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Resumo

BUSCA POR INTERACOES EM AGLOMERADOS DE
GALAXIAS NO OPTICO E EM RAIOS-X.
Ana Carolina Costa Lourengo

Orientador: Prof. Dr. Paulo Afranio Augusto Lopes
Coorientadora: Dr?. Laurie Anne Riguccini

Resumo da Dissertagao de Mestrado submetida ao Programa de Pés-graduagao em
Astronomia da Universidade Federal do Rio de Janeiro - UFRJ, como parte dos
requisitos necessérios a obtencao do titulo de Mestre em Ciéncias (Astronomia).

Neste trabalho buscamos evidéncias de interagao e subestruturas em oito aglome-
rados de galdxias em baixo desvio para o vermelho (z < 0.1). Usamos dados fo-
tométricos e espectroscépicos no 6ptico do Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Em
raios-X temos a disponibilidade de dados do satélite XMM-Newton para cinco aglo-
merados e dados do Chandra para trés aglomerados. Nés aplicamos o mclust, um
pacote do R que modela através de mistura de gaussianas para estimar densidades
de probabilidade, identificando subaglomeracoes e seus respectivos membros em 1D
(velocidade na linha de visada), 2D (plano do céu) e 3D (plano do céu e velocidade
na linha de visada). Em seguida, calculamos os centroides para cada subgrupo que
obtivemos a partir das analises do mclust para A1035 e A1291, suas dispersoes de
velocidade, Rogo, Magg. Inspecionamos os dados em raios-X de toda a amostra para
encontrar subestruturas e comparamos com as encontradas pelo mclust. Também
obtivemos perfis de temperatura e metalicidade para quatro aglomerados da nossa
amostra. Para alguns sistemas verificamos que nao hé interacao, sendo aglomera-
dos superpostos na linha de visada (ex. Abell 1035). Outros sistemas apresentam
indicios de fusao a partir da andlise ptica, combinada com a analise em raios-X
(ex. Abell 2399).

PALAVRAS CHAVE: Aglomerados de Galaxias; Fusoes; Subestruturas; Am-
biente.
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Abstract

SEARCHING FOR INTERACTING GALAXY CLUSTERS IN
OPTICAL AND X-RAYS.
Ana Carolina Costa Lourengo

Advisor: Prof. Dr. Paulo Afranio Augusto Lopes
Coadvisor: Dr?. Laurie Anne Riguccini

Abstract da Dissertacdo de Mestrado submetida ao Programa de Pés-graduacao
em Astronomia da Universidade Federal do Rio de Janeiro - UFRJ, como parte dos
requisitos necessdarios a obtencao do titulo de Mestre em Ciéncias (Astronomia).

In this work, we searched for evidence of interaction and substructure in 8 galaxy
clusters in low redshift at z < 0.1. We used photometric and spectroscopic data
from Sloan Digital Sky Survey (SDSS). In X-Rays, we have public XMM-Newton
data for five clusters and Chandra data for three clusters. We applied mclust,
an R package for Gaussian mixture modeling, to estimate probability densities,
identifying subclusters and its members in 1D (velocity in the line of sight), 2D
(plane of the sky) and 3D (plane of the sky and line of sight velocity). Then, we
calculated the centroids of the modes we obtained through mclust analysis of A1035
and A1291, as long as their velocity dispersions, Ragg, Maogg. We inspected the X-
Ray data of all sample to search for substructures and we compared with the ones
found by mclust. We also obtained the temperature and metalicity profile of four
clusters of our sample. For some systems, we verified that there is no interaction,
the clusters are superposed in the line of sight (Ex. Abell 1035). Other systems
show traces of mergers from the combined analysis of optical and X-Rays (Ex. Abell
2399).

KEYWORDS: Galaxy clusters; Mergers; Substructures; Environment.
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1 Introducao

Nosso principal objetivo de pesquisa é verificar se os aglomerados de galaxias, can-
didatos a interacao, realmente estao interagindo e indicar qual o estado dinamico mais
provavel através da andlise da imagem em raios-X e da distribuicao de galaxias. Esse
trabalho é fundamental para entender como a taxa de formagao estelar (SFR) de uma
galaxia é influenciada pelas interacgoes entre aglomerados e pelo ambiente ao qual ela per-
tence. Definir regioes de interacao entre aglomerados, estimar a densidade de galaxias e
estudar a emissao em raios-X vai nos fornecer dados essenciais para identificar alguns dos
processos fisicos mais importantes no cessamento da formagcao estelar em aglomerados de
galaxias.

1.1 Aglomerados de galaxias e a importancia da identificacao
de suas subestruturas.

De acordo com o modelo hierarquico de formacgao de estruturas, os aglomerados de
galaxias sao as maiores estruturas do Universo que estao gravitacionalmente ligadas. Isto
faz deles uma ferramenta importante na determinacao de parametros cosmologicos como
Qun, 0\ e 0g. O modelo hierarquico é o mais aceito atualmente para explicar a formacao
das estruturas observadas no Universo. Nesse modelo as estruturas menores se forma-
ram primeiro e foram se aglomerando para formar os objetos maiores observados hoje.
Isso explica o porqué de uma grande parte dos aglomerados observados em Universo lo-
cal ndo estd em equilibrio (Baier, 1983, Mohr et al., 1993, Bird, 1994, Eckert et al.,
2011)[7] [65] [11] [26].

Grandes levantamentos como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS) (York et al., 2000)
[99] e o 2dF Galazy Redshift Survey (2dF) (Folkes et al., 1999)[32] obtiveram dados no
optico que ajudaram a mapear a distribuigao tridimensional de matéria no Universo. Com
o advento das grandes simulagoes cosmoldgicas, tais como Millennium surgiu uma nova
forma de se estudar a precisao dos modelos cosmolégicos buscando discrepancias entre
os resultados das simulagoes e os resultados dos grandes levantamentos (Nurmi et al.,
2013).[71] As simulagoes cosmoldgicas tem nos ajudado a entender como a distribuigao de
massa foi se organizando até ficar da forma que observamos hoje. Assim como os mapas
3D fornecidos pelos grandes levantamentos, as simulagoes nos mostram que a distribuigao
espacial da matéria é uniforme a partir de uma escala de 100 Mpc, mas apresentam regioes
de sobredensidade e de vazios quando observamos numa escala de 10 Mpc. As simulagoes
também conseguem reproduzir bem as regioes filamentares da distribuicao de massa que
sao observadas no Universo em grande escala.

A partir do estudo e do calculo da massa dos aglomerados de galaxias é possivel
se restringir parametros cosmolégicos ja mencionados, €2,,, {1\ e os. Existem diversas
formas de se calcular as massas dos aglomerados de galdxias: massa do virial (Zwicky,
1933; Biviano et al., 2006; Barrena et al., 2012)[100] [13][8], raios-X (Cowie et al., 1987;
Voit, 2005; Ettori et al., 2013)[19] [98] [29], efeito Sunyaev-Zel'dovich (ESZ) (Grego et
al., 2001)[35] e lentes gravitacionais fracas e fortes (Tyson et al., 1990; Cacciato et al.
2006; Limousin et al. 2007a; Merten et al. 2009; Hoekstra et al., 2013)[96] [39]. Cada
um desses métodos apresenta vantagens e desvantagens. A presenca de subestruturas
afeta a estimativa de massa de todos os métodos listados que presumem o equilibrio do
aglomerado. O tnico que nao assume essa hipdtese é o método de lentes gravitacionais. No
entanto esse método s6 possui uma boa resolucao na regiao mais central do aglomerado,



pois ele é sensivel a toda massa projetada na linha de visada. Por tal motivo é importante
que as subestruturas sejam identificadas e quantificadas para que a estimativa de massa
seja aprimorada nos trés primeiros métodos.

Alguns trabalhos também sugerem que subestruturas aumentam o espalhamento nas
relagoes de escala (Ruppin et al., 2017)[85]. Em Lopes et al. (2006)[56] os autores con-
clufram que a relacao T; - Nyqs ou T}, - Loy ¢ muito afetada pela presenga de subestruturas,
mas as relacoes de escala envolvendo L, nao sdo. Ruppin et al. (2017)[85] mostraram
que a identificacao de subestruturas e remogao das mesmas num aglomerado observado
através de efeito Sunyaev-Zel’dovich melhorou significativamente a estimativa da massa.

Em Rowley et al. (2004)[84] os autores mostraram que a relagao de escala L, - T}, onde
normalmente a luminosidade em raios-X cresce proporcionalmente com a temperatura, é
influenciada pelas fusoes de aglomerados de forma um tanto quanto complexa. Varios
tipos diferentes de flutuagoes de luminosidade e temperatura de curto prazo associadas
a grandes fusoes foram identificados, incluindo fusoes de pico duplo nas quais o meio
intraglomerado mescla primeiro globalmente, causando aumento de L, e T, ao mesmo
tempo, e depois os nucleos do aglomerado mesclam e entao L, aumenta e T, diminui. As
subestruturas, portanto, possuem uma influéncia nas relacoes de escala que ainda precisa
ser melhor compreendida para a obtencao de um melhor refinamento nos parametros
cosmolégicos.

1.2 Distribuicao espacial das galaxias.

Abell (1958)[2] identificou visualmente milhares de aglomerados de galdxias nas pla-
cas do Palomar Observatory Sky Survey (POSS). Naquele tempo ja foi possivel que ele
concluisse através de andlise estatistica da distribuicao dos aglomerados, que existem
também aglomerados de aglomerados de galaxias, estes sao conhecidos hoje em dia como
superaglomerados. Quase vinte anos depois, Turner & Gott (1976)[94] usaram um algo-
ritmo de clustering aglomerativo baseado em “ligagao tinica” para identificar grupos de
galaxias, esse método usava a separacao angular para identificar membros nas regices de
densidade mais elevada. No entanto essa técnica nao levava em consideracao o fato de
que a separacao angular projetada entre as galaxias depende do desvio para o vermelho
e portanto grupos locais com alta separagao angular nao eram identificados. Mais tarde
Huchra & Geller (1982)[42] fizeram uma analise similar, mas que inclufa o desvio para o
vermelho e portanto nao sofria do mesmo problema. Esse método ficou conhecido como
Friends of Friends e hoje é largamente usado na astronomia.

Os primeiros estudos sobre os agrupamentos tratavam as aglomeracoes de galaxia
de forma isotrépica, mas isso mudou apds os grandes levantamentos de desvio para o
vermelho. A medida que a quantidade de dados aumentou, se percebeu que a distribuicao
espacial das galaxias nao segue a distribuicao de Poisson, que é esperada numa distribuicao
espacial aleatoria. Os desvios para o vermelho passaram a ser utilizados como aproximagcao
de uma terceira coordenada espacial. Com o SDSS os desvios para o vermelho de mais de 2
milhoes de galaxias foram obtidos. O mapa 3D criado mostra que os superaglomerados na
verdade sao intersecoes de filamentos e grandes paredes de galaxias ao redor dos espacos
“vazios”. Por causa disso, é dificil dizer até que ponto, em larga escala, os modelos
de mistura de gaussianas sao eficientes na busca de aglomerados (Kunh & Feilgeson,
2017)[47]. No entanto, numa escala menor, sabe-se que as galdxias que pertencem a um
aglomerado relaxado, tendem a seguir uma distribuicao gaussiana.

Mais a frente no capitulo 3, apresentaremos algumas técnicas de clustering que po-



dem ser utilizadas para a identificacao de aglomerados de galaxias, como o clustering
hierarquico e o k-means. Neste trabalho nés procuramos por interagoes, subestruturas e
multimodalidade com um modelo de mistura de gaussianas, de maneira nao supervisio-
nada, isto é, sem especificar o nimero de componentes a ser encontrado. Selecionamos
uma amostra de aglomerados visualmente a partir da inspecao dos histogramas de velo-
cidade e diagramas de espacgo de fases. Esse processo sera melhor explicado no capitulo
2. Esperdvamos que para essa amostra que ja apresentava sinais de multimodalidade na
andlise visual, o modelo ajustasse mais de uma gaussiana nas analises 1D, 2D e 3D. Os
resultados dessas andlises serao discutidos no capitulo 3. Alguns autores ja vem aplicando
modelos de mistura de gaussianas na astronomia. Einasto et al. (2010)[27] utilizaram um
modelo de misturas de gaussianas, o mclust, para analisar a distribuicao de velocidade
peculiares nos aglomerados mais ricos do Sloan Great Wall e encontraram que todos eles
possuem subestruturas. Em Ribeiro et al. (2013)[81], os autores verificaram que o mclust
¢ a melhor escolha de codigo para procurar por multimodalidade em grupos com mais de
20 membros. No capitulo 3, explicaremos em mais detalhes como o mclust funciona.

1.3 O meio intraglomerado

No dominio 6ptico, os aglomerados de galdxias sao identificados como regioes de sobre-
densidade de galaxias com respeito a média geral. Eles contém até milhares de galaxias
movendo-se num poco de potencial gravitacional em comum que também aprisiona uma
grande quantidade de gés quente (107 K - 10® K) que preenche o espago entre as galdxias.
Apesar de ser difuso, o gés intraglomerado (ICM), é uma fonte poderosa de raios-X e
constitui cerca de 11% da massa total do aglomerado. Bahcall (1977b)[6] apresentou uma
correlagao entre a luminosidade em raios-X dos aglomerados e o parametro de densidade
de galaxia central projetado. Uma possivel explicacao para isso ¢ o fato de que a emissao
térmica em raios-X cresce com o quadrado da densidade do géas, e portanto é muito mais
sensivel a porcao mais profunda do pogo de potencial gravitacional do que as partes mais
externas do aglomerado.

A densidade de galdxias tende a aumentar nas regioes mais centrais dos aglomerados
e galaxias elipticas tendem a ser encontradas nessas regides, enquanto que as espirais
tendem a se localizar nas regides mais externas e menos densas. Esta é conhecida como a
relagdo morfologia-densidade (Dressler, 1980; Houghton, 2015)[25][41]. Ao contrario das
espirais, as galdxias elipticas tem baixa taxa de formacao estelar. Até agora, permanece
incerto quais sao os mecanismos fisicos dominantes que sao responsaveis por causar o
cessamento da formacdo estelar (SF) nas galdxias que se encontram nas regides mais
densas dos aglomerados. Diversas hipoteses foram formuladas na tentativa de resolver o
problema, algumas delas dependem do ambiente, por exemplo, pressao de arraste (Gun
& Gott, 1972; Simpson et al., 2018)[36][90], assédio de galaxias (Moore et al., 1996)[66],
fusao de galdxias (Mihos, 1995; Shapiro et al., 2010)[64], estrangulamento (Peng et al.,
2015)[73]. Aglomerados de galdxias ricos sao laboratérios bastante efetivos para o estudo
da influéncia do ambiente nas propriedades das galaxias (Ex. Lopes et al., 2014)[59].
Eles também nos oferecem a oportunidade de reunir amostras numa ampla gama de
densidades de galaxias, ou densidades de gas intraglomerado. Muitas vezes subestruturas
com densidade muito acima da média global do aglomerado causam desvios em relagoes
como a de morfologia-densidade. Numa anélise extra que foi feita num dos aglomerados
da nossa amostra, A2067, mas nao foi incluida nesse trabalho, encontramos regioes em
raios mais externos, onde a taxa de formacao estelar era mais baixa do que o esperado



para galdxias que ainda estao sendo agregadas ao aglomerado. Depois de uma analise
mais cuidadosa, encontramos que essa regiao ¢ uma subestrutura, com densidade maior
do que a densidade média do aglomerado. Essa subestrutura também possui emissao em
raios-X. Um dos possiveis desdobramentos futuros desse trabalho é comparar o efeito da
densidade local com o efeito do ICM sobre a taxa de formacao estelar.

A origem do ICM ainda é um tema em aberto na comunidade cientifica. Uma corrente
sugere que ele foi todo ejetado de galaxias, enquanto outra diz que ele teve origem primor-
dial, nao tendo sido proveniente dos processos de nucleossintese que ocorrem no interior
das estrelas, mas sim da formacao dos primeiros elementos quimicos do Universo apds o
Big Bang. A construcao de telescopios em raios-X permitiu o estudo da metalicidade do
gas e foi observado que ela varia na faixa de 0.3 Z a 0.5 Z5 (Mushotzky, 1996)[67] para
a maioria dos aglomerados, sugerindo que o gés também foi enriquecido por mecanismos
como jatos de Active Galactic Nuclei (AGN), remanescentes de supernova e colisoes de
estrelas de néutrons (Abbott et al., 2017)[1]. Mais recentemente, observagoes com melhor
resolucao espacial mostraram que a metalicidade em aglomerados proximos muitas vezes
tem um pico no centro e decresce para ~ 0.3 Z; nas regides mais externas (Allen & Fabian,
1998; De Grandi et al., 2004; Leccardi & Molendi, 2008; Mantz et al., 2017)[3][21] [50] [61].

Até mesmo aglomerados considerados em equilibrio como o aglomerado de coma, apre-
sentam regides de interacdo e subestrutura (Forman et al., 1981)[33]. Com o apareci-
mento de telescopios com alta resolugao em raios-X, como o XMM-Newton e o Chandra,
percebeu-se que a distribuicao do gés intraglomerado era muitas vezes pouco simétrica e
a presenca de subestruturas no gas nao era algo tao incomum como se pensava.

Além da anélise visual da imagem, é possivel aplicar diferentes técnicas para iden-
tificagdo de subestruturas em raios-X. Durante as interagoes, o choque entre os ICM’s
aumenta a pressao na regiao do impacto e isso causa um aumento de temperatura. Por-
tanto, procurar por regioes de aumento de temperatura no gas através de perfis ou mapas
de temperatura é uma forma de se identificar as regioes de interagao.

