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RESUMO

ORNELLAS, Thais. Relacoes concentracio-massa em escalas de grupos e aglomerados de
galaxias: impacto nas restricoes de massa e de parametros cosmoldgicos. 2025. 154 p.
Dissertagdo (Mestrado em Fisica) — Universidade Estadual de Londrina, Londrina, 2025.

A distribuicdo das estruturas do universo desempenha um papel fundamental como sonda
cosmologica. Exemplos importantes incluem o lenteamento gravitacional e as distribui¢des de
galéxias e aglomerados de galdxias em grande escala. Tanto o lenteamento quanto essas
distribuicdes (no contexto do Modelo de Halos) dependem do chamado perfil de densidade de
matéria, como, por exemplo, o perfil de Navarro, Frenk & White (NFW). Esse perfil descreve a
densidade de halos de matéria escura com simetria esférica e em equilibrio dindmico. Nas
ultimas trés décadas, tem-se buscado identificar um perfil universal para a densidade de
matéria de halos por meio de simulagdes de N-corpos. Nesse contexto, ¢ comum definir a
concentragdo como uma caracteristica fundamental no estudo de halos. A concentragdo,
definida como a razdo entre o raio do halo e um raio de escala interno (c= Ra/rs), indica o
quao centralizada estd a massa dentro do halo. Ela atua como um parametro, junto a massa, na
modelagem desses perfis. A chamada relagdo concentragdo-massa surge como uma forma de
reduzir o numero de parametros na modelagem dos perfis de densidade. Neste trabalho,
implementamos diferentes relagdes concentracdo-massa na Numerical Cosmology Library
(NumCosmo) e comparamos os resultados com os obtidos por meio da Core Cosmology
Library (CCL) e do Colossus.

Palavras-chave: lenteamento gravitacional fraco; perfil de densidade; relagdo concentragdo-
massa.



ABSTRACT

ORNELLAS, Thais. Concentration—mass relations on group and galaxy cluster scales:
impact on mass and cosmological parameter constraints 2025. 154 p. Dissertation (Master in
Physics) — State University of Londrina, Londrina, 2025.

The distribution of structures in the universe plays a fundamental role as a cosmological
probe. Im- portant examples include gravitational lensing and the large-scale distributions of
galaxies and galaxy clusters. Both lensing and these distributions (in the context of the Halo
Model) depend on the so- called matter density profile, such as the Navarro, Frenk & White
(NFW) profile. This profile des- cribes the density of dark matter halos with spherical
symmetry and in dynamical equilibrium. Over the past three decades, efforts have been made
to identify a universal profile for the matter density of halos through N-body simulations. In
this context, concentration is commonly defined as a key feature in studying halos.
Concentration, defined as the ratio between the halo radius and an internal scale radius
(c= Ra/rs), indicates how centrally concentrated the mass is within the halo. It serves as a
parameter, along with mass, in modeling these profiles. The so-called concentration—mass
relation emerges as a way to reduce the number of parameters in modeling density profiles. In
this work, we implement different c-M relations using the Numerical Cosmology Library
(NumCosmo) and compare the results with those obtained through the Core Cosmology
Library (CCL) and Colossus.

Key-words: weak gravitational lensing; halo density profile; concentration-mass relation.
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INTRODUCAO

Halos de matéria escura associados com aglomerados de galdxias sdo os maiores objetos a
terem atingido o equilibrio dindmico, e, por isso, desempenham um papel fundamental nos estudos
cosmoldgicos [1, 2]. No entanto, estimar a massa de estruturas como aglomerados de galdxias €
um desafio. Por ndo ser possivel medir a massa de forma direta, € necessdrio recorrer a métodos
indiretos como a cinemadtica de galdxias [3], observacdes em raios-X [4] e lenteamento gravitacional
[5]. No caso do lenteamento gravitacional, os observaveis correspondem a distor¢cdes nas imagens
de galédxias de fundo causadas pelo campo gravitacional de objetos massivos na linha de visao [6, 7].
Esse efeito fornece informacdes sobre o desvio sofrido por raios de luz em sua trajetéria. Um aspecto
do lenteamento gravitacional € que a deflexdo da luz ocorre igualmente para matéria escura e para
matéria baridnica, independente de estar ou ndo em equilibrio. Por isso, é uma ferramenta ideal para

medir a massa total de objetos [6].

Figura 1: Lenteamento gravitacional no aglomerado de galdxias Abell 2218. Imagem do Telescdpio Espacial Hubble (HST) [8].

Para estimar a massa de um aglomerado por meio dessa técnica, pode-se distinguir entre o re-
gime de lenteamento gravitacional forte e fraco. Na Figura 1 se observa mais predominantemente o
lenteamento gravitacional forte, que se caracteriza por grandes distor¢des podendo formar anéis de
Einstein [9, 10]. Entretanto, o lenteamento gravitacional fraco ndo € menos importante e € objeto de
estudo deste trabalho. E feito essa escolha pois queremos considerar somente pequenas distor¢des na
imagem, dado que no regime de lenteamento forte a equagdo de lente passa a ser ndo linear. O regime
de lenteamento fraco ndo descreve a distribuicdo de massa na regido mais central do aglomerado,
enquanto o forte se limita a regido mais interna. Dessa forma, a combinagdo dos dois regimes seria a
abordagem ideal para reconstruir a massa de uma estrutura [11]. Dois efeitos do lenteamento gravita-
cional fraco sdo descritos em termos da densidade superficial de massa e do cisalhamento reduzido,

em que a modelagem tedrica depende necessariamente do perfil de densidade de massa.
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Devido ao aumento de volume e qualidade de dados observacionais em levantamentos como
Euclid!, LSST? e DES?, [12-14] essas estruturas tém necessitado de uma modelizagdo cada vez mais
detalhada dos perfis de densidade de matéria desses objetos. Nas ultimas trés décadas, simulacdes
de N-corpos tém sido utilizadas para encontrar um perfil de densidade universal para descrever sua
distribuicdo. Os perfis mais estudados possuem simetria esférica [15, 16] e perfis modernos consi-
deram, além do perfil interno, o ambiente ao redor do halo, configurando uma composi¢do de perfil
interno e externo [17]. Em geral, os perfis sdo descritos em termos de dois parametros-chave: massa
e concentracdo. O estudo entre as duas varidveis tem sido feito principalmente com simulacdes de N-
corpos. A relacdo concentracdo-massa € introduzida na descri¢ao do perfil de forma que a dimensdo
do problema € reduzida a ser descrita somente pela massa do halo.

Algumas limitagdes ao introduzir modelos de relagdo concentracdo—massa (c—M) estdo nas di-
ferencas de calibragdo entre eles, que utilizam faixas especificas de massa e defini¢cdes variadas para
essa grandeza. Neste trabalho, implementamos modelos de relacdo c—M para ampliar as ferramentas
disponiveis na biblioteca NumCosmo [18]. Bibliotecas como Colossus [19] e CCL [20] j4 oferecem
diversas relacdes c—M, e uma parte deste estudo consiste em comparar os resultados entre essas im-
plementacdes. Essa comparacio € importante para avaliar a consisténcia dos resultados e identificar
possiveis vieses nas diferentes bibliotecas.

Este trabalho estd organizado da seguinte forma: o Capitulo 1 apresenta a base tedrica para a
Cosmologia, abrangendo temas como a métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW),
espectro de poténcia de matéria e formacao de estruturas. No Capitulo 2 € discutido o modelo de halos
e perfis de densidade de matéria escura. O Capitulo 3 discute a teoria do lenteamento gravitacional e
o Capitulo 4 detalha os modelos de relacdo concentracdo-massa. O Capitulo 5 apresenta os resultados

de comparagdo das implementagdes dos modelos e, no Capitulo 6 esta a conclusdo.

lesa.int/Science_Exploration/Space_Science/Euclid_overview
’1sstdesc.org/
3darkenergysurvey.org/
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1 MODELO PADRAO DA COSMOLOGIA.

Neste capitulo € realizada uma revisao de conceitos basicos do Modelo Padrao da Cosmologia,
como o Principio Cosmoldgico e a Métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW). O

capitulo teve como fontes principais [21-23].

1.1 O UNIVERSO HOMOGENEO E ISOTROPICO

Uma das bases fundamentais para o estudo da cosmologia € a suposi¢do de que o universo €
homogéneo e isotrépico em grandes escalas. Isso é conhecido como o Principio Cosmolégico e as-
sume que, em grandes escalas, o universo apresenta simetria sob rotagdes e translacdes. Dessa forma,
a homogeneidade do universo nao se aplica a um universo visto em pequenas escalas, mas somente
quando observado com raios grandes o suficiente para incluir varios aglomerados de galdxias, ou
seja, distancias maiores que ~ 200 Mpc. A ideia de um universo ser isotropico vem do pensamento de
que nao existe posi¢cdo especial, de forma que ndo estamos em uma posicao privilegiada no universo.
Com esse raciocinio, conclui-se que ele deve ser isotropico para observadores em todo o universo.
Entretanto, isso ndo significa que ndo ocorra uma situagdo em que um observador veja um universo
ndo isotrépico. Isso acontece, por exemplo, quando tomamos o referencial de um observador com
uma velocidade de metade da velocidade da luz. Esses observadores verdo a radiacao cosmica de
fundo vindo de encontro a eles da direcao que estdo seguindo mais intensamente do que por outros
lados. Logo, quando se fala de isotropia, € necessario especificar que ela s6 se dd quando se considera
observadores em queda livre.

A homogeneidade do universo pode ser ligada a esse principio de isotropia. O principio de
isotropia pode ser observado, enquanto a homogeneidade é somente inferida a partir da andlise da
isotropia. O principio de homogeneidade traz a ideia de que as condicdes devem ser as mesmas no
mesmo tempo em qualquer ponto que pode ser ligado com uma rotacdo. A homogeneidade diz que
observadores em todas as galdxias tipicas véem condi¢des iguais no mesmo tempo. Esses principios
sdo a base do modelo padrdo da cosmologia pois levam a uma escolha de um sistema de coordenadas
do espaco-tempo em que a métrica tem uma forma simples, como a proposta por Friedmann, com
contribui¢cdes de Robertson e Walker com a ideia de homogeneidade e isotropia e de Lemaitre ao

mostrar que o universo estd se expandindo. A métrica de FLRW desse espago € descrita por

dr?

d8,2 = —C2dt2 + aQ(t) T?a/R(ZJ

+72d0? | (1.1)

onde ¢ ¢ a velocidade da luz, a(t) é o fator de escala, k& € uma constante associada a curvatura, Ry o

raio de curvatura e dS) é a parte angular em que d22 = df? + sin® Odp>.
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1.2 DINAMICA DO ESPACO-TEMPO

Para estudar a dindmica do espago-tempo, tomamos como base as equacdes de Einstein da
Teoria da Relatividade Geral:
1 (G
Guu = R;w - iRg/w = c_4T;w7 (12)
em que G, € o tensor de Einstein, 12 € o escalar de Ricci, G € a constante gravitacional, 7},, é o

tensor energia-momento e 12, € o tensor de Ricci, que pode ser definido em termos dos simbolos de
Christoffel I ,

Ry =0\, - 9,00 + T3, %, ~T4.T), (1.3)
em que
1
T4, = 59" (rgup + ugrp = Dprv)- (1.4)

Utilizando a definicdo acima e dada a métrica de FLRW, pode-se calcular os simbolos de Ch-

ristoffel. Os valores nao nulos sdo dados por:

1 aa 1 . 1 .
FOM = gm F022 = gaaﬁ P033 = gaar2sen29
k
i a i i 1 i 2 ;
I, a:[‘Z.O 1‘“:;:1“i1 I'%3 = —sinfcost

com a = da/dt. Com isso, utilizando a equagdo (1.3) foram encontradas as componentes Ry ¢ R;; do

tensor de Ricci

R = -32 (1.5)
a

aa + 2a2 + 2kc?

Ry = 1.6
1

Ry, = —(ad+2a%+2ke®)r?, (1.7)
c
1

Rys = —(ad+2a*+2kc?)rsen’0. (1.8)
c

Note que € possivel escrever as trés equacdes de uma forma mais geral

.. SN2 2
Ry = ~ l9+2(9) +2%]gij. (1.9)

la a
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A partir das componentes do tensor de Ricci fica simples o cdlculo do escalar de Ricci

. .\ 2 2
R:gWszc%(L(ﬂ) +";_02) (1.10)

a a

Com isso, tém-se os ingredientes para escrever as componentes do tensor de Einstein utilizando a

equagdo 1.2. Lembrando que G',, = "G, os valores ndo nulos sdo dados por

3 ((a\? ke
GY% = ‘0—2((5) +?), (1.11)
: 1(.a (a\*> ke

Analisando a parte direita da equacao de Einstein (1.2), nota-se o tensor energia-momento, que
representa a informacdo sobre a matéria e conteido do universo. De forma geral, por se tratar de um
universo homogéneo e isotropico o tensor de energia-momento pode ser descrito por aquele de um

fluido perfeito.

