Universidade Federal do Rio Grande - FURG

Instituto de Matematica, Estatistica e Fisica - IMEF
Grupo de Astrofisica Teorica e Computacional - GATC

Os efeitos do redshift na morfometria
de galaxias

Leonardo de Albernaz Ferreira

Rio Grande—RS, 15 de Janeiro de 2015



Universidade Federal do Rio Grande - FURG

Instituto de Matematica, Estatistica e Fisica - IMEF
Grupo de Astrofisica Teorica e Computacional - GATC

Os efeitos do redshift na morfometria
de galaxias

Discente: Leonardo de Albernaz Ferreira

Orientador: Prof. Dr. Fabricio Ferrari

Trabalho de Conclusao de Curso apresentado ao curso de Fisica
Bacharelado da Universidade Federal do Rio Grande como requisito

parcial para obtencao do titulo de bacharel em Fisica.

Rio Grande — RS, 15 de Janeiro de 2015



Abstract

In order to study galaxy formation and evolution, one needs to understand how galaxy
morphology evolves with time, measuring morphological features in several redshifts. But
galaxy morphology in high redshifts can be easily biased by PSF, noise and cosmologi-
cal effects. In order to understand these problems we report the behavior of several
morphometric and structural parameters (eg. Sérsic Index, Gini Coefficient, Concentra-
tion, Asymmetry, Smoothness and Myg) for a sample of 100 nearby galaxies of the EFIGI
catalog under FERENGI’s artificial redshifting simulations, starting from 150 Mpc to
1500 Mpc in steps of 50 Mpc, resulting in 28 simulations per galaxy. All parameters are
then measured from the FERENGI’s 2800 output images with the MORFOMETRYKA
package. We show that the majority of these parameters are high sensitive to the cited

effects and need to be measure with great care.



Resumo

Um dos principais objetivos da morfologia de galaxias é entender como esses objetos se
formam e evoluem. Uma das formas de abordar esse problema ¢é medir caracteristicas
morfologicas em diversos redshifts, mas isso nao é uma tarefa simples. A morfologia
de galaxias em regimes de altos redshifts pode facilmente sofrer viés da PSF, ruido e de
efeitos cosmoldgicos. A fim de entendermos como esses problemas afetam nossas medidas,
reportamos o comportamento de diversos parametros morfométricos e estruturais (eg.
Indice de Sérsic, Coeficiente de Gini, Concentracdes, Assimetrias, Suavidade e Myg) para
uma amostra de 100 galaxias locais do catalogo EFIGI sob as simulagoes de redshift
artificial do FERENGI, indo de 150 Mpc até 1500 Mpc em passos de 50 Mpc, resultando
em 28 simulagoes por galdxia. Todos os parametros sao entao medidos das 2800 imagens
resultantes do FERENGI utilizando o MORFOMETRYKA. Nos mostramos que a maioria
dos parametros utilizados sao altamente sensiveis aos efeitos citados e devem ser medidos

com bastante cautela.
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Capitulo 1

Introducao

There are naive questions, tedious
questions, ill-phrased questions,
questions put after inadequate
self-criticism. But every question is a
cry to understand the world. There is

no such thing as a dumb question.

Carl Sagan

A morfologia de galaxias é uma area relativamente jovem da Astrofisica que tem como um
de seus objetivos entender como essas estruturas se formam e evoluem. Uma das formas
de fazer isso é entender como a morfologia dessas galdxias evolui com o redshift. Mas ao
medirmos distancias em escala cosmologica, é obrigatorio invocar um modelo cosmolégico,
ja que o universo expande de forma nao linear. Felizmente, nas tultimas décadas se
estabeleceu o que conhecemos hoje como modelo cosmolégico padrao, o que facilita
nosso trabalho ao entender quais os processos que dominam a dindmica do universo e
como medimos distancias nele. Temos disponiveis também grandes levantamentos do
céu que nos proporcionam uma imensidao de dados de galaxias em diversos redshifts
para serem analisados. Mas temos que ter cuidado: as medidas morfométricas feitas em
galaxias locais nao podem ser feitas em distancias maiores sem um cuidado adequado.
Existem diversos efeitos nao s6 instrumentais, mas também cosmologicos, que podem
afetar como essas galaxias sao detectadas e como a morfologia delas é apresentada. Ao
efetuar medidas morfométricas nesses regimes, é util conhecer como esses parametros se

comportam devido a puramente efeitos cosmologicos e instrumentais. Para fazer isso,



Introducao 2

¢é possivel utilizar galaxias locais com uma morfologia bem descrita e simular os efeitos
da instrumentacao e do modelo cosmoldgico nesses objetos, assim, qualquer variacao da
morfologia original serd resultado desses efeitos. O objetivo desse trabalho é adquirir
esse conhecimento e desenvolver um processo que seja automatico a fim de ser replicado
para outras amostras. Aqui nos limitamos a fazer as simula¢des para uma subamostra do
catalogo EFIGI contando com 100 galaxias de variadas morfologias. Como é necessario
invocar o modelo cosmologico para efetuar o processo, apresentamos no capitulo 2 uma
contextualizacao histérica sobre o desenvolvimento do modelo AC' DM, com as principais
descobertas e trabalhos que culminaram na sua criacao, finalizando com uma sec¢ao sobre
como as distancias cosmologicas podem ser medidas através do redshift. Ja no capitulo 3,
uma descri¢ao basica da morfologia de galaxias é apresentada junto com a descri¢ao dos
parametros morfométricos utilizados no processo, finalizando com uma breve descrigao
dos principais efeitos adversos que podemos encontrar nas medidas, tanto cosmologicos
como instrumentais. No capitulo 4, os resultados do trabalho sao apresentados, mostrando
o comportamento dos parametros citados para um intervalo de distancia de 150 Mpc até
1500 Mpc, em que 1 Mpc ~ 3.08 x 1022 m



Capitulo 2

Breve histéria da Cosmologia

When we stand back from the study
of a specialized area of knowledge, or
just step aside from our everyday
affairs, and reflect on things in
general, and try to see the forest and
not just the trees, the whole painting
and not just the dabs of paint, the
whole tapestry and not just the

threads, we become cosmologists.

Edward Harrison

A cosmologia é a ciéncia que aborda o universo como um todo, indo do muito pequeno
até o muito grande, de escalas de tempo infinitesimais até imensamente grandes, compre-
endendo todas as escalas de tamanho. A cosmologia moderna junta todo o conhecimento
que temos sobre os fendmenos naturais e tenta desenvolver o modelo que melhor descreve
o universo baseado em nossas observagoes. Mas isso nem sempre foi assim: a histéria da
cosmologia é cheia de misticismo e em seus primoérdios era mais um fenémeno cultural
do que uma busca cientifica. A maioria das civilizagoes antigas percebiam o mundo ao
redor e possuiam uma necessidade de adequar aquele mundo estranho as suas praticas
culturais e sociais. O mundo era — e ainda é — um local estranho; qualquer explicacao
podia amenizar os aspectos selvagens, dando um sentido e proposta, nao so6 para o proprio
universo, mas para as pessoas que viviam nele. Os mais variados estudiosos dedicaram
suas vidas para entender as principais questoes que ainda nos permeiam, construindo aos

poucos uma visao cada vez mais detalhada — mas nao menos misteriosa — do Cosmos.

3
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Desde os mitos da criagao até os modelos de expansao acelerada de universo, passamos
por religiosos, filésofos, cientistas e mateméaticos das mais variadas eras, desde a Babilonia
até aos grandes levantamentos de dados atuais, do olho nu aos mais avangados equipa-
mentos O6pticos disponiveis hoje, juntando toda a bagagem cientifica acumulada durante
a histéria da nossa civilizacgdo. A cosmologia nos da um contexto e molda como néds
enxergamos o mundo. As antigas descri¢oes cosmologicas, apesar de parecerem rusticas
aos nossos olhos, sao resultado do contexto onde as pessoas estavam inseridas. Se as ana-
lisarmos, iremos perceber que vérias ideias sobre o universo nasceram, cairam em desuso
e depois voltaram com uma nova roupagem, seguindo principios muito semelhantes aos
antigos. Por isso, iremos tracar uma linha histérica pelos modelos utilizados para des-
crever o universo e os principais eventos que culminaram em suas criagoes. Passaremos
pelo modelos de universo Aristotélico, Epicuriano e estoico. Veremos que desde a criagao
de tais modelos, sua adocao foi alternando ao passo que novas ideias e necessidades eram
introduzidas em cada época. Apo6s o modelo Newtoniano (que é muito parecido com o
Epicuriano), iremos direto para a cosmologia moderna, usando a Relatividade Geral como

gancho entre os modelos antigos e nossa atual visao do Universo.

2.1 Cosmologia Antiga

Independente de localizagao geogréfica e desenvolvimento cultural, todas civilizagoes que
passaram pelo planeta desenvolveram mitos e histérias relacionadas com o universo, fa-
zendo disso parte de suas praticas culturais e religiosas. Como suas interpretacoes depen-
dem de uma boa descricao contextual da época, e tal debate histérico nao é escopo do
presente trabalho, iremos usar os modelos antigos mais conhecidos para descrever as prin-
cipais ideias e pensamentos da cosmologia antiga partindo do inicio da descrigao celeste,

com os primeiros tragos concretos sendo tracados até a Babilonia.

2.1.1 Babiloénia

Baseados nos desenvolvimentos dos sumérios e da regiao da mesopotamia em geral, os
babilonicos foram os primeiros a obter sucesso ao descrever os fendmenos celestes matema-
ticamente, entendendo a periodicidade dos mesmos, prevendo, por exemplo, as estagoes
e eclipses. Apesar de serem muito bons com aritmética, todos os seus avangos eram mo-

tivados por buscas religiosas, falhando ao atribuir a natureza dos movimento dos corpos



Capitulo 2. Breve historia da Cosmologia )

celestes a divindade. As constelagboes do Zodiaco sao historicamente tracadas até esta

época.

FIGURA 2.1: Artefato histérico assirio representando um possivel mapa estelar primi-

tivo encontrado na biblioteca do rei Ashurbanipal (668-627 a.C) em Nineveh. Fonte:

Kuyunjik Collection, British Museum. Disponivel em <http://www.staff.science.
uu.nl/"gent0113/babylon/babybibl.htm>. Acesso jan. 2015.

2.1.2 Modelo Aristotélico

Baseado nos trabalhos de Pitagoras e dos estudantes da escola de Platao, Aristoteles
foi adepto do modelo de muitas esferas de Eudoxus, mas deu ao modelo um sentido
fisico. Haviam varias esferas transparentes que giravam em torno da Terra, uma para
cada planeta e outras para outras estrelas (Fig 2.5). Para Aristoteles, todo movimento
necessitava de aplicagao de forga, com os corpos se movendo por causa da forca de contato
entre eles. Por isso, neste modelo o vacuo nao poderia existir, pois com o vacuo, 0s corpos
nao estariam em contato e portanto, nao se moveriam. Essa ideia se estendia para a ideia
atomica da época: se a matéria fosse realmente feita de atomos, o espaco vazio entre eles
proibiria o movimento, e tudo no universo seria inerte, portanto, atomos nao poderiam
existir. Todo o universo estaria contido em uma esfera de tamanho finito, pois um objeto

infinito percorreria uma distancia infinita em um tempo finito, o que é um absurdo.


http://www.staff.science.uu.nl/~gent0113/babylon/babybibl.htm
http://www.staff.science.uu.nl/~gent0113/babylon/babybibl.htm
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As esferas uniram esta restrigdo com os pensamentos geométricos de que circulos eram
perfeitos. Tudo se encontrava em um estado eternamente estacionario, nao necessitando

de um inicio, um problema que na época evocava uma entidade sobrenatural.

For ener. Fol, 16

FI1GURA 2.2: Representagao artistica do modelo de universo aristotélico por Leonard

Digges. Cada circulo correspondia a uma esfera centrada na Terra. Fonte: Folger

Shakespeare Library. Disponivel em <http://www.folger.edu/imgdtl.cfm?imageid=
1580>. Acesso em jan. 2015.

O modelo de universo de Aristoteles nao explicava os movimentos aparentemente retrogra-
dos dos planetas (Figura 2.3) e nem o por que deles serem aparentemente mais brilhantes
em tal periodo. Uma proposta posterior feita a fim de utilizar epicirculos para modelar os
movimentos retrogrados foi feita e depois aprimorada por Ptolomeu, ao utilizar também
errantes e equantes. O modelo reproduzia bem os movimentos celestes observados e aca-
bou perdurando por 14 séculos, até um pouco antes da revolucao Copernicana. Apesar de
ser preciso ao descrever os movimentos, o modelo aristotélico falhou ao incorporar outras
ideias criadas pelos gregos, como a linha atomista, a sugestao de que a Via Lactea era
constituida de um aglomerado de estrelas, de que a Terra tinha rotacao e que também

transladava em torno do Sol.


http://www.folger.edu/imgdtl.cfm?imageid=1580
http://www.folger.edu/imgdtl.cfm?imageid=1580
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FicuraA 2.3: Diagrama mostrando o movimento retrégrado aparente de Marte com
relagdo a Terra. Perceba que durante o periodo deste movimento (4), os planetas
estdo na menor distancia possivel, fazendo o brilho aparente de Marte aumentar.
Fonte: Saint Mary’s University. Disponivel em <http://ap.smu.ca/demos/index.
php?option=com_content&view=article&id=156&Itemid=94>. Acesso jan. 2015.

