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Resumo

O chamado efeito fraco de lenteamento gravitacional, que se manifesta como uma sutil
distor¢ao linear e coerente da forma das fontes (galdxias distantes), tem se mostrado uma
das ferramentas mais atraentes para o estudo do conteido material do nosso Universo,
uma vez que este efeito so é sensivel a distribuicao de matéria. A magnitude destas dis-
torcoes é muito pequena, de forma que precisamos de uma grande quantidade de galaxias
para evidenciar o sinal do lenteamento fraco. Se as fontes fossem circulares, a elipticidade
seria devida apenas ao cisalhamento. Como ha uma elipticidade intrinseca, ela faz o papel
de “ruido” na medida do efeito de lente. Além da elipticidade intrinseca, os objetos sofrem
um borramento anisotrépico causado pela atmosfera e pela 6ptica do telescopio, conhecido
como point spread function (PSF), que determina o espalhamento sofrido por uma fonte
pontual na imagem. Portanto, para medir o efeito do lenteamento fraco é fundamental
modelar a PSF medida nas imagens e leva-la em conta para determinar as elipticidades
intrinsecas das galdxias. Nesta dissertacao consideraremos dois métodos para este fim: o
de Kaiser, Squires e Broadhurst (KSB) — implementado no cédigo Imcat — e o método de
ajuste de perfis de brilho — implementado através da combinacao dos cédigos SExtractor
e PSFEx. Nesta dissertacao, apresentamos uma revisao tedrica do efeito de Lentes Gravi-
tacionais com énfase no lenteamento fraco e mostramos como foram medidas na pratica,
a partir de uma imagem astronomica, as elipticidades intrinsecas das galaxias de fundo,
que é uma etapa fundamental para se obter o sinal do lenteamento fraco. Além disso,
descrevemos os pipelines que desenvolvemos para implementar de forma automatizada o
método KSB com o Imcat e o ajuste de perfis com o SExtractor+PSFEx e apresenta-
mos uma comparacao qualitativa dos resultados obtidos por estes dois métodos. Neste
trabalho utilizamos dados dos levantamentos astronomicos Canada-France-Hawair Teles-
cope/Megacam Stripe-82 Survey (CS82) e SOAR Gravitational Arc Survey (SOGRAS),
para os quais também sao apresentadas algumas contribuicoes realizadas durante o de-

senvolvimento do trabalho.



Abstract

The effect known as weak gravitational lensing, which manifests itself as a subtle
linear and coherent distortion of background galaxy shapes, has become one of the most
attractive tools for studying the matter content of our Universe, since this effect is sensitive
only to the distribution of matter. The magnitude of these distortions is very small, and
therefore a large amount of galaxies is nedeed to evince the weak lensing signal. If the
sources were circular, the ellipticity would be due only to the shear. Since there is an
intrinsic ellipticity, it plays the role of “noise” in the weak lensing effect measurement.
Besides the intrinsic ellipticity, the objects suffer an anisotropic blurring caused by the
atmosphere and telescope optics, known as Point Spread Function (PSF). However, to
measure the weak lensing effect it is necessary to model the PSF from the images, and
consider its effect when measuring the galaxy intrinsic ellipticities. In this dissertation, we
consider two methods to this ends: a method developed by Kaiser, Squires and Broadhurst
(KSB) — implemented through Imcat code — and profile fitting — implemented through
the combination of SExtractor and PSFEx codes. We also present a theoretical review
of gravitational lensing focusing on the weak lensing regime and show how we measured
in practice, on an astronomical image, the intrinsic ellipticities of background galaxies,
which is a key measure to obtain the weak lensing signal. Furthermore, we describe the
pipelines developed to implement in an automated form the KSB method with Imcat and
the profile fitting with SExtractor+PSFEx. We also present a qualitative comparison of
the results obtained by these two methods. In this work we used data from the Canada-
France-Hawaii Telescope/Megacam Stripe-82 Survey (CS82) and the SOAR Gravitational
Arc Survey (SOGRAS), for which we contributed during the development of this work.
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Capitulo 1

Introducao

Lentes gravitacionais é o termo empregado para qualquer situacao em que haja defle-
xao de um feixe de raios de luz por um campo gravitacional e sua fenomenologia pode
ser dividida em dois regimes de intensidade: o forte e o fraco. Num esquema de lentes
gravitacionais temos: o observador, que em geral sao telescopios aqui na Terra; os objetos
distantes (denominados fontes) que terao sua luz defletida ao passar pelo campo gravi-
tacional de um objeto massivo (a lente) antes de chegar ao observador. No lenteamento
forte, as fontes podem apresentar imagens miiltiplas ou altamente distorcidas (que podem
formar arcos ou até mesmo anéis), além de um aumento do seu brilho total, a chamada
magnificagdo. O lenteamento fraco tem um efeito bem mais sutil, que distorce suavemente
a imagem da fonte, induzindo uma elipticidade com uma orientacao bem definida. Ambos
os regimes permitem fazer medidas ou restringir modelos de distribuicao de massa para a

lente.

O lenteamento forte geralmente é observado nas regioes centrais dos aglomerados de
galdxias e em galaxias massivas, por isso pode ser utilizado para reconstruir a distribuigao
de matéria de tais objetos, para estudar galaxias distantes e para determinar a taxa de
expansao do universo e impor vinculos aos parametros cosmolégicos. Ja o lenteamento
fraco pode ser aplicado no estudo da matéria escura em aglomerados, em estudos da
distribuicao de matéria em grandes escalas e também para obter limites em modelos e

parametros cosmologicos.

Nos ultimos anos, a técnica de determinacao da massa de aglomerados baseada no
efeito fraco tem se mostrado uma ferramenta atraente, pois este efeito s é sensivel a dis-
tribuicao de matéria, diferentemente de outras técnicas muito utilizadas, como medidas
de raios-X e velocidade de dispersao das galaxias no aglomerado, que necessitam de algu-

mas suposicoes sobre o estado dinamico do aglomerado. Além disso, as medidas obtidas
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pelo lenteamento fraco possuem sistematicos diferentes, o que possibilita sua combinagao
com os dados obtidos por outras técnicas de tal forma que possamos ter uma visao mais

completa e com menos vieses do que é um aglomerado de galaxias.

No lenteamento fraco é necessario medir a ocorréncia de distor¢oes coerentes na forma
dos objetos (cisalhamento), em uma amostra grande de objetos que possuem orienta-
coes aleatorias e elipticidades intrinsecas. Como a magnitude destas distorcoes é muito
pequena, € necessario um grande nimero de objetos para evidenciar essa tendéncia, de
forma que as medigoes do efeito fraco devem ser feitas estatisticamente. Por ter esse cara-
ter estatistico, estudos observacionais para medigoes do efeito fraco necessitam de imagens
profundas para detectar as fontes mais fracas e obter uma alta densidade de galaxias de
fundo. Além disso, este tipo de andlise requer imagens de alta qualidade (isto é, bom

seemg[[) para permitir medicoes precisas da forma e do tamanho das fontes lenteadas.

Para medir o sinal do lenteamento fraco é necessario fazer uma média nas orientacoes
e formas (elipticidades) de um conjunto de galdxias em uma determinada area. Se as
fontes fossem circulares, a elipticidade seria devida apenas ao cisalhamento. Como ha
uma elipticidade intrinseca, ela faz o papel de ruido na medida do efeito de lente. Além
da elipticidade intrinseca, os objetos sofrem os efeitos da point spread functionﬂ (PSF)
devido, geralmente, ao efeito do seeing (borramento isotrépico) e a um borramento ani-
sotropico causado pela éptica do telescépio. Para lidar com estes fatores, um método foi
desenvolvido por Kaiser, Squires e Broadhurst [3], conhecido como algoritmo KSB, onde
supoe-se que as elipticidades intrinsecas sao distribuidas aleatoriamente e portanto, na
média, sdo nulas e que a PSF (composta de uma parte isotrépica e outra anisotrépica,
devida ao seeing e aos efeitos do instrumento, respectivamente) pode ser recuperada de
uma amostra de fontes pontuais (i.e., das estrelas) de tal forma que podemos aplicar uma
correcao da PSF nas galdxias e, finalmente, obter suas elipticidades. Uma implementacao

deste algoritmo foi feita por N. Kaiser através da biblioteca Imcaiﬂ

Para obter as elipticidades, o KSB, implementado através do cédigo Imcat, foi por um
bom tempo o método mais utilizado, tornando-se um dos métodos mais robustos e bem
documentados. Além disso, implementacoes do KSB para obter medidas do cisalhamento

em dados reais foram validadas por varios grupos que fizeram parte do Shear TEsting

1O seeing é um efeito atmosférico que faz com que os objetos pontuais tenham, nas imagens, uma
distribuicao de brilho extensa.

2Funcio que determina o espalhamento sofrido por uma fonte pontual na imagem devido, por exemplo,
a difracao da luz pelos componentes do instrumento, movimentos do telescopio, foco incorreto, curvatura
do plano focal, etc.

3http://www.ifa.hawaii.edu/ kaiser /imcat



Programme (STEP) [4]. Mas ficou comprovado que os métodos baseados no KSB nao
sao suficientemente acurados para obter medidas do cisalhamento nos levantamentos as-

tronomicos futuros, que serao capazes de observar bilhoes de galaxias.

Como discutido em [5], vérios grupos estao trabalhando em métodos alternativos para
obter o cisalhamento. Alguns desses métodos utilizam o ajuste de perfis de brilho para
modelar a forma das galéxias, obter suas elipticidades e consequentemente, o cisalhamento
[6,[7]. Um outro método de ajuste utiliza um conjunto de bases ortonormais, denominadas
shapelets, que podem ser formadas pelo produto de gaussianas com polinomios de Hermite
ou Laguerre. Uma soma linear pesada de fungoes nesta base pode modelar a estrutura

das galdxias, incluindo bragos espirais irregulares e bojos [8], [9].

Uma forma de realizar o ajuste de perfis dos objetos levando em conta a PSF foi
desenvolvida recentemente por E. Bertin utilizando a combinacao dos cédigos SEXtI‘aCtOIE|
[10] e PSFEX{| [11]. O SExtractor é um cédigo que permite fazer a detecgio automatizada
dos objetos em uma imagem astronomica, fornecendo propriedades como, por exemplo,
as posigoes, fluxos, magnitudes, raios e razao axial, etc. (mais detalhes no apéndice .
O PSFEx é um cédigo que, a partir de uma amostra de estrelas em uma imagem, gera
um modelo de PSF (mais detalhes no apéndice [B.2)).

Por um lado, existe uma grande variedade de morfologia de galdxias. Mas por outro
lado a quantidade de informacao na imagem de uma galaxia tipica é extremamente pe-
quena, de forma que os métodos de ajuste de perfis precisam fazer algumas suposigoes
para modelar a forma ou estrutura destes objetos. Em [12], foi mostrado que ambas a
PSF e a forma da galaxia precisam ser modeladas acuradamente para eliminar os vie-
ses nas medigoes. Também podemos citar o trabalho desenvolvido em [5], que foca na
modelagem das galaxias por varios métodos de ajuste de perfis e quantifica o viés no cisa-
lhamento para modelos que usam perfis elipticos. Este trabalho, realizado em simulacoes
e assumindo que a PSF é totalmente conhecida, mostrou que métodos de ajuste de perfis
que assumem isofotas elipticas podem apresentar vieses significantes se utilizarem o perfil
errado (isso foi verificado até mesmo nos casos em que a galdxia possufa isofotas elipti-
cas); também foi mostrado que nao é possivel desprezar o viés nos casos em que isofotas
elipticas sdo usadas para modelar galaxias formadas por duas componentes (bojo e disco)
de elipticidades diferentes. Também foi verificado que o limite da precisao nas medigoes

do cisalhamento depende da forma da galaxia, sendo que os vieses mais significantes fo-

40 STEP foi um esforco colaborativo que utilizou imagens simuladas para quantificar os vieses asso-
ciados aos métodos de medidas do cisalhamento.

Shttp://www.astromatic.net /software/sextractor

Shttp://www.astromatic.net /software/psfex
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ram observados para galaxias espirais simples. Por outro lado, os resultados sugerem que
o impacto sobre as medidas do cisalhamento, nos atuais e futuros levantamentos, pode
ser desprezado. Ainda assim, os autores encorajam o desenvolvimento das aproximacoes
existentes, que sao menos sensiveis a morfologia, bem como dos métodos que usam priors
(e.g., Lensfit [6]) para determinar as formas das galdxias.

Neste trabalho consideramos dois métodos para obter a elipticidade das galaxias com
vistas a medida do efeito do lenteamento fraco: o KSB, implementado com a biblioteca
Imcat e o ajuste de perfis, implementado através da combinacao dos codigos SExtractor
e PSFEx. Como mencionado anteriormente o método KSB é historicamente o mais utili-
zado, enquanto a combinagao PSFEx & SExtractor para medir a forma das galaxias foi
desenvolvida recentemente. De fato, ainda nao h& uma publicagao descrevendo detalha-
damente o método e o cddigo utilizado para a etapa do ajuste de perfis do SExtractor,
embora esse codigo tenha sido utilizado para o Blanco Cosmology Survey [13] e seja uma
parte central do sistema de tratamento de dados do Dark Energy Survey'| (DES) [14].

Uma possivel vantagem de utilizar o SExtractor para o ajuste de perfis é a possibilidade
de ajustar um modelo com duas componentes elipticas, o que permitiria contornar as limi-
tagoes dos métodos de ajuste de modelos com uma tinica componente eliptica apontadas
em [5].

Um dos objetivos deste trabalho foi implementar, de forma automatizada, os cédigos
Imcat e SExtractor+PSFEx e aplicd-los as imagens de levantamentos astronomicos, em
particular, do Canada-France-Hawaii Telescope/Megacam Stripe-82 Survey (CS82). Com
isso fizemos uma andlise qualitativa do papel da PSF na medida das elipticidades, veri-
ficando o impacto dos dois cédigos ao levar em conta esse efeito nas medidas. Também
fizemos uma comparacao qualitativa entre os resultados dos dois métodos em uma ima-
gem do CS82. O objetivo é aplicar os resultados na medida do efeito fraco de lentes por
aglomerados de galaxias no CS82, no SOAR Gravitational Arc Survey (SOGRAS) e DES.

Outra contribuicao importante desta dissertacao foi a determinacao das melhores con-
figuracoes do SExtractor para a geracao de catalogos de detecc¢oes do levantamento CS82.
Esses catalogos, para toda a drea do CS82 foram produzidos por nosso grupo do CBPF, em
associagao com o Laboratorio Interinstitucional de e—Astronomiaﬂ (o LIneA). Em especial,
no caso dos catdlogos de deteccao e morfologia do CS82 foi necessario um grande esforco
nos testes das configuragoes do SExtractor que levaram aos catélogos finais do projeto,
usados nao apenas por nosso grupo mas também por toda a colaboragao (formada por

pesquisadores de 8 paises) nas mais diversas andlises cientificas.

"http://www.darkenergysurvey.org/
8http://www.linea.gov.br/
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Durante o trabalho também contribui para o projeto SOGRAS, atuando na selecao das
amostras e no estudo da distribuicao de galaxias em fungao da magnitude nesse projeto.

Esta dissertacao esta dividida em cinco capitulos. Neste primeiro, serao descritos os le-
vantamentos astronémicos utilizados. No capitulo[2]serd feita uma revisao tedrica do efeito
de lentes gravitacionais, com énfase no lenteamento fraco. No capitulo [3| serd descrita a
obtencao e producao dos catalogos utilizados em nossas andlises. No capitulo [4] serd feita
uma descri¢ao das ferramentas utilizadas na pratica para obtencao das elipticidades, i.e.,
KSB com Imcat e ajuste de perfis com o SExtractor+PSFEx; também faremos a compara-
¢ao qualitativa das elipticidades obtidas por esses 2 métodos. No capitulo [5| faremos uma
discussao dos resultados obtidos. No apeéndice |B| discutimos os pipelines desenvolvidos

como parte desta dissertacao para executar os cdédigos Imcat e SExtractor+PSFEx.

1.1 Levantamentos Astronomicos

Ter acesso a diferentes levantamentos astronomicos é importante para fazer a carac-
terizagao das propriedades das fontes obtidas sob diferentes condigoes de observacao e
instrumentos. Sendo assim, nesta secao descreveremos os levantamentos utilizados em

nossas analises.

1.1.1 Canada-France-Hawaii Telescope/Megacam Stripe-82 Sur-
vey (CS82)

O Canada-France-Hawaii Telescope/Megacam Stripe-82 Survey (CS82) é um projeto
conjunto Franca-Canadé-Brasil, com participacao de pesquisadores do CBPF, Universi-
dade Federal do Rio Grande do Sul (UFRGS) e Observatério Nacional (ON) associados
ao LIneA. O Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT) é um telescépio de 3.6 metros
de abertura (6ptico e infravermelho) localizado no monte Mauna Kea (4.200 metros), no
Haval.

O CS82 mapeou uma érea ja varrida pelo Sloan Digital Sky Survey (SDSS), a chamada
Faixa-82 — uma faixa no equador celeste (com —50 < RA < 59; —1.25 < DEC' < 1.25)
— que foi observada varias vezes nas temporadas 2000-2007 como parte de uma busca
de supernovas, tornando-se assim um levantamento bastante profundo. Os dados finais

coadicionados nas bandad’ u, g, r, i e z (ver figura[L.1) obtiveram uma magnitude limite

9Nos levantamentos astrondmicos é comum a utilizacao de filtros cobrindo uma determinada faixa
espectral ou comprimento de onda. Em geral sao utilizados filtros padronizados para que as observagoes
de diferentes levantamentos possam ser comparadas sem que haja grandes diferencas. Um dos conjuntos
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Filtros do SDSS e espectro de referéncia
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Figura 1.1: Curvas de transmissao dos filtros do levantamento SDSS superpostos com um
espectro de referéncia. Grafico obtido com o cédigo de http://astroml.github.com/
sklearn_tutorial/auto_examples/plot_sdss_filters.html [2].

de cerca de r ~ 23.5 para as galaxias, i.e., 2 magnitudes mais fracas que o levantamento
principal do SDSS [15].

Atualmente, além do imageamento profundo do SDSS, parte da Faixa-82 tem sido co-
berta por um grande nimero de levantamentos em diferentes comprimentos de onda, tais
como UKIDSS Large Area Survey nas bandas YJHK [16], o imageamento profundo GA-
LEX UV [17], o levantamento SHELA com o Spitzer/IRAC [18],[19] e o Herschel/HerMES
Large Mode Survey (HerMES) [20]. Em comprimentos de onda maiores (micro-ondas),
toda Faixa-82 estd dentro da area do Atacama Cosmology Telescope Equatorial Survey
[21] e 80 graus quadrados da Faixa-82 tem dados VLA profundos [22].

A Faixa-82 também tem uma grande densidade de desvios para o vermelho espec-
troscopicos, com medidas de z do SDSS [23], 2dFGRS [24], 2QZ [25], 2SLAQ [26], 6dF
[27], DEEP2 [28], VVDS [29], PRIMUS [30], SDSS-III/BOSS [31] e WiggleZ [32]. Desta
forma, esta regiao tem se tornado um campo de levantamentos extragaldcticos profundos,
um precursor para o DES[14] e o LSST[33].

Motivados pela grande disponibilidade de dados em diversos comprimentos de onda,

um grupo de pesquisas, incluindo nosso grupo no CBPF e outros pesquisadores do LIneA,

de filtros de banda larga mais comuns foi introduzido pelo projeto SDSS e consiste dos filtros (ou bandas)
u, g, T, 1€ z.


http://astroml.github.com/sklearn_tutorial/auto_examples/plot_sdss_filters.html
http://astroml.github.com/sklearn_tutorial/auto_examples/plot_sdss_filters.html

1.1. LEVANTAMENTOS ASTRONOMICOS 7

decidiu fazer um levantamento com 6tima qualidade de imagem para obter medidas de
precisao do lenteamento fraco nessa regiao. Assim, durante o segundo semestre de 2010
até o inicio de 2011, 170 graus quadrados da Faixa-82 (-42.5<RA<45 e -1<DEC<+1, ver
figura foram imageados na banda i para o levantamento CS82 [34] 35], fornecendo
dados com profundidade até i = 23.5 com excelentes condigoes de seeing (seeing médio
de 0.6”). Este conjunto de dados também tem bastante sinergia com o levantamento
SOGRAS, que sera descrito na proxima secao. Os dados do CS82 nos permitirao estudar
os aglomerados imageados para o SOGRAS em raios muito maiores e fornecer medidas
de lenteamento fraco para eles.

Apés as observagoes, foi feita a reducao dos dados (combinagao de imagens e elimina-
¢ao da assinatura do instrumento), assim como a calibrac¢ao astrométricam e a calibracao
fotométricaﬂ das 177 imagens (de 1 grau quadrado) obtidas. Nesta fase, foram utilizados
pacotes disponiveis nos repositérios de reducao de dados astronomicos TerapixH (Traite-
ment Elémentaire, Réduction et Analyse des PIXels) e CAD (Canadian Astronomy
Data Centre), além do pipeline THEL]E, que possui codigos que automatizam os pro-
cessos de reducao dos dados. Uma parte fundamental nesta etapa é identificar artefatos
(e.g., rastro de satélites, franjas, picos de difragao e halos de estrelas, etc. — ver a figura
1.3)) na imagem e verificar a astrometria. O THELI possui uma ferramenta que busca e
mascara automaticamente tais artefatos nas imagens, entretanto, é necessario fazer uma
inspecao visual destas méscaras para aumentar a confiabilidade destes dados.

Para a inspecao visual das mascaras foram solicitados 10 voluntérios, para verificar
~ 17 imagens cada, durante ~ 7 dias. Esta tarefa teve a minha participagao e de mais
4 voluntérios do nosso grupo do CBPF (a saber, C. Brandt, G. Caminha, B. Moraes
e M. Penna). O processo de inspegao (descricao da tarefa, transferéncia das imagens e
a inspegao propriamente dita) comegou no inicio de margo de 2011 e durou 2 semanas.
Além de verificarmos e adicionarmos mascaras quando necessario, também verificamos se
nao havia problemas de astrometria nas imagens. Alguns problemas astrométricos foram
encontrados e essas imagens foram reduzidas novamente para corrigi-los. Em junho e julho
de 2011, uma nova inspecao foi feita e finalmente obtivemos a versao final das méscaras
e astrometria correta.

Nosso grupo ficou responsavel pela geracao dos primeiros catalogos com detecgoes dos

10Processo de conversio de uma posicao (z,y) em uma imagem para um sistema de coordenadas celeste.

HProcesso de calibracao das contagens nos pizels utilizando as magnitudes aparentes de fontes astrond-
micas calibradas em um sistema padrao.

2http:/ /terapix.iap.fr/

Bhttp://cadewww.dao.nrc.ca/

Yhttp: / /www.astro.uni-bonn.de/ " theli/
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objetos e informagoes basicas como posi¢oes, magnitudes, raios, etc. Esta etapa sera de-
talhada no capitulo |3| No decorrer deste processo, também desenvolvemos a habilidade
para gerar um catalogo de morfologia para o projeto, apds sucessivos testes para a deter-
minacao dos parametros que melhor recuperavam a morfologia dos objetos. Parte desses
testes serao explicados na segao do capitulo [3]

1.1.2 SOAR Gravitational Arc Survey (SOGRAS)

O Southern Astrophysical Research Telescope (SOAR) é um telescépio de 4.1 m de
abertura (éptico e infravermelho) localizado no Cerro Pachén, no Chile. Estd em funcio-
namento desde 2003 e é operado por um consorcio formado por Brasil, Chile, a Universi-
dade de Michigan, o Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO) e a Universidade
da Carolina do Norte. Entre os seus instrumentos estd o SOAR Optical Imager (SOI), que
consiste de um mini-mosaico de dois CCD’S{T_S] fabricados pela empresa E2V, cada um com
2k x 4k pizels, cobrindo um campo de visdo de 5.5" x 5.5" com uma escala de 0.077" /pizxel.

