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Resumo

Dentro do cenario hierarquico de formacao e evolucao de estruturas, os aglomerados
de galaxias constituem os maiores sistemas em equilibrio encontrados hoje em dia no
Universo. Sua formacao se dé através da fusao de subaglomerados menores, que ocorre
preferencialmente na direcao dos filamentos nos quais a matéria se distribui em grande
escala. Este evento, o mais energético desde o proprio Big Bang, nos prove um excelente
laboratério astrofisico para o estudo de suas trés principais componentes: a matéria escura,
o gas e as galaxias. Neste trabalho estudamos trés sistemas de aglomerados de galédxias cuja
fusao estd acontecendo muito proxima em relagao ao plano do céu: Abell 1758, Abell 2034
e Abell 3376. Nossos estudos foram baseados em dados no 6tico, tanto de imageamento
quanto de espectroscopia. Estes dados nos permitiram mapear a distribuicao da massa
total através da técnica de lentes gravitacionais fracas e obter parametros de seu estado
dinamico, como a dispersao de velocidades e separacao radial em relagao a linha de visada.
Como resultado, obtivemos a medida massa de cada estrutura em colisao que, juntamente
com a informacao dos redshifts das galaxias membro, nos permitiu caracterizar seu estado
dinamico “atual”. Ambos os vinculos observacionais foram utilizados para descrever a
histéria do movimento de colisao entre os subaglomerados, através da aplicacao de um
modelo analitico da dinamica de dois corpos. Foi possivel também a quantificacao do
efeito dinamico da colisao através da medida do incremento na dispersao de velocidades
em relacao ao estado pré-colisao. A andlise nos permitiu colocar vinculos, ainda que fracos,

sobre a secao de choque de auto interacao da matéria escura.






Abstract

According to the hierarchical scenario, the galaxy clusters are the largest bounded
structures today in the Universe. Their formation is through the merger of smaller sub-
clusters mainly along the filamentary structure on which the matter are distributed on
such large scales. The merging of galaxy clusters are the most energetic event since the
Big Bang and provide us an excellent astrophysical laboratory to investigate its three main
components: the dark matter, the intra-cluster gas and the galaxies. In this thesis, we
have investigated threes systems whose merger is taken place not so far from the plane of
the sky: Abell 1758, Abell 2034 e Abell 3376. Our studies were carried out using optical
data, both imaging and spectroscopy. With such data, we have reconstructed the mass
distribution through the weak lensing technique and obtained dynamical parameters as
velocity dispersion e line-of-sight separation. As a result, we have measured the individ-
ual masses which was combined with the redshift information in order to characterise the
current state of the merger systems. These observational constraints were used as input
to the two-body dynamical model in order to describe the merger history of the systems.
Moreover, we measured the merger dynamical effect on the velocity dispersion of the mem-
ber galaxies, comparing the values before and after the event. With our analysis, we have

placed upper limits, although weak, on the dark matter self-interaction cross-section.
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Capitulo 1

Introducao

Neste capitulo apresentaremos o contexto astrofisico dentro do qual se insere o trabalho
de pesquisa desenvolvido nesta tese. Apds uma breve descricao do modelo ACDM e do
balanco do contetido do Universo, iremos analisar os modelos analiticos dentro do cenério
hierarquico que descrevem o crescimento do campo de densidades desde o regime linear até
a formacao de estruturas virializadas. Na segunda parte abordaremos com mais detalhes
a Fisica da formacao dos aglomerados de galaxias e as assinaturas observacionais que
permitem a identificacao de sistemas neste estagio evolutivo. Por fim, sao apresentados o
objetivo cientifico e a estrutura desta tese.

Existem na literatura intimeros excelentes trabalhos de revisao e livros que versam sobre
os assuntos aqui tratados. Em especial, a compilagao apresentada a seguir foi baseada
principalmente nos trabalhos de Padmanabhan (1993), Combes et al. (1995), Feretti et al.
(2002), Schneider (2006), Meylan et al. (2006), Mo et al. (2010) e Kravtsov e Borgani
(2012).

1.1 Evolucao do campo de densidades

A teoria do Big Bang complementada pelo modelo ACDM ¢ o atual paradigma da Cos-
mologia moderna. Ela esta assentada em trés grandes pilares sustentados pelo sucesso das
observagoes: a nucleossintese primordial dos elementos quimicos, a lei de Hubble (recessao
das galaxias) e a observagao da superficie de tltimo espalhamento da radiacao césmica de

fundo (RCF).

Vamos considerar o parametro de densidade definido como

() = L&) (1.1)
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Para um Universo plano, a soma das contribui¢oes da matéria, energia escura e radiacao é
Q=Q,,+Qr+Q, =~ 1. A densidade critica se escreve

_ 3H*(z)

pe(2) = e (1.2)

onde H(z) é a constante de Hubble num dado redshift.

