).

Pensando em um novo modelo, Alcaniz e Lima (2004) propuseram uma expressao
que permite determinar a ditribuicao de luminosidade usando o produto de duas leis de

poténcia, como pode ser observado

o= (E) Ti-w-nE] 7 a(£) .30

que segue diretamente da identidade limg_o(1 + dy)a = e (Abramowitz; Stegun, 1972)
e apresenta um novo parametro adimensional e ajustavel n. A expressao 3.30, foi consi-
derada a nova funcao de luminosidade para qualquer valor de n # 1, enquanto que para

valores de n > 1 foi encontrado um valor maximo de luminosidade como

(3.31)

onde se observou que o limite na luminosidade implicava em uma redugao no bright end,
mais rapida que na funcao de Schechter. Em complemento a analise do valor de 7, eles
também observaram que para n < 1, que inclui a func¢ao de Schechter quando n = 1, o
limite em luminosidade estava ausente. Foi notado também que para baixas luminosidades
(L < L*) a nova funcio e a fungao de Schechter tem o mesmo comportamento no faint
end, significando entao que o novo parametro adimensional proposto opera no ajuste do
bright end, o que nao é feito pela funcao de Schechter. Deste modo, a expressao proposta
por Alcaniz e Lima (2004) tem a vantagem de se trabalhar com dois parametros livres («
e n) a fim de se conseguir o melhor ajuste dos dados.

Como os dados disponiveis e mais populares na literatura é a magnitude, a nova
expressao proposta pode ser reescrita em funcao da magnitude absoluta como

_1
G(M)dM = 0.921¢*10%4M =MF) 5 11— (5 — 1)1004A =MD 7=T g pf (3.32)
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onde o termo LL na expressao 3.30 segue a relacao

é = 1004 M), (3.33)

A mesma expressao também foi apresentada por Balaguera-Antolinez et al. (2011)
que a definiu como funcao de Schechter estendida, representada por

o(L)dL = ng (Li*) eq(x)%, (3.34)

onde, diferente de Alcaniz e Lima (2004) sua expressao foi originada usando a fungao q

exponencial e,(x) (Tsallis, 2009), definida como

T

e qg=1

cle) = { l+2(l-q)™ q#1 (3:35)

Segundo Balaguera-Antolinez et al. (2011) esta parametrizacao forneceu uma melhor des-
cricao do bright end da funcao de luminosidade no raio-X, estando de acordo com a mesma,
conclusao de Alcaniz e Lima (2004).

Além da nova fungao, Alcaniz e Lima (2004) também apresentaram as expressoes para
se determinar a luminosidade média por unidade de volume, onde observaram que para
valores de n > 1 e n < 1 se teria respectivamente

Loy = /0 Lé (L—) d (L—) — LT+ — T (3.36)

Lo = /OOO Lé (L£> d (Li) — ¢ LT(a+2) :<ja+2;é (12) . (3.37)

3.6 Evolucao da Funcao de Luminosidade de Galaxias com o

Redshift

A fungao de luminosidade é uma ferramenta cosmoldgica que evolui com o redshift (ver
Apéndice A). Tal evolugao tem sido incluida com a finalidade de determinar a ”verda-
deira” fungao de luminosidade correspondente a uma determinada época. Em amostras
com magnitude limitada, as galaxias mais luminosas se encontram a grandes distancias,
ou seja, numa época evolutiva anterior as galaxias fracas. Uma outra consequéncia é que

as galaxias mais brilhantes podem ser observadas ao longo de um volume maior a me-
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dida que se aumenta a distancia, isso acarreta numa super estimacao destas em relagao
as galdxias mais fracas. A solugao que é dada para se resolver os dois problemas é a
criacao de uma amostra com volume limitado, embora este método provoque perda de
informacoes com relacao as galaxias intrinsecamente brilhantes e mais fracas, que sao
raras, mesmo em uma amostra de magnitude limitada. Na literatura, pesquisadores con-
firmam a importancia de representar a funcao de luminosidade com modelos que incluem
a parametrizacao da evolucao e sugerem que essa evolugao possa ser aplicada em qualquer
combingao de evolugao de luminosidade, evolucao de densidade ou mudanga na forma da
funcdo de luminosidade (Lin et al., 1999; Blanton et al., 2003a; Blanton et al., 2003b;
Loveday, 2004). Este método permite que se obtenha uma correta determinacao da dis-
tribuicao de redishift e um melhor ajuste da funcao de luminosidade aos dados, ja que a

forma proposta por Schechter (1976) nao se ajusta perfeitamente (Blanton et al., 2003a).

A parametrizacao da evolucao da fun¢ao de luminosidade com o redshift é normal-
mente aplicada ao seguir a convengao de Lin et al. (1999), onde se adota um modelo sim-
ples aplicado aos parametros da expressao 3.14, estabelecendo a dependéncia no redshift.
Os parametros de evolucao do redhift sao P, que permite a pura evolugao em densidade
e (), que permite a pura evolucao em luminosidade. Se o parametro de evolucao () é
positivo, entao indica que os membros da populacao de galaxias em estudo foram mais
brilhantes no passado (Blanton et al., 2003a; Blanton et al., 2003b).

A evolucao da magnitude caracteristica M* na funcao de luminosidade é linear no

redshift e evolui de acordo com a expressao
M* — M = M*—Q(z — z), (3.38)

onde M* é a magnitude absoluta caracteristica corrigida (K-correction) de uma galdxia
com redshift zp, na qual deve ter uma magnitude absoluta M} se evoluir para z. E a
evolucao no numero de densidade fica de acordo com a expressao

(b* - ¢Z _ ¢*100.4P(Z*20)7 (339)

onde ¢% é o numero de densidade média dos membros da populacao de galaxias no redshift
z e ¢* é o numero de densidade média em z,. Se o parametro de evolugao P é positivo,
implica dizer que o nimero de densidade da populagao de galdxias em estudo foi maior
no passado (Lin et al., 1999; Blanton et al., 2003a).

Com o proposito de obter um ajuste melhor que o oferecido pela fungao de Schech-
ter (1976), Blanton et al. (2003a) descreve como determinar o nimero de densidade de
galaxias ¢(M, z) como uma func¢ao de magnitude absoluta M e redshift z a partir de um
modelo nao parametrico que utiliza uma funcao de base gaussiana que tem a vantagem

de ser capaz de atender a uma grande variedade de mudancas suaves na forma da funcao
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de luminosidade. O modelo para a funcao de luminosidade-redshift é

— 4%100-4P(2—20) 1 _1 [M — M, + Q(’Z — ZO)]2
M2 = P T gy e:cp{ ! P  (3.40)

onde o parametro M}, é fixado de tal maneira que seja igualmente espacado em magnitude
absoluta e representa o centro da gaussiana de largura o);. O parametro ¢, é ajustavel
e representa a amplitude da gaussiana. Ao incluir a evolugao de redshift no modelo

paramétrico representado pela expressao 3.20, se tera:

Qb(M, Z) — 0'921¢*100.4P(z—20) 100.4(&+1)[M*—M—Q(z—z0)] X exp (_100.4[M*—M—Q(z—z0)]) )
(3.41)

3.7 Dependéncia da Funcao de Luminosidade de Galaxias na

cor e morfologia

A morfologia de uma dada galdxia é reflexo do seu histérico de fusao!'® (Tempel et al.,
2011) e, em estudos da funcao de luminosidade, a morfologia das galdxias tem sido de-
terminada ou por sua cor (Yang; Mo; van den Bosch, 2009), espectro (Folkes et al., 1999;
Madgwick et al., 2002; de Lapparent et al., 2003) ou perfil fotométrico (Bell et al., 2003;
Driver et al., 2007). Dentre varios outros métodos para se determinar a morfologia das
galdxias, o mais preciso de todos é a classificacao visual, embora se gaste muito tempo
para isso (Marzke; Huchra; Geller, 1994; Kochanek et al., 2001; Cuesta-Bolao; Serna,
2003; Nakamura et al., 2003). A classificagdo visual tem sido realizada por um projeto
nomeado por Galazxy Zoo (Lintott et al., 2008), que faz parte do Sloan Digital Sky Sur-
vey e tem ajudado bastante nos estudos da morfologia e da funcao de luminosidade de
galdxias em diversos trabalhos. Huertas-Company et al. (2011) recentemente apresentou

um sistema de classificacao morfolégica automético baseado nos dados do Galazy Zoo.

As primeiras evidéncias dos efeitos da morfologia das galaxias sobre a funcao de
luminosidade foram relatadas por Holmberg (1969). Em seu trabalho, ele determinou
a func¢ao de luminosidade para as galaxias divididas em dois grupos; as early-type (E - SO)
e irregulares (Irr) que apresentava uma curva de acordo com o comportamento exponencial
sugerido por Zwicky (1957) para aglomerados de galdxias, concluindo que aglomerados
densos possivelmente teriam populagoes similares as estudadas por ele, e as espirais (Sa
- Sb - Sc¢) que praticamente nao eram observadas em aglomerados densos, portanto, a
curva da fungao de luminosidade derivada dessas galaxias nao estavam de acordo com o

modelo exponecial. Dessa maneira estava claro que devido a variacao da forma da funcao

10A fusdo entre galdxias ocorre quando duas ou mais galdxias colidem. E considerado o tipo mais violento de
interagdo entre as galaxias e fundamental medida da evolugdo das galdxias.
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de luminosidade, func¢oes individuais deveriam ser calculadas para diferentes tipos de
galaxias (Binggeli; Sandage; Tammann, 1988). A dependéncia da funcao de luminosidade
na morfologia, é determinada normalmente a partir de tipos de galaxias agrupadas, onde os
mais comuns sao as galdxias early-type (E/S0), as espirais e as espirais e irregulares (S/Irr).
Deste modo, Marzke et al. (1998) encontrou que a funcao de luminosidade das galdxias
early-type e espirais em z < 0.05 eram bem representadas pela fungao de Schechter (1976)
e que seus parametros eram afetados pela morfologia ao observar que o faint end das
galaxias com o = —1.0 era consistente com medidas anteriores, mas significativamente
mais ingrime que o faint end apresentado por Loveday et al. (1992). Cuesta-Bolao e
Serna (2003) realizaram um estudo mais completo ao se determinar em primeiro lugar,
a funcao de luminosidade para todos os tipos de galdxias que apresentou um faint end
aproximadamente plano (a« = —0.954+0.07) e sem qualquer excesso de galdxias brilhantes,
em segundo lugar, é realizado o estudo das galdxias agrupadas E/SO, onde é obtido um
faint end ligeiramente reduzido (aw = —0.88+0.13) mas, com uma magnitude caracteristica
(M* = —20.5540.20) levemente mais brilhantes que a obtida para amostra total. Além da
avaliagao das galdxias agrupadas, Cuesta-Bolao e Serna (2003), consideraram as galaxias
E e SO separadamente, encontrando um faint end crescente (o« = —1.16 & 0.20) para as
elipticas e um faint end decrescente (a = —0.69 4 0.20) para lenticulares, ficando clara
as evidéncias de que as fungoes individuais sao consideravelmente diferentes. Também foi
observado que a magnitude caracteristica para as E é ~ 1.6 mais brilhante que as SO e que
o bright end da fun¢ao de luminosidade das E/SO é claramente dominada por galdxias
elipticas, enquanto as lenticulares chegam a ser mais abundantes que as elipticas em
magnitudes mais fracas que ~ —21.2. Outro grupo também trabalhado por Cuesta-Bolao
e Serna (2003), foi o das espirais e irregulares (S/Irr) que apresentou um M* levemente
mais fraco que o da amostra total e um faint end (o« = —0.92+0.10) reduzido. A amostra
S/Irr foi dividida em quatro grupos morfoldgicos: as early-type espirais, Sa + Sab, com
um ingrime e reduzido faint end (o = —0.43 £ 0.45), as intermediate-type espirais, Sb
+ Sbc e Sc + Scd, que apresentam um faint end muito similar ao da amostra total e as
late-type espirais, Sd + Irr, com um faint end (o = —2.15 + 0.20) ingrime (Devereux et
al., 2009; Tempel et al., 2011) e crescente. Com relacdo & magnitude caracteristica, se
observou que seu valor para as espirais Sa + Sab eram ~ 1 mag mais fracas que as espirais
Sd + Irr (Devereux et al., 2009; Tempel et al., 2011).

Uma outra maneira de estudar a fungao de luminosidade de galaxias foi estabelecida
por Benson et al. (2007) que usou um software criado por ele e chamado GALACTICA
para decompor a luz de 8839 galdxias observadas no Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
com a finalidade de estimar as contribuicoes de luminosidade a partir de componentes
de disco e esferéide!'. Neste estudo, foi encontrado que em baixas luminosidades na
banda-r, a luz é dominada por discos enquanto em altas luminosidades é dominada por

esferdides e que o faint end da funcao de luminosidade dos componetes esferéides cai mais

10 termo ”esferéide” se refere a ambas galdxias eliptica e os bojos de galdxias espirais.
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rapido que a dos componentes de disco. Devereux et al. (2009) investigou a funcao de
luminosidade na banda K de galaxias late-type espirais, elipticas, lenticulares e espirais
dominadas por bojos. Chegando a conclusao que a funcao de luminosidade das late-type
espirais seguem uma lei de poténcia que sobe em dire¢ao a baixas luminosidades enquanto
que as funcoes de luminosidade das elipticas, lenticulares e espirais dominadas por bojos
estao culminando com uma queda em ambas as luminosidades baixas e altas.

A dependéncia da fun¢ao de luminosidade de galaxias na cor também tem sido motivo
de estudo. Podemos destacar o trabalho apresentado por Blanton et al. (2001), que in-
vestigou a dependéncia na cor da funcao de luminosidade na banda r a partir de galdxias
levantadas do SDSS. Ele explorou esta dependéncia ao juntar a distribui¢ao de luminosi-
dade com a cor intriseca g* — r* e encontrou em M, > —19 no faint end que as galdxias
mais vermelhas apresentam um ntmero de densidade significativamente menor que a das
galdxias mais azuis. Baldry et al. (2004) também extrairam uma amostra de galdxias
de baixo redshift (0.004 < z < 0.08) do SDSS, onde analizou a distribuigdo bivariada
em cor versus magnitude absoluta (u - r vs. M,). Sua investigacao obteve resultados
consistes com Blanton et al. (2001), onde mostrou que as galaxias brilhantes sdo predo-
minantemente verrmelhas, as fracas sao predominantemente azuis e as galaxias vermelhas
apresentam um faint end consideravelmente ingrime. Resultados similares também foram
encontrados por Ilbert et al. (2006) que avaliou a evolu¢ao da fun¢ao de luminosidade
na banda B de amostras de galdxias dominadas por discos e dominadas por bojo. O
estudo da funcao de luminosidade de galdxias dominadas por bojos foi composta de duas

populagoes distintas separadas por cor, onde:

e 68% de vermelhas (B —1I)ap > 0.9 e galaxias brilhantes mostram uma forte redugao
da inclinagao do faint end (o = +0.55 £ 0.21);

e 32% de azuis (B — I)ap < 0.9 e galdxias mais compactas povoam o faint end.

3.8 Dependéncia da Funcao de Luminosidade de Galaxias em

relacao ao ambiente

Estudos pioneiros como os de Einasto et al. (1974), Butcher e Oemler Jr. (1978) e Dressler
(1980) indicaram que as galaxias do tipo early-type (E - SO) se concentram em regides de
alta densidade. Esta conclusao permanece aceita na atualidade e se mostra evidente que
as propriedades das galdxias dependem da sua distribuigdo espacial/ambiente local. Esta
dependéncia no ambiente local deve conter informagoes importantes sobre o histérico de
formagao das galaxias revelando a importancia do estudo da relagao entre as propriedades
das galdxias e sua localizagdo no Universo (Tempel et al., 2011; Zandivarez; Martinez,
2011). Dentre as propriedades que as galdxias podem apresentar, a que se destaca para
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este trabalho é a luminosidade, que é usada por meio da analise da funcao de luminosidade.
Como discutido na secao 3.1, a funcao de luminosidade é uma importante ferramenta
cosmoldgica no estudo da distribuicao de luminosidade de uma dada populagao de galaxias
e, na maioria dos casos, a forma da distribuicao pode ser totalmente descrita pela fungao
de Schechter (1976) que apresenta trés parametros a serem determinados; a normalizagao
¢*, a inclinacao do faint-end a e a magnitude caracteristica M*. Embora estes mesmos
parametros estatisticos nao fornegam explicacoes fisicas sobre o processo de formagao e
evolucao das galaxias, estes fornecem restricoes importantes em varios processos fisicos

envolvidos em cada fase da vida da galdxia (Benson et al., 2003).

Muitos trabalhos na literatura, a se destacar os da década de 90, tem buscado deter-
minar a funcao de luminosidade de galdxias em diferentes ambientes tais como galdxias
de campo (Marzke; Huchra; Geller, 1994; Lin et al., 1996; Zucca et al., 1997; Trentham,
1998), grupos de galdxias (Muriel; Valotto; Lambas, 1998) ou aglomerados de galdxias
(Lopez-Cruz et al., 1997; Valotto et al., 1997; Trentham, 1998; Rauzy; Adami; Mazure,
1998). Com o advento de grandes levantamentos de galdxias, como o Sloan Digital Sky
Survey (ou SDSS; (York et al., 2000)) e o Two degree Field Galazy Redshift Survey (ou
2dFGRS; (Colless et al., 2001)) , os resultados da fun¢do de luminosidade se tornaram
muito melhores, permitindo a ivestigacao dos efeitos do ambiente em regimes de densidade
menos extremas e um completo censo do ambiente galéctico em grande escala no Universo
local (Ilbert et al., 2006). Gémez et al. (2003), Kauffmann et al. (2004), Hogg et al. (2004)
e Blanton et al. (2005) perceberam que em z ~ 0.1 e numa larga gama de densidades de
galéxias locais era observado uma forte dependéncia das propriedades das galaxias com o
ambiente incluindo uma sistematica reducao da taxa de formagcao estelar em regioes muito
densas, onde preferencialmente residem grandes populagoes de galaxias luminosas verme-
lhas (Balogh et al., 2004), enquanto galdxias azuis estao principalmente localizadas em
regioes de baixa densidade. No mesmo seguimento, Coenda e Muriel (2009) encontraram
que as galaxias brilhantes habitam preferencialmente centros de grandes aglomerados e,

que as galéxias early-type em campos tem luminosidade menor que em aglomerados.

Os aglomerados de galdxias fornecem um ambiente completamente diferente para o
estudo da formagao e evolucao das galaxias. Eles apresentam as caracteristicas que, em al-
guns aspectos, facilitam a obtencao da funcao de luminosidade. A primeira caracteristica
¢ que os membros que compoem o aglomerado se encontram dentro de pequenas regices do
céu, portanto, isto implica em obter a sua fotometria de forma eficiente com poucas ima-
gens (Binney; Merrifield, 1998), a segunda caracteristica é que os membros que compdem
o aglomerado estao todos a mesma distancia (Binney; Merrifield, 1998; Barrena et al.,
2012), com isso s6 é necessario obter uma unica distancia ao aglomerado para calcular sua
magnitude absoluta. O unico problema que se observa no célculo da funcao de luminosi-
dade deste tipo de ambiente é quando se trata de aglomerados ricos que sao raros, eles se

encontram a grandes distancias, dificultando a obtengao de sua fotomotetria para os mem-
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bros menos luminosos. A func¢ao de luminosidade em aglomerados tem sido largamente
usada e comparada com a funcao de luminosidade em campos em muitos comprimentos
de onda diferentes. No entanto, se observa na literatura que nao ha um consenso entre
os resultados obtidos. Por exemplo, para Colless (1989), Rauzy, Adami e Mazure (1998),
De Propris et al. (2003) e Popesso et al. (2006), a fungao de luminosidade de aglomerados
apresenta poucas variagoes em uma ampla gama de propriedades dos aglomerados, para
Bautz e Morgan (1970) ela depende da riqueza dos aglomerados e para Dressler (1978),
Lopez-Cruz et al. (1997), Garilli, Maccagni e Andreon (1999), Hansen et al. (2005) e
Barkhouse, Yee e Lépez-Cruz (2007) ela depende da distancia ao centro dos aglomerados.
Outra questao também a ser definida era se a funcao de luminosidade em aglomerados
era diferente da aplicada em campos. Neste caso, de Propris et al. (1998), Christlein e
Zabludoff (2003), Cortese et al. (2003) e Bai et al. (2006) chegaram a conclusao de que
as duas ndo apresentavam diferengas, porém, Valotto et al. (1997), Goto et al. (2002),
Yagi et al. (2002) e De Propris et al. (2003) sugeriram que ambos apresentavam uma

magnitude caracteristica brilhante (M*) e diferentes inclinagoes do faint end (o).