-pc 0
0 P
T;;: ,u)\TV: , (113)
g4 0 0
0

0

o o o©

0
0
P
0

onde p € a densidade de matéria e P € a pressdo. Dessa forma, escrevendo G = (87G/c*)T% em
(1.12) temos

a\? 81G k2
(2) =5 (19

conhecida como Equacao de Friedmann, a equacdo fundamental para descrever a evolugdo do fator

a

de escala a(t). Fazendo o mesmo para a equagdo (1.12), encontra-se
a 4 P
a__inG (,0+ 3—), (1.15)
a

3 c2

conhecida como a segunda equacao de Friedmann. Outra maneira de representar a primeira equa-

¢do de Friedmann € por meio da fun¢do de Hubble, definida como
H=2 (1.16)
a

Dessa forma, assumindo um universo plano com £ = 0, temos

8rG
2= (1.17)
3
em que p deve ser entendido como a soma de todas as contribuicdes de densidade de matéria e energia

do universo (p,, + p» + pa, sendo a densidade de matéria, radiagcdo e energia escura, respectivamente).
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A partir de (1.17) define-se a densidade critica como

3H?
Pe= erc

(1.18)

Valores de densidade maiores, menores ou igual a densidade critica indicam um universo fechado,

aberto e plano, respectivamente. E conveniente introduzir os pardmetros de densidade relativa

0, =2 (1.19)
Pe
—KC
0, = —= 1.20
(al)? (1.20)

em que Y €2; + {2, = 1. Para analisar como a densidade e a pressdo evoluem com o tempo, tomamos a

equacao de continuidade
) P
p+3Y (,0+—2):0, (1.21)
a C

que € obtida a partir da conservagdo do tensor energia-momento,
v, T} = 0. (1.22)

O universo tem como principais componentes a matéria, radiacdo e energia escura. Esses com-
ponentes podem ser aproximados por fluidos perfeitos que podem ser parametrizados utilizando a
equagdo de estado w = P/(pc?), que, juntamente com a equagio de continuidade (1.21) se obtém

p o< a~3(+w) Cada componente do universo tem sua prépria equagio de estado e valor para w.

1. O termo de matéria refere-se ao fluido em que a pressdo é muito menor que a densidade de
energia. Neste regime, € considerado um fluido tipo poeira em que a pressao seja nula, ou seja,
nao apresenta colisdes entre as particulas. Isso corresponde ao caso de um gas de particulas
ndo relativisticas. Da matéria, temos a relagdo p o< a2 e w ~ 0. Isso nos diz que o volume
de uma regido no espago aumenta proporcionalmente com @ enquanto a energia nesta regiao
permanece constante. Uma componente da matéria ndo relativistica seria os barions, as matérias
ordinarias encontrada nos niicleos. A matéria escura fria, ou CDM (Cold Dark Matter) é um
exemplo que interage principalmente de forma gravitacional. Em grandes escalas a matéria
escura tem sido detectada por lenteamento gravitacional e é a matéria que estd mais presente no

universo. A componente da matéria € expressa por {2,,,.

2. A radiagdo € outro fluido que faz parte da evolucao do universo. Ela € caracterizada por fluidos
em que a pressdo é um terco da densidade de energia. Temos a relagdo p o< a4 e w = 1/3. E

expressa por €2, e exemplos incluem a radiacdo eletromagnética e neutrinos relativisticos.

3. A energia escura € o ultimo fluido que faz parte do universo. De forma geral, sdo caracterizados
por w < —1/3 e, dessa forma, t€ém pressdo negativa P = wpc?. Como exemplo, tem-se, no

modelo de ACDM, onde A € a constante cosmoldgica de Einstein. Neste contexto, o universo é
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dominado por energia escura, com pressdo negativa P = —pc? e densidade de energia constante
p < a’ com w = —1. E expressa por {), e permanece constante com o tempo enquanto o

universo se expande.

Considerando a variacdo no fator de escala dado por essas componentes, podemos escrever

2
el Qa+ Qa2+ Qa2+ Qp (1.23)

0
com €2, a contribuicdo da radiagdo, €2, a contribuicao da matéria (barions €2, e matéria escura €2.), a

geometria do universo €2 e o termo de energia escura {2,.

1.3 FORMACAO DE ESTRUTURAS

Até entdo, tem-se estudado um universo perfeitamente homogéneo e isotropico. Entretanto,
se o universo fosse dessa forma, ndo haveria formacgdo de estruturas. Em pequenas escalas, tém-se
estruturas e, para entender as estruturas de grande escala e a formagao de tais estruturas, € neces-
sario introduzir perturbacdes que, se considerarmos pequenas, podem ser estudadas pela teoria de

perturbacao. Nessa secdo, foram consultados os trabalhos de [1, 2, 21].

1.3.1 Perturbacoes lineares

Uma descri¢do matematica da evolug@o das ndo homogeneidades envolve tratar a matéria como
um fluido sem pressdo que se expande com o universo. Pode-se caracterizar as flutuagdes no campo

de densidade de matéria relativa a densidade média do universo pelo contraste de densidade

6(z) = @ -1, (1.24)
p

em que p € a densidade média. Dessa forma, para o > 0 (0 < 0) tem-se regides de sobredensidade
(subdensidade) e para ¢ = 0 [24], tem-se uma regido com a densidade média do universo. Contanto
que 0 << 1 é possivel tratar como um regime linear, para § > 1 o caso entra em um regime nio linear
[21]. Se §(x) é obtida a partir de um processo Gaussiano aleatério, homogéneo e isotrépico, podemos

caracteriza-lo através do espectro de poténcia.
O espectro de poténcia € a transformada de Fourier da fun¢do de correlacdo. Em um espaco de
coordenadas real € possivel expressar a funcdo de correlacdo de n-pontos dos contrastes de densidade

da forma
(0(71,2)...0(Xn, 2)) = & (B0, .y Ty 2), (1.25)

de modo que a funcdo de correlacdo de 2-pontos € definida por

(6(,2)0(, ') = (2,7, ). (1.26)
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O contraste de densidade 0(Z, z) é dado pela relac@o entre a perturba¢do no campo de densidade de

matéria no universo e a densidade média de matéria

5(7,2) = f;)(i’(’j)) -1, (1.27)

em que a transformada de Fourier é dada por
5(F, ) = f 5(i, 2)eéF Pz, (1.28)

e a transformada inversa é .
- _ 7 —ik.Z 37,
(%, z) = @y [ d(k,z)e™™*d’k. (1.29)

O espectro de poténcia P(k, z) é definido pela fungdo de correlacéo de dois pontos no espaco
de Fourier [25]

(6(k, 2)(k", 2)) = (27)*6 pirac(k — k") P(k, 2), (1.30)
em que dp;rqc € 0 delta de Dirac, definido por

e d 1 T TN s N
5Dimc(l<:—k:’):er“(’“"“)'wd%. (1.31)

E comum utilizar também a definicdo para o espectro de poténcia sem dimensdes [25]

A(k) :4W(£)3P(/€). (132)

27
O espectro de poténcia descreve a variancia das flutuacdes de densidade em fung¢do do niimero
de onda k, fornecendo uma descricao estatistica das perturbacdes iniciais. De modo geral, o espectro
de poténcia é dado pela funcdo de correlagdo de dois pontos de forma que ela indica as flutuacdes na
densidade entre dois pontos. Em uma determinada escala £ o valor do espectro de poténcia indica
uma variacdo nas flutuagdes que pode ser mais forte ou fraca dependendo da escala [1]. Como a

distribuicdo do contraste de densidade € dada como Gaussiana, determinamos a variancia
V(6(Z,2)) = (0%(z, 2) - (§(Z, z))z) =(6%(z, 2)). (1.33)
Em uma escala R, o contraste de densidade ¢ dado por
5(7, R, ) = fW(lg—a?|,R)5(g,z)d3y, (1.34)

no qual W (|j—Z|, R) caracteriza a fungdo janela, que é comum ser escolhida como sendo uma fungéo
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do tipo top hat no espacgo real [2],

W(x) = %(sinx—cosx), (1.35)

e tem como objetivo filtrar a escala de interesse. Dessa forma, a variancia é calculada e dada por

o2(R, ) = 212f°°k:2P(k,z)|W(k:,R)|2 dk. (1.36)

O raio lagrangiano R € o raio de uma esfera no universo homogéneo que contém a massa M.
O contraste de densidade de matéria 6(, z) evolui com o tempo no regime linear de formagdo
de estruturas da forma
(%, z) = Dy (2)6(Z,0). (1.37)

em que D, representa o fator de crescimento linear, e ¢ normalizada para que D, (0) = 1. Para o

caso de um Universo descrito pelo modelo ACDM a fungio de crescimento tem a forma [25]

D+(a)_59 H(a)/ e ’)/H0)3 (1.38)

com a = 1/(1 + z) sendo o fator de escala.

1.3.2 Regime nao linear

Quando a perturbagdo atinge um valor de 6 ~ 1, o regime de crescimento linear ndo é mais
valido, sendo necessdria uma abordagem diferente para descrever o regime de crescimento ndo li-
near em que 0 > 1. [21]. Por esse motivo, grandes simulagdes de N-corpos tém sido desenvolvidas
e utilizadas para descrever a evolucdo dos objetos que interagem gravitacionalmente em um uni-
verso em expansao [26, 27]. No entanto, devido ao elevado custo computacional dessas simulagdes,
abordagens perturbativas e semi-analiticas tém sido estudadas. Um exemplo € o modelo de colapso
esférico, ou spherical collapse, que considera uma regido com simetria esférica que, inicialmente, se
expande junto com o Universo, mas que, devido a sua propria gravidade, inverte 0 movimento e se
colapsa. A estrutura atinge equilibrio dindmico por meio da virializacao, formando um halo estével,
ndo permitindo que ocorra uma singularidade [28].

Para observar, vamos considerar uma perturbagdo esfericamente simétrica de raio R, massa M
e densidade p(1 + d) no interior da esfera, no qual p é a densidade média do Universo. Da lei de
conservagao de energia, temos

_1(dR\* GM 139
-3(7) - (159
em que E ¢é a energia total do sistema. Para E/ > ( a expansao serd eterna e para F < () a expansao
atinge um valor de R maximo e o sistema passa a contrair até seu colapso. A solucdo para (1.39) no

segundo caso é dada na forma paramétrica por R = A(1 —cosf) et +T = B(0 —sinf), em que as
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constantes A e B estdo relacionadas por [29]

A3
Quando 6 = 7, o raio R atinge seu valor maximo e ocorre o chamado furn around, que é quando o
raio passa a diminuir. Em 6 = 27 € onde ocorre a virializa¢do [30], note que corresponde a t = 2¢;, e
R — 0, entretanto, o processo de virializagdo ndo permite que essa configuracdo singular ocorra.

Para o processo de turn around, temos Ry, = R(6 =7) =2Aet,, =t(0 =) = w7 B!, logo

R = %(1—0059), (1.41)
t = tt—a(Q - senf). (1.42)
0

O R, representa esse raio maximo e t;, o tempo que isso ocorre. Nesse processo o sistema entra
em equilibrio virial [31] no qual as energias cinética e potencial (Fx e Fy, respectivamente) sdao

relacionadas da forma

1
EKvir = _§EUvir (143)
ou seja
Evir = EKvir + EUvira (144)
1
Em"r = _§EUm'r + EU'L)iT7 (145)
1
Eyir = §EUU’iT' (1.46)

No ponto do turn around a energia cinética E'x € igual a zero, dessa forma, temos
Eto = Evta (1.47)
e pela conservagao da energia, F,;,. = E},, ou melhor
s Evvir = Evta (1.48)

como a energia potencial é proporcional a R~!, encontramos uma relagio para Ry, € R,; de R,; =
1
5 Ra-

Para que a virializacdo de um halo ocorra, € necessario que a regido tenha um excesso de den-
sidade acima de um certo valor critico. O valor varia dependendo do modelo cosmolégico escolhido.

Tomamos como exemplo, por simplicidade, o universo de Einstein-de-Sitter (EDS), dominado pela

! Aqui tomamos a constante 7" da solugdo paramétrica como 7" = 0. [29]
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matéria em que H = %t‘l, o contraste de densidade do halo virializado € dado por

A=(1+0)=E=1872~178 (1.49)

DD

Essa € a origem de muitos trabalhos utilizarem o critério de ~ 200 para a sobredensidade ao definir
halos em simulacao [2].

Teorias como Press-Schechter [32] sao uma forma de se testar os modelos de formacgao de es-
truturas de forma a prever a abundancia de halos. Essas previsdes sdo comumente definidas através da
fun¢do de massa dos objetos n(M ). A funcdo de massa é definida de modo que n(M )dM descreve o
numero de aglomerados ligados gravitacionalmente por unidade de volume comével em um intervalo
de massa entre M e M + dM.