A Fig. 1.1 mostra a composi¢cdo do Universo nos dias de hoje (€p). Atualmente a
componente majoritaria é a energia escura {2, responsavel pela aceleragao da taxa de
expansao do Universo. Com relacao ao conteudo material, ele é dominado pela matéria
escura fria (CDM, do inglés cold dark matter) que iremos contextualizar mais adiante. Os
barions correspondem apenas a {2, ~ 0.045 e a contribuicao da radiacao ¢ praticamente

nula.

Total —e—
Energia Escura (Q) —e—
Matéria (Qyp) ——o——

CDM—me——

Estrelas ——o——
1 | Neutrinos

L L L L Lo L L L Lo L | L Lo
0.001 0.01 0.1 1
Q=p/pc

Figura 1.1: Constituicao do Universo nos dias de hoje escrita em termos do parametro de
densidade €. Foi considerada a constante de Hubble no valor de Hy = 70 km s~' Mpc~!
(Figura extraida de Lima Neto, 2016).

Sejam p,, p, € pa respectivamente a densidade de radiacao, de matéria e de energia
escura. A evolucao de cada uma destas entidades em funcao do redshift pode ser escrita

CcOomo
Pr = pT,O(1+Z)4

pm = pmo(1+2)° (1.3)
pr = A
onde o indice 0 se refere aos valores atuais. A densidade de energia escura é constante
ao longo da historia de evolugao do Universo. A Fig. 1.2 mostra de maneira gréafica a

evolugao destas grandezas.
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Figura 1.2: Evolucao da densidade de matéria, radiacdo e energia escura. A linhas tracejadas
verde representam os momentos de equiparticao de energia. Em cada era destacada ocorre o

predominio de uma das componentes do Universo. (Figura extraida de Lima Neto, 2016).

No passado a houve uma época em que p, > p,,, a chamada era da radiacao. Apds a
época de equiparticao matéria-radiagao em zg " &~ 3200, os bérions (essencialmente H)
permanecem completamente ionizados devido ao espalhamento dos fétons da radiacao pelo
elétrons livres. Ambos permanecem acoplados pelas interagoes eletromagnéticas até o mo-
mento da recombinacao, z.... A partir dai o Universo se torna “transparente” permitindo
a livre propagagao dos fétons. Este evento ocorrido em z,. ~ 1100 (t ~ 3 X 10° ano)
constitui o retrato mais jovem que temos do Universo, a chamada ultima superficie de
espalhamento da radiacdo césmica de fundo (Fig. 1.3).

Este mapa da RCF é o nosso ponto de partida para entender como as estruturas se
formam e evoluem no Universo em expansao. A superficie de ultimo espalhamento era
extremamente uniforme, com diferencas de apenas de 1 parte em 10°. Como veremos na
proxima se¢ao, o acoplamento entre a matéria barionica e a RCF antes da recombinagao
amortece o campo de densidade dos barions, impedindo que as sobredensidades crescam

para formar as sementes das futuras estruturas. O fato é que caso essas sementes surgissem
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Figura 1.3: Mapa da diferenca de temperatura da superficie de 1ltimo espalhamento da

radiagao césmica de fundo (RCF) em microondas vista através do satélite Planck em z = 0
(Planck Collaboration et al., 2015). Esta imagem constitui o retrato mais antigo que temos
do Universo, com idade de 3 x 10° ano (z ~ 1100). Esta superficie é quase que perfeitamente
plana com diferencas de apenas uma parte em 10°. A RCF possui um espectro perfeito de
corpo negro caracterizado por T~ 2.7 K.

somente apos zwec, a distribuicao de matéria observada atualmente nao seria reproduzida.
E neste cenario que entra em agao a matéria escura fria que, por definicao, interage com
os fotons apenas via forca gravitacional, podendo entao dar inicio ao processo de formacao

das estruturas em zeq < 2 < Zrec-

1.1.1 Fase linear

O cenério hierarquico de formacao de estruturas prevé que as primeiras a serem for-
madas serao aquelas em menor escala, que irao posteriormente se fundir para a formacao
de estruturas hierarquicamente superiores (também conhecido como cenério bottom-up).
Dentro deste contexto, as primeiras estruturas foram formadas através do colapso gravita-
cional das regides mais densas do campo primordial de densidades. Este, por sua vez, é

caracterizado pelo parametro do contraste de densidade, definido como

t) — polt
S(r,t) = M7 (1.4)
po(t)
onde p(r,t) é a densidade de matéria no ponto de interesse, py(t) é a densidade média no

Universo no instante t e r é a coordenada espacial prépria. As propriedades especificas de
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d(r,t) dependem dos detalhes das fases iniciais do processo de inflagdo do Universo e seu
posterior comportamento até a era da recombinagao. Entretanto, a hipétese de trabalho
mais difundida é que §(r,t) seria um campo homogéneo e gaussiano (e.g. Kravtsov e
Borgani, 2012, e referéncias contidas).