Diante das contradigoes no resultados, Bai et al. (2009) afirmou que uma das maiores
razoes para essa diferenca era que os estudos estavam baseados em diferentes intervalos
de comprimento de onda, logo, cada um destacava diferentes propriedades da populacao
dos aglomerados. Por exemplo, se a luminosidade da galédxia é estudada no optico e
no infravermelho préximo (near-IR), o que ird se destacar é a idade da massa estelar,
mas se o estudo for realizado no azul (B) e no ultravioleta (UV), serd destacado a jovem
populacao estelar. Entao, da mesma maneira que a funcao de luminosidade para diferentes
tipos de galdxias sao diferentes (Madgwick et al., 2002), as que sao baseadas em diferentes
comprimentos de onda serao tendenciosas para diferentes subpopulacoes dos aglomerados.
Estudando a fungao de luminosidade na banda B, De Propris et al. (2003) encontrou que,
embora a funcao de luminosidade das galaxias early-type em aglomerados fossem diferentes
das de campo, a funcao de luminosidade das galaxias late-type em aglomerados eram
muito similares as de campo. Os mesmos resultados foram confirmados por Christlein e
Zabludoff (2003) ao estudar a funcao de luminosidade de galdxias com formagao estelar e
de galdxias quiescentes'? na banda R. Nos estudos da funcao de luminosidade na banda
do ultravioleta, Cortese et al. (2005) chegou a conclusao de que a fungao de luminosidade
de galaxias com formagao estelar em aglomerados préximos é consistente com o campo
e que também a diferenca entre as fungoes de aglomerados e campos era atribuido as

galdxias quiescentes.

Embora a luminosidade nas bandas ultravioleta e azul sejam sensiveis as galdxias com
formacao estelar, ela pode ser fortemente atenuada pela poeira influenciando na fungao
de luminosidade (Bai et al., 2009). Em constraste, Kennicutt Jr. (1998) mostrou que a

12850 galdxias significativamente planas de baixa atividade e que se encontram em regies densas (Bell et al.,
2010)
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luminosidade total no infravermelho tinha uma boa correlagao com a taxa de formacao
estelar de galdxias nao afetadas pela extincao'®. Também no infravermelho foi realizado
um estudo da fungao de luminosidade do aglomerado de Coma, onde Bai et al. (2006)
concluiu que a forma da fun¢ao nao apresenta uma diferenca significante em relagao ao

campo, também no infravermelho.

Ha um amplo consenso de que a fungao de luminosidade em campos ¢é essencialmente
plana, (ou seja, a ~ —1) entretanto, um faint-end ingrime («) e uma magnitude carac-
teristica brilhante tem sido encontrada em sistemas de galdxias com magnitude absoluta
na banda r (M, < —16) (Zandivarez; Martinez, 2011). Outros autores como, Popesso et
al. (2005b) e Gonzalez et al. (2006), argumentam que um faint end muito ingrime pode
ser medido em grupos e aglomerados ricos de galdxias com magnitude absoluta na banda
r (M, 2 —17), quando se usa somente informagoes fotométricas. Muitos trabalhos tem
concentrado suas pesquisas nos efeitos do ambiente sobre a funcao de luminosidade das
galdxias, e o que se observa é que o aumento de brilho da magnitude caracteristica (M*)
e da inclinagao do faint end (o) ocorrem quando se vai de uma regiao pouco densa para

uma muito densa.

13F 0 nome dado ao fendémeno de absorc¢ao e espalhamento da luz emitida pela galdxia. A extingdo decorre do
meio interestelar e da atmosfera terrestre.
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Métodos para determinar a Funcao de Luminosidade

Como citado por Binggeli, Sandage e Tammann (1988), ao longo de anos alguns métodos
foram propostos para calcular a funcao de luminosidade. Estes métodos tem sido aplicados
a uma variedade de amostras como, por exemplo, galdxias de campo, aglomerados de
galaxias, grupos de galdxias, estrelas e quasares. Antes de se discutir cada método,
é preciso definir algumas quantidades fundamentais que estao implicitas em cada um
deles. Considerando m como a magnitude aparente observada e M a magnitude absoluta,

teremos que

m — M = blogioDr(z) + 25+ K(z,T) (4.1)

onde Dy (z) corresponde a distancia de luminosidade em Mpc como fungao do redshift
z, dado por ( ver Apéndice A para maiores detalhes)

/

c dz

Dy(2) = (1+Z>F0/0 T (4.2)

e K(z2,T) é a correcao K (ou k-correction) que depende do redshift e do tipo mor-
folégico, representando a diferenca entre a luminosidade observada através de um filtro
(uma banda espectral fixa) de um objeto em movimento (afetada pela expansao do Uni-
verso ou efeito Doppler) e a luminosidade que este mesmo objeto teria no referencial de

repouso do observador.

4.1 Método Classico

O estimador cléssico, assim nomeado por Felten (1976), foi o primeiro método aplicado
para determinacao da funcao de luminosidade de galdxias de campo, usado por Hub-
ble (1936). Embora o método nao seja suficiente para estudos detalhados (Takeuchi;
Yoshikawa; Ishii, 2000), este é considerado como uma das ferramentas mais basicas no
entendimento dos modelos de formacao de galdxias (Smith, 2012) e determina ®(M)
simplesmente considerando o niimero de objetos da amostra dentro de um dado volume
(Willmer, 1997; Takeuchi; Yoshikawa; Ishii, 2000),
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Mo
Naw = | o(M)AMVipgy = S(M)Vingr — S(M) = jf/(M ) (4.3)
My mazx

onde N (M) corresponde ao nimero de galaxias de magnitude absoluta M dentro do
intervalo (M, M + dM) e V4. € 0 volume determinado pela méaxima distancia que um ob-
jeto de magnitude absoluta M pode ter e ainda estar na amostra. Para se aplicar o método
é preciso ter uma amostra de galdxias limitada por uma magnitude aparente (my,) fi-
xada e a mesma deve ser corrigida em relagdo a absorgao galdctica (Binggeli; Sandage;
Tammann, 1988). Determinando o nimero de galdxias dentro do intervalo (M, M + dM)
e dividindo individualmente pelo volume V(M) se obtém a fungao de luminosidade nao
paramétrica (M), podendo ser posteriormente ajustada a uma expressao analitica, como
a fungao de Schechter (1976) ou de Alcaniz e Lima (2004), em um grafico logc® (M) x M.

O método cléssico leva em consideragao a hipotese de que as galaxias estao distribuidas
uniformemente no espaco, ou seja, a funcao de densidade espacial é constante. Em uma
amostra de galdxias com fluxo limitado (my;,) é observado que em fracas magnitudes o
volume para o qual se pode observar esses objetos ¢ significativamente menor do que para
o caso de galaxias brilhantes, ou seja, o método superestima a contribuicao de galaxias
intrinsecamente fracas relativas as galaxias luminosas, levando a uma determinacgao ten-
denciosa (do inglés: bias ou também conhecido como viés) de ®(M) (Efstathiou; Ellis;
Peterson, 1988), devido a isso o método apresenta uma crescente incerteza em magnitudes
absolutas fracas M (Binggeli; Sandage; Tammann, 1988; Smith, 2012).

4.2 Método do Maximo Volume

Método originalmente proposto por Schmidt (1968) para calcular a fungao de luminosi-
dade de quasares no radio e no 6ptico, ficou também conhecido como método de 1/V},4.

Este método estima o valor de ®(M) através da soma

1
Vméx

AMG(M) =>" (4.4)

de todas as galdxias contidas na amostra dentro do intervalo (M, M + dM). Eales
(1993) descreve o uso do método, porém, investigando a evolugao da fungao de lumino-
sidade de galaxias usando os resultados de uma amostra de redshifts de galdxias fracas e
justifica o uso do método destacando a vantagem deste fornecer uma medida quantitativa
direta e imediata da forca e tipo de evolugao bem como das limitacoes dos dados. Eales
(1993) e Cowie, Songaila e Hu (1996) usaram o método na forma integral
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¢dM Z v (4.5)

M,

onde V; é o volume comével dado por (ver Apéndice A)

V—LZA/ZUZ D%dz (4 6)
7 H, - “Ja L4231+ g2 '

com z,; € zg; representando o maximo e o minimo redshift respectivamente e A; a area

observada.

Takeuchi, Yoshikawa e Ishii (2000) consideram o mesmo método, porém, investigando
a evolucao da fungao de luminosidade de galaxias em funcao do intervalo de magnitude

absoluta e redshift, com a seguinte expressao

Mmaz Nobs 1
/M N G(M)dM = z_; 0 (4.7)

com o volume comédvel dado como

Zmaccﬂ/ d2
max d dQ 4.8
/ / - doav®” (4.8)

min,t

sendo Z,gz € Zmin OS limites superior e inferior do redshift dentro da qual uma galaxia
com magnitude absoluta M; pode ser detectada numa amostra, €2 é o angulo sélido da
amostra e z(M, m) definido como o redshift no qual uma galdxia com magnitude absoluta
M é observada como um objeto com magnitude aparente m. Smith (2012) apresenta
a mesma equacao 4.7, contudo, escrevendo em func¢ao da luminosidade, onde o volume

maximo pode ser calculado da seguinte maneira

Qg 4

Vma:l: = ?Xmax(L) (49)

com Xag (L) = 10Imum=ME)=251/5 [p=1 N fpe] sendo a méxima distancia que uma fonte
de luminosidade L pode ser vista, dada uma magnitude aparente limite (m;,,) da amostra
e 2, o angulo sélido.
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Assim como o método classico, o método de 1/V},4, nao leva em consideraciao a
heterogeneidade da amostra considerando que a populagao de galaxias estd uniformemente
distribuida no espago. Embora o método tenha surgido com a finalidade de corrigir
as falhas do método cldssico (Smith, 2012), o método desenvolvido por Schmidt (1968)
nao é o melhor, mas tem uma significante vantagem por fornecer « (inclinacao do faint
end) e ¢* (parametro de normalizagao) da fungao de luminosidade ao mesmo tempo, se
tornando uma primeira aproximagao de ®(M) se o intervalo de magnitude for mantido

suficientemente pequeno (Willmer, 1997).

4.3 DMétodo da Maxima Probabilidade

Método introduzido por Sandage, Tammann e Yahil (1979) no estudo de galdxias espirais
(E) e lenticulares (S0) do Catédlogo Revisado de magnitude limitada Shapley-Ames ( Revi-
sed Shapley-Ames Catalog), define a probabilidade cumulativa de uma galdxia com redshift
2z ter uma magnitude absoluta mais brilhante que M (Binggeli; Sandage; Tammann, 1988;
Willmer, 1997; Sandage; Tammann; Yahil, 1979), como

P(M,z) = S5 @(M)p(=) f (m!)dM
T T e pa) fmyab”

(4.10)

onde f(m) é a fracao da amostra total que ¢ listada no catdlogo de galaxias em qualquer
magnitude aparente m, definida por Sandage, Tammann e Yahil (1979) como fungao de

completeza e escrita como

f(m) = {exp|(m —myg)/Amg] + 1}, (4.11)

onde my, é a magnitude aparente limite da amostra e Amy, é o intervalo de magnitude

aparente limite, estes sao parametros a serem determinados.

Na equacao 4.10, ®(M’) é a fungao de luminosidade diferencial, p(z) é a distribuigao
de redshift em z (Willmer, 1997) ou fator de densidade média (Sandage; Tammann; Yahil,
1979). O método da maxima probabilidade tem a caracteristica de se mostrar livre de
efeitos induzidos pela ndo homogeinidade da densidade (Binggeli; Sandage; Tammann,
1988; Willmer, 1997), permitindo corregoes para a incompleteza de galdxias ou outros
efeitos. Como p(z) nao é uma fungao de M, pode ser colocado para fora da integral no
numerador e denominador, sendo cancelado. A probabilidade cumulativa P(M, z) tem
associada a ela uma densidade de probabilidade diferencial (Sandage; Tammann; Yahil,
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1979; Willmer, 1997; Binggeli; Sandage; Tammann, 1988)

OP(M, z)

p(M,Z): aM Y

(4.12)

que fornece uma probabilidade que é a fungao de luminosidade diferencial ®(M;),
normalizada pela integral de (M)

(M)

p Miazi —
(=) S0 o(M)dM

(4.13)

com My, sendo a magnitude mais fraca no redshift z;.

Para estimar a méxima probabilidade é necessario maximizar a fungao

Ny

£ =1]p(M;, =) (4.14)

i=1

em relagao a p(M;, z;), assumindo algumas parametrizagoes da func¢ao de luminosidade
como, por exemplo, a expressao analitica de Schechter (1976), e maximizar a probabili-
dade em relacao a magnitude caracteristica M* e a inclinacao . O método de Sandage,
Tammann e Yahil (1979) tem a desvantagem de nao permitir testar se a parametrizacao
representa um bom ajuste aos dados (Willmer, 1997), porém, é facil de usar em levanta-
mentos de muitos campos em que o limite de completeza varia de campo para campo, é
simples de aplicar as corregoes (k-correction) para cada objeto ou grupo de objetos e é

fracamente tendencioso (Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988).

Este e outros métodos surgiram a partir da expressao que segundo Smith (2012),
define o ponto fundamental do método da méaxima probabilidade, que é a hipdtese de

unir a probabilidade de obter uma galdxia com luminosidade L, no intervalo AL,, e a

13
posicao espacial no elemento de volume d*x em um produto de duas funcoes de densidade

de probabilidade independentes (Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988), apresentada como

p(L,,x)dL,d*x = p(L,)p(x)dL,d*x. (4.15)

A partir desta equacao alguns estimadores foram construidos, como exemplo, os
métodos de Turner (1979), Kirshner, Oemler e Schechter (1979), Sandage, Tammann
e Yahil (1979) e Davis e Huchra (1982), onde a dependéncia espacial do fator p(x) é can-
celada. O método apresentado por Turner (1979), Kirshner, Oemler e Schechter (1979) e
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Davis e Huchra (1982) tinha a seguinte expressao

_ dN9(L,)
N[> L, x < x™(L,)]

o(Ly) (4.16)

com N9 [> L, x < x™**(L,)] denotando o nimero total de galaxias mais brilhantes
que L e com distancia menor que a distancia maxima x™**(L,) (Smith, 2012) para a
qual uma galdxia de luminosidade L possa ser observada numa amostra de magnitude
limitada. Considerando que a probabilidade p(L) para um ponto de luminosidade L seja,

p(D) = =2 (4.17)

fLOO o(L)dL!
e que o numero total de galaxias seja dado por
dN9(L,) = ¢(L,)dL, Vs, (4.18)

a equacao 4.16 tera o seguinte resultado

dN¥(L,,) _ O(Ly)dLy x p(x)Vs  o(Lyu)dL,
NI B> Lox < ()] (INAD X pOVa T o(L)dI

= din®(L,) (4.19)

onde ®(L) é a fungao de luminosidade integral. Este estimador foi adotado por Turner
(1979) e por Kirshner, Oemler e Schechter (1979), porém, apresentava a desvantagem de
nao usar infomagoes de galaxias fracas na determinagao de ¢(L) e a estimativa de din®(L)
nao era independente, logo, os erros eram correlacionados dificultando sua obtengao (Efs-
tathiou; Ellis; Peterson, 1988).

Os erros para o método de Sandage, Tammann e Yahil (1979), podem ser obtidos de
maneira simples e precisa por meio da elipse dos erros definida como (Efstathiou; Ellis;
Peterson, 1988; Willmer, 1997)

1
InC = InLas — §X%(N) (4.20)

onde o termo X%(N ) é o ponto 3 da distribui¢ao x* com N graus de liberdade.

4.4 Método da Maxima Probabilidade Passo a Passo

Método desenvolvido por Efstathiou, Ellis e Peterson (1988), conhecido também como
método EEP, que tem como objetivo aplicar um estimador nao paramétrico no calculo da

funcao de luminosidade. O estimador parte da hipotese de que a funcao de luminosidade
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¢ uma fungao de N passos (Willmer, 1997; Takeuchi; Yoshikawa; Ishii, 2000)

M)=Y ¢ W(M,— M) k=1,.K (4.21)

k=1

onde a funcao janela W (M, — M) é definida por

A = 1 para M;—2M <M< M+ 28
0 caso contrario

e a fungao probabilidade, de acordo com Efstathiou, Ellis e Peterson (1988), sera

i | O ) = 1] g DI

1 se Mym(z)— 22 > M,
= MumGd M 4 1o A (2) =AY <M< My (2:) + 24 (4.24)
0 se Myn(z)+22 <M

onde Mj;m(z;) corresponde a magnitude absoluta limite da amostra no redshift z;.

} (4.25)

Aplicando o logaritmo na funcao probabilidade,

InL = Z {ZW (M; — M;)Ing, — In qulH M (2;) — M) AM

=1

e derivando a equacao 4.25, torna-se

NObS . NObS . ) —
Ink Z W (M, — M;) Z KH(Mhm(zz) M)AM 0 (4.26)
Ok i=1 Pk i=1 >im1 Ol (M (2i) — M) AM

Visto que a funcao probabilidade envolve relacoes de ¢, foi introduzida uma restrigao
para corregao da normalizagao arbitraria, usada no calculo da probabilidade. A restricao

era necessaria para que os resultados de diferentes amostras pudessem ser comparadas
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diretamente e era definida como (Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988)

Nobs
g= Z R AM1004BM=Mp) 1 — 9 (4.27)

k=1

onde 8 é uma constante e My é a magnitude de confianca. Incluindo esta constante com
um multiplicador de Lagrange, se tem

InL" = InL + \g(én), (4.28)

onde ¢ maximizado em relacao a ¢ e A usando a equagao 4.27 e A = 0. Deste modo, ¢
pode ser obtido a partir de

St W (M, — M;)
ZNobs H(Miim (2i)—My)
=1 S G H (Mg (2)— M) AM

OAM =

(4.29)

A equagao 4.29 permite determinar ¢ de forma rapida por meio de iteragoes e a
restricao descrita na equacao 4.27 nao compromete a forma do estimador de ¢, mas tem
um importante papel na estimativa dos erros (Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988). Os erros
sao determinados por meio da matriz de covariancia que é equivalente a inversa da matriz

de informacao

82Ink O0g 9g dg -1

cov(gr) = [L(gp)] " = | P 5 00 0 (4.30)
09; =01

Ao contrario do método proposto por Sandage, Tammann e Yahil (1979), o método
de maxima probabilidade passo a passo nao apresenta a tendéncia de superestimar a
contribuicao de galdxias intrinsicamente fracas relativas as galdxias luminosas e permite
verificar se a parametrizagao de ¢(M) representa um bom ajuste aos dados. Por se tomar
uma normalizagao arbitraria no calculo da probabilidade, a densidade média deve ser

calculada separadamente.

4.5 Método de Choloniewski

Método nao paramétrico desenvolvido por Choloniewski (1986) para determinar a fungao
de luminosidade de amostras de galaxias com magnitude limitada. O método foi projetado
para levar em consideracao a heterogeneidade da distribuicao de galaxias no espaco e foi
aplicado em uma amostra do CfA (Center for Astrophysics). Diferente dos outros métodos
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nao paramétricos, o método de Choloniewski (1986) fornece uma fungao de luminosidade
normalizada correta junto com os erros, o que nao acontece com alguns métodos nao
paramétricos, que so6 fornecem a forma da funcao de luminosidade nao normalizada sem
prever informagoes estatisticas sobre os erros associados com a funcao (Choloniewski,
1986). O método é baseado na hipdtese comumente usada de que a luminosidade de uma

galdxia nao estd correlacionada com a posicao.

A vantagem de usar este método é que permite determinar a densidade e a forma da
funcao de luminosidade simultaneamente e ainda examinar a evolucao da densidade de
galdxia com o redshift (Takeuchi; Yoshikawa; Ishii, 2000). Choloniewski (1986) descreve
seu método destacando que é um modelo estatistico similar ao usado por Marshall et al.
(1983), para o estudo da fun¢ao de luminosidade e evolugao da densidade de quasares.
Nesta descrigao se assume que o nimero de galdxias k no elemento de volume dMdV é

resultado de um processo aleatorio, ou seja, uma distribuicao de Poisson descrita pela
probabilidade

NFis
Py, = exp(—Aij)ﬁ;! (4.31)
onde
My 1
M; Vi(zj,2j+1) n

com V(zj, zj41) sendo o volume comével entre os redshifts z; e zj+1 e T, a densidade média

da amostra.

Takeuchi, Yoshikawa e Ishii (2000) apresentam o método de Choloniewski (1986) numa
versao extendida, aplicaveis as amostras com escalas cosmolégicas, usando a mesma ideia
de reduzir o estudo em duas dimensoes, considerando que as galdxias estao distriduidas em
um plano magnitude absoluta - redshift (M, z), que por sua vez, é dividida em pequenas
células quadradas, tais que

Mi<M< M= M+ AM  i=1,..1,
{ =M= M =M ' (4.33)

2i<z<zin=z+0Az j=1..,J

recebem os indices i e j para indicar a posi¢ao dessas células no plano (Figura 4.1).

O plano (M, z) é limitado por seus intervalos em magnitude (M, < M < Myar)
no eixo horizontal e redshift (2, < 2 < Zmer) DO eixo vertical com € representando o
angulo sélido de um levantamento com magnitude limitada (my;,). O gréfico apresentado
na figura 4.1 mostra que o levantamento de galdxias limitada por magnitude preenche
a regiao no plano (M, z) somente em parte, ou seja, o numero de galdxias k;; a ser
considerado é somente daquelas contidas em células que estao completamente abaixo da
linha de selegao definida pela curva € (Choloniewski, 1986).
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| ul

2 & © M+blogd (z)+K{z)=my,

0.08

0.06

0.04 E=u

Red=zhift =z
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L 1 I | : |
24 22 20 15 16 14
Absolute Magnitude W

Figura 4.1: Descrigao esquemdtica do método de Choloniewski (1986) num plano bidimensional

por Takeuchi, Yoshikawa e Ishii (2000).