1.3.3 Altura do pico

A altura do pico (ou peak height) € definida por
V(M. 2) = 6.() [0 (M, 2), (1.50)

em que J. é o contraste de densidade linear critico necessario para os halos colapsarem em um certo
redshift z. Considerando colapso esférico e um universo de Einstein-de Sitter, temos a constante
d. = 1.686 em que z = 0. O o(M,z) é a raiz quadrada da variancia definida em (1.36). Além da
dependéncia explicita com M e z, a altura do pico também tem dependéncia do modelo cosmoldgico

e das condicdes iniciais.
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2 O MODELO DE HALOS

Como visto no Capitulo anterior, em grandes escalas, a teoria de perturbacao linear € sufici-
ente para descrever as flutuacdes de massa, entretanto, com o passar do tempo, as perturbacdes do
campo de densidade inicial de matéria escura passam a ficar mais desenvolvidas, de forma que as
propriedades ndo conseguem mais ser explicadas com as equagdes lineares. O modelo de halos é
uma abordagem tedrica usada como uma forma de descrever a distribuicdo de matéria no universo,
trazendo uma maneira de analisar essas regidoes ndo lineares.

O Modelo de Halos postula que toda massa do universo estd distribuida em estruturas chamadas
halos. De acordo com simula¢des numéricas, os halos sdo da ordem de 100 vezes mais densos que
a média [2]. Para utilizar o modelo de halos é necessario algumas propriedades: o viés do halo,
que descreve como os halos se juntam com respeito a distribui¢cdo real de matéria. De modo geral, a
probabilidade de um halo se formar depende do campo de densidade inicial e esse efeito, por afetar
diretamente a distribui¢do de galdxias, € importante principalmente em grandes escalas. Dessa forma,
pode-se dizer que a densidade de matéria esta ligada a formacdo de estruturas. O viés € modelado
a partir de uma fun¢ao de massa, como por exemplo de Press-Schecter [32]; a funcdo de massa do
halo, que descreve a distribuicdo de massa de halos, mais especificamente, a densidade nimero de
halos por intervalo de massa; e, por fim, o perfil de densidade, que dita como a matéria é distribuida
no interior de um halo, por se ligar diretamente com a relacdo concentracdo-massa, entramos em mais

detalhes nesse Capitulo (2.2). Esses ingredientes sdo comumente retirados de simula¢des numéricas.

Figura 2.1: Esquema do processo de modelo de halos [2].

A Figura 2.1 mostra o processo do modelo de halos. A primeira imagem apresenta um campo
de densidade de uma simulagdo de N-corpos centrada em um halo massivo. O painel central mostra
os halos sendo identificados com um formato esférico para cada um, e a dltima imagem mostra uma
possivel distribuicao de galdxias dado esses halos.

Conhecendo as propriedades e distribui¢cdes dos halos, € possivel estimar as propriedades es-

tatisticas da distribui¢do de matéria no universo. A distribui¢cdo da matéria € modelada combinando
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duas contribui¢cdes: a correlacdo dentro de um unico halo (termo de 1 halo) e entre diferentes ha-
los (termo de 2 halos). Isso permite estudar propriedades como o espectro de poténcia. Principais

referéncias para este Capitulo sdo [1, 2].

2.1 ESPECTRO DE POTENCIA NO MODELO DE HALOS

O modelo de halos tem como uma peca essencial o estudo da correlacdo de dois pontos divi-
didas entre um halo e dois halos. A correlagcdo de um halo descreve a estatistica entre dois pontos
considerados dentro de um mesmo halo e a de dois halos € a situacdo em que os dois pontos se en-
contram em halos diferentes. Essa divisdo € encontrada também ao analisar o espectro de poténcia,

sendo dividido entre o termo de um halo e dois halos,

P(k) = P™ (k) + P?(k). 2.1)

O termo de um halo para o espectro de poténcia € dado por

PR = [ dMn (M) (u(kim)o(kfm)), 2.2)

em que n(M) é a densidade nimero e u(k|m) e v(k|lm) sdo a transformada de Fourier da distribuicéo
de matéria em uma massa m. Essa distribuicdo pode ser caracterizada pelo perfil de densidade 2.2,
ou pela distribui¢do de estruturas em um halo [33]. Nesse caso, por simplicidade, e por ser objeto
de estudo do nosso trabalho, assumimos uma correlagdo de matéria-matéria, da forma que u(k|m) e
v(k|m) sdo dados por um perfil de densidade. Dessa forma, pode-se simplificar (u(k|m)v(k|m)) =

u(klm)v(klm) = |u(k|m)|? obtendo o espectro de poténcia normalizado como
m2 0o
PRy =2 f AMn (M) [u(klm)[?. 2.3)
p? Jo

Para limites de grandes escalas, k — 0, a transformada de Fourier do perfil de densidade satisfaz

k—0

u(kfm) — 1 (2.4)
fazendo com que o termo de um halo contribua como uma constante P(k — 1), chamada de shot

noise. Dessa forma, nesse limite, o perfil do halo nao influencia no espectro de poténcia.

O termo de dois halos normalizado para uma correlacdo matéria-matéria é dado por
1 oo [e1S)
P (k) = [; [ dmanm)bema ki), [ dman(ma)bm)o(kme)ms | P (k), 2.5)

em que Py, é o espectro de poténcia do regime linear e b(m) é o viés linear de halos com massa m.
Devido a tendéncia de halos de matéria escura em se agrupar, o viés indica o fato de que halos mais
massivos tendem a se formar em regides com densidade maior do que a densidade média do universo
[34].
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Figura 2.2: Exemplo do espectro de poténcia utilizando o halo model em z = 0 para matéria, galdxia e matéria-galdxia [2].

Como mencionado anteriormente, os espectros de poténcia podem ser divididos dependendo
dos tracadores a serem estudados, dado como exemplo Py, Py, Prm que sdo espectros de poténcia
galdxia-galaxia, galdxia-matéria e matéria-matéria (Figura 2.2) . Note que para casos de tragadores
discretos, como o envolvendo galdxia-galaxia, € tido como perfil o Halo Occupation Distribution
(HOD), que descreve a ocupacgao das galdxias no espago [33]. Ja para os casos como o de matéria-
matéria, o espectro de poténcia utiliza um perfil de densidade do halo para se encontrar o campo,
como por exemplo NFW e Einasto descritos na se¢do 2.2. O perfil de densidade € dado em func¢do
de dois parametros fundamentais': massa e concentracio. Note que é possivel utilizar um modelo de
concentracdo, como os descritos no Capitulo 4, que coloca a concentracdo como funcdo de massa,

ao invés de utiliza-la somente como parametro livre. Para o caso cruzado, € utilizado o célculo dos

'De maneira geral, o perfil de densidade tem a massa e a concentragio como parimetros, no entanto, podem existir
parametros adicionais, como no caso do perfil de Einasto, que além dos parimetros fundamentais, também possui o «
como parametro [16].
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dois perfis. Com um perfil de densidade escolhido, € necessario obter a transformada de Fourier, visto
que o espectro de poténcia é dado como P(k). Além da correlacdo de dois pontos, o modelo de halo

permite expressdes para trés e quatro pontos que sdo derivadas de forma semelhante a de dois pontos

[1].

2.2 PERFIL DE DENSIDADE

Como visto anteriormente, um dos ingredientes para descrever um modelo de halo € o perfil
de densidade. Parte desse estudo € encontrar um perfil de densidade que consiga descrever de forma
universal a distribuicdo de matéria no interior dos halos, para isso sdo realizadas simulagdes de N
corpos para encontrar ajustes que descrevem a densidade p de modo coerente visto que nao ha solugao

analitica para a evolugdo das perturbagdes de densidade em um contexto nio linear.

Perfil NFW
Navarro, Frenk & White [15] partiram de simulacdes de N-corpos para encontrar um perfil

de densidade de halos de matéria escura fria em equilibrio que se formaram a partir da formacao

hierdrquica de estruturas®. O perfil foi denominado NFW e é dado por

pnew (T) = Wa (2.6)

Ts Ts
um perfil com apenas dois parametros livres ps € 75 sendo a densidade de escala e o raio de escala,
respectivamente. A partir do perfil de NFW define-se a relacao de concentracao com o raio de escala,
dado por ¢ = r/ry, sendo r a distdncia em relagdo ao centro do halo. O raio de escala r, marca

a transi¢do do comportamento do perfil de densidade. Note que para r;, = r a densidade torna-se

PNFW = ;03/4

Perfil Einasto

O perfil de Einasto [16] foi primeiramente introduzido como uma lei de poténcia para descrever

a distribui¢d@o de estrelas antigas na Via Lactea. O perfil € uma expressdo com trés parametros livres:

prin(r) = pueap (-2 [(Tﬁ) -1]). 2.7)

s

Entretanto, como observado por Gao et al. [36], o parametro o pode ser escrito como uma fungio da
altura do pico, v 1.3.3. Essa fungéo de a(v) é dada por a(v) = 0.155 + 0.00952/2.

Perfil Hernquist

O perfil de Hernquist [37] foi originalmente proposto para descrever a distribui¢do de densidade

de galdxias esféricas. O perfil € dado por

Teoria de que pequenos objetos se formam primeiro e se fundem para formar estruturas maiores [35]
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Ps
() (1+5)

A partir deste perfil é possivel avaliar de forma analitica propriedades como a funcao de distri-

prer(r) = (2.8)

bui¢do, a densidade de estados, o brilho superficial projetado e a dispersao de velocidade em termos

de funcdes elementares.

107 1

10°

107

A/ pm

101 4

10-1 A

- . ; . v e S— T
104 1073 1072 1071 100 10!
riMpc]

Figura 2.3: Comparacdo entre perfil interno de NFW, Einasto (« = 0.2) e Hernquist.

Na Figura 2.3 observa-se que, principalmente os perfis de NFW e Einasto, coincidem na faixa de
raios r ~ 0.1Mpc a r ~ 10Mpc, correspondendo a regido de interesse para densidade de aglomerados
de galaxias. Os perfis apresentam uma maior divergéncia em regides para r < 0.01 Mpc. Apesar do
Herniquist apresentar uma maior divergéncia dos outros perfis, na faixa de aglomerados de galdxias é

onde ele cruza os outros dois.

2.2.1 Perfil externo

Perfis modernos, além de levarem em conta a estrutura interna, também consideram o ambiente
ao redor do halo, incorporando assim uma combinac¢do de perfil interno e externo que é dado pela
soma dos dois pj,: + pest- O perfil externo pode ser modelado por um termo ou pela combinacdo de

termos.

Densidade média

A densidade média do universo pode ser dada como perfil externo nos casos em que o perfil é

analisado em raios grandes r > r,;., dado que nesse caso, a densidade do halo pode se comparar a
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densidade média do universo,
Pext = pm(z) (29)

Note que o perfil externo de densidade média pode ser ignorado se analisando o perfil para raios

pequenos.

Termo de 2-halos

O termo de 2-halos para perfil externo considera a contribui¢do de halos vizinhos no perfil. Para

isso, é utilizado o termo de correlacao de dois halos, sendo descrito da forma

Peat me(z)b(V)ehh(Taz), (2.10)

em que b(v) é o halo bias. Esse termo se torna mais relevante a raios grandes em que é esperada uma

maior correlagdo entre os halos vizinhos.

Lei de poténcias

A lei de poténcias, como termo de perfil externo, € uma aproximagao para raios relativamente

pequenos em que o perfil pode ser aproximado a uma lei de poténcia simples.

2.3 PERFIL INTERNO + EXTERNO

A combinacdo entre o perfil interno e o perfil externo é fundamental para tornar a descri¢dao
do perfil de densidade dos halos mais realista para grandes raios. Essa abordagem permite uma
andlise mais completa dos modelos de halos, incorporando essa contribuicao externa ao espectro de
poténcia. Além disso, € particularmente relevante para o estudo do lenteamento gravitacional fraco,

pois possibilita avaliar os efeitos das regides externas do halo na distor¢do da luz.

