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Resumo

Neste trabalho procuramos conectar uma teoria cosmolégica relativistica com os dados
observacionais da fun¢ao de luminosidade galactica (FL) com o objetivo de verificar a
consisténcia entre teoria e observagao. Para tal, selecionamos amostras de levantamentos
de desvio para o vermelho de galaxias apresentadas por Bouwens et al. (2007, 2008), os
quais usam os dados obtidos pela Camara Ultra-Profunda do Telescopio Espacial Hubble
("Hubble Ultra Deep Field" HUDF) e pelo GOODS ("Great Observatories Origins Deep
Survey") dentro da faixa de desvio para o vermelho = de 3,8 até 9. O objetivo foi utilizar
os parametros da FL apresentados por esses autores para calcular a fun¢ao de selegao v e
posteriormente extrair a contagem numérica por meio do método discutido por Ribeiro &
Stoeger (2003). Para complementar a amostra usamos também os dados da FL fornecidos
nos artigos de Ouchi et al. (2008) e Gabasch et al. (2006), os quais utilizam, respec-
tivamente, as observagoes do SXDS ("Subaru/XMM-Newton Deep Survey") e do FDF
("FORS Deep Field"). Através dos resultados obtidos para a func¢ao de selegao foram cal-
culadas a contagem diferencial de galaxias d/N/dz e a fungdo de completeza .J(z) para um
dado desvio para o vermelho, utilizando a analise apresentada em Albani et al. (2007) e
Iribarrem et al. (2009). Com d N/d> conhecido, foi possivel obter as densidade diferenciais
7 e as densidades diferenciais integrais 7" a partir da teoria discutida por Ribeiro (2005)
e desenvolvida em Albani et al. (2007) e Iribarrem et al. (2009). Procedendo desta forma
realizamos a comparacao dos resultados teoricos obtidos através do modelo cosmologico
assumido com 0s obtidos diretamente das observacoes e, finalmente, testar a consisténcia
do modelo cosmologico utilizado. Verificamos uma inconsisténcia entre as previsoes teori-
cas do modelo cosmolégico considerado, Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)
com Hy = 710 Km s "Mpc™, O, = 0,3 e Q4 = 0,7, e os resultados observacionais ao
compararmos os valores de d/N/dz tebrico e observacional. Esse desvio entre os valores

tedricos e observacionais é crescente com o desvio para o vermelho.



Abstract

This work seeks to connect the cosmological theory and observational data used to obtain
the galaxy luminosity function (LF) in order to verify the consistency between theory
and observations. We selected galaxy survey samples presented by Bouwens et al. (2007,
2008), which use the data obtained by the Hubble Ultra Deep Field (HUDF) and by the
Great Observatories Origins Deep Survey (GOODS) within the redshift range of 3.8 until
9, to calculate the selection function ¢ in order to extract the galaxy number counts from
the LF parameters by using the method advanced by Ribeiro & Stoeger (2003). To incre-
ase the range of our analysis, we also analysed the data provided by Ouchi et al. (2008)
and Gabasch et al. (2006), which use, respectively, the observations from Subaru/XMM-
Newton Deep Survey (SXDS) and FORS Deep Field (FDF). The results obtained for the
selection function allowed us to calculated the galaxy differential number counts dN/dz
and the completeness function J(z) to a given redshift. That was accomplished by using
the analysis discussed by Albani et al. (2007) and Iribarrem et al. (2009). Once dN/dz
was obtained, it was possible to calculate the differential density +; and the integral dif-
ferential density +* from the theory discussed by Ribeiro (2005) and developed further
by Albani et al. (2007) and Iribarrem et al. (2009). Then we were able to test the con-
sistency of the assumed cosmological model and the observational data. We detected an
inconsistency between the predictions of the Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker mo-
del (FLRW) cosmology with Hy, — 70 Kms~'Mpc™', Q,,, = 0.3 and Q5 = 0.7, and the
observational results when the theoretical and observational values of dN/dz are compa-
red. This departure between the theoretical and observational values grows with higher
redshift.
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Introducao

A cosmologia moderna é a 4area da fisica que estuda a origem, estrutura e evoluc¢ao do
universo. Devido a sua propria natureza, que é a de entender o universo em sua totali-
dade, uma das dificuldades da pesquisa cosmolégica é estabelecer uma conexao entre as
quantidades teoricas e as observacoes astronémicas. Durante muito tempo a tentativa
de solucionar esse problema levou a um processo de divisdao entre os cosmélogos teoéri-
cos e observacionais. Apesar dessa separagao, alguns cientistas conseguiram fazer uma
ligagao entre teoria e observagdo (por exemplo, Ellis 1971; Peebles 1980, 1993). Recen-
temente, varios individuos e grupos de pesquisa conseguiram estabelecer conexoes entre
os dados observacionais e a teoria de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW),
especialmente no que diz respeito as implicagoes cosmologicas de supernovas e radiagao
cosmica de fundo. Contudo, mais precisa ser feito na determinacao da consisténcia do
modelo FLRW através das observacoes.

Tentativas foram feitas para tentar unificar teoria e observagao, sendo uma delas o
programa cosmologia observacional ideal, no qual a principal motivacao era determinar
a meétrica do espago-tempo do Universo diretamente a partir dos dados observacionais,
sem assumir previamente um modelo cosmologico (ver Ellis, Matravers & Stoeger 1995).
Entretanto, esse programa encontra um problema bésico: a evolugao astrofisica das ga-
laxias. Para implementar o programa de cosmologia observacional ideal sao necesséarias
observagoes precisas de desvio para o vermelho, contagem do nimero de galaxias, e distan-
cia de luminosidade, no caso de simetria esférica, mas também precisa-se de um modelo
adequado de como as populagoes e luminosidades dos diferentes tipos de galaxias evoluem
com o desvio para o vermelho. Isso atualmente é impossivel sem a predeterminacao de

um modelo cosmolégico. Esse problema € tao complexo que os astrénomos normalmente



assumem que o universo & bem descrito pela geometria FLRW e os dados podem ser
analizados e interpretados em termos dessa classe de modelos, com ou sem a constante
cosmologica.

O objetivo da nossa pesquisa foi fazer nma ligacao entre a cosmologia tedrica e a obser-
vacional, mas de forma mais simplificada que a cosmologia observacional ideal. A proposta
baseia-se no uso da fun¢ao de luminosidade galactica (FL) ¢, uma quantidade obtida a
partir das observacoes de levantamentos de galaxias, para entao realizar o calculo da conta-
gem numeérica diferencial dN/dz e com essa verificar a consisténcia do modelo cosmolégico
por meio da comparagao entre as previsoes teoricas e os resultados observacionais. Como a
FL galactica é uma densidade numérica de galaxias por unidade de luminosidade (Peebles
1980; Peacock 1999), entdo em seu célculo é usado um certo volume, e qualquer modelo
de evolugao da FL deve ser consistente com o modelo cosmolégico assumido nesse volume.

Para testar a consisténcia do modelo cosmologico precisa-se de um modelo conectando
a cosmologia relativistica com os dados astronémicos. Uma abordagem para esse modelo
foi desenvolvida por Ribeiro & Stoeger (2003), a qual foi aplicada ao levantamento CNOC2
(Lin et al. 1999). A seguir, a analise dos dados do CNOC2 foi refeita e ampliada no artigo
Albani et al. (2007), onde a contagem numérica diferencial dN/dz do levamento foi re-
obtida e usada para calcular outras densidades numéricas, as densidade diferenciais v e as
densidades diferenciais integrais v*. Entretanto, as técnicas desenvolvidas em Ribeiro &
Stoeger (2003) consideravam somente a cosmologia de Einstein-de Sitter (EdS), e apesar
do artigo Albani et al. (2007) ndo ser limitado ao modelo EdS, era restrito & amostra
do CNOC2. No artigo Iribarrem et al. (2009), a problematica dos trabalhos de Ribeiro
& Stoeger (2003) e Albani et al. (2007) foi reapresentada detalhadamente assumindo
o modelo cosmologico mais aceito atualmente, o FLRW com H, — 70 Kms~'Mpc™!,
Qe — 0,3 e Q) = 0,7, e o método de andlise foi aplicado aos dados de Gabasch et al.
(2004).

Neste trabalho fazemos uma extensao aos anteriores, Ribeiro & Stoeger (2003), Albani
et al. (2007) e Iribarrem et al. (2009), mas com uma amostra alcancando altos valores de

desvio para o vermelho. Para tal, os catilogos escolhidos foram Bouwens et al. (2007),



Bouwens et al. (2008), Ouchi et al. (2008) e Gabasch et al. (2006). Combinando
esses quatro catdlogos a faixa de desvio para o vermelho estudada foi de 0,45< z <9 .
Através da FL foi calculada a fungao de sele¢ao ¢, que é a integral da FL no intervalo
de magnitude absolutas da amostra. Com a funcao de sele¢ao calculada, foi possivel
obter a contagem numérica diferencial dN/dz e as densidades diferenciais e diferenciais
integrais, como definido em Ribeiro & Stoeger (2003), Ribeiro (2005), Albani et al. (2007)
e Iribarrem et al. (2009). Além disso, foi possivel definir uma fungao de completeza .J(z),
que € a razao entre ¢’ e 7., a densidade numérica em volume comovel.

Os resultados mostram que a contagem numeérica diferencial obtida através dos dados
dos catdlogos parece ser inconsistente com as previsdes do modelo cosmologico conside-
rado, FLRW com Hy — 70 Kms 'Mpc='£,,., — 0,3 e Q4 — 0,7. Mas observamos que
o desvio entre a contagem numérica diferencial observacional e os valores esperados pela
teoria cresce com aumento do desvio para o vermelho. Também verificamos a sensibilidade
da funcao de selecao ¢, e consequentemente de .J(z) e dN/dz, ao parametro ¢* da FL, o
qual provém da funcdo de Schechter para a FL.

O plano da monografia é o seguinte. No capitulo 1, discutiremos a cosmologia relativis-
tica e os modelos cosmolégicos que podemos obter como solugdo da equagao de Friedmann,
até chegarmos ao modelo de interesse da pesquisa, o adotado pelos catalogos Gabasch et
al. (2006; doravante G06), Bouwens et al. (2007; doravante B07), Bouwens et al. (2008;
doravante B08) e Ouchi et al. (2008; doravante Ou08), que adota a métrica FLRW com
Hy — T0kms ' Mpc=!, Q,,, — 0,3 e Q) — 0,7. No capitulo 2, definiremos as distancias
cosmologicas e as suas respectivas densidades diferenciais. Posteriormente, no capitulo
3, discutiremos a funcao de luminosidade galactica bem com os seus parametros, e des-
creveremos o seu uso na obtengdo da contagem numérica diferencial de galiaxias, que é a
principal ferramenta na verificagido da consisténcia de modelos cosmologicos, seja através
da comparagao direta dos valores teoricos e observacionais de dN/dz ou pela fungao de
completeza J(z), e no calculo das densidades diferencias, discutidas anteriormente. No
capitulo 4, argumentaremos a motivacao para a escolha dos quatro catilogos selecionados,

resumiremos as caracteristicas prineipais de cada um e analisaremos seus dados separando



em duas secoes, a primeira trata do G06 e a segunda agrupa B07, B0O8 e Ou08. Finalmente,

discutiremos na conclusao os resultados e as suas implicagoes.