Como consequéncia do modelo estatistico assumido, a probabilidade £ de se encontrar
k; ; galdxias na célula (i, 7), serd

NP
L= exp(—Aij)ﬁj!, (4.34)
e o logaritmo dessa probabilidade sera

(Mi,Zj)ES

onde S corresponde ao subconjunto do plano M — z limitado pela magnitude absoluta
(Mypaz € Myin) e pelo redshift (2,4 € Zmin), € a curva C, define a linha de selegao

equivalente a equagao 4.1.

A méxima probabilidade a se determinar sera o conjunto de solu¢oes que maximiza £,
portanto, elas podem ser obtidas ao se calcular as derivadas da equagao 4.35 em relacao a
VU, e v; e igualar cada uma dessas a zero. As expressoes obtidas a partir dessa diferenciagao

fornece expressoes conhecidas como equagoes de probabilidade:

tmam(i) tmaz(i)
AM
—, E Vi = Z Ky, (4.36)
n

t=1 t=1
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Smax ]

(4) smax(j)
A?Mujv; Y= > Ky, (4.37)
s=1 s=1
onde cada uma dessas equacoes fornece a melhor estimativa de {I\/Z e de Vj, considerando que
o lado direito de ambas seja diferente de zero e que os desvios da distribuicao observada
a partir do modelo nao seja muito grande (Choloniewski, 1986). As solugoes obtidas
até aqui nao sao exatamente os estimadores de maxima probabilidade, mas sim valores
relativos, portanto, Takeuchi, Yoshikawa e Ishii (2000) sugerem mais um passo para obter
os valores absolutos, onde é empregada uma notacao onde se diferencia a solucao relativa

com o simbolo («) e a solucdo exata por (A).

A partir das equagoes 4.36 e 4.37, por procedimentos iterativos, se tem que a fungao

de luminosidade ¢(M) e a densidade n(z) sera

J
1= ~
oM, = U, ;le oV, (4.38)
AM ZI ~

Em seu trabalho, Choloniewski (1986) sugere que os intervalos usados nao sejam
muito pequenos para evitar resultados tendenciosos e com grandes erros na determinacao
da probabilidade. O método descrito aqui é estimado iterativamente e converge mais
rapido que os outros métodos de maxima probabilidade (Willmer, 1997). Conhecendo os
parametros da maxima probabilidade, é possivel ajustar a distribuicao nao paramétrica
com uma representacao paramétrica. Os erros podem ser estimados de maneira similar ao

método de Efstathiou, Ellis e Peterson (1988), por meio da média da matriz de covariancia

0°L ] B (4.40)

iU L)

E=E}
onde Ej, representa o valor esperado do conjunto de estimadores, ou seja, £ = (7, V;, v;).
A maior diferenca entre este método e os métodos de probabilidade citados anteriormente,
é que este permite determinar a densidade média, a normalizacao da amostra e a funcao

de luminosidade simultaneamente.
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4.6 Meétodo C~

Método originalmente introduzido por Lynden-Bell (1971), no estudo de amostras de qua-
sares (Jackson, 1974; Marshall et al., 1983) , com o propdsito de resolver o problema da
obtencao da func¢ao de luminosidade de amostras com magnitude limitada (Lynden-Bell,
1971; Choloniewski, 1987) diminuindo as flutuagoes numéricas. O método passou por
modificagoes ao ser extensivamente analizado por Jackson (1974), Choloniewski (1987)
e SubbaRao et al. (1996). A proposta original de Lynden-Bell (1971) era determinar a
funcao de luminosidade cumulativa como uma funcao degrau, assim a funcao de luminosi-
dade diferencial era descrita como uma soma ponderada da funcao Delta de Dirac. Como
o método proposto nao oferecia praticidade em sua obtengao (Takeuchi; Yoshikawa; Ishii,
2000), Choloniewski (1987) sugere uma extensao do método que apresenta a vantagem de
ser simples e elegante (Binggeli; Sandage; Tammann, 1988) e de fornecer corretamente
uma funcao de luminosidade normalizada e a evolucao da densidade de galaxias ao mesmo
tempo. Além de aplicar o método no estudo de galaxias destacando sua especial utili-
dade em novas amostras completas com magnitude limitada, Choloniewski (1987) também
pontua que este pode ser usado para o estudo de qualquer objeto astronomico.

O método C~ é um estimador nao paramétrico insensivel a heterogeinidade da den-
sidade e que faz uso total de todos os dados da amostra (SubbaRao et al., 1996). E
considerado o caso limite dos trés métodos anteriores de probabilidade, quando cada in-
tervalo contém apenas um objeto (Willmer, 1997). O método permite recuperar a fungao
de luminosidade integral W(M), e a fungdo de luminosidade diferencial por meio da ex-

pressao
dv
ltj - — .
(M) dM

De acordo com Lynden-Bell (1971), uma amostra observada em uma determinada mag-

(4.41)

nitude absoluta M é definida como X (M) que representa a distribui¢do cumulativa da
qual, é a funcao de luminosidade integral W(M) sujeita a um conjunto de restrigdes ob-
servacionais como, limite de magnitude aparente ou brilho superficial (SubbaRao et al.,
1996). Em geral quando ha alteragdo da magnitude dM, se percebe que a mudanga no
nimero de objetos observados nao é a mesma que ocorre na distribuicao inteira, por conta
dos objetos mais fracos que a magnitude aparente nao serem detectados (SubbaRao et

al., 1996), logo
dv  dX

>_
v X’

uma vez que é dificil observar objetos fracos, se faz necessario criar um subconjunto de

(4.42)

X (M), definido como C(M), onde se assume a hipotése de que qualquer crescimento
infinitesimal dM conduzird a uma alteracao no nimero de objetos observados igual a
alteracdo em toda a distribui¢ao (Lynden-Bell, 1971; Choloniewski, 1987; SubbaRao et

o8



Capitulo Quatro 4.6. Método C~

al., 1996; Willmer, 1997), valendo a seguinte relagao

ax _av

== (4.43)

O subconjunto C'(M) é uma fun¢ao que representa o nimero de objetos observados com

magnitude absoluta mais brilhante que M.

Para se determinar W(M), é preciso integrar a equagao 4.43, isto é

W(M) = Acap { /_ Z %} , (4.44)
][ 0, s

e quando os erros nao sao incluidos, dX (M) deve ser escrito como uma fungao Delta de

Dirac
dX (M) =>"6(M — M), (4.46)

onde o indice 7 representa cada galaxia dentro do espago S que representa o levantamento

de galaxias limitada pela magnitude, como pode ser visualizado na figura 4.2

L -
€ . M=5logd,(z)+K(z)=m

0.10F%-~---

0.08 |

0.06 |

Hedshift =z

24 22 20 18 16 14
Absolute Magnitude M

Figura 4.2: Descrigao esquemética do método de Lynden-Bell (1971) num plano bidimensional
por Takeuchi, Yoshikawa e Ishii (2000).
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Capitulo Quatro 4.6. Método C~

Como no ponto M = M; a funcdo C (M) é indeterminada (Lynden-Bell, 1971; Sub-
baRao et al., 1996; Willmer, 1997), é necessério considerar uma aproximagao para cada
magnitude absoluta M; (Lynden-Bell, 1971), como

O(M) = C~ (M) + z (4.47)

onde C~(M;) é o nimero total de objetos com magnitudes mais brilhantes que M;, mas
com o préprio ponto ¢ omisso, e z é a variacao do niimero de objetos no intervalo M~ — M
(Lynden-Bell, 1971), isto é

r=X(M")—-X(M). (4.48)

Integrando o termo da expressao 4.45 em torno de M;, ou seja, de M;— até M;+, se

[ aapon= [ el u

e reescrevendo a equacao 4.45 como

Aea:pz ln{ } AH 0 , (4.50)

onde A é uma constante de integracao que ira represetar o parametro de normalizacao da

tem que

fungao de luminosidade (Willmer, 1997) e, a partir da expressao 4.50 se pode construir a

funcao de luminosidade nao paramétrica.

Takeuchi, Yoshikawa e Ishii (2000) propdem solucdo equivalente a de Lynden-Bell
(1971) e Choloniewski (1987), apresentando a seguinte rela¢ao de recursao

Uy = Uy, (4.51)
que permite escrever a expressao que determina a funcao de luminosidade cumulativa

CcOo1mo
Mp<M Mp<M

Z U, =1, H C’“H. (4.52)

Ao usar o método introduzido por Lynden-Bell (1971) no estudo de quasares, Caditz e
Petrosian (1993) propoem reescrever a fungao Delta de Dirac como uma funcao kernel de
nivelamento, a fim de tornar o método mais pratico e reduzir as flutuagoes aleatérias nas

regides onde os dados sdo esparsos. A expressao proposta por Caditz e Petrosian (1993),

ponl@) = i HEIR (453)

foi entao
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Capitulo Quatro 4.7. Normalizacao da Fungao de Luminosidade

Com pps() representando a distribuigao intrinseca de objetos, h, o parametro livre que
determina a largura do kernel (k(x)), ou seja, o grau de nivelamento ou suavidade,d,
o numero da medida de parametros (dimensao do vetor z;) e x = (M,z). As duas
propriedades mais importantes do kernel sao sua forma e largura (Caditz; Petrosian, 1993).
Ao se escolher a largura é possivel determinar o grau de nivelamento ou suavidade, onde h
grande conduz a mais suavidade e o minimo valor é limitado pela incerteza observacional
(Caditz; Petrosian, 1993; SubbaRao et al., 1996; Takeuchi; Yoshikawa; Ishii, 2000) que
em geral, nao fornece suficiente suavidade de flutuagoes estatisticas a menos que seja tao
grande quanto a separagdo média entre os pontos dos dados (Caditz; Petrosian, 1993).
Com relagao a forma, se sabe que a melhor para o kernel é a parabdlica, conhecida como

kernel de Epanechnikov por oferecer a minima variancia, isto é

K(z) = Z(l —z?) (4.54)

Este estimador ¢é assintoticamente tendencioso, isto é, o valor esperado é levemente di-
ferente do valor verdadeiro mesmo se a amostra for grande (Takeuchi; Yoshikawa; Ishii,
2000).

O erros para o método C'~ sao determinados ao assumir que a distribuicao pode ser
descrita analiticamente e entao calcular a matriz de covariancia de maneira andloga ao
método de Choloniewski (1986) e Efstathiou, Ellis e Peterson (1988), o procedimento foi
descrito por Jackson (1974).

4.7 Normalizacao da Funcao de Luminosidade

A normalizagao (¢*) é um parametro livre (Felten, 1985), que tem como unidade de me-
dida, o nimero de galdxias por unidade de volume (h*Mpc™3), equivalente ao nimero
de densidade. Neste capitulo, foi observado que alguns métodos nao fornecem qualquer
informacao sobre a normalizacao, sendo necessario estimar este parametro de maneira
independente. Uma técnica comumente usada para determinar ¢* foi inicialmente pro-
posta por Davis e Huchra (1982), porém, ela foi descrita por outros que a apresentaram
de forma mais clara ou que fizeram pequenas modificagoes, dentre eles; Efstathiou, Ellis
e Peterson (1988), Loveday et al. (1992), Lin et al. (1996), Lin et al. (1999), Blanton et
al. (2001) e Loveday et al. (2012).

A densidade média de uma amostra, originalmente proposta por Davis e Huchra

(1982), foi derivada de um estimador de minima variancia, dada como

>y Ni(z)w(z)
Jor s(2)w(z) g dz"

n =

(4.55)
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Capitulo Quatro 4.7. Normalizacao da Fungao de Luminosidade

onde N;(z;) é o numero de galaxias no redshift z;, 2,4, é 0 redshift méximo da amostra
e s(z) é a fungao de selegao:

f]\T;in(Mmaa:(zi)va) ¢(M)dM

o ¢(M)dM

s(z) = (4.56)

que descreve a probabilidade de uma galaxia com redshift z ser incluida na amostra
(Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988; Davis; Huchra, 1982), permitindo obter a densidade
média com a distribuigao de redshift corrigida, onde My, e My correspondem as magnitudes
absolutas brilhantes e fracas respectivamente, e M,,q.(-,) ¢ a magnitude absoluta mais

fraca no redshift z;. A func@o peso w(z) é inversamente proporcional a funcao de selegao,

dada como )
yo 1 4.57
w(z) 1+ nJss(z) (4.57)
onde J3 é a integral da fungao de correlacdo de dois pontos £(r) (Peebles, 1993)
J3 = / r2&(r)dr, (4.58)
0

que representa o nimero médio de galdxias em excesso de forma aleatoria em torno de

cada galaxia a uma distancia r (Willmer, 1997).

O parametro de normalizagao é, entao, relacionada com a densidade média da seguinte
forma: _
0= (4.59)
= —3; ) )
S, o(M)dM

Davis e Huchra (1982) propdem pelo menos trés métodos para determinar o niimero de
densidade espacial de galdxias que oferecem diferentes graus de bias versus estabilidade,

o primeiro deles foi definido como

J; ozmm ]:((ZZ)) dz

Zmax dV ?
fO dz dz

(4.60)

ny =

com N(z) representando o nimero de galdxias luminosas o suficiente para serem contadas
numa casca de espessura dz no redshift z. Este estimador nao apresentava bias, mas
apresentava um forte peso dos pontos mais distantes fazendo com que a funcao de selecao
se tornasse pequena e incerta (Davis; Huchra, 1982). Como corregao, limitou-se o redshift
onde s(z) « 0,1. O segundo estimador considerado mais estével e que nao era afetado pela
heterogeinidade em larga escala em primeiro plano e relativamente insensivel a variacoes
na funcao de selegao, era dado ao comparar o nimero total de objetos contados Ny com
o que seria esperado em um universo homogéneo (Davis; Huchra, 1982). Este estimador
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Capitulo Quatro 4.7. Normalizacao da Fungao de Luminosidade

foi chamado ng e definido da seguinte maneira,

Nr

Jo s(z)dz

(4.61)

ng =

O terceiro estimador proposto, considerado intermediario, foi definido da seguinte maneira

Zmax
N(z
fO Z S Z dz

Nng = szmaz 7 (4.62)
onde €2 é o angulo sélido do levantamento de galaxias. O estimador n, nao apresenta bias,
ja que é obtido pela média dos estimadores que também nao apresentam bias, porém, sua
ponderagao esta longe da minima variancia dos pesos. Em um universo homogéneo os

trés estimadores seriam iguais (Davis; Huchra, 1982).

Efstathiou, Ellis e Peterson (1988) propoem dois métodos para determinar a norma-
lizacao. O primeiro é uma versao levemente diferente da proposta por Davis e Huchra
(1982) que usa a mesma ideia de um estimador de minima variancia e sem bias, acrescen-
tando a caracteristica de nao levar em consideracao a contribuicao da funcao de correlagao
de dois pontos. O estimador proposto é equivalente a n; limitando-se ao caso de se ter

apenas uma galdxia por intervalo estabelicido:

Neep = — (4.63)
Se tratando da fungao de Schechter, a normalizacao serd
15N 1
=1 g(z
o v =) (4.64)

T(a+1,L, /L") — T(a+ 1, Ly/ L")

onde a soma extende-se a todas as galdxias dentro do volume V' (Efstathiou; Ellis; Peter-
son, 1988).

O segundo estimador proposto por Efstathiou, Ellis e Peterson (1988), é baseado na
média do nimero de objetos observados em cada levantamento de galdxias. A norma-
lizacao ¢é obtida ao se calcular o nimero esperado de galaxias pela integral da funcao de
luminosidade em torno do volume levantado para cada intervalo de magnitude aparente

(m, m +dm). A integral é dada pela expressao

N(m) = /0 %dz /_ " (MM = ¢* I(m), (4.65)

oo
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logo, ¢* é obtido ao minimizar a expressao em relacao ao proprio parametro

AN (m,,) — ¢*dI(m,)]
¢*dI(my,)
onde a soma se extende ao nimero total de intervalos (m, m + dm), portanto, a norma-
lizagao sera

1
[dN (mn)]? | 2
Zn dI(mn)

O =S i (m,)

(4.67)

Jackson (1974), ao discutir uma extensao do método C~ no estudo de amostras de
quasares, mostra que a normalizacao pode ser obtida ao se combinar milhares de amostras.
Isto pode ser feito ao se determinar o niimero esperado de objetos em cada subconjunto
de amostras geradas a partir da amostra principal, usando uma expressao analoga a
4.65, onde cada subconjunto de amostra deve ser ponderada por uma funcao de selecao
apropriada.

A variancia esperada no numero de densidade média e, consequentemente em ¢*, é

dada aproximadamente por (Davis; Huchra, 1982; Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988)

on

n

3 1
S S ] ~ [ﬁ} By (4.68)
o s(2)w(z) L dz V

onde a variancia é suscetivel a forma da funcao de correlacao de dois pontos de galaxias
&(r) em larga escala (Efstathiou; Ellis; Peterson, 1988). Ao se calcular a incerteza de
¢*, deve-se levar em consideracdo as incertezas em « e M (Lin et al., 1996) e, segundo
Efstathiou, Ellis e Peterson (1988), as largas flutuagoes na normaliza¢do sdo causadas
pela completeza das amostras ou por erros sistematicos na magnitude, nao podendo ser
evidenciada por meio de estudos das formas da funcao de luminosidade ou pelo teste
V/Vinas-
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________________________________________| Capitulo CIIICO

Selecao das amostras e analise dos resultados

Neste capitulo foi feita uma selecao de amostras que correspondem aos dados usados por
cada autor para a determinacao da funcao de luminosidade de galaxias dentro do que
foi abordado nos capitulos anteriores usando a expressao analitica proposta por Sche-
chter (1976), incluindo os resultados obtidos por Alcaniz e Lima (2004) ao usar a nova
expressao analitica proposta. Seguindo este raciocinio destacaremos as literaturas na

seguinte sequéncia:

e Funcao de luminosidade de galédxias e a evolugao com redshift;
e Funcao de luminosidade de galdxias com dependéncia na cor e morfologia;
e Funcao de luminosidade de galédxias e sua dependéncia no ambiente;

e Funcao de luminosidade de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al.
(2011);

e Resultados com a distribuigao de luminosidade de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-
Antolinez et al. (2011).

5.1 Funcao de luminosidade de galaxias e a evolucao com redshift

5.1.1 Lin et al. (1999)

Lin et al. (1999) examinou a evolugao da fungdo de luminosidade com o redshift usando
uma amostra de ~ 2000 galaxias, com redshift 0.12 < z < 0.55 e magnitude 17.0 < R, <
21.5, tiradas do Canadian Network for Observational Cosmology Field Galary Redshift
Survey (CNOC2), usando o sistema fotométrico UBVRI, contudo, para determinar a
funcao de luminosidade somente as bandas B, R e U foram utilizadas. O seu princi-
pal resultado é destacado como uma clara e quantitativa separacao entre a luminosi-
dade e a evolucao da densidade na funcao de luminosidade para diferentes populacoes de
galéaxias constatando que a fun¢ao de luminosidade de galaxias é fortemente dependente
da morfologia. O cédlculo da fun¢ao de luminosidade foi dividida entre galaxias early-type,
intermediate-type e late-type, classificacao atribuida por meio do sistema fotométrico e
pela distribui¢ao de energia espectral (SED), obtendo os gréficos da figura 5.1. A fungao

de luminosidade foi determinada a partir do método de Maxima Probabilidade Passo a
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Figura 5.1: Funcao de luminosidade na banda B para as galaxias early-type, intermediate-type
e late-type do CNOC2 (da esquerda para a direita) separadas em trés intervalos de redshift que
aumenta de cima para baixo. Os dados obtidos adotaram Hy = 100hkms *Mpc™, h =1e o
parametro de desaceleracao gy = 0.5.

Passo ( discutido na segao 4.4), porém, com modificagoes para se inserir a evolugao com o
redshift. Na figura 5.1, é apresentado o melhor ajuste paramétrico do modelo de evolucao
da funcao de luminosidade (curva sélida), o nao paramétrico usando o método de Méxima
Probabilidade Passo a Passo de Efstathiou, Ellis ¢ Peterson (1988) (pontos com lo de
erro), a funcao de luminosidade aceita como padrao do menor intervalo de redshift para
cada tipo de galaxia (curva pontilhada) e as extrapolagoes (curvas tracejadas) do melhor
ajuste paramétrico da fungao de luminosidade. A extrapolacao é feita para magnitudes
mais fracas que as acessiveis pelo levantamento em cada intervalo de redshift. Os valores

dos parametros obtidos podem ser observados na tabela 5.1.