Diemer e Kravtov (DK14)

No perfil de Diemer & Kravtov [17] € apresentado um perfil completo, com as componentes
do perfil interno e externo. DK 14 utiliza como perfil interno o perfil de Einasto e como externo uma

combinacao da densidade média do Universo com o termo de 2-halos ou uma lei de poténcia:

pDK14(T) = pEIthrans t Pext, (211)

em que fi.qns € um termo adicionado para descrever a transi¢@o entre os dois regimes, e é dado por

Forans = [1 + (i)ﬁlg, 2.12)

Tt

sendo r; o raio de truncamento, y definido como a inclinagdo do perfil em r ~ Ry, € 5 sendo a

rapidez com que a inclinacdo muda. No estudo de DK14, eles mostram que os halos apresentam uma
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dependéncia na taxa de acres¢ao de massa, definida por

Alogm

= . 2.13
Aloga .13
em que m € a massa do halo e a o fator de escala. Dessa forma, os halos ndo sdo descritos de maneira

universal por perfis como Einasto ou NFW para raios r 2 0.5 Ra00.,.
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3 TEORIA DO LENTEAMENTO GRAVITACIONAL

A obten¢do de massa de aglomerados de galdxias ndo é um processo trivial, visto que a massa
ndo é uma grandeza que se pode medir diretamente. Por isso, é necessdrio utilizar outros métodos para
estimar a massa de tais estruturas. H4 diversas maneiras de inferir a distribui¢do de massa partindo de
métodos observacionais. Um modo comum utilizado em aglomerados de galdxias € o raio-X, emitido
por meio do processo de Bremsstrahlung!, que parte da combinagio entre a temperatura € o brilho
superficial do aglomerado para obter informagdes sobre a massa [4].

Outro método para estimar a massa € a distribui¢do da velocidade e o método das causticas. O
primeiro é uma fun¢do que relaciona o nimero de aglomerados de galdxias com a velocidade da linha
de visdo [3, 38] e o método das cdusticas [39] € utilizado na projecdo da velocidade da linha de visao
com o raio para identificar as cdusticas e inferir o potencial do aglomerado e, entdo, a massa.

As lentes gravitacionais sao outro método de estimativa de massa. Elas utilizam o fendmeno
em que a luz de objetos distantes sofre uma alteragdo no caminho ao passar por estruturas massivas
até chegar ao observador. A distribuicdo da massa de um aglomerado que serve como lente € tirada
na andlise da posicdo e orientacdo das imagens lenteadas. As lentes gravitacionais sdo divididas entre
lenteamento gravitacional fraco, em que as distor¢des ndo sdo tdo radicais, e lenteamento gravitacio-
nal forte, em que se produzem imagens mais distorcidas do objeto de fundo, como imagens multiplas
e o anel de Einstein. A combinacao entre lenteamento fraco e forte também ¢ um método observaci-
onal. Ela pode apresentar um melhor resultado na distribui¢cdo de massa e quebra a degenerescéncia
de massa-folha 3.1.5. O método de lenteamento gravitacional fraco € utilizado em nosso trabalho e

serd discutido com mais detalhes. Este Capitulo foi baseado nos textos de revisdo [1, 5, 30, 40, 41].

3.1 LENTEAMENTO GRAVITACIONAL FRACO

O lenteamento gravitacional fraco é o fendmeno em que a luz de objetos distantes sofre uma
alteracdo no caminho ao passar por estruturas massivas para chegar até o observador. Esse desvio de
caminho implica em distor¢des das imagens do objeto fonte. O nome lenteamento gravitacional vem
de as estruturas massivas se comportarem como uma lente para as estruturas distantes que estao sendo

observadas. Como se trata de lenteamento fraco as distor¢des nao serdo tao evidentes.

'Bremsstrahlung acontece quando uma parte da energia de uma particula é convertida em radiago.
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galaxia

aglomerado de galéxias

Figura 3.1: Tlustragcdo do fendmeno de lentes gravitacionais: a luz emitida por uma galdxia distante é desviada ao passar por um aglomerado de galéxias.
As trajetdrias curvas representam os caminhos distorcidos da luz até a Terra devido ao aglomerado de galdxias massivo. [42].

3.1.1 Equacao da lente e angulo de deflexdo

Assumimos que o efeito do lenteamento gravitacional ocorre por um objeto massivo entre a
fonte e o observador que pode ser chamado de lente. A figura 3.2 esquematiza um sistema tipico de
lente gravitacional. A luz é emitida pela fonte S, passa pela lente L e chega ao observador O sofrendo
uma deflexdo de angulo &. Como as distancias observador-fonte, observador-lente e lente-fonte (D,
Dy e Dy, respectivamente) sdo muito maiores que as dimensdes da lente, é feita a aproximacao de

lente fina (despreza-se a espessura da lente).

plano do observador plano da lente plano da fonte

= - _——__Jgf“"-—lﬁ . ]rr eixn optico

Dr

Figura 3.2: Ilustracdo de um sistema tipico de lente gravitacional com O, L e F' representando o observador, a lente e a fonte respectivamente. Adaptado
de [40].
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Partindo da imagem, pelas relagdes trigonométricas, obtemos
0Dp = BDp + aDpp, (3.1)

podendo ser escrita por

B=0-a(h). (3.2)

Ela é conhecida como equacao de lente, que descreve o desvio sofrido pelo feixe de luz ao passar

pela lente, relacionando a posi¢ao angular real 5 com a posi¢cdo angular ¢ da imagem observada. No

caso em que essa equagdo apresentar mais de uma solucao para um certo valor de 3, uma tnica fonte

pode ser observada em mais de uma posi¢ao angular 6. Isso € mais comum nos casos de lenteamento
gravitacional forte, que é quando a lente produz multiplas imagens da fonte.

O indice de refracdo efetivo n descreve o efeito da curvatura no espago-tempo sobre os raios de

luz e é dado por
2

2
nzl——2(13=1+—2|<13|, (33)
c c
em que, para valores de n > 1, hd um decréscimo na velocidade ao passar pelo meio. A deflexdo da
luz acontece quando o raio passa pelo campo gravitacional e € dada pela integral ao longo da trajetdria

da luz do gradiente de n perpendicular a trajetéria:

b=- [ Amai=2 [ A0d (3.4)
C

No caso das lentes gravitacionais fracas, o dngulo de deflexdo € bem pequeno, de forma que, para faci-
litar o célculo, integramos V,n ao longo da linha de um raio nio perturbado com o mesmo pardmetro

de impacto b.
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Figura 3.3: Deflexdo da luz causada por uma massa pontual M. O raio ndo perturbado tem pardmetro de impacto b e angulo & de deflexdo. A regido
Az ~ +b do ponto de menor distancia do raio de luz até a massa é onde ocorre a maior parte da deflexao.

O potencial Newtoniano da lente € dado por

GM

*(b.2) =~y

(3.5)

sendo b o parametro de impacto e z a menor distancia com que o raio de luz ndo perturbado se

aproxima da lente. Calculando o gradiente

< GMb
A P(bz)= ———F, (3.6)
(b2 + 22)*?
€ possivel obter o angulo de deflexdo como
2 - AGM
a=— [ VvV, Pdz= G% . (3.7)
c c

Como estamos fazendo a aproximacdo por lentes finas, a distribuicdo da massa da lente pode ser

substituida pela massa-folha ortogonal a linha de visdo, caracterizada pela densidade superficial de
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massa > (definida em (3.23)). Dessa forma, o angulo de deflexdo pode ser escrito por
-¢)% :
HOE f( )2 G3)
¢ =€

em que & € o vetor bi-dimensional no plano da lente. No caso particular de uma lente esfericamente

simétrica, o angulo de deflex@o aponta para o centro da simetria e tem modulo igual a

_AGM
I
com M () sendo
3
M© =2 [ ()¢ (3.10)
0
em que ¢ € a distancia do centro da lente e M (£) sendo a massa dentro desse raio.
3.1.2 Matriz Jacobiana
E definido o potencial escalar ¢» como um potencial gravitacional newtoniano da lente
.2 Dip .
i) == [ @(D18,2)a 3.1
77Z)() C2DLDF ( L,Z) 2, ( )

de forma que é possivel relacionar o potencial com a convergéncia da lente através do laplaciano de

(0 R
5 (6)
EC’I"

As propriedades locais da lente podem ser mapeadas pela matriz Jacobiana A4, tal que

V2 (6) =2 = 2k(0). (3.12)

Q0B v

20 =% 5, a0, ©-13)

em que o inverso da matriz Jacobiana é a matriz de magnificacdo M = A~!. A convergéncia pode ser

escrita como uma combinagao linear,

1
K= 5(%1 +129), (3.14)

e as outras componentes de 1;; sdo descritas pelo cisalhamento

’Yl(é) %(%1 —122), (3.15)
1(0) = o= (3.16)

sendo v = (72 + 72)'/2 a magnitude do cisalhamento de v(A) = 71 (6) + i72(8) = |7()|e?, e

¢ representa a orientagdo do cisalhamento. O cisalhamento é o responsdvel por tornar uma fonte
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circular em uma imagem eliptica.

A matriz Jacobiana escrita em termos da convergéncia e do cisalhamento tem a forma

1-k— -
A=) (3.17)
2 L-rk+m

Por se tratar de um lenteamento gravitacional fraco, € conveniente escrever o cisalhamento em termos

de um observavel de cisalhamento reduzido, dado por

9= ; (3.18)
1-k
que tem como componentes g = gy + gy = %em. Dessa forma, a matriz Jacobiana pode ser escrita
em termos do cisalhamento reduzido
1-— -
A=|"T90 T) (3.19)
—92 l+q

Para uma fonte circular mapeada pela matriz de magnificacdo M = A-!, a imagem no plano da lente

serd dada por uma elipse com elipticidade de

-b
=272 (3.20)
a+b
e semi-eixos a e b | |
=t b (321)
1-r-] 1-r—]
A magnificacdo p descreve como a lente amplia a imagem de fonte e é dada por
det M ! (3.22)
= = (& = .
1= detA (1-k)2=~2
3.1.3 Densidade superficial e densidade critica
A integral da densidade volumétrica de massa p ao longo da linha de visdo 2
2©)= [ o€ 2 (3.23)

fornece a chamada densidade superficial de massa (ou densidade projetada de massa), que representa a
quantidade de massa na linha de visdo sendo comprimida em um plano bidimensional. E conveniente
definir a grandeza de densidade critica ..., que representa o valor de densidade superficial de massa

necessario para ocorrer efeitos de lenteamento gravitacional forte. Ela € dada por

_ 02 DF
o 47TG DLDLF‘

(3.24)
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A partir das defini¢cdes de densidade superficial, € possivel definir uma densidade superficial

adimensional, chamada de convergéncia x, dada por

%(9)

k(0) = Z—cr

. (3.25)
O valor da convergéncia caracteriza uma lente forte ou fraca e é responsavel pela magnificacao
ou desmagnificacdo da fonte. Pela definicdo de ..., nota-se que para valores de x > 1, a lente pode

produzir imagens multiplas, estando em um regime de lenteamento gravitacional forte.

3.1.4 Componentes do Cisalhamento

Podemos redefinir as componentes 7; € v, do cisalhamento para um referencial rotacionado,
medindo em direcdes diferentes, definindo o cisalhamento em duas partes: tangencial ; e cruzado
x> que € rotacionada em 45°. De maneira geral, as lentes gravitacionais distorcem o formato de
objetos de fundo na dire¢do tangencial, o que permite obter a distribui¢do de massa da lente, enquanto
o cisalhamento cruzado permite identificar erros sistemdticos na medi¢do do sinal de lenteamento

fraco. Para um dado referencial 3.4, as componentes do cisalhamento sdo dadas por

—Y1 COS 20 — Y2 8in 2¢ (3.26)
1 8in 2¢ — 5 cos 2¢ (3.27)

Vi
Tx

(P > ()

Figura 3.4: Sistema de coordenadas com as componentes do cisalhamento tangencial e cruzado.

O cisalhamento tangencial esté relacionado a densidade superficial de massa atraves do excesso

de densidade superficial
_AX(R)

%(R) 5,

(3.28)
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em que AY(R) =X(R)-%(R) e

o [FN(R)RAR!

=(R) = mR?

(3.29)

¢ a densidade superficial média. do raio R.

O cisalhamento medido em qualquer ponto deve estar orientado de maneira tangencial a direcdo
que aponta para o centro de coordenadas, enquanto o cisalhamento cruzado aparece inclinada em 45°
da componente tangencial 3.4. Por nio haver cisalhamento nesse angulo, ele € usado como uma

ferramenta para identificar possiveis erros sistematicos.

3.1.5 Degenerescéncia de Massa-Folha

A Degenerescéncia de Massa-Folha, (ou Mass Sheet Degeneracy) aborda o viés que aparece
na estimativa de massa total utilizando o lenteamento gravitacional. Esse viés ocorre pelo fato das

medidas de cisalhamento serem invariantes sob a transformacao de
K=([1-XN)+Ar, 7' =Xy (3.30)

com A representando uma folha de densidade homogénea sendo adicionada (ou retirada) do plano da
lente. Para A\ # 0, essa transformacao resulta em um mesmo observavel de cisalhamento reduzido

g’ = g. A inclusao de medidas de magnificagdo pode quebrar essa degenerescéncia.