Capitulo 1

Cosmologia relativistica e os modelos

cosmologicos

A cosmologia relativistica surgiu no inicio do século XX com o artigo "Kosmologische
Betrachtungen Zur Allgemeinen Relativititstheorie"(Consideragoes cosmologicas sobre a
teoria da relatividade geral), quando em 1917 o fisico alemao Albert Einstein aplicou a
teoria da relatividade geral a gravitagao.

Nao se trata aqui de se fazer uma anélise historica da cosmologia relativistica, mas
sim da visao atual. Resumidamente, a cosmologia relativistica padrao é baseada em trés

suposicoes:
® 0 principio cosmologico;
e 0 postulado de Weyl;
» relatividade geral.
Essa suposi¢oes implicam, respectivamente, em,
e isotropia e homogeniedade espacial;
¢ matéria luminosa tratada como fluido perfeito;

e gravitagao tratada como uma relacao massa-energia e a geometria do espaco-tempo

via a equacao de campo de Einstein.



A seguir trataremos do principio cosmologico, do postulado de Weyl, da equagao de

Friedmann e dos modelos cosmologicos.

1.1 Principio cosmologico

A cosmologia padrao é baseada em um principio de simplicidade, chamado de principio
cosmologico, que € em sua esséncia uma generalizacao do principio de Copérnico no qual
a Terra nao é o centro do sistema solar. Da mesma forma, noés nao devemos esperar que a
Terra, ou o sistema solar, ou a nossa galaxia, ou o nosso grupo local de galaxias ocupe uma
posicao especialmente favorecida no universo. Podemos expressar o principio da seguinte
forma (D’Inverno 1995):

"Em cada época, o universo apresenta o mesmo aspecto em cada ponto, exceto por
irregularidades locais".

Para transformarmos essa afirmacao em uma expressao mateméaticamente precisa, as-
sumimos que existe um tempo cosmico £/, que por ser consequéncia do principio de Weyl
(secao 1.2) nao se configura como uma suposi¢do extra, e formulamos que cada hipersu-
perficie espacial, ou seja, todos os pontos pertencentes a uma mesma dessas superficies,
possui um mesmo valor para o tempo césmico t. Essa declaragdo de que nao ha pontos
privilegiados em cada uma das hipersuperficies significa que ha homogeneidade espacial.
O principio nao apenas exige que nao existam pontos privilegiados como que nao hajam
diregoes privilegiadas em qualquer ponto. O espago no qual nao ha direcdes privilegiadas
é chamado de isoirdpico. Assim, o principio cosmolégico nos conduz a condi¢ao de um
universo isotropico e homogéneo.

Vérios trabalhos tedricos foram feitos na investigagao de solugoes que consideram a
anisotropia e a inomogeniedade. Um dos maiores grupos de solugoes sao os modelos de
Bianchi, os quais sdo espacialmente homogéneos e anisotropicos.

Contudo, o principio cosmolégico sera adotado. A razao para tal, é que ele nos permite
usar na cosmologia os dados provenientes da astronomia observacional. QQualquer outra
suposi¢ao, como anisotropia e inomogeniedade, nos levaria a uma métrica na qual nao

teriamos dados suficientes para determinar as fun¢oes desconhecidas que ocorrem nela.
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1.2 Postulado de Weyl

Em 1923, H. Weyl tratou o problema de como uma teoria como a relatividade geral, ba-
seada na covariancia geral, pode ser aplicada a um sistema finico como o universo. A
relatividade geral foi feita para lidar com a equivaléncia das observacoes de observadores
relativamente acelerados. O universo consiste de um sistema tinico que parece diferente
para observadores em diferentes estados de movimento. Weyl argnmentou que para ten-
tarmos entender o que esta distante de nos, devemos nos basear, 0 maximo possivel, nas
teorias verificadas na nossa vizinhanca. Ele também introduziu a idéia de um "substrato"
ou fluido que permeia o espaco no qual as galaxias se movem como "particulas funda-
mentais", e esse fluido assume um movimento especial para essas particulas. O postulado
pode ser descrito da seguinte forma (D’Inverno 1995):

"As particulas do substrato estao situadas em um espago-tempo em uma congruéncia
de geodésicas temporais divergindo de um ponto em um passado finito ou infinito".

O postulado exige que as geodésicas nao se interceptem um nenhum ponto, com exces-
sao de um ponto singular no passado e possivelmente um ponto singular similar no futuro.
Assim, hi somente uma geodésica que passa por cada ponto de espago-tempo, e conse-
quentemente a matéria em qualquer ponto possui uma tnica velocidade. Isso significa que
o substrato pode ser considerado um fluido perfeito e essa é a esséncia do postulado de

Weyl.

1.3 Equacao de Friedmann

O universo parece ser governado pela equacdao diferencial ordinaria de primeira ordem
chamada de equacao de Friedmann. Essa equacgao pode ser obtida através das trés

suposicoes da cosmologia relativistica citadas no inicio do capitulo,

1. O principio cosmolégico, o qual nos leva a um universo isotrépico espacialmente

homogéneo, requer pela isotropia uma métrica esfericamente simétrica. A forma



mais geral possivel de um elemento de linha com essa simetria é dada por:

ds® = e’dt* — e*dr*(df* + sin® 0dg?), (1.1)

onde v — w(t,7). Levando em consideracido a observada expansao do universo, a
homogeneidade requerida por esse principio leva a um fator de escala R(t), que
determinard uma expansao homogénea. Introduzindo tal fator de escala, o elemento
de linha acima torna-se:

dr?

S X7 2 | ——
ds cdt® + [R(t)] 1 — kr2

+r23(d0? + sin*0do®)| , (1.2)

que é conhecido como o elemento de linha da métrica de Friedmann-Lemaitre-
Robertson-Walker (FLRW), onde k é o parimetro de curvatura e pode ter valores
{1,—1o0u0,ecéa velocidade da luz. Da equagao acima pode-se obter os elementos

nao nulos da métrica:

=~ (1.3)

g = —R/V1 = kr?, (1.4)
g2 =—rR, (1.5)

g* — —rRsind. (1.6)
(1.7)

Tal principio nos permite portanto obter o lado esquerdo da equacao de Einstein: o

tensor de Einstein. Pode-se obter tal tensor a partir da métrica como,

e =By~ %g@m, (1.8)

com o tensor de Ricci dado por,

Ri=RBo=0"Rii, (1.9)



o tensor de curvatura de Riemann,
Ry = Ocl'gq — 0alge + Tgalec — il ea (1.10)
a conexao métrica,

i l ¢ = I P
[bc‘ — ﬁgki(db.qd(' I' ()(‘.gdb . ()d.qb(.')a (111)

e finalmente o escalar de Ricci, que pode ser obtido a partir da contragio do tensor
de Ricci,
R = R®Rg,. (1.12)

2. O postulado de Weyl, o qual exige que o substrato seja um fluido perfeito, ou seja

o tensor energia-momento é dado por,
Top = (p + P)tats — PGab, (1.13)

onde p é a densidade do fluido, p a pressao e u, a 4-velocidade do fluido.

3. A relatividade geral, ou melhor, as equagdes de campo de Einstein,

G = gLf’T“", (1.14)
C

que relaciona os tensores construidos no itens anteriores.

A solucao dessa equagao para os tensores especificos obtidos nos itens 1 e 2 levam a

seguinte equagao:

[:{2 87;(! {)!1),2 b .A_;HZ L k(_'g, (115)
ol
R i 8rGp A kc?
Hit? = | = -, 1.16
®) (R) 3 '3 R .

onde //(t) é a fungao de Hubble, (i é a constante de gravitagao universal e A é a constante

cosmolégica. A relacdao (1.15) é a chamada equacgao de Friedmann. Na proxima secao

trataremos das solucoes dessa equagao, os chamados modelos de Friedmann, ou como
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alguns autores os referenciam modelos com métrica FLRW.

1.4 Modelos cosmologicos padrao

As solugoes para a equacdo de Friedmann sao chamadas de modelo cosmologico padrao,

e sdao obtidas em funcao dos valores que os seus parametros podem ter,
—00 < A < 400, k= —1,0,+1. (1.17)

As solugoes dessa se¢ao estao em fungdo de A e k, mas também é comum encontrarmos
os modelos em fungio das densidades dos parametros £2;, onde i pode denotar as compo-
nentes materiais (barions, matéria escura, etc), a curvatura e a constante cosmologica.

A densidade de matéria-energia devida ao parametro cosmologico é dada por:

A
{15 = %" S (1.18)
A densidade de matéria-energia barionica,
0, =% 871G pmo (1.19)
% 3H2
As densidades devem seguir a seguinte relagao,
2% =>"9, bo (1.20)

i Pe

onde p. € a densidade critica, obtida considerando um universo plano (k = 0), sendo dada
por p,. g%é e o indice zero indica as quantidades observacionais no tempo presente.

Na figura 1.1 estao os graficos de todas as solugoes possiveis. Elas estdo divididas em
trés casos maiores, para k — —1,0 ou |1, que estao subdivididos em 3, e esses 3 em 8
sub-casos, respectivamente, dependendo do sinal ou valor de A.

Caso I: k = —1

(1)A > 0. Este é um modelo de expansao indefinida, mas possui um momento em que

10
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Figura [.1: Modelos de Friedmann. {D’'Inverno 1995)

a taxa de expansao desacelera por um periodo antes de aumentar novamente, e assintoti-
camente se aproximar de exp|(3A)"/?t|.

(i) A — 0. Mais um modelo de expansao indefinida, mas que nao diminui sua taxa de
expansao em nenhum momento, e cresce com / assintoticamente.

(ili)) A < 0. Nesse caso, a for¢a cosmologica é atrativa e eventualmente pausa a
expansao, forcando o modelo & colapsar em um evento apocaliptico chamado de "big
crunch". Normalmente, esse modelo é chamado de modelo oscilante. Também hé a
possibilidade de que esse modelo oscile indefinidamente com um ciclo apés o outro. Todos
os modelos com A < 0 sao modelos oscilantes.

CasoII: £k =0

(i)A > 0. E idéntico ao subcaso 1(i), com um periodo de desaceleracao da taxa de
expansao e se aproximando assintoticamente de exp|(3A)'/?¢].

(ii) A — 0. E o chamado modelo de Einstein-de Sitter com R ~ tiet- 2T,

(iii) A < 0. Um modelo oscilante.

Caso III: k£ — +1

11




Nesse caso existem mais possibilidades, pois ha um valor critico positivo para a cons-
tante cosmologica dado por,

A, = 4nGp, (1.21)

associado a um valor critico para o fator de escala R, dado por

R. = ¢/\/4nGp. (1.22)

(1))A > A.. Em 1935, a questdo da geracao de elementos - nucleossintese primor-
dial - comecou a ser considerada ativamente. A fisica nuclear mostrou que a criacao
de elementos pesados exige condicoes extremamente altas de densidade e temperatura.
Os modelos de fonte pontual oferecem essa possibilidade, pois quando I tende a zero, a
densidade tende ao infinito com K~ e a temperatura varia com R~'. Tais modelos sao
consequentemente chamados de modelos de big bang quente. Os efeitos puramente
gravitacionais nao dominarao em tais condicoes e entao nao podemos seguir o modelo até
a origem usando somente as equacoes da relatividade geral.