66



29

Amostra N M* « ¢*(z = 0)(R3Mpc—3mag™") P Q
B.q =05
Early 611 —19.06 £ 0.12 0.08+0.14 0.0203 £ 0.0036 —1.07+0.49 1.58+0.49
Intermediate 518 —19.38 £0.16 —0.53£0.15 0.0090 £ 0.0023 0.73+0.70 0.90£0.72
Early + Intermediate 1129 —19.19 £ 0.10 —0.20 £0.10 0.0291 £ 0.0049 —0.27£040 1.2940.41
Late 1016 —19.26 £ 0.16 —1.23 £0.12 0.0072 £ 0.0033 3.08£0.99 0.18+0.71
Amostra pr(z =0) pr(0.12 < 2 < 0.25) pr(0.25 < z < 0.40) pr(0.40 < z < 0.55)
B, g0 = 0.5
Early 0.258 £ 0.042 0.301 £0.074 0.387 £ 0.071 0.265 £+ 0.045
Intermediate 0.159 £0.028 0.217 £ 0.055 0.351 = 0.063 0.259 £ 0.045
Late 0.189 £+ 0.030 0.390 £ 0.094 0.580 £ 0.109 0.720 £0.123
Total 0.606 + 0.078 0.907 £ 0.213 1.318 £0.230 1.244 + 0.191

Tabela 5.1: Parametros obtidos da fun¢ao de luminosidade com evolucao na banda B e evolucao da densidade de luminosidade py, para cada tipo
de galdxia medida em 102°AW Hz~'Mpc='. Todos os resultados foram obtidos com a funcdo de Schechter (1976).
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Capitulo Cinco 5.1. Funcao de luminosidade de galdxias e a evolucao com redshift

Como ja discutido anteriormente na secao 3.6, os parametros P e Q sao usados para
quantificar a taxa de evolugao da fungao de luminosidade e observando a tabela 5.1, mais
especificamente os resultados obtidos para gy = 0.5, pode se ver que:

e Para as galdxias late-type o melhor ajuste é obtido para uma evolucao de densi-
dade fortemente positiva (P = 3.08 &+ 0.99), enquanto praticamente nao se observa
evolugao da luminosidade (Q = 0.18 £0.71);

e Para as galdxias intermediate-type uma fraca evolucao positiva da densidade (P =
0.73£0.70) mais uma evolugao de luminosidade relativamente pequena também () =
0.90 £ 0.72), que resulta numa moderada evolucao da densidade de luminosidade;

e E para as galaxias early-type é observado que o melhor ajuste é alcancado para
uma evolugao de densidade negativa (P = —1.07 £ 0.49), onde ¢é aproximadamente
compensada pela evolu¢ao de luminosidade positiva (@ = 1.58 + 0.49), que resulta
numa fraca evolucao da densidade de luminosidade.

A partir dessas observagoes, Lin et al. (1999) destaca que as galéxias late-type apresentam
os parametros de evolucao P e Q fortemente correlacionados, indicando que evoluem
de maneira diferente quando comparado as early-type e intermediate-type. Além disso,
¢ visivel um grande aumento da densidade de luminosidade para as galdxias late-type,
caracteristica que é observada em toda populagao que evolui rapidamente consistindo de
galaxias que foram ativas em formagao estelar no passado, em face deste aumento se sugere
que a fusao entre galaxias tem um importante papel na evolucao de galaxias, porém,
outros processos como, os que afetam as propriedades de formacao estelar podem ser
similares aos efeitos de fusao e causar mudancas equivalentes no nimero de densidade, por
exemplo, uma subpopulacao de galaxias que atravessam um processo intenso e continuo
de formacao estelar (starburst) entre as late-type a altos redshifts podem ser responsaveis
pela evolugao de densidade. As galaxias do tipo early-type e intermediate-type apresentam
um py, relativamente constante e uma evolucao de luminosidade que se encontra dentro

do intervalo esperado mostrando estar de acordo com o modelo de evolucao das galaxias.

5.1.2 Blanton et al. (2003a)

Blanton et al. (2003a) usou do SDSS, um catdlogo de 147.986 galdxias extraindo in-
formacgoes como redshifts e fluxos, onde foi medido a densidade de luminosidade das
galdxias em z = 0.1 e a funcao de luminosidade em 5 bandas épticas *tu, %tg, Oy 01j e
0-12 com comprimentos de onda efetivos A\.pp = (3216, 4240, 5595, 6792, 8111 A), respec-
tivamente. A densidade de luminosidade foi determinada usando o sistema de magnitude

absoluta AB e a funcao de luminosidade foi determinada a partir do método definido por
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Efstathiou, Ellis e Peterson (1988) ( discutido na sec¢ao 4.4). Para o levantamento das
galaxias, foi estabelecido limites para cada banda a partir da magnitude aparente ou fluxo
limite e assim para o redshift e a magnitude absoluta, como pode ser observado na tabela
5.2.

F T T ) I T
~1F %% _band

[ jowr + 2.5 loggh = —15.9040.03

_of M.~ 5logeh = ~20.44£001 : \
[ o = —1.05+0.01 At s
@ = 1.62+0.30 PRI R
[ P =0.182057 X [
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T

_1
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Figura 5.2: Resultado dos ajustes da funcao de luminosidade nas bandas %17, %1y e %1g. Para

cada grafico temos; as linhas sélidas e pretas que representam os ajustes da funcao de luminosi-
dade; as linhas sélidas finas e cinzas que representam as Gaussianas individuais que somam para
formar a funcdo de luminosidade total; a regido cinza que aparece na mesma regiao da linha
solida e preta representa 1o de erro em volta da linha e a linha tracejada representa o melhor
ajuste usando a fungéo de Schechter. Em cada imagem também aparece os resultados obtidos
para cada banda, como a densidade de luminosidade (j), a magnitude caracteristica (M*), a
inclinagao do faint end («) e os parametros de evolugao (P e Q).
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O uso do método nao paramétrico de ajuste da fungao de luminosidade (expressao
3.40) ¢é justificado por Blanton et al. (2003a) pelo fato da fungao de Schechter nao oferecer
um perfeito ajuste aos seus dados e, além disso, em vez de maximizar a probabilidade da
magnitude absoluta em um dado redshift, serd maximizado em conjunto a probabilidade
da magnitude absoluta e redshift. A magnitude absoluta M foi construida a partir da
magnitude aparente m e do redshift como segue:

MO.lT — 5l0g10h = my — DM(Z, QO, QA, h = 1) — K0.1T<Z), (51)

onde DM (z,Q, Qp, h = 1) é 0 médulo da distancia, como determinada a partir do redshift
assumindo a cosmologia descrita na tabela 5.2, e Koa,.(z) é a corregao-K da banda r de
uma galaxia em um redshift z.

As figuras 5.2 e 5.3 mostram a funcao de luminosidade em cada banda, destacando
a linha preta grossa que mostra o melhor ajuste da fungao de luminosidade, a linha fina
e cinza que representa (Gaussianas que somam para formar a funcao de luminosidade, a
regiao cinza em volta da linha preta grossa que representa o erro de 1o e a linha tracejada
que representa o melhor ajuste com a funcao de Schechter.
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Figura 5.3: Resultado dos ajustes da funcdo de luminosidade nas bandas %1i e %1z, Para cada

grafico temos; as linhas sélidas e pretas que representam os ajustes da fungao de luminosidade; as
linhas sélidas finas e cinzas que representam as Gaussianas individuais que somam para formar a
funcao de luminosidade total; a regiao cinza que aparece na mesma regiao da linha sélida e preta
representa 1o de erro em volta da linha e a linha tracejada representa o melhor ajuste usando a
funcao de Schechter. Em cada imagem também aparece os resultados obtidos para cada banda,
como a densidade de luminosidade (j), a magnitude caracteristica (M*), a inclinacdo do faint
end («) e os parametros de evolugao (P e Q).
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Banda Fluxo Limite Limite de Redshift Limite de Magnitude Absoluta Nuimero de Galaxias

Ol m, <1836  0.02<2<0.14  —21.93 < My, — blogiph < —15.54 22020
Olg my < 17.69 0.02<z<0.17  —23.38 < My, — 5logiph < —16.10 53999
0.1y my < 18.79 0.02<2<0.22  —24.26 < My, — dlogiph < —16.11 147986
014 m; < 16.91 0.02<2<022  —23.84 < My, — blogiph < —17.07 88239
01y m, < 16.50 0.02<2<0.22  —24.08 < M1, — blogioh < —17.34 73463

Tabela 5.2: Dados de selecao limite estabelecidos no levantamento das galaxias do SDSS em cada banda. Todos os resultados seguem o modelo
cosmologico de Friedmann-Robertson-Walker com densidade de matéria €29 = 0.3, pressao do vacuo 2, = 0.7 e a constante de Hubble Hy =
100hkms™ ' Mpc~! com h = 1.
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Capitulo Cinco 5.1. Funcao de luminosidade de galdxias e a evolucao com redshift

Qo Qa Banda ¢*(x1072R3Mpc=3) M* — 5logioh «

03 07 Oy 3.05+0.33 —17.934+0.03 —0.92+0.07
03 0.7 Olg 2.18 +0.08 —19.394+0.02 —0.89 + 0.03
03 0.7 Ol 1.49 +0.04 —20.44+0.01 —1.05+0.01
03 07 0l 1.47 £ 0.04 —20.82+0.02 —1.00 + 0.02
03 0.7 Ol 1.35+0.04 —21.18+0.02 —1.08 4+ 0.02

Tabela 5.3: Resultados do ajuste da Funcao de Schechter.

Qo Qa Banda Agp(A) j(x10%hLoMpe=3) Q P fop
0.3 0.7 Oy 3216 2.29 + 0.32 422+0.88 3.20+3.31 0.90
0.3 07 0Oly 4240 1.78 +0.05 2.04+051 0.32+1.70 0.97
0.3 0.7 Ol 5595 1.84 +0.04 1.62+0.30 0.18+0.57 1.00
03 07 0l 6792 2.12 +0.05 1.61+0.43 0.58+1.06 0.99
0.3 07 Ol 8111 2.69 £ 0.05 0.76 £0.29 2.28+0.79 1.01

Tabela 5.4: Tabela com resultados obtidos da densidade de luminosidade (j) e os parametros
de evolugao (@ e P) seguido da variavel f,, que é a fracdo da densidade de luminosidade que
contribiu para o ajuste nao paramétrico.

Em cada banda é possivel observar junto a curva os valores obtidos em cada ajuste,
sendo apresentado também nas tabelas 5.3 e 5.4. Na tabela 5.3 estao os resultados dos
parametros da fungao de Schechter que mostram um faint end aproximadamente plano
para todas as bandas, equanto que para a magnitude caracteristica se observa o aumento

do brilho, dando destaque para as bandas %!i e %1z,

Uma consideravel diferenga foi
observada entre este trabalho e o de Blanton et al. (2001) que apresentou um faint end
mais ingrime em todas as bandas pelo fato de nao levar em considerecao a evolugao com
o redshift. Na tabela 5.4, se encontra os parametros de evolugao obtidos nos melhores
ajustes, onde Blanton et al. (2003a) chama a atengao para o seu modelo que por conta
das restrigoes atribuidas, as galdxias de todas as luminosidades evoluem igualmente. Esta
restricao causa uma deficiéncia no modelo, fazendo com qué o parametro de evolucao de
luminosidade ) tenha valores tendenciosos. Dentre os resultados apresentados, a banda
0-1y apresenta uma forte evolugao de luminosidade (Q = 4.22 + (.88), mesmo com uma
incerteza relativamente alta, enquanto as demais bandas mostram valores de ) ~ 1 ou
@ ~ 2, consistente com a evolucao de populacoes estelares relativamente velhas. Ainda
com relacao a banda %!u, explica-se que um valor de @) extraordinariamente grande esté
relacionado ao fato de qué a maioria das galaxias luminosas nesta banda sao azuis, onde
se espera que evoluam mais rapido que as vermelhas. Com relacao ao parametro P,
Blanton et al. (2003a) afirma que nao acredita que este parametro reflita verdadeiramente

a evolucao da densidade numérica.
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Capitulo Cinco 5.2. Funcao de luminosidade de galdxias com dependéncia na cor e morfologia

5.2 Funcao de luminosidade de galaxias com dependéncia na

cor e morfologia

5.2.1 Marzke et al. (1998)

Em seu trabalho, ¢ investigada a dependéncia da funcao de luminosidade local na morfo-
logia usando 5404 galdxias do Second Southern Sky Redshift Survey (SSRS2) em z < 0.05.
As galaxias extraidas desse levantamento compreendem um intervalo de magnitude abso-
luta de —22 < Mp < —14, considerando a constante de Hubble H, = 100kms 'Mpc=" e
o parametro de desaceleracao ¢, = 0,2. As galdxias foram divididas em early-type (E/S0),
espirais e irregulares ou peculiares (Irr/Pec). Essa divisao foi feita com o propdsito de
poder comparar os resultados da sua funcao de luminosidade com os de outros realizados

em levantamentos diferentes afim de verificar a cosisténcia de seus resultados.

] E T T [ T T T T T ] T T T T ™
o + Spirals

o E/SO ]
10-2 oIrr/Pec i
/_\ID B :
m 107° & =
= F 3
pa— — .
.S -
1055 3
107° & E
10-¢ &= =
E . P [T R N

—2R —20 —-18 —-16 —-14

MB

Figura 5.4: Grafico com a funcao de luminosidade de cada classe de galaxia destacando sua
dependéncia na morfologia. A linha tracejada representa a funcao de luminosidade para todas
as galaxias obtida pelo método de Efstathiou, Ellis e Peterson (1988) ( discutido na segao 4.4).

A figura 5.4, mostra a fungao de luminosidade de cada classe de galaxia e também a
funcao de luminosidade de toda a amostra representada pela linha tracejada que foram
obtidas por meio do método de maxima probabilidade passo a passo de Efstathiou, Ellis
e Peterson (1988). A tabela 5.5 lista os parametros da func¢ao de Schechter obtidos
com o melhor ajuste e incerteza de 1o de erro. A partir destes dados se observa que
dentro do intervalo de magnitude absoluta estabelecido, a funcao de luminosidade para

todas as galaxias e as espirais apresentam a mesma caracteristica tanto no faint end
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Figura 5.5: Comparacao dos resultados obtidos no SSRS2 (Marzke et al., 1998) (linha sélida e
quadrados abertos) com os resultados obtidos no CfA Redshift Survey (Marzke; Huchra; Geller,
1994) (linhas tracejadas) e no Stromlo-APM (Loveday et al., 1992) (linhas pontilhadas).

como no brilho relacionado a magnitude caracteristica, equanto as galdxias E/SO mostram
um faint end plano a = —1.007009, caracterfstica que segundo Marzke et al. (1998)
é equivalente aos resultados obtidos no CfA Redshift Survey (Marzke; Huchra; Geller,
1994) e diferentes dos obtidos do Stromlo-APM (Loveday et al., 1992) (veja figura 5.5).

A funcdo de luminosidade das galaxias Irr/Pec se mostra muito mais ingrime do que em

qualquer outra classe de galdxias, onde o melhor ajuste do faint end é a = —1.81753],
valor muito similar ao obtido no CfA Redshift Survey com o = —1.88 £+ 0.2, com uma

magnitude caracteristica consideravelmente mais brilhante, caracteristica observada por
qué o levantamento SSRS2 mostra um excesso de galdxias irregulares brilhantes. Este
padrao aparece em cada classe morfolégica, logo, Marzke et al. (1998) afirma que isso
pode ser evidéncia de que as galaxias brilhantes no CfA Redshift Survey sao geralmente
sub-representadas. Na figura 5.5, se observa que no grafico que corresponde as galdxias
Irr/Pec nao héa curva referente aos dados Stromlo-APM por qué no célculo da fungao
de luminosidade, Loveday et al. (1992) combinou as galdxias espirais com as irregulares
inviabilizando a comparagao de Marzke et al. (1998).
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Capitulo Cinco 5.2. Funcao de luminosidade de galdxias com dependéncia na cor e morfologia

Amostra Ny M* a ¢*(x10~3Mpc=3)
Todas 5036 —19.43700% —1.127002 12.8 £2.0
E/SO 1587 —19.37707Y —1.001009 44408

Espirais 3227 —19.437008  —1.11700 8.0+ 14

Irr/Pec 204 —19.7870%0 —1.81153] 0.2 +0.08

Tabela 5.5: Parametros da funcao de Schechter obtidos a partir do ajuste.

5.2.2 Blanton et al. (2001)

Usando 11275 galaxias completas do SDSS para a banda r* = 17.6 em torno de uma area
de 140 graus?®, se determinou a funcao de luminosidade de galdxias locais (2 < 0.2)
na banda r* no intervalo de magnitude absoluta —23 < M, < —16 e com h = 1
usando o método de Efstathiou, Ellis e Peterson (1988). Além disso se investigou a
correlacao da luminosidade com outras propriedades das galaxias, como o brilho super-
ficial, a cor intrinseca g* — r* e a morfologia. Blanton et al. (2001) explorou a fungao
de luminosidade de galaxias de diferentes cores intrinsecas g* — r* a fim de verificar se
a funcao de luminosidade difere entre galaxias de diferentes cores. A distribuicao re-
sultante, ¢[M,«,(g* — 7*)o] ~ 0.75, pode ser observada na figura 5.6(a) que mostra o
pico "E/S0”em (g* — 7*)p ~ 0.75, sendo bem conhecida no contexto de aglomerados de
galaxias, bem como a dependéncia da cor na luminosidade. Em adicao, se verifica que
em M, > —19, no faint end, que as galaxias mais vermelhas apresentam um nimero
de densidade significativamente menor que a das galdxias mais azuis. Na figura 5.6(b),
é apresentada a distribuicao de cor como uma func¢ao de luminosidade, onde também ha
destaque para o ponto onde (g* — 7*)g ~ 0.75 sendo aparente em altas luminosidades,
enquanto a distribuicao de cor em baixas luminosidades ¢ relativamente plana. Diante
dos resultados, Blanton et al. (2001) conclui que a funcdo de Schechter representa um
bom ajuste aos dados, destacando que o faint end é sensivel ao brilho superficial, cor e
morfologia das galaxias, e mostrando que as galaxias luminosas tendem a ter alto brilho

superficial, avermelhadas e mais concentradas que as galaxias menos luminosas.
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Figura 5.6: (a): Funcdo de luminosidade em intervalos de cor intrinseca g* — r*, em unidades de galdxias por h=3Mpc?® por unidade de magnitude.
Cada curva é identificada por uma cor que marca as galdxias que vao desde muito vermelhas até muito azuis. (b): Distribuigdo de cor intrinseca
g* —r* para milhares de valores de luminosidade na banda 7*, em unidades de galdxias por h™3Mpc® por unidade de cor. Cada curva é identificada

por uma cor que marca as galaxias que vao desde menos luminosas até as mais luminosas.
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Capitulo Cinco 5.2. Funcao de luminosidade de galdxias com dependéncia na cor e morfologia

5.2.3 Cuesta-Bolao e Serna (2003)

No trabalho de Cuesta-Bolao e Serna (2003), foi ivestigado a dependéncia na morfologia
e no ambiente da funcao de luminosidade de galdxias usando uma amostra de dados ob-
servacionais homogénea a partir do Update Zwicky Catalog (UZC). A selecao das galdxias
foi realizada com uma latitude galactica | b |< 30°, com o propédsito de reduzir a absorgao
galactica, angulo sélido 2 = 3.31 sr (sr = esferorradiano), magnitude limite aparente
mym = 15.3 e distancia limite r;;,, = 40 Mpc que possibilitou levantar uma subamostra
limitada em volume e completa em magnitude aparente e absoluta de ~ 900 galéxias .
A funcéo de lumiosidade é determinada a partir do método Cléssico (segao 4.1) devido a

sua simplicidade.

As primeiras avaliagoes da funcao de luminosidade foram realizadas a partir de galdxias
separadas por morfologia em classes ou isoladas, mas também ¢é apresentada a funcao de
luminosidade para todas as galaxias da amostra para efeito de comparagao com as fungoes
individuais, como pode ser observado na tabela 5.6. Na figura 5.7(a), é apresentado os
dados observacionais da fungao de luminosidade global (circulos pretos) e seu respectivo
ajuste com a fungao de Schechter (linha sélida), onde a fungao apresenta um faint end
(v = —0.95+ 0.07) aproximadamente plano e sem qualquer excesso aparente de galdxias
brilhantes. Neste mesmo grafico estao os dados dos grupos E/S0 e S/I que serao discutidas
de forma especifica, porém, pode se perceber que o grupo S/I se mostra mais abundante
que o E/S0O em grandes intervalos de magnitude absoluta. Dentro do intervalo considerado
neste trabalho, Cuesta-Bolao e Serna (2003) afirma que o grupo das elipticas e lenticu-
lares sao dominantes somente para magnitudes absolutas mais brilhantes que ~ —21.5.
No grafico 5.7(b), também sao apresentados os dados referentes ao grupo E/S0, de onde
se obtém um faint end (o = —0.88 £ 0.13) levemente decrescente e com uma magnitude
caracteristica levemente mais brilhante (~ 0.2 mag) que a fungao de luminosidade global,
caracteristicas que nao se mostram muito diferentes da funcao global. Ao se desmembrar
as galaxias elipticas das lenticulares, fica clara a diferenca entre as fungoes de luminosidade
de cada uma. O faint end das E se mostra crescente (« = —1.16 +0.20) enquanto o faint
end das SO + SOa se mostra decrescente (o« = —0.69 £ 0.20). A magnitude caracteristica
se mostra mais brilhante para as galdxias E (~ 1.6 mag) em relacao as galaxias SO + SOa,
como consequéncia disso se observa no bright end da fun¢do de luminosidade das E/S0 o
dominio de galéxias E, enquanto as SO chegam a ser mais abundantes em magnitudes ab-
solutas mais fracas que ~ —21.2. Na figura 5.8, é apresentanda a funcao de luminosidade
para as galdxias espirais e irregulares (S/I) com uma magnitude caracteristica levemente
mais fraca que a magnitude caracteristica da fungao global (~ 0.15 mag) e um faint end
ligeiramente menor (a = —0.92 + 0.10) mas, ainda compativel com um faint end plano.
Em adi¢ao, no mesmo gréfico é avaliada a fungao de luminosidade de espirais e irregulares
separadas por classes morfolégicas onde se percebe uma significante reducao do faint end
seguindo das galéxias early-type espirais até as irregulares.
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Capitulo Cinco 5.2. Funcao de luminosidade de galdxias com dependéncia na cor e morfologia

Tipo Nyal M* a ¢*(x1073Mpc=3)
Todas 707 —20.32+0.10 —0.95+0.07 4.8+0.5
E/S0 187 —20.55 4 0.20 —0.884+0.13 1.34+0.3
S/1 520 —20.16 £ 0.15 —0.92 £0.10 3.9+0.6
E 62 —21.78 £ 0.90 —1.16 £0.20 0.240.1
SO + S0a 125 —20.14 £ 0.25 —0.69 £ 0.20 1.240.3
Sa + Sab 88 —19.69 & 0.36 —0.43 £0.45 1.1+£0.2
Sb + Sbe 150 —20.67 & 0.39 —0.99 4+ 0.19 0.9+0.3
Sc + Sed 212 —19.91 +£0.29 —0.75 £0.22 2.0+0.5
Sd +1 70 —20.67 £ 0.32 —2.15£0.20 0.1+0.0
E 62 —21.78 £ 0.90 —1.16 £ 0.20 0.240.1
SO 89 —19.87 4 0.32 —0.43 £0.31 1.14+0.2
S0a 36 —21.52 4+ 1.30 —1.37+0.54 0.14+0.1
Sa 47 —19.52 £ 0.45 —0.11 £ 0.56 0.7+0.2
Sab 41 —20.10 £+ 0.55 —0.82 £0.53 0.4+0.2
Sb 79 —21.03 £0.74 —1.29+0.31 0.3+0.2
Shc 71 —20.51 £ 0.61 —0.76 £0.31 0.6 +0.2
Sc 171 —19.85 +0.26 —0.60 £0.21 1.940.4
Scd 41 —21.29 +1.00 —1.94 £ 0.50 0.14+0.1
Sd 25 —22.91 +0.43 —2.40 £ 0.60 0.14+0.1
I 45 —20.99 + 0.40 —2.12+0.25 0.1+0.1

Tabela 5.6: Melhores valores obtidos a partir do ajuste da funcao de Schechter.