1.3.1 Regiao central do ICM

Observagoes em raios-X na década de 70 mostraram que o ICM no centro de muitos
aglomerados era tao denso que o tempo de resfriamento do gés era muito menor que o
tempo de Hubble. Isso acabou levando ao desenvolvimento do modelo de cooling flow, que
basicamente, prevé o resfriamento do gas nas regioes centrais e mais densas do ICM pela
emissao em raios-X. Apos o resfriamento, o ICM perderia suporte pela pressao na regiao
central e o gds mais quente das regides vizinhas ao centro cairia em direcao ao ntcleo,
resfriando também. No entanto, as taxas tedricas de resfriamento dos modelos classicos
de cooling flow alcancariam valores de ~ 1000Mgyr~! (Fabian, 1994)[30], que estao bem
distantes do que foi deduzido a partir de observagoes do XMM-Newton (Peterson et al.,
2003; Sanders et al., 2008)[74][86]. Outra consequéncia do modelo de cooling flow seria
o acumulo de gas frio no centro do aglomerado. Isto causaria um pico acentuado no
perfil de brilho superficial do aglomerado e um aumento na taxa de formacao estelar
na regiao central. Ambos os efeitos nao tem suporte observacional. Esta discrepancia
levou & inclusao de mecanismos de aquecimento no modelo do cooling flow. Alguns desses
mecanismos estao relacionados com o feedback de AGN’s. A queda e a acresc¢ao do gas frio
no buraco negro supermassivo no centro do aglomerado (SMBH) alimentaria as explosoes
de AGN’s que mantém o ICM em equilibrio térmico global (Pizzolato & Soker, 2005).
O processo de feedback tem obtido sucesso em simulagoes cosmoldgicas. Hoje em dia,
as simulagoes hidrodinamicas sao capazes de reproduzir as propriedades observadas nos
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nicleos frios dos aglomerados (Li et al., 2015; Prasad et al., 2015)[52][78]. No entanto, a
dificuldade em se observar o cooling flow tem feito com que a nomenclatura utilizada na
literatura seja substituida por aglomerados cool core (CC) e aglomerados nao cool core
(NCC). A definigao de aglomerados CC nao tem a ver com algum fluxo de gés frio no
centro, eles sao simplesmente aglomerados onde a temperatura do centro é mais baixa
do que a média total. Os aglomerados cool core sao dinamicamente mais estaveis do
que os que nao sao cool core. Eles possuem uma galdxia dominante no centro (cD), o
que indica que existe uma relacao entre essa galaxia e a temperatura do nicleo. Para
exemplificar o caso de um aglomerado dinamicamente estavel, acrescentamos a imagem
de um aglomerado que nao faz parte da nossa amostra Abell 3112. Este foi classificado
como cool core por Bulbul et al. (2012)[18]. A figura mostra a imagem obtida pelo
XMM-Newton para Abell 3112, nela podemos perceber como o aglomerado é simétrico e
bem concentrado.

Figura 1.1: Imagem XMM-Newton de Abell 3112. A barra de escala de 5 no canto
inferior direito mostra o comprimento correspondente a uma distancia de ~ 0.4 Mpc no
aglomerado. (Bulbul et al., 2012)[18]

1.4 O diagrama de espaco de fases

As galaxias passam por regides de diferentes densidades enquanto percorrem seus
caminhos através dos aglomerados. No entanto, esse caminho percorrido nao pode ser
observado ja que as escalas de tempo para se observar tais mudancas sao muito grandes.
Para se ter uma ideia do que acontece com as galaxias ao longo do raio dos aglomerados,
utilizamos entao o diagrama de espaco de fases, que é um gréafico que mostra a velocidade
na linha de visada relativa ao centro do aglomerado contra o raio do mesmo.

Num diagrama de espago de fases as galaxias que estao na parte virializada do aglo-
merado se localizam numa regiao em forma de bico, enquanto que as galaxias que ainda
nao atingiram o equilibrio ficam fora dessa regiao. Dessa forma, utilizando esse tipo de



diagrama, é possivel reduzir os espalhamentos nas relagoes que levam em consideracao o
ambiente onde a galdxia se encontra, pois com o uso desse diagrama, podemos reduzir
os efeitos de projecao causados por galdxias que se encontram a frente ou no fundo dos
aglomerados.

Na figura temos um exemplo de diagrama de espago de fases de Serra & Diaferio
(2013)[89]. Os circulos preenchidos azuis mostram as galdxias que estao ligadas gravita-
cionalmente ao aglomerado. Os losangos preenchidos pretos sao os membros intrusos ou
interlopers. A linha preta que identifica o perfil da velocidade de escape do aglomerado
¢ conhecida como caustica. As barras de erro sao de lo. A linha preta corresponde a
caustica estimada através de simulacao e a linha ciano corresponde a caustica verdadeira.
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Figura 1.2: Diagrama de espago de fases de 1000 particulas de uma aglomerado sintético
de Serra & Diaferio (2013)[89]

O diagrama de espaco de fases facilita o estudo de propriedades galdcticas como por
exemplo morfologia (Biviano et al., 2002)[12], distribui¢ao espacial de AGN’s (Haines et
al., 2012)[37], distribuigao espacial de galdxias pds surto de formagao estelar (Muzzin et
al., 2014)[68], distribuicao de cores (Crawford et al., 2014)[20], distribuigdo da taxa de
formagao estelar (Herndndez-Fernandez et al., 2014)[38], entre outras. Ele é, portanto, de
fundamental importancia para o entendimento das relagoes observadas nos aglomerados
de galaxias. No nosso trabalho, o diagrama de espaco de fases foi utilizado para identificar
possiveis subestruturas. Futuramente, pretendemos utilizar essa ferramenta para estudar
a distribuicao da taxa de formagao estelar em nossa amostra.

1.5 Subestruturas e propriedades galacticas.

Como vimos até agora, o ambiente local esta relacionado com algumas propriedades
galdcticas, tais como, taxa de formagao estelar e morfologia. Riguccini et al. (2015) [82]
estudaram uma populagao de galaxias lenticulares com alta taxa de formacao estelar de
acordo com seus altos fluxos em MIR/NIR (Galaxias realgadas no IR-Médio ou MIEGs).
A maioria das MIEGs no aglomerado de Coma foram encontradas numa regiao em que
o ICM esta em processo de fusao. Isso sugere uma possivel relagao entre a taxa de



formacao estelar e a regiao de interacao do ICM. Por outro lado, Mauduit & Mamon
(2007)[63] mostraram que a baixa taxa de formagao estelar em galdxias com emissao em
radio numa regiao num raio de 10 Mpc no centro do Superaglomerado Shapley pode ser
atribuida a fusao de aglomerados que causou a destruicao do cool core e interrompeu o
abastecimento de gés dos nicleos ativos de galdxias (AGN). Eles demonstram que a baixa
emissao em radio das galdxias que nao sao as galaxias mais brilhantes do aglomerado
(BCG), nao pode ser explicada por fusoes de galdxias ou por colisoes ﬂybyﬂ mas pela
perda de gas através do aumento da pressao de arraste nas regioes de choque do ICM.
Devido ao pouco conhecimento de como as interagoes entre os aglomerados influenciam
na taxa de formacao estelar se faz entao necessario um estudo aprofundado das relagoes
entre os ICMs em diferentes estados dinamicos, levando em consideracao propriedades
como temperatura, pressao, densidade do gas, densidade local de galdxias e a taxa de
formacao estelar. Por tal motivo, um dos objetivos futuros do nosso trabalho é procurar

por evidéncias de alteracao na taxa de formacao estelar especifica das galdxias em regioes
de choque do ICM.

1.6 Estrutura da dissertacao.

No capitulo 2 descrevemos como a nossa amostra de aglomerados candidatos a in-
teracao foi selecionada, assim como as caracteristicas dos seus dados no éptico e em
raios-X. Também apresentamos uma breve revisao literaria sobre eles. No capitulo 3 te-
mos a descricao da nossa andlise 6ptica em detalhes, comecando com uma revisao sobre
técnicas de clustering e o mclust e a seguir descrevendo a anélise multidimensional de
cada sistema. O quarto capitulo trata dos dados em raios-X e seu método de obtencao,
reducao e analise para os dados do Chandra e do XMM-Newton. O capitulo 5 apresenta
uma discussao sobre os principais resultados e perspectivas futuras desse trabalho. Neste
trabalho assumimos a cosmologia ACDM com Hy = 70 km/s/Mpc, Q,, = 0.3 e Q) = 0.7.

1'Uma colisdo flyby ocorre quando dois halos de galdxias se penetram e depois seguem independentes.
Isto é diferente do que ocorre numa fusao, onde a interacao dos halos resulta em apenas um.
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2 Amostra

2.1 Catalogo NoSOCS.

O trabalho aqui apresentado é baseado numa versao suplementar do catalogo Northern
Sky Optical Cluster Survey, daqui em diante, NoSOCS (Lopes, 2003; Lopes et al., 2004)[54]
[57]. Os aglomerados desse catdlogo foram detectados na versao digitalizada do Second
Palomar Observatory Sky Survey (POSS-1I; DPOSS; Djorgovski et al., 2003) [23] usando
técnicas de kernel adaptativo e tesselacao de Voronoi. As placas do POSS-II possuem trés
bandas: azul-verde (I1Ta-J+GG395, A.;; ~ 4800 A), vermelho (ITTaF+RG610, \.s; ~
6500 A) e infravermelho muito préximo (IV-N+RG9, \.s; ~ 8500 A). Para esta amostra
suplementar foram obtidos dados do Sloan Digital Sky Survey DR5 (SDSS; York et al.,
2000)[99] de onde foi extraida uma subamostra que apenas inclui galdxias em z < 0.1
e compreende 127 aglomerados, todos com desvio para o vermelho espectroscopico do
Sloan Digital Sky Survey (SDSS). A esse subconjunto foram adicionados, em Lopes et al.
(2009)[58], 56 aglomerados em z < 0.1 do Cluster Infall Region Survey (CIRS; Rines &
Diaferio, 2006)[83] que possui sistemas de maior massa, também com espectros do SDSS
e selecionados a partir da emissao em raios-X, resultando entao numa amostra de 183
aglomerados em z < 0.1.

Como ja mencionado, as amostras tiveram dados obtidos do SDSS DR5. No entanto,
com o advento do DR7, mais galaxias com espectro obtido pelo SDSS puderam ser adicio-
nadas a essa amostra. Para cada galaxia foram extraidos RA, DEC, magnitudes absolutas
nos cinco filtros do Sloan (u,g,r,i,z) e desvio para o vermelho espectroscopico. A seguir
foram calculadas as distancias até o centro do aglomerado e velocidades relativas a ve-
locidade central dos aglomerados. Também foram utilizados dados do DRS8 obtidos por
ajuste de SED pelo grupo MPA-JHU (Brinchmann et al., 2004) [16]. Entre estes temos a
massa estelar, taxa de formacao estelar e taxa de formagao estelar especifica.

Em Lopes et al. (2009) [58], o desvio para o vermelho de cada aglomerado foi deter-
minado de forma mais precisa, usando dados fotométricos de alta-qualidade do SDSS e
seguindo Lopes (2007) [55]. Além disso, os membros dos 183 aglomerados foram seleci-
onados. As amostras de aglomerados de galdxias sao inevitavelmente contaminadas por
membros intrusos que nao estao ligados gravitacionalmente ao aglomerado. Isto ocorre
por efeito de projecao de galaxias na frente ou no fundo do aglomerado. Tais galaxias
sao chamadas de interlopers. Os interlopers da nossa amostra foram removidos usando
uma técnica de shifting gapper (Fadda et al. 1996; Lopes et al. 2009)[58]. As dispersoes
de velocidades, Rso0, Ra20o0, Ms00 € Maogg foram estimadas com andlise do Virial similar a
realizada em Girardi et al. (1998) [34], Popesso et al. (2005, 2007) [77] [76] e Biviano et
al. (2006) [13]. Rago e Rso0 sao respectivamente os raios onde a densidade de matéria do
aglomerado sao duzentas e quinhentas vezes a densidade critica do Universo. E My e
Moo sao as massas englobadas em Rogg e Rs09 respectivamente.

2.2 Selecao dos aglomerados cadidatos a interacao.

A partir desses 183 sistemas em Universo local, construimos uma amostra de 12 aglo-
merados candidatos a interacao selecionados a partir de inspecao visual do diagrama do
espaco de fases e histogramas de velocidade. A figura corresponde ao aglomerados
A1035 e exemplifica o método de selegao da amostra de candidatos a interagao. No painel
acima, temos o histograma da distribuicao de velocidades que aparentemente apresenta
uma distribuicao bimodal. O modo com a velocidade relativa ao centro do aglomerado



mais baixa foi sublinhado com a cor vermelha e parece estar centrado por volta de —3000
km/s. O modo que apresenta velocidade relativa ao centro do aglomerado mais alta foi
sublinhado com a cor azul e parece estar centrado préximo de 0 km/s. No painel abaixo,
o diagrama de espaco de fases mostra entao os mesmos modos indicados com as mesmas
cores. Ambos se estendem num mesmo raio até quase 2 Mpc, o que indica que sao dois
aglomerados projetados na linha de visada. O mesmo método foi utilizado para selecionar
os outros aglomerados da nossa amostra. Alguns destes candidatos a aglomerados em in-
teracao ja eram evidentes naquela época, por inspegao de diagrama de fases e histograma
de velocidade, como A1035 e A1291.

Figura 2.1: Método de selecao de aglomerados candidatos a interacao a partir de analise
do histograma de velocidades e diagrama de espaco de fases.
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Apo6s rodar o mclust, decidimos por descartar os aglomerados NSCS J155626+273610
e NSCS J1556304-271753 por apresentarem muitas subestruturas, cada um apresentou
nove componentes em alguma das andlises. Mantivemos em nossa amostra apenas aglo-
merados que apresentaram no maximo 6 componentes em alguma das andlises. Isso foi
feito com o intuito de deixar a amostra o mais simples possivel, ja que esse é um estudo
inicial. Descrevemos melhor esse processo no capitulo 3. Também optamos por descar-
tar NSCS J103129+401431, por ja aparecer no campo de A1035B, além de A1291B, por
ja aparecer no campo de A1291A. Na verdade, os aglomerados descartados nestes dois
ultimos casos sao o segundo sistema candidato a interagao. Pretendemos analisar alguns
dos aglomerados descartados em trabalhos futuros. Nossa amostra final é entao de



oito aglomerados, apresentados na tabela 2.1], as linhas em vermelho indicam os aglo-
merados que foram excluidos de nossa amostra final. Na primeira coluna temos o nome
do aglomerado como apresentado em Lopes et al. (2009) [58]. Na segunda e na terceira
listamos as coordenadas dos aglomerados em graus. Na quarta coluna temos o desvio
para o vermelho espectroscopico. As quatro tltimas colunas indicam se o aglomerado
tem dados disponiveis no XMM-Newton, Chandra, Suzaku ou ROSAT.

Tabela 2.1: Amostra com os 12 aglomerados e seus dados disponiveis em raios-X.

ID LOPES et al. 2009 | RA (deg) | DEC (deg) | zy.. | XMM | Chandra | SUZAKU | ROSAT
A1035B 158.0590 402470 | 0.0776 | +/ — — v
A1291B 173.0817 55.9789 | 0.0547 | +/ — — v
A1291A 173.0817 | 559789 | 0.0548 | / — — |

NSCS J103129+401431 | 157.8658 402237 | 0.0683 | +/ — — v
NSCS J133106-014460 | 202.7879 17386 | 0.0842 | o/ v Y v
A1377 176.8363 55.7433 | 0.0511 | — v - V
A2067 230.7830 308450 | 0.0729 | — — v v
NSCS J121723+040720 | 184.3665 41559 | 0.0792 | — — - V
NSCS J155626+273610 | 239.1102 275881 | 0.0884 | —— — — v
NSCS J155630+271753 | 239.1595 272939 | 0.0881 | —— — — v
A2399 329.3575 77947 1 0.0583 ] o/ — v v
A2428 334.0646 93400 | 0.0838 | / — — v

2.3 Dados no 6ptico (SDSS)

O Sloan Digital Sky Survey mapeia o Universo usando diferentes filtros, u, g, r, i,
z, no modo drift scan. Essa forma de observagao usa o movimento dos objetos celestes
no plano focal do telescépio Sloan no Apache Point Observatory (APO), USA, enquanto
sua direcao é desligada, para imagear longas faixas continuas do céu sem ter que mover
o telescopio. Isso torna esse método apropriado para levantamentos como o SDSS. Para
realizar observagoes nesse modo, as linhas da CCD tem que ser lidas em sincronia perfeita
com o movimento do céu no plano focal. O SDSS ja fornece os dados com a corregao para
extincdo. Os catéalogos de galaxias do SDSS foram obtidos na plataforma “CasJobs”F] uma
base on-line para grandes catalogos cientificos. O “CasJobs”foi projetado para espelhar e
aprimorar o acesso local a consulta livre em um ambiente web. A consulta é feita através
de linguagem de consulta estruturada (SQL).

Na figura temos as distribuicoes de velocidades e os diagramas de espaco de fases
para cada um dos oito aglomerados de nossa amostra final. Nos painéis inferiores onde
estao os diagramas de espaco de fases, as velocidades sao relativas a velocidade central do
aglomerado. Os histogramas e os diagramas de espago de fases mostram apenas a regiao
de interesse em nosso estudo e foram cortados nos mesmos valores utilizados em nossa
analise. Nossa amostra de aglomerados candidatos a interacao foi selecionada a partir da
inspecao visual desses graficos.