O SOAR Gravitational Arc Survey (SOGRAS) é uma sondagem de arcos gravitacionais
feita com o SOI, desenhada para buscar arcos gravitacionais em aglomerados de galéxias.

Ha uma grande discussao na literatura sobre a compatibilidade da abundancia de
arcos observada com as previsoes de modelos tedricos (veja a referéncia [30] e as referéncias
contidas nela). Em particular, a alta incidéncia de arcos gravitacionais a altos desvios para
o vermelho é interpretada como uma evidéncia da evolucao da estrutura dos aglomerados
de galdxias. Por exemplo, na referéncia [37] foi sugerido a existéncia de uma populagao de
superlentes a altos desvios para o vermelho. Por outro lado, Caminha et al. [38] obtiveram
que o numero de arcos por aglomerado de galdxias é bastante sensivel ao desvio para o
vermelho, sem a necessidade de postular a existéncia de qualquer tipo de evolugao.

O principal objetivo do SOGRAS foi determinar a eficiéncia do lenteamento gravitaci-
onal forte em aglomerados de galdxias de alto e baixo desvios para o vermelho e comparar
os resultados com as previsoes tedricas. Outra motivagao importante desta sondagem foi
descobrir e modelar novos sistemas de lentes, usando o lenteamento forte. Desta forma, o
levantamento foi desenhado para observar aglomerados distribuidos em dois intervalos de
desvios para o vermelho, centrados em z ~ 0.3 (low-z) e z ~ 0.5 (high-z).

Para selecionar os objetos a serem observados (“alvos”) foram utilizados catélogos

obtidos na Faixa-82 do SDSS. Em particular, na época do inicio do projeto (final de 2006),

150s CCD’s — do inglés, Charge Coupled Device — sdo sensores eletronicos de luz (constituidos por
pizels), acoplados ao telescépio e que convertem os fétons em elétrons e permitem armazenar imagens
digitais.
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catalogos de aglomerados baseados na sequéncia Vermelham comecaram a ser produzidos
com os primeiros dados coadicionados das varias varreduras na Faixa-82. Enquanto os
catalogos de aglomerados do SDSS de uma tinica exposi¢ao chegam com boa completeza a
z ~ 0.3, os catdlogos obtidos dos dados coadicionados chegaram a z ~ 0.6 [40]. Portanto,
a principal fonte para a nossa selecao de alvos foram esses catalogos baseados em dados
coadicionados da Faixa-82.

Um total de 47 aglomerados foram imageados nas bandas g, r, e ¢ com o SOAR, de
julho 2008 a janeiro de 2011.

O intervalo de low-z foi escolhido de tal forma que existissem aglomerados ricos su-
ficientes na Faixa-82 e para evitar uma baixa probabilidade de ocorréncia de arcos. O
intervalo de high-z foi determinado pela disponibilidade de catdlogos de aglomerados no
optico nesta area e pelo requerimento de se ter galaxias de fundo suficientes para permitir
uma anéalise de lenteamento fraco por stacking de aglomerados neste intervalo (para ter
uma estimativa global das massas dos aglomerados).

O levantamento foi realizado em duas temporadas, a primeira em 2008B [41] e a
segunda em 2010B [42]. A distribuigao no céu destes aglomerados é mostrada na figura
1.4, Dos 47 aglomerados observados, 39 estao na amostra principal na Faixa-82, 5 na
amostra auxiliar e 3 na amostra extra (ver segao . Os objetos da amostra principal
foram todos situados na Faixa-82, mas com éreas diferentes, dependendo do semestre: para
2008B selecionamos objetos que estavam na area do SDSS/Faixa-82 com -50<RA<+60 e
-1.25<DEC<+1.25; para a amostra de 2010B, selecionamos objetos da area CS82/Faixa-
82 com -42.5<RA<+45 e -1<DEC<+1.

O levantamento foi completado em janeiro de 2011: a redugao e calibracao dos dados
de 2008B foi completada em maio de 2011 e a reducao dos dados de 2010B foi completada
em abril de 2012.

16 Aglomerados se caracterizam por possuirem galdxias elipticas com cores semelhantes e que possuem
uma relagao cor-magnitude bem definida em cada desvio para o vermelho denominada sequéncia vermelha.
Mais detalhes em [39)
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Figura 1.3: Inspecao visual das méscaras do CS82.
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Figura 1.4: Distribuicao dos apontamentos do levantamento SOGRAS, de 2008B e 2010B, divididos nos intervalos de z. Os
simbolos de cor branca se referem ao semestre 2008B e os de cor preta ao semestre 2010B. O retangulo em linha continua
representa a area do SDSS/Faixa-82 e o retangulo tracejado mostra a drea CS82. Os diferentes simbolos representam as 3
amostras dos dois semestres: low — z, high — z (2008B) e low — z, high — z e auxiliary (2010B). A amostra high — z tendo
z~0.5ealow—zcomz>~0.3. A amostra extra de 2008B nao foi observada na Faixa-82, por isso ela nao esta representada
na figura.



Capitulo 2

Teoria de Lentes Gravitacionais

2.1 Introducao histéricd]

Em 1704, no livro Optics, Isaac Newton especulou sobre a possibilidade do desvio da
luz por corpos massivos. Entretanto, ele nao apresentou nenhuma discussao matematica
sobre o problema, permanecendo apenas no plano conceitual. No ano de 1783, o astronomo
John Mitchell baseou-se nas especulacoes de Newton e desenvolveu um método para medir
a massa de uma estrela através da diminuicao da velocidade da luz devido ao campo
gravitacional da mesma. Ele enviou uma carta a Henry Cavendish comentando sobre este

método e isto levou Cavendish a calcular o angulo de desvid] da luz, dado por

& — ’ (2.1)

cr
onde G é a constante universal da gravitagao, ¢ é a velocidade da luz no vacuo e r é a
distancia minima do raio de luz até o objeto de massa M (parametro de impacto), mas
este resultado nao foi publicado. Apenas em 1801 Johann von Soldner publicou o primeiro
trabalho sobre este assunto e por isso, é tido como o primeiro a explorar a deflexao da luz
e a inferir que os raios de luz sdo desviados num angulo & = 0.83” ao passar préximo do
disco do Sol [44]. Porém, as ideias da natureza corpuscular da luz ja ndao eram populares
nessa época e talvez por isso tanto o trabalho de Cavendish quanto o de von Soldner nao
ficaram muito conhecidos.

Muitos anos depois, em 1911, o fisico Albert Einstein, usando o seu Principio de

! Este resumo histérico foi amplamente baseado no contetido da dissertacao de mestrado de G. Caminha
[38] e da tese de H. Montoya [43]. Algumas modificagoes e atualizagoes foram adicionadas.

2Supondo que a luz tinha uma natureza corpuscular e que a aceleracio dos corpos num campo gravi-
tacional é independente de sua massa.

13
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Equivaléncia, refez o calculo de von Soldner e obteve o mesmo valor do angulo de deflexao
[45]. Ele também propos que este angulo poderia ser medido durante um eclipse solar e
a primeira tentativa com este proposito foi feita em 1912 no Brasil, por uma expedicao
argentina a cidade de Cristina, no sul de Minas Gerais, liderada por Carlos Dillon Perrine.
Nesta ocasiao as condigoes climaticas impediram as observagoes [46]. A segunda tentativa
ocorreu em 1914, quando Erwin Freundlich dirigiu uma expedicao para a Peninsula da
Criméia, na Russia. Entretanto ele e sua equipe foram detidos por causa da Primeira
Guerra Mundial [47].

Em 1915, com a Teoria da Relatividade Geral desenvolvida, Einstein refez os calculos

do angulo de deflexao da luz nas vizinhancas do Sol e dessa vez ele obteve

4G M

c2r

, (2.2)

o=

que é o dobro do seu primeiro resultado (e do resultado newtoniano), levando a um desvio
aproximado de 1.74” préximo do disco solar [48]. Contudo, somente com o eclipse de
1919, as expedigoes a Sobral, no Ceard, e a [lha de Principe puderam comprovar que este
resultado de Einstein estava correto. Este experimento tornou-se o mais famoso teste da
Relatividade Geral e foi o inicio da grande popularidade de Einstein.

Até entao os trabalhos se concentravam apenas na deflexao da luz, mas em 1923, o
astrofisico Arthur Eddington mencionou a possibilidade de serem geradas imagens mul-
tiplas [49]. No ano seguinte o fisico Orest Chwolson publicou um breve artigo onde ele
descrevia a idéia de uma “estrela dupla imaginéria” [50]. Nesse trabalho ele descreve que
uma segunda imagem seria gerada muito proxima a estrela que causa o desvio da luz,
nao sendo possivel observa-las separadamente. Indo mais além, no trabalho é citado que
se houver um alinhamento perfeito entre as estrelas e o observador, uma imagem com
aspecto de anel seria gerada.

Em 1936, quando Einstein morava em Princenton, ele recebeu uma visita do cientista
amador Rudi W. Mandl que queria discutir varias ideias, dentre elas a de que uma estrela
poderia atuar como uma “lente” sobre outra estrela mais distante. Apods algumas trocas
de cartas entre os dois, Mandl incentivou Einstein a publicar um artigo sobre o tema mas
no inicio ele recusou, citando o fato de que o fendmeno nao era diretamente observavel.
Mas Mandl perseverou e conseguiu persuadir Einstein a fazer uma breve publicagao na
revista Science [51] (ver figura[2.1). Aqui Einstein descreve os mesmos resultados obtidos
por Chwolson, entretanto ele discute que o objeto lenteado teria seu brilho aparente
aumentado. Foi descoberto que Einstein deduziu — em 1912 — as caracteristicas basicas

do lenteamento gravitacional: equacao da lente, imagens duplas e magnificoes das mesmas
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— ver figura — mas como dito, estes calculos foram publicados somente em 1936.

LENS-LIKE ACTION OF A STAR BY THE
DEVIATION OF LIGHT IN THE
GRAVITATIONAL FIELD

Somu time ago, R. W, Mandl paid me a visit and
asked me to publish the results of a little caleulation,
which I had made at his request. This note eomplies
with his wish.

The light coming from a star 4 traverses the gravi-
tational field of another star B, whose radius is R,.
Let there be an observer at a distance D from B and
at a distance x, small eompared with D, from the ex-
tondad sontrol ling AR Assardine #n tha 1

Figura 2.1: Nesta breve nota, Einstein apresentou féormulas para as propriedades épticas
de uma lente gravitacional: sao exatamente as mesmas formulas que ele havia obtido cerca
de 24 anos antes, até a expressao para o fator de magnificacao. Mandl recebe mencao
como a pessoa que pediu a Einstein para obter e publicar esses resultados. Retirado de
http://www.einstein-online.info/spotlights/grav_lensing_history

Figura 2.2: O bloco de notas de Einstein, que continha as férmulas béasicas necessarias para
descrever o efeito da lente gravitacional. Retirado de http://www.einstein-online.|
info/spotlights/grav_lensing_history

No ano seguinte o astronomo Fritz Zwicky considerou a possibilidade de objetos ex-
tragalaticos (galaxias e aglomerados de galdxias), nao apenas as estrelas, atuarem como
lentes [52, 53] e elevou o fenémeno do lenteamento gravitacional de simples curiosidade a
categoria de potencial ferramenta astronomica. Segundo ele, como tais objetos possuem
maior massa e as distancias envolvidas sao maiores, eles seriam os melhores candidatos

para se observar o fenomeno de lenteamento. Ele argumenta também que o método mais


http://www.einstein-online.info/spotlights/grav_lensing_history
http://www.einstein-online.info/spotlights/grav_lensing_history
http://www.einstein-online.info/spotlights/grav_lensing_history
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direto de determinacao da massa seria utilizando a deflexao da luz. Infelizmente aparente-
mente nao houve interesse da comunidade cientifica em buscar o fenomeno de lenteamento
causado por estes objetos naquela época.

Depois de um longo tempo sem trabalhos sobre o assunto ele voltou a ser discutido
com a primeira observagdo de um quasar em 1963 [54], tendo sido Jean M. Barnothy o
primeiro a fazer a conexao entre tais objetos e o fenomeno de lentes gravitacionais [55].
Devido a seu espectro bem caracteristico, ao seu alto desvio para o vermelho, ter alta
luminosidade e por serem fontes praticamente pontuais, estes objetos sao fontes ideais
para sofrerem lenteamento por um objeto extragalatico que seja detectavel.

A partir dai muitos aspectos tedricos das lentes gravitacionais foram desenvolvidos.
Entretanto, tais pontos nao despertaram muito interesse a ponto de se fazer uma busca
sistematica por lentes gravitacionais. Somente em 1979 foi observado o primeiro objeto
lenteado [56], que se tratava da imagem duplicada de um quasar. Algum tempo depois,
em meados da década de 1980, foram observados os primeiros arcos gravitacionais [57, 58],
que sao o resultado do lenteamento de fontes extensas, i.e., galaxias, por galaxias massivas
ou aglomerados de galaxias.

Dois anos depois foi observado o microlenteamento de um quasar [59]. Tal fenémeno
ocorre quando a fonte passa por uma regiao onde a lente aumenta significativamente seu
brilho. Pouco tempo depois foram observadas fontes de rddio com formato de anel [60].

Finalmente, cerca de duzentos anos depois dos primeiros calculos da deflexao da luz
por uma estrela, foi observado o primeiro fenomeno de microlenteamento por uma estrela
[61]. J& em 2004 foi descoberto o primeiro planeta extrassolar utilizando a mesma técnica
[62]. Até o momento foram descobertos 15 exoplanetad]

Outro fato importante foi o lancamento do Telescépio Espacial Hubble que permitiu
a primeira identificacao de 7 objetos fortemente lenteados e a deteccao de vérias imagens
levemente distorcidas pelo efeito do lenteamento galdxia-galaxia, atras do aglomerado
de galaxias Abell 2218, usando a Camera Planetaria de Campo Amplo 2 (com sigla em
inglés — WEPC2) [63]. A Advanced Camera for Surveys (ACS) deu um passo a frente
ao identificar, dentre varios eventos, mais de 106 imagens multiplas de 31 fontes de fundo
nas vizinhangas do aglomerado de galaxias Abell 1689 [64].

Nos tultimos anos, o nimero de projetos observacionais com o intuito de estudar os
fenomenos devidos ao lenteamento gravitacional tem aumentado consideravelmente, tor-
nando esse fenomeno umas da ferramentas mais poderosas e utilizadas pela comunidade

astronomica. Os projetos CS82 e DES sao especialmente bons para estes estudos, por

3Interactive Extra-solar Planets Catalog: http://exoplanet.eu/catalog-microlensing.php
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serem bastante profundos, possuir uma grande area e pela enorme quantidade de objetos
observados.
Nas proximas segoes faremos uma breve revisao do formalismo por tras do efeito de

lentes em geral e em seguida focaremos no lenteamento fraco.

2.2 Principios de lentes gravitacionais

Num cendrio de lenteamento sao necessarios quatro ingredientes: a fonte, a concentra-
¢ao de matéria que causa a deflex@o (lente), o detector /telescopio (observador) localizado
a uma certa distancia da fonte e da lente e o espago—temp(ﬂ Este fenomeno pode ser
descrito rigorosamente através da Teoria da Relatividade Geral de Einstein, na qual a
luz se propaga através de geodésicas nulas, como descrito pela métrica perturbada de
Friedmann-Robertson-Walker (no caso do modelo cosmoldgico padrao).

Em algumas situagoes é possivel assumir que a acao do lenteamento ¢ dominada por
uma unica inomogeneidade da matéria em algum ponto entre a fonte e o observador. Isto
¢ usualmente chamado de aproximacao de lente fina: a lente pode ser considerada fina
se seu tamanho fisico € pequeno em relagao as distancias entre o observador e a lente e
entre a lente e a fonte. Neste capitulo nés iremos obter algumas quantidades basicas da
teoria de lentes gravitacionais, dando énfase ao regime do lenteamento fraco. Para uma

descrigao mais detalhada, ver as referéncias [65] e [66].

2.2.1 A equacao da lente

A figura mostra o esquema tipico de um sistema de lentes, onde temos uma lente
fina a uma distancia Dy do observador que perturba a trajetéria do raio de luz de uma
fonte luminosa a uma distancia D, do observador; a distancia entre o plano da lente e o
plano da fonte é dado por Dy, e todas sao distancia de diametro angulalﬂ Na ausencia da
lente o observador deveria ver a fonte na posicao [, mas ao invés disso a deflexao da lente
por um angulo & faz com que ele veja a imagem da fonte na posicao 6. Numa situagao
tipica de lenteamento todos os angulos sao muito pequenos.

Da figura [2.3] vemos que

0D, = BD, + @Dy, (2.3)

4Definido pelo modelo cosmoldgico e a distribuicdo de matéria que o perturba.
5Para uma revisao das definicoes de distancias comumente utilizadas em Cosmologia veja a referéncia
[67]
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n
—
Plano da Fonte
|

Plano da Lente

I

Observador

Figura 2.3: Tlustracao esquematica da geometria do sistema observador-lente-fonte, reti-
rado de [65].

que ¢é a chamada equacao da lente. Definindo o angulo de deflexao reduzido & = é’DdS /Dy
ela se torna

F=0-a. (2.4)

2.2.2 O angulo de deflexao

Como visto, na contextualizacao histérica, a Teoria da Relatividade Geral de Einstein
prediz que um raio de luz passando a uma distancia ¢ de uma lente gravitacional de massa

pontual M é defletido por um angulo & dado por

4G M
2&

o=

(2.5)

quando o seu parametro de impacto ¢ for muito maior que o raio de Schwarzschild da
lente, i.e., £ > Rg = 2GMc™2.
Se o campo gravitacional for fracoﬂ no caso de uma distribuicao de massa finita com

densidade p(7), podemos aproximar o angulo de deflexdo produzido pela distribuigao to-

6Esta aproximacédo é vélida se o potencial gravitacional ® é pequeno, i.e., ® < c2.
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tal de massa pelo somatério de todos os angulos de deflexao produzidos por uma série de
massas pontuais. A distribuicao de massa total pode ser dividida em elementos infinitesi-
mais de volume dV', onde cada um atua como uma lente pontual de massa dm = p(7)dV .
Entao, um raio de luz propagando-se ao longo do eixo z na posicao ({' ,2") — onde 5’ é um
vetor bidimensional no plano da lente, 57 = (&, &,) — pode passar através da distribuigao
de massa de tal forma que no elemento de massa dm com posi¢ao (5’ ,2') o raio de luz
tem parametro de impact 5 - 5’ . O angulo de deflexao total sera a soma de todos as
deflexdes infinitesimais

AG £ ¢
1,65, 2
2 (1 2 )‘f £/|2 )

- e /dpa@w>é g 2.6)

que também é um vetor bidimensional. Na eq. ([2.6)) o tltimo termo nao depende de 2’ e

Qp
—~
\_/l

I

a integracao em 2z’ pode ser realizada apenas na densidade p. Definindo a densidade de

massa superficial por

—

5 )E/dzp(fl,f2,z)> (2.7)

(i.e., a densidade de massa superficial projetada no plano da lente), o angulo de deflexao

a(é) / 26" 53(€7) é 5/'2 (2.8)

Como exemplo didatico, consideremos o caso especial de uma lente com ¥ constante

se torna

e parametro de impacto r. O angulo de deflexao é dado por

4G

alr) = =

—(Zar?). (2.9)

Utilizando as defini¢oes do angulo de deflexao reduzido e do parametro de impacto,

r = Dyf, podemos reescrever a eq. (2.9) como

AG
alld) = CQDQ(Ew(DdQ) )Dgs/Ds
= ﬁz g DaDas (2.10)

s

“Isto é valido se nés assumimos que o raio defletido pode ser aproximado por uma linha reta nas
vizinhangas da massa defletora, o que corrresponde a aproximacao de Born da fisica atomica e é valida
enquanto o desvio do raio de luz, dentro da distribuicao de massa, for pequeno comparado a escala na
qual a distribuicao de massa muda significativamente, i.e., estrutura em grandes escalas.
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Neste caso, a equacao da lente é linear, ou seja, § o 6. Usualmente é definido uma

densidade superficial critica
o 2 D,
T 4n G Dgs Dy

(2.11)

Para uma lente com uma densidade superfical constante ¥..;;, 0 angulo de deflexao a() =
0 e entao § = 0 para todo 6. Fazendo analogia a um dispositivo 6ptico, tal lente focaria
a luz perfeitamente, com uma distancia focal bem definida. Entretanto, um sistema de

lente gravitacional tipico tem um comportamento bastante diferente.

Para casos mais gerais, podemos definir uma densidade superficial adimensional k,

comumente chamada de convergéncia

Kk(0) = S (2.12)

Uma distribuigdo de massa com « > 1 (i.e., X > ¥.), em algum ponto é; produz
imagens miltiplas para algumas posicoes de fontes 5 [65]. O fato de um sistema de lente
produzir uma ou miltiplas imagens tende a ser considerado como o limite entre o regime

de lenteamento forte (k 2 1) e fraco (k < 1).

Utilizando que & = D46, a definicao do angulo de deflexao reduzido e da convergéncia

na eq. ([2.8) obtemos o angulo de deflexao escalonado em termos de x

(2.13)

F—a
|#—a |2’

de tal forma que o angulo de deflexao pode agora ser escrito como o gradiente de um

podemos reescrever a eq. (2.13

Considerando a identidade V,In|Z — 2/| =

potencial gravitacional (ou potencial do lenteamento)

() = l/ 20 k(6 In |6 — 1, (2.14)
R2

(e

— — —

tal que, @(0) = Vy¥ (). O potencial ¥(f) é o andlogo bidimensional do potencial gra-

vitacional Newtoniano. Utilizando a identidade V2Inf = 276, (6), onde ép ¢ a fungao
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delta de Dirac bidimensional, e aplicando o Laplaciano na eq. (2.14]), obtemos

~ 1 L L
V2U(f) = ;/dezé’/f(G’)Vgln]G—G’\
= = Gyk(@)d2e
T R2
= 2r(6). (2.15)

Entao

—

W) = Vi)

1
= 5(‘11,11 + VU ), (2.16)

e a relacao entre a convergéncia e o angulo de deflexao é

w(8) = %vg - a(d). (2.17)

2.2.3 DMagnificacao e distorcao

As posicoes angulares das imagens de uma fonte em E sao obtidas pelas solugoes 0 da
equagao da lente. Ja as formas das imagens vao diferir da forma da fonte porque os raios
de luz sao defletidos diferentemente. Geralmente, as formas das imagens sao determinadas
resolvendo a equacgao da lente para todos os pontos de uma fonte extensa. O Teorema de
Liouville [68] e a auséncia de emissao e absorgao de fétons na efeito de lentes gravitacionais
implica que o lenteamento conserva o brilho superficial, ou especificamente a intensidade.
Desta forma, se o lenteamento aumenta ou diminui a drea de uma imagem noés veremos
uma magnificacao

area da imagem 562

= = (2.18)

area da fonte 0%’

para um elemento de drea 632 no plano das fontes mapeado em uma &rea d6? no plano
das imagens. Para uma fonte lenteada nés recebemos os fétons que deveriamos ter detec-
tado na auseéncia da lente mais fotons adicionais de trajetérias préximas que estao agora

encurvadas na direcao do detector pela lente.