Nas espirais early type (Sa + Sab) se observa um faint end acentuadamente decres-
cente (v = —0.43+0.45), enquanto as espirais late-type combinadas com as irregulares (Sd
+ I) tem um acentuado e crescente faint end (o = —2.15+0.20). As espirais intermediate-
type (Sb 4+ Sbc e Sc + Scd) apresentam um « que pode ser considerado compativel com
um plano faint end e nao é muito diferente do obtido para a amostra total. Com relagao
a magnitude caracteristica, se observa que as early-type (Sa + Sab) aparecem com um
reduzido brilho (~ 1 mag) em relac¢do as Sb + Sbc e Sd + L.

As tendencias para o faint end e a magnitude caracteristica também sao observadas em
tipos morfologicos completamente isolados, onde os parametros de Schechter tem grandes
incertezas devido a pobres estatisticas. A funcao de luminosidade das espirais Sa tem um
ingrime e decrescente faint end (o« = —0.1140.56), para as espirais que vao desde Sab até
Sc se percebe valores moderados que oscilam entre decrescentes ou crescentes faint end, e
para as Scd até as I, a fungao de luminosidade se apresenta com ingrime e crescente faint

end.
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Figura 5.7: (a): Fungao de luminosidade para todas as galdxias da amostra, onde os dados observacionais sao representados por circulos pretos,
enquanto os quadrados vazios indicam as galdxias E + SO e os circulos vazios indicam as galdxias S + I. Figura (b): Fungao de luminosidade para
as galdxias E + S0, com os dados observacionais representados por circulos pretos enquanto as SO sao representadas por circulos vazios e as E
por quadrados vazios. Todos os dados observacionais foram obtidos com 1o de erro e o melhor ajuste com a funcao de Schechter é representado
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Figura 5.8: Ajustes da fungdo de luminosidade, com os dados observacionais para todas as
espirais sendo representadas por circulos pretos, as Sa 4+ Sab por circulos vazios, as Sb 4+ Sbc por
quadrados vazios, as Sc + Scd por triangulos vazios e Sd + I por losangos vazios. Todos obtidos
com lo de erro e o melhor ajuste com a fungdo de Schechter é representado respectivamente
pelas linhas sélida, tracejadas e pontilhadas em cada um dos graficos

5.2.4 Baldry et al. (2004)

Baldry et al. (2004) analisou a distribuigao bivariada em cor (Cy, = u — r) corrigida ver-
sus magnitude absoluta na banda r (M, ), de uma amostra de galdxias de baixo redshift
(0.004 < z < 0.08) provenientes do SDSS cobrindo uma drea de 2400graus® e no in-
tervalo de magnitude absoluta de —23.5 < M, < —15.5. A bimodalidade da distri-
buicao de galaxias, que vai desde as luminosas até as fracas, é ajustada por uma dupla
Gaussiana aplicada a funcao cor (G[Cy;, u(M,),c(M,)]) separada em intervalos de mag-
nitude. A relagao cor-magnitude é obtida para distribuicoes de galaxias early-type e
late-type de campo vermelhas e azuis sem qualquer corte na morfologia. Em vez disso,
a analise se baseia na hipdtese de uma distribuicao gaussiana normal na cor. Toda a

avaliacao da funcao de luminosidade assume a cosmologia com €2, = 0.3, 2y = 0.7 e
Hy = (h7)70kms Mpc!.

Os resultados do estudo da funcao de luminosidade sao mostrados na figura 5.9 e
na tabela 5.7, onde se nota que a funcao de Schechter padrao realiza um bom ajuste a
distribuicao de galaxias vermelhas, o que nao acontece com a distribuicao de galaxias

azuis. Neste tltimo caso, hd uma pequena, mas estatisticamente significativa mudanca de
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inclinacao marcada pela magnitude caracteristica em M = —20.60. A fim de se obter o
melhor ajuste na distribuicao azul, foi usada a dupla funcao de Schechter que proporcionou
melhor ajuste para o faint end da fungao de luminosidade mostrando uma segunda lei de
poténcia mais ingrime (o/ = —1.35+£0.05) e que domina quando comparada com o faint
end (o« = —1.184+0.02) obtido por meio do ajuste com a func¢ao de Schechter padrao. Vale
ressaltar que o uso da dupla fungao de Schechter é uma ferramenta puramente usada para
se obter o melhor ajuste, portanto, nao deve ser interpretada como evidéncia para duas
populagoes azuis. A distribuicao de galaxias vermelhas mostra a fungao de luminosidade
com um faint end (o = —0.83 £ 0.02) mais raso em relagao a distribuigao azul e com
uma magnitude caracteristica mais brilhante. Portanto, fica evidente que a funcao de

luminosidade das duas distribuigoes sao significativamente diferentes uma da outra.
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Figura 5.9: Fungao de luminosidade referente as duas distribuicoes; vermelhas (¢, ) representada
por cruz e azuis (¢p) representadas por quadrado com seus respectivos erros. As linhas sao os
ajustes aos dados, onde a linha pontilhada para ¢y, e a linha sélida para ¢, representam a funcao
de Schechter padrao, enquanto a linha sélida para ¢, representa a dupla funcao de Schechter
com uma unica magnitude caracteristica M*. No grafico estao os melhores valores obtidos no
ajuste para as duas distribuigoes.
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Distribuigio  M* — 5loghrg  ¢*hog (1073 Mpce3) a ¢* hod (1073 Mpe=3) o j 4 2.5loghmo(Mpc=3)
by —21.49 +0.03 2.25 +0.08 -0.83+0.02 ... ... —14.79 (42%)
b —20.60 + 0.08 2.82 4 0.32 +0.26 + 0.21 2.35 +0.37 —1.35+0.05 —15.13 (58%)
b —21.28 +0.03 2.89 +0.13 -1.184+0.02 ... . —15.08

Tabela 5.7: Valores dos parametros obtidos no ajuste com a funcao de Schechter. A distribuicao ¢, simboliza as galdxias vermelhas, onde se obteve
um bom ajuste. A distribuicao ¢y, simboliza as galaxias azuis que apresentam dois resultados; um relacionado ao uso da funcao de Schechter e outro
com a dupla fungdo de Schechter que apresentou melhor ajuste que a fungéo padrao. A densidade de luminosidade é dada em magnitude absoluta
por Mpc3 e a percentagem entre parénteses é a fracdo relativa a densidade de luminosidade total na banda r.
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5.2.5 Devereux et al. (2009)

Devereux et al. (2009) apresenta a fungao de luminosidade na banda K para uma amos-
tra completa de 1613 galaxias proximas e brilhantes identificadas por meio do HYPER-
LEDA; uma intefrace web que oferece acesso ao Principal Galazy Catalog, de onde se
separou galaxias usando a morfologia visual. Em seu estudo é determinada a funcao de
luminosidade por tipos morfolégicos (E, SO, S0/a - Sab, Sb - Sbe, Sc - Scd) e global-
mente, onde os cédlculos foram determinados a partir do método de Choloniewski (1986)
(anteriormente discutido na se¢ao 4.5). Os resultados que seguem (Figura 5.10 e Tabela
5.8), correspondem a uma amostra completa limitada pelo volume com velocidade radial
Vysr < 3000kms ™!, magnitude K < 10 mag e latitude galdctica |b| > 10"

Amostra  ¢*/h? (galdxias Mpc—3mag=') M* — 5logioh e
Total (11.5+3.4) x 103 —23.41+0.46 —0.94+0.10
Elipticas (17.6 £0.9) x 1074 —23.424+0.17 —-0.03+£0.16
S0 - Sbc (15.7£1.4) x 1073 —22.4940.20 —-0.18+£0.16
Sc - Sed (15.9 £ 4.8) x 104 ~23.334+0.33 —1.41+0.06

Tabela 5.8: Parametros da funcao de Schechter obtidos a partir do ajuste da funcao de lumino-
sidade na banda K.

O grafico na figura 5.10 mostra a funcao de luminosidade na banda K para a amostra
total de galaxias, derivada por Devereux et al. (2009) e o respectivo ajuste com a fungao de
Schechter, onde se tem um faint end (o = —0.94 £ 0.10) aproximadamente plano. Neste
mesmo grafico estao os dados da funcao de luminosidade determinada por Jones et al.
(2006) que usou o método de Efstathiou, Ellis e Peterson (1988) para sua obtengao usando
galaxias do The Two Micron All Sky Survey (2MASS). Comparando os dois resultados, se
percebeu que a densidade espacial supera em ~ 40% a densidade calculada por Jones et al.
(2006) dentro do intervalo de magnitude absoluta —23 < My — 5logioh < —21, que equi-
vale a uma diferenca de ~ 20. Os demais graficos apresentam subconjuntos de galaxias
separadas por tipo morfolégico, onde no canto superior direito da figura 5.10, a funcao
de luminosidade para as galaxias elipticas é representada pela funcao de Schechter que
mostra um declineo tanto no faint end quanto no bright end. Essa mesma caracteristica
pode ser observada também no quadro inferior esquerdo que apresenta a funcao de lumi-
nosidade para as galaxias SO - Sbc, que sao combinadas por serem muito similares em sua
forma funcional. Embora exista essa semelhanca, hda um destaque para as galdxias E que
apresentam a magnitude caracteristica mais brilhante (~ 1 mag) em rela¢ao as SO - Shc e
em relacao ao faint end, é observada uma grande incerteza atrelada aos valores de ambas
as classes, que se deve ao fato de que a maioria das galaxias das duas classes costumam
se agrupar em aglomerados, por exemplo. Assim, ao se determinar os parametros, que

sao unidades estatisticamente independentes, leva-se em conta multiplas galdxias. Para

LA latitude galdctica (b) mede a distancia angular do objeto perpendicular ao equador galdctico, positivo para
o norte e negativo para o sul.
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Figura 5.10: Func¢ao de luminosidade na banda K. No quadro superior direito estao os quadrados
pretos que representam os resultados de Devereux et al. (2009) e a linha preta o ajuste com
a funcao de Schechter, as estrelas pretas identificam a fungdo de luminosidade na banda K
calculadas por Jones et al. (2006) para galdxias baseadas no 2M ASS, ambas para todas as
galaxias. No quadro superior esquerdo estd a fungdao de luminosidade de 142 galdxias elipticas,
enquanto no quadro inferior estd a funcao de luminosidade de 904 galdxias lenticulares (S0) e
espirais dominadas por bojos (S0/a - Sbc) (direita) e a fungao de luminosidade de 247 galdxias
late-type (Sc - Scd).

as galaxias Sc - Scd, a funcao de luminosidade se mostra completamente diferente, onde
a funcao é essencialmente uma lei de poténcia em todo o intervalo de luminosidade para
o qual a funcao de luminosidade pode ser definida, com um faint end o« = —1.41 4 0.06,
que preve um aumento da densidade espacial das espirais late-type de baixa luminosidade
sem evidéncias de mudancas de baixa luminosidade antes de Mg —5logiph < —19.75 mag,
esperando-se apenas uma virada exponencial no bright end. Portanto, seus resultados con-
firmam que a funcao de luminosidade na banda K depende do tipo morfolégico quando
galdxias sao separadas de acordo com a classificacao visual, onde elipticas dominam a
densidade espacial em altas luminosidades ao passo que as espirais late-type dominam a
densidade espacial em baixas luminosidades com as lenticulares e as espirais dominadas
por bojos numa posicao intermediaria. Além disso, se verifica que esta de acordo com os
trabalhos apresentados por Binggeli, Sandage e Tammann (1988) e Loveday et al. (1992),
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que mostraram que a funcao de luminosidade na banda B é diferente quando se realiza a
separacao das galaxias pela morfologia visual.

5.3 Funcao de luminosidade de galaxias e sua dependéncia no

ambiente

5.3.1 De Propris et al. (2003)

De Propris et al. (2003) determinou a fungao de luminosidade composta para galdxias em
60 aglomerados provenientes do 2dF Galaxy Redshift Survey. A funcao de luminosidade é
compreendida dentro do intervalo de magnitude absoluta de —22.5 < M, < —15, e ¢ bem
ajustada com a funcao de Schechter assumindo a cosmologia com €2, = 0.3, Q) = 0.7 e
Hy = 100kms *Mpc~!. A selecao da amostra se restringiu a aglomerados com z < 0.11,

com pelo menos 40 membros dentro do raio de 1.5h~ ' Mpc.

Em seu estudo foi constatado que a funcao de luminosidade difere da de campo si-
ginificativamente, tendo uma magnitude caracteristica que é ~ 0.3 mag mais brilhante e
um faint end que é ~ 0.1 mais ingrime. Também nao encontrou evidéncias de qualquer
variacao na funcao de luminosidade através de uma ampla gama de propriedades dos
aglomerados, ou seja, a fungao de luminosidade é similar para aglomerados com alta e
baixa velocidade de dispersao, para ricos e pobres aglomerados, para aglomerados com
diferentes tipos Bautz-Morgan (Bautz; Morgan, 1970) e para aglomerados com e sem
subestrutura®?. A primeira avaliacao realizada foi para a funcdo de luminosidade com-
posta para o conjunto de 60 aglomerados em todo o intervalo de magnitude absoluta.
A funcao de luminosidade na figura 5.11, estd baseada em 4186 membros de aglome-
rados que originam erros menores que 2% dentro do intervalo de magnitude absoluta
—21.0 < M,, < —16.0 e que mostra seu melhor ajuste por meio da linha sélida com
magnitude caracteristica Mg‘; = —20.07 £ 0.07 e o faint end o = —1.28 £ 0.03. O gréfico
da direita mostra o erro de contorno y? correspondente aos niveis 1o, 20 e 30, onde se
observa que os parametros M* e « sao altamente correlacionados e, portanto, os erros
nesses parametros nao sao independentes (ver Tabela 5.9). A partir dos resultados encon-
trados, De Propris et al. (2003) faz comparagao dos seus resultados com os da fungao de
luminosidade para galdxias de campo obtida por Madgwick et al. (2002), concluindo que
as fungoes sao significativamente diferentes. Além disso, também é feito com o propdsito
de comparar, a avaliacao ao se remover o aglomerado de galaxias mais brilhante da amos-
tra ao longo de um restrito intervalo de magnitude absoluta M;,, = —21.5, gerando uma

2A subestrutura pode ser um indicador de uma recente ou continua fuséo de aglomerados, consistindo na
maioria das vezes de dois grupos. Segundo De Propris et al. (2003), ~ 25% dos aglomerados de sua amostra
apresentaram subestrutura.
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funcao de luminosidade com My = —20.02£0.14 e um faint end a = —1.27 £ 0.04, de
onde se conclui que a exclusao deste membro brilhante nao tem efeito no faint end e leva

a uma magnitude caracteristica levemente mais fraca.
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Figura 5.11: O gréfico do lado esquerdo mostra os dados com seu respectivo melhor ajuste com
a funcao de Schechter para a amostra inteira. O grafico do lado direito mostra o erro de 1o, 20
e 30 para o melhor ajsute da funcao de luminosidade.

Como segundo passo, também se considerou determinar a funcao de luminosidade
para galdxias de diferentes tipos espectrais, as mesmas usadas por Madgwick et al. (2002)
em sua analise, separando a func¢ao de luminosidade para as classes espectrais early (Tipo
1), intermediate (Tipo 2) e late (Tipo 3+4) (Figura 5.12). Estes tipos estao intimamente
relacionados com a taxa de formacao estelar e muito pouco a morfologia, onde a amostra
levantada por Madgwick et al. (2002), também originada do 2dF Galazy Redshift Survey,
cobriu o intervalo de magnitude absoluta de —23.0 < M, < —13.5 e incluiu a funcao de
luminosidade total para galaxias de campo e a funcao de luminosidade dividida em quatro
classes espectrais de galaxias. Na figura 5.13, se mostra a elipse de erros para o ajsute
da funcao de Schechter para todas as fungoes de luminosidade avaliadas na comparagao,
apresentando-se somente a elipse de erro de 30 para galaxias de campo, pelo fato dos
erros serem pequenos. Comparando a funcao de luminosidade total para aglomerados e
para campo se percebe que a diferenca entre elas é maior que 30.
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Figura 5.12: O grafico do lado esquerdo mostra os dados com seu respectivo melhor ajuste
com a funcao de Schechter para a fungéo de luminosidade referente aos tipos de galaxias 1, 2 e
3+ 4. O grafico do lado direito mostra o erro de 1o, 20 e 30 para o melhor ajsute da funcao de
luminosidade, onde linha sélida corresponde ao tipo 1, linha tracejada ao tipo 2 e linha tracejada
e pontilhada aos tipos 3 + 4.

Em termos de comparacao de parametros individuais, se observa que a funcao de
luminosidade total para aglomerados apresenta uma M* ~ 0.3 mag mais brilhante e um
faint end ~ 0.1 mais ingrime que a funcao de luminosidade total para galaxias de campo.
Diferencas significantes também sao encontradas quando se compara a fun¢ao de lumi-
nosidade para diferentes tipos espectrais, como pode ser visto na figura 5.14, onde se
mostra a funcao de luminosidade dependente do tipo para os dois ambientes e a fungao
de luminosidade para galaxias de campo normalizada de modo que a funcao para campo
total corresponde a funcao para aglomerado total em M, = —19. Para as galdxias do
tipo 1, se observa que a funcao de luminosidade em aglomerados é diferente da de campo
em todo o intervalo de magnitude absoluta levantado. Esta conclusao se deve aos resul-
tados dos parametros na tabela 5.9, que mostra um M* mais brilhante para o tipo 1 em
aglomerados e um « mais ingrime que em campos. Para as galaxias do tipo 2, a principal
diferenca estd no faint end que se apresenta mais ingrime para aglomerados (—1.23+0.07)
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e aproximadamente plano para campos (—0.96 4 0.01), no entanto, para magnitudes ab-
solutas M;, < —18, as duas funcdes de luminosidade sao muito similares (Figura 5.14).
As galdxias do tipo 3 + 4, apresentam funcoes de luminosidade essencialmente idénticas
para ambos os ambientes. Logo, De Propris et al. (2003) conclui que as diferencas nas
formas da funcao de luminosidade em tipos especificos, e as diferentes contribuicoes de
cada tipo, promovem diferencas entre a fun¢ao de luminosidade total em aglomerados e

a funcao de luminosidade total em campos.

Figura 5.13: Elipse de erros para o ajuste da fungao de Schechter nas fungoes de luminosidade
para campo e aglomerado. A linha sélida fina representa a funcao de luminosidade para aglo-
merados e a linha sélida grossa representa a funcao de luminosidade para o campo. As linhas
tracejadas representam as galdxias do tipo 1, as linhas ponto e traco as galaxias do tipo 2 e as
linhas pontos e traco, as galdxias dos tipos 3+4. Para os dados referentes a campo, s6 se mostra
a elipse de erros correspondente a 3o.