3.1.6 NFW no lenteamento gravitacional

E interessante encontrar as funcdes analiticas para a densidade superficial de massa, de forma a
descrever um perfil de densidade em termos das grandezas de lentes gravitacionais « e . Para isso,
tomamos como exemplo o perfil de NFW 2.2, que assume uma simetria esférica. Podemos obter de
maneira analitica a projecio da densidade de massa na linha de visdo, ¥ (R), para o perfil e escrever

em termos das grandezas cisalhamento e convergéncia das lentes gravitacionais na dependéncia

radial:
by R
kvew(R) = %() (331)
AY R
Yvew(R) = NEF—W() (3.32)
Pela Equacdo (3.23), integrando o perfil de densidade (2.6), obtemos
2 0sc per [1 - —2_ arctanh 1—9”] <1
(z2-1) Vi-z? 1+ ’
Ynrw () = 2”5% x=1, (3.33)

2Tsécpcr _ 2 I_—l
C) [1 T arctan 1+m] T >1.
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57 50cPer [ﬁ arctanhy/1=% + In (%)] x <1,

Snew () = Arg0eper [1+1n(1)] x=1, (3.34)
%rsécpcr [% arctan\/%+ln(§)] x> 1.

Detalhes para a obtencdo das equagdes descritas nessa secdo podem ser vistos em [43].
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4 RELACAO C-M NO MODELO DE HALOS.

A concentracdo € uma das caracteristicas fundamentais no estudo de halos, é com ela que se
entende a distribuicdo de matéria no interior de halos. Se a concentra¢do pode ser obtida a partir de
uma funcdo da massa, é possivel obter uma descricao completa do perfil de densidade somente infe-
rindo a massa, tornando a relagdo de concentracdo-massa uma ferramenta para descri¢cao do perfil de
halos. Entretanto, essa relacdao nio € tao simples, visto que ela depende do redshift e da cosmologia
escolhida. Parte do estudo desse tema € a analise de como a massa, o redshift e os parametros cosmo-
l6gicos afetam a concentracdo. O objetivo do estudo dessas relacdes € analisar expressdes em que a
concentracdo seja uma funcdo da massa visando diminuir um parametro na analise do perfil de den-
sidade de halos. Para analisar uma relacdo de concentragdo-massa € necessario realizar simulagcdes
numéricas para encontrar o melhor ajuste de forma estatistica. Ha duas categorias principais de simu-
lacdes cosmoldgicas: N corpos e hidrodindmica e neste Capitulo serd feito uma revisao bibliogréfica
de trabalhos que propdem modelos de concentracio e sua relacdo com a massa, redshift e cosmologia
nas duas categorias de simulagdo.

Quando se utiliza simulagdes para definir os halos é necessario escolher um tipo de limite para
ele de modo que é possivel identificar um halo em uma distribuicio de matéria. Normalmente é

utilizado um entre dois algoritimos:

Friends-of-friends (FoF): Identifica halos como grupo de particulas e define uma distancia
limite que as particulas devem ter para serem partes do mesmo halo. Essa distancia € definida por um
pardmetro b multiplicado pela densidade média de particulas n da forma bn~'/3. E comum utilizar o

valor de b = 0.2 nas simula¢des e devido a sua defini¢do resulta em grupos com formatos arbitrarios.

Spherical Overdensity (SO): Identifica halos como grupos esféricos, definindo um centro e
crescendo esferas até atingir uma densidade limiar A. Os centros sdo normalmente definidos a partir
de pontos minimos no potencial gravitacional e a densidade limiar é comum ser dada por A = 200p,,,,
representando 200 vezes a densidade média do universo. Também € possivel dar como densidade
de referéncia a densidade critica do universo (p.) ou a densidade virial (p,;-). A massa M de uma
sobredensidade esférica € definida como a massa que estd dentro do raio r;, dado uma densidade
limiar Ay,

4
M = gﬂ-riAhpreﬁ “4.1)

em que tanto o raio quanto a densidade ird carregar o subscrito da densidade limiar, da forma ps,, €
T200m Para o primeiro caso. O subscrito € carregado da mesma forma para concentragao.

Esse capitulo serd focado na literatura e artigos relacionados a relacdo concentragao-massa. Os
trabalhos que foram implementados estardo descritos em detalhes.
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4.1 CONCENTRACAO EM SIMULACOES DE N CORPOS

A concentracdo de um halo de matéria escura é definida como a razio entre o raio caracteristico
do halo - seja ele o raio virial ou o raio correspondente a uma densidade limiar especifica - r e o raio
de escala r, [15]

c=— 4.2)

TS

em que o raio de escala € obtido por um perfil de densidade. L.ogo, para determinar a concentracao em
simulacdes, ¢ comum a utilizacdo de um perfil de densidade para o ajuste. Entretanto, a concentracao
também pode ser inferida a partir da velocidade circular maxima V.., que, assumindo apenas o
formato de um perfil, estabelece a relacio entre velocidade, massa e concentragdo, sem a necessidade
de ajustar diretamente o perfil de densidade [44]. Os modelos de relagdo ¢ — M, além de fornecerem
uma forma de entender a evolugdo hierdrquica dos halos - como halos de menor massa tenderem a
apresentar maiores concentracoes [15, 45] - também contribuem para quebrar a degenerescéncia que
surge ao manter a concentracao e a massa como parametros independentes.

As simulagdes sdo fundamentais para o estudo de relagdes ¢ — M. Em particular, as simulacdes
de N corpos simulam a evolucdo gravitacional da estrutura, ou seja, é considerado somente os efeitos
gravitacionais das intera¢des entre as estruturas. E comum se referir a simulagdes de N-corpos como
dark matter-only simulations devido ao fato de considerarem toda a matéria como sendo matéria
escura. Na Figura 4.1 € mostrada uma simulacio de alta resolu¢do de como a matéria escura se
distribui no universo. Na figura é observado acimulos de matéria escura, formando regidoes densas

(4reas brilhantes) e regides pouco densas, formadas por vazios (parte mais escura).
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Figura 4.1: Distribuicdo de matéria escura na simulagdo Uchuu em 2z = 0. Source: Skies and universes.

Bullock2001

Bullock et al. [46] apresentou um modelo universal da relacdo de concentragdo-massa que des-
creve as mudancas da concentragdo para cosmologias com parametros diferentes. Em 2008 Maccio
et al. [47] modificou seu trabalho a fim de melhorar os resultados de concentragdo para massas da

ordem de aglomerado de galdxias propondo uma expressao para A = 200,

2/3
a (ZC)] : (4.3)

c200e = Koo [ H(z)

no qual A é uma constante determinada a partir das simulacdes (o subscrito Ky indica a definicao
de massa e concentracdo de 200c) e z. segue a definicdo proposta no trabalho original, utilizando o

formalismo de colapso esférico no caso de v(M,, z.) = 1, ou seja,

o(M,,z.) = o(M,,0)D(z.)=1.686 4.4)
M, (z.) FM,(2). 4.5)

em que F' € um nimero real que relaciona a massa caracteristica M, com a massa do halo M.
Utilizado F' = 0.01 para todas as cosmologias, entretanto, para o parametro K foi observado que
ele varia de acordo com a cosmologia utilizada na simulac¢do. Dessa forma, para encontrar o melhor
valor é necessdrio determinar por meio de simulacdes numéricas. No trabalho de 2008 € apresentado o
melhor valor de K para as cosmologias WMAP1, WMAP3 e WMAPS5 [48-50]. A Figura 4.2 mostra
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o comportamento da concentracdo cog. para redshift 0, 1 e 2.

C200c

T T T T T T T T 2
10]] 1012 1013 10]4 1015
logM[h~1M @ ]

Figura 4.2: Modelo de Bullock e Maccio para intrevalo de massa de 101! a 1015 e redshift z = 2.0.

Duffy2008

O modelo de Duffy et al. [51] foi obtido a partir de uma combinacdo de trés grandes simulagdes
de N-corpos (rodadas pelo GADGET?2 [52]) calibradas com a cosmologia WMAPS5. A relagcdo de
¢ — M foi descrita por uma lei de poténcia que engloba um intervalo de massa de 10'A"1M, a

10Y5h~1 Mg e redshift z < 2 para halos ajustados com NFW e Einasto. O modelo é dado por

M
Mpi'uot

c(M, 2) =A( ) (1+2)°, (4.6)

em que € utilizado Mt = 2 x 10'2h71 M, e os pardmetros A, B e C variam dependendo do perfil
e defini¢do de halo utilizado. O modelo € calibrado para definicdes de massa de 200m, 200c e vir,

como € mostrado na Figura 4.3.
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Figura 4.3: Modelo de Duffy et al. para intervalo de massa de 102 a 10'° e redshift z = 2.0.

Klypin2011

O modelo de Kyplin et al. [44] depende de concentracdes que foram obtidas a partir da velo-
cidade circular maxima, ou seja, ndo € utilizado um perfil de densidade diretamente. Foi utilizada a

simulacao Bolshoi [44] calibrada com a cosmologia WMAP7 [53],

chz'rc = V m|max' (47)
T

A relacdo ¢ — M é dada como uma lei de poténcia com definicdo de massa vir com valores de
massa podendo variar de 3 x 10121 M, a 5 x 104h~1 M, e redshift z = 0,

M,;, -0.075
) (4.8)

10241 M

Com essa expressdo € possivel estimar a concentragao a partir da massa virial para halos distintos. A

c(Myir) =9.60 (

Figura 4.8 mostra a variagdo da concentracdo seguindo a Equacao (4.8). Para um redshift diferente

de zero, é apresentada uma nova lei de poténcia '

Mvir ~0-075 Mvir 020
C(Mm’r,Z) :CO(Z) (m) X 1+(MO(Z)) . (49)

"Entretanto, na visio da implementacio numérica, nio estd definido uma maneira clara de interpolagio entre os
redshifts. A relacdio de ¢ — M para z = 0 apresenta uma funcdo diferente, o que ndo torna possivel uma transicao su-
ave para valores de z > 0. Dessa forma, somente a equagao (4.8) foi implementada.
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Figura 4.4: Modelo de Klypin et al. para intervalo de massa de 101° a 101® e redshift z = 0.0.

Prada2012

Prada et al. [54] apresenta um modelo de concentracdo de halos de matéria escura com simula-
¢cdes de N-corpos no modelo de cosmologia padrio ACDM. Os resultados sao baseados em 4 grandes
simulacdes de N-corpos: Millennium-I [55], Millenium-II [56], Bolshoi [44] e MultiDark [54]. Os
halos sdo definidos pela velocidade circular e pelos algoritimos FOF e SO. O modelo € baseado na
relacdo de ¢ — o e um dos motivos € para remover a evolu¢do da concentragdo com o redshift. O mo-
delo cobre uma grande variacdo de redshift e utiliza como definicdo de massa 200c. A concentracdo

pode ser calculada pelas expressoes.

(M, z) = Bo(z)C(c"), (4.10)

com
= (Q0/Un0)3a, a=(1+2)" 4.11)

em que {2, o e €2, o € a contribui¢cdo da densidade da energia escura e da matéria, respectivamente,

para z = 0 e a € o fator de escala,

o' =By(x)o(M,x), 4.12)
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e
I\ C
C(U’):A[(Z) +1]exp(i,), (4.13)
b o'?
em que A =2.881, b =1.257, ¢ = 1.022, d = 0.060 e aproximagdes para By(x) e Bi(x) dadas por
Conin () oL (z)
Bo(z) = —mintT) gy o TminlE) 4.14
o@) = sy D)= s0gy (+19)
com X )
Cmin(x) = o+ (1 - <) [— arctan(a(x — xg) + 5)] , (4.15)
T
-1 -1 0y [1 1
o(x) =05 + (0] —o0y') | —arctan(5(x —x1) + 5) , (4.16)
T

em que co = 3.681, ¢; = 5.033, o = 6.948, ¢ = 0.424, o' = 1.047, 07" = 1.646, 5 = 7.386, 21 = 0.526.
Na Figura 4.5 é possivel observar o comportamento em "U"da concentracdo desse modelo com a

variacdo do redshiftem 2 = 0.0, 2 =0.5e 2= 1.0

— z=10.0

z=05

— z=1.0
6.0 1

%
5.0
T T T T T
0.6 0.7 08 09 2.0

logo1

Figura 4.5: Modelo de Prada et al. para intervalo de massa de 1013 a 10%° e redshift z = 0.0, z = 0.5 z = 1.0.

Bhattacharya2013

Bhattacharya et al. [57] realizam trés simulacdes de N-corpos com volumes e tamanhos diferen-
tes todas calibradas com a cosmologia WMAP7. O modelo apresentado mostra uma lei de poténcia
que cobre uma variagdo de massa de 2 x 101241 My a 2x 1015h~1 M, e redshift de z < 2. As definigdes

de massa sdo vir, 200c e 200m. O modelo descreve uma relagdo direta entre concentracdo e a altura
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do pico

c(M,z) = D(2)*Bv°, (4.17)

em que D(z) é o fator de crescimento e A, B e C sdo pardmetros que variam dependendo da defini¢cdo
de massa ou do halo selecionado - podendo variar entre relaxados ou todas as amostras. O v foi obtido
a partir da definicao (1.50). Para esse modelo, foi possivel plotar uma relagdo de ¢ — M e ¢ — v, como

observado na Figura 4.6.