Lemaitre investigou o problema e concluiu que existem trés periodos distintos na evo-

lugao do universo:
1. um periodo de explosao do ponto inicial, durante o qual os elementos foram formados;

2. um perfodo de expansao muito reduzida, durante a qual existem condigoes favoraveis

para a formacao da condensagao levando a nebulosa;

3. um periodo final de renovada expansao, durante a qual a nebulosa recua acelerada-

mente e forma novas condensacgoes através da diminui¢ao da densidade.

Esse & o chamado modelo de Lemaitre, no qual mais préximo A é de A, mais pronun-
ciado é o periodo de desacelacao da taxa de expansao.

(i) A — A.. Existem trés possibilidades nesse subcaso.

(a) Esse foi o primeiro modelo cosmologico relativistico a ser considerado e é cha-
mado de modelo estatico de Einstein no qual a atracdao gravitacional é exatamente

contrabalancada pela repulsio cosmica. O fator de escala entdo tem o valor constante F,.
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(b) Esse é o modelo com "big bang"que se aproxima assintoticamente do modelo
estatico de Einstein.

(¢) O chamado modelo Eddington-Lemaitre foi descoberto por Lemaitre em 1925
e discutido por Eddington. Nio é um modelo do "big bang", e é referenciado ao universo
estatico de Einstein, no qual a atracao gravitacional e a repulsao cosmica estao equilibra-
das. Nesse modelo se voltarmos no tempo ele se aproxima do modelo estatico de Einstein.
E no futuro ele se torna um modelo de expansdo aproximando-se assintoticamente de
exp{(%j\)% t]. Assim, essa solu¢ao tem um passado infinito no estado de Einstein.

(iii) Ac > A > 0. Mais uma vez h4 duas possibilidades.

(a) Um modelo oscilante.

(b) E um modelo no qual ha uma fase de contracio seguida por uma fase de expansao
no qual o fator de escala continua sempre positivo. E simétrico em relacdo ao ponto de
raio minimo com R ~ exp|(3A)"/?t] para t — 0o e R ~ exp|(3A)"/2 (t—)| para t — —oc.

(iv) A — 0. Um modelo oscilante.

(v) A < 0. Um modelo oscilante.

1.5 Modelo FLRW com (,,, = 0,3, 2y = 0,7 ¢ Hy =
T0km/s/Mpc

O modelo que efetivamente usamos no trabalho foi o com a métrica FLRW com £2,,,

0,3, QA 0,7e Hy T0km/s/Mpc, ou seja € o modelo com k& — 0 e A > 0. Ele
assume que o universo é homogéneo e isotropico em grande escala, e dominado por uma
constante cosmologica, pois a densidade da constante cosmologica €25 € consideravelmente
maior que a de densidade de matéria bariénica (2, . Por essa teoria o universo inicia
sua evolugao através de uma "grande explosao", chamada "big-bang", com densidade e
temperatura extremamente elevadas. A partir desse estagio, o universo, em expansao,
esfriou rapidamente, permitindo a formacio posterior das galaxias, estrelas, planetas.

Viérias evidéncias observacionais apontam para esse modelo, como,

e 2 expansio do universo tem sido confirmada através das observacoes do desvio para
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o vermelho da radiagao emitida pelas galaxias distantes;

a abundancia de elementos leves no universo (de acordo com a nucleossintese pri-

mordial) discutida na secio anterior (modelo I11(i));

a radiacao cosmica de fundo descoberta em 1965, indica que o Universo é preenchido
por radiacao eletromagnética a uma temperatura de 2,7 K. A explicacao mais aceita
é que essa radiacao é sobra térmica do big bang. Essa é a evidéncia mais forte, pois

esse modelo é o que melhor ajusta o espectro de poténcia dessa radiagao;

o resultado das supernovas Ia, no qual aponta para uma aceleracao da expansao,

que é modelado de maneira mais simples fazendo A > 0.
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Capitulo 2

Distancias cosmologicas e suas

densidades

Nesse capitulo serao apresentadas as definicoes e os métodos usados no célculo das dis-

tancias cosmoldgicas e suas respectivas densidades diferenciais e integrais.

2.1 Distancias cosmologicas

Em cosmologia, as distancias observacionais sao definidas pelo método de medigao. Isso
significa que os dados astronémicos de relevancia cosmolégica, como o desvio para o ver-
melho de galaxias distantes e a magnitude aparente, quando relacionados de um modo
particular um com o outro definem uma distancia observacional particular. Ou ainda, em
cosmologia, medir uma distancia depende das circunstancias. No espago plano Euclidiano
todos os métodos levam a uma unica distancia, entretanto, na cosmologia relativistica
isso nao acontece e a idéia de uma unica distancia correta deve ser abandonada. Em
relatividade, o conceito de distancia nao é absoluto.

A falta de uma nogao fnica de distancia significa que outras quantidades cosmologicas
relacionadas com a distancia também nao devem ser finicas. Esse é o caso da area, do
volume, da densidade média, e também de qualquer estatistica de distribuicao de galaxias.
Contudo, na nossa vizinhanga a aproximagao da cosmologia Newtoniana é valida e todas

as distancias relativisticas coincidem.



Em cosmologia relativistica, nao ha um terminologia definida para as distancias, o que
pode causar confusao. Porém em Ellis (1971) pode-se encontrar um rigoroso tratamento
relativistico das observagoes em cosmologia, chegando a defini¢oes de distancia. Nesse
trabalho, G. F. R. Ellis mostra como calcular as distancias cosmologicas para qualquer
métrica de espaco-tempo.

Uma das distancia mais usadas em Astronomia é a distdncia de luminosidade d;,
que é definida como uma relagao entre o fluxo observado I, ou magnitude aparente, e a
luminosidade intrinseca I de uma fonte astronémica, no universo plano e nao expansivo,
e pode ser descrita pela expressao,

L

Koy (2.1)

A distdncia por drea d, (também conhecida como distdncia de digmetro angular, dis-
tdncia de luminosidade corrigida ou disténcia de drea do observador) é obtida através da
relacao entre o elemento de area da secao transversal do 4, da fonte medida intrinsecamente

e o angulo sélido observado df2,, mostrada abaixo,(veja figura 2.1)

do s = dQa(d,)>. (2.2)

Figura 2.1: A distancia por area d 4 é calculada através da equacdo (2.2), entre a 4rea da secao transversal do 4 e o angulo
solido dQ24. Se a dimensdo [4 for medida no referencial de repouso da fonte e a sua dimensdo angular o medida pelo
observador, entao d 4 pode ser estimada por {4 = a d 4. (Ribeiro 2005)
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A distincia de dree de galdria d¢; (também conhecida como distdncia efetiva, distdncia
de tamanho angular, disténcia comdvel transversa ou disténcia de movimento proprio) é
similar, mas é definida a partir do ponto oposto ao de d 4. O angulo sélido d€2; é medido
no referencial de repouso da galaxia e a area da secao tramsversal do; € medida pelo

observador (veja figura 2.2). A equagao que define essa situacao é,

dog = d,Q.;;(d(;)?. (2.3)

do,.

Figura 2.2: A distancia d.; ¢ obtida através da equacdo (2.3), entre a area da secio transversal do e o dngulo solido dfl..
(Ribeiro 2005)

As distancias observacionais, d;,d 4 e d., sao conectadas nmas com as outras e com o
desvio para o vermelho z, em uma relacao demonstrada na década de 1930 por Etherington

(1933), chamada de teorema da reciprocidade ou lei da reciprocidade de Etherington. Ela

pode ser escrita como (Ellis 1971, Schneider et al. 1992, Ribeiro 2005),

d.;, — (1 = 2)2d.A : (l + Z)d(;, (24)

e é valida para qualquer modelo cosmolégico.
Os métodos descritos acima definem distancias que podem ser a principio diretamente
calculadas e nao precisam coincidir. As equacgoes (2.1), (2.2), (2.3) e (2.4), apresentam

quatro quantidades que podem ser medidas pelo observador, I, dQ24, doc, z, e outras seis
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desconhecidas L, d;,, do s, d4, dS)¢;, d;, assim terminamos com um sistema sem solugao.
Entretanto, se conseguirmos determinar independentemente L ou do 4, o sistema pode ser
resolvido. Em ambos os casos, € necessario o conhecimento sobre a fisica intrinseca da
fonte, ou sobre a evolucao da fonte, uma teoria na qual estd em falta para as galaxias.
H4 um modo de resolver o sistema através da determinagao de d,. Vamos chamar
« de dimensao angular observada de algum objeto cuja a dimensao intrinseca linear /4,

perpendicular a linha de visada pode ser estimada (veja figura 2.1). Entao,

la~dja, (2-5)

e nés podemos determinar d4 com um certo grau de precisao. Note, entretanto, que /4
¢ medido no referencial de repouso da fonte, significando mais uma vez a necessidade
de conhecermos a fisica intrinseca da fonte para estimar [, e, entdo, calcular d4. Sem
o conhecimento da fisica das galixias, nao nos resta outra op¢ao a nao ser assumir um
modelo cosmologico para podermos obter outra relacao, normalmente na forma de funcao
de dy(z), ou d4(z), ou di(z), e por fim sermos capazes de resolver o sistema anterior.
Outra distancia que pode ser definida é a distdncia de paralaze dp (Ellis 1971), que
como diz o seu nome é obtida através das medidas da paralaxe das galédxias. Entretanto,
como essas medidas ainda nao sao possiveis, esta distincia nao é relevante no momento.
Existe outra relacdo que pode ser chamada de distancia observacional, a distdncia de

desvio para o vermelho d;, que é mostrada abaixo,

cZ

dz = 4. (2.6)

onde ¢ é a velocidade da luz e H, é a constante de Hubble. A relacao anterior é uma
consequéncia da equagao distancia-velocidade e da aproximacao de Doppler na expansao
do universo, vélida para z < 1 (Harrison 1993). dz nao é uma distancia observacional no
mesmo sentido em que as outras, sendo uma quantidade proporcional & pequenos valores
de z na cosmologia padrao. Contudo, a equacgdo (2.6) é a que define a lei de Hubble e é

frequentemente usada em cosmologia. Assim, essa equacao € incluida como uma expressao
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de defini¢ao de d; para todo z.
Como mostra a relagio de reciprocidade as distancias variam de formas diferentes com

o desvio para o vermelho, como pode ser visto na figura 2.3.

100000 T T T T T T g S SR R
dy ]
dy,
dg
dy

it 10000 4
2 E s
: |
-a' J
1000 - > -
05 1 2 3 4 5 6 7 8 9
A

Figura 2.3: Comportamento das distancias cosmol6gicas com os desvios para o vermelho para o modelo cosmologico FLRW
com 2y =0.7e Qmy, = 0.3.