Nos casos em que a fonte é muito menor que a escala angular em que mudam as pro-

priedades da lente, o mapeamento da lente pode ser linearizado, localmente. E portanto,
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a distorcao das imagens é descrita pela matriz Jacobiana

dp;
AA. =
g 0,
0 S
= — 06 — v,
89]-[ i O‘z( )]
B da; (6)
= 0 0,
52U (6)
= 0 — 2.1
% 90,00, (2.19)

que pode ser escrito como

A = (1 R T ) , (2.20)

—e l—r+m

onde ¥, e 7, sao as componentes do cisalhamento dadas por

1
m o= 5(‘1’,11 — W 9) = |7|cos(29),
T2 = Wi = [y[sen(29), (2.21)

lembrando que k estd também relacionada com ¥ através da equacao de Poisson.

E usual definir o cisalhamento complexo por
V=Y iy = e, (2:22)
com magnitude v e orientacao ¢.

A magnificacao é dada pelo inverso do determinate de A, 1/det[A],

1

= . 2.23
w7~ P 229
Definindo o cisalhamento reduzido g,
0
9(0) = ) (2.24)
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a matriz Jacobiana pode ser escrita como

A=(1-r) (1 BRGNS > , (2.25)

—g2 1+a

onde a convergeéncia, x, afeta apenas o tamanho da imagem, e consequentemente sua mag-

nificacao. Ja o cisalhamento é responsavel pelo efeito de distorcao na forma ou elipticidade
das imagens (ver figura [2.4).

convergéncia e
cisalhamento  L.eetreeel,

somente convergéncia

€

Figura 2.4: A figura mostra que uma fonte circular, a esquerda, é mapeada em elipses
aplicando-se a inversa da matriz Jacobiana. Na auséncia do cisalhamento, a imagem
resultante é um circulo com raio modificado, que depende de x. O cisalhamento faz com
que a razao axial (definida como a razao entre o semi-eixo menor e o semi-eixo maior)
se torne diferente da unidade e a orientacao da elipse resultante dependa da fase do
cisalhamento. Retirado de [69)].

2.2.4 Observaveis do lenteamento fraco

Se uma galdxia tem isofotas elipticas homeoidais (ou seja, com mesmo centro, elipti-
cidade e orientagao), sua forma e tamanho podem ser simplesmente definidos em termos
da razao axial e da area delimitada por uma dada isofota. Entretanto, as formas das
galaxias fracas podem ser bem irregulares e nao tao bem representadas por elipses. Além
disso, as imagens observadas das galdxias sao dadas em termos do brilho dos pizels sobre
as CCD’s. Desta forma, é necessaria uma definicao de forma ou elipticidade que leve em
conta a irregularidade das imagens e que seja bem adaptada aos dados observacionais.

Considerando uma galdxia isolada com brilho superficial I(f) e escolhendo um sistema

de coordenadas de tal forma que os primeiros momentos do brilho superficial desaparecam,
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isto é, a origem do sistema de coordenadas é colocada no centréide, em que (6 = 0) = I,

podemos definir os segundos momentos ();; desta galdxia como

[ d26W [1(6))1(6)6:6;
J oW IO)1(0)

Qij = (2.26)
onde W[I(#)] é uma fungao peso adequada, por exemplo, a fungao degrau de Heaviside. O
trago de () descreve o tamanho das imagens, enquanto que a parte sem traco de () contém

informagao sobre as elipticidades. De @);; podemos definir duas elipticidades complezxas,

_ Q11 — Q22 + 20Q19 0 o Qu — Q2 + 2iQ12 '
Qu + Q22 Q1 + Qa2 + 2(Q11 Q22 — Q%Q)%

€

(2.27)

Ambas tém a mesma fase (porque o numerador é o mesmo), mas os médulos sao diferentes.

Para uma imagem com isofotas elipticas de razao axial r < 1, nés obtemos

1—12 el 1—r
el =
1+r2’ 147’

€| = (2.28)

b

com r = 2, onde b ¢ semi-eixo menor € a o0 semi-eixo maior.

A definicdo da elipticidade usada dependera do contexto, mas podemos notar que é
facil achar uma relacao entre € e e. Nesta secao utilizaremos a elipticidade complexa e,

de tal forma que podemos definir

€ = € + i€y, onde

€1 _ 1 Q11 — Qa2
<€2>  Qut+Qn < 2()12 ) ‘ (229)

Para uma elipse, cujo eixo maior é orientado na direcao ¢ e cuja razao axial é dada

por 7, a elipticidade complexa é dada por
ay _1- r? [ cos(29) (2.30)
€9 1+72 \ sen(2¢) ] '

A seguir, devemos relacionar a elipticidade da imagem com a elipticidade da fonte de

forma a medir a distor¢ao induzida pelo lenteamento fraco. Como feito anteriormente,
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podemos definir os segundos momentos de uma fonte s tal que

o _ [ EBWIO@I(B)5:5;

(s) _ 2.31
G = T RO BT (5) (231)

Da eq. (2.31) e com d?g = det Ad*0, 8 = Af, temos que
QW = AQAT = AQA — QYY) = AyQinAn;, (2.32)

—

onde A = A(f). Analogamente a eq. 1) podemos definir uma elipticidade complexa
€®, cuja transformacao para a elipticidade € é obtida através da eq. (2.32) e é dada como
—2(1 — k)Y + (1 — k)% + %¢*

() — .
=P+ P —20 - WR(e) (2:33)

onde v ¢é o cisalhamento complexo definido pela eq. (2.22)) e o asterisco denota o complexo
conjugado. Utilizando a definigao do cisalhamento reduzido na eq. (2.33)) obtemos

s) —2g + € + g*¢*
€

— 2.34
T+ [gP = 2R(ge) (2:34)

No lenteamento fraco, K < 1 e |y| < 1. Desta forma, o cisalhamento reduzido é apro-
ximadamente equivalente ao cisalhamento, |g| ~ || e ¢ < 1. Neste regime, a equacao
acima se reduz a relacgao linear

€; — GES) + 2(5” - G(S)Ej)’}/j. (235)

7

Supondo que a distribuicao das elipticidades intrinsecas é aleatoria, para um niumero
grande de galdxias temos (¢®)) = 0. Entdo, fazendo uma média sobre muitas fontes em
uma regiao onde o cisalhamento é constante e observando que (e1€5) = 0 por razoes de
paridadeﬂ, temos

() = () + 2((05 — eej)r) = 21 — (7€) (2.36)

Em primeira ordem em v na equagao ([2.36)), podemos substituir o termo €Je; por €;e;, de

8Num sistema de coordenadas © — —z,y — v, €1 ndo muda, mas e; muda de sinal. Entdo, qualquer
correlacao entre €1 e ey precisa levar a um resultado nulo.
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modo que obtemos entao a mais citada relagao entre a elipticidade e o cisalhamento

v = §<e> = —(e1 + ieg). (2.37)

N | —

2.3 Métodos para medir o sinal do lenteamento

Como mencionado no capitulo[I] para converter as formas observadas das galdxias em
uma medida da distorcao do cisalhamento precisamos considerar os efeitos da PSF, que
influenciam a medicao de suas formas. Os principais efeitos que contribuem para a PSF
sao

i) os efeitos atmosféricos: quando as observacoes sao feitas da Terra, as imagens das
galédxias sao borradas devido as variagoes dos indices de refracao atmosféricos que surgem
por causa da turbuléncia. Desta forma, a imagem de uma fonte pontual sera vista na
Terra como uma fonte extensa e arredondada. Esse efeito é majoritariamente isotropico.

ii) a dptica do telescépio: quando observadas, as imagens das galdxias sofrem um
borramento anisotrépico devido a éptica do telescépio, tracking, etc.

Esses dois efeitos (seeing e distorgao da PSF, respectivamente, daqui para frente)
tém magnitudes da mesma ordem ou maiores do que a distor¢ao do cisalhamento que
queremos medir. Por isso, precisamos de um método que efetivamente ira corrigir a PSF,
convertendo as formas das galdxias observadas em uma medida das formas intrinsecas
(apenas com distorgoes devido ao cisalhamento pelo efeito de lente gravitacional).

Nos ultimos anos, tendo em vista o surgimento de levantamentos de alta precisao
para o estudo do lenteamento fraco, diferentes grupos tém desenvolvido varios métodos
para a medida do cisalhamento. Todos eles visam obter uma estimativa nao enviesada
do cisalhamento g tal que a média sobre uma grande populacao de galaxias ¢é igual ao
cisalhamento verdadeiro, (§) = ¢g. Em cada um dos métodos sao adotadas diferentes
abordagens que possam permitir:

1. Uma medida acurada da forma de galdxias individuais, que seja determinada sem
viés na presenca de ruido e com uma estimativa dos erros associada.

2. Uma corregao para a PSF que nao seja muito sensivel a suposigoes sobre sua forma
e onde ela possa variar continuamente através da imagem e possa ser diferente em cada
exposicao.

3. Tempo razoavel de processamento computacional, de modo a permitir a andlise de
imagens em grandes campos.

O método mais antigo e talvez o ainda mais difundido é o KSB, mas que devido a
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suas suposicoes esta longe de ser a técnica ideal, pois nao tera a precisao necessaria para
os futuros levantamentos, e.g. medidas de cisalhamento cdsmico (estrutura em grande
escala), embora apresente resultados notdveis nos atuais levantamentos. Mais detalhes

deste método serao apresentados na préxima secao.

Um método mais moderno, apresentado nos trabalhos de Bernstein & Jarvis (2002)
[70], Refregier (2003) [§] e Refregier & Bacon (2003) [9], propde decompor a imagem (e a
PSF) utilizando um conjunto de fung¢oes numa base adequada e utilizando efetivamente
muitos momentos de multipolo para estimar o cisalhamento local. Esta técnica, referida
como shapelets, é especialmente adequada para observagoes onde as imagens das galaxias
de fundo sao bem resolvidas. Entretanto, para as imagens dos telescopios baseados em
terra, uma gaussiana eliptica é frequentemente um bom modelo tanto para as imagens
das galaxias quanto para PSF e inferir a elipticidade dessas gaussianas parece a solugao
ideal para o problema de estimacao da forma. Este método foi implementado com o
pacote im2shape [7], que utiliza técnicas de inferéncia Bayesiana para deconvoluir a PSF
e explorar um grande nimero de modelos de imagem no espago de parametros. Uma

desvantagem deste método é o tempo de processamento.

Um método alternativo é fazer o ajuste de perfis de brilho das imagens das galaxias. Tal
método é aplicado nas imagens das galdxias usando perfis tipicos de galaxias convoluidos
com um modelo de PSF obtido a partir das imagens das estrelas. A vantagem deste
método é que podemos corrigir qualquer distor¢ao da PSF e borramento do seeing em
um tnico passo (diferente de outros métodos, como o KSB), dependendo apenas de um
modelo de perfil para as galaxias. Sendo assim, os dois primeiros requerimentos para uma
medida nao enviesada do cisalhamento sao satisfeitos por esse método. Como mencionado
no capitulo[l], esta técnica pode ser implementada pela combinagao dos cédigos SExtractor

e PSFex. Mais detalhes serao dados na segao [2.3.2]

2.3.1 Medindo elipticidades com o método KSB

Nesta secao, faremos uma revisao do método KSB, que permite estimar a eliptici-
dade intrinseca das galaxias corrigindo os efeitos da PSF através de uma relacao entre a
elipticidade medida da imagem de uma galaxia e seu cisalhamento, cuja implementacao
é feita através da biblioteca Imcat. Nesta revisao, ja sao consideradas as melhorias ao
método propostas na referéncia [71], que introduziu a corregao do seeing e na referéncia
[72], que corrigiu alguns célculos do KSB e adicionou uma corre¢ao para as distorgoes

astrométricas. Esta revisdo serd amplamente baseada na referéncia [65].
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Consideremos um momento de quadrupolo dado por

Qi = /d29 (6; — ;) (6; — 6;) [(5) W (|5— :\2/02) , (2.38)
onde W é uma fungao janela com escala caracteristica o e 5 ¢é definido como
_ [aew (|§— §|2/02) q
= (2.39)

[ d2ow (\5— @2/02) '

Em contraste com a definicao [2.26] este momento nao é mais normalizado pelo fluxo, mas

isto ndo afeta a definicao [2.29 da elipticidade complexa. Note que escolhemos o primeiro

momento como sendo centralizado (5 = 0), de modo que a eq. (2.38)) se reduz a eq. (2.26)),

se nao especificamos a forma da funcgao janela.

Se 1(0) é o brilho superficial do objeto antes de passar pela atmosfera da Terra, a

distribuicao de brilho superficial observada 1°°(6) é

% (é’) - / 291 (5) P (é’ - 5) , (2.40)

onde P (5) é a PSF, normalizada & unidade e centrada em 0.

Definindo a PSF como uma convolucao de uma parte isotropica com um kernel ani-
sotrépico ¢, onde a parte isotrépica P**° de P é definida como a média azimutal sobre P,

temos

PO) = [ dea(e) P (7- ), (2.4
que define ¢ univocamente. Tanto P%° como ¢ sao normalizados a unidade e podemos

centra-los de tal forma que seus primeiros momentos desaparecem. Com P%° definimos

os perfis de brilho

Jiso @ _ / Pl (§) P <§_ ¢>
I (5) - / PpI* () P (5 - @). (2.42)

O primeiro perfil deveria ser observado se a imagem real fosse borrada somente pela parte
isotréopica da PSF e o segundo corresponde ao perfil de uma fonte nao lenteada borrada
apenas com P%®°. Ambos os perfis ndo sao observados, mas sao convenientes para os

proximos passos. Para cada um deles, nds definimos segundos momentos como em [2.38| e
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para cada momento definimos uma elipticidade complexa como em [2.29]

Ao definirmos o centro da imagem incluindo uma fungao peso espacial, a propriedade
de que o centro da imagem é mapeado no centro da fonte através da equacao da lente
deixa de ser totalmente verdadeira. Entretanto, os desvios esperados sao muito pequenos
de tal forma que desprezaremos este fato nas contas a seguir. Por isso escolhemos as
coordenadas tal que g = 6, isto é, colocamos os centréides dos objetos na origem.

Considerando elipticidades €, definidas em termos de I°, que sao elipticidades intrin-
secas afetadas pela parte isotropica da PSF e que portanto, assim como as elipticidades
intrinsecas, apresentam orientacoes aleatérias, podemos utilizéd-las na determinagao de g
com o uso do resultado E(e”) = 0. O problema é relacionar a elipticidade observada €%
com €. A solucao sera descrita a seguir, em trés passos.

bs

° a €%,

I) Corregao para as anisotropias da PSF: de ¢ Primeiro devemos con-

siderar o efeito de uma PSF anisotrépica sobre a elipticidade observada. Entao, de acordo

com a eq. (Z41) e analogamente & eq. temos
P@) = [eor(3)r(-3) 219
[ er (@) fva(5) P (5-5-9)
= [@vq(d) 1 (7-0).
onde, fazendo @ = § — ¢, obtemos

7o (9") - / 2y q (5 . @) (@) . (2.44)

Seja f (5) uma funcao arbitraria para a forma dos objetos, e considerando

/ &0 f (5) o (67) _ / 2T () / 429 f (g3+ 5) g (5) , (2.45)

com J = — J, podemos aplicar uma expansao de Taylor em f (gB + 5), tal que

J#or(#+9)a(7) =5 [a(7) 0+ 510 [a(7) T

10 0 . N7 o0 9
+§a%a—% (gp)/q(ﬁ)ﬁlﬁjd 19—1—(9((]),
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onde utilizamos o fato de ¢ ser normalizado a um e ter média zero, de modo que o lado

direito da eq. (2.45) fica

/ 420 f( )IObS (5) _ / Lol (F) f(<,5)+%qkz / Pl () &f:ggpﬁo(q?), (2.46)

onde definimos os segundos momentos de ¢ como

qij = /d2¢q (P) pivs, @ =aqu — @2, G2 = 2q12. (2.47)

A seguir, vamos considerar apenas os termos lineares em ¢. Para esta ordem, podemos
substituir 7%° por I°** no tltimo termo na eq. (2.46)), uma vez que a diferenca renderia

um termo o O(¢?). Entao temos

[ @ @)= [ @05 (@) () - Jau [ @1 500 @49

Fazendo o5, = 0,5 = 0 nas definices dos momentos Q*° e Q°* e escolhendo f (9_) =
0,0, W <|§|2/02>, temos

, 1

= f]l')s - §Zijkl ki (2.49)

onde adotamos a convenc¢ao do somatério de Einstein e definimos

Zi'kl:/dQ@IObs(QB) > 0,0, 19 : (2.50)
’ D0 o2

Utilizando a transformagao dos segundos momentos, dada pela eq. (2.49)), na definigao

das componentes da elipticidade na eq. (2.29)), temos

fiso _ - Q% _ s — Q% — Y2 Ziiw — Zoow) G
1 zso + sto obs + Qg S + 1/2(lek’l Z22kl)le

) is0 iSO obs obs —1o(7 7
iso _ @15 + Q57 Q5 [2(Zvars — Zoria) Qi (251)

6 )
2 QZSO + Q% Obs + Q"bs + Y2 Z11kr — Zozki)qw

assumindo que fjl?s > Zijkiqki, considerando os termos até a ordem linear em ¢ e abrindo

as componentes de Z obtemos

6iso —_ obs PsquB, (252)

«
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onde o, f = 1,2 e com as defini¢oes

sm 1 sm obs _.sm
af W(Xaﬁqﬂ_ea Lo )7
sm obs (= = W/ = = WU
Xogas = /dzsol *() [(W+2|s0|2§> dap + Na(P)Ns(P) g ] :
sm obs (= = 2w’ = w”
ar = [ eereme (2 1), (259

onde W' denota a derivada de W com relacao ao seu argumento e
m(B) =i — 5 ;m(P) = 20102. (2.54)

Py fol denominado tensor de polarizabilidade do borramento, por Kaiser et al. em
[3], mas por simplicidade chamaremos de “tensor de borramento”. Ele descreve a resposta
linear da elipticidade do objeto a anisotropia da PSF e, como podemos ver, depende do

perfil de brilho observado.

IT) Determinacao de ¢,. A eq. (2.52) fornece uma relacao entre as elipticidades da
imagem observada e uma imagem hipotética borrada por uma PSF isotrépica. Para apli-
car esta relagao, o termo de anisotropia precisa ser conhecido. Ele pode ser determinado

pela forma da imagem das estrelas.

Como as estrelas sao fontes pontuais e nao sao afetadas pelo lenteamento, suas imagens
borradas isotropicamente tém elipticidade nula, ou seja, €/, = 0. Assim, da eq. ,
temos

do = (P) ™, (25)

onde o superindice * se refere a quantidades medidas em estrelas.

IIT) Corregao para o borramento isotrépico da PSF: de ¢’ a ¢*°. O borramento
isotropico da PSF tem o efeito de circularizar a imagem das elipticidades das galaxias, di-
luindo o sinal do cisalhamento. A seguir, obteremos a correcao para esse efeito. Para isso,
introduzimos uma PSF efetiva, ]5, que contém o cisalhamento gravitacional como uma
componente anisotrépica, de forma que as relagoes encontradas anteriormente possam ser
utilizadas. A combinacao deste resultado com os obtidos previamente permite uma cor-
recao de primeira ordem para as anisotropias e para o borramento isotrépico da PSF, o
que permite a obtencao das elipticidades corrigidas a serem utilizadas na estimativa do

cisalhamento reduzido g.
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Utilizando o mapeamento da lente localmente linearizado, eq. (2.20)), a imagem len-
teada sem qualquer PSF sera descrita por [ (5) =TI <A5> Assim, podemos relacionar

uma imagem lenteada e isotropicamente borrada I**° & fonte I® como
1+ () = / 2o1° (45) P (5-9)

= (detA)! / 42Cr (g) piso (é — A-lé)
i <A§> , (2.56)

onde

i (5) - / Lol® (§) P (5 . @)

J2 (5) = (detA)"p= (A‘1§> . (2.57)

A funcao P é normalizada e tem média zero. Ela pode ser interpretada como uma PSF
relacionando I a I*. A presenca do cisalhamento torna P anisotrépico. Calculando Qij

de I , temos a relacdo entre as elipticidades de 1'*° e I

@ = [ d?ﬁmf(ﬁ)vv<'§if>
01 — (9

= (det A) Ay Ay | d200,6,1 (§)W<—> (2.58)

o2

onde 62 = (1 — k)*(1 + |g|*)o?, 0, sao as componentes de & = 2g/(1 + |g|*) e ns é dado
pela eq. (2.54). Para § pequeno, a fungao peso pode ser substituida por uma série de

150

Taylor até a primeira ordem, o que leva a uma expressao entre € e €%,

€a = €50 — P3igP, (2.59)

a_
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onde
P = 2005 = 260" + s ( Sobs) (X3 — ebagem),
Xabas = / 0 () W (i—i) DAY <§>U;75 ) ,
zh = / 201 (5) W (i—Z) w (2.60)

Pjg é chamado de tensor de polarizabilidade do cisalhamento. Em principio ele deve ser

calculado de I**° ao invés de I°**, mas como ¢ é muito pequeno, a diferenca entre P;Z(iso) gs

e PSZ(ObS) gs naeq. (2.59) é desprezada, uma vez que g também é muito pequeno. Portanto

a polarizabilidade do cisalhamento pode ser calculada do perfil de brilho observado, como

foi o caso para a polarizabilidade do borramento.

Analogamente a correcao das anisotropias da PSF, P é dividida numa parte isotrépica

e outra anisotrdpica (o cisalhamento). Temos assim
P (7) = / PP (§)q (7 - 5) (2.61)

—

g (9) - / Lol* (F) PP (5 - ¢> (2.62)
i (5) - / Lol (@) § (5 . g?)’) , (2.63)

de modo que a relacdo entre / e I° é a mesma como aquela entre 1°% e I**°, e as eliptici-
dades se tornam

A0 _ o~ HSm 2

€a = €a — Prg'qp. (2.64)
Novamente, utilizamos o fato de ¢ ser muito pequeno e portanto o mesmo ocorre para as
diferencas entre 1°%, I e I. Ainda numa aproximacdo de primeira ordem, P*™ pode

ser calculado de I° em vez de I e assim P*™ = P*™ também ¢é expresso em termos de
observaveis. O termo €, pode ser eliminado combinando as egs. (2.59)) e (2.64)),

s’ =€ + Plgs + Pids. (2.65)

Da mesma forma que as anisotropias da PSF, ¢, a relacao entre o cisalhamento induzido

g e o cisalhamento reduzido g pode ser inferida da amostra de estrelas, uma vez que € e
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€%° desaparecem,
(o = —(P™) AP g,. (2.66)

De posse destes resultados e combinando as egs. (2.52)) e (2.55|) da corre¢@o da anisotropia,

obtemos a correcao completa como

& = e — Piiqs — Plygs (2.67)
com
@ = (P™")e™,
Pls = Pis— P (PP (2.68)

onde P*™ é dado pela eq. (2.53), P*" pela eq. (2.60) e gs é obtido invertendo a eq. (2.66)
e assumindo que, em primeira ordem, § = ¢

-1

9 = _QaP;jm (P*7Sh),,5

(2.69)

2.3.2 Medindo formas com o ajuste de perfis de brilho

Nesta secao descreveremos os conceitos basicos por tras do método de ajuste de perfis
de brilho, utilizados para obter a forma dos objetos astrofisicos. Este resumo foi ampla-
mente baseado nas referéncias [11], [73] e [74].