C200¢(M, 2)

T T e

1013 1014 1015 1.0 15 2.0 25 30
MhMe] viM)

Figura 4.6: Modelo de Bhattacharya et al. para intervalo de massa de 1012 a 1015 e redshift z = 0.0, z = 1.0 e z = 2.0.

Dutton2014

Dutton & Macci6 [58] rodaram simulac¢des calibradas com a cosmologia Planck [59] em um
intervalo de massa de 101°h~1 M, a 10°h~t M cobrindo valores de redshift entre z =0 e z = 5. Com
as simulacdes, foram capazes de obter uma lei de poténcia que descreve a relagdo de concentragao-
massa para perfil de densidade tanto de NFW como de Einasto:

log,oc = a+blog, (M /[102h™ ' My]). (4.18)

Os valores dos parametros a € b sdo obtidos a partir de equacdes em func¢ado do redshift e dependem

do perfil e da defini¢ao de massa.

NFW - 200c:
a = 0.520 + (0.905 - 0.520)e 0617 (4.19)
b = —-0.101+0.026z. (4.20)
NFW -vir:
a = 0.537+(1.025-0.537)e 078" (4.21)

b = —-0.097 +0.024z. (4.22)
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Einasto - 200c:

IS
Il

0.459 + (0.977 — 0.459) 0490 (4.23)
~0.130 + 0.029z. (4.24)

(=
Il

A Figura 4.7 mostra a concentra¢do para o modelo de Dutton & Maccio para trés redshifts

distintos, z = 0.0, z = 1.0, z = 2.0 onde se pode observar que a evolucdo de z reduz a inclinagdo da
relacdo concentracao-massa.

12

10 A

Ca00c(M, 2)

lolﬂ 1011 lo‘ll 1613 1014 1.0‘15
loggMIh~IM @ ]

Figura 4.7: Modelo de Dutton & Maccid. para intervalo de massa de 1010 a 10'° e redshift z = 0.0, z = 1.0 e z = 2.0.

Diemer2015

Diemer & Kravtsov [45] realizaram um estudo numérico de concentracdo de halos de matéria
escura com o objetivo de encontrar uma relagao universal entre concentracio e massa. Realizaram tal
feito com um modelo de 7 parametros, func¢do de v e n que foi calibrada com diversas cosmologias,

testada para redshifts até z ~ 30 e massas em até 16 ordens de magnitude. A expressdo é dada por

Conin v \'¢ v \?
CQOOC:T[(V ) ) +(1/ ) ) ], (4.25)
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com
Crmin = ¢0 + ¢1n7 (4.26)
Vmin = Tlo + TN, (4.27)
© dn P(k)
n

O modelo sofreu uma corre¢do nos parametros no trabalho de Diemer & Joyce [60] em 2019. Foram
feitos testes para algumas defini¢des de massa, e aquela que apresentou uma melhor performance foi
a de 200c. Pela Figura 4.8, é possivel observar a relacdo ¢ — v com a variacdo do redshift. Conforme
mostrado, a relacdo ¢ — v apresenta praticamente 0 mesmo formato em todos os redshifts, variando

apenas sua posicao no diagrama.
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Figura 4.8: Modelo de Diemer & Kravtsov para intervalo de massa de 1010 a 1015 e redshift z = 0.0, z = 1.0 ¢ z = 2.0.

Para o célculo de espectro de poténcia, foi utilizado o modelo de Eisenstein & Hu, no BAO [61],
que descarta as oscilagdes acusticas dos barions com o objetivo de evitar comportamento oscilatério
em n para halos mais massivos.

Klypin2016

Klypin et al. [62] em seu trabalho de 2016 apresenta duas expressodes para a relagdo de concentracao-
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massa. Uma que calcula ¢ — M de forma direta pela equagdo (4.29), com parametros Cy, My e

variando conforme o redshift somente para cosmologia Planck e cosmologia WMAP7,

(M) = Cy (ﬁ)dy l1 N (%)041 (4.29)

A outra expressao (eq. (4.30)) relaciona a concentragdo com o ¢. Os parametros ag € by variam
com o redshift e foram calibrados na cosmologia Planck,

c(o) = b l1 +7.37(a1)3/4] l1 +0.14(1)2]. (4.30)

0 Qo
Tem como defini¢cdo de massa o critério de 200c e vir e halos sdo selecionados pela massa ou
através do cdlculo da velocidade médxima e divididos entre todos os halos e halos que apresentam
equilibrio. A Figura 4.9 mostra a relacdo da concentracdo para o modelo de Klypin et al. com
a variagdo do redshift. Nota-se que para ¢ — v o comportamento é parecido com o de Diemer &

Kravtsov.

C200c
~

e

1011 1012 10%3 1014 1015 1 2 3 4 5 6

v
Mh-Mo] 2

Figura 4.9: Modelo de Klypin et al. para intervalo de massa de 101 a 1015, redshift z = 0.0, z = 0.5, z = 1.0 e z = 2.0 na cosmologia Planck.

Child2018

Child et al. [63] utilizam resultado de duas grandes simulagdes de N-corpos para determinar
a relagdo de concentragdo-massa que engloba uma grande faixa de massa, com valores de M > 2 x
1011 M, e variagdo de redshift de 0 < z < 4. E apresentado uma separacio entre halos relaxados, nio
relaxados, individuais e empilhados com definicdo de massa de 200c. Para descrever as simulacdes

realizadas no trabalho foi encontrado uma relagéo da forma ¢ — M /M, dada por

62000=Al(%) (1+M20OTC/M*) —1]+co, 4.31)

em que M, = 47/3pc(2)wm(2)R3 e 0(R,,2) = 1.686. E apresentado também uma lei de poténcia

mais simples para calculo de concentracdo no intervalo de redshift de 0 < z < 1.
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C200c = A(l + Z)de. (432)

Entretanto, visando ter uma implementagao de um modelo mais completo, para um maior intervalo
de z, a Equacgdo (4.31) foi a utilizada neste trabalho. Na Figura 4.10 € possivel observar que, para
¢ — M/M,, a variagdo do redshift também resulta em uma concentra¢do com o mesmo formato,

variando somente a posi¢ao no diagrama.
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Figura 4.10: Modelo de Child et al. para intervalo de massa de 1012 a 101° ¢ redshift z = 0.0, z = 1.0 ¢ z = 2.0 ¢ cosmologia WMAP7.

Diemer2019

Além de fazer correcdes no trabalho de 2015, Diemer & Joyce [60] melhoram o modelo pro-

posto 4 anos antes com um modelo analitico de 6 parametros livres dado por

. A(neff)[ V2 ])
= Claws) x G 1 : 433
¢ =C(aesr) ( V Bl (4.33)
em que
A(?’Leff) = a0(1+a1(neff+3)), (434)
B(neff) = b0(1+b1(neff+3))> (4.35)
C(Oéeff) = 1_Ca(1_04@ff)- (436)

Os parametros ay, by € c, variam de acordo com ajustes de média ou mediana e c.¢f € ¢ sdo dados

por

_ dlnD(z)

Qeff = dln(l + Z) ) (437)
dlno(R

nepr(M) = —QdT(R)|R—mRL -3. (4.38)

A definicdo de n.ys foi obtida a partir de o, entretanto, € possivel definir n.s¢ a partir da derivada do
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espectro de poténcia P(k). A fungio Géa fungdo inversa de G com os parametros dados entre os

parénteses na equacgao (4.33),
Xz

[g(gj)](5+”eff)/6 )

Note que g(x) é uma fungio arbitraria que depende necessariamente de um perfil de densidade e,

G(x) =

(4.39)

neste caso, foi utilizado o perfil de densidade NFW, que tem como fun¢éo g(x)

g(x)=In(1+x)-

) (4.40)
l+z

O modelo segue a ideia de se obter uma universalidade e funciona para uma grande variacao de
massas e redshift, como também para diversas cosmologias. A definicdo de massa segue sendo 200c.
Graficamente, os resultados de Diemer & Joyce sdo semelhantes aos do trabalho de Diemer (2015),

como mostrado na Figura 4.11.
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Figura 4.11: Modelo de Diemer & Joyce para intervalo de massa de 10° a 102, redshift z = 0.0, z = 0.5, z = 1.0 e z = 2.0 na cosmologia WMAP7.

Ishiyama2021

O modelo de Ishiyama et al. [64] consiste em uma recalibracio do trabalho de Diemer & Joyce
(mostrado em 4.1). E utilizada a simulagdo Uchuu [64] para simulac¢es de N-corpos de alta resolucio
com particulas de matéria escura. O modelo também propde uma universalidade em massa e redshift
e utiliza o perfil de NFW na equacao (4.33). Os parametros foram calibrados para definicdes de massa
500¢, 200c e vir apresentam valores diferentes para os parametros s, ag, a1, by, b1 € ¢, do modelo
de referéncia, até para o caso de 200c. Na Figura 4.12 observa-se a relagdo de ¢ — M para as trés

defini¢cdes de massa em que o modelo foi calibrado.
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Figura 4.12: Modelo de Ishiyama et al. para intervalo de massa de 10°9 a 10'®, redshift z = 0.0, z = 0.5, z = 1.0 e z = 2.0 na primeira figura e
z = 1.0 e defini¢do de massa 200c, 500c e vir na segunda. Ambas na cosmologia WMAP7.

4.2 DISCUSSAO SOBRE A RELACAO C-M

De forma geral, os modelos encontram como resultado uma fun¢do de concentragdo que de-
cresce com o0 aumento da massa para um redshift fixo. Entretanto, foi observado por alguns trabalhos
uma relacdo de aumento da concentragdo com aumento da massa para halos massivos (> 10'3) em
redshifts z > 0, de forma que a concentragdo atinge um valor de minimo e passa a crescer com a

massa. A figura 4.13 mostra esse fenomeno.
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Figura 4.13: Relac@o c-M para trés redshifts distintos no modelo de Prada et al.

Fendmeno discutido por Klypin et al. em 2011 e no ano seguinte encontrado por Prada et al.
2012 que fez uma andlise mais profunda sobre o fendmeno. No entanto, outros estudos argumentam
que o motivo se dé pela inclusdo de halos que estio fora do equilibrio [65]. Klypin et al. em 2016
contra-argumenta que Ludlow et al. ndo realizaram a correcdo do termo de pressdo de forma a con-
siderar que a maioria dos halos mais massivos dados como ndo relaxados estdo, de fato, relaxados.
Dessa forma, eles acreditam que o motivo do fendmeno ser devido a halos nao relaxados ndo € vélido.
O motivo de tal relagdo existir ainda € discutido. Note que esse fendmeno varia com o redshift, para
valores maiores de z o crescimento aparenta acontecer para massas menores.

Um ndmero de autores discute sobre uma conexao entre a concentragdo do halo e o Mass Ac-
cretion Histories (MAH) [45, 65-67]. Considerando a formacao de um halo, o MAH € definido como
o aumento da massa do halo principal que forma o halo final. Halos com pouca massa sdo formados
mais cedo e halos mais massivos apresentam um aumento de massa mais lento, de forma que a maior
contribuicdo de massa acontece mais tarde. Isso se relaciona com a concentracdo, pois halos mais
concentrados acumulam uma maior fracdo da massa final mais cedo, de maneira que halos que se for-
mam em épocas mais tardias apresentam menores concentracdes [68]. De modo geral, hd uma relagdo
entre concentracdo e 0 MAH. Pela influéncia dos parametros de pico de densidade inicial no MAH,
¢é esperado que a concentracao deva ser uma fungdo desses parametros. Diferentes modelos mostram
que a concentragdo pode ser escrita como uma funcdo da altura do pico, explorando a relagdo de ¢ — v
por acreditarem dar uma relacao mais precisa e de maior universalidade que a relacdo direta de c — M
[45, 54, 63].

Com relacdo a cosmologia, estudos encontraram uma reduc@o na concentra¢do com a reducdo

na densidade de matéria €2,,, e 0 aumento dos parimetros og, h e n faz com que o valor da concentragio



Tabela 4.1: Guia para sele¢do de modelos de relagdo concentracdo-massa (c — M) para diferentes analises.
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Modelo

Faixa de Massa

Faixa de
Redshift

Observacoes

BO1

1010 - 1015 M,

0<z<5H

Modelo fundamentado na ideia de que a concen-
tracdo estd ligada a época de formacao do halo e
ao crescimento hierdrquico da estrutura.

D08

1011 - 101511 M,

Calibrado para as trés defini¢cdes de massa 200m,
200c e var.