Na figura 5.14, ha duas linhas que representam a distribuicao de luminosidade, onde
a inferior representa a distribuicao sem completa correcao para cada um dos tipos espec-
trais e a superior representa a distribuicao adotada com maxima correcao. Nestas duas
distribuicoes, se observou que M* pouco mudou, ao passo que « se tornou mais plano,
no entanto, a funcao de luminosidade para as galaxias do tipo 1 e 2 continuam com um
faint end mais ingrime em relagao a campos, enquanto as galaxias do tipo 3 4+ 4 conti-
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nuam consistentes com o campo. Portanto, ao se comparar os parametros da funcao de
luminosidade obtidos por meio do melhor ajuste para galaxias de campo e aglomerados
divididos por tipos espectrais, se observa uma evolugao que vai dos tipos lates para os
tipos early, onde a fungao de luminosidade em aglomerados mostra um M* mais brilhante
e um faint end mais plano em relagao a fungao de luminosidade de campos determinada
por Madgwick et al. (2002). A tendéncia no valor da magnitude caracteristica com o tipo
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Figura 5.14: Graficos que diferenciam o comportamento da fungao de luminosidade para campos
e aglomerados. Os simbolos vazios sao os tipos completos e corrigidos da contagem de aglome-
rados mostrados na figura 5.12. As linhas grossas representam a fungao de luminosidade para
campos obtidas por Madgwick et al. (2002), normalizada para ficar de acordo com a fungao de
luminosidade para agolmerados em M;,, = —19. As duas linhas finas mostram a distribuicao
de luminosidade, onde a inferior representa a distribuicdo sem completa correcéo e a superior
representa a distribuicao com méaxima corregdo. As barras de erros podem ser visualizadas na
figura 5.12.

de galaxia se mostra mais forte em aglomerados do que em campos, com um valor similar
quando se trata dos tipos 3+ 4, mas significativamente mais brilhante para as galaxias do
tipo 1. Ao contrario de M*, se observa que a tendéncia do faint end é mais fraca em aglo-
merados de galaxias do que em galaxias de campo, onde em fracas magnitudes as galdxias
do tipo 344 apresentam um ingrime faint end (—1.304+0.10) tanto nos aglomerados como
em campos e as galaxias do tipo 1 mostram um faint end que cai em fracas magnitudes
—0.5240.02 quando se trata de seu estudo em campos, enquanto em aglomerados o faint

end é aproximadamente plano. A tendéncia do faint end com o ambiente para as galdxias
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do tipo 1 é evidente mesmo dentro das amostras de aglomerados, onde em aglomerados
ricos se tem a funcao de luminosidade com um faint end mais ingrime que aqueles em
aglomerados pobres, que por sua vez tem o faint end mais ingreme do que a fungao de
luminosidade para as galaxias do tipo 1 no campo, embora isso seja valido somente para
1.50.

Amostra My, « P(x* > x%.)
Total (—22.5 < My, < —15.0) —20.07 £0.07 —1.28 £0.03 0.013
Tipo 1 —20.04 £ 0.09 —1.05+0.04 0.000
Tipo 1 (rico) —20.14 £ 0.12 —1.22 £ 0.06 0.156
Tipo 1 (pobre) —20.06 £ 0.17 —1.02 £0.07 0.001
Tipo 2 —19.48 £ 0.13 —-1.23 £ 0.07 0.606
Tipo 3+ 4 —19.14 +0.19 —1.30£0.10 0.182

Campo (Madgwick et al., 2002)

Total —19.79 £ 0.04 —-1.19+£0.01
Tipo 1 —19.58 £ 0.05 —0.52 £0.02
Tipo 2 —19.58 £ 0.03 —0.96 £0.01
Tipo 3 —19.17 £ 0.04 —1.21 £0.02
Tipo 4 —19.19+0.04 —1.36 £0.03

Tipo 3 +4 —19.14 + 0.06 —1.30 £ 0.03

Tabela 5.9: Resultados dos ajustes realizados em uma ampla gama de propriedades de aglome-
rados usando a fungdo de Schechter. Logo abaixo sao apresentados os resultados obtidos por
Madgwick et al. (2002) na investigacao da funcao de luminosidade para galdxias de campo.

5.3.2 Gonzalez et al. (2006)

Gonzélez et al. (2006) determinou a fun¢do de luminosidade de grupos e aglomerados
de galéxias selecionados espectroscopicamente, compreendendo uma amostra de 728 sis-
temas extraidos do terceiro lancamento do SDSS dentro do intervalo de redshift de
0.03 < z < 0.06 com intervalo de massa virial®> de 10" M, < M, < 2 x 104M,.
Os resultados para a funcao de luminosidade composta da amostra total de 728 grupos
¢ apresentada na figura 5.15 e na tabela 5.10, onde também se mostra a funcao de lumi-
nosidade com normalizagao arbitraria determinada por Popesso et al. (2005a) no estudo
de 97 aglomerados de galaxias do RASS-SDSS e a funcao de luminosidade para galaxias
de campo determinada por Blanton et al. (2005). Neste gréfico, se observa que o bright
end das trés fungoes apresentadas sao similares e o faint end dos aglomerados de galaxias

3Na astronomia, a massa e o tamanho de uma galdxia é frequentemente definida em termos do raio virial
(Rvir) e massa virial (M), respectivamente. A massa virial se refere & massa dentro do raio virial e ambas sao
geralmente definidas para o raio em que a dispersao de velocidade (o) é um méximo, isto é,

GMuir ~ 2

~ Ymazx-
R’L}i’!‘

(5.2)
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Figura 5.15: Funcao de luminosidade composta na banda r para a amostra total de 728 gru-
pos de galdxias calculada dentro de 0.5h~'Mpc a partir dos centros do grupo. A linha sélida
corresponde ao melhor ajuste com duas fungoes de Schechter, onde hd uma virada limite em
M, = —18. Para efeito de comparacao se mostra também com uma normalizagdo arbitraria,
a fungao de luminosidade determinada por Popesso et al. (2005a) e Blanton et al. (2005) em
aglomerados de galdxias no raio X e em campos, respectivamente.

no raio X e o grupo de galdxias no optico sao similarmente ingrimes, com a funcao de
luminosidade em grupos de galaxias com um faint end levemente mais plano do que o
levantamento de amostras de galdxias selecionadas no raio X. Se nota também que, em-
bora o grupo de galédxias apresentado e o aglomerado de galaxias no raio X investigado
por Popesso et al. (2005a) sejam consideravelmente diferentes em suas propriedades, a
funcao de luminosidade de ambos sao similares, indicando que uma elevacao do faint end
¢ uma caracteristica comum do sistema de galaxias. Devido a uma mudanca em seu com-
portamento aproxidamente em M, = —18, a funcdo de Schechter nao oferece um bom

ajuste aos dados, sendo necessario usar duas fungoes para obter um ajuste apropriado ao
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bright end e ao faint end. Dando destaque ao faint end, onde se pode ver que ha um
excesso estatisticamente significante de galaxias extremamente fracas para M, > —17 na
amostra investigada por Gonzélez et al. (2006) e por Popesso et al. (2005a), quando com-
parada aos resultados obtidos por Blanton et al. (2005). Dessa maneira, se conclui que
os resultados sdo consistentes com aqueles obtidos por Popesso et al. (2005a) no estudo
dos aglomerados de galdxias no raio X, fornecendo forte evidéncia de que a mudanca no
comportamento da funcao em M, = —18 nao é caracteristica exclusiva de galaxias em um
ambiente com gas quente. Consistente também com trabalhos anteriores, se observa que
a magnitude caracteristica é mais brilhante em grupos e aglomerados de galdxias do que

€I calmpos.

Autor Qbrilhante My iihante Qfraco M7, o o5/ 08
Gonzélez et al. (2006) —1.314+0.04 —21.404+0.12 —1.8940.04 —21.94 £ 0.50 11.509
Popesso et al. (2005a) —1.294+0.09 —21.544+0.39 —1.96+0.24 — —
Popesso et al. (2005a) —1.30+0.12 —21.50+0.51 —2.38+0.15 —17.76 £0.23 —

Autor ai M* — 5logh s #3(1072h3Mpc=3)  ¢5(1072h3Mpc—3)

Blanton et al. (2005)  —0.17£0.07 —20.04£0.03 —1.52+0.01 1.56 4 0.05 0.62 £0.04

Tabela 5.10: Resultados do ajuste realizado por Gonzélez et al. (2006) para a funcdo de lumi-
nosidade na banda r total usando duas fungoes de Schechter separadas e resultados obtidos por
Popesso et al. (2005a) usando duas fungoes de Schechter separadas e a dupla funcao de Schechter
no estudo de aglomerados de galdxias no raio X e na banda r e, Blanton et al. (2005) no estudo
de galédxias de campo no 6ptico e na banda r.

5.3.3 Bai et al. (2009)

Bai et al. (2009) apresenta o estudo da fungao de luminosidade no infravermelho de
aglomerados ricos a partir de observagoes do Multiband Imaging Photomoter for Spitzer
(MPIS) que oferece ~ 100 membros de aglomerados detectados espectroscopicamente no
fluxo de 24um, com a finalidade de testar a universalidade da fungao de luminosidade
no infravermelho e fornecer uma confiavel base de comparacao entre os aglomerados e
campos e para a evolucao em aglomerados. A ivestigacao foi realizada com o aglomerado
rico préximo (z = 0.06) A3266 em uma drea de 16 Mpc?, com uma massa similar ao
aglomerado de Coma (~ 10 M). O aglomerado A3266 apresenta uma grande amostra de
membros (> 300) confirmados espectroscopicamente, o que torna possivel a obtengao da
funcao de luminosidade no infravermelho completa para luminosidade L;z < 10%erg.s™.
Na figura 5.16, sao mostrados os resultados da funcao de luminosidade no infravermelho
para o aglomerado A3266 e o de Coma, este tltimo investigado por Bai et al. (2006). A
funcao de luminosidade para o aglomerado de Coma é obtido com um conjunto de dados
similares ao do aglomerado A3266, porém, com uma distribuicao de energia espectral
(SED) levemente diferente para deduzir a luminosidade total no infravermelho a partir
do fluxo de densidade 24pm. Bai et al. (2009) atualizou a distribui¢ao de luminosidade
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total no infravermelho para o aglomerado de Coma usando a mesma distribuicao de
energia espectral do aglomerado A3266, e percebeu que sua fungao de luminosidade no
infravermelho é apenas ligeiramente alterada. A partir do grafico (Figura 5.16), pode ser
observado que a fungao de luminosidade no infravermelho para o aglomerado A3266 é
muito similar ao aglomerado de Coma na regiao de luminosidade que fica acima do limite
de completude. Com a finalidade de se realizar mais comparacoes, foi feito o ajuste da
fungao de luminosidade no infravermelho corrigida e incompleta de A3266 com a funcao

de Schechter. Por nao dispor de muitos dados para restringir o faint end, Bai et al.

log Lg/la
8.5 9.0 9.5 10.0

10.5 11.0

om  A3JEB ]
Coma

og ¢ [Mpc/log L]

og Ly [ergs s7']

Figura 5.16: Funcao de luminosidade no infravermelho para o aglomerado A3266, representado
por quadrados vazios. Os quadrados pretos representam a funcao de luminosidade no infraver-
melho depois da correcao para a incompletude dos dados espectroscépicos e a linha sélida é o
melhor ajuste com a funcao de Schechter. Os circulos em cinza representam a funcao de lumi-
nosidade no infravermelho do aglomerado de Coma, investigado por Bai et al. (2006), e a linha
tracejada e pontilhada é o seu melhor ajuste com a fungdo de Schechter. A linha pontilhada
vertical corresponde ao limite de detecgao de luminosidade dos dados em 24um e linha tracejada
vertical corresponde ao limite de detecgao espectroscopico em luminosidade.

(2009) fixa o valor para a = 1.41, que é o valor fornecido pela fungao de luminosidade
no infravermelho para o aglomerado de Coma e exclui o ponto que corresponde ao dado
mais fraco em luminosidade, justificando que este é afetado pela correcao de incompletude

inadequada a partir do ajuste, onde os parametros obtidos sao:

L*
o =141, log(%) =10.497513. (5.3)
©

93



Capitulo Cinco 5.3. Funcao de luminosidade de galdxias e sua dependéncia no ambiente

A partir deste resultado, se observa que a luminosidade caracteristica (L}z) tem o mesmo
valor daquele que foi encontrado para o aglomerado de Coma (Bai et al., 2006) (log(L}g/Le) =
10.497527) e, tanto a forma da funcdo de luminosidade quanto a luminosidade carac-

teristica, demonstram que o bright end sao praticamente idénticos.

Devido a similaridade das func¢oes de luminosidade do aglomerado de Coma e o aglo-
merado A3266, Bai et al. (2009) determinou a fungao de luminosidade no infraverme-
lho composta para os dois aglomerados, incluindo somente os membros com L;p >
10*27ergs™!, por qué acima deste limite, os levantamentos no infravermelho sdo apro-
ximadamente completos para os dois aglomerados e a corre¢gao para incompletude espec-
troscépica no aglomerado A3266 funciona bem (ver Figura 5.17). Para esta funcao de
luminosidade composta dos dois aglomerados, foi obtido os seguintes parametros a partir

do ajuste:
*

L
a =141, log( LIR) =10.507017. (5.4)
©

Deste resultado se observa que a luminosidade caracteristica L} da funcao de luminosi-
dade composta estd dentro do erro de 1o do valor obtido para os aglomerados de Coma
e A3266 individualmente. Em um trabalho anterior, Bai et al. (2007) sugeriu por meio
do estudo de aglomerados em altos redshifts (z = 0.83) que a variacdo da funcao de
luminosidade de um aglomerado massivo para outro, em um mesmo redshift, é provavel-
mente pequena. A fungao de luminosidade no infravermelho do aglomerado MS 1054 — 03
mostrou forte evolugao comparada a funcao de luminosidade do aglomerado de Coma e
o seu melhor ajuste forneceu uma luminosidade caracteristica maior que a encontrada no
aglomerado de Coma. Com a finalidade de verificar ainda mais esta tendéncia, Bai et al.
(2009) combinou os dados do aglomerado MS 1054 —03 com os dados de outro aglomerado
em alto redshift, o RX J0152 (z = 0.84), e obteve a func¢do de luminosidade no infraverme-
lTho composta dos dois aglomerados (ver Figura 5.17). A partir do ajuste, se observa que a
funcao de luminosidade composta para ambos os aglomerados a altos redshifts apresenta
o parametro log(L}y/ L) = 11.35%) 11 muito préximo ao valor obtido para o aglomerado
MS 1054 — 03 sozinho e, uma normalizacao levemente menor, porém, ainda maior que a
dos aglomerados em baixo redshift. Em adicao também se percebe que a luminosidade
caracteristica aumenta por uma ordem de magnitude de z ~ 0 até 0.8, onde os resultados
confirmam a forte evolucao da funcao de luminosidade no infravermelho ao se comparar
somente o aglomerado de Coma com o aglomerado MS 1054 — 03. A evolugao encontrada

entre os aglomerados em alto e baixo redshift pode ser descrita como,

2+0.7

Lig oc (14 2)*02, (5:5)

para a luminosidade caracteristica, onde sua evolugao em aglomerados se mostra de acordo

com a evolucao em galdxias de campo, e

Oty oc (14 2)1 700, (5.6)
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para a normalizacao, que se mostra mais forte em aglomerados do que em galaxias de
campo, embora seja consistente com o campo dado o erro de medida. Na figura 5.17, é
notado que a funcao de luminosidade evoluida é similar na forma a observada nos dois
aglomerados em altos redshifts, mas com uma normalizacao menor. Vale também notar
que a diferenca entre a funcao de luminosidade dos aglomerados em baixo redshift e os em
alto redshift se deve principalmente a evolucao, e nao para a diferenca em outras propri-
edades dos aglomerados como, por exemplo, a massa. Embora esses quatro aglomerados
estejam entre os mais ricos em suas épocas, os dois aglomerados em baixo redshift sao
mais massivos que os dois em alto redshift. Dessa maneira, mesmo que os aglomerados
apresentem massas distintas, suas func¢oes de luminosidade nao sao muito diferentes, por-
tanto, essa similaridade sugere que em uma mesma época, as massas desses aglomerados

ricos nao afetam as propriedades de suas fungoes de luminosidade substancialmente.
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Figura 5.17: Funcao de luminosidade no infravermelho composta para o aglomerado A3266 e o
aglomerado de Coma representados por estrelas e seu melhor ajuste com a funcao de Schechter
representada com a linha sélida. Os circulos representam a funcéo de luminosidade no infra-
vermelho composta dos aglomerados MS 1054 — 03 (z = 0.83) e RX J0152 (2 = 0.84) com seu
respectivo ajuste representado pela linha tracejada e pontilhada. A linha pontilhada é a funcao
de luminosidade no infravermelho composta para o aglomerado A3266 e o aglomerado de Coma
evoluida para z = 0.83.
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5.4 Funcao de Luminosidade de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-
Antolinez et al. (2011)

Com o propésito de testar a nova expressao (expressoes 3.30 e 3.32) de distribuigao de
luminosidade proposta, Alcaniz e Lima (2004) discutem quantitativamente sua aplicagao
em conexao com os dados levantados por Loveday et al. (1992), que investiga a fungao
de luminosidade de galdxias de campo a partir de uma amostra completa para uma
magnitude limite de b; = 17.15, consistindo de 1769 galdxias extraidas do catdlogo de
galaxias brilhantes Automated Photographic Measurement (APM).

E/S0 Galaxies

log,,¢(M)

4 T All Galaxies

-------- n=0.7
- —-n=092
n=10
— —n=11
—-n=12

16 18 20 22 16 18 20 22 16 18 20 22

Figura 5.18: Funcao de luminosidade investigada por Alcaniz e Lima (2004) usando os dados
levantados por Loveday et al. (1992). O primeiro quadro (da esquerda para a direita) apresenta
a funcdo de luminosidade para uma amostra total de galdxias, o segundo quadro mostra a
funcdo de luminosidade para as galdxias E/SO e o terceiro quadro, a fungdo de luminosidade
para as galdxias Sp/Irr. A linha sélida representa o melhor ajuste com a funcao de Schechter que
corresponde a 7 = 1. As linhas pontilhadas em cada grafico mostra como o ajuste se comporta
ao se atribuir valores diferentes para o parametro 7.

Na figura 5.18, se mostra os gréaficos com (da esquerda para a direita) a fucdo de
luminosidade para a amostra total de galdxias, para as galdxias early-type E/SO e para as
galaxias late-type Sp/Irr, respectivamente. Em cada um destes gréaficos é observada uma
linha sélida que fornece o melhor ajuste por meio da funcao de Schechter, correspondendo
ao valor de n = 1, cujos parametros de forma da funcao foram determinados por Loveday
et al. (1992), usando o método de méaxima probabilidade (Sandage; Tammann; Yahil,
1979) e o método de méxima probabilidade passo a passo (Efstathiou; Ellis; Peterson,
1988). As linhas pontilhadas demonstram como a fun¢ao de Schechter se comporta ao
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variar os valores do parametro 7, mantendo os mesmos valores encontrados por Loveday
et al. (1992) para a magnitude caracteristica e a inclinagdo do faint end, onde podem
ser visualizados na tabela 5.11. Como pode ser observado nas figuras 5.18 e 5.19, todas
as curvas apresentadas por Alcaniz e Lima (2004) apresentam o mesmo comportamento
das curvas apresentadas por Loveday et al. (1992) na regido de baixas luminosidades,
comportamento que independe dos valores assumidos pelo parametro n. A proposta do
parametro 1 mostra fornecer o melhor ajuste no bright end da funcao de luminosidade
e, na figura 5.18 se mostra que para valores de n > 1 a curva cai rapidamente antes da
exponencial, enquanto para n < 1 a curva cai lentamente.
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Figura 5.19: Fungao de luminosidade de galdxias de campo na banda b; investigada por Loveday
et al. (1992). O gréfico (a) representa a func¢ao de luminosidade para a amostra total de galdxias,
(b) a funcao de luminosidade para as galdxias E/SO e (c¢) a fungdo de luminosidade para as
galdxias Sp/Irr. A linha sélida em cada grafico mostra o melhor ajuste com a fungao de Schechter
sem corregao e a linha tracejada o melhor ajuste com correcao. O grifico dentro de (a) mostra
o erro de contorno de 1o (linhas sélidas) e 20 (linhas tracejadas) para os parametros da fungao
de Schechter corrigida.

Sem Corregao Com Correcao
Amostra N, o M* @ M
Total 1658 —1.11+0.15 -19.73+0.13 —-0.97+0.15 —19.50+0.13
E/SO 311 40.06+0.35 —19.844+0.25 +0.20+0.35 —19.71+0.25
Sp/Irr 999 —-0.93+0.20 —-19.624+0.16 —0.80+0.20 —19.40+0.16

Tabela 5.11: Parametros da fungao de Schechter obtidos a partir do ajuste da funcao de lumi-
nosidade na banda b; (Loveday et al., 1992). N, corresponde ao nimero de galdxias usadas em
cada amostra.
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5.5 Resultados com a funcao de luminosidade de Alcaniz e
Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011)

Nesta se¢ao avaliaremos o comportamento da funcao de luminosidade proposta por Alca-
niz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) em dados que foram disponibilizados
em algumas literaturas e avaliados com a funcao de Schechter e suas modificacoes a fim
de evidenciarmos, ou nao, uma expressao que melhor se ajusta aos dados do que aquela
proposta por Schechter (1976). Os ajustes serdo realizados com o programa de linha de

comando chamado gnuplot versao 4.6 executado no sistema operacional Linux.