Galaxias, em geral, possuem morfologia e luminosidade bastante variadas. Como men-
cionado anteriormente, uma forma muito ttil de medir essas quantidades é feita através
do ajuste da distribuicao de luz destes objetos por fungoes paramétricas, essa técnica é co-
mumente denominada ajuste de perfis de brilho. Além de uma estimativa robusta para o
tamanho das galaxias, métodos paramétricos fornecem medidas da estrutura das galdxias
que podem ajudar na determinacao das contribuicoes de suas componentes fisicamente
distintas, tais como bojos (esferéides), disco e barras estelares.

Nos ajustes paramétricos, um perfil particularmente 1til e flexivel é o modelo Sérsic

[75], que descreve o perfil de brilho radial de uma galdxia com uma fungao dada por

I(r) =1, - exp [—k: ((;)1 - 1)] , (2.70)

onde I, é a intensidade em um raio efetivo r. que engloba metade da luz total do modelo.

A constante k é definida em termos do parametro n (indice de Sérsic), que descreve a forma
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do perfil. O valor de k pode ser calculado numericamente ou obtido usando expressoes

analiticas que aproximam o seu valor. Uma aproximacao possivel, proposta em [76] é

dada por
1 4 46 131
k ~ 2n— — — — 2.71
(n) "3t 105n T 25515m2 T 114817500 (2.71)
2194697
— O(n=9). 2.72
306007177501 T ) (2.72)

Note que se r,. for definido de uma forma diferente, a expressao para k sera diferente.
Quando n é grande, a parte “interior” do perfil apresenta um bico e a parte mais
“exterior” cai suavemente. Quando n é pequeno, a forma do perfil na parte mais interior
¢ suave e na parte mais externa, o perfil é truncado (ver ﬁgura. Para a determinagao
da forma dos objetos, a elipse é a forma azimutal mais simples adotada nos métodos de
ajuste de perfil, no qual a coordenada radial, constante sobre elipses, pode ser definida

COIMo:

1/2

(x — xo) senby + (y — yo) cos 90} 2

r(z,y) = ([@ — x0) cosby + (y — yo) sen00]2 + y

(2.73)
onde ¢ é a razao entre os semi-eixos menor e maior b/a, (xg,yo) sado as coordenadas do
centréide da elipse e 6, é angulo de rotacao do eixo maior. Portanto, existe um total de 4
parametros livres (g, o, ¢ € 0y). Deste modo, substituindo r no perfil de Sérsic, ficamos
com um total de 7 parametros livres para este modelo.

O perfil de brilho exponencial, que é observado nos discos galacticos, comum em gala-
xias espirais é um caso particular de perfil de Sérsic (com n = 1). Ja o perfil de Vaucouleurs
¢é obtido quando n = 4 e descreve galaxias elipticas e o bojo de galaxias espirais. Nos
ajustes de componente tnica, o perfil Sérsic geral é usualmente o mais utilizado. Entre-
tanto, também é possivel fazer combinagoes destes perfis para tentar descrever de forma
mais realista objetos com subestutura, e.g., objetos com bojo e disco.

Enquanto os perfis radiais dominam o declinio radial do brilho das galaxias a partir do
centro do objeto, fungoes azimutais geram sua forma projetada no plano z —y da imagem.
Por exemplo, formas elipsoidais, irregulares, espirais, de disco e “caixa” sao todas criadas
por funcoes azimutais. As técnicas tradicionais de ajuste bidimensional de imagens usam
a elipse como forma fundamental [74].

Finalmente, substituindo a expressao (2.73) no perfil escolhido obtemos um modelo
para a forma e brilho da galaxia que serd comparado as isofotas observadas, através de

um ajuste do tipo minimos quadrados, a fim de se determinar os valores dos parametros
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Perfil Sérsic
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Figura 2.5: Perfil Sérsic com r, e I, fixos. Para valores grandes de n, existe um pico de
brilho na parte central e uma queda suave nas partes mais externas. Para n pequenos,
temos uma parte central mais plana e um truncamento na parte mais afastada do centro.
Nos casos especiais em que n = 1 e n = 4, temos os perfis exponencial e de Vaucouleurs,
respectivamente. Retirado da referéncia [74].

livres do modelo escolhido, e consequentemente, obter a forma das galaxias.

Da mesma forma que o método baseado nos segundos momentos, descrito na se¢ao
anterior, o método do ajuste de perfis de brilho precisa lidar com os efeitos da PSF. Uma
forma de corrigir este efeito é convoluir o modelo com uma imagem da PSF, obtida a

partir de fontes pontuais.

Alguns codigos que implementam o ajuste de perfis estao disponiveis para a comuni-
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dade cientifica. Os mais tradicionais sao o GALFIT e o GIM2D.

O GALFIT é um cédigo de ajuste bidimensional de galaxias, escrito por Peng et al.
[77], que foi projetado para extrair os componentes estruturais das imagens das galaxias.
Suas principais vantagens em relacao a outros cédigos de ajuste de perfis sdo: i) utilizagao
do método de descida do gradiente Levenberg-Marquardt [78] para obter o melhor ajuste,
o que o torna relativamente rapido; i) capacidade de ajustar, simultaneamente, uma
imagem contendo um numero arbitrario de galaxias, tornando-se possivel ajustar objetos

vizinhos.

O GIM2D (Galaxy Image 2D) foi escrito por L. Simard [79, [80], como um pacote do
programa de reducao de imagens astronomicas IRAF, para uma andlise quantitativa da
morfologia das galaxias. Para o ajuste, o GIM2D usa o algoritmo Metropolis para encon-
trar o x? minimo, que diferentemente do GALFIT, é menos propenso a cair em minimos
locais. Por outro lado, este algoritmo requer bastante tempo de execucao. Assim, para
processar grandes conjuntos de dados, o GIM2D deve ser executado em varias maquinas

em paralelo.

Uma comparagao entre os dois cédigos foi feita em [73], onde o GALFIT apresentou
melhores resultados que o GIM2D devido a sua capacidade de ajustar objetos vizinhos e
nao apenas mascara-los, como faz o GIM2D. Outro aspecto importante é que ambos os
cédigos podem ajustar um modelo convoluido pela PSF. Embora nenhum deles determine
a PSF, ja que sao feitos para ajustar 1 ou mais objetos em uma dada vizinhanca, é possivel

fornecer externamente um modelo de PSF para o ajuste de perfil.

Para ajustar vérios objetos, o GALFIT precisa ser executado a partir de outros codigos
(e.g., GALAPAGOS [81], GALCLEAN [82]) que facam um recorte na regiao dos objetos
de interesse e que produzam arquivos com os parametros de entrada do GALFIT, de forma

a executd-lo sequencialmente nos objetos.

Até agora, vimos que para o ajuste de objetos “individuais” podemos utilizar o GALFIT
e GIM2D, mas quando passamos para um regime no qual precisamos ajustar uma imagem
extensa com muitos objetos, além de ser preciso levar em conta a PSF, nao é possivel fazer
um ajuste que vai objeto a objeto. Portanto, precisamos utilizar cédigos ou pipelines que
executam o ajuste de perfis em muitos objetos de forma automatizada. Para esta situacao,
um c6digo que tem demonstrado grande potencial é SExtractor (que em suas versoes mais

recentes inclui o ajuste de modelos).

Assim como os cédigos GALAPAGOS e GALCLEAN que utilizam o GALFIT de
maneira automatizada para fazer o ajuste de perfis, a versao mais recente do SExtractor

realiza, com o auxilio do cédigo PSFEx (usado para gerar um modelo da PSF local
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utilizando as estrelas do campo), o ajuste de perfis de muitos objetos automaticamente,
mas com um método de ajuste proprio. De forma semelhante ao GALFIT, o procedimento
de ajuste do SExtractor baseia-se no algoritmo de minimizagao Levenberg-Marquardt. Ele
utiliza uma versao modificada da biblioteca LEVMAR [83]. A minimizacao é realizada

sobre um 2 reduzido dos residuos

SCE (D), (274)

oy

onde ¢ é o vetor de parametros do ajuste, p; é o valor (subtraido do fundo) da imagem da
galdxia de pixel 7, m;(¢) é o modelo associado (modelo bidimensional da galédxia convoluido
com o modelo da PSF local e reamostrado para a resolugao da imagem), o; é a incerteza, e
g uma funcao diferencidvel que reduz a influéncia de outros artefatos brilhantes na imagem
(e.g., estrelas, objetos vizinhos, etc).

Os modelos de galaxias testados em [I1], incluem combinagoes de fungoes Sérsic, ex-
ponenciais e fungoes delta. O melhor ajuste de parametros, bem como a estimacao das
incertezas obtidas da matriz Hessiana aproximada, estao disponiveis diretamente como

medidas padrao do SExtractor. A figura mostra exemplos dos modelos de galdxias

ajustados em dados de um imageamento profundo.

Figura 2.6: Exemplos de modelos de galaxia com bojo e disco ajustados, numa imagem
profunda. A esquerda: fragmento de 1’ x 1’ de uma imagem CFHTLS Dl-deep field,
na banda 7. No meio: melhor modelo ajustado, convoluido com o modelo da PSF local.

N

A direita: residuos do ajuste; o residuo caracteristico das galdxias espirais e irregulares
(late-type) é dominado por bragos espirais e regides de formagcao estelar. Retirado de [11].

Na secao mostraremos como é feito na pratica o ajuste de perfis de brilho com
o SExtractor e o PSFEx. No apéndice [B] apresentamos detalhes mais técnicos dos dois
c6digos. Ja na segao [4.5] faremos a comparagao das elipticidades a partir deste método

com a técnica baseada nos momentos pesados, o KSB.



Capitulo 3

Geracao de catalogos de deteccao de

objetos

Nesta segao descreveremos como foram obtidos os catalogos de deteccao utilizados em
nossas analises. Tanto os catdlogos do SOGRAS quanto os do CS82 foram obtidos por

nosso grupo.

3.1 (CS82

Como visto no capitulo[I}, o CS82 obteve 177 imagens de ~ 1 grau quadrado cada e suas
versoes finais, reduzidas e calibradas ficaram prontas no primeiro semestre de 2011. Apds
isso, teve inicio o processo de producao de catdlogos a partir destes dados. Nosso grupo se
prontificou a produzir os catalogos com detecgoes e fotometria. Para isso, nds utilizamos
a infraestrutura do cluster Cosmic Halo Experiments (CHEE[) para armazenamento dos
dados e processamento com o SExtractor.

Antes de gerar os catalogos para todas as imagens, foram feitos alguns testes para
determinar as melhores configuragoes para o SExtractor. Estes testes foram divididos em

3 etapas:
i) inspegao visual das detecgoes;
ii) determinacao da magnitude de completeza;

iit) deblendingf}

1O CHE é um cluster mantido pelo ICRA/CBPF, para andlise e processamento de dados de levanta-
mentos cosmoldgicos e simulagoes do lenteamento gravitacional, com énfase em galdxias e aglomerados de
galdxias que indicam ser dominados por halos de matérias escura. Maiores detalhes em http://che.cbpf.br/

2Capacidade de separar objetos superpostos em uma imagem.
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Para a primeira etapa utilizamos um “recorte” de 2000 x 2000 pizels da imagem
S82p28m (ver figura para processa-la rapidamente com o SExtractor, variando 5
parametros de entrada que tém bastante impacto no nivel de deteccao dos objetos: DE-
TECT_MINAREA, DETECT_THRESH, ANALYSIS_THRESH, DEBLEND_NTHRESH
e DEBLEND_MINCONT (ver apéndice [A)).

Pesquisando na literatura, 27 combinacoes mais comuns, para diversas aplicagoes,
destes 5 parametros foram escolhidas. Cada combinacao foi utilizada sobre o recorte da
S82p28m e foram geradas 27 OBJECTS check images, ou seja, imagens contendo os ob-
jetos detectados com o fundo subtraido (ver apéndice |A]), na qual poderiamos avaliar a
quantidade e “qualidade” dos objetos detectados. Fizemos uma inspecao visual em cada
uma destas 27 imagens OBJECTS e verificamos que havia deteccoes semelhantes com
relagdo ao nimero de objetos detectados e/ou “definigdo” das bordas dos objetos. Na fi-
gura mostramos uma parte da imagem original comparada a 3 imagens OBJECTS de
diferentes configuragoes. Como resultado da inspecao, as 27 combinacoes foram agrupa-
das em 8 conjuntos, cada qual apresentando detecgoes visualmente semelhantes, a serem
utilizados na préxima etapa (ver tabela .
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Figura 3.1: Comparagao de 3 imagens OBJECTS com a imagem original (direita inferior).
Cada imagem representa um subconjunto de deteccoes semelhantes, determinados apods a
inspegao visual. Vemos que existem conjuntos que detectam mais objetos e/ou apresentam
objetos com bordas mais definidas. Além destes 3 conjuntos, outros 5 foram determinados
e assim, um total de 8 conjuntos seguiram para as préximas etapas para escolha da melhor
configuracao de deteccao do SExtractor.
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ID_test DETECT_MINAREADETECT_THRESH|ANALYSIS_THRESHDEBLEND_NTHRESHDEBLEND_MINCONT
0 5 1.5 1.5 32 0.05

3 5 2 2 32 0.05

6 5 2.5 2.5 32 0.05

9 10 1.5 1.5 32 0.05

12 10 2 2 32 0.05

15 10 2.5 2.5 32 0.05

18 15 1.5 1.5 32 0.05

26 15 1.5 1.5 64 0.0005

Figura 3.2: Nesta tabela descrevemos os valores dos parametros de configuragao do SEx-
tractor dos 8 conjuntos “mais diferentes”, obtidos nos testes para definir a melhor confi-
guragao.

Na segunda etapa, testamos a magnitude de completeza das detecgoes. Para isso,
fizemos graficos da abundancia de objetos em funcao da magnitude m, para cada um
dos 8 conjuntos obtidos na etapa anterior. Empiricamente vemos que a deteccao de ob-
jetos cresce exponencialmente com a magnitude [84] e quando hd uma diminui¢ao deste
crescimento, significa que nao estamos mais detectando todos os objetos com uma dada
magnitude e portanto, chegamos ao limite de completeza do levantamento. Sendo assim,
ajustamos uma func¢ao exponencial entre um dado intervalo de magnitudes — este in-
tervalo foi escolhido como sendo a regido linear nos graficos do log(N) x m. Com esse
ajuste determinamos a “magnitude de completeza” (Mcomp), aqui definida como o valor
no qual as contagens sofrem um desvio maior que 10% da funcao exponencial. Na figura
mostramos, como exemplo, a magnitude de completeza obtida para 4 conjuntos de
configuracoes na imagem considerada. Para todos os 8 conjuntos, os valores de m o, va-
riaram de 23.5 a 24.5, o que significa que existiam conjuntos com uma completeza maior a
magnitudes mais profundas, i.e., estes conjuntos representam configuracoes que poderiam
detectar melhor objetos mais fracos. Seguindo o critério de recuperar com uma comple-
teza de 90% os objetos até magnitudes maiores, o conjunto selecionado para a préxima
etapa foi aquele que retornou Mmeem, = 24.5 para aquela imagemﬂ

Por fim, na terceira etapa verificamos o deblending do conjunto escolhido. Este con-
junto era formado por 3 configuragoes distintas. Para analisar o deblending destas con-
figuracoes, utilizamos um script que cria um arquivo ASCII de extensao “.reg” com as
posicoes de cada objeto detectado. Este arquivo, quando aberto junto com a imagem no
visualizador DSEﬂ permite que sejam criados circulos em volta das posicoes fornecidas,

i.e., dos objetos detectados. Assim, pudemos observar que, dependendo da configuragao,

30s valores de momp dependem de cada imagem, sendo que a média em todos as imagens do CS82 ¢
23.5
4http://hea-www.harvard.edu/RD/ds9/site/Home.html
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Figura 3.3: Magnitude de completeza para diferentes configuragoes do SExtractor, para
a S82p28m. Neste caso, temos Meom, das galaxias (CLASS_STAR < 0.8) obtidas de
MAG_AUTO (ver segao e . Os 4 conjuntos mostrados obtiveram mey,, entre 23.5
e 24.5 para esta imagem. Nos graficos é mostrado o valor dos parametros A e b do ajuste
valores magmin € MaGmaz-

da exponencial, bem como o intervalo no qual a exponencial foi ajustada, dado pelos

havia objetos que visivelmente apresentavam subestruturas e eram detectados como um

unico objeto (underdeblending) e casos em que objetos tinicos eram “quebrados” em vérios
objetos (overdeblending). Na ﬁgura mostramos as deteccoes de duas configuracoes ve-

rificadas nesta etapa de deblending. O critério utilizado para a escolha da configuracao
final foi evitar esses casos de alto ou baixo grau de deblending.

Apoés estas 3 etapas, chegamos a uma configuragao adequada para a obtencao dos

catalogos de deteccao, cujos valores adotados estao descritos na tabela Com a infor-
macao da configuracao a ser adotada para a deteccao com o SExtractror, nés geramos os
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Figura 3.4: Detecgoes (circulos vermelhos) obtidas com duas das trés configuragoes do
conjunto escolhido apds a andlise da magnitude de completeza na imagem S82p28m. A
imagem da direita mostra algumas deteccoes onde verificamos que o deblending parece
ter recuperado a maioria das subestruturas visiveis. Ja a imagem da esquerda mostra
os mesmos objetos, mas com as detecgoes de outra configuracao, onde o deblending nao
recupera tao bem as subestruturas (underdeblending).

DETECT_MINAREA 5
DETECT_THRESH 1.5
ANALYSIS_THRESH 1.5

DEBLEND_NTHRESH 64
DEBLEND_MINCONT 0.0005

Tabela 3.1: Parametros de deteccao do SExtractor adotados para o CS82.

catalogos para as 177 imagens do CS82, com informagoes como as posig¢oes, magnitudes,
raios, etc. Além disso, esses catalogos foram gerados de forma que pudéssemos posteri-
ormente utiliza-los para gerar um catalogo de morfologia com o préprio SExtractor, ou
seja, solicitamos a saida VIGNET, que é um pequeno recorte feito ao redor de cada objeto
detectado (mais detalhes no apéndice . Estes catalogos de deteccao serviram como
ponto de partida para a grande maioria das anédlises cientificas do CS82, tornando-se assim

o catalogo “oficial” do levantamento.
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3.2 SOGRAS

No capitulo [I] fizemos uma descricao geral do levantamento SOGRAS, a seguir, se-
guindo a referéncia [85], descreveremos como foi feita a selecdo dos aglomerados obser-
vados bem como os primeiros catalogos e andlises feitas apds a reducao e calibragao dos
dados. Neste projeto, participei da selecao das amostras e posteriormente, fiz uma analise
para obter uma estimativa da magnitude limite do levantamento.

Os aglomerados do SOGRAS foram selecionados a partir de catdlogos baseados no
imageamento profundo do SDSS [15] produzidos por nosso colaborador J. Hao (Fermilab),
utilizando métodos semelhantes aos descritos em [86]. Uma vez que o imageamento do
SDSS na Faixa-82 evoluiu durante as duas temporadas, nés utilizamos diferentes catdlogos
na selecao de nossos alvos. Entretanto, o procedimento de selecao foi o0 mesmo nas duas
temporadas: selecionando os aglomerados mais ricos dos catalogos nos mesmos intervalos
de z e requerendo as mesmas condi¢oes de imageamento e configuragoes do instrumento.
Assim, os dois conjuntos de observagoes sao considerados um tnico conjunto de dados.

A selecao dos aglomerados para 2008B foi feita usando uma combinagao de trés ca-
talogos de aglomerados (nao publicados) na Faixa-82 (J. Hao, T. McKay), em uma area
coberta pelo SDSS. Os métodos para busca destes aglomerados foram baseados na sequén-
cia vermelha, levando em conta sua variacao com z e sao precursores do buscador de arcos
Gaussian Mizture Brightest Cluster Galazy (GMBCG) [86]. Todos foram aplicados nos
dados coadicionados do final de 2006 disponibilizados pelo SDSS, fornecendo uma esti-
mativa do desvio para o vermelho fotométrico (zpnt) € riquezaﬂ dos aglomerados. Foram
selecionados os aglomerados mais ricos destes catalogos nos dois intervalos de z e clas-
sificados em ordem decrescente de riqueza. Esta amostra foi complementada com uma
amostra extra, que consistia de aglomerados detectados nos dados SDSS Data Release
(DR) 6 [87] — que nao estavam necessariamente na Faixa-82 — do catdlogo MaxBCG
[40] que tem objetos correspondentes no raio-X do ROSAT e que tinham boas condigoes
de observacao pelo SOAR, naquele semestre. Nenhuma restricao em z foi aplicada para
essa amostra, que foi escolhida por melhorar as chances de encontrar sistemas de arcos e
por flexibilidade nas datas de observagoes (i.e., para permitir que as observagoes fossem
feitas quando as condigoes de observacao nao fossem adequadas para a Faixa-82).

Uma inspecao visual das imagens SDSS de uma tnica exposi¢ao usando o Catalog

Archive Serverl| (CAS) foi feita de modo a evitar aglomerados préximos as estrelas bri-

SEm resumo, a riqueza é determinada pelo ntimero de galdxias da sequéncia vermelha no aglomerado
com luminosidade acima de L*/2
Chttp://cas.sdss.org/dr6/en/tools/chart/list.asp
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lhantes, que poderiam prejudicar as observagoes. Foram descartados todos os aglomerados
que apresentavam picos de difracao e estrelas com halo dentro de um campo de ~ 6.5' x6.5’
em volta do centro do aglomerado. Também foram descartados campos com estrelas sa-
turadas dentro de 3’ do centro do aglomerado, impondo fortes limites sobre a magnitude
préxima ao centro (e.g. mag < 14 para 6 < 17). Isto eliminou ~ 25% dos campos selecio-
nados. Aglomerados com sub-estruturas significantes ou aparentes superposicoes na linha
de visada ou deteccoes espiirias desta inspecao visual também foram evitadas, eliminando
~ 10% dos aglomerados selecionados. O resultado final deste processo foi um conjunto de
duas listas (uma para cada intervalo de z) ordenadas pela riqueza, contendo um total de
60 aglomerados selecionados. Destes, os observadores deveriam escolher aleatoriamente
0s objetos mais ricos para os quais as condicoes de observacgoes fossem favoraveis. Um
total de 18 aglomerados foram observados nesta temporada, 13 no intervalo high-z, 4 no
low-z e 1 na amostra extra.

A selecao dos aglomerados da temporada 2010B, da qual participei mais ativamente, foi
baseada no catalogo de aglomerados GMBCG construido usando os dados coadiconados
completos. Para explorar a sinergia com o CS82, apenas aglomerados na mesma area
deste levantamento foram selecionados. Assim como na amostra de 2008B, nés também
incluimos uma amostra extra com os mesmos objetos selecionados para aquela temporada.
O procedimento de inspecao visual foi o mesmo que o da temporada 2008B.