Em Iribarrem et al. (2009), usou-se a definicdo (2.2) e a métrica FLRW (1.2), do

modelo considerado, para encontrar d 4, dado por,

dopy  R*r*(d0? + sin®0d¢?)

2 _ 2
(da)" = dQ,  (dO? + sin20d¢?) SR A1)
A partir da defini¢ao de desvio para o vermelho abaixo,
I 4-2= %, (2.8)

e usando a lei de reciprocidade (2.4), a defini¢do (2.6) e a equagao (2.7), podemos obter

as outras distancias,

dy — R (;—f) , (2.9)
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dC-' — }?'UT! (2'10)

_ ¢ (B
dz = HU(R 1). (2.11)

2.2 Densidades Diferenciais

Seja d; uma certa distancia observacional, onde 7 pode se referir a qualquer uma das das
quatro disténcias (i — L, A, G, 7). Considerando S; como a 4rea de uma casca esférica

observada de raio d; e V; o volume observado de raio d;, temos que,

S; = 4m(d;)?, (2.12)

V; %a—{d,;)"'. (2.13)

Conforme J.Wertz, pode-se definir a densidade diferencial ; a uma certa distancia d,,

pela expressao (Wertz 1970, 1971; Albani et al. 2007),

1 dN

T (2.14)

Essencialmente, essa quantidade fornece a taxa de crescimento na contagem numérica de
galdxias a uma distancia observivel d;. Claramente o comportamento desse parametro
depende da distancia empregada. E conveniente do ponto de vista numérico escrever o ;

em termos de z,

dN [ d(d))™"
g 8 i 2.1

Ribeiro (2005) define a densidade diferencial integral !, que € a integral de ; no

volume V; observado, e pode ser descrita por,

I
s = [~ dv 2.1
g 1:—/1;,.’{ (2.16)
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E também iitil reescrever 7} em funcao de z, da forma apresentada abaixo,

i l/’z dV"d..
7‘5 V, a ’Y’I dz i

Como V; é dado pela relagio (2.13), temos que,

i L WL AR _ o ds)
dz  dz (3”(‘1‘)) o i e

Substituindo as relagoes (2.15) e (2.18) na (2.17), encontramos que,

1 2dN
= — —dz
F}/, V,g 0 dz ’
ou
N
Vi V. .

(2.17)

(2.18)

(2.19)

(2.20)

Assim, a densidade diferencial integral nos d4 a densidade numérica de galaxias em um

certo volume.

As duas tltimas relagoes mostram que as densidades diferenciais integrais dependem

somente dos volumes V; considerados e do valores de N (ou dN/dz). Essa constatagao

serd de grande importancia no calculo de 7* para os catalogos.
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Capitulo 3

A funcao de luminosidade galactica

Assim como a distribui¢do de luminosidade estelar reflete a fisica de formagao e estrutura
estelar, n6s esperamos aprender sobre os processos de evolucdo da galaxia ao estudar
a distribuicdo de luminosidade galactica. Essa distribuicdo é quantificada através da
fungao de luminosidade galactica (FL) ¢ que é proporcional ao niimero de galaxias com
luminosidade entre L e L + dL. Por convengao, a fungao é normalizada por,
N (Z)’

z

| /0 HLys = 3 (3.1)

entao ¢ pode ser definida como a densidade numérica de galaxias em um intervalo de

luminosidade L e L { dL. em um dado desvio para o vermelho 2 (Peacock 1999, p.399;

Ribeiro & Stoeger 2003),
dN(z,L)

o= gy, (3.2)

sendo
L

[
IJ‘

, (3.3)

I

onde .* é o parametro de escala de luminosidade (também conhecido como luminosidade
caracteristica), e dV é o elemento de volume comével, em um certo z, onde a FL é
calculada.

A FL é uma ferramenta poderosa no teste de modelos cosmolégicos, pois nos transmite

informacoes sobre como a densidade numérica local de galaxias n varia com os diferentes
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tipos de galaxias, a sua dependéncia com o meio e como n muda em relacao a época
cosmica. Além disso, a FL fornece uma descri¢ao estatistica da populagao de galaxias.

Inicialmente, os parametro das FL eram ajustados aos dados apenas para galaxias
locais, onde a evolugdo nao era considerada importante. Entretanto, com os levantamentos
tornando-se cada vez mais profundos, ficou claro que a evolugao da luminosidade deve ser
considerada. Uma parametrizagao conveniente da FL é a funcao de Schechter (1976), que
pode ser escrita como,

$(l) = p*1oé (3.4)

ou

B(L)dL — ¢*(L/L*)* exp(—L/L*)d(L/L*) (3.5)

onde ¢*, L* e o sdo parametros determinados a partir da analise estatistica dos dados.
Essa formula foi inicialmente motivada por um modelo simples de formagado galactica
(Press & Schechter 1974), mas provou ter uma aplicagdo muito mais ampla que a original.

Ao invés do parimetro L*, os levantamentos normalmente apresentam o seu equiva-
lente, a magnitude absoluta caracteristica M*. Para poder usi-la, devemos reescrever
a equagao (3.2) para a FL como a densidade numérica de galdxias entre as magnitudes

absolutas M e M | dM. Entao a fungdo de Schechter torna-se,

d(l)dl = (0.4 In10) ¢* 1004HNM=M) ey [_100AM=M)] g — p(M)dM  (3.6)

sendo que a defini¢ao de magnitude absoluta implica em [ — 10%4(M" M)

Através da equagao (3.4) verificamos que o nmimero de galaxias menos brilhantes que
M* varia com ¢(M) oc [” e o nimero de galaxias mais brilhantes mantem uma relagao
¢(M) ox e'. A figura 3.1 mostra um exemplo de funcio de luminosidade.

O parametro M* é a magnitude caracteristica e para |M| > |[M*| o valor a FL exibe
uma rapida mudanga de inclinag¢do no grafico ¢ x M.0O parametro adimensional o depende
da classe morfologica das galaxias e determina a inclinacao do decaimento da curva. Fi-
nalmente, o fator ¢* é o parametro de normalizacao da FL, cuja dimensao é de densidade

numeérica.
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Figura 3.1: Fungao de luminosidade derivada do Las Campanas Redshift Survey (Lin et al. 1996), junto com a fun¢ao de
Schechter que melhor se ajusta aos dados. As fungdes de luminosidade das galaxias com e sem linha de emissfio também
330 mostradas.(Binney & Merrifield 1998)

A dependéncia da FL com a morfologia traz implicagoes & nossa pesquisa, pois quando
trabalhamos com catalogos que nao possuem classificagao morfolégica, o que € o caso dos
levantamentos para altos desvios para o vermelho, isso pode criar uma maior imprecisao

nos resultados.

3.1 Funcao de selecao

A funcgao de selegao 1 é definida como a integral de ¢ acima de uma Iuminosidade limite

L e pode ser escrita como (Peebles 1993),

I

9(z) = : o) di. (3.7)

A dimensdo dessa fungdo ¢ de densidade numérica, pois a FL, como foi visto anterior-

mente, fornece o nimero de galaxias por unidade de volume comoével em um intervalo
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de luminosidade. Assim, é conveniente fazer um teste de consisténcia relacionando essa
quantidade com a densidade numérica comovel no obtida pela teoria, através da fungao
de completeza .J(z) dada por,

Y(2) = J(2) n(2), (3.8)

onde a densidade numérica em volume comével é dada por,

N
ne= —.
Ve

Aqui N € a contagem numérica de galaxias e V- é o volume comével.
Como a maior parte dos levantamentos calculam os parametros da FL de Schechter
em termos da magnitude absoluta e em mais de nma banda, a fun¢ao de sele¢ao também

deve ser reescrita nesses termos,

M
PW(2) = [ (0.4 In10) ¢* 1024 HUM=M) oyp, [ 100AM™=M)] g0, (3.10)

—00

onde o indice W indica o filtro da banda de passagem. No entanto, as amostra dos
levantamentos sao limitadas em termos de magnitude e, assim a equagao anterior torna-
se,
_ M, .
P (2) = [ (0.4 In 10) ¢* 1040 +XM™=M) oy [—IOGA(M _M}] dM, (3.11)
M;
onde M, é a magnitude limite superior e M; é a magnitude limite inferior das galaxias da
amostra considerada.
Os dados dos levantamentos além de serem feitos em mais de uma banda de freqiiéncia,

as vezes incluem algum tipo de classificagao morfologica, assim a funcao de selegao deve

considerar um conjunto de bandas W e tipos morfologicos v, podendo ser escrita como,

2-! PﬂMtJd":V(z)
P(2) = a ? ; (3.12)
; VYL PM,

onde P, é a proporcao de galaxias da amostra que foi classificada com o tipo morfologico

v, M, é a massa de galaxias com tipo morfolégico v, e aw sdo constantes introduzidas
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para evitar a dupla contagem de uma mesma galaxia em diversos filtros, definidas como,
aw(z) =1, para W =1, (3.13)

aw(2) =bw(z) <1, para W > 1. (3.14)

Assim, considerando a relacao (3.12), conforme a equacao (3.8) podemaos reescrever J(z),

N ZvP‘,Mﬂb:v(Z) ]
J(z) = ”‘Zaw S P (3.15)

Cw

Se no catalogo escolhido, a amostra foi trabalhada em s6 uma banda e ndao houver
qualquer distin¢ao de classe morfologica, as equacoes de ¢ e J(2) voltam as suas relagoes

particulares (3.11) e (3.8) respectivamente.

3.2 Contagem numérica diferencial

A contagem numérica diferencial observacional |[dN/dz|.s pode ser definida partindo de
um teste de consisténcia entre d/N/dz teodrico e observacional. Para tal, usamos o mesmo
argumento usado com a fungao de selegao ¢, isto €, assumindo que as duas quantidades

podem ser relacionadas por uma funcdo de completeza J, como abaixo,

[({g} J(2) [C;EY] s (3.15)
< 1obs * 1teo
Usando a relacao (3.8) na equacao (3.16), obtemos

dN . |9N P(z) [dN

[ dZ ]obs J(é) { dz j\ teo _ Tie [ dZ ] teo ‘ (317)

Como n¢ é dado pela expressao (3.9) e a densidade numérica em volume préprio n é

escrita como,
N

= (3.18)

n
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conseguimos o seguinte resultado para |dN/dz| .

dN Ve ¢; dN

E importante ressaltar que a transformagio de volume nessa equagio reflete a indepen-
déncia de J(z) em relacao as unidades de volume, proprio ou comoével, e nao muda as
unidades de volume de dN/dz tedrico ou observacional.

A contagem numérica diferencial teérica apresentada em Ellis (1971) pode ser reescrita

como (Ribeiro & Stoeger 2003),

[%’};] = n(da)’ (1 +2)dQ =2 dy . (3.20)
< Jteo
e usando a relacao (3.20) na (3.19) obtemos

dN W g dy

(:d—z]d’s = [Vp, (1 -+ 2) dQ > 5 s, (321)

onde df2 & o angulo solido igual a 47 para todo o céu e y &€ um parametro afim da métrica
considerada.