2.1.3 Modelo Epicuriano

Vorp A
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FIGURA 2.4: Representagao do universo Epicuriano. A figure mostra os diversos aspec-

tos desse modelo, como infinitos mundos (planetas), o espago infinito e os eventos de

um mundo se decompondo e se recombinando. Esse panorama é bastante semelhante

a nossa atual visao de universo. Fonte: Dartmouth College. Disponivel em <https://

math.dartmouth.edu/archive/c2w99/public_html/album02.html>. Acesso em jan.
2015.



http://ap.smu.ca/demos/index.php?option=com_content&view=article&id=156&Itemid=94
http://ap.smu.ca/demos/index.php?option=com_content&view=article&id=156&Itemid=94
https://math.dartmouth.edu/archive/c2w99/public_html/album02.html
https://math.dartmouth.edu/archive/c2w99/public_html/album02.html
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Em contrapartida com o modelo Aristotélico, havia o modelo Epicuriano, baseado nas
ideias atomistas da época. Apesar de ser também eterno, o universo era agora infinito,
constituido por infinitas "sementes"(mais tarde viriam a ser os dtomos) de matéria, dis-
tribuidas ao longo do espaco vazio. Elas se moviam livre pelo vicuo, colidindo e se
agregando, formando entao outras estruturas, como os planetas, que entao eram dissol-
vidas lentamente, voltando ao estado de atomos. Os atomos da linha atomista criada
por Leucipo de Mileto e desenvolvida por Democritus eram constituidos da mesma subs-
tancia, mas possuiam diferentes formas e tamanhos. Epicuro de Samos fundou a escola
Epicuriana de filosofia, adotando as ideias atomistas, dando uma roupagem mais natu-
ralista para o modelo cosmoloégico desordenado e de muitos mundos. Mesmo com ideias
sofisticadas para a época, com varias analogias ao modelo da cosmologia moderna, ele
conseguiu perdurar por 600 anos, até seu principio natural ser rejeitado pelo crescimento
das religioes que favoreciam os modelos aristotélicos e estoicos, que por sua vez também
nao eram compativeis com as ideias atomistas. Se nao fosse pela escola de Epicuro, as

ideias de Leucipo e Democrito teriam morrido.

2.1.4 Modelo Estoico

A escola estoicista, fundada por Zenao de Citio, tinha como base principios morais e
sociais, apelando para uma visao mais mistica do cosmos. A escola nao era elitista e
abrangia todas as classes sociais, e isso fez dela mais popular do que a Epicuriana no século
1 a.C. Para eles, tudo tinha um destino determinado e uma mente universal governava
o mundo através do espirito divino. Eles acreditavam assim como a linha aristotélica
que o universo era finito, mas além do cosmos existia um vazio misterioso. Este modelo,
governado por suas ideias compativeis com a religiosidade que se ergueu durante varias

eras da historia, principalmente na Idade Média, perdurou até o século XVI.
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FIGURA 2.5: Representacao do modelo de universo estoico, a base do modelo aristotélico
era envolto por um vazio infinito e misterioso. Adaptado de Harrison.

2.2 Cosmologia Medieval

Depois de uma época de florescimento cientifico e cultural, houve um periodo de escuridao
intelectual, com poucos registros historicos, marcado pela queda do Império Romano Oci-
dental em 476 d.C, invadido pelos barbaros germénicos. Conhecida hoje como a Idade
das Trevas, o inicio da Idade Média marcou o retrocesso em ideias cosmologicas, trans-
formando a Terra na divisoria entre o paraiso e o inferno. O desenvolvimento cientifico
nao morreu por completo, mas a densidade de desenvolvimentos na area era bastante
contrastante com a intensidade de pensamento filoséfico produzido pelas escolas gregas.
Apos este periodo negro, o Império Islamico trouxe uma nova chama de pensamento para
o velho mundo, acordando a Europa novamente. Mesmo com as invasoes mongolicas e
turcas destruindo a cultura islamica e chinesa, o panorama global nunca voltou a idade
das trevas, mas agora o conhecimento era principalmente controlado pelas instituicoes

religiosas da época.
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2.2.1 Imperio Islamico

Durante o século VII, o Império Islamico se ergueu no Oriente Médio, trazendo com
ele uma nova faisca no desenvolvimento cultural. Se estendeu das margens europeias
e africanas até a India, reascendendo o desenvolvimento intelectual. Varios estudiosos
e escribas foram para os grandes centros da nova civilizagdo e comegaram a traduzir
manuscritos do mundo antigo, revivendo antigos conhecimentos. As ideias ressurgiram e
se espalharam por todo mundo conhecido da época. No século IX, a Terra voltou a ser

descrita como uma esfera, trazendo de volta os modelos geocéntricos antigos.

2.2.2 Alta e Baixa Idade Média

Com o conhecimento agora nas maos de grande institui¢oes religiosas, como a Igreja Ca-
tolica, as antigas ideias comecavam a incorporar caracteristicas divinas, em contrapartida
das explicacoes naturalistas do modelo Aristotélico e Epicuriano. No século XI, o arce-
bispo de Canterbury, Anselm, introduziu a ideia de Empireo, uma esfera de fogo (Fig 2.6)

divino que se estendia apoés a esfera das estrelas, onde Deus estaria presente.

FIGURA 2.6: Representagao artistica do CANTO XXXI em Dante, A. (2004) onde
Dante contempla o paraiso constituido pelo Empireo
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Nesta época, varios tradutores e escribas comecaram a trazer os manuscritos do arabe e
grego para o latim, facilitando a disseminacao do desenvolvimento intelectual, culminando
na criacao das universidades. No inicio do século XIII, Thomas de Aquino mostrou que
a doutrina crista era compativel com o modelo Aristotélico, salvo pequenas alteracoes.
Mesmo com a adog¢ao do modelo, alguns dos interesses da Igreja nao eram compativeis,
principalmente o fato de que na visao naturalista de Aristoteles, Deus nao poderia mover
a Terra, o que era extremamente inadequado a fé em uma divindade onipotente. Em
1277, Etienne Tempier, o arcebispo de Paris, proibiu o ensinamento de 219 ideias teolo-
gicas e filosoficas, e entre elas estavam as ideais naturalistas compativeis com o modelo
aristotélico e Epicuriano. As condenacgoes definiram e forcavam a linha religiosa de que
Deus era uma figura onipotente e onisciente. Sua influéncia nao poderia ter limites, indo
diretamente de encontro com a ideia aristotélica de universo finito, o qual nao poderia
acomodar tal divindade. As 219 condenagoes sao um marco na cosmologia, pois marcam
o fim da utilizacao do modelo aristotélico que foi utilizado por mais de 14 séculos, mu-
dando profundamente como as pessoas da época pensavam sobre o mundo. Mais tarde,
Thomas Bradwardine, que tinha se tornado arcebispo de Canterbury, expandiu a ideia
de Empireo criada por Anselm, acomodando a figura divina, transformando o Empireo
em um vazio infinito, o local onde Deus se encontrava dentro da figura coésmica aceita da

época, transformando o universo Aristotélico em um universo estoico.

2.2.3 Revolugao Copernicana e os modelos heliocéntricos

Apesar da mudanca de paradigma com relagao aos modelos cosmologicos ter se dado s6
no inicio do século XVI, varias propostas de modelos heliocéntricos ja tinham sido feitas,
uma inclusive por um grego, Aristarco de Samos. Mesmo com muitos trabalhos relacio-
nados com os céus, a proposta de Aristarco s6 é citada por Arquimedes em Arenarius,
mostrando que ela era muito pouco difundida na época. Foi com Nicolau Copérnico que
o modelo teve uma nova chance. Estudioso do modelo Aristotélico aprimorado por Ptolo-
meu, Copérnico acreditava nos principios Platonicos da perfeicao do movimento circular.
Mesmo Aristoteles e Ptolomeu seguindo a escola de Platao, os modelos aprimorados por
eles deixaram um pouco de lado esta ideia quando as errantes e equantes foram adicio-
nadas para explicar o movimento retrégrado aparente de alguns planetas. Ele conhecia
também a proposta de Aristarco, e adaptar o modelo geocéntrico Aristotélico para um
modelo heliocéntrico retirava a dependéncia nas equantes para explicar os movimentos
aparentes, trazendo mais uma vez a ideia de movimento circular perfeito. Agora, o movi-

mento retrogrado se dava pelas distancias relativas dos planetas com relagao a érbita em
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torno do sol (Fig 2.7), como mostrado na Fig 2.3. Toda sua vida foi dedicada a calcular
as orbitas heliocéntricas, e seu maior trabalho, Revolutions of Celestial Spheres, foi s6

publicado posteriormente a sua morte.

F1GURrA 2.7: Representagao do modelo heliocéntrico de Copérnico. Diagrama concebido
pelo proprio Copérnico em 7.

Mesmo tentando trazer de volta para a mesa as ideias Platonicas, Copérnico se viu tendo
que construir cada vez uma estrutura mais complexa, necessitando de cada vez mais
orbitas para explicar todas as observacoes. A complexidade do modelo por ele adaptado
era maior que a complexidade dos ajustes de Ptolomeu no modelo Aristotélico, tendo
dificuldade para atingir o mesmo nivel de precisao nas observagoes. Mais tarde, Thomas
Digges estendeu a ideia da tltima esfera celeste das estrelas fixas para todo o infinito. Para
Digges, o universo era infinito e deveria ser permeado com intimeras estrelas, juntando
um pouco as ideias Aristotélicas e Epicurianas juntamente com o modelo heliocéntrico de
Copérnico. Agora com um modelo de universo infinito, Giordano Bruno espalhou a ideia
de que o universo nao era sé infinito, mas nao tinha ponto central. Esta era uma forte
mudanca de paradigma se pensarmos que o modelo comum da época era geocéntrico.

Bruno usou esta linha de pensamento para adotar um modelo Epicuriano adaptado com
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ideias religiosas, onde existiam incontaveis Terras habitadas, correspondendo a imensidao
e exceléncia do Deus catoélico. Apesar dos aspectos religiosos, ele foi condenado e preso,
passando os ultimos 7 anos de sua vida sendo torturado. Recusando-se a fazer uma

retratagao, foi queimado na fogueira em 1600.

Ficura 2.8: Estatua em homenagem & Tycho Brahe e Johannes Kepler em Praga.
Fonte: Wikipédia. Disponivel em <http://en.wikipedia.org/wiki/Tycho_Brahe>.
Acesso jan. 2015.

Outros passos importantes em dire¢ao ao modelo heliocéntrico foram dados por Tycho
Brahe. Ele tentou provar o modelo Copernicano através de paralaxes. Se a Terra girava
em torno do Sol durante o ano, entao ela estaria em diferentes posi¢oes no espaco em
diferentes periodos, fazendo com que as paralaxes pudessem ser observadas. Mas mesmo
com os equipamentos mais modernos para época (antes da invengao do telescopio), Brahe
nao conseguiu observar tal efeito. Para ele, as estrelas nao poderiam estar tao longes que
nao produzissem paralaxe. Sabendo que as estrelas deveriam ter um tamanho fisico (néo
s6 um ponto no céu), precisariam ser muito maiores que o Sol, pois estariam muito longe

e ainda eram visiveis. Esta ideia nao era atraente na época.
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FicuraA 2.9: Diagrama exemplificando o efeito de paralaxe em medidas astrondémicas.
Na imagem da esquerda, a Terra aparece em duas posigoes, uma em Janeiro e outra em
Julho (da esquerda pra direita, respectivamente). Nas imagens da direita é mostrado a
diferenga na posigao da estrela sendo observada. Fonte: University of California Museum
of Paleontology. Disponivel em <http://undsci.berkeley.edu/article/bundle>.

Acesso jan. 2015.

Mesmo rejeitando o modelo de Copérnico, Brahe criou o seu proprio modelo, onde o Sol

orbitava a Terra e os planetas orbitavam o Sol. Ele tinha um assistente, Johannes Kepler,

que depois herdou seu posto como professor de Matematica no Império Sagrado Romano,

herdando também todos os registros das observagoes meticulosamente documentadas por

Tycho. Ao contrario de seu antecessor, Kepler adotou o modelo Copernicano, e utilizando

os dados de Tycho, passou anos tentando explicar os movimentos dos corpos celestes,

particularmente os de Marte. No fim, Kepler conseguiu criar boas explicacoes com suas

3 leis do movimento planetario eliptico, mais conhecidas como Leis de Kepler. Sao elas

e Lei das Orbitas: A orbita de todos os planetas é eliptica, revolvendo em torno do

Sol, onde este se encontra em um dos focos da elipse.

e Lei das Areas: A linha que conecta o Sol e o planeta varre a mesma area no

mesmo intervalo de tempo (Fig 2.10).

e Lei dos Periodos: O quadrado do periodo da orbita de qualquer planeta é pro-

porcional ao cubo do semieixo maior da elipse. Tal que

2

— = const (2.1)
a
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F1GURA 2.10: Representagao da Segunda Lei de Kepler. Assumindo que o planeta varre

as areas formadas por P1-P2 e P3-P4 no mesmo tempo, as areas serao idénticas. Fonte:

Stanford Encyclopedia of Philosophy. Disponivel em <http://plato.stanford.edu/
entries/kepler/>. Acesso jan. 2015.

Tais leis sao de extrema importéncia para a cosmologia e para toda a ciéncia. A Lei dos
Periodos foi uma das bases para Issac Newton criar a Teoria da Gravitacao Universal.
A revolucao Copernicana teve sua conclusao com Galileu Galilei, que criou o telescopio,
fazendo com ele diversas observacoes essenciais para astronomia, fortalecendo as ideias
propostas por Copérnico e enfraquecendo o modelo geocéntrico. Através do aumento de
suas lentes, a Terra parecia rotacionar em seu proprio eixo, fazendo também o movimento
de translacao ao redor do Sol. Ao olhar para as estrelas distantes com uma lente de quase
30x de aumento, percebeu que mesmo assim elas nao apresentavam tamanho aparente,
favorecendo a hipétese contraria a Thyco Brahe de que as estrelas estavam tao longe
que nao produziam paralaxe. Apesar dos fatos observacionais, Galileu foi perseguido
por religiosos que apoiavam o modelo geocéntrico estoico da época, sendo ameagado de

tortura. No fim de sua vida, se retratou e abandonou o sistema heliocéntrico.

2.3 Idade Moderna

Com a transi¢ao da Idade Média para a Idade Moderna por volta do século XV e XVI, a
cosmologia ja estava tomando uma nova face. Agora, haviam dispositivos que facilitavam
as observagoes, trazendo novos fatos para a discussao. Desde a Grécia Antiga os modelos
em uso sao modificados e caem em desuso, dando lugar para versoes modificadas que
se adequavam melhor ao momento corrente. O modelo Aristotélico foi e voltou diversas
vezes, assim como o Epicuriano e estoico. O inicio do perfodo moderno com a Renas-

cenca e o [luminismo marcam o momento onde as observagoes e as explicagoes naturais
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comecaram a ter um peso maior na escolha dos modelos em uso. Isso foi possivel nao
sO pelas observagoes, mas também pelo desenvolvimento da mecénica com os trabalhos
de Descartes e Newton, permitindo que conceitos antes impossiveis fossem agora usados,
como a interagao de forgas gravitacionais em longas distancias permitidas pela Gravitagao

Universal.