Inicialmente, 25 aglomerados foram observados, 11 no intervalo de high-z 11 no in-
tervalo de low-z e 3 da amostra extra. Naquele ponto, o SOGRAS possuia ainda tempo
de telescopio alocado, mas a observabilidade da Faixa-82 ja nao era favoravel. Como ha-
via mais aglomerados de high-z observados do que em [ow-z, os aglomerados selecionados
poderiam apenas estar no intervalo de low-z, 0 que requeria imagens nao tao profundas.
Entao, uma amostra auxiliar foi escolhida, seguindo o mesmo critério para low-z, seleci-
onando aglomerados a altos RA na regiao equatorial coberta pelo SDSS de uma tunica
exposicao. Estes aglomerados foram retirados de um catdlogo GMBCG baseados nos da-
dos SDSS DR7 [86]. Foram observados 7 aglomerados nesta amostra, completando assim
o levantamentd’|

As imagens (campos) dos aglomerados do SOGRAS foram reduzidas e calibradas (as-
trometria e fotometria) por nossos colaboradores C. Furlanetto e B. Santiago (ver refe-
réncia [82]). Apds a redugao das imagens, eles produziram catélogos de detecgao, com o
SExtractor, de cada uma das bandas (g, r e 1) do SOGRAS. A informacao destes catdlogos

foi combinada produzindo um catdlogo com a fotometria para cada um dos 47 campos do

"Note que alguns apontamentos foram observados multiplamente, dai o niimero total de 47 e nao 50
da amostra de campos do SOGRAS.
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SOGRAS nas 3 bandas.

Inicialmente, para nossas analises no SOGRAS utilizamos estes catdlogos, pois, nessa
época nao haviamos sintetizado os critérios de busca dos melhores parametros para de-
teccao de objetos. Assim, para ter uma primeira estimativa visual da magnitude limite
(myim) do SOGRAS fizemos graficos das contagens dos objetos em funcdo da magnitude,
sendo my;,, definida como a magnitude alcan¢cada um pouco antes do pico. Fizemos grafi-
cos para todos os aglomerados separadamente, mas estes graficos sofriam com o ruido de
Poisson (devido ao baixo numero de objetos em cada aglomerado), o que os torna bas-
tante ruidosos. Apesar disso, como a ordem de grandeza de my;,, entre eles era parecida
decidimos combinar estes aglomerados em duas amostras, de alto e baixo z (ver figura
3.5). Visualmente, temos que as magnitudes limites sdo de ~ 23.5 para g e r e ~ 23 para

1.
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Figura 3.5: Contagens de objetos em funcao da magnitude das bandas g, r e ¢ do levanta-
mento SOGRAS. A figura do topo contém todas as galdxias da amostra de baixo desvio
para o vermelho (z ~ 0.3) e a figura debaixo a amostra de alto desvio para o vermelho
(z ~0.5).
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Capitulo 4

Recuperando as elipticidades

intrinsecas na pratica

Neste capitulo apresentaremos dois métodos que sao utilizados na pratica para a re-
cuperacao das elipticidades intrinsecas dos objetos. Descreveremos como é possivel fazer
a correcao da PSF de uma imagem astronomica e determinar a forma das galaxias e suas
elipticidades, que sao utilizadas como ponto de partida para a maior parte das andlises do
lenteamento fraco. Estes métodos serao aplicados a uma imagem do CS82 e os resultados

comparados entre si.

4.1 Medindo formas e elipticidades nas imagens

No Capitulo [2| vimos que o sinal do lenteamento fraco () pode ser medido a partir de
uma média nas elipticidades das galaxias. Contudo, hd uma grande dificuldade de se obter
essas medidas em imagens reais, pois, além de nao sabermos ao certo a forma intrinseca
dos objetos, estes aparecem “borrados” e distorcidos devido aos efeitos da atmosfera e a
dptica do telescépio (que como foi visto, sdo os fatores que mais contribuem para a PSF).
Além disso, devemos considerar que o detector mede uma imagem pixelizada e com ruido
(ver figura [4.1)). Todos estes fatores dificultam a separagdo do que é o efeito causado
apenas pelo lenteamento daquele causado pela atmosfera e instrumento, ja que na pratica
estes ultimos distorcem o sinal do lenteamento fraco.

Um grande esforco tem sido feito pela comunidade cientifica, especialmente a partir
de 2008, para determinar se as técnicas utilizadas na obtencao desse sinal sao robustas
e dentre elas estd a implementagao do método KSB. Apesar de em certas condigoes os

resultados obtidos terem se mostrado menos eficientes que com outros métodos (devido

49
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as aproximagoes adotadas), o KSB ainda mostrou resultados bastante robustos e continua

sendo utilizado em diversas anélises do lenteamento fraco (ver referéncia [88]), como é o

caso do presente trabalho.

Figura 4.1: Figura esquematica ilustrando a degradagao da imagem de uma galaxia devido
ao lenteamento fraco, aos efeitos da atmosfera, a éptica do telescopio, a pixelizagao e ao
ruido. Fonte: Handbook for the GREAT08 Challenge [88].

Neste trabalho utilizamos a implementacao do método KSB feita através do cddigo
Imcat que, como visto no capitulo [2, permite obter as elipticidades das galdxias, apds a
remocao da PSF, para estimar o cisalhamento (reduzido) devido ao lenteamento fraco.
De maneira geral, neste método utilizamos as estrelas para modelar as distor¢oes devido a
atmosfera e ao telescopio obtendo assim uma correcao para a PSF. Esta correcao é aplicada
as elipticidades medidas das galdxias que por fim, servirao para obter uma estimativa do
cisalhamento reduzido.

Por outro lado, também vimos na se¢ao que um modo alternativo de se obter a
forma das galdxias, consequentemente suas elipticidades, se da através do ajuste de perfis
de brilho. Para se fazer tal ajuste, também é necessario levar em conta a PSF da imagem
observada. Como mencionado no capitulo [l o ajuste de perfis pode ser feito combinando
os codigos PSFex, que modela a PSF da imagem observada, e o SExtractor que faz o
ajuste de perfis dos objetos.

Neste capitulo descreveremos como as elipticidades dos objetos foram obtidas na pra-
tica, através do método KSB com o Imcat e pelo ajuste de perfis com o PSFex e SExtractor.
Por fim, apresentaremos uma comparacao dos resultados obtidos por esses dois métodos
e uma sec¢ao adicional com a comparacao com os resultados obtidos com o codigo Lensfit,
que implementa um ajuste de perfis dos objetos de uma maneira diferente daquela feita
pelo PSFEx+SExtractor.

4.2 Medidas de elipticidades com o Imcat

Nesta secao descreveremos o funcionamento dos coédigos utilizados para obter as elip-

ticidades das galaxias: o Imcat que permite a implementacao do KSB e o Piz2shear que
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é um pipeline que desenvolvi para a utilizacao automatizada do Imcat. O Piz2shear é
descrito em detalhes no apéndice

O Piz2shear realiza os seguintes procedimentos com o Imcat: i) melhoria da fotometria
dos objetos, i) medida das formas dos objetos, iii) separacdo entre estrelas e galaxias e
iv) correcao da PSF e calculo das elipticidades. Nas préximas segoes descreveremos cada

um desses procedimentos.

4.2.1 Melhoria da fotometria dos objetos

Para uma dada imagem observada, geramos um catalogo de deteccao simples dos
objetos com o SExtractor. Este catdlogo deve conter alguns parametros (e.g., posigoes e
magnitudes) que servem de entrada para nossa andlise do KSB com o Imcat. Primeiro,
utilizamos a funcao getsig para associar, para cada objeto, uma significancia maxima pﬂ
e um raio suavizado ry, no qual a significancia maxima foi alcancada. Objetos com v < 5

sao rejeitados, por apresentarem uma baixa razao sinal-ruido.

Embora seja um programa de detecgao muito eficiente, segundo alguns autores a astro-
metria do SExtractor necessita de algumas melhorias [89]. Considerando isso, o préximo
passo nesta analise é redefinir as posicoes e medir as magnitudes dos objetos. O calculo
da fotometria pelo Imcat usa a maxima significancia do filtro de raio r, como estimativa
para a magnitude: depois de ajustar um gradiente linear ao fundo local em volta de cada
objeto com a funcao getsky, a funcao apphot é usada para calcular as magnitudes totais

dos objetos em uma abertura que é escalonada por 3 X 4.

Apés melhorar a fotometria, fazemos um novo corte no catalogo, para remover objetos
que estejam proximos de objetos muito brilhantes, objetos com pizels saturados, obje-
tos superpostos, dentre outras situacoes que poderiam enviesar a determinacao de suas
elipticidades. Para isso, utilizamos o parametro FLAGS gerado pelo SExtractor. Sao
atribuidos valores entre 2 e 128 (em poténcias de 2) caso alguma dessas caracteristicas
seja observada na detecgao (ver tabela . Ao final, o valor FLAGS de cada objeto sera
a soma desses valores. Sendo assim, selecionamos apenas objetos que nao apresentavam
nenhuma das caracteriticas citadas na tabela , ou seja, objetos com FLAGS=0. Para

a imagem S82p28m isso corresponde a selecionar 95% dos objetos.

'Definida como v o fsr¢, onde fs é o brilho superficial suavizado do pico.
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4.2.2 Medida das formas dos objetos

Depois que a fotometria é melhorada, os centréides dos objetos sao recalculados com
a funcao getshapes. Nesta etapa, objetos cujos centrdides desviam por mais de 1 pizel
sao considerados pobremente medidos e sao rejeitados do catalogo. Com o desvio nos
centroides incorporados, a fotometria é recalculada e a funcao getshapes é executada
novamente, fornecendo o vetor e com as componentes das elipticidades medidas a partir
dos segundos momentos pesados por uma janela gaussiana W, sem a correcao da PSF.

Também sao calculados os vetores psm e psh com os elementos dos tensores de borramento
e cisalhamento, respectivamente, como descritos pelas eqgs. (2.53) e ([2.60).

4.2.3 Separacao entre estrelas e galaxias

Apo6s medir as elipticidades e os tensores de cisalhamento e borramento, precisamos
separar os objetos em estrelas e galaxias, para poder modelar a PSF das estrelas e aplicar
uma correcao nas galaxias. Para selecionar as estrelas, um procedimento empirico é
comumente utilizado nas analises de lenteamento fraco, que consiste em determinar uma
“caixa” num diagrama magnitude X raio, na regiao onde as estrelas se concentram e que
se caracteriza por um visivel locus vertical (ver figura [£.2).

Para o diagrama magnitude X raio, a magnitude que utilizamos para as estrelas é
aquela medida em uma abertura circular, que no caso do SExtractor é retornada pelo pa-
rametro de saida MAG_APER, e o raio adotado é aquele que contém metade da luminosi-
dade do objeto, comumente denominado raio a¢ meia luz (ou em inglés, half-light-radius).
Uma boa estimativa para raio a meia luz é o parametro de saida FLUX_RADIUS, ob-
tido com o parametro de configuracio PHOT_FLUXFRAC=0.5 (que indica que queremos
medir metade do fluxo na abertura circular).

Existem varias formas de se determinar as dimensoes da caixa, mas aqui vamos re-
produzir o procedimento do cédigo PSFEx que basicamente consiste na aplicacao dos

seguintes critérios:

e Corte em FLUX_RADIUS,

e Corte na razao sinal-ruido definida por FLUX_APER/FLUXERR_APER,
e Corte no moédulo das elipticidades,

e Corte em FLAGS,

onde os valores adotados para estes cortes estao descritos na se¢ao[4.5] Para mais detalhes

sobre este procedimento veja o apéndice [B] Resolvemos reproduzir o mesmo procedimento
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Figura 4.2: A figura mostra um diagrama de magnitude X raio, dos objetos detectados na
imagem S82p28m, utilizado para separacao de estrelas e galdxias. Podemos ver que existe
um locus vertical na regiao onde as estrelas se concentram (quadrado azul). O quadrado
vermelho apenas indica a regiao onde se concentram a maioria das galaxias utilizadas em
nossas analises.

de selecao do PSFEx nao sé porque ¢ um modo automatizado de selecionar as estrelas,
mas também para “uniformizar” a amostra de estrelas utilizadas pelos dois métodos, KSB
e ajuste de perfis, o que é importante para a comparacao de seus resultados.

Para a selecao das galdxias, tivemos apenas a preocupacao de evitar a regiao onde
estavam as estrelas, a regiao de altas magnitudes e objetos que apresentassem alguma
caracteristica que pudesse enviesar a determinacao de sua forma (e.g., objetos superpostos

ou proximos a objetos brilhantes, etc.). Assim, os critérios que adotamos foram:
e Corte no FLUX_RADIUS,

e Corte em FLAGS,

e Corte em magnitude: no caso das galdxias a magnitude usada é aquela medida em
uma abertura eliptica, com escala adaptativa definida em termos do raio de Kron,
que é retornada pelo parametro de saida MAG_AUTOP]

2A abertura eliptica em que é calculada MAG_AUTO ¢ escalonada por 2.5 x 1, em que 7 é o raio de
Kron, definido por r, = %}TII(Y))» onde I(r) é a intensidade do objeto em uma posicao r a partir do centro

e 0 somatério é feito sobre uma abertura bidimensional. Ver referéncias [1] e [10].
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4.2.4 Correcao da PSF e calculo das elipticidades

Apoés a separagao estrelas-galdxias, temos dois catdlogos: um catdlogo de estrelas com
a fotometria e astrometria melhoradas, elipticidades e tensores de cisalhamento e borra-
mento, dentre outros parametros; e um catalogo de galdxias com as mesmas quantidades.

No catédlogo de estrelas sao aplicadas as fungoes fit2Dpolymodel, que ajusta a PSF das
estrelas por um polinémio de ordem 4 em x e y, e a fungao gen2Dpolymodel, que gera um
modelo de PSF com esse polinémio. Como resultado sao adicionadas as saidas emod (que
corresponde a ¢, calculado na eq. , psmmod (dado pela eq. e pshmod (dado
pela eq. , que sao quantidades medidas nas estrelas.

Finalmente, utilizando emod e psmmod para correcao das anisotropias e borramento
isotropico da PSF nas galaxias, obtemos as componentes das elipticidades, como descritas
pela eq. , que sao retornadas pelo vetor e atualizado.

4.3 Medidas de formas com o SExtractor

Como mencionado anteriormente, versoes mais recentes do SExtractor permitem rea-
lizar o ajuste de perfis de brilho dos objetos em uma imagem, uma vez que seja fornecido
um modelo de PSF para aquela imagem. Nesta secao descreveremos como fizemos na

pratica tal ajuste para a imagem S82p28m, com a combinacao do SExtractor e PSFex.

4.3.1 Deteccao de objetos

Para realizar o ajuste de perfis, primeiro precisamos fazer uma detecgao simples dos
objetos na imagem, com o SExtractor. No entanto, é obrigatorio que o catdlogo de saida
seja no formato FITS_LDAC, que permite adicionar informagoes como os parametros de
configuragao do SExtractor utilizados e o cabecalho da imagem original, dentre outras coi-
sas (mais detalhes no apéndice [A]). Além disso, existe um conjunto minimo de parametros

de saida que precisamos solicitar e que estdo descritos na tabela [B.1]

4.3.2 Selecao de estrelas e modelagem da PSF

Para fazer a modelagem da PSF, utilizamos o cédigo PSFex. Em primeiro lugar, o
PSFEx seleciona as estrelas da imagem de forma automatizada, como descrito na segao
Em seguida, o PSFEx modela a PSF da imagem como uma combinagao linear
de vetores de base. A base vetorial pode ser uma base de pizels [90], uma base Gauss-

Laguerre, uma base Karhunen-Loeve [91] obtida da amostra das estrelas ou qualquer outra
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base fornecida pelo usuario. Neste trabalho escolhemos usar a base de pizels, que é a base
padrao do PSFEx e nao requer muito tempo computacional.

O PSFEx ajusta, através de uma funcao y?, a imagem de cada estrela selecionada a
uma combinacao linear dos vetores de base para gerar um modelo para a PSF do campo
observado. Ele também permite modelar variacoes suaves da PSF através de combinacoes
lineares de fungoes polindmiais das posigoes das fontes na imagem (ver figura . Além
disso, o ajuste é repetido varias vezes para minimizar a contaminacao por artefatos na

imagem, estrelas multiplas e galaxias compactas.

cst x x? x’ ¥y Xy x’y y° xy’ y’

Figura 4.3: A imagem mostra exemplos de componentes da PSF reconstruidas com o
PSFEx. Neste exemplo, as variagoes da PSF sao modeladas como um polinomio de
terceiro grau nas coordenadas da imagem. A PSF final em uma dada posicao é a soma de
todas as componentes, cada uma das quais é pesada por um termo polinomial associado
(exemplo retirado da referéncia [11]).

Por fim, apds as iteragoes, o melhor modelo de PSF é salvo em um arquivo FITS
(com extensao “.psf”) que sera fornecido como uma das entradas para uma nova rodada
do SExtractor que realizard o ajuste de perfis de brilho. Essa nova rodada utilizara o
modelo de PSF gerado para levar em conta a PSF da imagem no ajuste dos modelos,

possibilitando assim que medidas da forma dos objetos sejam feitas.

4.3.3 Ajuste de perfis de brilho

Apoés gerar o modelo da PSF com PSFEx, ele é fornecido como entrada para uma
nova rodada do SExtractor. Mas desta vez é preciso inicializar o SExtractor no modo que
realize o ajuste de perfis de brilho. Também é necessario solicitar um certo conjunto de
parametros de saida, que definird o tipo de perfil que serd ajustado (ver apéndice .

O SExtractor realiza uma minimizacao (baseada no algoritmo Levenberg-Marquardt)
de um x? modificado, com a diferenca entre os valores da imagem da galdxia com o fundo
subtraido num pixel ¢ e 0 modelo 2D da galaxia convoluido com a PSF local e reamostrada
para a resolucao da imagem. Ao final do processo, o SExtractor fornecera os parametros

morfoldgicos solicitados e suas incertezas, em coordenadas da imagem (pizels) e Worldf|

3Sistema de coordenadas “fisicas”, em RA e Dec.
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para todos os objetos na imagem.

4.3.4 Selecao de galaxias

Ao contrario do KSB, a selecao de galaxias precisa ser feita a posteriori, ja que o
ajuste de perfis é feito para todos os objetos na imagem. Para a comparacao entre os dois
métodos ser a mais uniforme possivel, reproduzimos a mesma sele¢cao de galaxias que foi
aplicada ao KSB.

4.4 Medidas de elipticidades com o método Lensfit

O Lensfitf]] 6 um cédigo (escrito em C) desenvolvido por L. Miller [6] e T. Kitching
[92], para medir a forma das galdxias, através do ajuste de perfis. Ele utiliza estatistica
Bayesiana para remover vieses e estimar o cisalhamento do lenteamento fraco. Nele sao
utilizados modelos exponenciais e de Vaucouleurs para ajustar a imagem das galaxias,
através de um algoritmo feito no espaco de Fourier. Por nao precisar de muito tempo
para realizar o ajuste, é possivel utilizar toda a superficie de probabilidades a posterior:
para calcular as elipticidades das galaxias. Além disso, incluindo um prior (neste caso,
a distribuigao intrinseca de galaxias antes do lenteamento), a estimagao do cisalhamento
pode ser feita através do formalismo Bayesiano.

Apesar de ser um método baseado no ajuste de perfis, o Lensfit utiliza procedimen-
tos totalmente diferentes do ajuste de perfis do SExtractor, desta forma, é interessante
comparar seus resultados. Nas proximas segoes, utilizaremos as elipticidades obtidas com

o Lensfit para as imagens do CS82, que foram disponibilizadas por A. Leauthaud e L.
Miller.

4.5 Comparacao dos métodos para medir elipticida-
des

Nesta se¢ao mostraremos os resultados obtidos pelo método KSB/Imcat e pelo ajuste
de perfis com o SExtractor+PSFEx, além do ajuste de perfis com o Lensfit. Primeiro
verificaremos o efeito da corre¢ao da PSF para os dois primeiros métodos, posteriormente

compararemos os resultados para as elipticidades e (ver eq. [2.28]), por fim, focaremos nos

4Para maiores informacoes visite: http://www.physics.ox.ac.uk/lensfit.html
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resultados obtidos pelo ajuste de perfis do SExtractor+PSFEx para verificar o impacto
das configuracoes desse codigo na determinacao das elipticidades.

Nas comparacoes a seguir, mostraremos os resultados obtidos para o campo S82p28m
do levantamento CS82. Neste campo detectamos 141.741 objetos. Os cortes adotados

para a separacao de estrelas e galaxias foram:

i) 1.705 pizels <FLUX_RADIUS<2.555 pizels, FLUX_APER/FLUXERR_APER>=20,
le|<=0.3 e FLAGS<=1, para as estrelas;

ii) FLUX_RADIUS>2.6, MAG_AUTO<24 e FLAGS=0, para as galaxias,

onde os valores maximos e minimos do intervalo em FLUX_RADIUS sao dados por
FWHM_FromFluxRadius_ Mean x (3 + SAMPLE_VARIABILITY) (ver apéndice [B.2.2).
No caso da S82p28m, os valores utilizados foram FWHM_FromFluxRadius_Mean=4.26 pi-
zels e SAMPLE_VARIABILITY=0.2. Com estes cortes, obtivemos 9.576 estrelas e 41.774
galdxias no catalogo de detecgao do SExtractor (ver figura .
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Figura 4.4: Mesma figura que a [4.2, mas com os cortes adotados para a separacio de
estrelas e galaxias ao invés das caixas que delimitam as regices das estrelas e das gala-
xias. Os pontos amarelos representam a amostra de estrelas e os vermelhos a amostra de
galaxias. Os pontos pretos sao todos os objetos detectados.

Estas duas amostras foram fornecidas, a priori, para a separacao de estrelas e galaxias

do KSB/Imcat. O ajuste de perfil do SExtractor também é baseado no mesmo catalogo
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de deteccao, mas como visto anteriormente, a selecao das estrelas é feita, internamente,
com o PSFEx e no final um catdlogo com a forma para todos os objetos do catdlogo
de deteccao é fornecido. Assim, para as nossas comparacoes das elipticidades aplicamos,
a posteriori, o mesmo corte descrito acima para ter a amostra de estrelas (9.576) e de
galdxias (41.774) do ajuste de perfis do SExtractor.

Além dos cortes na separagao de estrelas e galaxias, vimos que o KSB/Imcat realiza
um corte adicional na significancia v, assim, apds esse corte temos para o KSB/Imcat
9.555 estrelas e 38.458 galaxias. Para evitar objetos cujas elipticidades nao foram bem
determinadas pelo KSB/Imcat, resolvemos aplicar em nossas comparagoes um corte no
moédulo das elipticidades tanto das estrelas quanto das galaxias, o que fez com que o
nimero de estrelas fosse para 9.553 e de galdxias para 36.055. Veja na tabela 0
nimero de objetos obtidos por cada um destes cortes.