A homogeneidade da RCF nos estédgios iniciais do Universo (z ~ 1100), ilustrada na
Fig. 1.3, sugere que |§ < 1| nesta época (e.g. Schneider, 2006). Em escalas menores que o
chamado raio de Hubble,

c

Ry = — ~ 3000 ! Mpc, (1.5)
H,

podemos considerar a aproximacao newtoniana para a evolucao de d no contexto de um
fluido nao-relativistico com velocidade u sob a influéncia de um campo gravitacional com
potencial ¢. Tal descricao ¢ valida tanto para o gas de barions quanto para a matéria
escuralll.

A evolucao temporal de tal fluido, em termos da coordenada prépria 7, é regida respec-

tivamente pela equagoes de continuidade (1.6), de Euler (1.7) e de Poisson (1.8),

Dp
[ r- f— 5 1-
Dt—l—pV u=0 (1.6)
Du V,.P
AL L VS 1.7
T p Vo (1.7)
V2¢ = 4nGp, (1.8)
onde
D 0
Z="1u-v, 1.
D1 6r+u \Y4 (1.9)

Para determinar todas as varidveis envolvidas ainda é necessaria uma equacao de estado
que relacione pressao e densidade. Para um gas ideal monoatomico com entropia especifica

S, a primeira lei da termodinamica nos permite escrever

2
P ="P(p,S) x p°/®exp (gﬂ;’”&ps> : (1.10)
B

sendo jt o peso molecular médio em unidades da massa do préton m, e kg a constante de
Boltzmann. Pode-se reescrever a identidade da Eq. 1.7 como

% =c2V6 + §(1+6)TVS, (1.11)

1 No caso dos bérions suas colisdes frequentes os levam ao equilibrio térmico ao passo que para a

matéria escura a aproximagao é valida enquanto a dispersao de velocidade local de suas particulas for

suficientemente pequena.
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op\ /2
Ce = | — 1.12
(3P)s ( )

A mesma descricao acima pode ser aplicada no caso mais realistico, levando em consi-

onde

¢é a velocidade adiabatica do som.

deragao a presenca nao dominante de particulas relativisticas como fétons e neutrinos (p,)
ou mesmo energia do vacuo (p,). Em principio, tais componentes irao contribuir com o
potencial gravitacional, V3¢ = 47G(p+ p, + p,), porém a densidade de vdcuo corresponde
numericamente ao oposto da densidade de fétons (p, = —p,), cancelando o efeito de ambas
(Mo et al., 2010).

Para quantificar a evolucao temporal das perturbacoes num Universo em expansao
descrito pela métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW)!?! utilizamos a coordenada

comével, definida em termos do fator de escala a(t) como
r=a(t)x. (1.13)
A velocidade propria, u = 7* no ponto x fica
u=a(t)r+v com v=ad. (1.14)
Assim, as coordenadas se transformam de acordo com
1 0 0 a

Reescrevendo a densidade em termos do contraste 9,
p(x,t) = po(t)[1 + d(x,1)], (1.16)

e lembrando que py(t) oc a3 podemos re-escrever as Eqs 1.6, 1.7 e 1.8 como

a6 1
—+ V(1 = 1.1
5 T aV[( +0)v] =0, (1.17)
Jdv  a 1 Vo 2 V6 2T
-~ 4z (v - = — - = B p—— 1.1
at—l—av~|—a(v V)v - 2 1590) BaVS e (1.18)
V2® = 47Gpoa’s (1.19)

sendo ® = ¢ + aax?/2. Por simplicidade de notagdao, V = V.

2 Em funcio das coordenadas coméveis (x,0,¢) a métrica de Friedmann-Robertson-Walker se escreve

d 2
ds? = gudatda? = —*dt* +a* (1) | 1 xk ~ + 22(d6? + sin® §do?)
— KX
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No regime linear do crescimento das perturbacoes de densidade, temos que 6 — 0 e
v — 0. Neste caso, podemos ignorar os termos nao lineares das equagoes de continuidade

(1.17) e de Euler (1.18) que podem entao ser linearizadas,

05 1
v a Ve 2 oT
Iy =t s _ = 1.21
ot av a CLV(s SaVS’ (1.21)

onde T é a temperatura média de fundo.

Diferenciando a equagao de continuidade (1.20) com respeito ao tempo e aplicando as
Eqgs. 1.19 e 1.21, chegamos a equacao que governa a evolucao do campo de densidades em
seu regime linear,

T

a?