2http:/ /skyserver.sdss.org/casjobs/
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Figura 2.2: Distribuicao de velocidades e diagrama de espago de fases dos oito aglomerados
da amostra final.
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2.4 Dados em raios-X

Nesse trabalho, demos preferéncia a aglomerados com dados do XMM-Newton por
causa do largo campo de visao (30’ de diametro) de suas 3 cameras , EMOS1, EMOS2
and EPN. Nossos aglomerados por estarem no Universo local tem um tamanho angular
grande, A1750 por exemplo ocupa todo o campo de visao das cameras do XMM-Newton.
As cameras cobrem uma faixa de energia de 0.15 a 15 keV e o telescopio tem resolugao
angular de 15”7. Mesmo assim, ainda mantivemos na amostra trés aglomerados que nao
tinham observagoes no XMM, mas tinham noutros satélites: A1377 que tem observagao
do Chandra, A2067 que possui observagao no Suzaku e NSCS J121723-040720 que tem
observacao no ROSAT. Este tltimo possui um grupo que aparece na sua imagem mais ao
sul e foi identificado como ZwCl 1215. Por sua vez, ZwCl 1215 possui observagao XMM-
Newton e também no Chandra. O Chandra é o telescopio de raios-X que tem a melhor
resolucao angular, 0.5”. No entanto, até mesmo ACIS-I, que é o seu melhor detector para
fontes com grande tamanho angular, tem campo de visao de apenas 16" x 16’. A faixa
de energia alcancada pelos detectores ACIS é de 0.2 a 10.0 keV. A fim de obter dados
de qualidade satisfatéria, apenas observagoes com tempo de exposicao maior que 10000
segundos foram utilizados para analise do XMM-Newton. Vale frisar que A1035B e NSCS
J103129+4401431 aparecem no mesmo campo na imagem do XMM. O mesmo acontece
com A1291A e A1291B. A tabela apresenta algumas informagoes sobre as observacoes
da amostra do XMM-Newton. A primeira, segunda, terceira e quarta colunas mostram o
nimero de identificacao da observacao, o nome do aglomerado, o tempo de exposicao e a
data da observacao respectivamente. A quinta e a sexta mostram os modos de observacao
e os filtros utilizados para as cameras EMOS e EPN respectivamente. A sétima apresenta
o nome do investigador principal e a oitava lista o nimero de artigos relacionados aquela
observagao do XMM-Newton. Na figura temos as cinco imagens obtidas pelo XMM-
Newton. As imagens foram reduzidas seguindo o manual de Snowden & Kuntz (2011)
[91].

Tabela 2.2: Informacoes sobre as observacoes da amostra disponiveis na plataforma do

XMM-Newton .
EXPOSICAO MODO/FILTRO MODO/FILTRO XMM
OBSID | ALVO (segundos) DATA (EMOS) (EPN) Pl PAPERS
0653810501 | A1035 17915 23/04/2011 | FullFrame/Medium FullFrame/Thinl Sun, Ming 6
0651780501 | A1291 18285 23/04/2011 | FullFrame/Medium FullFrame/Medium Mulchaey, John 3
0112240301 | A1750 34608 29/07/2001 | FullFrame/Medium | ExtendedFullFrame/Medium | Turner, Martin 47
0654440101 | A2399 97166 07/06/2010 | FullFrame/Thinl ExtendedFullFrame/Thinl Pratt, Gabriel 8
0675472401 | A2428 11917 20/11/2011 | FullFrame/Thinl FullFrame/Thinl Boehringer, Hans 2

2.5 Dados complementares em raios-X

Todos os aglomerados da nossa amostra inicial de 12 aglomerados tem dados ptblicos
na plataforma do ROSAT. NSCS J133106-014460 (A1750), ZwCl 1215 (que aparece ao
sul de NSCS J121723+040720) e A1377 também tem dados no Chandra, no entanto este
ultimo possui dados apenas de uma pequena parte da regiao central, pois foi capturado
pelas CCD’s ACIS-S, que tem campo de visdo pequeno (0.5 x 0.5 Mpc em z=0.0511).
A1750, A2067 e A2399 tem dados disponiveis do Suzaku. Incluimos andlises da litera-
tura de A2067 neste trabalho. Futuramente, pretendemos fazer nossa propria anélise dos
dados disponiveis do Suzaku. A tabela apresenta os aglomerados da nossa amostra
final e indica dados disponiveis no XMM e outros satélites em raios-X. A tabela [2.3| com-
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Figura 2.3: Imagens dos 5 aglomerados da nossa amostra com dados publicos no arquivo
do XMM-Newton. As imagens das cameras EMOS1, EMOS2 e EPN foram combinadas
com o comando merge do ESAS. Os contornos destacam as concentracoes das emissoes
em raios-X do meio intraglomerado.
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para as principais caracteristicas dos satélites mais importantes em raios-X. HA primeira
coluna contém o nome dos satélites. A seguir na segunda coluna sao apresentadas as
resolugoes angulares, em segundos de arcos, na largura a meia energia (HEW) da fungao
de espalhamento pontual (PSF). A terceira coluna contém as faixas de energia, em quilo
elétrons-volt (keV), alcancadas por cada satélite. A quarta coluna apresenta a érea efe-
tiva do espelho medida a 1 keV. A quinta coluna mostra a visibilidade orbital do alvo
em horas. A visibilidade do alvo depende de fatores como as zonas de exclusao solar,
lunar e terrestre. A zona de exclusao terrestre diminui a érbitas mais altas como a do
XMM-Newton e do Chandra. A ultima coluna apresenta a resolucao espectral a 1 keV. A
figura mostra os mapas de exposi¢ao de ZwCl 1215 no painel a esquerda e de A1377
obtidos para as imagens publicas do Chandra. ZwCl 1215 também possui imagem no
XMM-Newton, que também sera analisada futuramente.

Tabela 2.3: Comparagoes entre os satélites mais importantes em raios-X

Satellite Mirror PSF E range A at 1 keV | Orbital target | Energy resolution
HEW|[”?] [keV] [em?] visibility [hr] at 1 keV[eV]
XMM-Newton 15 0.15 - 12 4650 36,7 4 (RGS)
Chandra 0,5 0.1-10 555 (ACIS-S) 44,4 1 (HETG)
ROSAT 7 0.1-24 400 1,3 500
ASCA 174 0.5-10 350 0,9 100
Suzaku 108 - 138 0.2 - 600 1760 (XIS) 0,72 50
Swift 18 0.2-10 (XRT) 133,5 0,8 70
NuSTAR 58 3-79 n.a. 0,8 n.a.

3https:/ /xmm-tools.cosmos.esa.int /external /xmm_user_support /documentation /uhb/xmmecomp.html#3875
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Figura 2.4: Mapas de exposicao de ZwCl 1215, a esquerda, e Abell 1377, a direita, obtidos
a partir de imagens do Chandra.
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2.6 Revisao literaria

A fim de compararmos nossos resultados com trabalhos anteriores realizamos uma
pesquisa literaria na plataforma do NASA ADS. As principais informacoes de cada aglo-
merado sao listadas a seguir.

Abell 1035B De acordo com Rines & Diaferio (2006) [83] A1035 consiste de dois siste-
mas separados por 3000 km/s em desvio para o vermelho e quase concéntricos no plano
do céu. Eles calcularam os desvios para o vermelho das duas estruturas através de analise
hierarquica, obtendo z = 0.06748 e z = 0.08008, para A1035A e A1035B respectivamente.
A partir de observagoes do satélite ROSAT e comparacoes com os dados do SDSS, eles
concluiram que ambos sao aglomerados com emissao em raios-X, sendo o pico mais ao
norte associado ao desvio para o vermelho mais distante e o mais ao sul, mais préximo.
A1035B ¢ o aglomerado de maior massa. A mesma classificacao bimodal foi atribuida por
Kopylov & Kopylova (2009) [46] & A1035. Eles concluiram que A1035 consiste em dois
aglomerados gravitacionalmente independentes com dispersao de velocidades de 566 km /s
e 610 km/s e massas no Rygo iguais a 2.7 x 101 My e 3.5 x 10 M, respectivamente.

Abell 1291A Rines & Diaferio (2006) [83] classificaram A1291 como um possivel aglo-
merado em fusdo. Com duas componentes quase concéntricas separadas em 2000 km/s.
Eles também encontraram que o diagrama de caustica mostra duas regioes de “infall” que
se sobrepoe na parte central e também que A1318 estd num raio de 4 Mpc e no mesmo
desvio para o vermelho de A1291. O pico da imagem em raios-X estd centrado numa
galaxia de magnitude M, ~ —21.3 em A1291A que esta associada ao componente de
desvio para o vermelho mais proximo. Nao foi encontrada emissao em raios-X associada
a componente de maior desvio para o vermelho.

Abell 1750 As duas componentes que sao observadas em raios-X de A1750 tem se-
paracao de 340h~! Kpc em projecao e 1300 km/s em velocidade radial (Belsole et al.,
2004) [10]. O centro do éptico aparece associado a fonte primaria de raios-X em posicao e
desvio para o vermelho. A partir de analise de imagens do Einstein, A1750 foi classificado
como um aglomerado duplo em fusdo (Forman et al., 1981) [33]. Observagoes do ASCA
e ROSAT mostram uma possivel onda de choque de gas aquecido com uma temperatura
elevada de 5.5 keV entre esses subgrupos, que é entao um indicativo de que eles sao pre-
mergers (Donnelly et al., 2001) [24]. Essa regido de temperatura elevada foi confirmada
pelo XMM-Newton. De acordo com De Grandi & Molendi (2002) [22] e com Neumann
(2005) [70], A1750 ¢ um sistema em fusao tripla, num desvio para o vermelho de 0.085 e
com trés picos em raios-X.

Abell 1377 A estrutura em raios-X desse aglomerado é muito irregular. Uma imagem
ampliada do centro mostra muitos picos de emissdo. A brightest cluster galaxy (BCG)
aparece deslocada do segundo pico mais brilhante de emissao em raios-X cerca de 10”
na direcao sul, o que representa 10 Kpc. O pico mais brilhante em raios-X nao tem
contrapartida éptica. A temperatura do (ICM) é 1.7 keV e a abundancia é 0.09 Z, que
representa um valor baixo comparado com valores tipicos de aglomerados (~ 0.3 - 0.5). O
que indica que o gas do aglomerado ainda nao teve tempo suficiente de ser enriquecido e
também ainda nao teve tempo de atingir o estado relaxado. (Lakhchaura & Singh, 2014)
[49].
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Abell 2067 Abell 2067 pertence ao superaglomerado Corona Borealis e se localiza a
2.7 Mpc nordeste de A2061. Eles tem uma velocidade relativa de 600km/s na linha de
visada, estando ambos provavelmente ligados gravitacionalmente. A2061 é 4 vezes mais
luminoso em raios-X que A2067 (Rines & Diaferio, 2006) [83]. Van Weeren et al. (2011)
[97] notaram que a elongagdo observada em A2061 na diregdo nordeste sudoeste esta
provavelmente ligada a subestruturas no 6ptico e nao a interagao com A2067. Einasto
et al. (2012) [28] analisaram o sistema A2061/A2067 com um modelo de mistura de
gaussianas e acharam que o melhor ajuste era para uma mistura de 3 componentes.

NSCS J121723+040720 Nao foram encontrados dados na literatura para este aglo-
merado além dos artigos do NoSOCS.

Abell 2399 Bohringer et al. (2010) [I5] classificaram Abell 2399 como bimodal em
raios-X. Abell 2399 também foi estudado no éptico por Ramella et al. (2007) [80], mas
eles nao detectaram nenhuma subestrutura. Mas para Forgarty et al. (2014) [31], A2399
é provavelmente o resultado da fusao de dois aglomerados e também é o aglomerado mais
complicado estudado da amostra deles. O pico de densidade coincide com o pico de
raios-X e com a localizacao da BCG.

Abell 2428 Nao foram encontrados dados relevantes para este projeto na literatura
deste aglomerado.
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3 Analise no 6ptico com o MCLUST

3.1 Técnicas de clustering

Na era das grandes quantidades de dados, técnicas de aprendizagem nao supervisi-
onadas sao um valioso recurso para entender a estrutura dos nossos dados, mesmo que
nao tenhamos nenhum conhecimento prévio sobre o comportamento deles. Elas sao es-
senciais para identificar niimeros, tamanhos, propriedades em comum e também outliers
dos aglomerados. Um dos tipos de aprendizagem nao supervisionada mais populares na
atualidade é a andlise de componente principal, um recurso para visualizagao dos dados
ou para pré-processamento de dados antes de aplicar alguma técnica de aprendizagem su-
pervisionada. Outro exemplo em destaque na atualidade sao as técnicas de clustering, que
consistem numa ampla gama de métodos para procurar por caracteristicas desconhecidas
dos nossos dados.

Existem diferentes tipos de técnicas de clustering; clustering hierdrquico aglomerativo
e divisivo, k-means, modelos de mistura de gaussianas, etc. Neste capitulo vamos focar
numa técnica de clustering que recentemente vem ganhando aplicacao na astronomia, o
modelo de misturas de gaussianas.

Cédigos de clustering hierarquicos aglomerativos comecam com cada objeto individual
classificado como um aglomerado separado, encontram a distancia minima entre cada
grupo e aglomeram os grupos que sao mais similares. O c6digo entao repete o processo
até que todos os subgrupos estejam fundidos num tnico aglomerado. O processo inverso
ocorre com o clustering hierarquico divisivo, onde originalmente os dados sao considerados
como um s6 grupo e depois vao sendo divididos em subgrupos. Uma forma de representar
um aglomerado ¢ indicando o seu centroide, que é uma média das distancias de todos
os pontos dos aglomerados no espaco. Para descobrir o aglomerado ao qual cada ponto
estd mais proximo, calculamos suas distancias aos centroides dos aglomerados. A medida
em que os aglomerados vao sendo agrupados pelo cédigo, uma arvore de fusao, merger
tree, vai sendo formada. Esta figura é conhecida como dendograma. Ambas as formas de
clustering hierarquicos usam o dendograma como representacao dos passos do algoritmo.
Na figura podemos ver um exemplo de dendograma para os clusters representados na
figura Uma pergunta natural, que surge sobre esse tipo de identificacao de grupos,
é como saber quando parar de aglomerar os dados, no caso aglomerativo, ou dividir,
no caso divisivo. Uma forma de resolver esse problema é fornecer um numero fixo de
aglomerados antes de dar inicio ao processo. Isso é facil de se fazer quando se tem dados
com grupos bem distintos previamente identificados, por exemplo, estrelas e galaxias.
Neste caso, farfamos o cédigo parar quando chegasse em dois grupos. A outra forma de se
resolver o problema é parar de formar aglomerados quando a formacgao deles nao é coesa
o suficiente. Aglomerados mal formados apresentam baixa coesdao. A coesao pode ser
definida pelo raio ou pelo diametro de um aglomerado. O diametro de um aglomerado,
por sua vez, é definido pela distancia maxima entre dois pontos do mesmo. Podemos
parar de formar aglomerados quando o diametro atinge um limite maximo. Outra opgao
¢ definir o conceito de raio do aglomerado como a distancia méxima entre um membro
e o centroide do aglomerado e assim, similarmente ao exemplo do diametro, podemos
parar a formacao de novos aglomerados quando essa distancia atinge um limite maximo.
A terceira forma de decidir quando devemos parar a formagao de aglomerados tem a ver
com a densidade. A densidade é dada pelo ntimero de membros dividido por unidade
de volume. Podemos entao decidir parar a formacao de novos aglomerados quando a
densidade atingir um valor limite.



-*
. . »
[ ]
. e® ®
o—. ‘.' "
s e o °
* @
L ]
*
[ ]
o L]
! T T T T T
8 4 2 0 2

Figura 3.1: Quarenta e cinco observagoes geradas num espaco bidimensional. As cores
representam trés classes distintas encontradas através de aglomeracao hierarquica. Fonte:
James et al. (2017) [43]

10
1
10
10

Figura 3.2: Painel da esquerda: Exemplo de dendograma gerado pela analise hierarquica
das observacoes mostradas na figura 3.1, Painel do centro: O mesmo dendograma do
painel esquerdo com um corte na altura nove, resultando em duas aglomeragoes distintas.
Painel da direita: O mesmo dendograma do painel esquerdo dessa vez com um corte na
altura 5, resultando entao nos 3 grupos distintos que também sao representados na figura
3.1, Fonte: James et al. (2017) [43]
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Modelos de mistura de gaussianas (GMM) ajustam os dados através de distribuicoes
gaussianas, tendo como parametros a média e covariancia dos dados descrevendo sua
forma eliptica, sendo entao mais elaborados que o método k-means que s6 usa a média
para o ajuste. O método k-means funciona, basicamente, atribuindo-se uma quantidade
arbitraria “k” de pontos aleatérios que servem como ponto de partida para o algoritmo.
Tais pontos sao chamados de seeds. O cédigo calcula entao a distancia de todos os pontos
a cada seed e atribui os pontos aos grupos dos seeds mais proximos. Apoés realizada essa
primeira classificacao, o centroide de cada grupo formado é calculado e os membros dos
grupos sao redefinidos, cada ponto é atribuido ao grupo do centroide mais préximo. Esse
processo se repete até que as posicoes dos centroides parem de variar. Uma das principais
fraquezas do método k-means é o fato dele usar como base distancias euclidianas. Isso
faz com que ele tenha problemas em identificar aglomerados com formas assimétricas ou
grupos diferentes de dados que se sobrepoem.

O algoritmo de maximizacao da expectativa usado no GMM é muito semelhante ao
k-means, a diferenca é que ele atribui a cada ponto uma probabilidade suave de pertencer
a um aglomerado. Isso significa que modelos de mistura de gaussianas fornecem a proba-
bilidade de cada ponto pertencer a um determinado aglomerado. Isto nos permite criar
novas amostras que supomos ser parecidas com os dados analisados, ou comparar duas
amostras de dados como o conjunto de treino e o de teste para buscar diferencas entre
eles. E por fim, também nos possibilita inserir valores que estao faltando nos nossos dados
através de técnicas de imputation. As distribuicoes gaussianas sao descritas basicamente
pelas suas médias, variancias e alturas. O GMM usa Maximizacao da Expectativa (EM).
O algoritmo de EM é um dos mais usados para estimar os parametros (desvio padrao e
média) de uma mistura. Basicamente ele maximiza a verossimilhanca da estimativa de
densidade calculando a cada iteracao a expectativa da fungao log-verossimilhancga usando
a estimativa atual dos parametros (etapa da Expectativa) e atualizando os parametros
para maximizar a fungao log-verossimilhanca (etapa da Maximizag¢ao). O primeiro passo
desse algoritmo considera fixos os parametros que descrevem a gaussiana e calcula para
cada ponto a probabilidade dele pertencer a cada aglomerado. No segundo passo, ma-
ximizacao, a probabilidade de cada ponto pertencer a um determinado aglomerado é
considerada fixa. Os parametros da gaussiana sao ponderados pelo somatério das pro-
babilidades de cada ponto pertencer aos aglomerados. Os dois passos do EM aumentam
a verossimilhanca em escala logaritmica do modelo que é o logaritmo do somatorio da
probabilidade de cada ponto pertencer a uma determinada gaussiana da mixtura. As
iteragoes continuam até convergirem. A figuras [3.3] e [3.6 ilustram o processo do
ajuste pelo modelo de mistura de gaussianas, os eixos sao puramente ilustrativos. Na
figura [3.3] os dados foram separados em dois grupos representados nas cores amarela e
vermelha. Inicialmente, a ”cruz”’vermelha e o ”x”amarelo foram lancados em posicoes
aleatérias. Esses dois pontos sao conhecidos como seeds. Cada ponto do nosso conjunto
de dados foi entao atribuido ao seed que se localiza mais préximo dele. Os dois grupos
formados sdo entao representados nas cores amarela e vermelha. A seguir, na figura [3.4]
o codigo calculou o centroide de cada um dos grupos encontrados e entao os membros
sao atribuidos aos seeds mais proximos novamente, e entao as gaussianas bidimensionais
sao ajustadas a distribuicao dos dados. Os centroides de cada grupo sao recalculados e a
atribuigdo de membros é refeita na figura [3.5) O processo entdo continua a se repetir até
que nao haja mais variacao do centroide, ou seja, quando o modelo converge. A figura
mostra entao o resultado da classificacao apds a tltima iteracao realizada.
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Figura 3.3: Primeiro passo do algoritmo GMM.