No caso do Lensfit, o catdlogo com as elipticidades dos objetos foi produzido nas
imagens individuais do CS82 por nosso colaborador L. Miller e disponibilizado por A.
Leauthaud. Este catalogo também teve como base nosso catalogo de detecgao, mas o
Lensfit nao foi capaz de fazer o ajuste para todos os objetos deste catalogo. Para os
objetos em que o Lensfit conseguiu fazer o ajuste, foi possivel fazer uma correspondéncia
com os objetos do nosso catalogo de deteccao do SExtractor. Entao, dos 141.741 objetos
do catalogo de deteccao obtivemos 101.433 correspondentes no catalogo do Lensfit. Nestes,
também aplicamos cortes no modulo das elipticidades, o que fez com o ntimero de objetos
fosse para 45.839 e aplicamos, a posteriori, a mesma separacao de estrelas e galdxias
descrita acima, do qual obtivemos 3.773 estrelas e 20.166 galdxias. Na tabela temos

os valores dos cortes aplicados.

4.5.1 O papel da PSF nas elipticidades

Vimos que a presenca da PSF provoca um borramento isotrépico (devido ao seeing)
e outro anisotrépico (devido as distorgoes da PSF) na forma dos objetos na imagem. No
caso das estrelas, que sao fontes pontuais, o borramento isotrépico faz com que elas
virem borroes e, portanto, seu tamanho aumenta. Entretanto, elas devem continuar
sem elipticidade (Je] = 0), ou seja, suas componentes (el, e2) deveriam ser nulas. Ja o
borramento anisotrépico, distor¢ao da PSF, vai induzir uma elipticidade nas estrelas. No
caso das galdxias, que possuem uma elipticidade intrinsecamente, o borramento isotrépico
tende a diminuir essa elipticidade, de modo que elas tendem a ficar mais “circularizadas”.
Ja o borramento anisotrépico tende a mudar um pouco o médulo das elipticidades e suas

orientacoes.
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Imcat
Estrelas | Galdxias
Total de objetos 141.741
Separacao  entre | 9.576 41.774
estrelas e galaxias

v>5 9.555 38.458

gtot < 1.5 9.553 36.055
Lensfit

Estrelas | Galdxias
Total de objetos 101.433
ETOT<1.5 86.641
ETOT>0 45.839

Separacao  entre | 3.773 20.166
estrelas e galaxias

Tabela 4.1: Separacao de estrelas e galaxias e cortes adicionais aplicados aos catalogos
produzidos pelo Imcat e Lensfit.

Nesta secao discutiremos, qualitivamente o efeito da corre¢ao/remogao da PSF, no
caso dos cddigos executados por nés, o Imcat (IMC) e o SExtractor+PSFEx (SEMF)
para a imagem S82p28m do CS82, com o objetivo de verificar se a corre¢ao/remogao da
PSF esta sendo realizada corretamente, por ambos os cédigos.

Na figura [4.5] mostramos os graficos el x e2 das componentes das elipticidades das
estrelas e galdxias, antes e apds a correcao/remocao da PSF. Nos trés casos, observamos
que ha um efeito de aumento das elipticidades apds a corre¢ao/remogao. E o caso para
as estrelas e galdxias do SExtractor+PSFEx e galdxias do Imcat ]

Analisando as galdxias, vemos que tanto no Imcat quanto no SExtractor+PSFEx, as
elipticidades aumentaram nas duas dire¢oes, o que é normal, porque isso representa o
efeito de “descircularizacao” apds a eliminacao do efeito do borramento isotropico.

Outra coisa é que, supondo que as galaxias estao aleatoriamente distribuidas, suas
elipticidades deveriam ser zero na média, ou seja, (el, €2) deveria estar centrada na
origem. As médias de el e €2 diminuiram (passaram de 2.03 x 1072 e 3.08 x 1073,
respectivamente, para 4.48 x 1073 e —1.30 x 107) apés a remogao da PSF, o que significa
que tiramos daquele campo um pouco da dire¢ao preferencial induzida pela borramento

anisotropico da PSF. E interessante notar que essa anisotropia, mesmo sendo melhorada,

5Note que no KSB e, portanto no Imcat, ndo é aplicada a correcio da PSF nas estrelas, diferentemente
do ajuste de perfis do SExtractor+PSFEx.
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ja era bastante pequena, o que mostra que a qualidade dos dados é excelente, uma vez
que em outros levantamentos (e.g., CFHTLS), antes de fazer as corre¢oes da PSF, hd uma
anisotropia claramente visivel nesse tipo de grafico. Note que el originalmente é maior
que e2 (por um fator =~ 10), evidenciando o efeito da anisotropia. Mas depois da remog¢ao
da PSF, el e e2 passaram a ser da mesma ordem, sendo que el reduziu por um fator ~ 5.

No Imcat, o efeito de eliminar uma diregao preferencial também parece ter sido corri-
gido, j4 que a média (el, €2) fica mais préxima da origem apés a corregao do borramento
anisotrépico (passou de 1.75 x 1072 e 2.84 x 1073, respectivamente, para 5.73 x 1073 e
—6.10 x 1073). Neste caso, os valores médios antes da corregao da PSF sao diferentes
(embora bem préximos) dos valores mostrados nos graficos do SExtractor+PSFEx devido
as diferengas na separacao de estrelas e galdxias, cortes aplicados nas amostras (vide se¢ao
4.5)) e corregbes na astrometria e fotometria.

J& as estrelas, quando afetadas pela PSF, apresentam um tamanho finito e é fécil
medir as componentes de suas elipticidades, induzidas pelo borramento anisotrépico. No
entanto, quando a PSF ¢ removida, elas “voltam” a ser objetos pontuais o que torna dificil
medir suas componentes (que, como visto no capitulo[2} dependem darazao (a—b)/(a+b)).
Assim, no caso do SExtractor+PSFEx, quando medimos el e e2 apds remover a PSF
podemos obter valores nao nulos, devido a indeterminacoes, o que faz parecer que ha um
aumento de sua elipticidade. Entretanto, isso nao é devido a uma elipticidade real, mas a
dificuldade de medir a elipticidade de um objeto que é muito pequeno (mais adiante vai
ser mostrada uma evidéncia para isso).

Na figura [4.6] apresentamos gréficos conhecidos como “whiskers”. Esses gréficos mos-
tram o quanto a magnitude das elipticidades e orientagoes dos objetos mudam em todo
o campo, apos a remocao da PSF. Para obté-los utilizamos as posicoes dos objetos na
imagem e as componentes el e e2: a partir das posicoes sao tragadas retas dos pontos

(x + (Ax/2),y + (Ay/2)) até os pontos (x — (Ax/2),y — (Ay/2)), onde

Az = kcosale|

Ay = ksenale], (4.1)
onde k é um fator de escala, que permite controlar o tamanho das retas e a: as orientagoes

1 1
a=g arctg(i—z). (4.2)

No gréfico da esquerda temos os whiskers para as galdxias, com os resultados obtidos

que podem ser obtidas por
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Figura 4.5: Componentes das elipticidades, el x e2, antes e apés a remocao da PSF. Os
pontos pretos representam as elipticidades dos objetos antes da remocao da PSF e os
pontos verdes, os objetos apds o ajuste de perfis ou correcao das elipticidades. No topo,
temos os gréficos das elipticidades das estrelas (esquerda) e galdxias (direita), obtidas do
ajuste de perfis com o SExtractor+PSFEx. Embaixo, temos o mesmo grafico para as
elipticidades das galdxias obtidas com o Imcat.

pelo SExtractor+PSFEx e no gréafico da direita, com os resultados do Imcat. Vemos

que existe uma pequena mudanca nas orientagoes que, basicamente, se deve a correcao

do efeito da distorcao da PSF. Esta mudanca é mais visivel no whiskers obtido com a

correcao do Imcat.
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Figura 4.6: A esquerda: whiskers das galdxias, antes (preto) e apés (verde) o ajuste
de perfis do SExtractor+PSFEx. A direita: whiskers das galdxias, antes (preto) e apds
(verde) corre¢ao da PSF com o Imcat. Na figura sdo mostrados apenas uma amostra 300
galéxias, escolhidas aleatoriamente.

No grafico do médulo das elipticidades das galdxias, antes e apds o ajuste de perfis
do SExtractor+PSFEx, na figura (a esquerda), vemos que os objetos com FWHM
maior (em preto), ou seja, objetos bem maiores que o seeing (0.8 neste caso) sdo, em
geral, menos afetados pela PSF do que os objetos menores (em amarelo). Isso é esperado,
visto que os objetos menores sofrem muito mais com o borramento da PSF. No gréfico,
os objetos mais préximos da reta y = x (em vermelho) devem ser aqueles menos afetados
pela PSF| pois, suas elipticidades praticamente nao mudam apds a remocao da PSF. Em
geral, vemos que a distribuicao dos pontos pretos fica acima dos pontos amarelos. A
direita, temos o mesmo grafico, mas com corte na razao sinal-ruido (SNR). Geralmente,
objetos com SNR alta sao maiores e mais brilhantes. Entao, os objetos com uma alta
SNR deveriam ter uma dispersao menor, o que de fato acontence (os pontos pretos tém
uma dispersao menor que os pontos azuis). No entanto, mesmo os objetos com alta
SNR podem ser pequenos, ou seja, objetos mais afetados pela PSF e isso explica porque a
dispersao no corte da SNR é maior em comparacao com a dispersao observada no corte dos
tamanhos. Vemos que, realmente, é o corte nos tamanhos que faz a separagao do efeito da
PSF nos objetos menores e maiores ficar mais evidente, ou seja, vemos que a variacao das
elipticidades desses graficos estd, de fato, ligada ao tamanho dos objetos. Isso é visivel ao
compararmos a largura da distribuicao dos pontos pretos: no caso do corte nos tamanhos,
vemos que a largura da distribuicao é mais estreita do que aquela obtida pelo corte na
SNR (pois, como visto, objetos com alta SNR podem ser pequenos), onde a largura da

distribuicao de pontos pretos aumenta para baixo (em relagdo & reta vermelha). Outro
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aspecto importante é o desvio com respeito as relagoes obtidas pelo corte nos tamanhos
e na SNR: no primeiro corte (tamanhos), podemos observar que existem mais objetos
afastados da parte de cima da reta vermelha (outliers) do que no gréfico obtido com corte
na SNR, ja que neste ultimo sao considerados objetos mais bem medidos. Assim, em
uma analise mais profunda, deveriamos considerar tanto o corte na SNR, para eliminar os
outliers, quanto o corte nos tamanhos, que melhor evidencia o efeito da PSF. Entretanto,
em nossas analises nas préximas secoes, vamos considerar apenas o corte nos tamanhos.

Comparando os dois graficos vemos que, qualitativamente, os pontos azuis e amarelos
sao parecidos: a maioria dos objetos tem uma elipticidade maior quando se leva em
conta o PSF, ou seja, quando o efeito do borramento isotrépico (que tende a circularizar
os objetos) é corrigido. Mas também vemos que existem muitos objetos fora da reta,
pois suas medidas das elipticidades possuem ruido (as incertezas associadas sao grandes).
Também vemos que, como esperado, a elipticidade das galaxias tém geralmente valores
maiores apé6s o ajuste de perfil levando em conta a PSF (a maioria dos objetos sempre

fica abaixo da reta y = x).
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Figura 4.7: Moédulo das elipticidades das galdxias, antes e apds o ajuste de perfis com o
SExtractor+PSFEx. No gréfico a esquerda é aplicado um corte nos tamanhos (FWHM)
dos objetos, onde os pontos pretos representam os objetos maiores e os pontos amarelos os
objetos menores. No gréfico da esquerda aplicamos um corte na razao sinal-ruido (SNR).
Objetos com SNR maiores sao representados pelos prontos pretos e os com baixa SNR
pelos pontos azuis.

Na figura[4.§ temos os gréficos das elipticidades obtidas antes e apds a corre¢ao da PSF
com o Imcat. Os resultados sao qualitativamente semelhantes aos obtidos na comparacao
do SExtractor+PSFEx, mas, duas coisas podem ser observadas: i) a correlagao néo fica

tao estreita quando pegamos objetos grandes, pois ha uma dispersao para estes objetos,
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i1) sempre no inicio dos graficos (regido de baixas elipticidades), temos elipticidades bem
mais proximas da reta y = x, para os pontos pretos, e depois acontece um desvio a medida
que nos afastamos para a regiao das elipticidades maiores (a distribuigao dos pontos parece
seguir uma curva).

Além disso, comparado com o SExtractor+PSFEx, vemos que o Imcat tem uma dis-
persao maior e um aumento sistematico das elipticidades, isto é, nao ha tantos pontos
acima da reta y = x para o Imcat quanto ha para o SExtractor+PSFEx. Uma possivel
explicacao para isso seria o modo como cada método mede as elipticidades, um a par-
tir dos segundos momentos e outro a partir do ajuste do perfil de brilho, que acabam
medindo a elipticidade em regioes diferentes das galaxias. Outra explicacao para estes

comportamentos poderia estar nas aproximacgoes que o Imcat faz.
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Figura 4.8: Mdédulo das elipticidades das galaxias, antes e apds a correcao da PSF com
o Imcat. Nestes graficos, os mesmos cortes para os tamanhos e para a SNR, dos graficos
anteriores, foram aplicados.

Na figura [4.9, mostramos a diferenga das elipticidades das estrelas antes e apds o
ajuste de perfis com o SExtractor+PFSFEx em funcao da magnitude. Vemos que o
efeito da remocao da PSF nao depende da magnitude das estrelas, ou seja, para qualquer
magnitude, podemos observar o mesmo efeito de aumento das elipticidades apds a remocao
da PSF. Este grafico corrobora, portanto, que o efeito observado realmente estd apenas
ligado a PSF.

No grafico [4.10] mostramos as diferengas das elipticidades em fungao das magnitudes,
para o SExtractor+PSFEx (esquerda) e Imcat (direita), para as galdxias. Para este caso,
temos que, quanto menor é a magnitude maior é o brilho do objeto e, de modo geral, seu
tamanho. Entao, a medida que a magnitude fica maior, esperamos que os objetos menores

sejam mais afetados pela PSF, i.e., maior seria o efeito do borramento isotrépico da PSF,
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Figura 4.9: Diferenca do mddulo das elipticidades das estrelas, antes e apds o ajuste de
perfis com SExtractor+PSFEx, em fungao da magnitude.

conforme observamos na figura. Quando vamos para magnitudes maiores, observamos
que o nimero de objetos com elipticidades maiores aumenta, apds a remogao/corregao
da PSF. No entanto, para magnitudes mais elevadas surgem casos em que a elipticidade
diminui. Isso nao deveria acontecer, pois, devido ao borramento os objetos deveriam
sempre ficar acima da reta vermelha. A explicacdo para o aumento no numero destes
objetos é a incerteza na medida das elipticidades, ou seja, objetos muito fracos (baixa
SNR) sao dificeis de medir. No caso do Imcat, as conclusoes s@o as mesmas, embora
observemos que a dispersao ¢ maior. Por outro lado, o Imcat parece medir com mais
robustez os objetos mais fracos (magnitudes maiores), pois observamos um desvio, da

reta vermelha para a parte negativa, menor para estes objetos.

Na figura 4.11} mostramos a diferenca das elipticidades em funcao dos raios das ga-
laxias, para o SExtractor+PSFEx (esquerda) e Imcat (direita). Para objetos maiores,
vemos que a elipticidade praticamente nao muda. Neste caso, estamos falando do efeito
do borramento isotrépico, que praticamente nao tem influéncia para os objetos maiores.
Ja& para objetos menores a elipticidade geralmente aumenta apds a correcao da PSF. Isso
significa que, qualitativamente, estamos removendo/corrigindo a PSF efetivamente. No-
vamente, podemos observar que para objetos menores (com poucos pizels, portanto, mais

dificeis de medir), o ajuste de pefis do SExtractor+PSFEx tem mais objetos abaixo da
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Figura 4.10: Diferenca das elipticidades das galaxias, antes e apds a remogao/correcao da,
PSF, em funcao da magnitude. A esquerda, temos a diferenga obtida para o ajuste de
perfis do SExtractor+PSFEx e a direita, pelo Imcat.

reta vermelha que o Imcat, que aparentemente parece fazer medidas mais robustas das
elipticidades para objetos menores e/ou mais fracos.
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Figura 4.11: Diferenca das elipticidades das galdxias, antes e apds a remocao/corregao da
PSF, em funcao dos raios, que nestes graficos sao dados em pizels. A esquerda temos a
comparagao com o SkExtractor+PSFEx e a direita a comparacao com o Imcat.

4.5.2 Comparacao entre codigos

Nesta se¢ao faremos a validagao dos resultados obtidos com os codigos executados por
nés. Para isso, faremos a comparacao das elipticidades obtidas pelo SExtractor+PSFEx

com as elipticidades obtidas com o Lensfit, que como visto na se¢ao [4.4] foi executado por
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colaboradores com bastante experiéncia. Além disso, o Lensfit é um cédigo moderno e
bem testado para o lenteamento fraco, o que ¢ ideal para nossos testes de validagao. Por
outro lado, a comparacao dos resultados do Imcat com o SExtractor+PSFEx, também
servira para validar nossos resultados.

Na figura [£.12) temos o gréafico el x e2 das componentes das galdxias obtidas pelo
SExtractor+PSFEx (pontos verdes) em comparagao com o Lensfit (esquerda, pontos pre-
tos) e com o Imcat (direita, pontos pretos). Vemos que, devido as elipticidades serem
medidas de forma diferente, os modulos ficam restritos a 1 no caso SExtractor+PSFEx,
diferentemente do Imcat.

No caso do Imcat, vemos ainda que as componentes el e e2 tendem a formar uma cruz
no que parece ser um tipo de viés. Além disso, o Lensfit parece nao apresentar elipticida-
des muito grandes, ja no SExtractor+PSFEx, essas elipticidades estao mais presentes (a
“nuvem” de pontos verdes é maior que a nuvem dos pontos pretos). Os resultados com o

Imcat sao parecidos.
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Figura 4.12: Graficos de el x e2 das galdxias, obtidas pelo SExtractor+PSFEx (pontos
verdes) em comparagao com o Lensfit (pontos pretos, a esquerda) e com o Imcat (pontos
pretos, a direita).

Na figura temos a comparagao das componentes el e e2 obtidas com o SExtrac-
tor+PSFEx (retornadas pelos parametros ELLIPIMODEL_WORLD e ELLIP2MODEL_-
WORLD, respectivamente) com o Lensfit (esquerda) — cujas componentes sao retornadas
por GAMMA1 e GAMMMA?2 — e o Imcat (direita) — retornadas por gammal e gamma2.
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No caso do Lensfit, as formas nao foram medidas em imagens coadicionadas, mas sim
em exposicoes individuais, ao contrario dos 2 codigos executados por nds, para os quais
utilizamos imagens coadicionadas. Apesar disso, a correlagao entre SExtractor+PSFEx e
Lensfit é excelente. De novo, vemos que objetos maiores tém uma dispersao menor que
os objetos pequenos. Também vemos claramente que, no caso do Imcat, existe um desvio

sistematico para as galaxias com elipticidades maiores.
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Figura 4.13: Componentes das elipticidades medidas com o SExtractor+PSFEx em com-
paracao com o Lensfit (esquerda) e com o Imcat (direita). Aqui, aplicamos o mesmo corte
nos tamanhos feito nos graficos da se¢ao anterior.

Na figura[f.14] temos os mddulos das elipticidades das galdxias do SExtractror+PSFEx
em comparagao com o Lensfit (esquerda) e com o Imcat (direita). No caso do Lensfit, ndo
vemos objetos com elipticidades muito grandes. Uma possivel explicacao seria a aplicacao
de cortes internos pelo Lensfit, pois o nimero de objetos com elipticidades maiores no
Lensfit é menor que no SExtractror+PSFEx, além disso, vemos que as elipticidades do
Lensfit sao truncadas em 0.8.

Entao, levando em conta que as medidas ocorreram em uma imagem diferente (coadi-



4.5. COMPARACAO DOS METODOS PARA MEDIR ELIPTICIDADES 69

SEMF X LFT

FLUX_RADIUS < 6 x FWHM (0.8) |.. -
- FLUX_RADIUS > 6 x FWHM (0.8)

SEMF x IMC

FLUX_RADIUS < & x FWHM (0.8) '
- FLUX_RADIUS > 6 x FWHM (0.8) |*:

1.0

0.8 0.8

0.6 0.6

e SEMF
& SEMF

0.4 0.4

0.2 0.2

0.0

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 10 00 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 10

e LFT e IMC

Figura 4.14: Mdédulo das elipticidades das galaxias obtidos com SExtractor+PSFEx em
comparagao com o Lensfit (esquerda) e Imcat (direita), com os cortes nos tamanhos
aplicados.

cionada ao invés de individual) e com cédigos diferentes, a étima correlagao obtida entre
SExtractor+PSFEx e Lensfit, mesmo que qualitativamente, ¢ um bom indicio de que es-
tamos executando o SExtractor+PSFEx de forma correta. Ja no Imcat, os resultados
continuam sendo semelhantes, embora a dispersao seja maior e pareca haver um desvio

da reta para as elipticidades maiores que 0.4.

4.5.3 Comparando configuragoes no SExtractor+PSFEx

Nesta secao, vamos verificar o efeito da escolha das configuracoes do SExtractor+PSFEx
sobre a medida das formas, o que vai ajudar a estabelecer quais sao as melhores confi-
guracoes para executa-lo como coédigo de medida de formas. Isto faz parte do processo
de validacao do ajuste de perfis do SExtractor+PSFEx aplicados ao levantamento CS82.
Outros tipos de validagdo estao sendo feitas por outras pessoas de nosso grupo (parti-
cularmente, pelos pdés-docs A. Charbonnier e B. Moraes) e é importante ver se nossos
resultados estao concordando entre si.

Como visto no capitulod] dois parametros de configuragao do SExtractor+PSFEx tém
bastante impacto na modelagem da PSF e no ajuste de perfis, PSF_SIZE e VIGNET, res-
pectivamente. O primeiro esta ligado ao quao bem medimos a PSF na imagem e o segundo
esta ligado a drea em que o ajustaremos o objeto, onde o VIGNET ¢é dado em pizels e o
PSF_SIZE é um tamanho adaptativo no qual, quanto maior esse niimero maior a area do
ajuste. Portanto, escolhemos duas configuragoes para as comparagoes: i) vignettes e ta-
manhos menores (configuracao menos precisa), com VIGNET(15,15) e PSF_SIZE(25,25),
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i1) vignettes e tamanhos maiores (configuragdo mais precisa), com VIGNET(51,51) e
PSF_SIZE(45,45).

Na figura [4.15] temos a comparagao dos médulos das elipticidades das duas configu-
racoes do SExtractor+PSFEx com o Lensfit. Vemos que existe um desvio maior da reta
vermelha, que é mais visivel ao olharmos para os objetos maiores (pontos pretos), na con-
figuragao menos precisa do que na outra. Desta forma, a configuracao mais precisa obtém
objetos, em média, mais centrados na reta vermelha. Portanto, em nossa comparacgao
qualitativa dos médulos das elipticidades, vemos que a configuracao mais precisa esta em
melhor acordo com o Lensfit. Esse resultado também foi obtido, por outros testes de

validacao feitos por A. Charbonnier e B. Moraes.
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Figura 4.15: Gréfico dos moédulos das elipticidades para 2 configuracoes do
SExtractor+PSFEx,  VIGNET(15,15)+PSF_SIZE(25,25) a esquerda e VIG-
NET(51,51)+PSF_SIZE(45,45) a direita, em comparacao com o Lensfit.