%5 a 06 c? 2
Z 492727 4 Zsyy2 Z
BTE + e 7Gpo(t)o + QQV 0+ 3

V?S. (1.22)
O segundo termo a esquerda da equacao que depende do fator de escala, age no sentido
de suprimir o crescimento das perturbacoes de densidade devido a expansao do Universo
enquanto que o primeiro termo da direita é o responsavel por causar as perturbagoes que
irao crescer via instabilidade gravitacional. Os dois ultimos sao termos relacionados a
pressao: V2§ ¢ devido & variacao espacial da densidade enquanto que o termo com V28 é
causado pela variacao espacial da entropia especifica.

Para um Universo plano ou quando as dimensoes em questao sao muito menores que
o tamanho do horizonte (Eq. 1.5), podemos desprezar a curvatura do Universo. Nesta
condicao, a grande vantagem da abordagem linear é que podemos descrever o campo de

densidades como a soma de ondas planas que podem ser representadas por sua transfor-

mada de Fourier,

S(m,t) = ok(t) exp(ik - ) (1.23)
O(t) = %/5(33,15) exp(—ik - x)d*x, (1.24)

sendo V = L? o volume onde as perturbacoes podem ser consideradas periédicas e k =

2ma(t)/L (Mo et al., 2010).

Sabendo que V = ik e V? = —k? podemos escrever a transformada de Fourier da
Eq. 1.22,
d25k a dék l{202 2 T
2—— = |4nGpy(t) — —>| Ok — = —k*Sk. 1.25
dt2+ a dt [Wpo() az] P32 7k (1.25)
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No regime linear, a solugao geral desta equacao pode ser escrita como § = AD, (a) +
BD_(a), onde D, e D_ correspondem respectivamente aos modos de crescimento e decai-

mento do contraste de densidade. Entretanto, o fator de crescimento,

oo 1 +Z/
onde
E(2) = Qo+ (1 — Q)1+ 2)* + Qo1 + 2)% + Q. 0(1 + 2)4/2 (1.27)

ird dominar a evolucao do campo de perturbacao de densidade.

Embora barions e fétons estivessem fortemente ligados devido ao espalhamento Comp-
ton até a era da recombinacaol®! este acoplamento nao era perfeito ja que o caminho livre
dos fotons nao era nulo. Por causa disso, as perturbacoes na distribuigao dos fotons foram
amortecidas o que também implicou no amortecimento das oscilagoes acusticas no fluido
de barions. Tal efeito é conhecido como amortecimento de Silk, cuja escala no redshift de

recombinacao pode ser estimada como

m Ctrec 3/2 Qb 0 -3/
Msit(trec) = GP0m < ) ~ 2.8 x 10" (Q—) (Qnoh?) 4 My, (1.28)

3UTne m,0

onde o7 é a se¢do de espalhamento Thomson (boa aproximagao do espalhamento Compton)
e n, ¢ a densidade numérica de elétrons.

As perturbagdes no fluido barions/foténs com massas menores que Mgy serdo amorteci-
das exponencialmente até a era da recombinagao. Para o Universo dominado pela matéria,
o amortecimento de Silk ird remover perturbacoes menores que ~ 10 M. Em tal cendrio,
bastante plausivel apds a era da equiparti¢ao matéria/radiacao, as galaxias (Mparion < 101
M) ndo poderiam ser formadas através do cendrio hierarquico ja que as perturbacoes ini-
ciais na densidade de barions teriam que ser muito maiores que as previstas pela flutuacao
de temperatura na radiacao césmica de fundo.

Esta aparente inconsisténcia do cenario hierarquico pode ser facilmente resolvida pos-
tulando-se que a componente de matéria do Universo ¢ dominada por matéria escura fria

de origem nao barionica. Como a CDM nao tem pressao, ela nao sofre tal processo de

3 Posteriomente a0 momento em que a densidade de matéria excedeu a densidade de radiacdo, o Universo
se expandiu e esfriou até Tyec ~ 3700 (2yec ~ 1100) permitindo o desacoplamento entre bérions e f6tons,
que puderam entao se propagar livremente. O hidrogénio ionizado que compunha a quase totalidade da

componente baridnica se tornou neutro devido a recombinacao dos elétrons livres.
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amortecimento e as perturbacoes nesta componente ja podem crescer logo apoés a época da
equiparticao matéria-radiacao. Ao fim da recombinacao, quando os barions se comportam
como um fluido sem pressao, eles irao cair no potencial associado as perturbacoes presentes
na distribuicao de CDM. Tal processo esta ilustrado na Fig. 1.4 e é corroborado por simu-
lagoes numéricas da evolugao do crescimento de estruturas (e.g. Vogelsberger et al., 2014)

como podemos ver na Fig. 1.5.