Figura 3.4: Segundo passo do algoritmo GMM.
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Figura 3.5: Terceiro passo do algoritmo GMM.
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Figura 3.6: Quarto passo do algoritmo GMM.
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Enquanto o GMM enfrenta o problema de escolher o niimero de componentes da mis-
tura, um outro método chamado de kernel density estimator (KDE) resolve esse empasse
usando uma componente centralizada em cada um dos pontos do conjunto de dados. Essa
componente centralizada pode ser o kernel gaussiano, por exemplo. Todas as componen-
tes tem o mesmo peso e o desvio padrao é escolhido para uma constante chamada de
largura de banda. Esta é algo similar aos bins de um histograma e pode ser definida
automaticamente ou por inspe¢ao visual. Na figura temos a comparacao da andlise
realizada para o histograma de velocidades de A1035 por GMM e pelo método KDE.
Ambos encontraram o mesmo numero de componentes, porém o modelo de mistura de
gaussianas (linha sélida em preto) se ajustou melhor a maior parte da distribuigao. O
KDE (linha tracejada em vermelho) falhou nas partes com maior nimero de membros e
no vale entre os dois modos encontrados.
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Figura 3.7: Histograma de velocidades de A1035 com comparagdo entre analises do
método KDE e do GMM.

3.2 MCLUST: Umn modelo de mistura de gaussianas

O pacote do R mclust (Scrucca et al., 2016) [88] é um GMM que calcula o log veros-
similhanca para cada iteracao e entao computa a aproximacao mais efetiva para estimar
nossas misturas, através da variacao da forma, orientagao e volume de gaussianas multi-
dimensionais. O mclust usa o Bayesian Information Critereon (BIC) para decidir sobre a
qualidade dos ajustes. O BIC é um critério para selecionar entre um nimero finito num
conjunto de modelos. A tabela mostra os modelos ajustados pelo mclust e suas carac-
teristicas. No ajuste de modelos a verossimilhanca pode ser aumentada adicionando-se
parametros, mas isso faz com que ocorra owverfitting e mais grupos do que os que real-
mente existem sejam encontrados. O BIC resolve este problema introduzindo um termo
de penalidade para o nimero de parametros no modelo.
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Tabela 3.1: Modelos ajustados pelo mclust. O ”x”na terceira e quarta colunas representa

a disponibilidade do modelo em Cluster Hierdrquico (HC) e Maximizagao da Expectativa
(EM).

Modelos ajustados pelo Mclust
Id Modelo | HC | EM | Distribuicao | Volume | Forma | Orientacao
E X X (univaridvel) | Igual
\Y% X X (univaridvel) | Varidvel
EIl | A1 X X Esférico Igual Igual NA
VII | A I X X Esférico Variavel | Igual NA
EEI | A A X Diagonal Igual [gual E.C*
VEIL | A\ A X Diagonal Variavel | Igual E.Cx
EVI | Mg X Diagonal Igual Variavel| E.C.*
VVI | A\ A X Diagonal Variavel | Variavel| E.C.*
EEE | A\DAD? | x X Elipsoidal Igual Igual | Igual
EEV | AD,AD] X Elipsoidal Igual [gual Variavel
VEV | \.D,AD; X Elipsoidal Varidvel | Igual Varidvel
VVV )\kaAkDg X X Elipsoidal Variavel | Variavel| Variavel

O GMM tenta ajustar gaussianas com diferentes formas e tamanhos, para recons-
truir a distribuicao dos dados e atribuir classificacao aos membros da amostra aos modos
encontrados. Na figura temos um histograma para as velocidades do aglomerado
A1035B, apos a analise do mclust duas gaussianas foram ajustadas, portanto, dois modos
encontrados.

O mclust nos permite escolher o nimero de modos que queremos encontrar, assim
como no k-means, mas também nos permite encontrar os modos sem fixar a quantidade
de modos a ser encontrada.

Podemos obter com o mclust o grafico do BIC, que basicamente mostra qual modelo
foi escolhido pelo mclust. O modelo escolhido pelo mclust é aquele que tem o maior BIC.
No caso de uma analise unidimensional, temos apenas dois modelos a serem ajustados, o
de variancia igual, E e o de variancia varidvel, V. Na figura [3.9] temos os modelos V e

E com BIC muito préximos, concordando que existem apenas dois modos de velocidade
para Abell 1035B.

3.3 Analise de cada aglomerado em 1D, 2D e 3D

Para os dados no 6ptico, realizamos uma analise com o mclust em 1D apenas na velo-
cidade, 2D em RA e DEC e por fim em 3D, utilizando RA, DEC e velocidade. Os modos
identificados pelo mclust em 3D foram entao isolados e tiveram seus centroides calculados
para RA, DEC e z4... Existe um viés na andlise em 3D causado por misturarmos uni-
dades diferentes com magnitudes ainda mais diferentes (a posi¢ao varia em poucos graus,
enquanto que a velocidade varia em dezenas de milhares de quilometros por segundo). O
mclust sozinho nao resolve esse problema, para isso aplicamos a funcao do R scale, para
reescalonar as unidades.
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Figura 3.8: Histograma de velocidades de A1035B
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Figura 3.9: BIC dos dois modelos ajustados pelo mclust na analise unidimensional de

A1035B.
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3.3.1 Abell 1035B

Anailise em 1D Para A1035B, apds a inspecao do histograma de velocidades e diagrama
de espaco de fases, decidimos rodar o mclust entre -5000 km/s e 3000 km /s com um corte
radial de 2 Mpc. O mclust encontrou entao dois modos, com picos em cz= 20394.05 km//s
e cz= 23521.34 km/s. Na tabela temos os parametros obtidos na analise em 1D.

Tabela 3.2: Parametros obtidos pelo mclust na andlise unidimensional de A1035B

Modelo V (univariavel, variancia desigual)
Log Verossimilhanca -854.20
Nimero de objetos 99
BIC -1731.38
Modos 1 2
Numero de membros 54 45
Médias de cz (km/s) | 20394.05 23521.34

Na figura vemos o grafico de classificacao dos membros apds a andlise 1D. Os
tracos pretos representam cada galaxia da amostra; em tracos vermelhos temos as galaxias
que foram atribuidas ao primeiro modo e em tragos azuis as que foram atribuidas ao
segundo modo. Os valores menores que 21500 km/s foram atribuidos ao modo 1 (azul) e
os maiores ao modo 2 (vermelho).

Na figura [3.11] temos um grafico de incertezas para a mesma anélise unidimensional. A
incerteza é dada por 1 menos a maior probabilidade posterior. Ou seja, na figura|3.10, um
membro com velocidade de 20000 km/s tem praticamente 100 % de chance de pertencer
ao grupo de galaxias apresentado em tracos azuis, pois sua incerteza ¢ préxima de zero.
Os membros que estao entre um grupo e outro tem suas incertezas maiores, pois nessa
regiao ¢ mais dificil para o cédigo separar quem pertence a cada modo.

A figura mostra o grafico de densidades com as duas gaussianas ajustadas pelo
meclust a distribuicao de velocidades. O vale entre as duas gaussianas corresponde a regiao
onde sao encontradas as maiores incertezas.

O mclust também nos permite criar graficos de diagndstico para o nosso ajuste. O
quantil-quantil ou Q-Q plot, na figura [3.13] mostra de forma subjetiva quao gaussiana
é nossa amostra. Quanto mais nossos dados se aproximam da reta, melhor a qualidade
do ajuste. Através desse grafico também é possivel identificar os pontos para os quais o
ajuste nao é tao bom, os outliers.

Analise em 2D A andlise do mclust em 2D, ascensao reta e declinacao, sé identificou
um modo. Na figura [3.14] temos o grafico da classificagao, onde o circulo preto mostra a
forma e a orientacao da elipse de covariancia da gaussiana bidimensional ajustada a essa
distribuicao. Na figura temos o grafico que indica o BIC dos 14 modelos ajustados
pelo mclust. Por fim, na figura [3.16] temos o grafico da densidade para este tinico modo.
A tabela mostra os parametros obtidos pelo mclust na analise bidimensional.

Analise em 3D Para analisar o aglomerado em 3D consideramos a velocidade na linha
de visada como terceira dimensao. Embora a velocidade nao esteja na mesma dimensao
da ascensao reta e declinagao, essa é a melhor opcao que temos para analisar a terceira
coordenada, ja que a velocidade, de certa forma, carrega informacao sobre a posicao. De
toda forma, este método nos permite afirmar que as galaxias analisadas estao dentro do
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Figura 3.10: Classificacao de membros de A1035B obtida apdés andlise unidimensional do
meclust
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Figura 3.11: Incertezas para os membros de A1035B obtida apdés andlise unidimensional
do mclust.
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Figura 3.12: Densidade dos membros de A1035B obtida apds analise unidimensional do
meclust.
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Figura 3.13: Grafico quantil-quantil dos membros de A1035B obtido apds andlise unidi-
mensional do mclust.
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Tabela 3.3: Parametros obtidos pelo mclust na anélise bidimensional de A1035B

Modelo XXI (normal, diagonal multivariada)
Log Verossimilhanga 117.56
Numero de objetos 99
BIC 216.74
Modos 1
Numero de membros de cada modo 99
Média da RA (graus) 158.02
Média da DEC (graus) 40.22

Classification

DEC
40.3 40.4 40.5
| | |

40.2
|

40.1
|

40.0
|

157.6 157.8 158.0 158.2 158.4

RA

Figura 3.14: Classificagdo de membros de A1035B obtida apds andlise bidimensional do
meclust.

volume do aglomerado assim como em Einasto et al. (2010) [27]. Como ja& mencionado,
os dados foram normalizados e “recentrados” com fungao scale do R. As figuras [3.17]
13.18] [3.19] e [3.20| mostram respectivamente o BIC, classificacdo de membros, incertezas
e densidades para a analise 3D. A tabela mostra os parametros obtidos na anélise
tridimensional do mclust.

3.3.2 Abell 1291A

Analise 1D No caso de A1291A, apds a inspecao do histograma de velocidades e dia-
grama de espago de fases, optamos por rodar o mclust entre £2000 km/s com um corte
radial de 1 Mpc. O mclust encontrou entao dois modos, com picos em cz = 15460.93 km /s
e cz ~ 17256.09 km/s. Na tabela temos os parametros obtidos na analise em 1D. Na
figura [3.21] os painéis da esquerda e direita representam respectivamente a classificagao
dos membros e as densidades obtidas pelo mclust na anélise unidimensional.
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Figura 3.15: Diagnéstico do BIC obtido apds andlise bidimensional de A1035B pelo
meclust.

Tabela 3.4: Parametros obtidos pelo mclust na analise tridimensional de A1035B

Modelo VEI (diagonal, formas iguais)
Log verossimilhanca 23.51
Numero de objetos 99

BIC -3.53
Modos 1 2
Numero de membros 44 5%)
Média da RA (em escala) | 0.06 | 0.02
Média da DEC (em escala) | 0.15 | -0.25
Média de cz (em escala) | -0.51 | -0.74

Analise 2D A analise bidimensional de A1291A dentro de um raio de 1 Mpc mostra
apenas um modo. A tabela |3.6] apresenta os parametros obtidos pelo mclust. A figura
[3.22) apresenta a classificagao e a densidade da amostra na andlise 2D.

Analise 3D A anélise tridimensional de A1291A dentro de um raio de 1 Mpc o mclust
encontrou novamente dois modos de velocidade. Os centroides desses dois grupos apare-
cem bastantes proximos, mas as elipses de covariancia tem formas e orientagoes diferentes.
A tabela[3.7 apresenta os parametros obtidos pelo mclust para esta anélise. Na figura[3.23
podemos ver os graficos da classificacao e densidade obtidos pela andlise 3D do mclust.
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Figura 3.16: Grafico em perspectiva do logaritmo da densidade obtido apés analise bidi-
mensional de A1035 pelo mclust.

Tabela 3.5: Parametros obtidos pelo mclust na andlise unidimensional de A1291A.

Modelo E (univaridvel, variancia igual)
Log Verossimilhanca -476.57
Numero de objetos 58
BIC -969.38
Modos 1 2
Ntumero de membros 31 27
Médias de cz (km/s) | 15460.93 | 17256.09

3.3.3 Abell 1750

Analise 1D Para NSCS J133106-014460, também conhecido como Abell 1750, apds a
inspecao do histograma de velocidades e diagrama de espaco de fases, optamos por rodar
o mclust entre 2000 km/s. Nés aplicamos um corte nos dados projetados limitando-os a
mesma area da emissao em raios-X da imagem do XMM-Newton. Analisando o diagrama
de espaco de fases identificamos bimodalidade neste grupo. O mclust também encontrou
dois modos com picos em cz & 24953 km/s e cz ~ 26229 km/s. Na tabela [3.8] temos os
parametros obtidos na analise em 1D.

A andlise do mclust para esse caso também foi realizada em corte radial de 4 Mpc
encontrando novamente 2 modos bem distintos de velocidade. Pelo fato da emissao em
raios-X apresentar claramente duas “concentracoes” bem separadas, investigamos se cada
modo estaria associado a cada uma das “concentracoes”. De fato, o pico de raios-X da
concentracao norte esta proximo a uma galaxia em z = 0.0836 e o pico em raios-X da
concentracao sul estd préoximo a uma galdxia em z = 0.0879. Para os dois grupos de
velocidade obtidos pelo mclust os centroides dos desvios para o vermelho estao em z ~
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Figura 3.17: BIC dos modelos ajustados pelo mclust na andlise tridimensional de A1035.

Tabela 3.6: Parametros obtidos pelo mclust na andalise bidimensional de A1291A.
Modelo XXI (normal, diagonal multivariada)

Log Verossimilhanca 57.46
Numero de objetos 58
BIC 99.69
Modos 1
Numero de membros 58
Média da RA (graus) 173.06
Média da DEC (graus) 55.98

0.0832 e z =~ 0.0876.

Vale salientar que no campo desse aglomerado tem uma regiao consideravel onde nao
temos dados. Parte disso ocorre porque este aglomerado se localiza préximo a borda
da regiao que o SDSS cobriu, podendo assim haver um viés no nimero de desvios para o
vermelho espectroscdpicos naquela regiao. Na figura[3.24] temos os graficos da classificagao
e da densidade obtidos pela analise 1D do mclust.

Analise 2D Usando os mesmos limites de velocidade e raio impostos na analise unidi-
mensional, o mclust encontrou 4 grupos do plano do céu na analise 2D. Na figura |3.25|,
observamos que os dois grupos mais numerosos, grupos 1 e 3, intersectam as duas con-
centragoes da imagem em raios-X. Os circulos verdes estao centrados nos centroides dos
grupos identificadas pelo mclust, mas os tamanhos deles nao representam as dimensoes
reais dos grupos. A tabela [3.9 apresenta os resultados da andlise 2D do mclust. A figura
[3.26] mostra respectivamente os graficos da classificagao e densidade obtidos pela anélise
2D do meclust.
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Figura 3.18: Classificagao de membros de A1035B obtida apés anélise tridimensional pelo
mclust.

Analise 3D No caso da analise tridimensional, os modos mais numerosos 1 e 3 coinci-
dem com a concentracao do gés de forma similar ao que acontece na analise bidimensional.
A figura [3.27 mostra os gréaficos da classificagao e densidade obtidos pela analise tridi-
mensional do mclust. Comparando a analise 3D com a 2D, o fato de incluir a velocidade
na analise, apenas mudou a classificagao de quatro membros do modo 3 e os atribuiu ao
grupo 2. A tabela [3.10| mostra respectivamente os graficos de classificagao e densidade
obtidos na andlise 3D.

3.3.4 Abell 1377

Analise 1D Para Abell 1377, apés a inspegao do histograma de velocidades e diagrama
de espaco de fases, optamos por rodar o mclust entre -1500 km/s e 4000 km/s com
um corte radial em 4 Mpc. Pela andlise do diagrama de espaco de fases identificamos
que este grupo possivelmente tem uma interacao no plano do céu e também apresenta
multimodalidade na velocidade. Na andlise unidimensional o mclust encontrou entao dois
modos, com picos em czx~15482.87 km/s e cza~18055.25 km/s. Na tabela temos os
parametros obtidos na analise em 1D. A figura [3.28 mostra o grafico da classificagao dos
membros e do BIC obtidos na analise 1D.