Devemos ressaltar que a expressao (3.21) é dada em termos de unidade de volume
préprio, pois n € escrito em termos de volume proprio. Observe também que essa expressao
é geral e pode ser usada para qualquer modelo cosmolégico. A cosmologia considerada
aparecera nos termos de dentro dos colochetes.

Ainda podemos considerar que o levantamento tenha sido feito em diversas bandas e

com os tipos morfologicos diferentes explicitados, 0 que nos remete a relacao (3.12) para

. Assim |[dN/dz| 4, torna-se,
dN VC d E\u PU M"'d):v
{Z} [Vp (d ) (1+ ~)dﬂ_] ;GWW. (322)

Essa expressao foi obtida em Albani et al. (2007) mas por um caminho diferente, e

em Iribarrem et al.(2009) de modo similar ao mostrado acima.

Nota-se que as equagoes (3.19), (3.21) e (3.22) sdo similares, sendo a primeira escrita
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de uma forma mais compacta, a segunda explicita os parametros relativisticos do espaco-
tempo quadrimensional e a terceira, além de mostrar os termos relativisticos expande para
a dependéncia em morfologia e banda de freqiiéncia da funcao de selecao.

Na figura 3.2 encontram-se os graficos de N, dN/dz e d*N/dz*, nos quais sdo mostrados
os comportamentos dessas quantidades em relagao ao desvio para o vermelho. O grafico
de d*N/dz? sera de grande importancia na analise da propagacao de erro no capitulo 4,
pois devido ao seu decaimento em 2 ~ 2.5, chegando a tornar-se negativo, as barras de
erros sofrerao um efeito curioso.

Quando um modelo cosmolégico é assumido, outros volumes podem ser definidos, como
o volume comdovel V¢ e o volume proprio Vp,. Essas quantidades sao importantes, pois as
densidades cosmologicas obtidas através das observagoes em geral assumem V-, enquanto
as densidades derivadas da teoria consideram Vp,. Entao, para podermos comparar os
parametros derivados das observagées com os da teoria, a seguinte conversio de volume

deve ser feita (Iribarrem et al. 2009),

3
dVp, — ﬁrzdrsinﬂdﬂ do = R} dVe. (3.23)
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Figura 3.2: Os trés graficos mostram a evolugdo de uma determinada quantidade em respeito ao desvio para o vermelho
z. De cima para baixo, o primeiro grafico mostra a evolugao da contagem numérica N, o segundo a evolugao da contagem
numérica diferencial dN/dz e o terceiro a evolugao de d? N/dz* em uma mesma faixa de desvio para o vermelho, 0 < z < 9.5.
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Capitulo 4

Selecao das amostras e analise dos

resultados

A selecao das amostras a serem estudadas conforme a teoria apresentada nos capitulos
anteriores consistiu na procura de catalogos de galdxias que respeitassem a seguinte série

de critérios:

e Possuir a funcao de luminosidade galactica ¢, ou melhor, os parametros da fungao

de Schechter (M"*, ¢, a) em funcao do desvio para vermelho.
e Nimero de galdxias da ordem de centenas para garantir maior precisao.
e Modelo cosmologico FLRW com €y — 0,3,Q4 = 0,7, Hy — 70 km/s/Mpc.

Além disso, foi dada prioridade para catalogos com valores altos de desvio para o vermelho
(2 > 2). Apbs uma pesquisa minuciosa no sitio arXiv.org, a principio o catélogo seleci-
onado foi Bouwens et al. (2007), pois além de ter os elementos citados anteriormente,
era 0 mais profundo na época da sele¢ao, tendo seus valores extrapolados para o desvio
para o vermelho z de 74. Posteriormente, foi publicado o artigo Bouwens et al. (2008)
que complementa o trabalho anterior, com 8 galaxias em z igual a 7,4 e extrapola seus
valores para 2 igual a 9. Os dados para ambos os catdlogos, Bouwens et al. (2007, 2008),
foram obtidos a partir das observagoes do Telescopio Espacial Hubble ("Hubble Space
Telescope™ HST), ou melhor, dos dados da Cimera Ultra-Profunda do HST ("Hubble
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Ultra Deep Field" HUDF) e do GOODS ("Great Observatories Origins Deep Survey")
nas bandas ultravioletas e no intervalo de 3.8< z <9.

Posteriormente, foi adicionado a nossa pesquisa o catélogo Ouchi et al. (2008), no
qual seu dados foram coletados pelo SXDS ("Subaru/XMM-Newton Deep Survey") no
intervalo de 3,1< z <57, e apresentam uma considerével diferen¢a em comparagao aos do
Bouwens et al. (2007), mais significativamente em ¢*. A LF é derivada para cada z no
comprimento de 1500A.

Como os catélogos anteriores, comecam suas analises em 2 > 3, por motivo de com-
pleteza e comparagao foi escolhido o catélogo Gabasch et al. (2006), cujo os dados sao
provenienetes da Camara Profunda do FORS ("FORS Deep Field" FDF) em trés diferen-
tes bandas vermelhas, 1, i’ e z’, entre 0.45< > <3.81. A amostra é constituida de 5558
galéxias, e os parametros de Schechter foram parametrizados em funcdo do desvio para
o vermelho, tornando a anilise mais completa e detalhada. Em nenhum dos catalogos é
feito qualquer tipo de distin¢ao morfologica.

A seguir, discutiremos a anilise de dados em duas partes. A primeira discute o artigo
de Gabasch et al (2006, G06), e a segunda agrupa os catalogos Bouwens et al.(2007; B07),
Bouwens et al.(2008; B08) e Ouchi et al.(2008; Ou08). O Ouchi et al.(2008) foi analisado
com o Bouwens et al.(2007, 2008) pois tem um intervalo de desvio para o vermelho proximo

aos outros dois e tem poucos valores.

4.1 Gabasch et al. (2006)

No catalogo GO06, os parametros de Schechter foram considerados em fungao do desvio

para o vermelho 2, assumindo as seguintes relagoes:

M*(z) = Mg +aln(l + 2), (4.1)
¢'(2) = ¢4 (1+2)", (4.2)
afz) = ap = constante, (4.3)
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para uma amostra de 5558 galaxias em uma faixa de z entre 0,45 < 2 < 3,81 nas bandas
r’, 1" e z’. Os parametros livres a, b, M e ¢; foram obtidos pelo melhor ajuste de dados

que minimiza a y* dada por,

N; N; * g2

2 2 kY I¢(Mx) - ‘I‘(ﬂ/{,‘.-,z-, a, b, M[)s(bo)]

X" = x"(a,b, Mg, ¢g) = E 1 E; 2 :7‘2: ) (4-4)
J= =

onde ¢(M;;) é a densidade numérica de galaxias em um intervalo de magnitude i no desvio
para o vermelho z; e W(M,;, 2;,a,b, M, ¢;) é a funcdo de Schechter evoluida até 2; de
acordo com o modelo de evolugao definido por (4.1), (4.2) e (4.3), e 0;; é 0 erro do valor da
funcao de luminosidade. Os parametros livres foram computados por G06 para trés casos
diferentes que tinham uma concordancia de 20 entre si, e a maioria dos valores divergiam
por 1o ou menos. Assim, o caso escolhido foi o 2, que tem os valores para a, b, M e 1
dados na tabela 4.1.

Tabela 4.1: Parmetros livres de evolugido das equacdes (4.1), (4.2) e (4.3), conforme calculados por GO6.

Filtro a b Mg vE &
(mag) (Mpe?) (fixo)

¥ —0.771558 —0.68+0.17 —21.9240.30 00037400005 —1.33
i ~0.38153% 060010 —224540.30 0.0032+40.0004 —1.33
2 -0.491927  —070t]);  -2262'03%  00035+0.0006 -1.33

A partir das relagoes (4.1), (4.2) e (4.3), e dos valores da tabela 4.1, forncecidos por
G06, podemos obter M*, ¢* e a para determinados valores de 2, como apresentado nas

tabelas 4.2, 4.3 e 4.4.

Tabela 4.2: Parametros de Schechter e limites de magnitude do catalogo GO06 para a banda r’.

z M* & o M; M,
(mag) (1073 Mpc=3)  (fixo)
045 —22.217032 2.840.4 -1.33 -28.11 -11.09
0.55 —22.261%:33 2.7+0.4 -1.33  -28.11 —11.09
0.65 —22.311034 26404 -1.33  —28.11 —11.09
0.75 —22.35703% 2.5+ 0.4 -1.33 —28.11 —11.09
0.84 —22.307035 24404 —-1.33  —28.11 —11.09
087 —22.4075:38 24404 ~1.33  —28.11 —11.09
0.96 —22.4410-38 2.34+0.4 -1.33 —28.11 —11.09
110 —22.497037 2.240.4 -1.33  -28.11 —11.09
1.20 -22.5310:38 2.240.4 -1.33  -28.11 ~—11.09
1.30 -22.561%:32 21404 ~1.33 —28.11 —11.09
182 —22.571022 2104 -1.33  —28.11 —11.09
145 -22.611040 20404 -1.33 -28.11 —11.09
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Tabela 4.2 continuagao

z M* @ o M; My
(mag) (10-*Mpe?)  (fixo)
1.60 —22.661041 19404  —1.33 -2811 -11.09
175 —22.7010:43 19£04  —1.33 —2811 -11.09
1.90 -—22.74%54 1.8+ 04 -133 -28.11 —11.09
192 2751l 18404 -1.33 2811 -11.09
205 —22.78%04% 1.7+04 —~1.33 —28.11 —11.09
2.30 —22.84t047 1.64+0.4 —1.33 —28.11 —11.00
2.45 —22.877048 1.6+ 0.4 -1.33 -28.11 —11.09
2.60 -22.9119% 1.540.4 -1.33  -28.11 —11.09
262 -22.011049 15404 -1.33 —28.11 —11.09
280 —22.951058 1.5+0.4 —-1.33 -28.11 —11.09
3.00 —22.9970:38 1.44£0.4 ~1.33  -28.11 —11.09
320 23037082 14x04 133 -28.11 —11.00
340 —23.06" 071 1.440.4 —~1.33  —28.11 —11.09
3.50 —23.081034 1.340.4 -1.33  —28.11 —11.09
360 —23.101%:2% 1.34+0.4 —1.33  —28.11 —11.09
381 -—23.131%% 1.3+0.4 —-1.33 2811 —11.09

Tabela 4.3: Parametros de Schechter e limites de magnitude do catalogo G06 para a banda i’.