A § :§9 fase ndo
| p w, linear
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Figura 1.4: Evolucio do contraste de densidade § de uma regido atualmente com M = 10
Mg dentro do contexto do modelo ACDM. As perturbagoes do campo de densidades da CDM
comecam a crescer logo apés o momento da equivaléncia matéria-radiagao enquanto que as
perturbagoes na distribuigao de barions sao amortecidas até a recombinacao, quando podem
finalmente crescer livremente. Caso a matéria do Universo fosse dominada por barions, nao
haveria tempo suficiente para J atingir o regime nao linear em z < 1. (Figura extraida de
Lima Neto, 2016).

A transformada de Fourier de 6 também pode ser escrita em fungao das amplitudes |0y|
e das fases @,

5k = |0 e (1.29)

Por hipdtese, as fases sao consideradas independentes e aleatérias de modo que o campo
de flutuagoes de densidade nao tenha uma escala preferéncial. Podemos definir o espectro

de poténcia da amplitude das perturbagoes como
P(k) = |6]* oc k™. (1.30)

No cenario hierarquico onde as menores estruturas colapsam primeiro, —3 <n < 1. A
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Figura 1.5: Evolugao da distribuicao de matéria escura e barions segundo a simulacao II-

lustris. A CDM (primeira coluna), densidade do gas (segunda coluna), temperatura do gis
(terceira coluna) e sua metalicidade (dltima coluna) sdo apresentados entre 4 < z < 0 (de
baixo para cima). Logo apds a recombinagio, as perturbagoes no campo de densidade dos
béarions comegam a crescer e “caem” no pogo de potencial criado pelas protoestruturas mais
antigas formadas por CDM. A distribuigdo das estruturas em CDM é bastante similar a dis-
tribuicao dos barions em baixo redshift, quando o crescimento das estruturas é governado

pelo regime nao linear.

teoria da inflagao prevé que ao final deste processo o espectro de potencia nao dependa da

escalal*! resultando em n = 1. A evolucdo deste espectro de poténcia “primordial” pode

4 E o chamado espectro de Harrison-Zel’dovich.
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ser parametrizada como
|62 = [0 [7T% (k) = P(k) = P,(k)T* (k). (1.31)

onde o indice 7 se refere ao valor primordial. A chamada funcao de transferéncia pode ser

escrita como
T(k,z) = ?;T(S; giég;. (1.32)

onde d;(0) é o espectro de poténcia logo apds o final da inflagao.

A evolucao de P(k) esta ilustrada na Fig. 1.6. As pequenas estruturas (k alto) sao
amortecidas durante a era da radiacao e isto se traduz na existéncia de um pico no espectro
de poténcia que marca a escala onde as flutuacoes de densidade correspondentes deixaram
de ser amortecida pelo fluido de fétons!®).

Enquanto a Fig. 1.6 mostra que somente a amplitude de P(k) é alterada em fungao
do redshift para grandes escalas (k baixo) o mesmo comportamento nao é verificado apds
o ponto de maximo, quando sua forma também é alterada. Isso é uma assinatura da
evolucao nao linear de estruturas em pequenas escalas ja que o campo de flutuacoes,
inicialmente gaussiano, deixa este regime sendo necessaria uma abordagem especifica nesta

nova situacao.

1.1.2 Fase nao linear: o modelo de colapso esférico

A descrigao linear do crescimento de estruturas através do espectro de poténcia P(k)
¢ valida somente até §; < 107* (e.g. Padmanabhan, 1993), ao passo que as estruturas
colapsadas presentes no Universo atual (e.g. Fig. 1.5) possuem contraste de densidade
0 > 1 onde o modelo de fluido ja nao é mais valido.

A descricao detalhada do colapso gravitacional nao linear é de dificil tratamento analitico
requerendo portanto o uso de simulagoes numéricas para caracterizar em detalhes a evolucao
de 0. Contudo, pode-se obter uma descricao aproximada de sua evolucao através de mode-
los simples supondo alguma simetria no sistema. E nesta premissa que se baseia o modelo
de colapso esférico que veremos em detalhes a partir de agora.

O campo de flutuagoes de densidade num dado instante t consiste de regices onde

§ > 0 (sobredensidades) e § < 0 (subdensidades). A forca gravitacional ird agir colap-

5Isto corresponde aproximadamente & dimensdo do horizonte comével no momento de equiparticio,

~12.3Q,,1h=2 Mpc, que corresponde a ~85 Mpc no modelo ACDM
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sando as regides com “excesso” de densidade que eventualmente irao formar um objeto
gravitacionalmente ligado. Localmente, a contragao ira agir contra o fluxo de expansao
césmica fazendo esta pequena regiao se expandir numa taxa progressivamente menor que o
Universo como um todo até atingir um raio maximo r,, no instante t,,. A partir dai, o raio

do objeto comega a se contrair provocando o colapso e posterior virializacao da estrutura