2.3.1 Modelo Newtoniano

Apoiado nos desenvolvimentos de René Descartes e outros estudiosos antigos, Issac New-
ton deu o proximo grande passo na area. O trabalho extenso de Newton em mecanica
criou o ambiente perfeito na época para a germinacao da Fisica. Muitos consideram
Newton o divisor de aguas entre a Filosofia e a Fisica (filosofia natural). O desenvolvi-
mento da mecanica deu explicacao para varios fenomenos terrenos, dando motivo pratico
a curto prazo no uso da fisica. Logo em seguida, Newton utilizando de técnicas mate-
maticas desenvolvidas por ele mesmo, aliado com as observacoes do movimento celeste,
principalmente as trés leis de Kepler, desenvolveu a Teoria da Gravitagao Universal, onde
associava os movimentos celestes com as forcas mecanicas conhecidas de seus trabalhos
anteriores. Muitos dos conceitos foram baseados nos trabalhos de Robert Hooke, que
propos que os corpos celestes deviam suas orbitas curvas a forca exercida pelo Sol. Hooke
exemplificou isso com um pendulo cénico, onde o Sol estaria no inicio do pendulo e o corpo
celeste na extremidade oscilante. A visao de Newton sobre o Universo mudou muito ao
longo de sua vida, sendo que varias discussoes foram importantes para estas mudancas,
principalmente as indagagoes via carta de Robert Boyle sobre as consequéncias da Gravi-
tacao Universal em modelos cosmologicos Epicurianos. Boyle questionou primeiramente
Newton sobre os efeitos da gravidade sobre um sistema finito de estrelas, expressando sua
opinido que um universo com matéria autogravitante deveria ser aberto (infinito), impe-
dindo que toda matéria entrasse em colapso em um s6 ponto, formando uma sé6 esfera
com a massa anteriormente distribuida. Em tal universo, a matéria estaria distribuida de
tal forma que poderia colapsar nao apenas em um ponto central, mas em varios pontos
bastante distantes entre si, por todo espaco. Mas apesar de toda descricao mecéanica do
universo, Bentley argumentou que as particulas nao possuiriam movimento algum, pois
em um espaco infinito com infinitas particulas espalhadas de maneira homogénea, a forca
resultante em cada uma seria nula e nao haveria movimento. Para responder isso, Newton
atribuiu a uma forca divina a causa de velocidades iniciais adversas, permitindo entao o

colapso gravitacional.
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2.4 Cosmologia Moderna

Podemos separar a cosmologia antiga e Newtoniana da cosmologia moderna a partir dos
grandes avangos trazidos pela Relatividade Geral de Einstein junto com diversas observa-
¢Oes experimentais de fendmenos fisicos extragalacticos, gracas aos avangos instrumentais
atingidos no inicio do século XX. Seguido da Relatividade Geral, temos a proposta da ex-
pansao do universo, a criagao do modelo do Big Bang, a descoberta da radiacao césmica
de fundo, da matéria escura e da expansao acelerada do universo através dos levanta-
mentos de supernova 1A, culminando no modelo cosmologico padrao. Toda a cosmologia
atual, apesar de estar apoiada nas descobertas de milénios e séculos passados, é resultado
da utilizagao do Principio Cosmolégico e das consequéncias do Paradoxo de Olbers.
Caso encontrassemos alguma evidéncia que fosse contraria a estes principios, teriamos que

rever toda a cosmologia moderna.

2.4.1 Paradoxo de Olbers

Assim que a ideia que o universo era infinito e povoado por infinitas estrelas foi adotada
como um modelo padrao de universo, o paradoxo do céu escuro se estabeleceu, o que
chamamos hoje de Paradoxo de Olbers. Logo apds a revolucao Copernicana, ainda no
século X VI, diversos pesquisadores refletiram sobre o motivo do céu noturno ser escuro:
se o universo é infinito e povoado com infinitas estrelas, irfamos receber luz em todas
dire¢bes, o que faria o céu ser muito mais claro do que o céu diurno. A luz emitida sofre
uma diluicao geométrica proporcional ao inverso do quadrado da distancia, mas a area de
uma esfera em torno da Terra é proporcional ao quadrado da distancia (Fig 2.11). O que
aconteceu com toda a luz que deveria chegar até noés? Uma explicagao que suportasse
o modelo de universo corrente e que resolvesse o paradoxo era necessaria. Durante os
séculos seguintes, muitas pessoas tentaram desenvolver uma solucao para o problema,
mas grande parte delas nao estava correta. Uma das primeiras propostas corretas de
solucao foi feita por Heinrich Olbers, atribuindo a auséncia da luz & absorcao dela pelo
meio intergaléctico. Apesar de sabermos hoje que essa é sim um dos motivos da auséncia
da luz, existiam argumentos contrarios a essa ideia: uma hora o meio intergalactico
iria absorver energia suficiente e comegaria a emitir luz também. O paradoxo s6 foi dado
como resolvido efetivamente com a descoberta da expansao do universo no século XX, isso
aliado com a velocidade finita da luz. Se o universo esta se expandindo, o comprimento
de onda da luz devera aumentar com a expansao (sofrer redshift), fazendo as galaxias

mais distantes nao serem observadas a olho nu. A finitude da velocidade da luz ajuda
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também a dar um basta no problema: a luz de galdxias muito distantes, fora do universo
observavel, nao chegaria até nos. Esse problema motivou muitas pessoas, até mesmo fora
do meio cientifico, como o escritor Edgar Allan Poe, que propds em um de seus ensaios

uma solugao para o problema.
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F1GUrA 2.11: Diagrama de esferas concéntricas em torno da Terra povoadas por estre-
las. Quando mais distantes as esferas, mas area para abrigar estrelas e mais luz emitiria,
contrabalanceando a diluigdo geométrica da luz. Adaptado de Harrison (1990).

2.4.2 Principio Cosmolégico

Quando passamos dos modelos geocéntricos para os heliocéntricos apos também a revolu-
¢ao Copernicana, a mentalidade da humanidade comecou a mudar. Agora nao estavamos
mais no centro de tudo, mas faziamos parte dele, assim como os outros planetas. As des-
cobertas subsequentes ao heliocentrismo s6 reforcaram essa ideia: Hubble, por exemplo,
descobriu que vivemos em um universo povoado de outras galdxias. Todo esse para-
digma de abandono do antropocentrismo é conhecido como Principio Copernicano e é
aplicado extensivamente nas ciéncias: se uma teoria tem um ponto de vista privilegiado
em detrimento dos outros, ela nao é adequada. Isso tem como consequéncia um esforgo
para construir uma base pra todo pensamento cientifico que seja invariante e universal.
Na Cosmologia isso nao é diferente, o Principio Cosmologico é uma extensao do Prin-

cipio Copernicano e supoe que o universo é homogéneo e isotréopico em grandes escalas
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(> 100 Mpc) (Fig 2.12, Fig 2.13), ou seja, nao ha observadores nem diregdes privilegiadas
no universo, ele parece o mesmo em todas as dire¢oes. Isso se tornou um pilar da cos-
mologia moderna pois é conveniente, suposi¢coes de homogeneidade e isotropia facilitam

o desenvolvimento dos modelos cosmologicos.

(a) 3m

(c) 3 Mpc

FIGURA 2.12: Até escalas menores que centenas de Mpc o universo é extremamente
nao homogéneo (a, b, ¢), mas a figura muda para escalas maiores (d). Adaptado de
(Ryden, 200).
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FiGura 2.13: Distribui¢ao de galaxias do levantamento SDSS. Universo em grandes

escala aparenta ser homogéneo e isotropico, uma escala grosseira para interpretar a

imagem € 0.02 z — 100Mpc. Faixas pretas sao regioes nao cobertas pelo levantamento.

Fonte: Sloan Digital Sky Survey. Disponivel em <http://blog.sdss3.org/>, acesso
jan 2015.

Observagoes modernas, como a radiagao césmica de fundo e a distribuicao de galéxias
no universo, reforcam o Principio Cosmologico. Caso alguma evidéncia contra ele surja,

toda cosmologia atual deveria ser revista.

2.4.3 Einstein e Fridmann

Responsavel por outra grande mudanca de paradigma na cosmologia, Albert Einstein

revolucionou o meio cientifico com varias contribuigoes significativas, tendo entre elas
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a Relatividade Geral, solucionando alguns dos problemas com a Gravitacao Universal.
Suas famosas equacoes de campo sao comumente escritas na seguinte forma tensorial

(Harrison)
1 A 8nG

R'uy — §gNVR + gwjg = 7ij (22)
Em que R, ¢ o tensor de curvatura de Ricci, R é a curvatura escalar, g,,, o tensor métrico e
T, o tensor de Energia-Momento. O termo de A, conhecido por constante cosmologica’,
foi introduzido por Einstein para contrabalancear os efeitos de expansao e contragao
permitidos sem o seu uso. Aqui, as palavras de John Archibald Wheeler exemplificam
esta pequena equacao de forma bastante simples e concisa: "a matéria diz ao espaco
como se curvar e o espa¢o diz a matéria como se mover". De fato, como veremos mais
tarde, os constituintes do Universo alteram a dinamica do mesmo, influenciando como
as distancias sao medidas. Mesmo com a RG sendo uma teoria matematicamente dificil

de se trabalhar, a geometria do universo é uniforme em grandes escalas, permitindo que

usemos solugoes simples. O Principio Cosmologico alidado das Eqs 2.2 e com a métrica

dr?

2 2 742 2
ds® = —c*dt +CL(t> (1_—]“02

+ 72(df* + sin® ngb)) (2.3)
em que a(t)? é um parametro de escala, r, 6 e ¢ as coordenadas esféricas usuais e k um
parametro de curvatura, que pode assumir os valores +1, —1 e 0, resultam nas equagoes
de Friedmann, que descrevem como o pardmetro de escala a(t) se comporta. A equagdo
de Friedmann mais utilizada relaciona o a(t) com a densidade de energia dos componentes

do universo, e pode ser escrita como (Ryden, 200)

-\ 2

a 81G k2 A

Z) ===, 4= 2.4
(%) e (2.4

sendo p a densidade de energia total do universo correspondente a seus constituintes,
excluindo a constante cosmoldgica, que ja surge no ultimo termo a direita. A métrica
representada na Eq 2.3 é chamada de métrica de Friedmann-Robertson-Walker-Lemaitre,
ou somente métrica FRWL. Ela tem este nome por ter sido desenvolvida independente-
mente pelos 4 nomes, sendo que o ultimo — Georges Lemaitre — foi quem fez as primeiras
propostas que seguiram na direcao da teoria do Big Bang. Friedmann sofreu criticas
diretas de Einstein, que relacionava as solugoes que permitiam a expansao com apenas
um modelo tedrico de brincadeira, pois na época nao existiam evidéncias que corrobora-
vam os efeitos. Foi s6 em 1929 que através de Hubble e Vesto Slipher que as evidéncias
surgiram. Infelizmente, Friedmann morreu em 1924, antes de ver seu trabalho ganhar a

dimensao que ganhou apoés as descobertas de Hubble.
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2.4.4 Big Bang e a expansao do universo

2.4.4.1 Vesto Slipher

Descrito pela primeira vez por Hippolyte Fizeau em 1848, o redshift se tornou essencial
para a astrofisica e cosmologia. Fizeau percebeu o desvio das linhas do espectro de
estrelas e associou o fendmeno ao efeito Doppler, ja conhecido do estudo de ondas. E
possivel definir o redshift através do desvio de linhas de emissao ou absor¢ao no espectro
de uma galéxia ou estrela detectado com o padrao conhecido do laboratério. Seja uma
linha emitida no comprimento de onda A, e detectada em A,, o redshift pode ser calculado

como

Ae — Ao
Ae

Por estar diretamente ligado com a velocidade, o parametro é hoje uma das bases para

z =

(2.5)

extragao de dados em sistemas cosmologicos. Em 1915, Vesto Slipher reportou a medida
de velocidade de 15 galéxias espirais através de seus espectros (Slipher, 1915). Como
podemos ver na figura 2.14, a maioria das galdxias tinha velocidade de recessao com
relagdo a Terra, com apenas 3 galaxias se movimentando em nossa dire¢ao (entre elas a

galaxia de Andromeda).

N.GC. 221 Velocity — 300 km
%ﬁ; t : 300 thl hese I:Ehm.;l: are on
1023 + 200 roughly [ ihesouth side of the
1068 + 1100 Milky Way.
7331 + 300 roughly
3031 "+ small
3115 + 400 roughly
3627 + 500
4565 -+ 1000 These are on the
4594 + 1100 north side of the
4736 + 200 roughly Milky Way
4826 + small
5104 =+ small
5866 + 600

FIGURA 2.14: Tabela adaptada de Slipher (1915), mostrando 15 galaxias espirais e
suas respectivas velocidades, medidas através do redshift nos respectivos espectros. Na
tabela podemos notar a galaxia de Andromeda (NGC 224) e seu caracteristico blueshift.

Em 1917, Slipher compilou as velocidades para uma amostra de 25 galaxias (Slipher,
1917). Com estes dados, ele tentou relacionar a orientacdo (Fig 2.15) com a velocidade,
fazendo a média para cada posicao, tentando perceber se a forma como a galaxia estava

posicionada tinha alguma relagdo com sua velocidade (Figura 2.16).
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Face on - NGC 3982 _ Edge on - NGC 4565 e " Inclinada = NGC 224

-

FicuraA 2.15: Slipher agrupou as galaxias espirais em trés grupos dependendo de sua

orientacao. Na direita temos a NGC 3982, que aparece com a face virada completamente

para o observador (face on); No centro temos a NGC 4565, com a borda orientada na

linha de visada (edge on) e na direita temos a NGC 224 (Androémeda) que possui uma
posicao intermediéria entre os dois primeiros tipos.