Na figura [4.16] temos a comparagao dos médulos das elipticidades para as 2 configu-
ragoes do SExtractor+PSFEx. Vemos que existe um pequeno sistematico: a elipticidade
é sistematicamente menor nas configuragoes menos precisas. Isso fica mais evidente se
olharmos para os objetos maiores (pontos pretos), que na média, ficam abaixo da reta
vermelha. Este resultado qualitativo ja mostra que existe uma diferenca entre as 2 confi-
guragoes.

Na figura [4.17] temos a comparagao dos whiskers entre as 2 configuragoes, a mais
(riscos pretos) e a menos (riscos verdes) precisa. Vemos que eles sdo muito parecidos,
embora exista alguns objetos com orientagoes diferentes, provavelmente devido a algum
ruido na medida das elipticidades.

Portanto, de forma qualitativa, vimos que a escolha das configuracoes tem impacto

sobre a medigao das elipticidades e na comparacao com o Lensfit, vimos que a configura-
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Figura 4.16: Comparacao do médulo das elipticidades das galdxias entre as 2 configuracoes
do SExtractor+PSFEx testadas.

¢ao que obteve melhor acordo foi justamente a escolhida por nosso grupo para gerar os

catalogos de morfologia para o CS82.
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Figura 4.17: Comparagao dos whiskers obtidos pelas 2 configuracoes do ajuste de perfis
do SExtractor+PSFEx.



Capitulo 5
Conclusoes e Discussao

Este trabalho foi motivado pelas multiplas aplicacoes do lenteamento gravitacional
fraco e pela disponibilidade de dados de 6tima qualidade. Para isso, procuramos com-
preender todo o processo do lenteamento fraco, desde a teoria bésica até os algoritmos
utilizados para medir na pratica as elipticidades dos objetos, levando em conta a PSF.
Além disso, aprendemos aspectos bastante técnicos de como gerar e interpretar catéalo-
gos, melhorar suas configuracoes de deteccao e morfologia para utiliza-los futuramente em
métodos do lenteamento fraco (nos dados do SOGRAS e CS82). Também desenvolvemos
ou ajudamos a implementar pipelines (Pix2shear, SExtracor+PSFEx) para automatizar
a utilizacao dos codigos em varias imagens. Apds o desenvolvimento destas ferramentas,
comecamos a analisar a aplicacao destes métodos nos dados do CS82, visando fazer uma
série de comparacoes: verificar o papel da PSF, fazer a comparacao entre o ajuste de per-
fis de brilho do SExtractor+PSFEx com os cédigos Imcat e Lensfit e por fim, verificar o

impacto de diferentes configuragoes do SExtractor+PSFEx na determinacao das formas.

Neste trabalho, mostramos como sao obtidas na pratica as elipticidades intrinsecas das
galaxias lenteadas para aplicacoes em medidas do lenteamento gravitacional fraco. Para
obter as elipticidades, dois métodos foram usados: o algoritmo KSB, que determina as
elipticidades dos objetos a partir dos segundos momentos pesados aplicando uma correcao
devido ao borramento isotrépico e as distorcoes da PSF e o ajuste de perfis de brilho, onde
as formas dos objetos sao obtidas a partir do ajuste entre seus perfis de luminosidade e
um modelo convoluido com a PSF. Também descrevemos os codigos necessarios para
implementar esses métodos bem como os pipelines que desenvolvemos para automatizar
sua utilizagao. Por fim, aplicamos estes dois métodos em uma imagem do levantamento

(CS82 e fizemos uma comparacao qualitativa de seus resultados.

Como dito na secao para uma andlise de lenteamento fraco, é vital considerarmos

73
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os efeitos da PSF nas medidas das elipticidades das fontes. Para isso, utilizamos os
cddigos SExtractor+PSFEx e Imcat. Como mostrado nos graficos da secao ambos
os codigos sao capazes de “retirar” o efeito da PSF de forma satisfatoria. Entretanto,
o SExtractor+PSFEx se mostrou mais robusto pois, pela figura [4.5, ele parece remover

melhor que o Imcat tanto o borramento isotrépico quanto o anisotrépico.

Uma vez tendo como referéncia as medidas de elipticidades feitas pelo Lensfit, fizemos
uma comparacao destas medidas com as obtidas pelo Imcat e SExtractor+PSFEx, onde os
catalogos com as medidas feitas pelo Lensfit foram cedidos por L. Miller e A. Leauthaud.
Nos gréficos da figura [£.12] nos quais se comparam os médulos das elipticidades, vimos
que o SExtractor+PSFEx possui uma melhor concordancia com o Lensfit do que o Imcat.
Tal diferenca pode ser devida ao fato das aproximagoes feitas pelo Imcat (ver segoes
e . O fato das medidas do Lensfit estarem qualitativamente de acordo com o

SExtractor+PSFEx mostra que este ultimo foi utilizado adequadamente.

Apobs obter estes resultados e discuti-los com o autor do cédigo, vimos que era im-
portante conhecer os parametros éptimos de configuragao do SExtractor+PSFEx, para
minimizar os vieses nas medidas das elipticidades. Duas configuracoes foram testadas,
uma mais adequada para a deteccao de objetos menores e outra para objetos maiores (ver
secao . Vimos que a escolha das configuragoes, de fato, tem impacto na medida das
elipticidades. Ambas as configuracoes possuem resultados bastante parecidos com o Lens-
fit, entretanto, as elipticidades obtidas com a segunda configuracao sao mais proximas
daquelas obtidas com o Lensfit (vide figura . Esta configuracao esta sendo utilizada

para gerar os catalogos de morfologia do CS82.

Com relagao a comparacao entre os cdédigos, um trabalho futuro, a curto prazo, sera
fazer todas estas comparacoes de forma quantitativa. Vamos também utilizar outras fun-
cionalidades do Imcat e incorporar ele a separagao de estrelas e galaxias feita exatamente
como no PSFEx. Com isso melhoraremos e automatizaremos ainda mais o pipeline que

controla o Imcat.

Adicionalmente, como o SExtractor+PSFEx fornece varias opc¢oes de perfis para ajus-
tar (e.g., Sérsic, de Vaucouleurs, exponencial) — além de permitir o ajuste de duas com-
ponentes, seria interessante utilizd-lo para verificar alguns dos resultados citados por [5],

em dados reais ao invés de simulagoes.

Além da implementagao, testes e comparacao de métodos de medida das elipticidades
intrinsecas, durante a dissertacao também contribui para a selecao de amostras de alvos
e algumas anélises do projeto SOGRAS e na determinacao das configuracoes éptimas do

SExtractor para o catalogo de detecgao do CS82. Para o levantamento SOGRAS, nao che-
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gamos a adotar o mesmo procedimento para determinagao da magnitude de completeza,
como feito no CS82, uma vez que nesta época nao haviamos automatizado este procedi-
mento. Agora, além de otimizar a obtencao dos catdlogos de detecgao, aplicaremos os
mesmos procedimentos do CS82 no SOGRAS para a determinagao de mcomp-

Futuramente, pretendemos refazer os procedimentos feitos para a obtencgao das elip-
ticidades, em dados do CS82, nos dados do levantamento SOGRAS. Além disso, dando
prosseguimento as analises do lenteamento fraco, iremos utilizar os resultados obtidos no
presente estudo para a determinagao da massa dos aglomerados, por exemplo.

Também ¢é importante lembrar que este estudo tera aplicagoes em projetos que ainda
nao foram completados, como o DES. Esse levantamento terd um grande impacto nas
pesquisas da drea, pois mapeard uma area do céu de aproximadamente 1/8 da esfera
celeste, em 5 bandas e com profundidade e seeing inéditos para um levantamento desta

cobertura.
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CAPITULO 5. CONCLUSOES E DISCUSSAO



Apeéendice A

Deteccao de objetos com o
SExtractor

O Source Eztractor (SExtractor) é um software escrito em C, desenvolvido por E.
Bertin e S. Arnouts [10], que detecta, separa, mede e classifica objetos em uma imagem
astronomica de forma automatizada. A classificagdo dos objetos (e.g., estrelas, galdxias)
¢ feita utilizando uma rede neural treinada com imagens simuladadas. O SExtractor
permite detectar objetos, de tamanhos e magnitudes variados, em imagens de grandes
campos de observacao e com o minimo de intervengao humana. Desta forma, ele é um dos
aplicativos mais utilizados para a andlise de grandes levantamentos extragalaticos (ver
referéncia [10]).

O SExtractor funciona da seguinte forma: primeiro ele determina o fundo da imagem e,
em seguida, quais pizels da imagem pertencem ao fundo ou aos objetos. Depois ele separa
e identifica as areas que nao pertencem ao fundo como objetos, além de separar objetos
que estejam muito proximos ou superpostos. Em seguida ele mede tamanhos e posigoes,
faz a fotometria (determina magnitudes) e a classiﬁcagéo[] de cada objeto detectado em
cada uma das bandas observadas.

As saidas do SExtractor sdo imagens de diagndstico (“check images”) e catdlogos com
as propriedades de cada objeto. Entre essas propriedades temos informacoes sobre a
morfologia dos objetos (e.g. razao axial, raios medidos a partir das aberturas usadas para
delimitar os objetos, etc) em uma dada banda, que podem ser utilizadas como ponto

de partida para estudos mais detalhados sobre as propriedades morfologicas dos objetos

'Para a classificacdo dos objetos o SExtractor atribui valores continuos entre 0 e 1 para o pardmetro
de safda CLASS_STAR. Fontes nao-resolvidas (estrelas, por exemplo) possuam CLASS_STAR préximo a
1, ja as fontes extensas, como as galdxias, possuem valores pequenos para CLASS_STAR. Portanto, este
parametro pode ser utilizado na separacao entre estrelas e galaxias, por exemplo.

7
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astronomicos.

Além de fornecer informagdes sobre a morfologia, os catdlogos de saida do SExtractor
também podem ser utilizados para a determinacao dos desvios para o vermelho dos ob-
jetos. Os catdlogos obtidos em cada banda podem ser unidos, e fazendo a identificagao
combinada das fontes, podemos criar um catalogo tinico de fotometria, comumente deno-
minado catalogo de cor, pois traz as propriedades dos objetos nas diferentes bandas. Este
catalogo de cor pode ser utilizado para a determinacao dos desvios para o vermelho dos
objetos, comumente chamados de desvios para o vermelho fotométricos ou simplesmente
foto-2’s.

Na pratica, para utilizar o SExtractor devemos fornecer pelo menos dois arquivos, de
configuragao e dos parametros, em formato ASCII e uma imagem FITS com os objetos,
embora seja possivel fornecer outros tipos de imagens FITS com informagoes que ajudem

a aperfeicoar a deteccao e medi¢ao dos objetos no campo observado.

Os arquivos tzt devem obrigatoriamente ter as extensoes “.sex” e “.param”, o primeiro
(arquivo de configuracao) contém informagoes das imagens fornecidas e valores de alguns
parametros que serao utilizados nas medicoes das propriedades dos objetos. O segundo
(arquivo de parametros) deve conter a lista dos parametros de saida desejados. Na figura
mostramos os arquivos padrao “.sex” e “.param” fornecidos pelo SExtractor, que devem

ser editados pelo usuario.

No caso do arquivo de configuragao, os parametros MAG_ZEROPOINT, PIXEL_SCALE,
SEEING_FWHM e SATUR_LEVEL sao obtidos do arquivo FITS da imagem, pois sao
parametros caracteristicos do instrumento utilizado e das condicoes de observacao. O
MAG_ZEROPOINT ¢ o valor que define o ponto zero na escala de magnitudes (depende
do sistema fotométrico), PIXEL_SCALE é o valor do tamanho do pixel do instrumento em
arsecs, SEEING_FWHM ¢ o valor da FWHM obtido das estrelas (também em arsecs) e
SATUR_LEVEL indica o nivel de saturagao dos pizels da imagem, i.e., pizels acima deste
valor nao sao considerados no passo de deteccao do SExtractor e medicoes nas aberturas
contendo tais pizels sao indicados pelo parametro de saida FLAGS, ao qual é adicionado
o valor 4 (ver figura . E importante que o usuario atribua estes valores corretamente,

para cada imagem fornecida.

Além desses valores retirados da imagem, existem parametros de configuracao que pre-
cisam ser ajustados para uma melhor deteccao dos objetos. Em nossas andlises, testamos
diferentes valores para os parametros de configuracao. No capitulo 4| descrevemos em
detalhes os testes realizados para otimizar a deteccao nas imagens do levantamento CS82.

Para usudrios em geral, sugerimos que os parametros da tabela[A.2] sejam cuidadosamente
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# Default configuration file for SExtractor 2.13.2

# EB 2011-08-25

#

LA L LR EE TR Catalog ------------ormommmmmrm e
CATALOG_NAME test.cat # name of the output catalog

CATALOG_TYPE ASCII HEAD # NONE,ASCII,ASCII HEAD, ASCII SKYCAT,
# ASCII VOTABLE, FITS 1.6 or FITS LDAC
PARAMETERS_NAME default.param # name of the file containing catalog contents

L AR L e LRy Extraction -----------ccrcmccmmnciiciaiaaae
DETECT TYPE CCD # CCD (linear) or PHOTO (with gamma correction
DETECT MINAREA 5 # min. # of pixels above threshold
DETECT_THRESH 1.5 # <sigmas> or <threshold>,<ZP> in mag.arcsec-2
ANALYSIS THRESH 1.5 # <sigmas> or <threshold>,<ZP> in mag.arcsec-2
FILTER Y # apply filter for detection (Y or N)?

FILTER NAME default.conv  # name of the file containing the filter
DEBLEND_NTHRESH 32 # Number of deblending sub-thresholds

DEBLEND MINCONT ©.085 # Minimum contrast parameter for deblending
CLEAN Y # Clean spurious detections? (Y or N)?
CLEAN_PARAM 1.9 # Cleaning efficiency

MASK TYPE CORRECT # type of detection MASKing: can be one of
# NONE, BLANK or CORRECT

L AR e EEL R L E Photometry ---------ovrmommmmmcmrm e ieenn

PHOT_APERTURES 5 # MAG_APER aperture diameter(s) in pixels
PHOT_AUTOPARAMS 2.5, 3.5 # MAG_AUTO parameters: <Kron_facts,<min_radius>
PHOT_PETROPARAMS 2.0, 3.5 # MAG_PETRO parameters: <Petrosian_fact>,

# <min radius>

SATUR_LEVEL 508080.0 # level (in ADUs) at which arises saturation
SATUR KEY SATURATE # keyword for saturation level (in ADUs)

#NUMBER Running object number

#EXT_NUMBER FITS extension number

#FLUX_IS0 Isophotal flux [count]
#FLUXERR_ISO RMS error for isophotal flux [count]
#MAG_IS0 Isophotal magnitude [mag]
#MAGERR IS0 RMS error for isophotal magnitude [mag]
#FLUX_TSOCOR Corrected isophotal flux [count]
#FLUXERR_TSOCOR RMS error for corrected isophotal flux [count]
#MAG_TISOCOR Corrected isophotal magnitude [mag]
#MAGERR_ISOCOR RMS error for corrected isophotal magnitude [mag]
#FLUX_APER Flux vector within fixed circular aperture(s) [count]
#FLUXERR_APER RMS error vector for aperture flux(es) [count]
#MAG_APER Fixed aperture magnitude vector [mag]
#MAGERR_APER RMS error vector for fixed aperture mag. [mag]
#FLUX_AUTO Flux within a Kron-like elliptical aperture [count]
#FLUXERR_AUTO RMS error for AUTO flux [count]
#MAG_AUTO Kron-like elliptical aperture magnitude [mag]
#MAGERR_AUTO RMS error for AUTO magnitude [mag]
#FLUX_PETRO Flux within a Petrosian-like elliptical aperture [count]
#FLUXERR_PETRO RMS error for PETROsian flux [count]
#MAG_PETRO Petrosian-like elliptical aperture magnitude [mag]
#MAGERR_PETRO RMS error for PETROsian magnitude [mag]
¥FLUX_BEST Best of FLUX_AUTO and FLUX_ISOCOR [count]
#FLUXERR_BEST RMS error for BEST flux [count]
#MAG_BEST Best of MAG_AUTO and MAG ISOCOR [mag]
#MAGERR_BEST RMS error for MAG BEST [mag]
#FLUX_WIN Gaussian-weighted flux [count]
#FLUXERR_WIN RMS error for WIN flux [count]
BMAG_WIN Gaussian-weighted magnitude [mag]
#MAGERR_WIN RMS error for MAG WIN [mag]
#FLUX_SOMFIT Flux derived from som fit [count]
#FLUXERR_SOMFIT RMS error for SOMFIT flux [count]
#MAG_SOMFIT Magnitude derived from SOM fit [mag]
#MAGERR_SOMFIT Magnitude error derived from SOM fit [mag]
#ERROR_SOMFIT Reduced Chi-square error of the som fit

#VECTOR_SOMFIT Position vector of the winning SOM node

#KRON_RADIUS Kron apertures in units of A or B

#PETRO_RADIUS Petrosian apertures in units of A or B

Figura A.1: Partes dos arquivos de configuragdo (topo) e do arquivo com parametros
necessarios (embaixo) para a detec¢ao dos objetos com o SExtractor. Na figura temos os
arquivos padrao fornecidos pelo SExtractor.

escolhidos, de acordo com a andlise a ser realizada. Outros parametros de configuragao
importantes sao o CATALOG_NAME e o CATALOG_TYPE, que definem o nome e o tipo
do arquivo de saida do SExtractor. Os formatos suportados sao: ASCII, ASCII_HEAD,
ASCIL_SKYCAT, ASCIL_VOTABLE, FITS e FITS_LDAC. Os arquivos tipo ASCII sao
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simples arquivos tzt’s com diferentes layouts para visualizacao do contetdo, ja os FITS
possuem algumas vantagens: o arquivo FITS guarda em um cabecalho os parametros de
configuragao fornecidos como entrada; o FITS_.LDAC também guarda essa informacao e
adicionalmente, guarda uma cépia do cabegalho da imagem (que contém as informagoes
do instrumento e condigoes de observagao). A “desvantagem” do FITS e FITS_LDAC é

que eles precisam de programas especificos para serem abertos.

Flag do SExtractor | Caracteristica na detecgao
1 O objeto tem vizinhos, brilhantes e préximos o suficiente para enviesar
significativamente a fotometria ou pizels ruins

2 O objeto foi “misturado” a outros

4 Pelo menos 1 pixel do objeto ¢é saturado

8 Objeto préoximo a uma borda

16 Os dados das aberturas do objeto estao imcompletos ou corrompidos

32 Os dados das isofétas do objeto estao imcompletos ou corrompidos

64 Erro de memoria durante o deblending
128 Erro de memoria durante a extragao

Tabela A.1: Valores possiveis para o parametro FLAGS do SExtractor. Ver referéncia [1]

DETECT_MINAREA
DETECT_THRESH
ANALYSIS_-THRESH
DEBLEND_NTHRESH
DEBLEND_MINCONT

Tabela A.2: Parametros de deteccao do arquivo de configuragao do SExtractor que devem
ser escolhidos adequadamente para cada tipo de anédlise.

O arquivo de parametros contém a lista das saidas desejadas e que serao guardadas
no arquivo definido por CATALOG_NAME. Atualmente, o SExtractor fornece mais de
300 opgoes de parametros de saida. A maioria dos parametros sao vetores unidimensi-
onais, mas ¢é possivel solicitar vetores multidimensionais, como é o caso do parametro
MAG_APER, que pode ser medido para diferentes diametros de aberturas. Para este
caso, devemos fornecer para o parametro de configuragaio PHOT_APERTURES uma lista
de valores de diametros, separados por virgula. O tamanho da lista definird a dimensao
do vetor de saida MAG_APER.

Além da imagem FITS do campo observado, podemos fornecer como entrada as ima-

gens flag e weight. As imagens flag podem ser usadas em combinagao com o parametro de
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saida FLAGS para designar areas da imagem altamente “sub-expostas” ou em branco. J&
a imagem weight contém informacgao das propriedades do ruido, que sao utilizadas para
adaptar o limiar de deteccao de acordo com o ruido na imagem. Este tipo de imagem
¢é especialmente necessaria para imagens com variacoes significantes nas propriedades do
ruido, pois o ntmero de objetos espurios em regides com uma baixa razao sinal-ruido
podem se tornar significativo.

Por fim, uma forma de verificar se deu tudo certo no processo de deteccao dos objetos é
solicitar as checkimages fornecidas pelo SExtractor através do parametro de configuracao
CHECKIMAGE_NAME. Estas imagens de diagndstico estao diponiveis em varios tipos,
que devem ser definidos pelo parametro de configuragago CHECKIMAGE_TYPE. Alguns
exemplos importantes sao as checkimages APERTURES, OBJECTS e SEGMENTATION.
As checkimages APERTURES sao boas para o diagnosticar se o limiar de deteccao esta
correto ou nao; a OBJECTS é interessante porque permite visualizar se houve uma “sub-
deteccao” dos objetos; e a SEGMENTATION mostrara se ha muitos objetos que foram
“quebrados” em objetos menores, além disso, a SEGMENTATION pode ser usada como
entrada para programas que determinam a forma dos objetos, como o GALFIT e GIM2D.
Exemplos das checkimages disponiveis sdo mostrados na figura [A.2]

Nas versoes mais recentes do SExtractor foi implementada uma opgao para realizagao
do ajuste dos perfis de brilho dos objetos, como visto no segao 2.3.2l Em resumo, para
ativar esta opc¢ao, é necessario fornecer um arquivo FITS com um modelo vélido de PSF
e solicitar, no arquivo “.param”, certos parametros morfolégicos que dependem do perfil
que serd ajustado. Os detalhes sobre o ajuste de perfis estao descritos no apéndice [B]

Para maiores informagoes sobre o uso do SExtractor, veja as referéncias [1] e [10].
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Original o - Fundo

Figura A.2: Tlustragao das diferentes checkimages do SExtractor: a imagem FITS original
de entrada, as checkimages BACKGROUND, FILTERED, OBJECTS, SEGMENTATION
e APERTURES. Retirado de [1].



Apeéendice B

Pipelines desenvolvidos para
determinacao das elipticidades dos

objetos

Nas proximas segoes descreveremos os codigos e procedimentos utilizados na determi-
nacao das elipticidades dos objetos: o pipeline Pix2shear que aplica de forma automatizada
o método KSB (como descrito no capitulo , atraves de fungoes da biblioteca Imcat; e o

pipeline que utiliza o PSFEx e o SExtractor para implementar o ajuste de perfis de brilho.

B.1 Pix2shear

O Pix2shear é um pipeline, que foi desenvolvido pela autora desta dissertacao em
colaboracao com o pés-doc M. S. S. Gill. Este pipeline tem como base funcoes da biblioteca
Imcat [93] que permitem implementar o método KSB. Inicialmente, estas fun¢oes estavam
agrupadas em 3 modulos escritos em Perl e eram utilizados quase que manualmente. Noés
traduzimos estes modulos para o Python e passamos a controla-los de forma automatizada
com o pipeline Pix2shear, que também foi escrito em Python.

O Imcat é um codigo escrito em C, que possui ferramentas gerais para a manipulacao de
catalogos e imagens astronomicas. Ele possui o médulo “imcattools” que cotém as funcoes
para implementagao do método KSB, além do mddulo “imtools” para manipulacao de
arquivos FITS e o médulo “catools” para os catdlogos ASCII. Como o c6digo é de propdsito
geral, seus comandos funcionam como linhas de comando UNIX.