5.5.1 Loveday et al. (1992)

A partir dos dados obtidos por Loveday et al. (1992) para o estudo da funcao de lumi-
nosidade de galdxias de campo, ajustamos novamente a pura funcao de Schechter a fim
de verificar os resultados encontrados por ele. Na figura 7?7, sao apresentadas as curvas
da fungao de luminosidade para todas as galdxias da amostra (grafico superior), para as
galdxias E/S0 (gréafico inferior esquerdo) e para as galaxias Sp/Irr (grafico inferior direito)
e na tabela 5.12, sao apresentados os resultados desses ajustes, onde constam os valores
obtidos por Loveday et al. (1992) e os nossos valores, ambos usando a fungao de Schechter
e, os trés ultimos valores listados sao provenientes do ajuste realizado com a funcao de
luminosidade de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011).

T a M* ¢*(x107 2R3 Mpe—3) n X2
All —-1.114+0.15 —-19.73+0.13 (1.124+ ——) 1.0 ——
(E/S0) 0.06 £ 0.35 —19.84 £0.25 - —— 1.0 ——
(Sp/Irr) —0.93+0.20 —19.62+0.16 - — = 1.0 ——
All —1.08 £ 0.05 —19.76 £ 0.05 (1.25+0.09) 1.0 0.65
(E/SO0)  0.089 £0.142 —19.83+0.12 (0.127 £ 0.000) 1.0 0.66
(Sp/Irr) —0.93+0.04 —19.67+0.05 (0.753 + 0.044) 1.0 0.37
All —0.95 £0.07 —19.41+0.14 (1.63+0.18) 0.89 £0.03 0.39
(E/S0) 0.31+0.31 —19.42 £ 0.50 (0.114 £ 0.021) 0.90 £0.09 0.65

(Sp/Irr)  —0.89+£0.07 —19.534+0.15  (0.828+0.094)  0.96 +0.04 0.37

Tabela 5.12: Parametros da fungéo de Schechter obtidos a partir do ajuste da funcao de lumi-
nosidade na banda b;. Os trés primeiros representam aqueles obtidos por Loveday et al. (1992),
os trés seguintes representam o nosso resultado, ambos usando a funcao de Schechter e os trés
ultimos foram obtidos por meio do ajuste da nova expressao analitica de Alcaniz e Lima (2004)
e Balaguera-Antolinez et al. (2011). A tltima coluna mostra os valores do x? reduzido obtidos
nos ajustes realizados para cada classe de galdxias.

Ao comparar os parametros obtidos no novo ajuste com os mesmos determinados por
Loveday et al. (1992), se observa que a fungao de luminosidade é similar, com um faint end

aproximadamente plano para a amostra total e para as galdxias Sp/Irr, enquanto para
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as galaxias E/SO o nosso ajuste apresenta um faint end levemente maior. A magnitude
caracteristica nao apresenta diferencas significantes e o inico parametro de normalizagao
fornecido por Loveday et al. (1992) foi o da amostra total que apresenta um valor um
pouCoO menor que 0 Nosso.

Na tabela 5.11, é fornecido dois resultados para a fun¢ao de luminosidade, onde o nosso
ajuste usando a fungao de Schechter é equivalente aos resultados de Loveday et al. (1992)
para a fungao de luminosidade sem correcao. Ao ajustarmos a nova expressao analitica
(Figura 5.20), observamos que os nossos resultados sao equivalentes aos resultados de Lo-
veday et al. (1992) com correcao (ver tabela 5.11 e 5.12), dando destaque novamente para
o faint end da funcdo de luminosidade das galaxias E/SO que se mostra maior em nossos
resultados, enquanto a magnitude caracteristica se mostra levemente mais brilhante para
a funcao de luminosidade com correcao para a amostra total de galaxias e para as galaxias
Sp/Irr. Comparando os nossos resultados de ajuste com a funcao de Schechter com a nova
expressao analitica, percebemos um leve aumento no parametro de normalizagao para a
amostra total de galdxias e para as galaxias Sp/Irr, enquanto as galdxias E/SO apresen-
tam uma pequena reducao. Consistente com os resultados apresentados por Alcaniz e
Lima (2004), percebemos que a curva no bright end cai mais lentamente que a funcao de
Schechter, ja que o novo parametro 1 é menor que 1 para as trés classes de galdxias em
estudo. Observamos por meio do x? que a funcao de Schechter oferece um ajuste razosvel
para a amostra total de galdxias e para as galdxias E/S0, enquanto que o ajuste realizado
com a nova expressao analitica sé se mostra razodavel para a amostra de galdxias E/SO.

O valor baixo para o x? pode ser atribuido & pouca quantidade de pontos para o ajuste.
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Figura 5.20: Funcao de luminosidade de galdxias de campo na banda b;. Em cada gréfico sao apresentadas as curvas da funcao de luminosidade para
todas as galdxias da amostra (grafico superior), para as galaxias E/SO (grafico inferior esquerdo) e para as galdxias Sp/Irr (gréafico inferior direito)
obtidas. As linhas tracejadas mostram os melhores ajustes aos dados com a nova expressao analitica de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez
et al. (2011) e com a funcao de Schechter.
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5.5.2 Blanton et al. (2003a)

Com os dados diponibilizados por Blanton et al. (2003a), realizamos o ajuste da fungao
de luminosidade usando a funcao de Schechter e a nova expressao analitica proposta por
Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011). Os parametros obtidos em
nosso ajuste com a funcao de Schechter sem evolugao com o redshift se mostram consis-
tentes com os resultados obtidos por Blanton et al. (2003a) que investigou a evolugao da
funcao de luminosidade com o redshift (ver tabelas 5.13 e 5.3), apresentando um faint end
aproximadamente plano e mesmo brilho caracteristico. A partir dos mesmos dados ajus-
tamos a funcdo de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) para todas
as bandas e percebemos que o faint end se mostra menos ingrime, com uma magnitude
caracteristica menos brilhante em relacao aos resultados apresentados por Blanton et al.
(2003a), enquanto o nosso parametro de normalizagao, para todas as bandas, se mostram
significativamente maiores. A diferenca de valores observada nos parametros, entre os
dois ajustes, pode ser atribuida a mudanca de comportamento da fungao no bright end,
ao apresentar uma queda um pouco mais lenta que a lei exponencial de Schechter (ver
Figuras 5.21 e 5.22). Dentre os valores do novo parametro adimensional 7, destacamos a
banda g (n = 0.99+0.00) que apresenta parametros de ajuste muito similares aos obtidos
com a funcao de Schechter, enquanto as outras bandas apresentam diferencas significa-
tivas, mostrando que nao s6 o bright end sofre mudangas, mas toda a curva tem a sua

forma levemente alterada.

O nosso ajuste realizado com a funcao de Schechter e com a nova expressao analitica
se mostram bons para as bandas u e ¢, enquanto para as outras bandas sao observados
valores altos para o x?, porém, a nova expressao parece ser melhor por apresentar valores

menores que o de Schechter.
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Figura 5.21: Funcao de luminosidade de galdxias de campo nas bandas u, g, 7 e i. Graficos apresentam nossos ajustes realizados com a nova expressao
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Figura 5.22: Fungao de luminosidade de galdxias de campo na banda z. Graficos apresentam
nossos ajustes realizados com a nova expressao analitica de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-
Antolinez et al. (2011) e com a fun¢ao de Schechter. A curva verde e vermelha representam o
melhor ajuste e os pontos azuis, os dados.

Bandas a M* ¢* (x1072h3 Mpc—3) n x>
u —0.924+0.01 —-17.934+0.01 (3.04 +0.04) 1.0 1.31
g —0.894+0.01 —19.39+0.00 (2.18 £0.01) 1.0 1.24
r —1.054+0.01 —20.44 +0.01 (1.49 +0.02) 1.0 5.46
i —1.00£0.01 —20.82+0.01 (1.474+0.01) 1.0 3.89
Z —1.084+0.01 —21.18+0.01 (1.35+0.01) 1.0 4.21
u —0.824+0.02 —17.8240.02 (3.38 +0.06) 0.98+0.00 1.22
g —0.87+£0.01 —19.36 £0.01 (2.254+0.03) 0.99+0.00 1.23
r —0.924+0.01 —20.16 +0.01 (1.91 +0.03) 0.94 £0.00 4.41
i —0.91£+£0.01 —20.65=+0.01 (1.71 £ 0.02) 0.96 £ 0.00 2.52
7 —1.034+£0.01 —21.09 +0.01 (1.48 +0.02) 0.98 £0.00 3.68

Tabela 5.13: Parametros da fungao de Schechter obtidos a partir do ajuste da funcao de lumi-
nosidade nas bandas u, g, r, i e z. As quatro primeiras bandas listadas fornecem os parametros
obtidos por meio do melhor ajuste com a fungdo de Schechter, em seguida estdo listados os
parametros obtidos por meio do melhor ajuste com a nova expressdo analitica. A tdltima coluna
mostra os valores do x? reduzido obtidos nos ajustes realizados em cada banda.

5.5.3 Baldry et al. (2004)

O estudo realizado aqui é separado entre tipos de galédxias early-type e late-type de campo
vermelhas e azuis, com os dados de Baldry et al. (2004) que analisa a distribuigao biva-
riada em cor dessas galdxias usando a fungao de Schechter padrao e a dupla fungao de
Schechter. Nossa avaliacao compreende observar o comportamento da funcao de Alcaniz
e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) ajustada a estes dados usando uma
fungao simples, proposta inicialmente, e uma dupla fungdo de Alcaniz e Lima (2004) e
Balaguera-Antolinez et al. (2011) que apresentamos aqui como medida de comparagao

com os resultados obtidos por Baldry et al. (2004) no ajuste da fungao de luminosidade
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de galdxias azuis usando a dupla funcdo de Schechter. A dupla funcao é normalmente
usada quando o faint end da funcao de luminosidade apresenta uma inclinagao um pouco
mais acentuada que o comum e, assim como a fungao de Schechter, reescrevemos a funcao
de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011), a partir da expressao 3.32,

Ccomo segue

G(M)AM = 0.921 [¢;10%4A"=MD(eatl) g o047 = M) (@2 t1)]
x [1— (g — 1)1004A=AD]7=T g pf. (5.7)

Assim como Baldry et al. (2004), realizamos para as galdxias azuis dois ajustes; o primeiro
apresentado no quadro superior esquerdo da Figura 5.23, é produto do ajuste com a
funcao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) e o segundo, no
quadro superior direito da mesma figura é o resultado do ajuste realizado com a expressao
5.7 que chamaremos de dupla fun¢do de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez
et al. (2011). Neste dltimo quadro também conseguimos perceber que o ajuste usando
a dupla funcao cobre uma gama maior de dados que a simples funcao apresentando,
portanto, melhor ajuste a funcao de luminosidade de galaxias azuis. O primeiro resultado
que apresentamos na Tabela 5.14, se trata dos melhores parametros obtidos usando a
simples fungao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) para as
galdxias azuis, onde obtemos um faint end mais ingrime, um brilho caracteristico maior
e uma normalizacao que se mostra expressivamente menor que o fornecido pela funcao
de Schechter. O parametro adimensional n > 1 apresenta uma queda no bright end
mais rapida que a lei exponencial da funcao de Schechter, como pode ser obervado nas
Figuras 5.9 e 5.23 (superior esquerdo). O segundo resultado da mesma tabela descreve
os parametros obtidos por meio do melhor ajuste com a dupla funcao de Alcaniz e Lima
(2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) que apresenta um segundo faint end (ay =
—1.2940.09) que domina, sendo levemente mais ingrime que o faint end (o = —1.274+0.03)
obtido pela funcao simples, com uma magnitude caracteristica menos brilhante e um bright
end (n = 0.95+0.04) que cai mais lentamente que a funcao de Schechter e a fungao simples
de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011). A terceira sequéncia de
resultados corresponde ao estudo da funcao de luminosidade de galaxias vermelhas, onde
os nossos resultados sao equivalentes aos resultados obtidos por Baldry et al. (2004) que
considerou o ajuste realizado com a funcao padrao de Schechter como muito bom, o que
nao aconteceu com as galdxias azuis. No bright end observamos que a nossa simples
fungao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) apresenta um valor
(n = 0.98 £+ 0.03) que mostra uma queda discretamente mais lenta que a funcao de
Schechter.

Ao avaliarmos os ajustes, concluimos que mesmo usando a nova expressao analitica
para ajuste dos dados das galaxias azuis, ainda continuamos em concordancia com Baldry
et al. (2004) que nao considerou um bom ajuste a fungao padrao de Schechter. Na Tabela
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Galéxias ai as M* ¢f(><10_3h3]\lpc_3) ¢§(><10_3h3Mpc_3) n x?
Azul —1.27£0.03 —— —21.83 £0.08 1.934+0.19 —_ 1.314+0.04 4.23
Azul 0.67 £ 0.41 —-1.294+0.09 —20.18+0.37 2.62 £+ 0.60 3.26 £ 1.07 0.95+0.04 1.82
Vermelha —0.82 4 0.03 - —— —21.44+0.09 2.31£0.12 - 0.98£0.03 0.85

Tabela 5.14: Parametros da funcdo de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al.
(2011) obtidos a partir do ajuste da fungao de luminosidade de galdxias azuis e vermelhas. Os
primeiros valores listados para as galdxias azuis, bem como para as galdxias vermelhas, mostram
os melhores resultados obtidos ao usar a fun¢ao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez
et al. (2011), enquanto a segunda lista de valores para as galdxias azuis mostram os melhores
resultados obtidos ao usar a dupla fungao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al.
(2011). A ltima coluna mostra os valores do x? reduzido obtidos nos ajustes realizados para
cada tipo de galédxia.

5.14, apresentamos o x? que confirma que a simples fungao de Alcaniz e Lima (2004)
e Balaguera-Antolinez et al. (2011) nao é a melhor para a amostra de galdxias azuis,
enquanto a dupla funcao mostra estar mais de acordo com os dados ao apresentar um
valor razoavel. Para a amostra de galdxias vermelhas, obtemos um valor de x? que
demonstra que a simples fun¢ao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al.
(2011) representa um bom ajuste aos dados.
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Figura 5.23: Graficos superiores: Funcao de Luminosidade de galdxias azuis, onde o quadro da esquerda mostra o ajuste realizado com a funcgao
de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) e a fungao de Schechter e o quadro da direita mostra o ajuste realizado com a dupla
fungao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) e a dupla fungao de Schechter. Grafico inferior: Fungao de Luminosidade de
galdxias vermelhas com ajuste realizado por meio da funcao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011) e a fungao de Schechter.
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oour)) omarden

‘Te 19 zourjojuy-eranSereq o (F00g) BWIT © ZIUEI[Y 9P 9PRPISOUIUIN] 9P 0BIUNJ & W0 SOPRIMNSIY 'G'G

(1102)



5.5. Resultados com a funcdo de luminosidade de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al.
Capitulo Cinco (2011)

5.5.4 Blanton et al. (2005)

O estudo da amostra de galdxias de campo em baixo redshift (10h~'Mpc < d < 150h~*Mpc)
incluindo galaxias com luminosidade tao baixa quanto M, — blogh ~ —12.5, selecionadas
do SDSS DR2. A amostra investigada por Blanton et al. (2005) é iinica em conter galaxias
de luminosidade extremamente baixa em uma larga gama de ambientes, selecionados com
um critério uniforme e bem entendido. Em seu trabalho é apresentada a funcao de lumi-
nosidade, bem como a larga banda de propriedades de galaxias de baixa luminosidade.
Os ajustes apresentados sao realizados com a chamada dupla funcao de Schechter, por
observar que a funcao de Schechter padrao nao oferece um bom ajuste a funcao de lumi-
nosidade na banda r, que apresenta uma mudanga de inclinagao para M, — 5logh > —18.
Além da banda r, também foi investigada a funcao de luminosidade nas bandas u, ¢, i e 2z
seguindo os critérios apresentados na Tabela 5.15 e usando o método de méaxima probabi-
lidade passo a passo. O resultados apresentados nesta secao, sao originados a partir dos
dados disponibilizados por Blanton et al. (2005) para o ajuste da fungao de luminosidade
de galdxias com brilho superficial j50, < 24, corrigida para a incompletude deste brilho,
onde usamos a dupla fungao de Schechter e a dupla fun¢ao de Alcaniz e Lima (2004) e
Balaguera-Antolinez et al. (2011). Os nossos ajustes sdo apresentados nas Figuras 5.24,
?? e 5.25 e os melhores parametros, resultado do melhor ajuste, se encontram na Tabela

5.16. O nosso ajuste realizado com a dupla fungao de Schechter se mostra consistente com

Banda 150 m
u - — = my < 18.4
g - —— mg < 17.7
r 18 < pso,r <26 14 <my <175
i - —— m; < 17.5
Y/ - m, < 16.9

Tabela 5.15: Critérios adotados para estudo da funcao de Luminosidade de galdxias de campo por
Blanton et al. (2005). A primeira coluna mostra as bandas usadas na investigagao, a segunda
coluna, o brilho superficial & meia luz da banda r e, a terceira coluna mostra o limite de
magnitude aparente usado em cada banda.

os resultados obtidos por Blanton et al. (2005), porém, ao compararmos os resultados do
ajuste realizado com a dupla fungao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al.
(2011), observamos que o nosso resultado se mostra diferente. As bandas u e g mostram
que o faint end «; domina, se tratando da nova expressao analitica e, o faint end as
domina quando se trata da dupla funcao de Schechter, enquanto para as demais bandas,
podemos ver que o faint end cs domina em ambas as fungoes. A magnitude caracteristica
se mostra menos brilhante que aquelas obtidas no ajuste com a dupla funcao de Schech-
ter, exceto a banda u que também apresenta um bright end que cai mais rapido que a lei
exponecial da funcao de Schechter, o que nao ocorre com as outras bandas que caem mais

lentamente por apresentarem n < 1.
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Observamos que, exceto para a banda u, o x? reduzido relativo ao ajuste usando
a nova expressao analitica apresenta valores significativamente menores que os obtidos
com Schechter, o que pode significar que a dupla fungdo de Alcaniz e Lima (2004) e
Balaguera-Antolinez et al. (2011) estd fornecendo um melhor ajuste aos dados em relagao
a dupla funcao de Schechter. Ao avaliar seus resultados a partir do ajuste com a dupla
funcao de Schechter com critérios de selecao de galaxias voltados para o brilho superficial,
Blanton et al. (2005) afirma que as galdxias de baixa luminosidade, sdo de baixo bri-
lho superficial, com perfil de brilho aproximadamente exponencial e predominantemente
azuis. Também afirma que a funcao de luminosidade é afetada fortemente pelo efeito de
selecao de brilho superficial em baixas luminosidades e a incompletude em baixas lumi-
nosidades dificilmente afeta a obtencao da densidade de luminosidade total, por qué ao
corrigir para a completude, as galdxias de baixa luminosidade nao contribuirao significa-
tivamente. Finalmente, também observa que ao investigar a funcao de luminosidade em
ambientes distintos com amostras do SDSS, se precebe que o limite exponencial em altas
luminosidades é fortemente afetado pelo ambiente e que o oy da dupla fungao de Schechter
nao é funcao do ambiente em regides de baixa densidade mas, pode ser significativamente

ingrime em regioes de alta densidade.
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Figura 5.25: Fungdo de luminosidade de galaxias de campo na banda z. Gréafico mostra nosso
ajuste realizado com a dupla funcao de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-Antolinez et al. (2011)
e a dupla fungdo de Schechter. A curva verde e a vermelha representam o melhor ajuste e os
pontos azuis, os dados.

2

Bandas o s M* 3 (x107 2R3 Mpc™3) ¢35 (x1072h3 Mpc?) n X
u —1.514+0.04 —0.38£0.26 —18.24£0.04 (1.24 +0.24) 1.36 +£0.24 1.13 £0.00 4.57
g —1.35£0.04 0.80 £0.29 —18.45+0.25 (2.124+0.42) 1.35+0.25 0.92 £0.02 4.45
r 1.02 £0.30 —1.274+0.04 —18.914+0.28 (1.08 4 0.26) 2.08 £ 0.42 0.89 £0.02 13.28
i 0.49 £0.21 —1.434+0.03 —19.66 +0.20 (1.46 £0.14) 1.17+0.20 0.90 + 0.02 3.68
Z —0.06 £0.23 —-1.63£0.03 —20.25+0.24 (1.854+0.13) 0.514+0.13 0.93 +0.03 3.55
u 0.49 £ 0.20 —1.454+0.03 —17.474+0.06 (1.96 4+ 0.25) 2.30 £0.26 1.0 4.21
g 0.14 +£0.28 —1.40+£0.03 —19.234+0.10 (1.29 £ 0.19) 1.28 +£0.20 1.0 5.25
T 0.30 £0.32 —1.334+0.03 —19.91+0.13 (1.16 £ 0.19) 1.18 +£0.19 1.0 15.72
i —0.17£0.18 —-1.49+0.03 —20.47+£0.08 (1.35 £ 0.11) 0.64 +£0.10 1.0 5.08
Z —0.46+0.14 —-1.66+£0.03 —20.73£0.07 (1.56 +0.12) 0.31 +0.06 1.0 3.88

Tabela 5.16: Resultado dos parametros da fungdo de Alcaniz e Lima (2004) e Balaguera-
Antolinez et al. (2011) e Schechter, respectivamente. A tltima coluna mostra os valores do
x? reduzido obtidos nos ajustes realizados em cada banda.
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Consideracoes finais

Nesta dissertacao, apresentamos uma revisao sobre a funcao de luminosidade de galaxias
destacando a histéria desta ferramenta cosmolégica. No decorrer deste trabalho foi co-
locado que muitas hipéteses foram propostas para a forma da funcao de luminosidade,
porém, embora alguns modelos apresentados tenham chegado muito perto de uma forma
apropriada para a funcao de luminosidade como Hubble (1936a), Hubble (1936b) e Zwicky
(1957), s6 a fungao de Schechter (1976) conseguiu permanecer e representar um bom
ajuste, sendo usado largamente na literatura. Por nao oferecer um ajuste perfeito, a funcao
de Schechter (1976) passa por modificagoes que nao fornecem qualquer interpretagao fisica
e s6 tem o objetivo de oferecer uma maneira conveniente de modelar a funcao observada
sobre uma grande amostra de luminosidade, principalmente quando os dados apresentam
galaxias de luminosidades extremamente baixas, definida como dupla fungao de Schechter.
A fungao de luminosidade em sua proposta nao tem um sentido fisico que a justifique,
mas tem a grande vantagem de representar adequadamente as principais caracteristicas
da distribuicao de luminosidade e uma bimodalidade de comportamento, que se mostra
bastante 1til para diferentes analises. O faint end, lado que representa as galaxias mais
fracas em um regime de lei de poténcia, mostra evidéncias basicamente de galdxias anas,
enquanto o bright end, lado das galaxias brilhantes em um regime exponencial, mostra

um dominio de galédxias elipticas e espirais.