— 7=0.2
— 7=0.25
— 7=0.3
— 7=0.36
- - z=0.42
2=0.5
z=0.6
2=0.7
z=0.8
2=0.9
z=1
2=1.25
z=1.5
— 7= TS
z=2
2=25
-2Z=3
Z=
z=5
z=6
— 7=7.5

— 7=10

10

—7=13
— 7=00
—7=30
— 750
— 7=100

10” e S T .
107 107° 1072 107 10°

k (h Mpc™1)

Figura 1.6:  FEvolugdo do espectro de poténcia da amplitude das flutuagoes
do campo de densidades medida a partir da Dark Energy Universe Simulation
(http://www.deus-consortium.org/). Devido ao amortecimento das pequenas escalas antes
da recombinagéo, P(k) apresenta um pico a partir do qual a amplitude das flutuages é menor
que aqueles previsto pelo espectro de Harrison-Zel’dovich (n = 1). Na regido das grandes
escalas (k pequeno), a forma de P(k) se mantém constante em fungéo do redshift havendo
somente variacao em sua amplitude. Em contrapartida, nas menores escalas (k alto) a forma

do espectro é alterada devido ao regime nao linear de crescimento das estruturas.

que tera um raio caracteristico r, no instante t,.

Vamos descrever a evolucao de uma casca esférica de raio nao-comével r =
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(Fig. 1.7) cuja massa em seu interior é invariante (isso implica que uma casca nao ira se

sobrepor a outra). Segundo a teoria newtoniana, a evolugao do sistema serd governada por

d*r GM
- = 1.33
sendo que a massa total no interior da casca no instante ¢ é dada por
AT o =
M = 37 po(t)(1+9), (1.34)

sendo 0 o contraste de densidade uniforme dentro de 7 e py(t) a densidade média do
Universo. Enquanto que no regime linear a transformada de Fourier dx(¢) do contraste
de densidade é adequada para a descricao do fenémeno ja que cada modo k evolui in-
dependentemente, a mesma suposicao nao é valida no regime nao linear de modo que o

formalismo é escrito diretamente em termos de (7, t).

Figura 1.7: Ilustragao da situagao inicial considerada pelo modelo do colapso esférico de
uma regido com contraste de densidade §(r,t) > 0. A evolucdo da casca esférica de raio nao
comoével r = a(t)x é determinada, de acordo com o teorema de Birkhoff, apenas pela massa

interior a ela.

Integrando a Eq. 1.33 encontramos a equagao de movimento

L (ﬁ)Q _GM g (1.35)

2 \ dt r

onde F é uma constante de integracao que corresponde a propria energia total do sistema.
A evolugao sera definida pelo sinal da energia: para E > 0, o primeiro termo da Eq. 1.35
serd sempre positivo provocando a eterna expansao da casca esférica; por outro lado,
quando E < 0, esta expansao ird atingir um ponto maximo a partir do qual a casca
esférica colapsa.

A evolugao temporal do crescimento da casca esférica pode ser obtida através da in-

tegracao da equacao de movimento, cuja solucao paramétrica para £ < 0 é dada pela
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equacao de um cicléide,
r(@) = A(1 —cosf) e t(0)=B(0—sinf) com 0<60<2m, (1.36)

onde A e B sao constantes.
Podemos re-escrever as solucoes em funcao do raio maximo que a esfera atinge no
instante t,,,
Lzl(l—cose) e i:l(ﬁ—sine), (1.37)
T'm 2 tm T
que é alcancado em # = 7 quando r,, = 2A e t,, = 7B.
Lembrando da conservacao de massa dentro da casca, a densidade média em seu interior

também pode ser escrita de maneira paramétrica,

3M 1
(6) = 4 A3(1 — cos )3

p (1.38)

Em sua abordagem mais simples, o modelo de colapso esférico considera o Universo descrito

pelo modelo de Einstein-de Sitter (EdS), que é dominado pela matéria (2 = Q,, = 1).

Neste caso, a densidade média do Universo no instante ¢ pode ser escrita como

1

po(t)

Aplicando estas relagoes na defini¢ao de 6(r, t) (Eq. 1.4) encontramos a expressao paramétrica

que rege a evolugao do contraste de densidade em seu regime nao linear

5(6) = % Y (1.40)

onde também usamos que A*> = GM B? (Padmanabhan, 1993).

Na méxima expansao (r = ry,, t = t,, e § = ), a densidade média no interior da casca

é obtida substituindo §(€) na relagdo p = po(1 + ),

9(60 — sin0)2
m = Poltm) == ~ 5.55p0(tm), 1.41
p po( )2(1_C080)3 po( ) ( )
que leva a um contraste
Om = 4.55, (1.42)

em relacao a densidade média do Universo na mesma época.
A Eq. 1.37 sugere que em 6 = 27, correspondendo ao instante ¢t = 2t,,, contragao da

esfera se dard até uma singularidade (r — 0). Entretanto, bem antes desta configuracao, o
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modelo da distribuicao da matéria em casas esféricas deixa de ser valido e o sistema atinge
rapidamente o equilibrio através do processo de relaxagao violenta (Lynden-Bell, 1967).