K11

1010 — 10411 M,

Modelo de concentragdo sem a necessidade de fitar
um perfil de densidade.

P12

1010 — 10541 M,

Calibrado com 4 simulacdes de N-corpos. Apre-
senta um modelo de c — o

B13

1012 - 1015 M,

Concentragdes obtidas por lenteamento forte,
fraco, cinemadtica de galédxias e raios-X apresenta-
ram boa concordancia com o modelo para aglome-
rados massivos M > 4 x 10 h~1 M, mas, apresen-
taram divergéncias para halos de menores massas.

D14

1010 — 105 M,

Foi calibrado com o perfil de Einasto e NFW.

DI5

1010 — 105 M,

E recomendado o uso de 200c. Reproduz concen-
tracdes observadas em simulacdes de halos de bai-
xissima massa em redshifts z ~ 30.

K16

101 - 105 M

0<z<5.5

Para halos massivos utilizar Einasto e para halos de
baixa massa NFW ¢ suficiente. A faixa de redshift
varia com mde f para ¢ — o e varia com a concen-
tracdo para c — M

C18

M > 10" M,

Resultados em excelente concordancia com dados
de raio-X e lenteamento gravitacional, analisando
tanto perfis empilhados quanto individuais.

D19

1011 - 105 M,

Uma versao atualizada de D15. Halos relaxados e
nao relaxados. Reproduz concentracdes observa-
das em simulac¢des de halos de baixissima massa
em redshifts z ~ 30.

121

107 - 1020

0<2z<10

Calibrado com variedade de defini¢do de massa
(200¢, 500c¢, vir).
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aumente [58]. Ragagnin et al. [69] confirmam os resultados de Prada et al., que mostram que, em
cendrios com baixa amplitude de flutuacdo rms (root mean square), a concentragao dos halos aumenta
com a massa. Um valor baixo para og leva a menores amplitudes de flutuagdo rms.

E observado que a maioria dos modelos sio calibrados com defini¢do de massa de 200c. Diemer
& Kravtsov [45] argumentam que ao utilizar a densidade critica como definicao de massa, ha menor
desvio de universalidade da relagcdo de c — v.

Sobre o perfil de densidade, € comum a utilizacdo de perfil de densidade NFW e Einasto para as
simulacdes de N-corpos. Para Child et al. [63] o perfil de Einasto apresentou uma descri¢do melhor
dos resultados de simulacdo, entretanto, para a escala de aglomerados, os dois perfis coincidem muito
bem com os resultados de simula¢do. Em especial para massas 104 h=1 My NFW e Einasto conver-
gem em um resultado igual na concentragdo. Alguns estudos fazem o estudo da relacdo de ¢ — M
utilizando a velocidade circular méxima para selecionar halos a partir de simulagdes. Os resultados
de Ishiyama et al. [64] comparam a relagcdo ¢ — M para halos com perfil NFW e halos selecionados
pela velocidade méxima.

A Tabela 4.1 resume os modelos que foram apresentados nesta secdo, indicando a faixa de
massa e redshift que foram calibrados, Além disso, apresenta observacdes relevantes para a aplicagdo

de cada um.

4.3 CONCENTRACAO EM SIMULACAO HIDRODINAMICA.

E comum realizar medidas de concentracdo utilizando simulagdes de N corpos de particulas
de matéria escura. Entretanto, dados observacionais apresentam contribui¢des de bérions e efeitos
baridnicos. Pensando nisso, as simulagdes hidrodinamicas apresentam uma reconstru¢ao mais realista
do universo. Além de considerar efeitos de gravitagdo entre os corpos, estas simulagdes incluem
efeitos baridnicos como eletromagnetismo, formacao de estrelas, resfriamento de gas, nicleo ativo de
galaxia (AGN, do inglés, Active Galactic Nuclei), entre outros. Comparada com as simulacdes que
consideram somente a gravidade, as simula¢gdes hidrodindmicas apresentam um gasto computacional
bem maior por incluir mais efeitos. Além da matéria escura, as galdxias e os aglomerados possuem
contribui¢des de bdrions - estrelas, gas quente e frio. Entretanto, é esperado que esses barions sejam
dominantes na regido mais interna de um aglomerado. De qualquer forma, espera-se que a presenca

dos bdrions nas estruturas modifique a distribuicao de matéria escura ou afete a concentragdo [68].
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- N

Figura 4.14: Simulagdo hidrodindmica Magneticum em z = 2 em uma distancia de 1000 Mpc com um nimero de 5.4 x 1019 particulas de matéria

escura, gds estrela e particulas de buraco negro. E visualizado o gds que preenche os espagos entre as galdxias com as cores variando com a temperatura
(marrom para frio e azul para quente) e estrelas e galdxias em branco. A figura mais abaixo apresenta uma ampliacdo da imagem no aglomerado de
galdxia mais massivo. Source: Magneticum.

E esperado que os barions dominem a regiio mais interna de uma estrutura, entretanto, depen-
dendo da resolu¢do das simulacdes, tal regido € incluida. Dessa forma, é esperado que a presenca de
barions modifique a distribui¢do ou propriedades como a concentragao.

No caso de efeitos baridnicos, Ragagnin et al. [69] extrai a relagdo c-M de simula¢des cosmo-
16gicas hidrodinamicas [70] para uma série de sobredensidades criticas. Tem como objetivo observar
o impacto dos parametros cosmolégicos na relagdo. Na andlise deste trabalho, € analisada a depen-
déncia da concentragdo em parametros cosmoldgicos no contexto de simulagdes hidrodinamicas, que
incluem uma descricao total do processo baridnico, como a formagdo de estrelas e feedback. A fun-

¢ao da concentragdo é dada por uma lei de poténcia da massa e fator de escala. Como resultado, é
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encontrado que, de forma geral, a normalizacao da concentracdo decai com a fracdo de bérion €.
De acordo com Duffy et al. 2010 [71], efeitos barionicos resultam em uma diferenca de 10% nas
concentracdes de halos quando a regido 10% mais interna de um halo ndo é considerada. Efeitos
radioativos contribuem para um aumento de 20-50% da concentracao comparados a simulagdes de N

corpos [68].
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S RESULTADOS

Ap6s obter a base tedrica com o estudo aprofundado das relacdes de concentracdo-massa,
o proximo passo foi a implementagdo dos modelos e o cross-check com outras bibliotecas. As
implementagdes dos modelos de relagdo concentragdo-massa (em Python) foram feitas utilizando
a Numerical Cosmology (NumCosmo) [18] e estdo disponiveis em <https://github.com/
thaisornellas/nc_concentration>juntamente com o Jupyter Notebook (.ipynb) contendo
as comparacdes dos modelos implementados entre duas bibliotecas distintas. As implementacdes fo-
ram sinalizadas com a inicial do modelo e o ano de publicacao.

No c6digo, foram implementadas relagdes para um total de 11 modelos (BO1, D08, K11, P12,
B13, D14, D15, K16, C18, D19, 121). Para o caso de K16, foram implementados os dois modelos
propostos: ¢ — M e ¢ — v. Os resultados obtidos foram comparados com o pacote Colossus [19]
(sinalizados com Col) e com a Core Cosmology Library [20] (sinalizados com CCL). A Figura 5.1
mostra 0 comparativo entre as trés bibliotecas e a Figura 5.2 apresenta a comparacdo de modelos
que sdo somente implementados na Colossus. E apresentado o calculo da diferenga relativa entre os

resultados, mostrando boa concordancia com as duas outras bibliotecas.
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Figura 5.1: Modelos de relacio de concentragdo-massa e o comparativo entre as bibliotecas Colossus e CCL. Os resultados foram obtidos para halos
em redshift z = 2.0 e massas variando de M = 103 Mg a M = 10'® M, na defini¢io de massa vir para P12 e 200c para as demais.
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Figura 5.2: Modelos de relacdo de concentracdo-massa e o comparativo entre a biblioteca Colossus. Os resultados foram obtidos para halos em redshift
z = 2.0 e massas variando de M = 10'3 Mg a M = 10'® M na defini¢do de massa vir para P12 e 200¢ para as demais.

Dado que os modelos D08, K11, P12, B13, D15, 121 sao as relacdes implementadas em todas
as bibliotecas, foi feita uma andlise mais profunda sobre a diferenca relativa entre as implementacdes.
Ao manter o redshift fixo (Tabela 5.1), a diferenca relativa do modelo implementado neste trabalho e o
modelo da CCL chegou até um minimo de ordem de 10~7 para as trés cosmologias em 10 M ®. Para
o modelo 121 nota-se uma baixa precisdo entre COL e CCL e NC e COL para massas de M Mo e
cosmologias CCL1 e Planck2013.

Na Tabela 5.2, nota-se uma variagdo entre os valores de redshift e uma diminui¢ao na precisao
das implementagdes para valores de massa de 10 M. Para massa constante, como mostrado na
Tabela 5.3 € possivel observar uma menor precisdo na comparagdo dos modelos com a biblioteca

COL, tanto as implementacdes da NumCosmo quanto da CCL para as trés cosmologias distintas.
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Tabela 5.1: Diferenca relativa entre CCL-NC, CCL-COL e NC-COL para defini¢do de massa e redshift fixos.

NC_CCL COL-CCL NC-COL
CCL1 WMAP7 Planck2013 | CCLI WMAP7 Planck2013 | CCL1 WMAP7 Planck2013
1013 M,
D08 0 0 0 0 0 0 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 106 106 106 10°5 10°5 10-3 10 1075 10-
BI13 106 10-6 10-6 10 10 10~ 10> 107 10-
D15 10 104 10-5 106 106 10- 10* 10 10
21 1077 10-6 10-6 10 10-5 10~ 10> 10 10-4
1040,
D08 0 0 0 0 0 0 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 1077 107 107 10-6 10-6 106 106 107 106
BI3 106 106 106 10 10~ 10 10 107 10~
D15 10 10-5 10-5 10 10-5 10~ 10¢ 1075 10~
121 106 10- 106 10 10- 10 10¢ 107 104
1015 M,
D08 0 0 0 0 0 0 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 107 10-5 10-5 10 10 10~ 104 10+ 104
BI3 106 106 106 10 104 10 10 1075 10-5
D15 109 10-5 10-5 10 10 104 10 1075 10~
21 10 10°5 10°5 10-3 104 10-3 10 10 10-3




Tabela 5.2: Diferenca relativa entre CCL-NC, CCL-COL e NC-COL para defini¢do de massa e cosmologia fixa (WMAP?7).

NC_CCL COL-CCL NC-COL
z 00 1.0 2.0 0.0 1.0 2.0 0.0 1.0 2.0
10130,
D08 0 0 10-16 0 0 10-16 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 10 106 106 | 10* 10 105 | 10* 105 107
B13 106 10 10| 103  10-* 104 |10 106 107
D15 10* 10* 105 | 10  10° 105 | 10*  10* 107
21 106 106 106 | 10 10 104 |10*  10* 10
10 M,
D08 0 0 10-16 0 0 10-16 0 0 0
KIl 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 106 107 10 | 10 10 104 |10 106 10
B13 106 10 10| 103 10 104 |10 105 107
D15 10 10 106 | 10  10°° 104 |10 105 107
21 105 10 106 | 10 10 10 |10 105 107
105 M,
D08 0 0 10-16 0 0 10-16 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 106 10 105 | 10 = 10 103 |10  10¢ 1073
B13 10 10 10| 103  10-* 104 |10 105 10+
D15 10* 105 104 | 103 10 103 |10 105 1073
21 105 10 106 | 10* 10 104 |10* 104 10

60



Tabela 5.3: Diferenca relativa entre CCL-NC, CCL-COL e NC-COL para definicio de massa e massa constante (M = 101° Mg).

NC-CCL COL-CCL NC-COL
z 0.0 1.0 2.0 0.0 1.0 2.0 0.0 1.0 2.0
CCLI1
D08 0 0 10-16 0 0 10-16 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 106 1072 103 1075 104 1073 10-° 10~ 1073
B13 1076 106 1076 1073 104 104 10-° 10-° 104
D15 10 105 104 104 104 104 104 10~ 106
121 103 105 1076 1073 1073 1073 10-3 1073 1073
WMAP7
D08 0 0 10716 0 0 10-16 0 0 0
K11t 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 1076 105 105 105 104 1073 10-° 104 1073
B13 1076 1076 1076 103 104 104 10-° 10-° 104
D15 10 105 104 103 104 1073 10-3 10-° 1073
121 103 105 1076 104 104 104 104 104 104
Planck2013

D08 0 0 10-16 0 0 10-16 0 0 0
Kil 0 0 0 0 0 0 0 0 0
P12 1077 105 105 1076 104 103 10-6 104 1073
B13 1076 1076 1076 103 104 104 1072 10-° 104
D15 10+ 105 105 103 104 104 10-3 104 104
121 10°° 10-° 106 103 1073 1073 1073 1073 10-3
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Nesta andlise, nao foram levados em conta as cosmologias, os redshifts e o intervalo de massa
nos quais os modelos foram calibrados. O objetivo dessa abordagem foi realizar uma comparagdo
numérica entre as implementagdes em diferentes bibliotecas. A diferenca de D15 da ordem de 1073
presentes na comparagdo entre a biblioteca Colossus pode ser explicada pelo fato de a biblioteca
utilizar o modelo de Eisenstein & Hu sem BAO (Barion Acoustic Oscillations) para a fungdo de
transferéncia no espectro de poténcia e as bibliotecas NumCosmo e CCL utilizarem o modelo de
Eisenstein & Hu geral [61].