O Pix2shear funciona da seguinte forma: nés fornecemos como entrada um catalogo

ASCII gerado com o SExtractor e que contém os parametros descritos na figura a

83
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seguir, ele converte este arquivo para um formato que o Imcat possa ler (com o médulo
sex2imcat); depois ele calcula as componentes el e e2 das elipticidades de cada objeto,
que sao retornadas pelo vetor e, e filtra objetos que tenham uma razao sinal-ruido alta; a
seguir, ele utiliza a funcao shapest do Imcat para corrigir a fotometria dos objetos, refazer
as medidas das elipticidades e calcular os tensores de borramento e cisalhamento, que
sao retornados pelos vetores psm e psh, respectivamente. Apds isso é necessario fazer a
separacao entre estrelas e galaxias, da forma descrita na secao finalmente, com os 2
catdlogos (de estrelas e galaxias), é feita a modelagem da PSF das estrelas (que gera os
vetores emod, psmmod e pshmod a serem usados na corre¢ao da PSF) e a corregao da PSF
das galaxias é feita com a funcao psfcorrection do Imcat, do qual é gerado um catélogo
com o vetor gamma com as componentes das elipticidades corrigidas da PSF, = (vetor

das posigoes), r (vetor dos raios), dentre outros parametros.

Heote M ot W e H e W W W W H e W W W W K o W W K K R

1 NUMBER Running object number

2 X _IMAGE Object position along x [pixel]

3 Y IMAGE Object position along y [pixel]

4 ALPHA JZ008 Right ascension of barycenter (J2080) [deg]

5 DELTA JZe0@ Declination of barycenter (J2080) [deg]

6 A IMAGE Profile RMS along major axis [pixel]

7 B IMAGE Profile RMS along minor axis [pixel]

8 THETA IMAGE Position angle (CCW/x) [deq]

9 FWHM_ IMAGE FWHM assuming a gaussian core [pixel]

10 MAG ISO Isophotal magnitude [mag]

11 MAGERR_ISO RMS error for isophotal magnitude [mag]

12 MAG_APER Fixed aperture magnitude vector [mag]

13 MAGERR_APER RMS error vector for fixed aperture mag. [mag]

14 MAG_AUTO Kron-like elliptical aperture magnitude [mag]

15 MAGERR_AUTO RMS error for AUTO magnitude [mag]

16 MAG BEST Best of MAG_AUTO and MAG_ISOCOR [mag]

17 FLAGS Extraction flags

18 CLASS STAR S/G classifier output

19 1500 Isophotal area at level © [pixel*#*2]
28 1504 Isophotal area at level 4 [pixel*#2]
21 1507 Isophotal area at level 7 [pixel*#2]
22 THRESHOLDMAX Maximum threshold possible for detection [count]

23 FLUX RADIUS Fraction-of-light radii [pixel]
24 FLUX IS0 Isophotal flux [count]
25 FLUX MAX Peak flux above background [count]
26 MU MAX Peak surface brightness above background [mag # arcsec*#*(-2)]

Figura B.1: Parametros do SExtractor que servem de entrada para o Pix2shear.

Na figura [B.2] na érea tracejada, mostramos de forma esquemadtica os procedimentos
do Pix2shear descritos anteriormente. Como mostrado na figura, é necessario um passo
inicial de utilizar o SExtractor para gerar um catdlogo de detecgoes simples dos objetos.
No nosso caso, em que geramos os catalogos de detecgoes simples para os campos do levan-
tamento CS82, no formato FITS_LDAC, foi necessario desenvolver um moédulo, chamado
sexfit2sexcat, para reescrever as quantidades de interesse do FITS_LDAC num arquivo

ASCII que serve de entrada para o Pix2shear. O sexfit2sercat também esta escrito em
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python, o que facilita uma futura incorporacao ao Pix2shear.

e

v

SExtractor

Catalogo/detecgao
FITS_LDAC

Catalogo ASCII:
X_IMAGE,
Y_IMAGE,

MAG_BEST, etc

Sex2imcat

Y

:

Shapest Catalogo de '
(] estrelas i
:

1

1

1

1

1

:

:

Sexfit2sexcat

N/

\J

Separacao
estrelal/galaxia
Catalogo de
—\ galaxias

Psfcorrection | g

Catalogo ASCII:
posicdes,
elipticidades, etc

Figura B.2: O Pix2shear é um pipeline escrito em Python que utiliza funcoes do Imcat
para corrigir a PSF e medir as elipticidades das galéxias.

B.2 Ajuste de perfis de brilho: PSFEx e SExtractor

A forma e consequentemente as elipticidades dos objetos, também podem ser deter-
minadas atrdves do ajuste de perfis de brilho (ver capitulo [2)). Foi visto que versdes mais
recentes do SExtractor, com o auxilio do cédigo PSFex, implementam este tipo de ajuste.

Na prética, sdo necesséarios 3 passos para realizar o ajuste de perfis (ver figura [B.3)):
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i) fazer uma deteccao simples com o SExtractor para gerar um arquivo FITS_LDAC com
pequenos recortes em volta dos objetos (“Vignettes’E]) e certos parametros necessarios

para a modelagem da PSF;
ii) gerar um modelo de PSF com o PSFEXx;

iii) fazer uma nova rodada com o SExtractor, fornecendo o modelo da PSF e ativando o

ajuste de perfis.

Nas se¢oes a seguir, descreveremos tais procedimentos, que assim como o Pix2shear,

foram automatizados na forma de um pipeline pelos pés-docs A. Charbonnier e B. Moraes.

B.2.1 Deteccao dos objetos com o SExtractor

No apéndice [A] j4 descrevemos em detalhes como fazer detecgdes com o SExtractor,
portanto, basta seguir os procedimentos 1a descritos. Entretanto, o usuario deve se cer-
tificar de que o arquivo de parametros do SExtractor possua no minimo os parametros
descritos na tabela[B.1] pois estes servirao de entrada para o PSFEx realizar a modelagem
da PSF. Além disso, é necessario que o arquivo de saida do SExtractor seja no formato
FITS_LDAC, para que o PSFEx possa ter acesso ao conteido do cabecalho da imagem

original, ja que ele nao é rodado diretamente na imagem.

Parametros de deteccao
VIGNET(C,A)
X_IMAGE

Y_IMAGE
FLUX_RADIUS
FLUX_APER
FLUXERR_APER
ELONGATION
FLAGS

Tabela B.1: Parametros de saida obrigatorios de uma deteccao simples com o SExtractor
para o PSFEx. Estes parametros servirao de entrada para o PSFEx realizar a modelagem
da PSF. No parametro VIGNET, C e A sao os valores do comprimento e da altura do
recorte ao redor dos objetos, em pizels.

IEstes recortes sao obtidos quando solicitamos o pardmetro de saida VIGNET(C,A) do SExtractor,
onde C é o comprimento e A a altura em pizels. As dimensoes de C e A do VIGNET definem o tamanho
méximo no qual os modelos da PSF sao ajustados, pelo PSFex, para cada candidato a fonte. O autor do
c6digo recomenda manter C=A.
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SExtractor 12 Rodada:

SExtractor
Catalogoldeteccéao
FITS_LDAC
'3
PSFex 22 Rodada:
PSFex

SExtractor 3° Rodada: |
SExtractor

........................... * ............................................................ i

Catalogo/morfologia
FITS_LDAC

Figura B.3: Processos necessarios para realizar o ajuste de perfis de brilho, com o PSFEx
& SExtractor.

Também é preciso escolher com cuidado as dimensoes do parametro VIGNET, uma
vez que, se escolhermos uma recorte muito pequeno, podemos cortar as “asas” da PSF.
Empiricamente, foi visto pelo autor do cédigo que é importante conhecer bem estas asas
na modelagem da PSF. Por outro lado, se escolhermos um recorte muito grande podemos
adicionar partes dos objetos vizinhos, o que também nao é desejavel. Portanto, para a

escolha das dimensoes do VIGNET é importante manter um valor suficientemente pequeno
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para evitar os objetos vizinhos, mas que nao seja tao pequeno a ponto de cortar as asas
da PSF.

B.2.2 Modelagem da PSF com o PSFEx

O PSFex [11] é um c6digo em C, desenvolvido por E. Bertin, que gera modelos de PSF
utilizando as estrelas de uma imagem. Ele recebe como entrada um catalogo FITS_LDAC
com os parametros descritos na se¢ao anterior, que sao necessarios para a identificagao e
selecao das fontes pontuais.

Além do FITS_LDAC com as detecgoes e vignettes, é necessario fornecer um arquivo
de configuracao com extensao “.psfex”, que contém algumas configuracoes que podem ser
modificadas para aperfeicoar a modelagem da PSF a ser realizada. Assim como o SEx-
tractor, o PSFEx fornece um arquivo de configuracao padrao que pode ser editado pelo
usudrio (ver figura . Fizemos varios testes para diferentes configuragoes e vimos que
os parametros PSF_SIZH e SAMPLE_LFWHMRANGE devem ser escolhidos adequada-
mente. O primeiro define o tamanho da imagem do modelo da PSF, que nao deve ter
dimensoes muito diferentes dos valores adotados para o parametro VIGNET. Ja o segundo
define a escala, em pizels, das larguras das fontes permitidas para os vignettes de entrada.
Esta largura é definida pela Full-Width at Half-Mazimum (FWHM), ou seja, a largura na
qual o perfil de brilho da fonte cai para metade do seu valor maximo. Numa amostra de
estrelas, o valor médio da FWHM nos fornece uma estimativa para o seeing da imagem.
Assim, se a imagem tem um seeing baixo, em média, as FWHMs sao menores, o que
sugere ajustar SAMPLE_FWHMRANGE para cobrir escalas menores. Em nossos testes
com imagens do CS82, sugerimos adotar uma escala de 1.0 a 10.0 pizels.

Com o arquivo de configuracao e o arquivo FITS_LDAC com as detecgoes e vignettes,
o PSFEx serd capaz de modelar a PSF da imagem em questao. Em primeiro lugar, ele
inicia o processo de identificacao e separacao das estrelas. Vimos na secao que é
comum fazer a selecao de estrelas em uma caixa em volta da regiao do locus vertical
mostrado na figura 4.2

Para obter as dimensoes da caixa ao redor desta regiao, o PSFex realiza um procedi-
mento de maneira automatizada, seguindo certos critérios. No eixo da magnitude, a caixa
de selecao é “enquadrada” entre um limiar minimo da razao sinal-ruido e o limite de sa-
turacao. Além disso, consideramos que apesar das estrelas serem objetos pontuais, numa

imagem real, elas sao afetadas pelo efeito de pixelizacao, pelo ruido e pela convolugao com

2Assim como o VIGNET, é recomendado que o parametro PSF_SIZE possua um comprimento (C)
igual a altura (A).
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# Default configuration file for PSFEx 3.9.1
# EB 2011-083-18

#

R R e P5F model -----------------------------o-o--
BASIS TYPE PIXEL_AUTO # NONE, PIXEL, GAUSS-LAGUERRE or FILE
BASIS_NUMBER 20 # Basis number or parameter

PSF_SAMPLING 0.8 # Sampling step in pixel units (0.0 = auto)
PSF_ACCURACY 0.081 # Accuracy to expect from PSF "pixel" values
PSF SIZE 25,25 # Image size of the PSF model
R E LR Point source measurements -------------------------
CENTER KEYS X IMAGE,Y IMAGE # Catalogue parameters for source pre-centering

PHOTFLUX_KEY FLUX APER(1) # Catalogue parameter for photometric norm.
PHOTFLUXERR KEY FLUXERR APER(1) # Catalogue parameter for photometric error

B - PSF variability ------------------------ooom--
PSFVAR KEYS X IMAGE,Y IMAGE # Catalogue or FITS (preceded by :) params
PSFVAR GROUPS 1,1 # Group tag for each context key
PSFVAR DEGREES 2 # Polynom degree for each group
Frmmm e sample selection -------------ccmrmcmcnranann-
SAMPLE AUTOSELECT Y # Automatically select the FWHM (Y/N) ?
SAMPLEVAR TYPE SEEING # File-to-file PSF variability: NOME or SEEING
SAMPLE FWHMRANGE 2.0,10.0 # Allowed FWHM range
SAMPLE_VARIABILITY 0.2 # Allowed FWHM variability (1.8 = 108%)
SAMPLE_MINSN 20 # Minimum S/N for a source to be used
SAMPLE_MAXELLIP 8.3 # Maximum (A-B)/(A+B) for a source to be used
L Lt Check-plots ----=-==c-=-mecemmmacaaanacaaaaaa-
CHECKPLOT _DEV PNG # NULL, XWIN, TK, PS5, PSC, XFIG, PNG,

# JPEG, AQT, PDF or 5SVG
CHECKPLOT TYPE FWHM, ELLIPTICITY,COUNTS, COUNT FRACTION, CHI2, RESIDUALS

# or NONE

Figura B.4: Parte importante do arquivo de configuragao padrao fornecido pelo PSFEx.

a PSF. Assim, elas apresentam um tamanho caracteristico devido a PSF. Para o eixo do
raio, a caixa de selecao é centrada em torno deste tamanho caracterl'sticdﬂ (que no caso do
PSFEx é o valor médio do FLUX_RADIUS obtido para a PSF), com uma pequena mar-
gem em volta deste valor, para dar a larguraﬂ da caixa. Além desses critérios, para evitar
a contaminacdo da amostra por artefatos (e.g., rastro de satélites) e objetos superpostos,
o PSFEx faz cortes adicionais na elipticidade méxima permitida (definida pelo parametro
de configuragago SAMPLE_MAXELLIP do PSFEx) e no parametro de saida FLAGS do

SExtractor.

30 PSFEx utiliza na selecio automética das estrelas o valor de 0.5x FWHM_FromFluxRadius_Mean
para o centro da caixa. KEste parametro é calculado internamente pelo cédigo, mas é retornado num
arquivo xml com as estatisticas do ajuste da PSF.

4No PSFEx a largura é definida multiplicando o parametro de configuracio SAMPLE_VARIABILITY
por FWHM_FromFluxRadius_Mean.
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As estrelas selecionadas tém sua PSF modelada e, como elas estdao espalhadas por
todo o campo, o PSFEx realiza interpolagoes para determinar o modelo da PSF em toda
a imagem. Outra caracteritica do PSFEx é que mesmo com uma pequena amostra de

estrelas, ele é capaz de gerar um modelo de PSF robusto para o campo observado (ver

figura [B.5)).

-0.048 004 0.077 014 0z 0.26 0.z 0ag 045

Figura B.5: Vignettes da amostra de estrelas selecionadas pelo PSFEx no campo s82p28m
do CS82.

O PSFEx salva o modelo da PSF num arquivo FITS de extensao “.pst”, que servira
como uma das entradas para o SExtractor realizar o ajuste de perfis. Além do modelo,
quando solicitado, o PSFEx fornece algumas imagens FITS e graficos de diagndstico, além
de um arquivo xml que contém as estatisticas da selecao de estrelas e da modelagem da
PSF.

Na figura temos um exemplo do arquivo xml gerado que pode ser aberto com um
navegador que suporte arquivos XML-VOTables. Nele podemos ver o nimero de estrelas
selecionadas, estatisticas do ajuste da PSF (neste exemplo as estrelas foram modeladas por
um perfil Moffat), valor do FWHM, dentre outras coisas. Estes valores sdo importantes

porque podem servir de entrada para outros procedimentos de selegao de estrelas, como



B.2. AJUSTE DE PERFIS DE BRILHO: PSFEX E SEXTRACTOR 91

o que fizemos para KSB/Imcat. Entao, para fazer um esquema automatizado de leitura
destes valores desenvolvi um moédulo em Python que lia estes arquivos zmls. Durante este
processo, encontrei um erro na formatacao destes arquivos que impedia a leitura de seu
contetido. Este problema ja foi reportado ao autor do cédigo e com uma correcao simples
da formatacao consegui extrair, com o médulo desenvolvido, as estatisticas da modelagem

da PSF contidas nestes arquivos.

Além das estatisticas do ajuste da PSF, podemos acessar dos xmls graficos com o
mapa da FWHM, das elipticidades, etc. Na figura [B.7] temos exemplos das checkimages
CH]E| e RESIDUALSﬁ para amostra de estrelas campo s82p28m, mas outros tipos de
imagens podem ser solicitadas. Para maiores detalhes sobre a utilizagao do PSFEx, veja

a referéncia [90].

File Edit View History Bookmarks Tools Help

= £k || file:raidz/bertin/psfex/psfex.xml &

[Pmcessing summary on 201. |«

PSFEx 3.9.1 started on 2010-11-03 at 23:32:05 with 8 threads (run time: 5 min 15 s)
by user bertin from morpho.iap.fr in /raid2/bertin/psfex

PSF stats per Input File |

Count
Filename Identifier| Next| Mioaded| Count map| Naccepted| fraction |H3 LMY sampiing) y2/q.o.r.| FWHM FWHM FWHM map| Ellipticity| ETIPEICIty E“':“a';"y Motrat g| ML Bl gociauals
A : i S
1027.1 7381 4.25 0.91 125 | 352 | 343 0.11 6.11 4.30 4.08 0.04
800737p_psfex. Ldac | 2926p004 | 36
- 1 =0 - 50 a5 -aes || o -esr || e - 238 [ze - deflze - e Al oo - 0as || oon -0 |l 2 - w90 || 2na - 908 || 000 - 00
PSF stats per Extension 4
Ext.| Nioaded| Naccepted| Half-Light diam.| Sampling KZN-O-'-I FWHM‘ Fv’{'f” ‘Elllpticity E"""“‘c't" Moftat p‘ M”"\“_p Residuals R“'I"I”."s Asymmetry
L [ezo [ 7me 4.25 0.91 123 [ 359 [ 3.8 0.0 0.04 3.46 3.30 0.63 0.3 0.06
w12 = w012 703 - 703 135- 43 oot || 12129 13 as - a3 - 30m| oo oo e || woa-one || 3aseam [ s52- a0e | ves-oos | oo || o3-nm
, 100 [ m30 4.25 0.91 123 [ 353 [ 3.8 0.88 0.08 3.89 3.69 .63 0.63 0,65
1o - 08| 75 -7 435- 435 o -ost || 1513 [5m - 3m)na- 30| oe-ona || wea-us || 30503 |30 a3 | wer-0oe || oo || ses-ew
5 [eseo [ 770 4.25 0.91 123 [ 355 [ 3.8 0.11 .12 4.20 3.08 0.04 0.4 0.63
15 < s 787 - 707 135= 42 om-ost || 1315 3 363m- 3.0 ess-o1s || eos-0s || g wm |[95- aze )| sesooe || 0w csen || ces-nes
, [we0 [ 790 4.25 0.91 125 [ 3.2 [ 3.3 0.12 0.12 444 421 .04 0.8 0,63
1036 - 108 7% - 7% 435- 435 o - ost || 125138 35t - 30505 3.0 wwm - ot (| wor - wad || 3e - as || 570 - a0 || wer 05 || e -ns || oen- e
5 [wse0 [ 7.0 4.25 0.91 125 [ 328 [ 3.39 0.11 .12 4 3.89 0.04 0.04 0.65
150 - 106 73 - 73 135- 43 om-ost || 1as-1asfaa-amlan o) oot || eos o || 35w || ss- a0 | ser-oss || oe-ses || ses-am
5 | wes.0 [ 7070 4.25 0.91 127 [ 331 [ 321 0.9 0.03 3.53 3.3 0.63 0.63 0,65
1005 - 1065|707 - 707 435435 o -ost || 1717308 3m)30s- 3.5 ees-om [ e |33 -3m (50138 | wer-ooe || ooz -0 || oes- e
L [1s9.0 [ 737.0 4.25 0.91 1240 || 303 |[ 3.12 0.88 0.68 3.3¢ 3.1 0.63 0.3 | 0.06 ) v
5
Done

Figura B.6: Arquivo xml gerado pelo PSFEx e visualizado num navegador com suporte a
XML-VOTables. Nele temos informagoes da estatistica de selecao das estrelas e do ajuste

da PSF.

SImagens que possuem mapas da /Y2 para todas as vignettes de entrada.
6Imagem das wvignettes de entrada subtraidas dos modelos da PSF local que obtiveram o melhor
ajuste.
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015 011 -0.078 -0.042 -0.0085 0.028 0063 0.088 013

Figura B.7: Imagens de diagndstico geradas pelo PSFEx para o campo S82p28m do CS82.
A esquerda temos uma checkimage CHI, com os mapas da raiz quadrada do x? da amostra
mostrada na figura [B.5 e & direita temos os residuais para a mesma amostra, obtido com
a checkimage RESIDUALS.
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B.2.3 Ajuste de perfis com o SExtractor

Apés gerar o modelo da PSF com o PSFEx, nés devemos utilizar o SExtractor nova-

mente, desta vez é necessario

i) editar o arquivo de configuragao, adicionando a localizagao do arquivo contendo o mo-
delo da PSF gerado (onde a localizacao é indicada através do parametro PSF_ZNAME,

no arquivo de configura¢ao do SExtractor);

ii) editar o arquivo de parametros de saida, solicitando parametros morfélogicos de
acordo com o perfil a ser ajustado, para ativar a op¢ao do ajuste de perfis de brilho

dos objetos.

O SExtractor fornece varias opgoes de modelos de perfis, que podem ser solicitados

colocando os seguintes parametros no arquivo “.param’:

e FLUX_BACKOFFSET ou FLUXERR_BACKOFFSET, para um modelo com uma

componente de fundo compensado;

e a0 menos um parametro SPHEROID_xxx, para um modelo de componente esferdide

com um perfil Sérsic;

e SPHEROID_SERSICN ou SPHEROID_SERSICNERR, para um perfil Sérsic com

n ajustavel, caso contrério, é ajustado um perfil com n = 4 (de Vaucouleurs);

e pelo menos um parametro DISK_xxx, para uma componente de disco com um perfil

exponencial.

Todas as componentes possuem o mesmo centro, mas com orientagoes diferentes. Desta

forma, as possiveis combinagoes sao:
e de Vaucouleurs puro ou disco exponecial puro (6 parametros livres: 2 coordenadas,
1 fluxo, 1 raio, 1 aspect mtio[z] e 1 posicao angular);

e modelo Sérsic puro com um indice n ajustavel (7 parametros livres: 2 coordenadas,

1 fluxo, 1 raio, 1 aspect ratio, 1 posicao angular e 1 indice de Sérsic);

e de Vaucoulers para o esferdide + disco exponencial (10 parametros livres: 2 coor-

denadas, 2 fluxos, 2 raios, 2 aspect ratios e 2 posigoes angulares);

e Sérsic para o esferéide + disco exponencial (11 parametros livres: 2 coordenadas, 2

fluxos, 2 raios, 2 aspect ratios, 2 posi¢oes angulares e 1 indice de Sérsic);

"Proporcao entre o tamanho vertical e horizontal de uma imagem.
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e ¢ um parametro extra se uma componente de fundo compensado for adicionada.

O resultado com os parametros morfologicos obtidos com o ajuste do SExtractor sao
retornados por parametros de saida com “MODEL” em seus nomes.

No caso das elipticidades, suas componentes sao retornadas pelos parametros EL-
LIPIMODEL_WORLD e ELLIP2MODEL_WORLD. E importante lembrar que, quando
for utilizado um modelo de 2 ou mais componentes, a elipticidade total calculada tera um

valor tedrico, obtido com a soma dos modelos das componentes.
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