Neste momento passa a valer o teorema do virial,
U] = 2K, (1.43)

e a energia total sera £ = —K. O processo de relaxacao violenta ird transformar as
particulas de matéria escura em uma estrutura com raio r,, dispersao de velocidades o, e
densidade p, (Fig. 1.8). Esta concentragao de massa virializada é o que chamamos de halo

de matéria escura.

1.5
I ro 28 |
1 -
€ L
p -
\ L
-
L relaxacao
0.5
F expansao colapso 4
o L L L L | L L L L L L L L |
0 1 2 3
t/t,

Figura 1.8: Evolucao do raio de uma casca esférica de acordo com o modelo de colapso
esférico e posterior relaxacgao violenta (linha preta continua). A casca ird escapar do regime
linear (linha azul tracejada) e se expandird até atingir o raio mdximo r,, a partir do qual
comeca o processo de contracdo da estrutura. Antes de atingir a singularidade o modelo de
colapso esférico deixa de ser valido e a estrutura sofre um processo de relaxagao violenta,
virializando-se rapidamente. O raio final serd metade daquele que a estrutura atinge no

instante de sua maxima expansao (Figura adaptada de Lima Neto, 2016).

Considerando o ponto de retorno em t = t,,,, a energia potencial gravitacional se escreve

2
U= M (1.44)

'm

onde o fator v depende do perfil de densidade do corpo auto-gravitante (e.g. v = 3/5 para

uma esfera homogénea). Em t = ¢, a energia estard totalmente na forma cinética,

2 Tm

Mo? M? M\ V2
i ¢ ( G ) . (1.45)
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Do teorema do virial,
GM? GM?* m
=2y —r, = (1.46)
TU rm 2

~y

encontramos que o raio da estrutura virializada corresponde a metade daquele que ela
possuia no instante de maxima expansao.
A densidade p, da estrutura virializada pode ser escrita como
p )
= = (—m) = py ~ 44.4p0(tm), (1.47)
Pm Ty

3 para M = constante. E interessante, entretanto, escrever este valor

lembrando que p o< r~
em termos da densidade média do Universo a época da virializagao da estrutura. Como
a relaxacgao violenta ¢ um processo rapido, consideramos a virializagdo como instantanea
emt, = 2t,. Lembrando que no Universo dominado pela matéria de EdS, py < a=3 e

a o t?/3 encontramos a relacio entre a densidade do Universo em t,, e t,,

pO(tm) = 4p0(tv)a (148)
que nos leva a
A, =2 — 1872 ~ 177.6. (1.49)
polts)

Esta relagdo pode ser generalizada para a cosmologia ACDM (1 — Qy — Q,, = 0) e

escrita em termos do redshift (Bryan e Norman, 1998),

1-— Qm70 _ 39(1 — Qm70)2
[H(=2)/Hol* " [H(z)/Ho]*’

A,(z) = 187% — 82 (1.50)

com

5

Para €, = 0.27 encontramos um parametro de contraste em z = 0 igual a A, =~ 358 (e.g.

r =14+ Qnol(1+2)* —1].

Kravtsov e Borgani, 2012, e referéncias contidas). Entretanto, de acordo com a Fig. 1.2,
a matéria domina o Universo desde z ~ 3000 (equiparti¢do matéria-radiacao) até z ~ 0.5
(equiparticao matéria-energia escura) de maneira que a Eq. 1.49 ainda constitui uma boa
aproximacao para A,.

A titulo de ilustracao, podemos comparar os resultados da teoria nao linear de  com
aqueles previstos pelo regime linear. Neste caso, podemos simplificar as Eqs. 1.37 e 1.40

utilizando a aproximacao de Taylor em primeira ordem,

r 0? t 03 362
~ . - — . 6 ~ — 1. ].
Tw 4 7 tm 6w 20’ (1.51)



Secao 1.1. Evolugao do campo de densidades 43

obtendo

2/3 2/3 2/3 2/3

T'm 4 tm 20 tm
que mostra que tanto a evolugao de r quanto o crescimento do contraste de densidade no
regime linear sdo proporcionais ao fator de escala de EAS (agqs). Na Fig. 1.9 é apresentada
a comparacao entre os dois regimes. No ponto de retorno t = t,, = §,, =~ 1.06 enquanto

que no objeto virializado t = 2t,, = 9, ~ 1.69.