z M* @ a M; M,
(mag) (1073 Mpc=3)  (fixo)
0.45 —22.5010:28 2.6194 -1.33 —28.12 —10.79
0.55 —22.62"0%9 25104 -1.33 -28.12 —10.79
0.65 —22.6410:30 24108 -1.33 -28.12 —10.79
0.75 —22.661 531 g3 ~1.33 -28.12 -—10.79
0.84 —22.681032 28782 -1.33 —28.12 —10.79
0.87 —22.691532 22708 ~1.33  -28.12 —10.79
0.96 —22.71753 21402 -1.33  —28.12 ~—10.79
110 —22.7370:31 it -1.33 -28.12 -10.79
120 -22.757532 0tes —-1.33  —28.12 -10.79
130 -22.7710:38 1% -1.33 -28.12 -10.79
182 ~BPrLe 1993 ~1.33 —28.12 —10.79
145 —22.7910-37 19794 -1.33 -28.12 —10.79
160 =22:817382 18189 -1.33 -—28.12 —10.79
175 -22.8310%0 s i o -1.33 -28.12 -10.79
1.90 —22.85704% rrtde —-1.33  —28.12 —10.79
102 228618 i85 -1.33 -2812 -—10.79
205 -22.871042 1.6%0:3 -1.33 —2812 -10.79
230 2200704 1602 ~1.33 -28.12 —10.79
245 —22.921045 15708 -1.33 -2812 —10.79
260 -22.9470%% 154 -1.33 —28.12 —10.79
262 22041087 15152 -1.33  -28.12 —10.79
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Tabela 4.3 continuacio

B M* é a M; M
(mag) (10" *Mpe ?)  (fixo)
2.80 -—22.96+0-48 1470% -1.33 -28.12 -10.79
3.00 -22.98t0-1% 1550 -1.33 -28.12 -10.79
320 -—23.0010:32 L4702 -1.33 -28.12 -10.79
340 23011035} iatet -1.33 -28.12 -10.79
350 —23.02+352 1atos -1.33 -—28.12 —10.79
3.60 —23.03'003 13392 -1.33 -28.12 -10.79
381 -23.051034 1ates -1.33 -28.12 —10.79

Tabela 4.4: Parametros de Schechter e limites de magnitude do catalogo G06 para a banda z’.

z M* @ @ M; Mg
(mag) (103Mpc=?)  (fixo)
0.45 —22.8010-%% 27405 -1.33 -284 —11.27
0.55 —22.831040 2,6 +£0.5 -1.33 —28.4 —11.27
0.65 —22.871041 2.540.5 —1.33 —28.4 —11.27
0.75 -22.89"0-4% 24+05 -1.33 -284 -11.27
0.84 —22.927012 23405 -1.33 -284 —11.27
087 —22.9310-42 2.3+0.5 ~1.33 -284 -11.27
0.96 —22.95'043 22405 —1.38 284 1127
110 -22.9810-43 2iTes -1.33  -28.4 -11.27
120 -—23.011548 2,010 ~-1.33 =284 —11.27
130 -23.03t045 20104 -133 -284 -11.27
1832 —23.08¥24% 1.010:4 —1.33 284 —11.27
145 ~23.067040 19104 -133 -284 -11.27
1.60 -23.0075%7 18404 -1.33 284 -11.27
175 —23.12708% 1.7+0.4 -1.33 -284 —11.27
190 -23.141% 17404 ~-1.33  -284 -11.27
1.92 -23.15%04% L7404 ~1.33 —284 —11.27
205 -23171330 1.6+ 0.4 ~-1.33 284 -11.27
230 —23.211051 1.54+0.4 -133 -284 -11.27
245 —23.2310% 1.540.4 -1.33 -284 —11.27
260 —23.2515%% 14404 ~-1.33 -284 ~11.27
2.62 —23.26%03% 14404 -1.33 -284 -11.27
2.80 —23.271023 14404 -1.33 -284 -11.27
300 -23.30°5%% 13404 133 -284 -—11.27
320 -2332%3% 13404  -133 -284 -—11.27
340 —23.3510%¢ 1.2£04 -1.33 -84 -11.27
3.50 —23.367058 1.2+0.4 —1.33 -284 1127
360 ~2337+038 1.2+0.4 ~1.33 -284 -11.27
381 —2339"0%0 12404  -133 -284 1127
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Nas tabelas 4.2, 4.3 e 4.4, M, é o limite inferior de magnitude absoluta e M, € o
limite superior de magnitude absoluta da amostra conforme valores obtidos de A. Gabasch
(comunicagao privada).

Com os dados das tabelas 4.2, 4.3 e 4.4 podemos calcular a funcio de sele¢dao ¢ para
cada banda, visto que de acordo com a equagao (3.11) podemos obter a integral por meio
de manipulagao algébrica e numérica. Para tal criamos uma rotina para o software Maple
11. Uma vez realizados esses calculos podemos obter ¢ total, que engloba os resultados
de todos os filtros, através da relagao (3.12). Mas, como em G06 nao foi feita distingao

morfologica, a relagdo (3.12) se resume a

(2) (4.5)

onde ay — by — 1/3 para evitar que a mesma galixia seja contada mais de uma vez.

Todos os erros sao propagados quadraticamente. Os resultados estao apresentados na

tabela 4.5.

Tabela 4.5: Valores de i para cada uma das trés bandas e ¢ total.

’

iF

r

z Pr P! U U4
(Mpc3) (Mpc—?) (Mpc—3) (Mpc=3)
045 0.2377H334T  0.273970:0488 06y tO.086L  GogygH0.0408
0.5 02320100428 (00658100401  0.253910:088 2509 +0 0470
0.65 022797002 02568100803 02472430580  0.24401 00474
075 022197004 0247700t  0.0888tOTCNE  0.2sertondTs
0.84 0215870007 0238470050 0.2310700388  0.22847 G
0.87 0.216470:0434 (9390 +0.0406 5 937g+0.0590 (5 9097 +0.0477
096 D210t PYDET  gongrtd M0 pagait DL gabigid 04
110 0204220  pogpil0ts  gasnt)00T  hgj6et0.0d5e
120 020687345 09918150813 o907t TBN  0.012715 34
130 0199375600  0.218'505  0.2080 G055 0.20647 5ot
132 0leontlisd  gojagtdE  gopstloN  oamsrti o
145 019281304087 0213210018 0190510210  0.201810:0882
160 086130050 0.90321 2088 g 1goRtD0S10 g 1ggethEics
175 ‘0.18881 00472 01031100410 0.g1gt 00508  gygyetD.OAET
L0 0180800 0100008 0sntORE  o.ser 00!
192 018141037 01050100630 0.1836700008  0.186710.04%5
205 0172103870 084100t parselfoze:  oarmid i
2.30 0185010007 01856100888 06511000 0a2ardeTe
245 01675122400 07531050 0166210310 02607t R0
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Tabela 4.5 continuagfio

z P v v ¥
(Mpe—3) (Mpe?) (Mpe—3) (Mpe?)
260 015900080 0.17641 G088 0.156119000  0.163810,008
262 015001000 oaredtd NN oase1tD Rl gi16ss100i
280 01610130499 01657720 01571700522 0.161313: 0485
500 0122t )00?  o.aseTiRNND  o3eratDONIY  0.amma D DMEC
320 01541700208 04678700510 0.1482F70 0230 0.15671 (0350
3.40 0158610017 01563100438 0.138110%2% 1500100402
350 0.1450°005N 0156870049 01385100528  0.146013.01%8
300 03468T3I o5k tOOME  g1am0tO 0N 0147510008
381 0aa77i)OM Qe td0Ml  0.1308T0ME 1445700800

Uma vez calculada a funcgao de selecdo total, podemos obter a contagem numérica dife-

rencial observacional de galaxias [dN/dz|., usando a equagao (3.19). Também é possivel

calcular a funcao de completeza J(z) através da relagdo (3.8). As quantidades necessarias

para o calculo de [dN/dz|4, e J(z) estdo na tabela 4.6, assim como os resultados.

Tabela 4.6: Valores de Volume Proprio (Vp, ), Volume Comével (Ve ), contagem numeérica de galéxias N, Densidade Numérica

em Volume Préprio (r), Densidade Numérica em Volume Comével (n.), J(z) e dN/dz tebrico e observacional para a amostra

GO6
z /Py Ve N n ne J(z) [dN/dz2]¢eo [dN/dz] ops
(x1019)

045 7.0230 x 109  2.1411 x 1010 8.8528 x 10°  1.2605 0.4135 0.622010-9897 51964 x 1070 3.237610-3620
0.55  9.6800 x 10°  3.6082 x 10'®  1.4918 x 1010  1.5397 0.4135 0.606871 00808  6.9364 x 10'0  4.2093 " 1837
0.65 1.2230 x 100 54940 x 100 22716 x 1010 18574 0.4135 0.5901'%0°72 86485 x 1010  5.30371 2810
0.75 1.4525x 1010 7.7846 x 1010  3.2186 x 1010 22150 0.4135 05710700570 10277 x 10" 5868610550
084 1.6320 x 101 10172 x 10! 4.2056 x 1010 25755 0.4135 0.5524700°72 11642 x 1011 6.431510 1808
0.87  1.6871 % 100 1.1033 x 10! 4.5616 x 1010 27038 04135 0554170075 12074 x 10''  6.60047 05112
0.96 1.8322x 10'°  1.3795x 101" 57039 x 10'° 31131 0.4135 05345700007 1.3201 x 1011 7.10407 3001
110 2.0068 x 100 1.8585 x 1011 7.6844 x 1070 38202 0.4135 0.524370:093% 14953 x 1011 7.84041 7 50LL
120 2.0969 x 10'°  2.2327 x 10’ 9.2314 x 10'° 4.4024 0.4135 0514400508  1.5970 x 10" 8.1769" | 7}77
130 2.1615x 10'° 26299 x 101" 10874 x 101 50308 04135 049927298 16853 x 101! 8412710842
132 21717x 10° 27119 x 10" 11213 x 10! 51632 04135 0.491270-083% 17015 1011 8.35797 - 261
145 22181 1010 32621 x 1017 1.3488 x 1011 6.0809 0.4135 0.488070:0%4¢ 17048 x 1011 8.75961} 1590
1.60 22356 x 1010 3.9293 x 10" 1.6246 x 10'' 7.2670 0.4135 04677130051 18707 x 101!  8.79257] 3287
175 2.2231x 100 46235 x 101 19116 x 1011 85988 0.4135 0.454273-0853 10437 x 101! 88287112803
1.90  2.1885 x 10 53375 x 10! 22069 x 10''  10.084 0.4135 0.4501700050  1.9901 x 10" 8.95741} 3300
192 21825 x 1010 54338 x 101" 22467 x 101! 10294 0.4135 0.4515100853  1.9951x 10" 9.00901}-33%
205 21378 x 10  6.0655 x 10'*  2.5079 x 101" 11731 0.4135 0428170060 20217 x 10'*  8.6547" | 3357
230 2.0306 x 1017 7.2980 x 10'" 30175 x 10'' 14860 0.4135 0.4167 0000, 2.0485 x 10* 853657 {17
245 1.9583 x 100 80416 x 10" 3.3249 x 10'"  16.979 0.4135 0.410470 0600 20523 x 10** 8423113190
260 1.8831 x 1010  8.7862 x 10" 3.6328 x 10" 19.292 0.4135 0.3961"2%7 20491 x 1011 g11761 13777



Tabela 4.6 continuagao

z Ver Ve N n J [dN/dz|teo [dN /dz] obs
(x10'0)
262 1.8720 x 1010 88850 x 1011 3.6736 x 10!  19.615 0.4135 0.3961°00570  2.0482x 10 8.1141' ] 352
2.80 1.7812x 100 0.7744 x 10! 4.0414 x 10" 22.689 0.4135 0.3901709°TY  2.0350 x 101! 7.94247 ]38
300 1.6803 x 10'0  1.0754 x 1012 4.4465 x 101 26.463 0.4135 0.375870 0880 20150 x 1011 7.57307}-389
320 1.5822x 10 11723 x 10’2 4.8471 x 10! 30.635 0.4135 0.379013-9630 1.9883 x 10"  7.5355"1-379°
340 14882 x 10" 1.2677 x 10"  5.2414 x 10'' 35220 0.4135 0.3628"570%°0  1.9576 x 10" 7.10201 13308
350 1.4420 x 1010 1.3149 x 102  5.4366 x 10'!  37.678 0.4135 03553700600  1.9410 x 10! 6.80631} 3120
360  1.3980 x 100 13616 x 10'2 56206 x 101" 40.243 04135 0.3567100%%7  1.0238 x 10" 6.86327} 3100
381  1.3104 x 10'° 14584 x 10'2  6.0300 x 10’  46.016 0.4135 0.3495'5:07%9 18862 x 10" 6.5920" }-35%4

As quantidades teoricas Vp,, Ver, N, |dN/dzl,.., e, mais adiante, d; e d(d;)/dz proveni-
entes do modelo cosmolégico adotado, ou seja, FLRW com Qy — 0,3,Q4 — 0,7, Hy — 70
km/s/Mpc, foram obtidas por meio do programa numérico/algébrico de autoria de A.S.
Iribarrem (2009).