Analise 2D A anélise bidimensional de Abell 1377 nao se mostrou satisfatoria. Cinco
grupos foram encontrados, sugerindo que existe interacao no plano do céu. No painel da
esquerda da figura[3.29, podemos ver que uma estrutura de circulos azuis fechados aparece
dentro de uma maior formada por quadrados vermelhos abertos. Nao hé contaminacao
de membros do grupo de quadrados abertos vermelhos no grupo de circulos sélidos azuis,
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Figura 3.19: Incertezas para os membros de A1035B obtida apds andlise tridimensional
do mclust.

isto pode ocorrer na analise bidimensional, mas na andlise tridimensional espera-se que
haja alguma sobreposicao de membros desses dois grupos. O grupo de triangulos verdes,
que em duas dimensoes aparece como um filamento, na analise tridimensional, vai se
mostrar como sendo formado por galaxias em desvios para o vermelho muito diferentes.
O painel da direita, por sua vez, mostra o BIC da anélise bidimensional. Varios modelos
concordam que o numero de componentes é cinco, no entanto a diferenca entre o maior
BIC do modelo escolhido e o do modelo com segundo maior BIC (VEI) é pequena. Muitos
modelos escolhem ntmeros diferentes de componentes. Portanto, nao podemos confiar no
nimero de modos encontrados pelo mclust em 2D. Como sabemos que em 1D o cédigo
encontrou dois modos com certa facilidade, baseados na anélise do BIC, pretendemos,
futuramente, rodar o mclust forcando dois modos em duas dimensoes. A tabela apresenta
os parametros da andlise 2D do mclust.

Analise 3D Na anélise tridimensional, o mclust encontrou 6 grupos. Agora com a
andlise incluindo a coordenada de velocidade, o quadro fica mais claro na figura[3.30} No
painel da esquerda, o grupo de quadrados laranjas sélidos e o grupo de cruzes violetas
aparecem proximos ao grupo de “xis” em azul-claro. Olhando para a coordenada da velo-
cidade no painel da esquerda, vemos que o grupo de circulos azuis e o grupo de quadrados
vermelhos aparecem juntos numa faixa de desvio para o vermelho mais proximo, enquanto
que os grupos periféricos apresentam-se num desvio para o vermelho mais afastado. Essa
analise deve entao ser repetida considerando-se apenas o grupo de quadrados vermelhos
e o de circulos azuis. No painel da direita temos o grafico do BIC para analise tridimen-
sional. Os valores do BIC nesse gréafico sao ainda mais proximos do que os da analise 2D.
A figura [3.31] mostra no painel da esquerda a densidade em escala de cores e a direita
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Tabela 3.7: Parametros obtidos pelo mclust na anélise tridimensional de A1291A.

Modelo EVE (elipsoidal, volumes e orientagoes iguais)
Log verossimilhanga 99.24
Numero de objetos 58
BIC 137.58
Modos 1 2
Numero de membros 29 29
Média da RA (em escala) -0.11 | -0.03
Média da DEC (em escala) 0.09 | 0.08
Média de cz (em escala) -0.66 | -0.79

Tabela 3.8: Parametros obtidos pelo mclust na anélise unidimensional de A1750.

Modelo E (univaridvel, variancia igual)
Log Verossimilhanca -583.82
Numero de objetos 73
BIC -1184.80
Modos 1 2
Numero de membros 32 41
Médias de cz (km/s) 24952.56 26228.52

a densidade em curvas de nivel para a andlise 3D. No capitulo seguinte veremos que 0s
dois grupos de maior densidade tem contrapartida em raios-X. O grupo de circulos sélidos
azul-escuros tem 38 membros, enquanto que o de “xis” azul-claros tem 26 membros, estes
sao os dois grupos de maior densidade. Esse aglomerado nao parece ser um bom candidato
a interagao apos a andlise do modelo de misturas de gaussianas. A tabela apresenta os
parametros encontrados pelo mclust na anélise 3D.

3.3.5 Abell 2067

Anadlise 1D Para Abell 2067, apds a inspecao do histograma de velocidades e diagrama,
de espago de fases, optamos por rodar o mclust entre -1100 km /s e 3100 km /s com um corte
radial em 4 Mpc. O mclust encontrou entao dois modos, com picos em czr22121.37 km /s
e czA223587.84 km/s, cada um possuindo 160 e 250 membros respectivamente. Na tabela
temos os parametros obtidos na analise em 1D. A figura mostra as classificagoes
e o grafico do BIC obtidos na analise 1D.

Analise 2D O mclust encontrou seis grupos na andlise bidimensional desse aglomerado.
Algumas das aglomeragoes encontradas sugerem interagao no plano do céu. Na figura[3.33]
estrutura constituida pelas galaxias representadas pelos triangulos verdes e a estrutura
representada pelos quadrados laranjas estao associadas a Abell 2061. Os circulos sélidos
azuis estao no centro de A2067. A tabela|3.15| apresenta os parametros obtidos na analise
2D.

Analise 3D Na anélise tridimensional, o mclust encontrou 6 grupos. No painel da
esquerda da figura|3.34] os grupos de triangulos verde-claros e o de “xis” azul-claros, que
estao associados a A2061, sao dois grupos que podem estar interagindo na linha de visada;
eles possuem emissao em raios-X associada no Suzaku. A2067 parece ser composto de
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Tabela 3.9: Parametros obtidos pelo mclust na anélise bidimensional de A1750.
Modelo EEV (elipsoidal, formas e volumes iguais)

Log verossimilhanca 134.35
Numero de objetos 73
BIC 195.77
Modos 1 2 3 4
Numero de membros 27 13 25 8
Média da RA (graus) | 202.82 | 202.92 | 202.72 | 202.63
Média da DEC (graus) | -1.69 | -1.95 | -1.87 | -2.02

Tabela 3.10: Parametros obtidos pelo mclust na anélise tridimensional de A1750.
Modelo EEI (diagonal, volume e formas iguais)

Log verossimilhanca -76.42
Ntmero de objetos 73
BIC -230.06
Modos 1 2 3 4
Ntumero de membros 27 17 21 8

Média da RA (em escala) | 0.36 | 1.00 | -0.49 | -1.19
Média da DEC (em escala) | 1.10 | -1.07 | -0.15 | -1.44
Média de cz (em escala) -0.19 | -0.09 | -0.15 | -0.13

mais de um grupo no plano do céu e também tem emissao em raios-X no Suzaku. A
aplicagao de um modelo dinamico pode confirmar se esses grupos estao em interagao. No
painel da direita temos o grafico do BIC da anélise tridimensional. Novamente, os valores
muito proximos em mais de um modelo indicam que devemos aplicar outro tipo de teste
para confirmar o nimero de componentes encontradas. A figura mostra no painel
esquerdo a densidade em escala de cores e no painel direito a densidade em curvas de nivel
da analise tridimensional. A tabela apresenta os parametros encontrados na andlise

3D.

3.3.6 INSCS J121723+040720

Analise 1D No caso de NSCS J121723+040720, depois que inspecionamos o histograma
de velocidades e diagrama de espaco de fases, optamos por rodar o mclust entre -4000
km /s e 2000 km /s com um corte radial de 4Mpc. Na anédlise visual do espago de fases, esse
aglomerado apareceu como candidato a interacao no plano do céu. O mclust encontrou
entdo apenas um modo de velocidade, com pico de densidade em cza223237.6 km/s. A
figura mostra a classificacao dos membros de NSCS J121723+040720 em apenas
um modo de velocidade. A tabela [3.17| apresenta os parametros resultantes da analise
unidimensional do mclust.

Andlise 2D Na figura[3.37, podemos ver que o mclust encontrou dois grupos na anélise
bidimensional desse aglomerado: um grupo de galdxias ao norte, que, no plano do céu,
estd proximo de outro mais denso ao sul. No capitulo seguinte, veremos que apenas o
grupo sul tem emissao em raios-X associada. A tabela mostra os parametros obtidos
na analise 2D do mclust.
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Tabela 3.11: Parametros obtidos pelo mclust na analise unidimensional de A1377.

Modelo E (univaridvel, variancia igual)
Log Verossimilhanca -1943.38
Numero de objetos 228
BIC -3908.49
Modos 1 2
Numero de membros 132 96
Média de cz (km/s) 15482.87 18055.25

Tabela 3.12: Parametros obtidos pelo mclust na andlise bidimensional de A1377.

Modelo VVV (elipsoidal, volume, forma e orientagao variantes)
Log verossimilhanga -311.63
Numero de objetos 228
BIC -780.71
Modos 1 2 3 4 5
Nimero de membros 37 119 21 26 25
Média da RA (graus) 176.84 177.07 178.00 175.34 176.96
Média da DEC (graus) 55.74 55.63 55.00 55.35 54.73

Analise 3D Na anélise tridimensional, o mclust encontrou 2 grupos, assim como na
analise bidimensional. Na figura [3.38, podemos observar que o grupo de circulos pre-
enchidos azuis estd no mesmo desvio para o vermelho do grupo de quadrados abertos
vermelhos, que foi identificado como ZwCl 1215.1+0400. No capitulo seguinte, vamos
discutir as propriedades da emissao em raios-X associada a esse aglomerado. A tabela
3.19| apresenta os resultados da analise 3D do mclust.

3.3.7 Abell 2399

Anailise 1D No caso de A2399, apés a inspecao do histograma de velocidades e diagrama
de espago de fases, optamos por rodar o mclust entre -3000 km/s e 3000 km/s com um
corte radial de 4 Mpc. O mclust encontrou entao trés modos, com picos em cz = 15612.46
km/s, cz ~ 17447.06 e cz ~ 19274.63km/s. Na tabela , temos os parametros obtidos
na analise em 1D. A figura |[3.39| mostra a classificagdo dos membros e o grafico do BIC
obtidos na andlise unidimensional do mclust.

Analise 2D Na analise bidimensional de A2399, o mclust obteve 4 subgrupos, como
mostrado na tabela Considerando-se as andlises 1D e 2D, provavelmente temos
interagdo tanto no plano do céu quanto na linha de visada. A figura mostra no
painel esquerdo a classificacao em duas dimensoes obtida pelo mclust. No painel direito
temos o grafico do BIC para a mesma analise.

Analise 3D Na andlise tridimensional o mclust obteve 4 subgrupos, como mostrado
no painel esquerdo da figura [3.41] O painel direito mostra o gréafico do BIC da anélise,
novamente com valores muito préximos. A tabela [3.22] mostra o resultado da anélise
3D do meclust. O subgrupo mais numeroso com 77 membros estd préximo a emissao em
raios-X. Mais a frente veremos que a emissao em raios-X possui certa complexidade. Esse
aglomerado ja foi previamente investigado no 6ptico no levantamento WINGS (Ramella et
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Tabela 3.13: Parametros obtidos pelo mclust na analise tridimensional de A1377.
Modelo VVI (diagonal volume e formas variantes)

Log verossimilhanga -164.75
Numero de objetos 228
BIC -552.11
Modos 1 2 3 4 5 6
Numero de membros 38 98 19 32 15 26

Média de RA (em escala) | 0.00 | 0.19 | -1.69 | 0.24 | 1.07 | 0.16
Média de DEC (em escala) | 0.10 | -0.08 | -0.13 | -1.29 | 0.08 | -1.80
Média de cz (em escala) | -0.84 | -0.82 | -0.62 | -0.67 | -0.59 | -0.65

Tabela 3.14: Parametros obtidos pelo mclust na analise unidimensional de A2067.

Modelo E (univariavel, variancia igual)
Log Verossimilhanca -3326.29
Numero de objetos 410
BIC -6676.64
Modos 1 2
Numero de membros 160 250
Médias de cz (km/s) | 22121.37 23587.84

al., 2007) [80]. No entanto, nenhuma subestrutura foi encontrada. Mais tarde Bohringer
et al. (2010) encontrou uma bimodalidade em raios-X, a mesma foi confirmada na anélise
que mostraremos no capitulo seguinte. Forgaty et al. 2014 sugere que esse aglomerado
esteja em estado de pos-fusao.

3.3.8 Abell 2428

Analise 1D Depois da analise do histograma de velocidades e diagrama de espaco de
fases, aplicamos um corte de velocidade entre -1500 km/s e 4500 km/s num raio de 3.2
Mpec. Na analise unidimensional o mclust identificou dois modos de velocidades em Abell
2428. A tabela mostra os parametros obtidos. Os dois grupos encontrados tem
picos em 25146.91 km/s e 28258.60 km/s. Na figura temos o grafico mostrando a
classificagao dos membros pertencentes aos dois grupos encontrados pelo mclust em 1D.

Analise 2D Na figura podemos ver que o mclust encontrou dois grupos, circulos
azuis e quadrados vermelhos, que podem estar interagindo no plano do céu. No entanto,
sabemos da andlise unidimensional que esse aglomerado possui mais de um modo de
velocidade. A analise tridimensional podera esclarecer melhor se esse grupos encontrados
em uma e em duas dimensoes sao 0s mesmos e se eles estao mesmo interagindo. Na tabela
temos os parametros encontrados pelo cédigo nessa segunda analise de Abell 2428.

Analise 3D Na anadlise tridimensional o mclust encontrou 3 grupos. Na figura |3.45
vemos que os grupos vermelho e azul estao bastante separados no espago de velocida-
des, portanto nao interagem. No entanto, uma terceira componente, representada por
triangulos verdes, interage com o grupo de quadrados vermelhos. Na tabela sao
apresentados os parametros encontrados pelo mclust.
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Tabela 3.15: Parametros obtidos pelo mclust na analise bidimensional de A2067.
Modelo VVI (diagonal, volume e formas variantes)
Log verossimilhanca -0.86
Nimero de objetos 410
BIC -140.09
Modos 1 2 3 4 5 6
Numero de membros de cada modo 24 104 90 20 120 22
Média da RA (graus) 230.77 | 230.81 | 230.44 | 230.96 | 230.23 | 230.04
Média da DEC (graus) 30.86 | 30.95 | 30.68 | 31.13 | 30.59 | 31.05

Tabela 3.16: Parametros obtidos pelo mclust na analise tridimensional de A2067.

Modelo VVI (diagonal, volume e formas variantes)
Log verossimilhanca -224.57
Numero de objetos 410
BIC -713.84
Modos 1 2 3 4 5 6
Numero de membros de cada modo | 22 44 72 114 16 142
Média da RA (em escala) 0.25 | 0.67 |-0.89 | 0.32 | -1.58 | -0.86
Média da DEC (em escala) -0.05 | 0.66 |-0.68 | 0.37 | 0.58 | -0.60
Média de cz (em escala) -0.63 | -0.59 | -0.54 | -0.52 | -0.57 | -0.45

Tabela 3.17: Parametros obtidos pelo mclust na analise unidimensional de NSCS J121723
+ 040720.

Modelo X (normal univaridvel)

Log Verossimilhanca -1408.76
Numero de objetos 171
BIC -2827.81
Modos 1
Niumero de membros 171
Médias de cz (km/s) 23237.60

Tabela 3.18: Parametros obtidos pelo mclust na andlise bidimensional de NSCS J121723
+ 040720.

Modelo VEI (esférico, volume variante)
Log Verossimilhanca 5.74
Numero de objetos 171
BIC -24.50
Modos 1 2
Nimero de membros 69 102
Média da RA (graus) 184.45 184.41
Média da DEC (graus) 4.24 3.66
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Figura 3.20: Densidade dos membros de A1035B obtida apds analise tridimensional do
melust.

Tabela 3.19: Parametros obtidos pelo mclust na analise tridimensional de NSCS J121723
+ 040720.

Modelo VII (esférico, volume variante)
Log Verossimilhanca -178.10
Numero de objetos 171
BIC -423.03
Modos 1 2
Nimero de membros 72 99
Média da RA (em escala) 0.21 0.06
Média da DEC (em escala) 0.58 -0.90
Média de cz (em escala) -0.38 -0.41
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Figura 3.21: Nos paineis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao e
a densidade dos membros de A1291A obtida pela andlise unidimensional do mclust.
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Figura 3.22: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao e
a densidade dos membros de A1291A obtida pela andlise bidimensional do mclust.

Tabela 3.20: Parametros obtidos pelo mclust na andalise unidimensional de Abell 2399.

Modelo V (univaridvel, variancias desiguais)
Log verossimilhanca -1239.79
Ntumero de objetos 151
BIC -2519.71
Modos 1 2 3
Niumero de membros 12 112 27
Média de cz (km/s) | 15612.46 | 17447.06 | 19274.63
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Figura 3.23: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao e
a densidade dos membros de A1291A obtida pela andlise tridimensional do mclust.
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Figura 3.24: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao e
a densidade dos membros de A1750 obtidas pela andlise unidimensional do mclust.

Tabela 3.21: Parametros obtidos pelo mclust na andalise bidimensional de Abell 2399.
Modelo VII (esférico, volume variante)

Log verossimilhanca -74.53
Numero de objetos 151
BIC -224.33
Modos 1 2 3 4
Numero de membros 43 79 11 18
Média da RA (graus) | 329.42 | 329.29 | 329.23 | 329.97
Média da DEC (graus) | -7.85 | -7.64 | -6.94 | -7.52
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Figura 3.25: Em laranja temos a emissao em raios-X de A1750. Os circulos verdes repre-
sentam a posicao dos grupos encontrados pelo mclust na analise bidimensional de A1750.
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Figura 3.26: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao e
a densidade dos membros de A1750 obtidas pela analise bidimensional do mclust.
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Figura 3.27: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao e
a densidade dos membros de A1750 obtidas pela andlise tridimensional do mclust.
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Figura 3.28: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao
dos membros de A1377 e o BIC obtidos pela analise unidimensional do mclust.

Tabela 3.22: Parametros obtidos pelo mclust na andlise tridimensional de Abell 2399.
Modelo VEI (diagonal, forma igual)

Log verossimilhanca -97.92
Nimero de objetos 151
BIC -301.21
Modos 1 2 3 4
Ntumero de membros 7 25 34 15

Média da RA (em escala) | 0.00 | -0.88 | 1.00 | -035
Média da DEC (em escala) | -0.09 | 0.07 | 0.40 | 1.70
Médias de cz (em escala) -0.79 | -0.75 | -0.79 | -0.64
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Figura 3.29: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificagao
dos membros de A1377 e o BIC obtidos pela andlise bidimensional do mclust.
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Figura 3.30: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao
dos membros de A1377 e o BIC obtidos pela andlise tridimensional do mclust.

Tabela 3.23: Parametros obtidos pelo mclust na analise unidimensional de Abell 2428.