Ao pensar em um novo modelo, alguns autores (Alcaniz; Lima, 2004; Balaguera-
Antolinez et al., 2011) propuseram em trabalhos distintos uma nova expressao analitica
que permitiu determinar a distribuicao de luminosidade usando o produto de duas leis
de poténcia tanto para o bright end quanto para o faint end, acrescentando um novo
parametro adimensional e ajustavel, onde em baixas luminosidades (L < L*) opera no

ajuste do bright end, o que nao é feito pela funcao de Schechter.

A funcao de luminosidade de galaxias nao apresenta uma forma universal, segundo
nossos estudos e, esta caracteristica estd de acordo com as primeiras determinacoes da
funcao de luminosidade com Hubble (1936a), Hubble (1936b) e Zwicky (1957). Encontra-
mos uma clara dependéncia da funcao de luminosidade de galdxias, onde diferentes tipos
de galaxias tem uma funcao de luminosidade que difere significativamente na sua forma.
O mesmo também ficou evidente ao se avaliar a dependéncia da funcao de luminosidade
na cor das galdxias, onde as galaxias vermelhas, mais brilhantes, apresentam um faint
end ingrime e reduzido em relagao as galaxias azuis que sao fracas e povoam o faint end
da fungao de luminosidade.
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Mostramos também que o tipo morfologico especifico nao é o inico parametro que de-
termina a forma da funcao de luminosidade das galaxias. Os efeitos do ambiente também
sao importantes, portanto, a fung¢ao de luminosidade por tipo morfolégico nao apresenta
caracteristicas de universalidade na sua forma. Avaliando a dependéncia da funcao de
luminosidade no ambiente (galdxias de campo, grupos de galdxias e aglomerados de
galdxias), encontramos significante diferenga entre todos eles. Os efeitos do ambiente
desempenham também um papel crucial na forma da func¢ao de luminosidade por tipo
morfologico. No entanto, esta dependéncia parece ser fraca o suficiente para permitir a
definicao de fungbes de luminosidade quase universal, assumindo a forma ¢(p,7’) com

uma grosseira separacao em ambos o ambiente p e o tipo morfolégico T'.

A funcao de luminosidade avaliada em diferentes redshifts revela a importancia e
dominio de diferentes mecanismos fisicos na histéria das galaxias como, eventuais mu-
dancgde morfologia decorrente da fusao, a caracterizacao da evolugao da taxa de formagao
estelar e o nimero de densidade dos objetos. Seperando as galaxias, se observa que dife-
rentes tipos deverao apresentar uma evolucao diferente, onde as galaxias mais vermelhas,
que apresentam uma populagao estelar mais velha, terao uma evolucao mais lenta em
relacao as galaxias azuis. Essa diferente evolucao para cada tipo de galaxia pode restrin-

gir teorias de formacao das galdxias.

6.1 Conclusoes

O estudo de uma expressao analitica apresentada aqui nos permitiu comparar seu ajuste
e consequentemente seus parametros de forma com a funcao de Schechter. Os dados
extraidos da literatura limitou nosso estudo a galédxias de campo, separadas em classes
(E/S0 e Sp/Irr) ou bandas épticas, e galaxias separadas por cor (vermelhas e azuis),
ja que sé esses dados estavam disponiveis na literatura consultada. A nova expressao
analitica em funcao da morfologia se mostra diferente ao avaliarmos duas classes distintas
de galdxias (E/S0 e Sp/Irr) e ao compararmos com uma fun¢ao de luminosidade glo-
bal, descartando também a possibilidade de uma forma universal para a nova expressao.
Percebemos que nesta avaliacao a nova expressao analitica mostra um comportamento ja
esperado, o bright end menor que a unidade, que significa uma queda mais lenta que o
regime exponencial da fungao de Schechter e, portanto, um melhor ajuste em altas lumi-
nosidades. Com relagao aos demais parametros, observamos que a funcao de Schechter
mostra um brilho caracteristico superior e um niimero maior de galaxias fracas que resulta

num faint end um pouco mais ingrime que o faint end da nova expressao analitica.

Ao estudarmos o comportamento da nova expressao analitica usando galdxias de
campo em cinco bandas épticas (u, g, r, i e z), percebemos que a fun¢ado de lumino-

sidade se mostra muito similar a fungao de Schechter, apresentando diferencas que nao

112



Capitulo Seis 6.1. Conclusoes

sao significativas em relagao aos parametros de forma, dando destaque novamente para o
bright end que para todas as bandas hd uma queda sensivelmente mais lenta que o regime
exponencial da funcao de Schechter. Afirmamos, porém, que nosso ajuste com a nova
expressao analitica parece melhor por qué o x? obtido para todas as bandas se mostram

menores que aqueles ajustes que realizamos com a fungao de Schechter.

No estudo realizado com dois tipos de galdxias de campo vermelhas e azuis, avaliamos
o estudo da distribui¢ao bivariada em cor dessas galaxias usando o que chamamos de du-
pla func¢ao, ou seja, modificamos a nova expressao ao introduzir mais um termo de lei de
poténcia para obtermos um melhor ajuste ao lado muito fraco da distribuicao de galéxias
azuis. Como ja foi discutido anteriormente, a modificagao na nova expressao analitica nao
tem qualquer sentido fisico, representa somente a busca de um melhor ajuste da funcao
quando ha a presenca de uma grande quantidade de galaxias com luminosidade extrema-
mente baixa, caracteristica observada na populacao de galdxias azuis. Nossos resultados
se mostram consitentes com aqueles que foram obtidos com a funcao de Schechter, onde
os parametros de forma para as galdxias azuis sao melhores obtidos ao ajustarmos a nova
dupla funcao e, as galaxias vermelhas com a simples e nova expressao analitica. Para
os melhores ajustes, observamos novamente que a fun¢ao de Schechter oferece um brilho
caracteristico levemente superior, enquanto a nova expressao continua apresentando um

bright end que cai significativamente mais lento.

Usando ainda a nova dupla fun¢ao, avaliamos uma amostra de galaxias de campo de
baixo redshift, incluindo galaxias com luminosidade extremamente baixa em uma larga
gama de ambientes e em cinco bandas dpticas (u, g, 7, i e z). Nossos resultados se
mostraram muito diferentes daqueles que foram obtidos com a dupla fungao de Schechter,
apresentando um lado muito fraco que demonstra uma leve redugao do niimero de galéxias
com luminosidade extramamente baixa. Em relacao ao bright end temos que a lei de
poténcia da nova expressao analitica cai mais rapido que o regime exponencial da fungao
de Schechter, enquanto as demais bandas apresentam uma queda mais lenta. Embora os
resultados nao apresentem semelhangcomo os casos avaliados anteriormente, acreditamos

qua ainda assim a nova expressao analitica oferece um bom ajuste aos dados.

Ao fim deste trabalho, mesmo sem a disponibilidade de uma grande quantidade de
dados que nos permita avaliar a eficiéncia deste novo modelo em uma grande gama de
ambientes, morfologias, diferentes redshifts ou cor, acreditamos que a nova expressao
representa um bom ajuste aos dados testados representando um comportamento que des-

creve bem a distribuicao de luminosidade das galéxias.
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6.2 Contribuicoes

Buscamos por meio deste trabalho, reforcar o que tem sido sempre claro, que a fungao
de luminosidade de galaxias é fundamental para a compreensao da formacao e evolucao
de galdxias e que muitos processos envolvidos nos eventos de formagao tem, sem duvida,
contribuido para sua determinacdao. A modelagem de uma nova expressao analitica traz
a condicao de melhor entendimento destes mecanismos, onde um novo parametro altera

o comportamento da velha funcao em altas luminosidades.

Em adicao, também participei da confeccao de um artigo que introduz, de forma
inédita, o estudo da correlagao das propriedades das flutuacoes do fluxo transmitido, na
floresta Lyman-a ao longo da linha de visada para quasares usando o método estatistico
chamado Detrend Fluctuation Analysis (DFA). A floresta Lyman-a é um fendémeno de
absorcao visto em espectros de quasares de altos redshifts e galaxias, esta ferramenta
cosmoldgica observavel contém pistas sobre a distribuicao de matéria no Universo e a
evolugao das galaxias contribuindo também para a compreensao da formacgao e evolugao

destes objetos.

6.3 Atividades Futuras de Pesquisa

A ideia de se fazer um levantamento de amostras de galaxias de grandes Surveys como
o SDSS e o 2dF é importante para se realizar uma investigacdo mais apurada da nova
expressao analitica, aplicando métodos apropriados ao introduzir o novo parametro e
observando seu comportamento de acordo com a morfologia, cor, ambiente e sua evolugao
com redshift. Esta atividade pode trazer melhores resultados e confirmar uma expressao
que descreve melhor a distibuicao de luminosidade das galdxias ou qualquer outro objeto

de estudo.
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Cosmologia

A visao geralmente aceita na moderna cosmologia é que o Universo observavel é uma
regiao homogénea e isotrépica do espaco-tempo com um raio da ordem de ~ 10*® m. O
surgimento do Universo é atribuido ao fenomeno chamado Big Bang, onde o contetido do
espaco-tempo iniciou sua expansao a partir de um regiao muito pequena depois de um
evento desencadeador a cerca de ~ 5 x 10'7 s no passado. Essa expansao continua acon-
tecendo nos dias atuais e as flutuagoes Quanticas foram amplificadas pela gravidade para
formar as estruturas que observamos hoje. A natureza deste fenomeno inicial é desconhe-
cida, mas a subsequente cosmologia forma o conhecimento para apresentar observagoes
da distribuicao e propriedades das galaxias, objeto de estudo desta dissertacao.

Os desenvolvimentos mais interessantes em cosmologia na tultima década tem sido,
sem duvida, observacional. Os parametros cosmologicos que sao importantes para enten-
dermos o passado e prever o futuro do nosso Universo tem sido medido com um alto grau
de precisao. Uma larga gama de observacoes foram reunidas para atingir este nivel de pre-
cisao. Isto inclui medidas da Radiagdo Césmica de Fundo (do Inglés: Cosmic Microwave
Background (CMB)) pelo Wilkinson Microwave Anisotropy Probe atualmente o WMAP9
(Hinshaw et al., 2012; Bennett et al., 2012) e outros experimentos, destacando alguns
como; o estudo do aglomeranto de galaxias por meio de grandes levantamentos, tais como
2dF Galazy Redshift Survey (Cole et al., 2005) e o Sloan Digital Sky Survey (Tegmark
et al., 2004; Eisenstein et al., 2005), o estudo do aglomerado de galdxias luminosas no
raio-X (Allen et al., 2003; Bahcall; Bode, 2003; Voevodkin; Vikhlinin, 2004) e o estudo de
dados da floresta de Lya (Croft et al., 2002; Viel; Haehnelt; Springel, 2004; Jena et al.,
2005; Seljak et al., 2005). A confianga no modelo padrao da cosmologia se deve ao notével
acordo que existe entre os diferentes métodos de medida desses parametros cosmoldgicos.

Estas observgoes revelam as caracteristicas citadas acima, um Universo homogéneo e
isotrépico em largas escalas, espacialmente plano, e expandindo em uma taxa acelerada.
O contetudo de energia do Universo é dominado por energia escura, cuja gravidade repul-
siva impulsiona uma expansao acelerada, mas que possui uma identidade que continua
um mistério. O contetido de matéria do Universo é dominado pela matéria escura, que
se atribui a caracteristica de ser fria (isto é, se move com velocidade de dispersao des-
prezivel). A formacao de estruturas no universo da Matéria Escura Fria (do Inglés: Cold
Dark Matter (CDM)) é hierarquica, onde as menores estruturas colapsam primeiro e se
fundem continuamente sob o efeito da instabilidade gravitacional para formar cada vez

malis estruturas massivas.
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Assumindo a validade do Principio Cosmolégico, onde o Universo é homogéneo (todos
os lugares sao equivalentes) e isotrépico (todas as dire¢oes sao equivalentes) e que o espago-
tempo pode ser dado como uma métrica que fornece o comprimento de um elemento de
linha em termos de coordenadas espacial e temporal, a métrica Friedmann-Robertson-
Walker dependente do tempo pode ser derivada:

dr?

1 —kr?

cdr? = Adt* — a(t)? < + r?d6* + r23in29d¢2) : (A1)
onde a(t) é o fator de escala do Universo, normalizado para a unidade no presente (a(ty) =
1) e k indica a curvatura intriseca do espago-tempo podendo assumir um dos trés valores
k = —1,0,+1, correspondendo a uma curvatura negativa (aberta), zero (plana) e positiva

(fechada), respectivamente.

Se observa que o Universo estd expandindo de acordo com a lei de Hubble v = Hdp,
onde H é uma funcao do tempo, com o valor no presente dia dada por Hy e dp é a distancia

propria que surge a partir da métrica quando dt = 0

dp = /0 % = af(r), (A2)

onde f(r) é igual respectivamente a senh™'r (k = —1), r (k =0) ou sin™'r (k =1). A
distancia propria é a que iria ser medida por uma régua colocada entre os dois pontos.

A expansao faz com que a luz de objetos distantes sejam desviadas para o verme-
lho fazendo com que os fotons sejam esticados entre sua emissao e hora de chegada ao
observador. A este fenomeno é dado o nome de redshift observado, que é a razao entre
a luz emitida de um objeto em um determinado comprimento de onda de referéncia e o
comprimento de onda depois do desvio Doppler devido ao movimento do objeto que se
afasta do observador e é definido como (Peebles, 1993; Hogg, 1999)

Ve Ao — Ae

=——-1=
. v, A

(A.3)

com A, sendo o comprimento de onda emitido e A, o observado. Para pequenos redshifts
e, portanto, pequenas distancias, teremos

o d
=5

AN

QIR

(A.4)

com v sendo a frequéncia da radiacao, ¢ a velocidade da luz, d a distancia e Dy a
distancia de Hubble que sera definida a seguir. O movimento radial é devido a uma
combinacao da expansao do Universo, referido como o fluxo de Hubble, e a componente

radial da velocidade peculiar nao cosmolégica do objeto. Ignorando velocidades peculiares,
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podemos escrever (Schneider, 2006),

1+2z= = . (A.5)

Assim, a distancia em relagdo a uma galaxia é conhecida se medirmos o redshift, tendo o
valor de Hy, e a sua velocidade no espaco, que é pequena, comparada a sua velocidade de

recessao.

Pode-se também retirar a expansao, definindo as distancias comével, do diametro

angular e de luminosidade

dczd—P dy = 1{52’

d, = dp(1 + 2), (A.6)

que sao uteis, por qué podem ser diretamente observadas em escalas cosmoldgicas, ao
contrario da distancia prépria. Mas também podemos observar que a expressao A.4
fornece uma relacao linear entre o redshift e a distancia. Se assumirmos uma relagao
linear entre o redshift e a velocidade de recessao (que é valido para pequenos z), é possivel
supor uma relacao linear entre a velocidade de recessao v e a distancia d:

v = Hyd, (A7)

onde H, ¢é a constante de proporcionalidade. Esta é também a tnica relacao velocidade
de recessao-distancia que satisfaz o principio cosmoldgico. Esta relacao foi confirmada ser
um bom ajuste com os dados disponiveis em um dos primeiros resultados na cosmologia
observacional fisica por Hubble (1929). O melhor valor atual estimado deste parametro é
69.32 4+ 0.80km.s~'.Mpc™' (Bennett et al., 2012), onde 1 parsec (pc) é a distancia de um
ponto ao objeto que subentende um angulo de parallax de 1 arco segundo em relacao a
um referencial fixo quando o observador se move 1 unidade astronomica (AU, distancia
média da Terra ao Sol) perpendicular a linha de visada. E comum escrever a constante
de Hubble em termos de um parametro adimensional de Hubble (Hogg, 1999):

Hy = 100h[km.s~ " Mpc™]. (A8)

A distancia de Hubble é uma quantidade conveniente, frequentemente usada para definir

a medida de distancia:

C

E a distancia de luminosidade é definida como

| L

onde L é luminosidade bolométrica e S é o fluxo. A distancia do diametro angular é
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definido como a razao entre o tamanho transversal de um objeto e a sua extensao angular:

tamanho transversal

S C

onde « é o angulo subentendido pelo objeto no céu e a distancia comével pode ser definida

(A.11)

para aqueles objetos que se movem relativo a outros com a expansao do Universo sempre

tendo a mesma separacao, a distancia comovel radial pode ser escrita como:

z dzl
onde,
E(2) = /Q(14 2)3 + Qu(1 + 2)2 4 Qn, (A.13)
e
Qo + Qe + Q) = 1. (A.14)

A distancia de luminosidade, a distancia comovel transversa e a distancia do diametro

angular sao relacionadas por:
Dp(2) = (1 +2)Dy(2) = (1 + 2)°Da(2), (A.15)
assumindo ) = 0, nos permite escrever
Dy (2) = De(z), (A.16)

e o elemento de volume comédvel pode entao ser definido como:

D¢
E(2)

22

e = D50

dQdz, (A.17)
onde df2 é o elemento de angulo sdlido.

O contetudo de matéria do Universo em largas escalas é descrito pelas equagoes de
Friedmann (Peebles, 1993)

a 4G 3p Ac?
@ _ _ nd - Al
- 3 <p+ cg) 5 (A.18)

a2_87rG _KCZ+AC2
a 3/) a? 37

onde p é a pressao, p é a densidade e A é a constante cosmoldgica. A corresponde a

(A.19)

um constituinte com pressao negativa. Esta constante foi originalmente introduzida por
Albert Einstein para manter o Universo em um estado de equilibrio, em vez de té-lo em
expansao, mas depois a expansao foi descoberta por Hubble (1929), que pensava nao ser
necessario. O valor a/a descreve a quantidade de expansao e ¢ igual a H(z) (Peebles,
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1993; Schneider, 2006).

Os constituintes tem uma equacao de estado p(p) que em largas escalas é p = 0 para
barions e p = 1/3p para a radiagdao. Estes correspondem a densidade de energia de a3
e a~*, assim, nos dias atuais do Universo, a matéria domina a radicdo. Podemos entao

definir as razoes (Peebles, 1993; Schneider, 2006)

Prm Ac? kc?
Qn=—, W=—, Uh=-——7=, A.20
pe’ N 3HE T T QH? (A-20)
onde a densidade critica p. suficiente para fazer a curvatura nula é definida como
3H*>
pe= 7 (A.21)

Como pode ser observado na expressao A.14, as defini¢oes sao tais que a soma dos
parametros é igual a 1 e sao validas para os dias atuais. Outros parametros também
podem ser definidos para outras quantidades, tais como a radiacao ou neutrinos, porém,

atualmente apresentam valores muito pequenos devido ao dominio da matéria.

Um outro parametro importante é obtido ao expandir por série de Taylor o fator
de escala a(t) em torno de ty, onde podemos obter a aceleragdo da expansdo, que por

convengao nos fornece o parametro de desaceleragao (Schneider, 2006)

, (A.22)

se a matéria é bem aproximada pelo modelo em que p = 0, entao a aceleracao é dada por

Qm (t(J)
2

g = — Q(to). (A.23)

Nos ultimos anos, as observagoes usadas para derivar os parametros melhoraram dras-
ticamente, levando ao paradigma padrao "AC' DM”no qual 2, ~ 0.3 e Q25 ~ 0.7. A sigla
CDM significa Cold Dark Matter ou Matéria Escura Fria, que representa cerca de 5/6
da massa contribuindo para €2,,. Isso é necessario por varias observagoes, tais como as
curvas de rotagao das galdxias, suas velocidades orbitais em aglomerados de galéxias e
a forma da estrutura em grande escala. O termo ” Cold”significa que as particulas estao
se movendo a uma velocidade nao-relativistica, que nao emite luz, mas que interagem
com a matéria visivel através da gravidade. Existem muitas particulas candidatas, mas a

natureza da matéria escura é desconhecida.
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