Ele concluiu erroneamente que galaxias edge on estavam se afastando mais rapidamente

do que os outros tipos (vide velocidade média de 760 km/s).

TABLE IIL )

VELOCITIES OF SPIRAL NEpuL®E GROUPED,

Face View Spirals. Inclined Spirals. Edge View Spirals.
NGC. | Vel. N.G.C. Vel. N.G.C. Vel,

508 — 260 km. 224 — 300 km. 2683 + 400 km.
4736 + 200 3623 =+ 8oo 3115 <+ 6oo
5104 | =270 3627 + 650 4565 + 1100
5230 + 500 4826 <+ 300 4504 + 1100

5005 + 920 5866 + 600

5055 + 450

7331 + 500 | | _
Mean..... L < 560 km. - RS | 760 km.

FIGURA 2.16: Tabela adaptada de Slipher (1917) mostrando 25 galaxias espirais e suas
respectivas velocidades, separadas por sua orientacao: face on (esquerda), inclinadas
(centro) e edge on (direita). Slipher tentou relacionar a posigdo com a velocidade,
concluindo que as galédxias edge on se moviam mais rapidamente do que os outros tipos.

No mesmo trabalho, utilizando a distribuicao das galédxias da amostra e de suas respecti-
vas velocidades, tentou estimar uma velocidade e uma dire¢ao de movimento para nosso
proprio sistema, contrariando a ideia da época de estariamos fixos no espaco. Ele encon-
trou uma velocidade de 700 km/s, mas tinha consciéncia que sua amostra (e a péssima
distribuicao das galaxias dela no céu) era pequena para efetuar alguma conclusdo mais
verossimil. Porém, junto com a estimativa, Slipher reforca a ideia da teoria dos "uni-

versos ilha", onde cada chamada 'nebulae’ (antigo conceito de galaxia) era na verdade
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um aglomerado de estrelas como o nosso proprio sistema. Esta conclusao aconteceu 8
anos antes de Hubble resolver as estrelas na galaxia de Andromeda. Todo esses achados
pavimentaram o caminho para Lemaitre e o trabalho de Slipher aliado com o trabalho de
Leavitt permitiram que Hubble mais tarde descobrisse que o universo estava na verdade

em expansao.

2.4.4.2 Lemaitre

Georges Lemaitre foi um padre e fisico belga que trabalhou em solucoes das equagoes
de campo de Einstein. Apesar da nacionalidade e de seus principais trabalhos serem
publicados em francés, Lemaitre interagiu com diversos astronomos americanos durante
o tempo que trabalhou no MIT, entre eles o proprio Vesto Slipher. De conhecimento das
velocidades radiais das galaxias, em sua maioria recedendo da Terra, Lemaitre em 1927
encontrou solucoes das equacoes de campo de Einstein unindo modelos propostos por
De Sitter e pelo proprio Einstein (Lemaitre, 1927). As solugbes eram analogas aquelas
encontradas por Alexandre Friedmann (as quais ele nao tinha conhecimento), permitindo

a expansao. As conclusoes deste primeiro trabalho foram

e A massa do universo é constante e é relacionada com a constante cosmologica (na

época chamada de constante de Einstein)

e O raio do universo cresce indefinitivamente a partir de um valor assimptotico Ry

parat = —o0

e As velocidades de recessao das galaxias sao um efeito cosmolégico da expan-
sao do universo. Em sua publicacao, Lemaitre nos mostra a relacao distancia-

velocidade pela primeira vez
rc

v =
RoV/3

(2.6)

Ele conseguiu prever com a Relatividade Geral as informacoes que Hubble mais tarde iria
encontrar, dando o sentido correto para as velocidades de recessao mesmo com poucos
dados para provar tal efeito. Em 1927, Hubble ja tinha calculado as distancias até M31 e
M33, mas isso nao era suficiente para gerar uma afirmagao. Por Lemaitre (1927) ter sido
publicado em francés, a comunidade cientifica da época prestou pouca atencao ao trabalho
pioneiro. Foi s6 depois das descobertas de Hubble através das estrelas cefeidas (?) que
Lemaitre com a ajuda de Arthur Eddington, traduziu o trabalho para o inglés. Em 1931,

postulou sua teoria de "atomo primordial", onde em vez de iniciar de um universo com
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tamanho finito como descrito pelos modelos de Einstein com raio Ry, Lemaitre postulou
que devido a expansao, toda a matéria estava concentrada em tnico ponto no espago, de

onde a expansao comegou (Lemaitre, 1931) (Fig 2.17).

Y Singularity

FiGUurA 2.17: Diagrama de uma projecao 2D do espago em expansao a partir de uma

singularidade, com o movimento de recessao devido & expansao do espago. Fonte: Wiki-

pédia. Disponivel em <http://en.wikipedia.org/wiki/Georges_Lema%C3%AEtre>>.
Acesso jan. 2015.

Essa foi a primeira vez que uma teoria da forma do Big Bang é mencionada, fazendo
contrapartida aos modelos de estado estacionério da época. Depois de participar de
uma série de conferéncias e de expandir seu trabalho, incluindo uma interpretacao da
constante cosmoldgica como energia do vacuo, Lemaitre ficou bastante reconhecido na
comunidade cientifica, sendo considerado o pai da teoria do Big Bang — termo empregado

pejorativamente por Fred Hoyle.


http://en.wikipedia.org/wiki/Georges_Lema%C3%AEtre
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2.4.4.3 Leavitt e as estrelas cefeidas

As estrelas cefeidas permitiram que distancias extragalacticas fossem medidas. Em 1908,
Henrietta Leavitt publicou um catélogo com 1777 estrelas cefeidas observadas na Grande
Nuvem de Magalhaes (Leavitt, 1908). Destas estrelas, apenas 16 apareceram em diversas
placas, possibilitando entao a medicao de seus respectivos periodos. Em 1912, mostrou
que as estrelas variaveis com periodos mais curtos apresentavam brilho superficial menor
(Leavitt and Pickering, 1912) (Fig 2.18), e como as estrelas estavam todas aproxima-

damente & mesma distancia da Terra, uma relacao entre as duas quantidades podia ser

estabelecida.
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FIGURA 2.18: Gréficos adaptados de Leavitt and Pickering (1912). A figura da esquerda

mostra a magnitude aparente versus o periodo em dias. A figura da direita mostra

a magnitude versus o logaritmo do periodo, deixando claro a relagdo entre as duas
quantidades.

Infelizmente, em 1912, a distancia até a Grande Nuvem de Magalhaes nao era conhecida,
e uma relagao para a magnitude absoluta das Cefeidas — que possibilitaria a medida
de distancias — nao era ainda possivel. A magnitude aparente é uma medida do brilho

aparente de estrelas, sendo da forma
m = —2.5log(F') + const (2.7)

onde F é o fluxo. Ja a magnitude absoluta se refere ao brilho de uma estrela em uma

distancia de 10 parsecs, tal que

M = —2.51og(Figpe) + const (2.8)
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Se sabemos ambas magnitudes, sabemos a distancia até o objeto. A magnitude aparente
¢ medida diretamente, medindo o fluxo, mas a absoluta nao pode ser medida desta forma.
Através de uma distribuigao de Stefan-Boltzmann, considerando a estrela um corpo negro,

temos que o fluxo emitido por ela segue a relagao
F=oT" (2.9)
e que a luminosidade obtida segue a relagao
L = 4nr*F (2.10)

em que o é a constante de Stefan-Bolztmann, T a temperatura e R a distancia entre o
observador e a estrela. Se agora fizermos m — M obteremos o que é conhecido por médulo
de distancia

m — M = 5log(r/10) (2.11)

em que r ¢ a distancia em parsecs do observador até a estrela. Mais tarde, Hertzsprung,
Russel e Shapley tentaram calibrar a relagao m — P para uma relacao M — P. Apesar de
passar por diversas modificagoes ao longo do tempo, a relagao dava uma boa estimativa
de distancia, algo muito dificil de medir por outros métodos. Agora, com o periodo e a
magnitude aparante, encontramos a relacao m— M e a distancia até a cefeida, permitindo
determinarmos a distancia da galaxia ou aglomerado onde ela se encontra. Esse conheci-
mento se mostrou extremamente importante, pelo qual Hubble fez as primeiras medidas
de distancias extragalécticas e chegou na sua relagao linear entre distancia e velocidade

(anteriormente proposta pro Lemaitre), conhecida atualmente como Lei de Hubble.

2.4.4.4 Edwin Hubble

Hubble foi um astrénomo americano, passando a maior parte da sua vida trabalhando no
Monte Wilson, com o recém-criado telescopio refletor de 100 polegadas. Utilizando este
equipamento extremamente sofisticado para época, dedicou sua vida em determinar quais
objetos celestes faziam parte da Via Lactea. Para tal, em 1925 determinou as distancias
de varias cefeidas em M31 e M33 através de uma relagao Periodo-Luminosidade (Hubble,
1926) criada por Stanley, seguindo o conhecimento apresentado na sessdo anterior. As
distancias estimadas foram de cerca de 935.000 anos-luz. Neste mesmo trabalho, Hubble
cita que cefeidas foram encontradas em outros objetos, mas que ele ainda nao tinha

imagens suficientes para estimar o periodo. Em 1929, Hubble juntou o trabalho de Vesto



Capitulo 2. Breve historia da Cosmologia 28

nas velocidades de recessao, medidas através do redshift, e suas estimativas de distancia
usando as Cefeidas (Hubble, 1929). Para sua surpresa, a rela¢ao entre as duas quantidades
era linear, onde quanto mais longe estavam os objetos, mais rapido estavam se afastando

(Fig 2.19). A relagao conhecida hoje por Lei de Hubble é da forma

V =HyD (2.12)

ou com o redshift I
z==2D (2.13)

c

em que Hy é a constante de Hubble, com valor atual de (Pla)

Hy = 67.80 £0.77 km s+ Mpc™* (2.14)

+1000 KM
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FIGURA 2.19: Relagao entre velocidade e distancia. Velocidade em km /s pela distancia
em parsecs. Adaptado de Hubble (1929).

Apesar de ter superestimado as distancias comparado com os dados atuais, o trabalho de
Hubble foi essencial para fortalecer o modelo proposto por Lemaitre, que era rejeitado
até entao for falta de evidéncias. Este foi o passo que faltava na diregao dos modelos que
permitiam a expansao do universo, modificando a visao de toda comunidade cientifica so-
bre o assunto, ja que diversas mentes da época apoiavam o modelo de estado estacionario
(Steady-state Model), nao so pela falta de evidencias, mas porque o modelo Big Bang até

entao possuia diversos problemas. O fisico russo George Gamow contribuiu enormemente
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para solucionar alguns desses problemas, como uma explicagao para a origem dos ele-
mentos quimicos (Gamow, 1946). O que mais tarde favoreceu a teoria do Big Bang foi a
descoberta da radiacao cosmica de fundo, um resido térmico da época em que o universo
era dominado pela radia¢do. Alpher (orientando do Gamow) e Herman previram que
esse resido poderia ser medido na forma de um corpo negro e teria alguns graus Kelvin,
com um pico em comprimentos de onda da ordem das micro-ondas (Alpher and Herman,

1948). Apesar da previsao, isso s6 foi medido acidentalmente em 1964.

2.4.5 Radiagao césmica de fundo

Em 1964, Arno Penzias e Robert Wilson, que trabalhavam no Bell Laboratories, estavam
testando uma nova antena (Fig 2.20) de precisao feita para detectar o sinal vindo de
satélites em forma de balao utilizados na época. Diversos cuidados para evitar ruidos

foram tomados e mesmo assim um erro de quase 100 vezes o esperado foi encontrado.

FIGURA 2.20: A antena Holmdel Horn com a qual Penzias e Wilson detectaram a
radiagao cosmica de fundo. Fonte: Great Images in NASA. Disponivel em <http:
//grin.hq.nasa.gov/ABSTRACTS/GPN-2003-00013.html>. Acesso em jan. 2015.


http://grin.hq.nasa.gov/ABSTRACTS/GPN-2003-00013.html
http://grin.hq.nasa.gov/ABSTRACTS/GPN-2003-00013.html
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Simultaneamente, Robert Dicke, Jim Peebles, e David Wilkinson da universidade de Prin-
centon estavam se preparando para tentar medir a radiacdo coésmica de fundo (CMB —
Cosmic Microwave Background) e Bernard Burke do MIT, que conhecia Penzias, Wilson
e também o grupo de Princenton, avisou que o erro encontrado com a antena era com-
pativel com o que o grupo esperava encontrar para o sinal do CMB. Em 1965, Penzias
e Wilson publicam seus resultados (Penzias and Wilson, 1965), atribuindo sua natureza
a uma radiagao cosmica de fundo, dando créditos ao grupo de Princenton. Essa foi uma
descoberta extremamente importante para toda a Cosmologia e Astrofisica, pois estabe-
lecia 0 modelo do Big Bang como a teoria padrao para o universo em expansao e agora
permitia que diversas caracteristicas do universo fossem estudadas com a investigagao da
radiacao césmica de fundo, que era isotropica assim como previsto. Com a descoberta,
sondas foram projetadas para estudarem o CMB, como o COBE, o WMAP e o Planck.
As primeiras medidas efetuadas pelo COBE demonstravam que a radiagao cosmica de
fundo seguia perfeitamente um ajuste de corpo negro como demonstrado na figura 2.21.
Com sondas com cada vez mais precisao, é possivel estudar hoje perturbagoes na ordem
de 300 pK, que apesar da radiacdo cosmica de fundo ser isotropica e homogénea em
grandes escalas, permitiram que estruturas colapsassem e se formassem, resultando nas

galaxias que conhecemos. A figura 2.22 apresenta um mapa em alta resolugao dessas

perturbagoes.
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FIGURA 2.21: Ajuste de corpo negro para a radiacao cosmica de fundo medida pelo
COBE. As barras de erros configuram um erro de 1% nas medidas. Adaptado de Mather
et al. (1990).