Modelo E (univaridvel, variancia igual)
Log Verossimilhanca -3326.29
Numero de objetos 410
BIC -6676.64
Modos 1 2
Numero de membros 160 250
Médias de cz (km/s) | 22121.37 | 23587.84
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Figura 3.31: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a densidade em
escala de cores e a densidade em curvas de nivel para A1377 obtidas na analise tridimen-
sional do mclust.
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Figura 3.32: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificagao
dos membros de A2067 e o BIC obtidos pela anélise unidimensional do mclust.
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Figura 3.33: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificagao
dos membros de A2067 e o BIC obtidos pela andlise bidimensional do mclust.
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Figura 3.34: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificagao
dos membros de A2067 e o BIC obtidos pela analise tridimensional do mclust.

Tabela 3.24: Parametros obtidos pelo mclust na analise bidimensional de Abell 2428.

Modelo VII (diagonal, volume variante)
Log Verossimilhanca -178.10
Numero de objetos 171
BIC -423.03
Modos 1 2
Numero de membros 72 99
Média da RA (em escala) 0.21 0.06
Média da DEC (em escala) 0.58 -0.90
Média de cz (em escala) -0.38 -0.41

48



05 10 15 20

-05

VELOCITY \ ‘ VELOCITY Fs

Figura 3.35: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a densidade em
escala de cores e a densidade em curvas de nivel para A2067 obtidas na analise tridimen-
sional do mclust.
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Figura 3.36: Classificagdo dos membros de NSCS J1217234-040720 obtida pela analise
unidimensional do mclust.
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Figura 3.37: Classificagao dos membros de NSCS J121723+040720 obtida pela anélise

bidimensional do mclust.
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Figura 3.38: Classificacao dos membros de NSCS J121723 + 040720 obtida pela anélise
tridimensional do mclust.

20



Classification

™ PO

~ 11 T T OO 0

BIC

Ll B AR

-2580 -2570 -2560 -2550 -2540 -2530 -2520
1

T T T T T T T T T T T T T
16000 17000 18000 19000 20000 1 2 3 4 5 6 7 8 9

velocity (km/s) Number of components

Figura 3.39: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao
dos membros de A2399 e o BIC obtidos pela analise unidimensional do mclust.
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Figura 3.40: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificacao
dos membros de A2399 e o BIC obtidos pela analise bidimensional do mclust.

Tabela 3.25: Parametros obtidos pelo mclust na andlise tridimensional de Abell 2428.

Modelo VVV (elipsoidal, volume e formas variantes)
Log verossimilhancga -60.40
Numero de objetos 102
BIC -254.93
Modos 1 2 3
Numero de membros 56 23 23
Média da RA (em escala) -0.07 0.60 0.23
Média da DEC (em escala) 0.15 -0.17 -1.40
Média de cz (em escala) -0.59 -0..34 -0.43
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Figura 3.41: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a classificagao
dos membros de A2399 e o BIC obtidos pela anélise tridimensional do mclust.
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Figura 3.42: Nos painéis da esquerda e da direita temos respectivamente a densidade em
escala de cores e a densidade em curvas de nivel para A2399 obtidas na andlise tridimen-
sional do mclust.
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Figura 3.43: Classificacao dos membros de Abell 2428 obtida pela analise unidimensional
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4 Analise em raios-X

4.1 Download e reducao dos dados e obtencao de parametros
fisicos.

Em nossa anélise demos preferéncia a dados do XMM-Newton em detrimento do Chan-
dra, porque o XMM possui campo de visao maior. Para efeito de comparacao, no desvio
para o vermelho médio da nossa amostra (=~ 0.07) o campo de visao do ACIS-I, que é o
maior detector do Chandra, cobre um area de 1.29 Mpc x 1.29 Mpc e o ACIS-S cobre uma
area de 0.65 Mpc x 0.65 Mpc. Ja os detectores EPIC do XMM cobrem em média 2.44
Mpec x 2.44 Mpc. Utilizamos dados do XMM-Newton para cinco objetos (A1035, A1291,
A1750, A2399 e A2428) e do Chandra para trés (ZwCl 1215, A1377 e A1750N) objetos.
Como ja mencionando anteriormente, A2399 também possui observagao no XMM-Newton
que serd analisada futuramente.

XMM-Newton A obtencao dos dados publicos do XMM-Newton pode ser feita através
da pagina ” XMM-Newton Science Archive Search”[!} Para fazer download dos dados deve-
se fazer o login na pagina da ESA. Apés digitar o nome do alvo e clicar em submit, uma
nova pagina mostrara todas as observacoes disponiveis para aquele alvo, bem como algu-
mas informagoes sobre as observagoes. Pelo fato de aglomerados de galaxia serem fontes
extensas é importante termos observagoes com tempo de exposicao maior que 10000 se-
gundos. O botao REPROCESS fornece dados pré-reduzidos, mas para este trabalho nos
utilizamos os dados brutos e reprocessamos para assegurar que tudo seria feito com as
ferramentas e arquivos de calibracao mais recentes do XMM-Newton. Nés utilizamos
apenas dados da European Photon Imaging Camera (EPIC; Striider et al., 2001; Tur-
ner et al., 2001) [93] [95]. Os dados do XMM-Newton foram processados com o XMM
FExtended Source Analysis Software (XMM-ESAS: Snowden et al. (2008)) utilizando o
XMM-Newton Scientific Analysis System (XMM-SAS) versao 16.1.0. Os arquivos de ca-
libragao, CCF, foram obtidos com a tarefa rsync e as listas dos CCF para as nossas
observagoes foram criadas através da tarefa cifbuild. A seguir aplicamos a tarefa odfingest
para extrair informagao sobre a configuracao instrumental e dos arquivos de calibracgao,
essas informagoes sao armazenadas entao num arquivo de suméario, SUM.SAS. Os arquivos
de eventos foram associados aos arquivos de calibragao com as tarefas epproc e emproc.
Os arquivos de eventos listam informagoes coletadas pelos detectores EPIC PN, MOS1 e
MOS2. Abaixo temos algumas das informacoes listadas nesses arquivos.

e TIME: Tempo do Evento em segundos (read-out time).

¢ RAWX, RAWY: Coordenadas do pizel do evento na CCD.

e DETX, DETY: Coordenadas do detector.

e X, Y: Coordenadas projetadas do céu, relativas a posicao de apontamento nominal.
e PHA: Pulse Height Analizer, ou o canal de eventos sem correcoes.

e PI: Pulse Height Invariant, ou a energia do evento corrigida e recombinada (arquivo
que é utilizado na andlise espectral).

“http:/ /nxsa.esac.esa.int /nxsa-web /#search



FLAG: Qualidade do evento (0 é a melhor).

PATTERN: Cédigo do padrao inteiro de 1-byte (0 = Unicos, 1-4 = Duplos, 5-8 =
Triplos e 9-12 = Qudadruplos). Quando um f6ton libera energia em apenas um pizel
da CCD o evento é considerado tinico, se ele libera em dois pizels, o evento é duplo
e assim por diante. Mais de 90% dos eventos da EPIC sao tnicos e duplos.

PAT _SEQ: Sequéncia padrao, significa a distancia do evento ao evento predecessor.
e CCDNR: Numero da CCD (1-12).

A andlise de fontes extensas do XMM-Newton é bastante longa e complexa. Isso
acontece por causa de variagoes espaciais nas propriedades dos detectores e também pelo
fato do background exercer uma influéncia importante nesse tipo de fonte.

O background no XMM-Newton é composto em parte por protons de alta energia
provenientes do Sol e tem fluxo variavel durante o tempo. Observando as curvas de luz,
os flares solares se apresentam como picos, que podem ser cerca de 10 vezes maiores que
o fluxo médio. Nés limpamos esse tipo de emissao dos nossos dados excluindo emissoes
maiores que 10 keV para MOS e PN. Os dados foram filtrados em bins de 64 segundos,
a imagem foi recursivamente limpa até que cada bin tivesse aproximadamente o mesmo
numero de contagens. Fétons com energia menor que 1 keV foram excluidos, pois os filtros
thin e medium, utilizados nos diferentes modos de observagao, apresentam diferencas
abaixo de 0.7 keV. Apds o processo de reducao apenas A1291 sofreu perda de tempo a
ponto de afetar na andlise final, este foi o inico aglomerado a ficar com tempo de exposicao
efetivo menor que 10000s. A exposicao final pode ser encontrada na tabela

Para esta analise foram selecionados eventos com PATTERN de 0-12 para MOS e 0-4
para PN. A diferenca nos padroes acontece principalmente por causa da diferenca no ta-
manho dos pizels das duas cameras. Apenas os eventos com FLAG=0 foram selecionados,
assim filtramos os eventos ruins como os raios césmicos e eventos que ocorrem fora do
campo de visao. Tais FLAGs e PATTERNS sao sugeridas no User’s guide to the XMM-
Newton Science ] Apés esses procedimentos temos os arquivos de Good Time Interval
(GTI). Depois disso podemos trabalhar com os arquivos de background, ja limpos e sem
flares. Esses sao escolhidos de acordo com o modo e o filtro utilizados na observacao. O
script skycast de Andy Read foi utilizado para rotacionar e alinhar os backgrounds com
as observagoes.

Outra componente importante do background é o fundo astrofisico, que é causado por
uma emissao suave menor que 1.5 keV devida a bolha local e por uma emissao dura,
que é causada principalmente por AGN’s em diferentes desvios para o vermelho. Esta
ultima pode ser eliminada a olho subtraindo-se as regioes das AGN’s com auxilio do DS9
ou aplicando algum cdédigo de deteccao de fontes. Porém nao é tao simples remover a
componente suave, pois esse tipo de emissdo varia ao longo do céu. (Snowden et al.,
1997) [92]. Esse problema é resolvido definindo-se um anel de background local ao redor
da fonte.

Para analisar o espectro no XSPEC v.12.10.0 (Arnaud 1996) [4], precisamos gerar
duas matrizes de resposta para o detector. O XSPEC' requer uma caracterizacao da
resposta do detector para simular um espectro de saida observado pela EPIC. A funcao
de resposta da a probabilidade de um féton incidente com energia E ser detectado num
determinado canal I. A funcao discreta pode ser calculada como produto da Redistribution

Shttps://zmm — tools.cosmos.esa.int /external /xmm_user_support/documentation/sas-usg/USG/
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Matriz File (RMF) por uma Auziliary Response File (ARF). Tais matrizes nos poupam o
trabalho de lidar com a complexidade da resposta do detector EPIC que varia ao longo do
campo de visao. Para gerar a RMF e a ARF foram utilizadas respectivamente as tarefas
rmfgen e arfgen. No6s ajustamos um modelo de gds quente e difuso, MEKAL (Kaastra
& Mewe, 1993; Liedahl et al., 1995) [44] [53]. Também utilizamos um componente de
absorvicao fotoelétrica para a Via-Lactea, PHABS. Os valores para coluna de densidade
de hidrogénio foram mantidos fixos no ajuste espectral e sdo da Leiden/Argentine/Bonn
(LAB) HI-survey (Karberla et al., 2005) [45]. Temperatura e abundancia foram mantidos
livres. Foram utilizadas as abundéancias de Asplund et al. (2009) (ASPL) [5].

No apéndice A temos as figuras que mostram as regides de onde foram extraidos os
backgrounds e as fontes que foram excluidas das anélises.

Chandra A obtengao das imagens do Chandra pode ser feita através da plataforma
ChaSeR ﬂ Selecionamos os dados com maior tempo de exposicao, maiores que 10000
segundos e fizemos os downloads das pastas primarias e secundarias. Para analisar as
imagens do Chandra foi utilizado o pacote CIAO 4.9. As curvas de luz foram filtradas
entre 0.7 e 7.0 keV. As matrizes de resposta ARF e RMF foram criadas na faixa de 0.7
a 7.0 keV em bins de 10 eV. A RMF foi criada do canal 1 ao 1024 em passos de 1. Os
dados foram agrupados em grupos de 20 contagens. Os arquivos de evento blank sky do
CALDB 4.7.8 foram utilizados no tratamento do background do Chandra. O background
foi reprojetado para ficar ajustado com as observacoes. Com o comando dmextract os
dados foram extraidos do arquivo de eventos para gerar uma curva de luz em bins de
100 segundos. Fizemos o mesmo corte de energia entre 0.7 e 7.0 keV para o background.
Criamos entao os arquivos GTI com a tarefa lc_sigma_clip. Os arquivos PI foram gerados
com dmextract.

Imagens corrigidas pelo mapa de exposicao foram produzidas com a tarefa flurimage,
para as observagoes do ACIS I, eliminando assim efeitos de wvignetting. Para excluir
as fontes pontuais das imagens, nés utilizamos a ferramenta celldetect do CIAO com
expratio igual a 0.9 como sugerido no threadd} Essa é a proporcio da exposicio média
do background ao redor da fonte pontual em relacao a exposicao da fonte extensa. O
arquivo limpo e sem as fontes pontuais foi entao utilizado para ajuste de espectro com o
software XSPEC, versao 12.10.0. (Arnaud 1996). A temperatura e a abundancia foram os
parametros livres da andlise. Nés utilizamos as abundancias de ASPL. Os valores obtidos
da LAB HI-Survey foram mantidos fixos. Todas as imagens do Chandra foram obtidas
no modo VFAINT.

4.2 Analise das temperaturas e metalicidades do ICM.

Piffaretti et al. (2011) [75], estudaram as propriedades dos aglomerados do Meta-
Catalogue of X-Ray galaxy clusters (MCXC). Esse catdlogo foi construido com 1743
aglomerados observados pelo ROSAT. O catdlogo MCXC fornece as propriedades dos
aglomerados de maneira padronizada. As luminosidades em raios-X foram estimadas na
banda 0.1 — 2.4 keV em Lj5gg e as massas totais em M;zy. O modelo cosmolégico uti-
lizado no MCXC foi o ACDM com Hy, = 70 km/s/Mpc, Qy = 0.3 e Q5 = 0.7. Todos
os aglomerados que tem emissao em raios-X da nossa amostra fazem parte do MCXC. A
tabela apresenta as informagoes obtidas a partir desse catalogo para nossa amostra.

Shttp://cda.harvard.edu/chaser/
"http://cxc.harvard.edu/ciao/threads/celldetect /
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Tabela 4.1: Instrumentos, colunas de densidades hidrogénio e tempos de exposigao resul-
tantes apds a reducao das imagens.

NOME | TELESCOPIO | DETECTOR | i (LAB) | TEMPO EFETIVO
(em™) (seg)

A1035 | XMM-Newton EPIC 1.08E+20 15946.710
A1291 | XMM-Newton EPIC 1.03E+20 8469.227
A1750 | XMM-Newton EPIC 2.35E+20 25098.050
A2399 | XMM-Newton EPIC 3.05E+20 85212.400
A2428 | XMM-Newton EPIC 4.56E+20 10272.530

ZwCl 1215 Chandra ACIS T 1.74E+20 12000.300
A1750N Chandra ACIS T 2.35E+20 19510.407
A1377 Chandra ACIS S 8.52E+19 43345.363

A primeira coluna contém os nomes dos aglomerados com a identificacao do MCXC. A
segunda, terceira e quarta colunas contém respectivamente as coordenadas de ascensao
reta, declinacao e desvio para o vermelho. A quinta e sexta colunas apresentam respec-
tivamente Lsog € M500. Por fim, a ltima coluna mostra a nomenclatura Abell e Zwicky
dos aglomerados. Mais abaixo na tabela 4.3 temos os valores de Lopes et al. (2009) [58]
para os aglomerados da nossa amostra, onde Lsgg foi obtido a partir de dados do ROSAT
e T, obtido a partir da relacao L, — T,.

Tabela 4.2: Informagoes contidas no MCXC para os aglomerados da nossa amostra.

RA (J2000) | DEC (J2000 Lsoo Moo

MCXC h:(m: s : d: En: s ) z 103" W | 10 M, NOME
J1032.244015 10:32:14.8 +40:15:53 0,0790 | 0,8165 1,7119 A1035
J1132.34-5558 11:32:19.6 +55:58:44 0,0527 | 0,3050 0,9561 A1291
J1330.8-0152 13:30:49.9 -01:52:22 0,0852 | 2,1278 3,0567 A1750
J1147.34+5544 11:47:20.7 +55:44:36 0,0510 | 0,1885 0,7138 A1377
J1523.14+-3050 15:23:07.9 +30:50:42 0,0756 | 0,4416 1,1796 A2067
J1217.640339 12:17:40.6 +03:39:45 0,0766 | 2,7448 3,5915 | ZwCl1215
J2157.4-0747 21:57:25.8 -07:47:41 0,0579 | 0,4472 1,2033 A2399
J2216.2-0920 22:16:15.5 -09:20:24 0,0825 | 1,4387 2,4124 A2428

ABELL 1035 Para Abell 1035 o perfil de temperatura foi extraido nos dois picos de
luminosidade em raios-X. O pico mais ao norte esta préximo a galaxia SDSS J103213.95
+ 401616.4 em cz ~ 23280 km/s, o= 158.0576, 6=40.2708. Essa galdxia também emite
em radio e no NED é classificada como ¢D e Brightest Cluster Galary (BCG). Embora
a distribuicao em raios-X desse aglomerado pareca mostrar um sistema duplo em in-
teracao, o pico sul esta préximo a galaxia SDSS J103215.274+401012.2 em cz ~ 20130
km/s, a=158.0636 e 6=40.1701. Essa galdxia emite em radio e no NED ¢ classificada
como BCG também. No processo de andlise da imagem utilizamos normalizacao 0.66
para MOS1, 0.55 para MOS2 e 0.66 para PN. O ajuste do perfil de temperatura foi re-
alizado entre 0.5 e 4 keV. Para MOS e PN realizamos um corte entre 1.2 e 1.9 keV a
fim de excluir as linhas fortes de Al e Si (Lagand et. al., 2015) [48]. Abell 1035B pa-
rece bem mais relaxado que Abell 1035A, que é a estrutura mais ao sul. A figura
apresenta o perfil de temperatura e abundancia de A1035A e B, que no grafico aparecem

~
~
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Tabela 4.3: Informagoes contidas em Lopes et al. (2009) para os aglomerados da nossa

amostra.
RA (J2000) DEC (JZOOO) ]Lf500 Error A[r;o() L500 Error L500 Tx NAME
Deg Deg 10 My | 10" M, |10 W | 10 W | keV

158,059 40,247 2,26 0,66 0,729 0,092 2.8 A1035B
173,081 55,979 14,76 1,35 0,386 0,120 2 A1291A
202,707 -1,872 9,22 0,74 1,995 0,245 4,6 A1750
176,836 55,743 5,46 0,63 0,267 0,066 1,7 A1377
230,783 30,845 0,75 0,25 0,251 0,068 1,6 A2067
184,366 4,156 0,61 0,22 0,088 0,097 0,7 | NSCS J121723+040720
329,357 -7,795 4,10 0,43 0,636 0,095 2,6 A2399
334,064 -9,340 1,90 0,42 1,528 0,181 4 A2428

como A1035S e A1035N, respectivamente. As linhas tracejadas representam as médias da
temperatura e da metalicidade dos aglomerados. A temperatura e a metalicidade média
obtidas com os trés primeiros anéis do ajuste de A1035B sao respectivamente 2.54 keV
e 0.60 Z,. Para A1035A o primeiro anel do ajuste ji cobre quase toda emissao do gas
do aglomerado. Eliminamos o segundo anel do ajuste, pois ja havia contaminagao por
parte da emissao de A1035B nesse anel. A temperatura e a metalicidade média do tnico
anel de A1035A sao respectivamente 2.16 keV e 0.58 Z,. O fato de A1035A ter uma
morfologia assimétrica em raios-X poderia indicar que ele é um aglomerado nao relaxado.
A metalicidade é relativamente alta quando comparada a valores tipicos de aglomerados,
~ 0.3 Zs. Existe entao a possibilidade de que a morfologia assimétrica do gas seja resul-
tado de uma fusao. Para confirmar esta hipdtese, seria interessante se obter o mapa de
temperatura de A1035A, assim como a analise do brilho superficial e aplicacao de alguma
simulacao hidrodinamica. A figura mostra as regioes anulares utilizadas no ajuste do
perfil e calculo das médias de temperatura e metalicidade.