Na figura 4.1, encontra-se o grifico de J(z) em fungao de z, onde verificamos a incon-
sisténcia da quantidade observacional ¢) como a tedrica n. Como .J(z) é uma razao entre
Y e n., e o resultado é diferente de 1, podemos interpretar isso ou como uma evidéncia
de matéria escura, ou como a perda de um niimero significativo de galaxias que ndo estao
sendo detectadas, ou ainda ambos os casos. Também podemos observar na figura 4.1, que
quanto maior o valor de z, menor é o J(z).

Ao compararmos a contagem numérica diferencial observacional [dN/dz| s com a teo-
rica |dN/dz;., (veja figura 4.2), verificamos que os valores de |[dN/dz|., ndo sao consis-
tentes com o comportamento de |dN/dz|;.,, e essa diferen¢a aumenta com o z.

Com |dN/dz|,. calculado, somos capazes de obter as densidades diferenciais ;, onde
i — A, L,G, Z,usando a expressao (2.15). Os erros sao obtidos por propagacao quadratica.
As distancias d; e a derivada das distancias 5‘-%1 para cada z estdo na tabela 4.7, jA as
areas S; e os volumes V; relativos i essas distancias estao na tabela 4.8. %‘iﬁ e S, serao
usados para achar -;, porém V; serd usado mais adiante. O erro de y; é obtido pela relagao
abaixo, (demonstrada no Apéndice A)

B = { o d(d:) }_l 5(dN/dz).

dz A8
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Figura 4.1: Evolugdo da fungdo J(z) em respeito ao desvio para vermelho para o G06.
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Figura 4.2: Evolucao da contagem numérica diferencial observacional e tebrica com relagao ao desvio para vermelho obtidas
para o catdlogo de GO6.

Os resultados de [;]ps € [Vilieo encontram-se na tabela 4.9.
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O grafico 4.3 mostra a evoluciao das densidades diferenciais observacionais ||, com
z. Quando comparamos o resultado observacional com o teérico, figura 4.4, verificamos
um padrao de comportamento similar. As barras de erros de || S0 muito pequenas,

assim nao podem ser claramente observadas.
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Figura 4.3: Densidades diferenciais observacionais [v],;s em fungao do desvio para vermelho nas quatro distancias obtidas
para o modelo cosmol6gico assumido com a amostra de galdxias de GO6.
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Figura 4.4: Densidades diferenciais tetricas v em fungdo do desvio para vermelho nas quatro distdncias obtidas para o
modelo cosmolégico padrio assumido no GO06: métrica FLRW com Ho = T0km/Mpe/s, Qm, — 0,3 e {2y =0,7.

I importante notar que a partir de z =~ 1,7, 4 torna-se negativo deixando de aparecer

no grafico. Também podemos obter valores observacionais para a densidade diferencial
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integral |7*|.,, colocando |dN/dz] ., no lugar de dN/dz na equagio (2.19). Mas, como
temos pontos ao invés de uma funcao para integrar, realizamos entao uma interpolacao
usando o Maple 11 ou um ajuste polinomial usando o Origin 7.5 . Nesse caso, 0 melhor
resultado foi obtido como o ajuste do Origin 7.5. Assim, integramos a fungao e dividimos
pelo volume V;, que se encontra na tabela 4.8. Os valores de 7 observacional e teérico
encontram-se na tabela 4.10.

As incertezas de |v*|.ss 830 encontradas através da propagacao quadratica do erro,

mostrada abaixo, (demonstrada no Apéndice B)
; 1 (&N [dN) .
» o — —_— — vl 4
0y % (d;ﬁ) (dz)a(dN/d ) (4.7)

Como a fungéo d” N/dz? torna-se negativa para z > 2,5 (veja figura 3.2), e ela se encontra
no denominador da expressdo acima, as barras de erros calculadas pela expressao (4.7)
tornam-se artificialmente grandes entre o intervalo de 2 < z < 3, por esse motivo elas

foram retiradas do grafico 4.5.
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Ao compararmos as figuras 4.5 e 4.6, percebemos 0o mesmo padrao de comportamento

entre [1*]obs € [7*}teo-
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Figura 4.5: Densidades diferenciais integrais observacionais [7*] 4. €m fungao do desvio para vermelho nas quatro distancias
obtidas para o modelo cosmolbgico assumido no GO06.
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Figura 4.6: Densidades diferenciais integrais teoricas [y*|teo em fungao do desvio para vermelho nas quatro distancias obtidas
para 0 modelo cosmologico padrao assumido no GO6: métrica FLRW com Hp = T0km/Mpc/s, my = 0,3 e Q4 = 0,7,
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4.2 Bouwens et al. (2007, 2008) e Ouchi et al. (2008)

Nessas amostras, diferentemente da apresentada em G06, os parametros de Schechter
(¢*, M* e o) foram fornecidos para um valor especifico de z e, para cada 2, foi usado uma
amostra diferente. Assim ndo ha risco de dupla contagem. Também nao foi feita qualquer
classificacdo morfologica para as galaxias consideradas. Portanto, a equagio (3.12) se
resume na (3.11). Os valores de ' foram obtidos através da utilizacdo da expressao
(3.11) em rotinas escritas no Maple 11. Na tabela 4.11 estdo apresentados os dados

conforme apresentados nos artigos de B07 e B08. Apresentamos também os respectivos ¢’
calculados,

Tabela 4.11: Parametros de Schechter, limites de magnitude absoluta e valores de i para B07 e B08.

R M, pr . = W :

(mag) (10" * Mpc—3)
3.8 4671 ~20.98 +0.10 1.3+0.2 ~1.73+£0.05 —2226 -16.26  0.038076 % 0.008969
5.0 1416 ~20.64 £ 0.13 10403 ~1.66+£0.09 —21.66 —17.16 0.0095628 +0.0035708
5.9 678 —20.24 +£0.19 1455 —1.74+016 2213 —17.88  0.0058943" 00030023
7.3 8 ~19.8 +0.4 5 sl A ~1.74 —21.55 —19.24  0.00050110" ) J0819%2
9.0 - ~19.6 1.1 ~1.74 ~21.95 —19.55 0.00019842

Deve-se observar que para z — 9 os parametros foram extrapolados, e por isso ndo ha

barra de erro.

O catalogo Ou08 é similar ao B07 e B08, tendo os valores de ¢*, M* e o apresentados
para um z especifico, com uma amostra diferente para cada z, além de também nao
haver distingao morfolégica. Assim, 1 foi calculado através da equacao (3.11) em rotidas
desenvolvidas no Maple 11. Na tabela 4.12, estdo tabelados o valor de z, o nimero de
galdxias da amostra, os parametros de Schechter, os limites de magnitude absoluta e os
valores de ¢ calculados por meio da relagao (3.11),

Tabela 4.12: Parametros de Schechter, limites de magnitude absoluta e valores de psi para Oul8.

z Amastra M 500 ) o M; Mg i
(mag) (104" Mpec*) (fixo)
31 356 ~19.8 0.4 56737 —1.6  —21.9 —18.0  0.0004116' 5000039}
3.7 101 —19.8 5.2198 —1.6 —21.7 —19.7  0.0001080] 5;0990166
5.7 401 ~20.6 0.6 441109 -1.6 -221 -206 0.00007477+3.00022032

Uma vez obtidos os valores da func@o de sele¢ao, podemos calcular a contagem numé-
rica diferencial observacional [d N /dz| ., através da relagao (3.19) e a fungéo de completeza
J(z) usando a expressao (3.8). Nas tabelas 4.13 e 4.14, encontram-se todos os valores ne-

cessérios ao célculo de [dN/dz|... e J(z) juntamente com essas quantidades calculadas,
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Tabela 4.13: Valores de Volume Proprio (Vp, ), Volume Comével (Vi), contagem numérica de galaxias N, Densidade
Numérica em Volume Comével (n.), dN/dz tedrico e observacional e J(z) obtidos com a amostra fornecida por B07 e B0S.

Ll

VPr “’(‘ N Tie n [derdz}tea [dN;‘rdz]ob’ J{z}
(x1017)  (x10'2) (x10%?) (x10'1)

38 13146 1.4538 06011 04135 45.725 1.8881 (1.7387 £+ 0.4096) x 1010 0.092082 -+ 0.021690
50 09116 19690 08141 04135 89.305  1.6622 (3.8444 +1.4355) x 10°  0.023126 + 0.008636
59 07042 23133 09565 04135 13583  1.5035 (2.143317299%) x 10° 0.014255+0-007382

0.8736 —0.005810
7.3 04871 27853  1.1516 04135 236.42 1.2017 (1.565571430) x 108 (1.2119775330) x 10~3
9.0 03273 32728 13516 04135 41295  1.0886 5.2303 x 107 4.7985 x 104

Tabela 4.14: Valores de Volume Proprio (Vp,), Volume Comovel (Vi), contagem numérica de galaxias N, Densidade
Numérica em Volume Comaével (n.), dN/dz tedrico e observacional e J(z) obtidos com a amostra de Ou08.

z Ve, Ve N fic n [dN/dz]teo [dN/dz]sps J(z)

(x10'%)  (x1012)  (x10'1) (x1011)
3.1 16308 11240 46473 04135 28497 20023 (1.99347781%) 5 108  (9.9557H1%L0378) x 10—
37 13561  1.4079 58212 04135 42.926 1.9062 (4.9802+0.7662y »c 107 (2.612810:4020) » 10-4
57 07447 22397 92605 04135 12435 15373 (2.7798%51314) x 107 (1.80831533%6) x 104

Na figura 4.7, relacionamos J(z) com z, e verificamos que a inconsisténcia entre a
quantidade observacional ¢ e a tedrica no, e mais uma vez a distancia entre o valor
observacional e o tedrico aumenta com 2, e para 2z > 7 praticamente nao ha concordancia
entre a teoria e a observacao. Os pontos do Ou08 parecem estar quase em linha reta por

causa da escala.