Capitulo 2. Breve historia da Cosmologia 31

F1GURA 2.22: Perturbagoes na ordem de 300 K na radiagdo césmica de fundo. Fonte:

European Space Agency. Disponivel em <http://www.esa.int/Our_Activities/

Space_Science/Planck/Planck_reveals_an_almost_perfect_Universe>. Acesso
em jan. 2015.

A radiagao césmica de fundo abriu as portas para a Cosmologia Observacional, permitindo
que varios parametros cosmolégicos pudessem ser medidos, como a constante de Hubble
Hj e o parametro de densidade de matéria €2, (Pla), o que refina modelos cosmologicos
utilizados atualmente e serve de evidéncia para suportar o modelo padrao da cosmologia
atual, o ACDM, que é dominado por Matéria Escura e Energia Escura. A descoberta
desses dois componentes provocou as mudancas mais drasticas em toda Cosmologia desde

a relacao velocidade-distancia de Hubble.

2.4.6 Matéria Escura

Ao estimar a massa do aglomerado de Coma em 1937, Zwycky descobriu que a massa
do aglomerado correspondia a 500 vezes a massa luminosa que era observada (Zwicky,
1937), um fato totalmente inesperado. Apesar da sugestao ja na década de 30, outras
evidencias para a discrepancia entre a massa de galéxias e aglomerados e suas respectivas
massas luminosas s6 vieram mais tarde, na década de 70, com a medida da curva de
rotacdo da galaxia Andromeda (Rubin and Ford, 1970) e outros estudos sobre a razao
massa-luminosidade das galaxias (Ostriker et al., 1974; Einasto et al., 1974; Mathews,
1978).


http://www.esa.int/Our_Activities/Space_Science/Planck/Planck_reveals_an_almost_perfect_Universe
http://www.esa.int/Our_Activities/Space_Science/Planck/Planck_reveals_an_almost_perfect_Universe
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DIéTAN'CE TO CENTER (ARC MINUTES)

FIGURA 2.23: Curva de rotagao para Andromeda de (Rubin and Ford, 1970) sobreposto

com a imagem da galaxia. A curva de rotacdo ndo segue o esperado: quanto mais

distante do ntucleo, mas lentas as estrelas deveriam se mover. A curva de rotagdo sugere
que existe matéria ndo luminosa na galaxia. Adaptado de Primack (2009).

Ao fim da década de 70, os pesquisadores ja concordavam com existéncia da matéria
escura nas galdxias e aglomerados, mas sua natureza devia ainda ser discutida. Dois
modelos surgiram imediatamente: a matéria escura quente (HDM, Hot Dark Matter)
e a matéria escura fria (CDM, Cold Dark Matter). O modelo HDM tinha como pega
central um neutrino leve como melhor candidato (Doroshkevich et al., 1981; Zeldovich
et al., 1982), mas simulagdes com esse modelo produziram um universo muito mais nao

homogéneo do que o nosso White et al. (1983) (Figura 2.24).

HDM Observed Galaxy Distribution CDM

FIGURA 2.24: Distribuigdo das galaxias em um universo dominado por HDM (es-
querda), distribui¢ao de galaxias observadas no nosso universo (centro) e distribuigao de
galdxias em um universo dominado por CDM (direita). Adaptado de Primack (2009).

Em contrapartida com o HDM, diversos modelos foram propostos com uma particula
muito mais pesada que o neutrino da HDM, fazendo a particula ser nao relativistica até
mesmo na época do big bang, caracterizando o modelo como o CDM. Apesar de nao haver
consenso até hoje sobre do que ¢ feita exatamente a matéria escura, ha concordancia so-

bre sua natureza: particulas pesadas, com pouca intera¢ao nao gravitacional (Blumenthal
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et al., 1982; Peebles, 1982). Apesar de alguns trabalhos sugerirem que um universo do-
minado por constante cosmologica representasse bem os dados observados (Turner et al.,
1984), foi s6 com a descoberta da expansao do universo acelerada que o modelo ACDM
comegou a ser estudado de verdade em detrimento dos dominados s6 por CDM ou uma
combinacao de matéria escura quente e fria. A maioria das simulagoes até 1997 eram fei-
tas para encontrar os melhores parametros de densidade para os componentes de matéria

baridnica, matéria escura fria e matéria escura quente.

2.4.7 Energia Escura

Em 1997, duas equipes distintas estavam tentando medir a relagao de velocidade-distancia
para supernovas do tipo 1A, o High-Z Supernova Team e o Supernova Cosmology Pro-
ject. Assim como as estrelas cefeidas, as magnitudes das supernovas tipo IA podem ser
normalizadas de forma a funcionarem como velas padrao para a medicao de distancias.
Com isso, os grupos conseguiram medir a relagao velocidade-distancia, tentando ajustar
o melhor modelo cosmologico que produziria tal relacao (Riess et al., 1998; Perlmutter
et al., 1999) (Fig 2.25). Para surpresa da comunidade cientifica, ambos trabalhos mostra-
ram que o universo possui um componente dominante representado por uma constante
cosmolégica, ou pela conhecida hoje energia escura, que funciona como uma pressao ne-
gativa no universo em expansao, fazendo a expansao em si ser acelerada. O universo nao

esta sO se expandindo, mas esta fazendo isso cada vez mais réapido.
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FIGURA 2.25: Diagrama de Hubble para as supernovas tipo IA em Riess et al. (1998).

Os modelos que mais se adéquam aos dados para um universo plano sao os com Qy =

0.76 e Qpr = 0.24, valores muito proximos dos encontrados atualmente na radiacao
cosmica de fundo (Pla). Adaptado de Riess et al. (1998).

Essa descoberta estabeleceu o que chamamos hoje de modelo cosmolégico padrao. Todos
estudos posteriores da radiagao céosmica de fundo confirmaram e melhoraram a precisao
dos parametros cosmologicos do modelo. Agora, de posse de um modelo padrao e robusto,
simulagoes da formagao de estruturas em larga escala podem ser usadas para validar
o modelo junto com as medidas da radiacao césmica de fundo. Como conhecemos os
componentes que influenciam a dinamica do universo, podemos agora medir distancias

cosmologicas utilizando as equacoes de Friedmann e a métrica de FRWL.

2.5 Modelo cosmoloégico padrao

Agora podemos desenvolver a equagao de Friedmann utilizando a métrica de FRW para
descrever como medimos distancias em cosmologia. Sabemos que o modelo cosmolédgico
padrao segue um modelo dominado por constante cosmolégica A e matéria escura. Usando

o fato de que o universo é plano (k = 0) na equacao de Friedmann 2.4, obtemos

N 2
a 8t A
Z) =22 — 2.15
<a> 3 Pcou + 3 (2.15)
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e reescrevendo o lado direito como

N2
a 817G A
z _ _ 2.1
(a) 3 (poom + 275) (2.16)
e definindo
_ A (2.17)
PA= 3G '
e
p = pcoM + pa (2.18)

como um parametro de densidade total, podemos agora calcular qual é a densidade critica
do universo, aquela necessaria para ele ser plano. A razao a/a é também chamada de
parametro de Hubble H(t), fazendo

H(t)2 = 3 Perit (219)
ou seja, a densidade critica é dada por
3H (t)?
crit — 2.20
Perit 8nC ( )
mas o parametro de Hubble H(t) hoje é igual a constante de Hubble H,
H(t=0) = Hy (2.21)

com isso podemos escrever a densidade critica hoje em funcao da constante de Hubble

33
Perit,0 = 1

(2.22)

e reescrever a equacao de Friedmann em fungao da densidade critica hoje, a constante de

(9)2: 1 (2.23)

a Perit,0

hubble e da densidade p, como

Os parametros de densidade contidos em p podem depender do fator de escala a. Por
isso, é conveniente escrever o valor de p hoje, ja que o fator de escala hoje é definido como
a =1, assim

Po = PCDM,0 T PA0 (2.24)
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mas como o universo é plano, py precisa ser igual a densidade critica, ou seja

Po _ PCDM,0 I PA0
Perit Perit Perit

=1 (2.25)

assim conseguimos definir os convenientes parametros de densidade, que sao os para-
metros adimensionais utilizados na literatura para representar a parcela de cada compo-

nente que contribui na dinamica do universo

PCDM,0

Qcpmo = (2.26)
Perit
€
Qo = A0 (2.27)
pcrit

Utilizando agora o fato de que a densidade de energia de matéria dilui com o volume a®

e que a densidade de energia da constante cosmologica é constante, podemos reescrever

a equacao de Friedmann como

c N\ 2
a
(5) = H{(Qeprroa™ + Qap) (2.28)
ou na forma compacta .
g — H(t) = HyE(a) (2.29)
em que E(a) é
E(a) = \/(QCDM,O(Z{)’ + Q40) (2.30)

Agora, se voltarmos na métrica apresentada na eq 2.3, adaptando ela para um universo

plano (k = 0), temos
ds* = —c*dt* + a(t)* (dr?® + r*(d6” + sin” 0do)) (2.31)

e sabendo que um féton viaja em uma geodésica nula no espaco-tempo ds? = 0, df = 0

e d¢ = 0, obtemos a seguinte relacao para dr

ar — <4 (2.32)

a(t)

mas levando em conta a eq 2.29, podemos escrever

da

dt = ———
aHyE(a)

(2.33)
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substituindo em dr e integrando nos dois lados, temos

¢ [ da
D=— 2.34
Ho/ a’E(a) (2:34)

Qe

em que D é a distancia percorrida por um féton no intervalo integrado. Como estamos
trabalhando com distancias até galaxias, é conveniente usar o redshift como referéncia da

distancia ao invés do fator de escala a, essas duas quantidades se relacionam como

(2.35)

e fazer essa mudanca de variaveis transformara D em

c [0 dz
D:—E/Z e (2.36)

mudando o intervalo de integracao, obtemos que a distancia pode ser calculada através

do redshift e dos parametros cosmologicos como

c [ dz c [7 dz
p= ¢ / = c / 2.37
HoJo E(2)  HolJo /(Qopaoz® + Qo) (2:37)

essa equacao € o que define o redshift como padrao de medidas de distancia em astrofi-
sica. As distancias mudam com o modelo cosmolbgico, mas o redshift nao, pois pode ser
medido experimentalmente. Os valores de Qcparo € 240 hoje s@o 0.3175 e 0.6825 (Pla),
respectivamente. A integral 2.37 é resolvida numericamente. Todas outras medidas de
distancia em cosmologia sao relacionadas com essa. Seguindo de Hogg (1999), temos
que a distancia de diametro angular Dy, definida como a razao entre o tamanho fisico

transverso de um objeto no céu e seu tamanho angular, é dada por

D
D= 2.38
A 1 > ( )

e a distancia de luminosidade Dy, definida como a relacao entre o fluxo bolométrico S e

a luminosidade bolométrica L, é dada por
Dp=(142)D=(1+2)>=Dy4 (2.39)

As estimativas de distancia cosmoldgicas utilizando o redshift sao importantes para o
trabalho pois queremos entender como nossas medidas morfométricas se relacionam com
elas e qual o impacto provocado na morfologia de galaxias. A deteccao de galaxias

distantes em um universo que nao segue uma expansao linear, descrito pela métrica de
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FRW, nao sofre s6 com a diminui¢ao de resolucao e problemas técnicos envolvidos com
os telescopios, mas também com efeitos somente cosmologicos, como o escurecimento
cosmolégico do brilho superficial, conhecido como cosmological dimming, abordado na

secao 3.3.1.
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Morfologia de galaxias e as medidas

morfométricas

With increasing distance, our
knowledge fades, and fades rapidly.
Eventually, we reach the dim
boundary — the utmost limits of our
telescopes. There, we measure
shadows, and we search among
ghostly errors of measurement for
landmarks that are scarcely more

substantial.

Edwin Hubble

No inicio do século 20, juntamente com a descoberta de que grande parte dos objetos
conhecidos entdo como Nebulae eram na verdade objetos extragalacticos (Opik, 1922),
hoje conhecidos como galaxias, surgiu a necessidade de uma classifica¢ao sistémica capaz
de abranger toda a variedade de formas e estruturas observadas nesses objetos. Uma das
primeiras tentativas desse tipo de classifica¢ao visual foi feita por Hubble (Hubble, 1926)
e ¢é utilizada até hoje, conhecida como sequéncia de Hubble, onde galaxias elipticas
sao separadas das espirais através de um agrupamento de semelhanga morfologica, com
as galaxias lenticulares fazendo a ponte entre os dois tipos dominantes. Apesar de ser
amplamente utilizada ainda hoje e representar bem a populagao de galaxias do universo
local, a sequéncia de Hubble comecgou a ser menos eficiente ao representar as distribuicoes

de galaxias distantes, como as encontradas no HDF (van den Bergh et al., 1996; Abraham

39
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et al., 1996). Isso sugere que a distribui¢ao morfologica de galaxias varia com a idade do
universo (Abraham and van den Bergh, 2001), sendo que é possivel observar objetos de
quando o universo tinha apenas 30% da sua idade atual. Por estarmos hoje observando
objetos muito distantes, é necessario tomar o cuidado adequado com nossas medidas
e entender os efeitos que podem interferir nelas. Quanto mais distante, menor sera a
resolucao das imagens, menor a proporc¢ao sinal ruido, maior o efeito da PSF e também
teremos efeitos puramente cosmoldgicos, como o escurecimento cosmologico. Nessa
se¢ao, iremos abordar a sequéncia de Hubble — a principal forma de classificar galaxias —
e alguns dos parametros usados para medir a estrutura e morfologia desses objetos, junto
com uma breve discussao dos principais efeitos que podem influenciar nossas medidas.
No fim, propomos uma forma de estudar o comportamento desses parametros em um

ambiente controlado utilizando o FERENGI e o MORFOMETRYKA.

3.1 A sequéncia de Hubble

Apesar de ser utilizada até hoje, a sequéncia de Hubble (Hubble, 1926) foi aprimorada por
diversos trabalhos conforme mais dados com melhor resolugao podiam ser obtidos, au-
mentando a amostragem estatistica e diminuindo o intervalo entre os tipos morfologicos.
Dividindo a distribui¢ao de morfologia em dois grandes grupos (elipticas e espirais),
a sequéncia mostra um diagrama continuo das variadas morfologias disponiveis, carac-
terizando as elipticas pela letra E seguido da elipticidade sem o ponto decimal. Ela é
definida como
e=1- 9
a
em que b e a s@0 o eixo menor e eixo maior da galdxia, respectivamente. Assim, as

elipticas sao definidas como EO, E1,..., até E7, indo das galaxias totalmente globulares

até as elipsoidais, como exemplifica a figura (3.1).