ABELL 1291 Apo6s o processo de reducao da imagem, o tempo de exposi¢cao diminuiu
bastante, ficando menor que 10000 segundos. A emissao em raios-X de Abell 1291 é muito
fraca e tem duas galdxias proximas a seu pico. Uma delas é SDSS J113222.74+555818.5
em cz &~ 15000 km /s, a=173.0948 e 6=55.9718. Essa galdxia é uma fonte de radio, Seyfert
I e aparece também como candidata a cD. A segunda galaxia é SDSS J113223.18+555803.0
em cz ~ 15450 km/s, a=173.0967 e¢ d=>55.9674. Esta galdxia ¢é classificada como cD e
BCG no NED. Embora o mclust tenha identificado dois grupos na linha de visada quase
que perfeitamente sobrepostos, sendo o mais préximo centrado em cz ~ 15360 km/s e o
segundo mais proximo em cz & 17610 km/s, ndo é possivel identificar emissdo em raios-
X para o grupo Optico mais afastado, pois os dois grupos estao sobrepostos na linha
de visada. Pelo fato do gés intraglomerado (ICM) ser um meio opticamente fino nao
¢ possivel dizer se ha emissao sobreposta do gas na linha de visada. Devido ao fato da
emissao ser fraca e pouco profunda, nao conseguimos ajustar o perfil de temperatura desse
aglomerado. No geral a emissao é bastante concentrada e simétrica ao redor da BCG.

ABELL 1750 A emissao em raios-X de A1750 parece indicar a interagao de dois grupos.
A1750C, mais ao sul, tem a galaxia SDSS J133050.59-015143.0 em cz ~ 26370 km/s,
a=202.7108 e 6=-1.8619, classificada como BCG e proxima a seu pico. A1750N, o grupo
mais ao norte, tem SDSS J133111.02-014338.2 em cz ~ 25080 km/s, «=202.7951 e j=-
1.7303, proxima a seu pico. Essa galdxia também é classificada como BCG e faz parte
do trio ZwCl 319. O mclust identificou dois modos de velocidade para este aglomerado
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Figura 4.1: Perfil de temperatura e metalicidade para Abell 1035B (norte) e Abell 1035A
(sul).

separados por apenas 1276 km/s. Para este aglomerado utilizamos normalizagao 0.89019
para MOS1, 0.906635 para MOS2 e 1.03674 para PN. O ajuste espectral foi feito entre 0.5
e 7 keV para A1750N e A1750C. Pretendemos refazer essa andlise considerando uma faixa
de temperatura menor e cortando as linhas de Al e Si, como fizemos na se¢ao anterior, para
verificarmos se a qualidade do ajuste melhora. Os perfis de temperatura foram centrados
nos dois picos identificados em raios-X. A temperatura e a metalicidade média de A1750C
sao respectivamente 4.08 keV e 0.33 Z. O perfil de temperatura é praticamente isotérmico
até =~ 0.23 Mpc, tem uma queda perto de 0.3 Mpc e entao comega a crescer novamente.
Ja a temperatura e a metalicidade média de A1750N sao respectivamente 2.91 keV e
0.17 Z5. O perfil de temperatura também ¢é aproximadamente isotérmico até 0.27 Mpc,
sofrendo uma queda em 0.33 Mpc e entao voltando a crescer. Os perfis de A1750N
e C sao apresentados na figura [4.3| e as linhas tracejadas representam as médias das
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Figura 4.2: Regioes anulares utilizadas para extrair os perfis de temperatura e metalici-
dade para Abell 1035N e S. As regioes circulares pretas foram excluidas

temperaturas e metalicidades. A figura[f.4 mostra as regioes utilizadas para fazer os perfis
de temperatura e metalicidade. Nenhum dos dois aglomerados apresenta indicio de cool
core e seus perfis, um tanto quanto complexos, sugerem que cada um destes aglomerados
ainda esteja se recuperando de um evento fusao. O fato de ambos os perfis indicarem
um crescimento de temperatura nos anéis externos evidencia uma compressao do gas
entre esses dois aglomerados. No entanto, como o perfil de temperatura faz uma média
azimutal no anel, acaba suavizando as variagoes de temperatura resultantes do choque dos
aglomerados. De fato, esses sistemas foram estudados por Bulbul et al. (2016) [I7] com
os dados do Chandra, XMM-Newton e Suzaku, que confirmaram uma regiao de acréscimo
de temperatura entre A1750C e A1750N de 5.49 keV comprovando entao uma interagao
inicial. No entanto o fato das morfologias das emissoes ainda se mostrarem bastante
simétricas, indica que esses aglomerados estejam num estado de pré-fusao. Belsole et al.
(2004) [10] estimou que esses aglomerados vao se fundir em aproximadamente 1 giga-
anos. Os autores também extrairam o espectro de A1750C encontrando temperatura de
3.8740.10 keV e o espectro de A1750N encontrando a temperatura de 2.84+0.12 keV.
Eles também extrairam o espectro na regiao entre os dois aglomerados e encontraram
temperatura de 5.124+0.8 keV. Uma terceira concentracao de gas quente aparece mais ao
sul de A1750C nas imagens de amplo campo de visao do ROSAT e também foi observada
pelo Chandra.
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Figura 4.3: Perfil de temperatura e metalicidade para Abell 1750 norte e central.

ABELL 1377 A emissao em raios-X de A1377 é extremamente assimétrica e apresenta
muitos picos de luminosidade. Entre eles destacamos os dois principais, SDSS J114721.38
+ 554348.6 em cz ~ 15480 km/s, a=176.8386d, 6=55.7302d e SDSS J114715.64 +
554301.4 em cz ~ 15780 km/s, a=176.8149d e 6=55.7174d. Por ser uma imagem feita
com um detector ACIS-S (FOV:8x 8’), ela enquadra apenas uma parte central do gés
do aglomerado. O ajuste espectral para essa regiao foi bastante complicado e nao con-
seguimos chegar a resultados satisfatérios. No entanto Lakhchaura & Singh. (2004) [49]
conseguiram ajustar um modelo wabs*apec para emissao de plasma, com os mesmos da-
dos do Chandra. A temperatura e a metalicidade encontradas por eles, 1.7 + 0.2 keV e
0.09 4+ 0.04 Z respectivamente, sao baixas em relacao ao que normalmente se encontra
em aglomerados, sugerindo entao que este seja um aglomerado que ainda nao teve tempo
de relaxar e também de enriquecer o gas. Isso explicaria também o grande nimero de
grupos encontrado pelo mclust. Na figura temos o mapa de temperatura obtido para
A1377 por esses autores, mostrando um aumento de temperatura no lado esquerdo da
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Figura 4.4: Regioes anulares utilizadas para extrair os perfis de temperatura e metalici-
dade para Abell 1750N e C. As regioes circulares pretas foram excluidas

imagem.
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Figura 4.5: Mapa de temperatura de Lakhchaura & Singh (2004) para A1377 com dados
do Chandra

ABELL 2067 No ROSAT a emissao do ICM aparece basicamente mais concentrada
em dois grupos. O grupo sul esta associado a A2061 e o grupo norte a Abell 2067. De
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acordo com a analise 3D do mclust, A2061 possui dois modos possivelmente em interacao
na linha de visada e A2067 parece estd interagindo no plano do céu com outro grupo.
Esse aglomerado também possui imagem publica no SUZAKU. O pico da emissao de
A2067 esta proximo a SDSS J152308.404+305238.9 em cz ~ 22020 km/s, a=230.7850 e
d=30.8775, que é uma galdxia cD e BCG. Marini et al. (2004) [62] estudou A2061 e A2067
com dados do BeppoSAXsatellite (Boella et al., 1997a) [14] e fez perfis de temperatura
para os dois aglomerados, figura[d.6] Na analise do gds nenhuma interacao foi identificada
entre A2067 e A2061, no entanto eles se encontram em desvios para o vermelho muito
préximos e de acordo com Rines & Diaferio (2006) [83] eles estao gravitacionalmente
ligados, tratando-se entao de um cenario de pré-fusao. Porém, da nossa andlise do mclust
sabemos que A2061 muito provavelmente estd interagindo na linha de visada, e de fato o
mapa de temperatura desse aglomerado, também produzido por Marini et al. (2004) [62],
apresenta uma regiao de crescimento brusco de temperatura que pode ter sido causada
pela interacao com algum grupo em queda. Para confirmar estes cendrios de interagao se
faz necessario o uso de modelos dinamicos e simulagoes hidrodinamicas. A temperatura
e a metalicidade média de A2061 sao 4.52+0.48 keV e 0.104+0.09 Z respectivamente e
para A2067 1.4440.38 keV e 0.18+0.42 Z.
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Figura 4.6: Perfis de temperatura de A2061 e A2067 a esquerda e a direita, respectiva-
mente. Dados de Marini et al. (2004)

NSCS J1217234040720 A anélise 3D do mclust, mostra a densidade de galdxias
de NSCS J121723+040720 bem menor que a de ZwCl 1215. Analisando a imagem do
ROSAT, vemos que NSCS J1217234-040720 tem emissao muito fraca em raios-X apenas
numa pequena area do centro. Por sua vez, ZwCl 1215 foi observado tanto com o XMM-
Newton quanto com o detector ACIS-I do Chandra. A analise da imagem do XMM-
Newton sera realizada futuramente. Pra o Chandra, produzimos a imagem corrigida pelo
mapa de exposi¢ao para este aglomerado, a qual mostramos mais & frente na figura [£.16]
A imagem do Chandra mostra uma emissao aparentemente bem comportada, tipica de
um aglomerado relaxado. O perfil de temperatura, de metalicidade e de brilho superficial
de ZwCl 1215 foi obtido com os dados do Chadra na ACCEPT survey (Hoffer et al.,
2012) [40]. Em nossa prépria andlise, inspecionamos a imagem a fim de buscar tragos de
interacao nesse aglomerado. Em seguida, extraimos o espectro de um setor circular do
ACIS I, chip 0. Nés também ajustamos o modelo Thabs*Apec no XSPEC. A temperatura
e a metalicidade obtidas para este setor foram 6.92 £ 0.35 keV e 0.39 Z, com Y? reduzido
de 1.14. O pico em raios-X de ZwCl 1215 esta préximo a BCG SDSS J121741.12+033921.0
em cz ~ 22020 km/s, a= 184.4213 e §=3.6558. A figura apresenta os perfis de
temperatura e metalicidade obtidos pela ACCEPT survey (Cavagnolo et al., 2009). De
acordo com esse levantamento a temperatura média é 6.62 keV e a metalicidade média é
0.3 Z5. O perfil de temperatura é praticamente isotérmico quando consideramos os erros.
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Em nossa analise nds verificamos que ZwCl 1215 nao apresenta indicativo de cool core,
podendo entao ter sofrido uma interacao forte num passado préximo que destruiu o seu
cool core.
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Figura 4.7: Nos paineis da esquerda e da direita temos respectivamente os perfis de
temperatura e metalicidade de ZwCl 1215 obtidos em Hoffer et al. (2012).

ABELL 2399 ABELL 2399 possui dois picos de luminosidade em raios-X préximos ao
centro. Um estd préximo a SDSS J215729.42-074744.5 em cz ~ 17370 km/s, «=329.3726
e 0=-7.7957. Essa galdxia é também classificada como BCG no NED. O outro esta
proximo a SDSS J215733.47-074739.2 em cz &~ 17040 km/s, a=329.3894, 6=-7.7942. O
ajuste espectral do perfil de temperatura foi feito entre 0.5 e 4 keV, com um corte entre
1.2 e 1.9 keV para as trés cameras. As normalizagoes utilizadas foram de 0.51 para
MOS1, 0.46 para MOS2 e 0.59 para PN. A temperatura e a metalicidade médias de
A2399 sao respectivamente 3.85 keV e 0.73 Z,. A metalicidade é relativamente elevada
em relagao aos valores tipicos de aglomerados. A morfologia do ICM desse aglomerado é
bastante assimétrica. Os perfis de temperatura e metalicidade sofrem variagoes bruscas.
As caracteristicas desse aglomerado sao melhores explicadas por um cenario de pés-fusao.
O perfil de temperatura de A2399 no painel superior esquerdo da figura mostra uma
regiao de aumento de temperatura num raio de 0.2 Mpc, as linhas tracejadas cinzas
mostram a média da temperatura e da metalicidade. A obtencao do mapa de temperatura
para esse aglomerado pode nos confirmar se realmente existe uma zona de choque e nos
fornecer a temperatura da regiao com maior precisao. Na figura temos as regioes
anulares utilizadas para produzir o perfil de temperatura e metalicidade.

ABELL 2428 SDSS J221615.59-091959.7 em cz &~ 25200 km /s, «=334.0631 §=-9.3330
é classificada como BCG no NED e esta préoxima ao pico de luminosidade em raios-X de
A2428. No ajuste espectral para obtencao do perfil de temperatura utilizamos uma faixa
de 0.5 a 7 keV. As normalizacoes utilizadas foram 0.71 para MOS1, 0.58 para MOS2 e
0.64 para PN. A figura mostra os perfis de temperatura e metalicidade para A2399 e
A2428. A temperatura e a metalicidade médias de A2428 sao respectivamente 3.44 keV e
0.48 Z e sao representadas pelas linhas tracejadas nos graficos. O perfil de temperatura
sofre uma queda no centro que pode indicar cool core (Sanderson et al., 2006a) [87] .
O cool core s6 existe em aglomerados que nao sofreram nenhum grande evento de fusao
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recentemente. No entanto, isso nao significa que o aglomerado é dinamicamente relaxado,
ja que eventos de fusao menores nao sao suficientes para desfazer o cool core. Com excecao
dessa queda no centro, o aglomerado possui perfil de temperatura isotérmico. A figura
[4.10] mostra a regiao utilizada para produzir os perfis de temperatura e metalicidade de

A2428.
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Figura 4.8: Perfis de temperatura e metalicidade para Abell 2399 e Abell 2428.
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Figura 4.9: Regioes anulares utilizadas para extrair os perfis de temperatura e metalici-
dade para Abell 2399. As regioes circulares verdes foram excluidas

Figura 4.10: Regioes anulares utilizadas para extrair os perfis de temperatura e metalici-
dade para Abell 2428. As regides circulares pretas foram excluidas
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4.3 Comparacao entre a distribuicao do ICM e a andlise do
optico em 3D.