0.12 T T T T T T
T J (Bouwens) ——
- J (Ouchi) = |
008 + -
|
0.06 P
00 | :

nmr l’ - a

_o'm 1. i —]

z

Figura 4.7: Evolugio de J(z) com respeito a z para as amostras de B07, BO§ e Ou08.
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Na figura 4.8 encontra-se o gréifico de [dN/dz]us € [dN/dzi., para os valores das tabelas
4.13 ¢ 4.14. Nesse grafico, podemos observar a inconsisténcia entre os comportamentos
de [dN/dz)ps € [dN/dz)ie0, que & crescente com o desvio para o vermelho. E importante
notar que os valores de [dN/dz]us e J(2) para a amostra de Ou08 estao deslocados de
aproximadamente duas ordens de grandeza quando comparados com os de B07, uma razao
para isso pode ser o parametro ¢* de Ou08 que tem a diferenca de aproximadamente uma

ordem de grandeza em comparagao com o de BOT.

184012 . . ; ; i '

tes011 | ——— e _
[dN/dz],,

18+010 | : [dN/dz],,, (Bouwens) - = |

S L i [dN/dz] ., (Ouchi)

3 - i

- &
1e+009 i ]
14008 | |
1e+007 s A 3 i A i .

’ 4 5 6 7 8 9

Z

Figura 4.8: Evolugdo da contagem numérica diferencial observacional e teorica em fungao do desvio para vermelho para os
dados de BO7, BO8 e Ou08.

Sabendo os valores de [dN/dz],s, somos capazes de calcular as densidade diferenciais
observacionais [7],s para as quatros distancias cosmolégicas (da, dy, de e dz) definidas no
capitulo 2. Isso pode ser feito ao substituir dN/dz por [dN/dz].s na equacgdo (2.15). As
quantidades necessarias ao célculo de 7 estio nas tabelas 4.15 e 4.16. Os resultados de
Y]obs € [7teo para BO7, BO8 e Ou08 sao apresentados, respectivamente, nas tabelas 4.17 e
4.18.
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A evolugao de [7],s € apresentada na figura 4.9 e a de [y}, por z esta na figura 4.10.
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Figura 4.9: Densidades diferenciais observacionais v em fungao do desvio para vermelho nas quatro distancias obtidas para
o modelo cosmoldgico assumido nesse trabatho e com os dados das amostras de B0O7 e BOS.
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Figura 4.10: Densidades diferenciais tedricas v em fungao do desvio para vermelho nas quatro distancias obtidas para o
modelo cosmolbgico assumido nesse trabalhio e nos catalogo BO7 e B0S.

Comparando as figuras 4.9 e 4.10, observamos que as fungoes []os € [Y]ieo tem um
comportamento similar. 74 nao aparece em nenhum dos grafico, pois a partir do 2z ~ 1.7
o seu valor torna-se negativo (veja as figuras 4.3 e 4.4), e os catélogos usados nessa se¢ao
estao na regiao onde z > 3.

Também podemos obter valores observacionais para a densidade diferencial integral
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[7*|obs, a0 substituir [dN/dz| ., na equagao (2.19). O seu equivalente tedrico ||, pode
ser calculado diretamente pela relagao (2.20). As incertezas de |7*|s 530 achadas usando
a expressao (4.7). Os valores de [v*|4s € [7*]ico para B07, BO8 e Ou08 encontram-se,

respectivamente, nas tabelas 4.19 e 4.20.
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A evolucao de [y*],s € mostrada na figura 4.11 e a de [y*];.. esta apresentada na figura
4.12. As densidades [7*|ps € [7*]teo tem um padrao de comportamento similar, porém a
quantidade observacional decresce mais rapidamente. As barras de erro da figura 4.11 sao

muito pequenas € por iSso nao aparecem.
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Figura 4.11: Densidades diferenciais integrais observacionais v em fungao do desvio para vermelho nas quatro distancias
obtidas para o modelo cosmologico assumido e usando os dados fornecidos por BO7 e BOS.
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Figura 4.12: Densidades diferenciais integrais tedricas 7v* em fungdo do desvio para vermelho nas quatro distancias ohtidas
para o modelo cosmologico assumido.
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Conclusao

Nesse trabalho discutimos a conexao da teoria da contagem numérica da cosmologia rela-
tivistica com os dados astronémicos extraidos da fun¢ao de luminosidade galactica (FL),
como proposto por Ribeiro & Stoeger (2003) e ampliado em Albani et al.(2007) e Iribar-
rem et al.(2009), além da sua utilidade na verificacio da consisténcia do modelo cosmo-
l6gico. Com o método teérico discutido nesses trabalhos, criamos rotinas no Maple 11
para calcular a funcao de sele¢ao v/ e seus respectivos erros, a contagem numérica dife-
rencial observacional [dN/dz|.4, com seus respectivos erros e as densidade diferenciais v e
as densidades diferenciais integrais v* ambas com suas incertezas. Através desses valores
calculados foi possivel mostrar graficamente a evolu¢ao dessas quantidades e comparar
teoria com observacao.

A possibilidade de inconsisténcia entre a contagem numérica observacional e as predi-
goes teodricas ja havia sido notada em Albani et al. (2007) para o levantamento do CNOC2
de Lin et al. (1999), que era limitado até 2 ~ 1. Observou-se nesse trabalho que a incon-
sisténcia entre a contagem numeérica diferencial observacional e os valores esperados pela
teoria cresce com o desvio para o vermelho. Isso fica claro quando comparamos os graficos
de dN/dz de Gabasch et al. (2006), no qual 0,45 < 2 < 3,81, e de Bouwens et al. (2007,
2008) e Ouchi et al. (2008), os quais apresentam seus dados para z > 3. Considerados
em conjunto, tais catdlogos apresentam dados de contagem numérica de galaxias, obtidos
da FL na faixa 0,45 < 2 € 9,0. Os dados observacionais estdo em maior acordo com a
teoria se compararmos apenas com os dados fornecidos por Gabasch et al. (2006), onde os
valores de z sao menores. Além disso ao observarmos o grifico da fungao de completeza
J(z) para Gabasch et al. (2006) vemos que quando z é préximo de zero, J(z) fica proximo

de 0,7 e quando z esta préximo de 4, J(z) é aproximadamente 0,3. J4 em Bouwens ct al.
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(2007; 2008) e Ouchi et al. (2008), os valores da funcio de completeza sio todos menores
que 0.1. Assim, sabendo que .J(2) é a razio de ¢ por nc, e mesmo para z proximos
de zero seus valores sao diferente de 1, entdo podemos interpretar esse resultado como
uma possivel evidéncia de matéria escura, ou como uma perda significativa de galaxias na
deteccdo através do viés de Malmquist ("Malmquist bias"), no qual o fluxo é limitado e
o observador verd um aumento na luminosidade média com a distancia, ou ainda como
ambas.

Também observamos que a variagdo do parametro M* nas tabelas 4.2, 4.3 e 4.4 parece
favorecer a hip6tese de que as galixias seriam mais luminosas no passado. Além disso,
podemos verificar a importancia do parametro ¢* para a fungio de selegio, e consequente-
mente para J(z) e dN/dz, a diferenca de uma ordem de grandeza em ¢* para Ouchi et al.
(2008) em comparagao com o Bouwens et al. (2007; 2008), se propaga para J(2) e dN/dz,
como pode ser notado nos graficos de J(z) e dN/d> montados a partir de Bouwens et al.
(2007; 2008) e Ouchi et al. (2008). A discrepancia torna-se tamanha, que as densida-
des diferenciais de Ouchi et al. (2008) ndo puderam ser colocadas no mesmo grafico que
Bouwens et al. (2007; 2008), pois perderiam o padrao de comportamento, como é visto
em J(z) no qual os pontos parecem estar horizontais, quando na verdade estio decres-
cendo. Contudo, como em Quchi et al. (2008) s6 temos trés pontos, ndo vimos sentido
em construir um grafico contendo somente esses pontos.

Finalmente, fizemos um estudo das densidades diferenciais v; (7 — A,G, L, 7) e das
densidade diferenciais integrais -7, usando para ambas as varias defini¢oes de distancias
cosmologicas d;, onde 7 pode referir-se a A, L, (i e Z, indicando respectivamente a distancia
por area d 4, a distincia de luminosidade d;, a distancia por area galactica d¢; e a distancia
por desvio para o vermelho dz. Encontramos os mesmos padroes de comportamento para

todas as densidades em todos os catalogos.
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Apéndice

A Propagacao quadratica do erro da densidade diferen-
cial
O erro da densidade diferencial ; é estimado através da propagacao quadratica e segue a

57 = \@{)(5)2 | (9}?{) (692 + (‘;f ) (52)2. (A1)

Aqui %, % e 2L sdo as derivadas parciais de f(z,y,z) em relagdo a z, y e 2, e iz, dy e

€Xpressao,

0z sao as incertezas nas quantidades x, y e z, respectivamente.

Considerando a equagao (2.15) para ; como f(z,y, z) temos,

5 \/ ((-M?\?;d ) (6(dN/dz))? + ( ;’J) (65:)2 4 (B—J(%ﬁ_)z (6d(d;)/dz)?.
(A-2)

Mas como nao ha incertezas para S; e d(d;)/dz pois esses valores sao obtidos pela teoria,

a relagdo (A-2) se resume a,

- 2al : S))2
b= \/ ( i) @@/ (A-3)

Ao derivarmos 7; em fungdo de dN/dz, usando a equagao (2.15), e substituirmos na

expressao (A-3), encontramos,

&y = \/ {S,-d(“l")}_2 (8(dN/dz))? = { ,-%?}_‘ 8(dN/dz). (A-4)

dz
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B Propagacao quadratica do erro da densidade diferen-
cial integral

O erro da densidade diferencial integral 7 é estimado através da propagagao quadratica e
segue a expressao (A-1) apresentada no apéndice A. Considerando a equacgao (2.20) para

vi como f(x,y,2) temos,

W ()’Y: ; - . (‘}7: : :
by, \/(HN) (5N)? *(av.,.) (V2. (B-1)

Porém como nao ha incertezas para V, pois € um valor obtido pela teoria, temos que,

e (N e (PR sny . ON
Oy = \/((BN) (ON)* = ((‘)N) (ON) = v (B-2)

Como podemos escrever N — [(dN/dz)dz, encontramos que 5N &,

o ON 1% . N N\ (dN) . )
5N — \/{——a(dN/dz)}(a(dN/dz)) (%) (F)sava. @)

Substituindo o resultado da relagdo (B-3) na (B-2), obtemos,

S = —:7 (‘F{V )_] (fdﬁ) 5(dN/dz). (B-4)

22
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