Além dos modelos implementados em Python, hd uma colaboracdo com a biblioteca Num-
Cosmo para disponibilizar os modelos diretamente da biblioteca, utilizando as funcionalidades de
cosmologia e codigos escritos em C. No momento, hd 2 modelos de ¢ — M implementados na Num-
Cosmo e prontos para uso: D08 e K11. Foram implementados mais 4 modelos neste formato: P12,
B13, D14 e D15, porém, eles ainda estdo em fase de testes para uso definitivo. Dessa forma, nao fo-
ram apresentados nesse trabalho. Seguindo a mesma prética das anélises anteriores, foi feito o mesmo

estudo para as duas concentragdes implementadas.

Tabela 5.4: Comparacio de valores entre NumCosmo (Nc), COL e CCL para D08 e K11.

Modelo NC COL CCL CMP (COL) | CMP (CCL)

D08 2.0889485841873 | 2.0889485841873 | 2.0889485841873 6.66e-16 4.44e-16

K11 | 5.88838684147852 | 5.88838684147852 | 5.88838684147852 | 3.33e-16 3.33e-16

A tabela 5.4 compara os valores de concentracio obtidos pelas trés bibliotecas diferentes. O
célculo foi feito utilizando M = 1071 My, defini¢do de massa 200c para DO8 e vir para K11 e em
redshift de z = 2.0 para DO8 e z = 0.0 para K11 por conta da calibracdo de cada modelo. Nota-se
que os dois modelos apresentam erros da ordem de 1016, isso ocorre por se tratarem de uma lei de
poténcia simples que ndo faz uso de cosmologia.

Ao plotar os graficos de DO8 e K11 na Figura 5.3, nota-se que para as trés bibliotecas, ambos
apresentam o mesmo formato. No gréfico de diferenca relativa, para M variando de 10'? a 1015,

observa-se um erro da ordem de 10716, em concordancia com o valor apresentado na tabela anterior.
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Figura 5.3: Modelos de relacdo de concentragdo-massa implementadas diretamente na NumCosmo e o comparativo entre a biblioteca Colossus e CCl.
Os resultados foram obtidos para halos em redshift z = 2.0 para DO8 ¢ z = 0 para K11. Massas variando de M = 10'2Mg a M = 10*® Mg na
defini¢do de massa vir para K11 e 200¢ para DOS.

Com as concentracdes definidas, validadas e implementadas, passamos a analise da densi-
dade superficial de massa para os trés perfis de densidade (NFW, Einasto e Hernquist), conside-
rando cada modelo de ¢ - M, com o objetivo de avaliar a consisténcia dos modelos para essa uti-
lizagdo. Os resultados estdo disponiveis em <https://github.com/thaisornellas/nc_
concentration/blob/main/ccl_colossus_sigma.ipynb> no formato de Jupyter No-
tebook.

Para quantificar as diferencas entre os modelos, definimos a diferenca relativa, permitindo iden-
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Tabela 5.5: Comparagdo de valores de densidade superficial X(R) entre NumCosmo, Colossus e CCL para NFW, EIN e HER para a concentragdo

DOS.

Modelo NC COL CMP
NFW 3.49788351547185¢e10 3.49788351532808¢e10 4.11e-11
EIN 2.40999705120322€8 2.40999692773926€8 5.12e-08
HER 2.6134297603276e8 2.6134297466008e8 5.25e-09
NC CCL CMP
NFW 3.49788351547185e10 3.49788351547184¢e10 3.55e-15
EIN 2.40999705120322e8 2.40999701459686e8 1.52e-08
HER 2.6134297603276e8 2.6134297603268e8 3.05e-13
COL CCL CMP
NFW 3.49788351532808e10 3.49788351547184¢10 4.11e-11
EIN 2.40999692773926€e8 2.40999701459686¢e8 3.60e-08
HER 2.6134297466008e8 2.6134297603268e8 5.25e-09

Tabela 5.6: Comparagdo de valores de densidade superficial X(R) entre NumCosmo, Colossus e CCL para NFW, EIN e HER para a concentragdo

K11.

Modelo NC COL CMP
NFW 1.47630296034209¢10 1.47630296033014¢10 8.10e-12
EIN 3.09472641422685¢e6 3.09472621110377¢e6 6.56e-08
HER 6.15875611773049¢7 6.15875610973311e7 1.30e-09
NC CCL CMP
NFW 1.47630296034209¢10 1.47630296034208e10 3.77e-15
EIN 3.09472641422685e6 3.09472639484616e6 6.26e-09
HER 6.15875611773049¢7 6.15875611772883¢e7 2.71e-13
COL CCL CMP
NFW 1.47630296033014e10 1.47630296034208e10 8.09e-12
EIN 3.09472621110377¢e6 3.09472639484616€e6 5.94e-08
HER 6.15875610973311e7 6.15875611772883¢e7 1.30e-09

tificar os regimes em que os modelos apresentam maior concordancia ou discrepancia. O calculo de

diferenca relativa foi feito da forma

57‘6[ =

I 5
2;

(5.1

em que ¢, j representam as bibliotecas. Nas Tabelas 5.5 e 5.6, foi mantido constante os valores do

redshi ft e do raio R. Ao comparar os resultados entre as bibliotecas, observa-se um erro da ordem

de 108 para o perfil de Einasto e valores ligeiramente menores para os demais perfis.
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Figura 5.4: Densidade superficial X ( R) para os perfis de NFW, Einasto e Hernquist utilizando a relagio de ¢ — M de DO0S.
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Figura 5.5: Densidade superficial X ( R) para os perfis de NFW, Einasto e Hernquist utilizando a relagio de ¢ — M de K11.

Para uma andlise mais ampla, foi plotada a diferenga relativa no intervalo de raios de 10~ a
10! 5.4 ¢ 5.5. De forma mais geral do que foi apresentado nas Tabelas 5.5 e 5.6, é possivel observar
que, em média, as compara¢des de NC-COL e COL-CCL apresentaram diferencas da ordem de 1078,

Na comparagdao de NC-CCL, os perfis de NFW e Hernquist apresentaram resultados ainda menores,
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chegando a ordem de 10~'2. Ao comparar a diferenca relativa das duas concentra¢des, nota-se um
comportamento semelhante. Entretanto, o modelo D08 apresenta uma concordancia ligeiramente
maior do que K11 com a CCL para o perfil de Einasto na faixa de raio de = 0.1 e » = 1. De modo
geral, tais desvios podem ser atribuidos a erros numéricos associados aos métodos de integracdo e
interpolagdo das bibliotecas.

Para uma comparacdo direta entre a densidade superficial obtida nos modelos DO8 e K11, foram
plotados em um mesmo grifico ambos os resultados (Figura 5.6), bem como a diferenca relativa entre
eles (Figura 5.7).

Einasto Hernquist

101 101° «  Zew -DO8 . *  Zier-DOB

Tew -K11 10% Sher- K11
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Figura 5.6: Plot da densidade superficial de NFW, Einasto e Hernquist com os modelos de concentracoes de D08 e K11.
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Figura 5.7: Diferenca relativa entre a densidade superficial de NFW, Einasto e Hernquist entre as concentragdes D08 e K11.

Pela primeira figura, observa-se que os valores da densidade superficial > apresentam 0 mesmo
formato para concentragdes distintas. No entanto, ao analisar o grafico da diferenca relativa, nota-
se uma diferenca da ordem de 10!, exceto no ponto em que as curvas se cruzam, onde ocorre um
minimo. Esse resultado estd em conformidade com a andlise, uma vez que, apesar de ser adotada a
mesma defini¢cdo de massa e 0 mesmo redshift, os valores de concentracdo diferem entre os modelos,

pois foram calibrados e obtidos por métodos distintos.
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6 CONCLUSAO

Neste trabalho, investigamos temas discutidos na literatura nos tltimos anos, com foco na re-
lacdo concentragdo-massa (¢ — M) no contexto da cosmologia ACDM. Analisamos modelos obtidos
a partir de simulagdes numéricas, abordando tanto o estudo tedrico quanto a implementacao e vali-
dacdo desses modelos. Utilizamos a biblioteca NumCosmo para realizar andlises comparativas com
as bibliotecas Colossus e CCL, contribuindo para o desenvolvimento de ferramentas computacionais
voltadas para a modelagem da relacdo c-M.

De maneira geral, as validacdes dos modelos de concentracdo mostraram-se consistentes. Para
os modelos de ¢ — M, os erros foram minimos, enquanto nos modelos de ¢ — o os erros observados
podem ser explicados pelas diferencas no cdlculo de o entre as bibliotecas. Em seguida, realizamos a
andlise da densidade superficial para trés perfis de densidade - NFW, Einasto e Hernquist - incorpo-
rando os modelos de ¢ — M implementados e comparando-os com as demais bibliotecas novamente.
A densidade superficial apresentou boa concordancia entre as bibliotecas para as duas concentragdes
e trés perfis de densidade. Além disso, a0 comparar o X obtido com as concentracdes de D08 e K11,
encontramos uma diferenca da ordem de 107!, resultado esperado, uma vez que, apesar da mesma
defini¢do de massa e redshift, os modelos de concentracdo sio diferentes.

Com a chegada do Legacy Survey of Space and Time (LSST), um volume de dados observaci-
onais estard disponivel, exigindo uma preparagdo tedrica e computacional. O trabalho desenvolvido
aqui se insere nesse contexto, fornecendo ferramentas que poderdo auxiliar na interpretacdo desses
dados e na validacdo de modelos de concentracao.

Em resumo, este trabalho contribui tanto para a compreensao tedrica da relacao c-M quanto
para o desenvolvimento de métodos numéricos que poderdo ser aplicados em dados cosmoldgicos

observacionais, fortalecendo a ponte entre resultados numéricos e dados reais.
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A ANALISE DE o

Vérios modelos de relagdao concentracao-massa fazem uso da relacdo de o. Com o objetivo de
compreender os erros observados nas comparagdes entre as bibliotecas Colossus e CCL, analisamos
diretamente a diferenca no cdlculo de o entre as trés bibliotecas, dado que essa grandeza seria a
principal causa de divergéncias devido as integrais e a forma do espectro de poténcia.

Com exce¢do do modelo de [45], todos os demais modelos utilizam a mesma fun¢do de trans-

feréncia. Para essa andlise, foi adotada a expressao exata de ¢ implementada em cada biblioteca.

Listing A.1: Funcdo de sigma utilizada nas bibliotecas NumCosmo Colossus e CCL.

# NumCosmo

sigma_nc = psf.eval_sigma(z, R)

# Colossus
nu = peaks.peakHeight (M_col, z)
sigma_col = constants.DELTA_COLLAPSE / nu

# CCL

sigma_ccl = ccl_cosmo.sigmaM (M, a)

Foram consideradas duas variagdes: massa fixa com redshift variavel e redshift fixo com massa varia-
vel. O Jupyter Notebook contendo a andlise pode ser encontrado em <https://github.com/

thaisornellas/nc_concentration/blob/main/appendix.ipynb>.

Tabela A.1: Comparagao de valores de o entre NumCosmo, Colossus e CCL.

NC: 1.58019246105953 CCL: 1.58019302123231 CMP: 3.54e-07
NC: 1.58019246105953 COL: 1.58021775877452 CMP: 1.60e-05
COL: 1.58021775877452 CCL: 1.58019302123231 CMP: 1.57e-05
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Figura A.2: Variacao de o com a variagdo do redshift

Pela Tabela A.1, mantendo redshift e massa fixos, podemos observar uma variacdo em torno de
1075 a 1077 entre as bibliotecas. Entretanto, ao analisar a Figura A.1, apesar de apresentar 0 mesmo
formato para o, a diferenca relativa entre as bibliotecas mostra uma média de 10~* para NC—Col e
CCL—-Col, e 10-7 para NC-CCL. Analisando a variac¢do do redshift na Figura A.2, as diferengas entre
as bibliotecas seguem padrdo semelhante, sendo menores para z < 1 e da ordem de 10~ para z > 1.

Essas divergéncias nos valores de o podem explicar as diferencas observadas nos modelos de
concentracdo que utilizam a relagdo c—o. Visto que o proprio valor de o apresenta divergéncia entre

as bibliotecas.
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