Nesta secao sobrepusemos os resultados dos grupos encontrados pelo mclust em 3D
nas imagens disponiveis em raios-X. Em alguns casos como ZwCl 1215, A2399 e A2428
adicionamos uma imagem diminuida para melhor comparacao do éptico com o raio-X.
No geral o mclust funcionou bem para a nossa amostra, encontrando sempre grupos de
galaxias associados a emissao do gas. No caso de A1035 vemos claramente que os dois
grupos encontrados estao associados as duas concentragoes encontradas em raios-X. A1291
apresenta claramente um dos grupos do mclust associado a emissao em raios-X também.
Para A1750 limitamos a andlise do éptico a imagem em raios-X, pois nosso interesse
inicial também era estudar os efeitos da interagao do gas nas galaxias. Essa regiao tem
um filamento do qual participam os trés aglomerados A1750N, A1750C e A1750S, os dois
primeiros ja estao numa pré-fusao. A1377 também teve um grupo encontrado associado
a emissao em raios-X. A andlise do mclust para A2067 encontrou muitos grupos, com
dois desses grupos estando claramente associados a emissao do gas de A2061 e A2067.
Para NSCS J1217234-040720 nao encontramos emissao em raio-X significativa na imagem
do ROSAT, mas o grupo mais ao sul encontrado pelo mclust foi identificado como ZwCl
1215 que tem imagem no Chandra e no XMM-Newton. A2399 também teve um grupo
encontrado que se associa a emissao em raios-X, mesmo que esta seja conturbada e em
estado de pds-fusao. Nao identificamos nos nossos dados a galaxia préoxima ao pico de
emissao de A2428, talvez pelo fato dos nossos dados do SDSS sé conterem galaxias com
Zspec disponivel. O cédigo identificou um grupo associado a emissao de A2428. As figuras
a apresentam os resultados de nossa comparagao entre o Gptico e o raio-X.
As imagens de A1035, A1299, A1750, A2399 e A2428 sao imagens combinadas das trés
cameras EPIC do XMM-Newton com a tarefa merge. A imagem corrigida pelo mapa de
exposicao de ZwCl 1215 na figura foi gerada com o comando fluzimage do CIAO.
A imagem de A1377 obtida com Acis-S nao estd corrigida pelo mapa de exposicao. As
imagens do ROSAT também nao foram corrigidas sao apresentadas apenas para ilustrar
a distribuicao do gés e do éptico.
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DEC
40.05040.10040.15040.20040.25040.30040.35040.40040.45040.500

158.300 158.200 158.100 158.000 157.900 157.800

RA

Figura 4.11: Os circulos abertos azuis estao associadas a emissao sul de A1035A. Os qua-
drados abertos verdes estao associados a emissao norte de A1035B. O circulo e quadrado
abertos e em ciano representam as galdxias associadas ao pico de emissao do raio-X.
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DEC

55.750 55.800 55.850 55.900 55.950 56.000 56.050 56.100 56.150 56.200

173.400 173.200 173.000 172.800

RA

Figura 4.12: Os quadrados abertos verdes e os circulos abertos azuis representam os dois
modos de velocidade encontrados pelo mclust para A1291. A seta vermelha aponta para
galédxia proxima ao pico da emissao em raios-X.
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Figura 4.13: O mclust encontrou quatro grupos na analise 3D desse aglomerado, sendo
as cruzes azuis associadas a A1750C e os circulos abertos brancos associados a A1750N.
A cruz e o circulo aberto em vermelho representam as duas galaxias préximas aos picos
em raios-X desses aglomerados.
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Figura 4.14: A imagem mostra a emissao do gas de Abell 1377 capturada com um dos
detectores ACIS-S do Chandra. O grupo de circulos abertos rosa é o que estd associado
a emissao em raios-X.
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Figura 4.15: Imagem do ROSAT para ilustrar a associagao do 6ptico com a distribuicao
do ICM de A2067. As diferentes cores representam cada um dos grupos encontrados pelo
mclust.
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1

@

4.700 184.600 184.500 184.400 184.300
RA
Figura 4.16: Os quadrados abertos verdes representam o aglomerado encontrado mais ao

sul de NSCS J121723+040720, ZwCl 1215. A regiao vermelha mostra a galdxia proxima
ao pico de luminosidade em raios-X.
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Figura 4.17: Figura com a regiao inteira de ZwCl 1215.
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DEC

-8.050 -8.000 -7.950 -7.900 -7.850 -7.800 -7.750 -7.700 -7.650 -7.600 -7.550

329.550329.500329.450329.400329.350329.300329.250329.200329.150329.100

RA

Figura 4.18: As setas vermelhas apontam para as galdxias préximas aos dois picos de
luminosidade em raios-X. O grupo de circulos abertos rosa aparece associado a distribuicao
do ICM de A2399.
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Figura 4.19: Figura com a regiao inteira de A2399.
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Figura 4.20: O grupo de circulos abertos azuis aparece associado com a distribui¢ao do
gas de A2428. A galaxia préxima ao pico de luminosidade do gas nao aparece em nossos
dados.
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Figura 4.21: Figura com a regiao inteira de A2428.
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5 Conclusao.

A partir de uma amostra de aglomerados de galaxias candidatos a interacao fizemos
uma analise baseada em mistura de gaussianas em busca de evidéncias de interagao e
multimodalidade. Para tal fizemos uso do pacote mclust da linguagem de programacao
R. A anélise do mclust foi aplicada nas coordenadas e velocidade das galaxias. Os grupos
isolados em trés dimensoes tiveram os centroides calculados. Calculamos a massa dos
modos isolados em A1035 (A1035A e A1035B) e A1291 (A1291A e A1291B), no apéndice
B.

Noés também obtivemos dados ptblicos do Chandra e do XMM-Newton para os aglo-
merados da nossa amostra. Obtivemos as imagens normalizadas pelo mapa de exposicao
para os aglomerados com dados no Chandra. Extraimos o espectro de A1377, mas nao
obtivemos um bom ajuste. Extraimos também o de ZwCl 1215, obtendo temperatura
e metalicidade de acordo com valores encontrados na literatura. Para o XMM-Newton
obtivemos as imagens combinadas das trés cameras EPIC. Geramos os perfis de tempe-
ratura e metalicidade para os aglomerados com dados no XMM-Newton com excecao de
A1291 que nao possui observacao suficientemente profunda. Os quatro aglomerados tive-
ram as temperaturas e metalicidades médias calculadas. Para os aglomerados restantes
da nossa amostra obtivemos as temperaturas e metalicidades médias da literatura. Os
perfil de temperatura de A1035B é isotérmico. A observacao de A1035A nao tem muitas
contagens, o que nao nos permitiu um ntmero maior de anéis de ajuste para se investigar
as variagoes de temperatura ao longo do aglomerado. A distribuicao do gés de A1035A
se mostra bastante assimétrica, o que pode indicar algum processo de fusao.

A metalicidade encontrada para A2399 (~ 0.7) tem um valor elevado quando compa-
rado aos resultados tipicos de aglomerados (0.3 Z - 0.5 Z;). Em Pratt et al. (2009) [79]
o valor encontrado para temperatura desse aglomerado foi de 2.46 keV, 36% mais baixo
do que o nosso, 3.85 keV. Mesmo quando consideramos os erros na analise, o perfil de
temperatura de A2399 nao é isotérmico. Na figura[5.1]temos dois gréficos que mostram as
relacoes L,-T, para os aglomerados de nossa amostra com dados no XMM-Newton. Des-
vios dessa relacao podem indicar presenca de subestruturas nos aglomerados e possiveis
variagoes nas fragoes de massa de gas (a razdo da massa do ICM pela massa total do
aglomerado), uma vez que a luminosidade em raios-X é determinada pela massa do ICM
e a temperatura ¢ determinada pela massa total do aglomerado. Nessa imagem temos o
grafico de temperatura e luminosidade em raios-X para os quatro aglomerados que obtive-
mos os perfis de temperatura do XMM-Newton. Os valores em vermelho foram os valores
obtidos em Lopes et al. (2009) com o uso da relacdo L,-T,. As luminosidades foram obti-
das a partir de observagoes do satélite ROSAT. Em azul temos os valores que obtivemos
das médias de temperaturas dos perfis do XMM-Newton. As retas em vermelho e em azul
mostram os ajustes lineares para ambos os conjuntos de dados. Mais abaixo na figura
temos o mesmo gréfico, mas dessa vez sem incluir A2399. Analisando os dois graficos
vemos que A2399 causa uma mudanga consideravel na inclinagdo da reta ajustada para
os valores da nossa amostra e que as inclinacoes das duas retas ficam mais proximas apés
a exclusao dele, indicando que o ajuste do perfil de temperatura desse aglomerado precisa
ser refeito.
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Figura 5.1: Gréfico de luminosidade em raios-X versus temperatura. A reta em vermelho
corresponde ao modelo linear ajustado aos valores Lopes et al. (2009). A reta em azul
mostra o ajuste para os valores de temperatura média obtidas pelos perfis de temperatura
do XMM-Newton.
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Figura 5.2: Gréfico de luminosidade versus temperatura em raios-X semelhante ao ante-
rior, mas dessa vez excluindo A2399.
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Os perfis de temperatura de A1750C e A1750N estao em conformidade com os resul-
tados de Belsole et al. (2004) [10]. O fato desses aglomerados em fusdo apresentarem
uma regiao de aumento de temperatura em comum, faz deles bons candidatos para a
investigacao da influéncia de regioes de choque nas propriedades das galdxias, tais como
taxa de formagcao estelar especifica (sSFR).

A2428 apresentou perfil de temperatura com evidéncia de cool core. A temperatura
média encontrada foi de 3.73 keV. Em Lopes et al. (2009) [58], a temperatura encontrada
para esse aglomerado com a relagdo L, — T, foi de 4 keV, uma diferenca de apenas 6.75%.
Esse aglomerado é o que possui a distribuicao de gés mais relaxada da nossa amostra.

A anélise dos perfis de temperatura em conjunto com a metalicidade média, simetria
da distribuicao do ICM e distribuicao dos grupos encontrados pela analise 3D do mclust
nos dao evidéncias sobre o estado dinamico dos aglomerados. Mesmo que a nossa amostra
em z < 0.1 seja relativamente pequena, nds encontramos diferentes morfologias e esta-
dos dinamicos, fato que ja era esperado, pois selecionamos apenas aglomerados que ja
indicavam nos seus histogramas de velocidade e diagrama de espaco de fases algum sinal
de multimodalidade ou subestrutura. Embora em alguns casos o mclust tenha encon-
trado muitos modos em 3D, ele nao falhou em encontrar grupos no 6ptico associados as
concentracoes das emissoes em raios-X. Analisando as imagens de largo campo de visao
do ROSAT, vemos que a maior parte dos subgrupos encontrados pelo mclust nao tem
contrapartida em raios-X. Uma explicacao para isso é que essas estruturas ainda sao re-
centes e suas densidades sao baixas de modo que o ICM nao teve tempo de aquecer o
suficiente para comecgar a emitir em raios-X. Além disso, em alguns casos, a diferenca
entre o BIC do modelo escolhido e o BIC de um modelo com menos componentes é pe-
quena, de modo que, talvez o ntmero de componentes encontradas possa estar sendo
superestimado. E necessario, para tais casos, refazer a analise do éptico utilizando outro
método, como aglomeragao hierarquica, por exemplo ou forcando o nimero de modos a
serem encontrados. A2399 é um dos casos onde o BIC do modelo escolhido (com quatro
componentes) estd bem préximo do BIC de menos componentes. Devemos repetir essa
analise forcando o mclust a encontrar 2 ou 3 modos em algum modelo que também usa
aglomeracao hierarquica. Outro fato interessante é de que todos os modelos que assumiam
simetria esférica falharam de maneira bem acentuada no critério do BIC em 3 dimensoes,
o que provavelmente ocorre em sistemas fora do equilibrio como nossa amostra. Na tabela
[5.1] apresentamos os resultados do nimero de modos encontrados no 6ptico pelo mclust
e em raios-X pela inspecao visual da imagem do gas, na segunda e na terceira colunas
respectivamente. Todos os aglomerados mostraram mais de um modo na anélise 3D do
mclust e 75% apresentaram mais de um modo em raios-X.

Aglomerados menos relaxados podem ter a determinacao de suas massas prejudicadas,
afetando entao o calculo dos parametros cosmolégicos. Por esse motivo se faz importante
a identificacao e estudo desse tipo de aglomerado. Uma das primeiras classificacoes da
morfologia de aglomerados ¢ aquela fornecida por Bautz & Morgan (1970) [9], baseada na
dominancia de galaxias brilhantes. Eles criaram um sistema de classificacao de morfologias
chamado BM type. Esse indice varia de 1 a 3 e contém duas categorias intermediarias,
1.5 e 2.5. Quanto maior o indice BM do aglomerado mais dinamicamente jovem ele
é. Aglomerados com indice BM 1 possuem simetria esférica, concentragao central, e uma
galaxia cD. Aglomerados com indice BM 3 tem o seu gés altamente espalhado, sao bastante
assimétricos e nao relaxados. A tabela apresenta os resultados para as temperaturas
e metalicidades médias dos aglomerados da amostra, na segunda e na terceira coluna
respectivamente. Na quarta coluna temos o indice BM dos aglomerados classificados em
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Tabela 5.1: Quantidade de modos em raios-X comparada com quantidade de modos obtida
pela anélise 3D do mclust.

Nome Numero de modos em 3D | Nuimero de modos Raio-X

A1035 2 2

A1291 2 1

A1750 4 3

A1377 6 2

A2067 6 2
NSCS121723+040720 2 2

A2399 4 2

A2428 3 1

Manolopoulou & Plionis (2016) [60]. Apenas A1750 foi classificado por Leir & Van Den
Bergh (1977) [51]. ZwCl 1215 foi classificado como nao relaxado por Parekh et al. (2015)
[72]. A escala contém quatro niveis: relaxado forte, relaxado, nao relaxado e nao relaxado
forte.

Tabela 5.2: Tipo BM comparado com as temperaturas e metalicidades médias.

Nome | Tx (keV) | Z, | Indice BM
A1035 2.54 0,60 2,5
A1291 3,96 3
A1750 4,08 0,36 2,5
A1377 1,70 0,09 3
A2067 1,44 0,18 3
ZwCl1215 6,92 0,39 | Nao Relaxado
A2399 3,85 0,73 3
A2428 344 0,48 P

Com excecao de A2399, que difere em 1.25 keV (48.0%) as temperaturas obtidas por
relagao de escala em Lopes et al (2009) [58] ndo sdo muito diferentes das que obtivemos
com ajuste do perfil de temperatura. A1035 tem temperatura 0.26 keV (9.28%) menor
que em Lopes et al. (2009) [58]. Para este aglomerado ndo encontramos outros valores
medidos através de ajuste espectral na literatura para que pudéssemos comparar. Além
do mais os dados do XMM-Newton possuem melhor qualidade que os dos outros satélites
pelos quais esse aglomerado foi observado, permitindo andlises mais precisas. A1750 tem
temperatura 0.42 keV (9.13%) inferior ao valor encontrado em Lopes et al. (2009). A2428
possui um valor 0.66 keV (16.5%) menor que o encontrado em Lopes et al. (2009) [58].

Nao encontramos nenhuma relagao entre o indice BM e o niimero de modos encon-
trados no éptico, No entanto seria interessante repetir a analise do éptico, considerando
apenas as areas das concentragoes em raios-X como foi feito para Abell 1750 e também
refazer essa classificacdo do indice BM ja que agora temos dados com melhor resolugao
capazes de separar estruturas que antes nao era possivel.

5.1 Perspectivas

Futuramente pretendemos calcular as massas dos aglomerados com as temperaturas
médias obtidas através dos perfis e comparar com as massas obtidas através da tempera-
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tura derivada de L, — T.

Pretendemos também aplicar testes de gaussianidade nos subgrupos encontrados pelo
mclust para testar a eficacia do método. Para os subgrupos que a distribuicao de veloci-
dades for classificada como gaussiana, vamos calcular as massas

Vamos repetir as analises do mclust aplicando cortes em raios mais relevantes para
emissao em raios-x. Pretendemos também reduzir as imagens e analisar os dados de
A2399 e A1377 , mudando a normalizacao padrao do background, na tentativa de obter
valores mais adequados para as temperaturas. Nos vamos também calcular Rsy para
cada estrutura encontrada em raios-X e entao obter nossa propria estimativa de Lgyg mais
precisa, ja que parte de dados do XMM e do Chandra ao invés do ROSAT. Vamos também
calcular Tx em Rs.

Pretendemos gerar mapas de temperatura para procurar por regioes de choque no
ICM e também buscar evidéncias da influéncia do aumento de temperatura na variagao
da taxa de formacao estelar especifica das galdxias. Uma ideia interessante seria também
comparar a atuacao da densidade local na taxa de formacao estelar especifica das galaxias
em areas onde ha emissao em raios-X e em areas onde nao ha emissao. Assim ter uma ideia
quantitativa de quanto a densidade local perde efeito na variagao da sSFR em ambientes
com alta concentracao de ICM. Podemos comecar a fazer isso de uma forma simplificada
calculando a densidade superficial projetada das galaxias da nossa amostra e plotando
graficos de densidade versus formacao estelar especifica para regioes onde ha emissao em
raios-X e comparando com o mesmo gréafico para regioes onde nao ha emissao em raios-X.

Outra analise possivel é o perfil de brilho superficial. Podemos analisar se o brilho
aumenta entre os picos de luminosidade do gés dos aglomerados que sao bimodais em
raio-X, para tentar identificar o estado dinamico do aglomerado, pré ou pos merger.

Para confirmar interagoes entre aglomerados se faz necessario aplicar modelo dinamico
para determinar se os sistemas estao gravitacionalmente ligados e determinar seus estados
dinamicos. Com tais modelos também é possivel prever em quanto tempo aglomerados
com A1750N e A1750C irao se fundir. Pretendemos aplicar o modelo utilizado em Nasci-
mento et al. (2016) [69] para alguns dos sistemas da nossa amostra.

85



A Regioes utilizadas para extrair o background e pro-
duzir os perfis.

Figura A.1: Regioes anulares utilizadas para extrair o background, de A1035, das cameras
MOS, em ciano e PN em azul escuro. As regioes circulares verdes sao as fontes excluidas.
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Figura A.2: Regites anulares utilizadas para extrair o background, de A1291, das cameras
MOS, em ciano e PN em azul escuro. As regioes circulares pretas sao as fontes excluidas.
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Figura A.3: Regioes anulares utilizadas para extrair o background, de A1750, das cameras
MOS, em ciano e PN em azul escuro. As regioes circulares pretas sao as fontes excluidas.
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Figura A.4: Regioes anulares utilizadas para extrair o background, de A2399, das cameras
MOS, em ciano e PN em azul escuro. As regides circulares verdes sao as fontes excluidas.
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Figura A.5: Regioes anulares utilizadas para extrair o background, de A2428, das cameras
MOS, em ciano e PN em azul escuro. As regioes circulares pretas sao as fontes excluidas.
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B Resultados para cada modo isolado em A1035 e
A1291.

A1035
MODO RA DEC Zspec Op R200 M200
(J2000) | (J2000) (Km/s) | (Mpc) | (10%M,)
1 158.046 | 40.163 | 0.068 | 505.785 | 1.274 | 2.510
158.031 | 40.284 | 0.078 | 583.175 | 1.291 | 2.640

A1291
MODO| RA DEC Zspec Op R200 M200
(J2000) | (J2000) (Km/s) | (Mpc) | (10%M,)
1 173.126 | 55.975 | 0.051 | 382.954 | 1.221 | 2.178
173.046 | 56.015 | 0.057 | 412.928 | 1.283 | 2.542
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