FI1GUuraA 3.1: Algumas galaxias elipticas da amostra utilizada no presente trabalho em
ordem de elipticidade com suas respectivas nomenclaturas na sequéncia de Hubble.
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Ja as espirais sao divididas em dois grupos (o que caracteriza a sequéncia como um di-
apasao), sem barra e com barra, caracterizadas por S e SB respectivamente. As suas
subcategorias sao separadas por letras em mintsculo, onde em geral sao utilizadas as
letras a, b, ¢, indo de galaxias com espirais pouco definidas e com menos contetdo de
gas, denotadas por Sa/SBa, até as com bragos espirais mais definidos e com mais gés e
poeira, denotadas por Sc/SBc. A letra b caracteriza uma morfologia intermediaria en-
tre os dois tipos. Apesar de representar bem as galédxias encontradas, um pequeno grupo
ainda foi separado da sequéncia e denotado por galéxias irregulares e peculiares, que nao
apresentavam estrutura bem definida que se encaixa nos tipos anteriores, denotada hoje
como Irr. Com a melhoria na capacidade dos equipamentos, estruturas menores come-
caram a ser melhor resolvidas nas imagens. Com isso, o proprio Hubble fez uma revisao
da sequéncia (Hubble, 1936) introduzindo as galéxias lenticulares, que sdo apresentadas
como galéxias intermediarias entre as elipticas e espirais, com caracteristica de disco (pre-
sente nas espirais) mas com pouco gés e poeira (caracteristica das elipticas), com pouca
formagao estelar, sem apresentar estruturas espirais. Essa nova classe foi denotada por

S0. A figura (3.2) demonstra os tipos citados.

. s T Tiny
r.rnﬂl SPIFGI . g - : 4*\3\

ne

elliptical nebulge

£0 £3 £7

FicurA 3.2: Diagrama da classificagdo de Hubble, com elipticas na esquerda, vari-
ando em elipticidade, e as espirais na direita, variando nas estruturas espirais e barras.
Adaptado de Hubble (1936).

Apesar de caracterizar a maioria dos tipos encontrados, as defini¢oes estabelecidas para
as galdxias espirais eram muito abrangentes. O aumento no ntimero e na qualidade das
imagens disponiveis permitiu que essas categorias fossem restabelecidas com algumas no-

vas subdivisoes através de expansoes da sequéncia de Hubble, como Vaucouleurs (1959) e
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de Vaucouleurs et al. (1991), que incluem uma classificagdo numérica para os tipos mor-
fologicos, indo de -6 a 11, onde os ntumeros de -6 a -3 caracterizam as galaxias elipticas
da sequéncia, -2 a 0 as galédxias lenticulares, de 1 a 7 as galaxias espirais e de 8 a 11
as galaxias irregulares e peculiares. Essa classificacdo numérica é extremamente conve-
niente para agruparmos um grande numero de dados de galaxias de forma automatica,
permitindo também que galaxias possuam tipos intermedidrios que nao existem na no-
menclatura original. Essas revisoes do sistema de Hubble — conhecidas também como
sistema de de Vaucouleurs — introduzem novos tipos entre as categorias estabelecidas e
adicionam grupos de transicao entre as mesmas. Uma discussao profunda sobre cada tipo
da sequéncia de Hubble esta fora do escopo do presente trabalho, sendo que vamos utili-
zar a principal caracteristica da sequéncia original: a divisao entre dois grandes grupos,
Elipticas e Espirais. Em nossa analise posterior, consideraremos as galaxias lenticulares
também como parte do grupo composto pelas elipticas. Mesmo em regime simplificado
como esse, a sequéncia de Hubble é importante para demonstrar a divergéncia entre a
morfologia em altos redshifts e a morfologia do universo local. Para exemplificar essa

diferenca, a figura (3.3) mostra a galaxia local Tadpole (UGC 10214) e galaxias marcadas

como semelhantes a ela em altos redshifts no HUDF.

FIGURA 3.3: Galéaxia Tadpole (esquerda) do universo local e galaxias marcadas como

semelhantes a Tadpole no HUDF adaptadas de Straughn et al. (2006) (direita). Fonte:

Hubble Legacy Archive. Disponivel em <http://apod.nasa.gov/apod/ap121108.
html>. Acesso jan. 2015.


http://apod.nasa.gov/apod/ap121108.html
http://apod.nasa.gov/apod/ap121108.html
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3.2 Parametros morfométricos

Como estamos interessados em medir a morfologia em redshifts altos, é preciso utilizar
medidas que de preferéncia nao dependam da resolugao e escala da imagem. Ideias de
medidas paramétricas sao atribuidas aos perfis de brilho que serao abordadas a seguir e as
nao paramétricas emergiram com as tentativas de medir as concentragoes das galaxias. As
medidas nao paramétricas nao foram difundidas até o meio da década de 90 com os dados
entao disponiveis pelo HST. Nessa época, comecou o que se consolida hoje como sistema
CASGM (Concentragao, Assimetria, Suavidade, Coeficiente de Gini ¢ Momento de
Brilho), uma das nossas abordagens para medidas morfométricas. Todas essas técnicas
foram iniciativas com objetivo de criar um rumo diferente para a morfologia visual, aquela
na qual os objetos sao classificados a olho, incluindo projetos modernos de Citizen Science,

como o Galaxy Zoo!, abordando o problema de maneira mais quantitativa.

3.2.1 Pertis de Brilho

Como uma das primeiras formas de medir a estrutura de galaxias, perfis de brilhos foram
criados para descrever o comportamento da luz proveniente desses objetos em funcao do
raio. A medicao é feita através da média da intensidade da galdxia em uma elipse em
dado raio, criando um ajuste para a distribuicdo de luz. A primeira descricao desses

perfis é dada por de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1948) e depois generalizada por Sérsic

(Sérsic, 1963) na forma
(Rﬂ) C 1] } (3.1)

em que n da o comportamento do perfil enquanto o b, normaliza o parametro R, como

I(R) = I, exp {—bn

o raio que engloba 50% de toda intensidade da galaxia. O perfil de de Vaucouleurs
utilizado para descrever galaxias elipticas massivas tinha n = 4 e um perfil com n =
1 descreve um componente exponencial, como os discos exponenciais encontrados nas
galaxias espirais. Os parametros proporcionados pelos perfis de brilho sao amplamente
utilizados na literatura, sendo que existem diversos algoritmos disponiveis e estabelecidos
na area (Peng et al., 2002; Simard, 2010) que fazem essas medidas a partir da imagem

do objeto.

1WWW . galaxyzoo .com


www.galaxyzoo.com
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3.2.2 Sistema CASGM

O sistema CASGM ¢ resultado da criagao de diversas medidas nao paramétricas desenvol-
vidas por diversos autores ao longo das tltimas décadas, como Conselice (2003); Abraham
et al. (2003); Lotz et al. (2004). Essas medidas, diferentemente dos ajustes de perfis de
brilho, nao necessitam de um chute inicial no formato do objeto e sao robustos para medir
estruturas em baixas resolugoes pelo mesmo motivo, sendo ideal para estudar a estrutura

de galaxias em altos redshifts. A seguir descrevemos cada um dos parametros do sistema

CASGM.

3.2.2.1 Concentracoes

As medidas de concentracao de luz das galaxias seguem a ideia de comparar a fragao de
luz no interior do objeto com as partes exteriores. Isso é geralmente feito ao selecionar
dois raios, um interno e outro mais externo, contendo fragoes de luz da galdxia. O raio
interno vai conter menos luz que o externo, mas a proporcao entre essas quantidades pode

dar a ideia de como ela estd distribuida. A forma mais comum encontrada é

C =5log (M) (3.2)

Tinterno

em que esses raios geralmente englobam 20% e 80% da luz ou 90% e 50%, fazendo entéao

Cys = 5log (@) (3.3)

20

T'50
Quanto mais alto o valor da concentracao, mais a luz da galéxia esta espalhada em regioes
centrais, devido a natureza da razao da medida. Um valor baixo indica uma galédxia com
baixa concentracao de luz. Esse parametro é bastante similar ao significado do indice de

Sérsic n, pois 0 mesmo também mede como a luz se concentra no perfil de brilho.

3.2.2.2 Assimetrias

Os indices de assimetria nada mais sao do que medidas da diferenga da imagem original
da galaxia comparada com uma rotagao da mesma em 180°. E possivel efetuar isso com

mais de uma abordagem, com indices de correlacao entre os pixeis das duas imagens
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e também por subtracao direta, mas todos esses procedimentos devem ser feitos com
cuidado, principalmente porque precisamos identificar de maneira adequada os limites
da galaxia na imagem e efetuar um tratamento para o fundo, que podera ter bastante
influéncia no resultado final se nao for levado em consideracao. Esse parametro revela o
quanto de luz é proveniente de fontes assimétricas no objeto (bragos espirais, formagao
estelar, estruturas de gas e mergers, por exemplo). No presente trabalho, utilizamos duas
abordagens, as quais chamamos A; e As, respectivamente. A primeira segue da subtracao

direta entre a imagem original e a rotagao da mesma, seguindo de (Conselice, 2014)

. E‘IO_IISO|> . (E|BO_BIBO‘)
Ai=min| ———— | —min| ———— 3.5
' ( DV || (3:5)

em que Iy é a imagem original e Iz a rotacionada. O segundo termo da equagao é
o ajuste para o ruido do fundo da galadxia, que também deve ser tratado da mesma
maneira afim de ficarmos apenas com as medidas da luminosidade do objeto em questao.
Ja o parametro As é o indice de correlacao de Spearman e introduzido como medida de
assimetria em (Cougo and Ferrari, 2013), ndo sendo comumente utilizado na literatura. O
indice de correlacao de Spearman ¢ definido como um indice de correlagao entre variaveis

com posto, sendo
637 d?

e (3.6)

p=1-

em que n é o tamanho da amostra e d; é a diferenca x; — y; entre os postos das duas
varidveis a serem correlacionadas, no nosso caso, os fluxos dos pixeis entre a imagem

original e a rotacionada.

3.2.2.3 Suavidade

A suavidade é um parametro que mede a fragao de luz proveniente de pequenas estruturas

na galaxia, como areas de formagao estelar. A definigdo do parametro em (Conselice,

[ ()

em que [ representa a imagem original e /7 é a imagem original borrada através de um

2003) segue como

filtro afim de aumentar as pequenas estruturas. Isso faz da diferenca I — I um mapa
dessas estruturas. Apesar do nome suavidade sugerir que galaxias com um alto valor de

S sao suaves, € justamente o contrario. Partindo da defini¢ao acima de S, se uma galaxia
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é totalmente suave (como grande parte das galaxias elipticas), a razao (I — I7)/] sera
aproximadamente zero. Galaxias com um valor grande de S sao galaxias com diversas
estruturas pequenas. Ao medir esse parametro, mascaramos o centro da galéxia, pois as
areas no centro estao geralmente nao resolvidas. Utilizamos uma abordagem parecida
com a das assimetrias, o parametro S; é utilizado através da definicao acima e o S3 é

medido através do indice de correlagao de Spearman.

3.2.2.4 Coeficiente de Gini

O coeficiente de Gini, G, é uma estimativa estatistica utilizada nas ciéncias econémicas
para medir a distribuicao de renda entre as pessoas de um pais, sendo adaptado por
(Abraham et al., 2003; Lotz et al., 2004) como uma medida morfométrica para medir a

distribuicao do brilho entre os pixeis da galédxia. Ele é baseado na curva de Lorenz de

I
:i/o F~ (u)du (3.8)

em que p é a porcentagem dos pixeis menos brilhosos da galaxia, F'(u) ¢ a funcdo dis-

uma distribuigao, definida por

tribuicdo acumulada e X a média do brilho de todos os pixeis X;. A medida de G ¢é
entao feita ao efetuar a razao entre a érea entre a curva de Lorenz da galaxia e a curva
L(p) = p, representando a distribuigao igualitaria com area = 0.5. Como trabalhamos
com uma distribuicao discreta, podemos medir o coeficiente de Gini fazendo a diferenga

absoluta entre todos os pixeis

= 5%l ZZ X, — X (3.9)

em que n é o nimero de pixeis na imagem. Para uma distribuicao igualitaria do brilho
entre os pixeis, G = (. Para uma distribui¢cao onde todo o brilho é encontrado em apenas
um pixel, G =1 (Fig 3.4).
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Ficura 3.4: Gréfico entre a porcentagem de renda e a porcentagem da populagdao

caracterizando o coeficiente de Gini. O coeficiente é a razdo entre a érea da curva de

distribuigao igualitaria e a curva de Lorenz e a area do triAngulo BCD. O coeficiente

é estendido para a morfometria ao relacionarmos a distribui¢ao do brilho de uma ima-

gem com a porcentagem dos pixeis que englobam ela. Disponivel em <https://www.

studyblue.com/notes/note/n/economics-final-exam/deck/2823256>. Acesso jan.
2015.

Por medir a distribuicao de luz na imagem, o coeficiente de Gini também se relacionada
com os parametros de concentragao C, pois galaxias muito concentradas possuem grande
parte de seus brilhos concentrados em poucos pixeis centrais. Apesar disso, o coeficiente de
Gini é sensivel a toda distribui¢ao do brilho pois nao precisamos assumir a simetria circular
e central conforme o parametro C', podendo resultar em valores altos para concentragoes
de brilho fora do centro do objeto. Podemos diferenciar, por exemplo, galaxias com uma
distribuigao de brilho bastante uniforme (C' e G baixos) e galdxias pouco concentradas
mas com caracteristicas bastante brilhantes nao centrais (C' baixo e G alto). Da mesma
forma que os outros parametros, o coeficiente de Gini pode sofrer um viés caso o ruido e
o fundo da galaxia nao sejam tratados adequadamente, quanto maior o redshift, menor
a resolucao e o sinal ruido, fazendo a distribui¢ao de brilho ser menos profunda e mais

afetada por essas caracteristicas.


https://www.studyblue.com/notes/note/n/economics-final-exam/deck/2823256
https://www.studyblue.com/notes/note/n/economics-final-exam/deck/2823256
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3.2.2.5 My

O parametro Myy é definido como o momento de segunda ordem de 20% dos pixeis mais

brilhantes da galaxia. O momento de segunda ordem total ¢ definido como

Miotar = Z fil(wi — x0)* + (yi — ye)?] (3.10)

onde temos a soma do brilho de cada pixel multiplicado pela sua distancia até o centro
(eyye), definido de forma a fazer My, ser minimo. Para encontrarmos o momento de
segunda ordem de 20% dos pixeis mais brilhantes, é necessario ordenar os pixels em ordem
decrescente e calcular seus respectivos momentos de segunda ordem até que seus brilhos
somados atinjam 20% do brilho total f;,;, somando-os e normalizando pelo momento
total Mtotzzl
Zgo% M
My = log (—) > £ <02 fiota (3.11)
Mtotal P

em que M; é o momento de segunda ordem do pixel com fluxo f;. Apesar de ser semelhante
com os parametros de concentracao, nao é necessario assumir qualquer simetria circular
ou eliptica em sua medida, sendo que o centro da galaxia ¢ um parametro livre, o que
faz My ser muito mais sensivel a mergers, sendo um parametro que também pode ser

utilizado para galaxias irregulares e peculiares.

3.3 Efeitos adversos na morfometria

De posse de parametros morfolégicos suficientemente robustos para efetuarmos as me-
didas em altos redshifts, onde a resolugao e sinal ruido sao baixos, podemos tentar en-
tender os efeitos que o redshift provoca na morfometria através da simulagao de tais
efeitos utilizando o modelo cosmolégico. Para evitar qualquer mistura entre os efeitos
intrinsecamente evolutivos das galaxias e os efeitos de degradacao da imagem, é possivel
abordar o problema simulando tais efeitos em galéxias locais, cujas morfologias sao bem
conhecidas e seguem de maneira esperada a sequéncia de Hubble. Além disso, podemos
efetuar a simulagao na mesma galaxia local para diversas distancias diferentes utilizando
o FERENGI e efetuar as medidas morfométricas com o MORFOMETRYKA, estudando
o comportamento desses com o redshift. O primeiro passo em direcao a este processo é
entender os principais efeitos que podem afetar nossas medidas, sendo os principais deles

o escurecimento cosmolégico e os efeitos instrumentais da PSF e ruido.
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3.3.1 Escurecimento Cosmolégico

Seja m; a magnitude aparente de uma galdxia local que queremos estudar, tal que
m; = —2.51og(F;) (3.12)
e my a magnitude aparente da mesma galaxia local apés a simulagao do redshift
my = —2.51og(Fy) (3.13)
a magnitude absoluta deve ser conservada fazendo
M =m; —5log(d;) —c=my — 5log(ds) — ¢ (3.14)

em que d; e dy sao as distancias de luminosidade (eq 2.39) do observador até a galaxia

original e na galadxia com a simulagao, respectivamente. Podemos escrever entao que

F d;
m; —my = 2.5log (%) = 5log <d—) (3.15)
i !

(2)-(2)

Rearranjando essa equagao para o fluxo final F

d' 2
Fy=F, (—) (3.17)
dy

e sabendo que as distancias luminosas podem ser escritas em fun¢ao das distancias an-

gulares (eq 2.39) e seus respectivos redshifts tal que

di az(l + Zi)z

— = 3.18
dy  ap(l+z2p)? (3.18)
substituindo para o fluxo final, temos
2(1+ z)4
Fr=F |l (3.19)
az(1+ zy)

mas como a; se refere a distancia local, com redshift da galaxia local, podemos aproximar

z; = 0, fazendo

R (3.20)
e la?(l—i—zf)‘l ’
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mostrando que o fluxo final da galaxia ap6s a simulagio decai por um fator oc (1+2)"%e
seus tamanhos angulares por o (1+2)?, o que é conhecido na literatura por escurecimento
cosmoldgico ou cosmological dimming. E esse efeito que faz galaxias em altos redshifts

serem tao dificeis de serem observadas.

3.3.2 Efeitos instrumentais

Junto com os efeitos devido as distancias cosmologicas, também temos que considerar
os efeitos provocados por nossos instrumentos de deteccao. Toda imagem obtida por
instrumentos 6pticos esté sujeita ao efeito da Point Spread Function (PSF) e a ruido, seja
ele externo ou por causa da contagem dos fétons no CCD. Em imagens com alta resolugao
e com um alto indice de sinal/ruido, esses problemas nao sdo tao sérios, mas quando
vamos para regimes de resolugao baixa, esses efeitos podem ser bastante significativos,
principalmente nas simulacoes efetuadas neste trabalho, onde imagens de galaxias locais
ficam com uma resolugdo muito baixa, junto com um sinal/ruido também baixo. O
comportamento dos parametros morfométricos em altos redshifts serao significativamente

alterados por esses problemas.

3.3.2.1 PSF e Convolugao

Uma PSF é uma fungao que descreve como um instrumento 6ptico detecta uma fonte pon-
tual de luz. Ela leva em consideracao nao s os erros provocados pelo proprio instrumento
e pela natureza difratoria da luz, mas também para efeitos externos. Nos telescopios em
terra, grande parte da PSF é devido a turbuléncia na atmosfera, chamado de seeing pelos
astronomos. A imagem obtida pelos telescopios é sempre uma convolugao da imagem
do objeto sendo detectado com a PSF do instrumento. A figura 7?7 mostra um exemplo
hipotético da imagem de um objeto sem o efeito da PSF e depois com a convolugao da
PSF.
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F1GURA 3.5: Imagem de um objeto gerado sinteticamente (esquerda), PSF (centro) e
imagem do objeto sintético convoluido com a PSF. A PSF tende a aumentar e borrar
os objetos em imagens. Fonte: elaborada pelo autor.

Os grandes levantamentos e catalogos astronémicos geralmente acompanham as imagens
dos objetos celestes com suas respectivas PSFs, permitindo que os pesquisadores usem
algoritmos de processamento de imagens para deconvoluir a PSF da imagem do objeto a
fim de extrair qualquer efeito provocado na deteccao do mesmo. Isso é feito geralmente

através de transformadas de Fourrier.

3.3.2.2 Ruido

Outros efeitos adversos, principalmente em imagens de galaxias distantes pouco brilhan-
tes, é provocado pelo ruido. Ele é proveniente de uma variedade de fontes, como erros
introduzido na detec¢ao pelo CCD (Poisson noise, readout noise), interferéncia do fundo

das galéxias e erros introduzidos pela luz de outras fontes espalhada na atmosfera.
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FIGURA 3.6: Imagem de um campo de galaxias simuladas pelo Euclid-VIS (Cropper

et al., 2012) sem ruido (esquerda) e com ruido (direita). Objetos pouco luminosos

acabam desaparecendo ou perdendo parte de suas caracteristicas por causa do ruido.
Disponivel em <http://www.mssl.ucl.ac.uk/ smn2/>. Acesso jan. 2015.

3.3.3 FERENGI e o redshift artificial de galaxias

E esperado que, em regimes de sinal ruido baixo, o comportamento dos parametros mor-
fométricos sejam afetados significativamente pelo ruido e pela PSF. Para entender o
comportamento desses pardmetros em tais situagoes, podemos simular esses efeitos em
imagens de galaxias locais, onde a morfometria é bem definida, comparando os dados
originais com o resultado das simulagoes. Isso pode ser feito através do FERENGI (Full
and Efficient Redshifting of Ensembles of Nearby Galazy Images) ??7. Dado um redshift,
ele aplica o modelo cosmologico padrao na imagem de uma galéxia local, simula os efeitos
cosmologicos, faz a convolucao com a PSF e aplica ruido de forma realista. O FERENGI
simula como uma galaxia local iria ser observada caso estivesse mais distante de nés. Apos
a simulacao do FERENGI, podemos extrair os parametros com o MORFOMETRYKA e
comparar com os originais. Se fizermos isso com a mesma galaxia para diversas distancias,

conseguimos extrair o comportamento desses parametros.


http://www.mssl.ucl.ac.uk/~smn2/
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cz=1082km/s

-

cz=1156km/s

FicuraA 3.7: Exemplo de simulagoes feitas pelo FERENGI. Adaptado de Barden et al.
(2008).

3.3.4 MORFOMETRYKA

O MORFOMETRYKA ¢é um pacote de algoritmos desenvolvido para medigdes morfomé-
tricas (Ferrari et al., 2015). Para cada imagem de galaxia, ele subtrai o céu, encontra o
objeto, mede o centro, os eixos da elipse e o angulo de posicao. Ele entao efetua fotome-
tria de abertura e ajusta um perfil de Sérsic para o perfil de brilho da galaxia. Medindo
entao o raio Petrosiano, concentragoes, assimetrias, suavidades, coeficiente de Gini e o
momento de brilho de segunda ordem (Fig 3.8). Dessa forma, podemos utilizar o Mor-
fometryka para extrais os parametros morfométricos de todas as imagens das simulagoes
do FERENGI, nos possibilitando entender o comportamento desses parametros ao longo
do redshift.
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F1GURA 3.8: Exemplo de resultado do MORFOMETRYKA. Imagem original da gala-
xia PGC 40032 com estrelas mascaradas (superior esquerdo), modelo da galdxia ajus-
tado (superior centro), residuo produzido pela subtragdo da imagem original com o
modelo (superior direito), perfil de brilho em funcao do raio (inferior esquerdo) e para-
metros medidos (inferior direito). Disponivel em <http://www.ferrari.pro.br/home/
research/morphometry.php>.


http://www.ferrari.pro.br/home/research/morphometry.php
http://www.ferrari.pro.br/home/research/morphometry.php
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Resultados

The first principle is that you must
not fool yourself and you are the

easiest person to fool.

Richard Feynman

O processo de redshift artificial proposto na secao 3.3.3 é detalhado aqui junto com a
apresentacgao dos resultados encontrados para os parametros morfométricos descritos na
no capitulo 2. O processo foi aplicado para uma subamostra de 100 galaxias do catalogo
EFIGI descrito em sua totalidade em (Baillard et al., 2011). A sele¢do da amostra ¢
descrita, incluindo uma breve descri¢ao das suas principais caracteristicas. Na secao 4.4,
os resultados encontrados sao apresentados em gréaficos de densidade e das médias das

distribuicoes entre + 1o para cada parametro do estudo.

4.1 Catalogo EFIGI

O catalogo EFIGI conta com 4458 galaxias locais com sua morfologia bem descrita em
(Baillard et al., 2011), reunindo dados de diversos levantamentos e bancos de dados,
como o PGC (Principal Galaxy Catalogue), SDSS (Sloan Digital Sky Survey), Value-
Added Galaxy Catalogue, HyperLeda e o NED (NASA Extragalactical Database). As
imagens dos objetos estao disponiveis nos filtros u, g, r, i e z juntamente com as PSFs
para cada imagem. Todo o catalogo possui uma morfologia bem descrita, o que faz ele

ser interessante para o escopo do trabalho. Informacao sobre o redshift de ~ 99,5% do

%)



Capitulo 4. Resultados 56

catalogo estéa disponivel através do HyperLeda e do NED, sendo essa informagao essencial
para nossas simulacoes. Uma caracterizacao da distribuicao de morfologias e do redshifit
do catalogo é representada na figura (4.1). As imagens disponiveis publicamente possuem
uma resolucao baixa, todas com 255x255 pixels, independente do redshift, o que dificulta
o processo de redshifit artificial do FERENGI até redshifts mais altos, principalmente em
galaxias muito concentradas (indice de Sérsic alto) do que os utilizados. Mesmo com esse
problema, conseguimos contar com o éxito nas simula¢goes do FERENGI em 100 galaxias
do EFIGI. Um estudo futuro com as imagens originais poderia ir até pelo menos z ~ 1,

mais do que o dobro do intervalo utilizado no atual trabalho.

\\\\\\ :
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FIGURA 4.1: Representacao da distribui¢ao de morfologias (esquerda) e de redshifts

(direita) do EFIGI, adaptado de Baillard et al. (2011). O catalogo apresenta uma

predominancia de galéxias espirais e irregulares sobre as elipticas e lenticulares. O pico

de galaxias em z ~ 0.004 é devido ao aglomerado de Virgo, que faz parte do banco de
dados.

4.2 Amostra

Para selecionar as 100 galaxias da amostra, 250 galdxias do EFIGI foram separadas, indo
da PGC 212 até PGC 9822. As 28 simulagoes programadas para cada galaxia foram
executadas, mas em algumas delas o FERENGI nao conseguiu efetuar as simulagoes nos
redshifts mais altos, parte por nao conseguir resolver a galaxia na imagem, ja que algumas
eram pequenas demais apos algumas simulacoes, principalmente as com indice de Sérsic
alto. Com isso, todas os galdxias que nao tiveram as 28 simulagoes efetuadas com exito
foram descartadas, resultando em um grupo de 150 galdxias. O MORFOMETRYKA

entao foi executado para cada uma das imagens da simulacao, mas algumas galaxias
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estavam tao pequenas e obscurecidas por ruido que os parametros morfométricos nao
puderam ser medidos. Essas também foram descartadas, resultando em um grupo de
100 galaxias com todas as simulagoes do FERENGI e com os parametros morfométricos
extraidos com o MORFOMETRYKA. No futuro, ao utilizar as imagens originais do
proprio campo do SDSS, essas galaxias que foram descartadas poderao ser analizadas.
Mesmo representando apenas cerca de 2% do catalogo EFIGI, as 28 simulacoes com o
FERENGI para cada uma das galaxias totalizaram 2800 imagens para serem processadas
pelo MORFOMETRYKA. Um trabalho completo com todo o EFIGI geraria mais de 120
mil imagens e fugiria do escopo do presente trabalho. Um mosaico com todas as galaxias

para propositos de inspecao é apresentado na figura (4.2).
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F1GURA 4.2: Mosaico representando as 100 galaxias da amostra utilizada no trabalho.
Todas imagens coloridas estao disponiveis também junto com as imagens de cada filtro
do EFIGI em http://www.astromatic.net/projects/efigi.

4.2.1 Caracteristicas da amostra

Como o nosso banco de dados representa uma pequena parcela do catalogo todo, é ne-
cessario caracterizarmos essa subamostra, pois dificilmente apresentaria todas as mesmas
categorias do EFIGI, sendo que isso se faz importante para identificar qualquer viés que a
amostra possa provocar nos resultados. A distribui¢do de morfologias é demonstrada pelo

histograma na figura 4.3. A distribuicao de redshifts nao apresenta o pico em z ~ 0.004


http://www.astromatic.net/projects/efigi
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como o EFIGI, nao possuindo diversas galaxias do aglomerado de Virgo, como mostra a
figura 4.4. Por completeza, os indices de Sérsic e os raios efetivos Rn da amostra também
foram usados para caracteriza-la, jA que mostram um tendéncia evidente: ha uma con-
centragao de galaxias com indice de Sérsic baixo (n < 4) e uma grande parte da amostra

possuindo raios efetivos entre 20 < Rn < 35 pixels, conforme figura 4.5 e 4.6.

20

15} — 1

10 R

Number of Galaxies

-6 -4 -2 0 2 4 6 8 10

RC3 Morphological Types

F1GURA 4.3: Distribuicdo da morfologia da subamostra utilizada. Nao h& uma predo-
minéncia evidente de galaxias espirais como em todo catalogo EFIGI.
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FIGURA 4.4: Distribuicao do redshift da amostra.

301 R

25H R

15H R

10

Number of Galaxies

0 L L L
2 4 6

Sersic Index (n)

o+

10

F1iGURA 4.5: Distribuigdo do indice de Sérsic da amostra. A maioria das galaxias
possui um indice de Sérsic baixo, sendo que apenas uma galaxia é muito concentrada,
com n > 10.
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F1GURA 4.6: Distribuicao dos raios efetivos da amostra. Ha uma predominancia de
galaxias com 20 < Rn < 35.

4.3 O Processo

O processo idealizado para abordar o problema consiste de quatro etapas principais e
esta exemplificado na figura 4.7. Primeiro, a amostra foi preparada conforme se¢ao an-
terior. Um codigo wrapper! foi escrito para adaptar o FERENGI & realizar simulacoes
simultaneas sem interacao humana a fim de automatizar o processo, ja que o algoritmo
do FERENGI é extremamente lento e inviavel de ser assistido para simulagoes em mais
de uma galaxia®. Todas as 28 imagens geradas pelo FERENGI para a galaxia PGC 3620
sao mostradas na figura 4.8 para exemplificar. Com as imagens resultantes de todas
simulagoes, foi possivel aplicar o MORFOMETRYKA em todas elas de maneira automa-
tizada, sendo necessario apenas a reducao dos dados apés a tarefa. Todo esse esquema foi
inicialmente testado em uma pequena amostra de 6 galaxias do catalogo FREI (Ferreira
and Ferrari, 2013). Como todo o processo foi automatizado, a adaptacao para um grande

numero de galaxias foi facilitada. Apenas a apresentacao dos dados precisou ser alterada

LCodigo que encapsula outro algoritmo para estender suas funcionalidades
20 tempo de execucdo para cada simulacdo varia entre 3 e 5 minutos com 4 cores de 3 Ghz, resultando
em aproximadamente 2 horas para cada galaxia
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a fim de ajudar a interpretagao dos mesmos. Apoés a finalizacao do presente trabalho, ele
podera ser estendido para uma amostra maior do EFIGI ou de outro levantamento de

maneira semelhante, servindo de ferramenta para trabalhos paralelos do grupo.
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FERENGI | I— 2202 —u-| | MORFOMETRYKA | |
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F1GUrA 4.7: Diagrama do processo desenvolvido. Primeiro a amostra foi preparada e

entdo o FERENGI é aplicado em cada uma das galaxias 28 vezes, uma para cada passo de

50 Mpc, indo de 150 Mpc até 1500 Mpc. Depois, o MORFOMETRYKA ¢ aplicado para

cada uma das 2800 imagens geradas, extraindo os pardmetros morfométricos de cada

objeto em todos os redshifts simulados. Os dados sdo entao reduzidos e apresentados
em gréficos de densidade para anélise.
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FIGURA 4.8: Mosaico com as 28 simulagoes para a galdxia PGC 3620. A escala
apresentada nas imagens possui 10 pixeis. As cores para a distribui¢do de brilho néao
estdo em escala.
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4.4 O comportamento dos parametros morfométricos

com o redshift

Como mencionado, o comportamento dos parametros morfométricos para a amostra foram
obtidos para um intervalo de 150 Mpc (z ~ 0.05) até 1500 Mpc (¢ ~ 0.5). Demos
preferéncia para os parametros que nao dependiam explicitamente da distancia na analise,
como o sistema CASGM e para o indice de Sérsic, sendo mais facil interpretar o resultado
e verificar o efeito que o redshift provoca neles. As galaxias da amostra foram dividias
em dois grupos, Elipticas e Lenticulares (—6 < T < 1) e Espirais e Irregulares
(1 < T < 10). Ambos foram criados pois o comportamento dos parametros era semelhante
entre os tipos, nos dando a possibilidade de comparar também se algum deles é robusto
o suficiente para separar o tipo morfolégico com o redshift ou se a separagao por tipos
acaba sendo menos eficaz para redshifts altos. Graficos de densidade sao apresentados
para os dois grupos ao lado de um grafico com as respectivas médias das distribuigoes
incluindo + 1o para os parametros de assimetria Al e A3, concentragoes C28 e ChH9,
coeficiente de Gini, suavidade S1 e S3, My, e para o indice de Sérsic seguindo com uma

breve discussao dos resultados.

4.4.1 Assimetrias

As assimetrias Al e A3 sdo apresentadas na figura 4.9. E possivel perceber que em ambos
0s casos, a assimetria da distribui¢ao dos dois grupos aumenta com o redshift. As imagens
de duas galaxias em trés etapas da simulagao sao apresentadas na figura 4.10, facilitando a
interpretacao do efeito: as galéxias originais nao sao totalmente simétricas e a diminuicao
da resolugao e do sinal /ruido acaba aumentando a medida de assimetria. Galaxias muito
assimétricas devem ter suas assimetrias suavizadas com o redshift, e um estudo com uma
amostra s6 com irregulares e peculiares podera mostrar esse comportamento. Apesar dos
dois parametros mostrarem o mesmo comportamento, a assimetria As, que é medida com

o indice de correlacao de Spearman, é mais estavel com o redshift do que A;.
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FiGURA 4.9: Grafico da densidade de A e A3 com o redshift das distribui¢des de ambos
os grupos (esquerda) e grafico das médias entre +1 0 ¢ —1 ¢ para cada grupo (direita).
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PGC0000243 Al = 0.3044 Al = 0.385 Al = 0.626
A3 = 0.189 A3 =0.305 A3 =0.514
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A3 = 0.202 A3 =0.373 A3.=0.423

F1GURA 4.10: Imagens de 3 etapas da simulacao do redshift artificial (z = 0.1, z = 0.25
e z = 0.36) para a galaxia SO PGC 243 (superior) e para a galaxia Sa PGC 639 (inferior).
As assimetrias Al e A3 sao apresentadas em amarelo para cada imagem.

4.4.2 Concentracoes

As concentragoes Cog e Cig sao apresentadas na figura 4.11. Ambos parametros decres-
cem, assim como esperado, ja que a concentragao da luz na galédxia é suavizada com a
diminuigao da resolugao e com o efeito da PSF. Outra caracteristica interessante encon-
trada é que, para os dois grupos apresentados, fica mais dificil diferencia-los em redshifts
mais altos do que no universo local. A concentracao dos grupos converge para o mesmo
ponto, o que nao pode ser observado de forma tao clara nas assimetrias. Isso sugere
que os parametros de concentracao sao menos confidveis para distingoes morfologicas em

redshifts mais altos e sao bastante afetados pela PSF.
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FicuraA 4.11: Grafico de densidade das concentragoes Cag e Csg para os dois grupos
(esquerda) e grafico das médias dos mesmos parametros entre +1 o e —1 o para cada
grupo (direita).

4.4.3 Coeficiente de Gini

O coeficiente de Gini é apresentado na figura 4.12 e é um dos parametros mais estaveis

dos utilizados no trabalho.

Seu aumento é esperado ja que essa medida estd direta-

mente relacionada com a amostragem da imagem, conforme a galaxia é degradada pela

simulagao, menos pixeis sao utilizados para representar a distribuicao de luminosidade.

A diferenca entre as médias das distribui¢cbes permanece igual durante o intervalo do

redshift utilizado, ou seja, nao hé grupo mais afetado pelo efeitos adversos, mas esse nao

é um parametro interessante para a separacao morfologica.
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F1GURA 4.12: Grafico da densidade do coeficiente de Gini para ambos os grupos (es-
querda) e grafico das médias entre +1 o e —1 o para cada grupo (direita).

4.4.4 Indice de Sérsic

As distribuigbes para o indice de Sérsic sao mostradas na figura 4.13. Mesmo sendo um
parametro que descreve a concentracao do perfil de brilho, se mostrou estéavel com o
redshift comparado com os indices de concentracao. Mesmo assim, as grandes variagoes
nos desvios padroes das distribui¢oes dos grupos mostram que esse parametro ¢ muito
sensivel & amostragem da imagem e deve ser medido com grande cautela. Como a amostra
conta com poucas galaxias com n grande, é aconselhavel demonstrar esse mesmo compor-
tamento para uma amostra com um numero grande de galaxias com essa concentracao,
excluindo um viés estatistico. Isso podera ser feito com imagens do campo do SDSS em

um trabalho futuro.
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FIGURA 4.13: Grafico da densidade do log(n) de ambos os grupos (esquerda) e das
médias entre +1 0 e —1 o para cada grupo (direita).

4.4.5 Suavidades

As suavidades S; e S3 sdo apresentadas na figura 4.14. E possivel perceber que em ambos
os casos, a suavidade da distribuicao dos dois grupos diminui com o redshift. Isso é espe-
rado pois galaxias com um alto indice de suavidade sao galaxias com pequenas estruturas.
Com o aumento do redshift, as galaxias ficam menos resolvidas e essas estruturas acabam
sumindo, parte pelo efeito da PSF e parte pela diminui¢ao da resolugao. Apesar disso,
o indice S; mostra uma caracteristica notavel no grafico de densidade: o parametro S;
decresce até certo limite por volta de z =~ 0.1 e depois volta a crescer. Isso acontece pois
esse parametro ¢ muito sensivel a PSF da imagem. A galaxia acaba ficando do tamanho
da PSF e tudo o que conseguimos medir através de S; é as propriedades da PSF junto
com o ruido da imagem. O parametro S3, que é medido com o indice de correlagao de
Spearman, nao apresenta tal comportamento e sugere ser mais adequado para medidas

em altos redshifts.
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FIGURA 4.14: Grafico da densidade de S; e S3 com o redshift das distribuigoes de
ambos os grupos (esquerda) e grafico das médias entre +1 o e —1 o para cada grupo
(direita).

4.4.6 Moy

O comportamento do momento de brilho My, é apresentado na figura ??7. O parametro

converge para valores de My, da PSF, o que é esperado. Como é uma medida logaritmica,

deveria diminuir em moédulo com a diminui¢ao da resolugao da imagem, e grande parte da

concentragao do objeto em altos redshifts é devido ao efeito da PSF (as galaxias acabam

se tornando do tamanho das respectivas PSFs).
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F1GURA 4.15: Grafico da densidade de Msy com o redshift das distribui¢ées de ambos
os grupos (esquerda) e grafico das médias entre +1 o e —1 o para cada grupo (direita).



Capitulo 5

Conclusao

I may not have gone where I intended
to go, but I think I have ended up

where I intended to be.

Douglas Adams

Através do modelo cosmolégico padrao é possivel medir distancias em escalas cosmolo-
gicas, o que permite que galéxias locais possam ser simuladas como se estivessem em
distancias variadas. Dessa forma, como a morfologia de galaxias locais é bem conhecida,
o atual trabalho conseguiu comparar o resultado dessas simulagoes com os parametros
morfométricos originais. Uma amostra de 100 galéxias do catalogo EFIGI foi preparada
para o estudo, sendo que para cada galaxia, 28 simulagoes de redshift artificial foram pla-
nejadas. Uma simulagao para cada passo de 50 Mpc entre 150 Mpc e 1500 Mpc, gerando
2800 imagens para toda a amostra. Para medir as Assimetrias, Suavidades, Concen-
tracdes, My e Indice de Sérsic, o pacote MORFOMETRYKA (Ferrari et al., 2015) foi
utilizado, reduzindo todos os dados de forma automatizada. Uma separacao por grupo
morfologico foi entao efetuada, dividindo a amostra em galaxias Elipticas e Lenticulares
e galadxias Espirais e Irregulares. Os resultados para cada parametro mostram que es-
sas medidas sao, na maioria dos casos, sensiveis aos efeitos cosmoldgicos e instrumentais
descritos. As Assimetrias tendem a aumentar com o redshift, as concentracoes decaem
rapidamente com o redshift e a suavidade S; decresce até certo limite e depois volta a
crescer. Além de mostrar a tendencia dessas medidas morfométricas com a distancia, o
trabalho também nos mostra que para as assimetrias e suavidades, os parametros medidos

com o indice de correlagao de Spearman sao mais estaveis com o redshift do que suas suas
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contrapartes usuais. Todas as medidas morfométricas devem ser efetuadas com grande
cuidado em galaxias em altos redshifts, onde a resolugao e o sinal ruido sao baixos. Os
efeitos descritos podem provocar facilmente um viés nas medidas caso cuidado adequado
nao seja tomado. O processo criado é automatizado e pode ser facilmente estendido para
uma amostra ainda maior no futuro, podendo incluir todas as 4458 galaxias do cata-
logo EFIGI. O processo apresentado nesse trabalho foi reportado em Ferreira and Ferrari
(2013, 2014).
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