0w -——
r 177.6
8 r 6na?\olinear 7
6 - —
Vo) L
L 4.55
4 - —
2 r 5"“9?[ __________ 1.69 |
- o eneemmmenmTRIIIIL 1.06
0 = ey ]
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Figura 1.9: Comparacao entre a evolugdo do contraste de densidade § nos regimes linear
(linha azul tracejada) e nao linear (linha preta continua). No ponto de méxima contragao
tm, 0; = 1.06 enquanto que d,; = 4.55. J4 no instante de colapso t, a teoria nao linear
prevé 0,; = 176.6 (além dos limites do grafico) enquanto que a extrapolagdo do modelo linear
fornece ¢; = 1.69.

1.1.3 Simulagoes numéricas

O modelo de colapso esférico (também conhecido na literatura como top hat em alusao
ao perfil plano de densidade) é uma boa aproximacao analitica para o problema de formagao
de halos a partir da evolugao linear do campo de densidades. Entretanto, a natureza real
é muito mais complexa e requer ferramentas mais sofisticadas para interpreta-la. E neste
ponto que entram em cena as simulagoes numéricas cosmoldgicas as quais podemos citar, a
titulo de ilustragao entre muitas, a simulagao Ilustris (Vogelsberger et al., 2014, Fig. 1.5)

e a Millennium simulation (Springel et al., 2005, Fig. 1.10).
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O cenario revelado por estas e muitas outras simulagoes diferem um pouco daquele
apresentado pelo modelo de colapso esférico. Os picos “reais” nao possuem densidade
constante nem tampouco limites bem definidos possuindo na realidade um perfil radial
de densidade. Esta condicao fard com que as diferentes regioes de um pico colapsem em
instantes diferentes fazendo o processo se estender por um intervalo At. Isto resultard em
uma distribuicao de matéria com um pico proeminente cujo halo “rugoso” pode se estender
muitas vezes além do raio do virial.

No campo primordial de densidades os picos nao estao isolados uns dos outros, mas
formam uma rede cercada por regioes de subdensidade. As forcas de maré dos poucos
picos mais densos irao governar o comportamento dos picos ao redor, atraindo-os através
de estruturas filamentares que os irao conectar. No processo hierarquico, a formagao de
estruturas em épocas posteriores (e.g. formagcao de aglomerados de galdxias através da
fusao de estruturas menores) se dara preferencialmente ao longo de tais filamentos como
podemos ver na Fig. 1.10.

Por ultimo, as simulagoes mostram que o perfil de densidade dentro dos picos do campo
de densidades em z = 0 contém flutuagoes em todas as escalas. Desta maneira o colapso
de sobredensidades nestas diferentes escalas pode ocorrer de maneira simultanea, espe-
cialmente nos estagios iniciais (alto redshift). Nesta fase (primeira linha da Fig. 1.10)
o chamado proto-aglomerado contém intmeros pequenos objetos colapsados que irao se
fundir sucessivamente para formar estruturas virializadas maiores como os aglomerado de
galdxias. As interagoes nao lineares (fusdes) entre tais subestruturas dentro da escala de
um aglomerado irao resultar em processos de relaxacao e troca de energia que levarao a

uma redistribui¢ao da massa (Kravtsov e Borgani, 2012).
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Figura 1.10: Evolugao do crescimento de estruturas de acordo com a Simula¢do do Milénio
(Springel et al., 2005). Ela foi realizada com 2160% ~ 10'° “particulas” de matéria escura
representando uma regido cibica do Universo com 500 h~! Mpc de lado cuja evolucio é
seguida desde z = 127 até o momento atual. Nesta ilustragao sao retratados quatro momentos
em z = {18.3,5.7,4.4,0} correspondendo a idade do Universo de ¢ = {0.21,1.0,4.7,13.6}
Gano. A sequéncia de imagens mostra, em duas escalas diferentes (500 h=! Mpc a esquerda
31.25 h~! Mpc a direita), a complexidade do cendrio “real” em detrimento do modelo analitico
nao linear descrito anteriormente. Entre os desvios, destaca-se a quebra da simetria esférica,
a acregao de matéria preferencialmente ao longo dos filamentos e a presenga de estruturas em
menor escala dentro da regido do entao proto-aglomerado em alto redshift ( coluna da direita)

(Imagens obtidas em Springel et al., 2005).
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1.2 Fusoes entre aglomerados de galaxias

Até aqui enfatizamos o processo continuo de formacao de estruturas a partir do cresci-
mento das flutuagoes no campo de densidades. Vamos agora nos concentrar no processo
de fusdo de aglomerados a partir da(s) colisao(0es) de estruturas menores. Como o termo
subestrutura também pode ser entendido do ponto de vista da dinamica interna de um
aglomerado (conforme veremos no Cap. 2), preferimos adotar neste trabalho a nomen-
clatura de subaglomerado para denominar os entes envolvidos no processo que ira formar
um aglomerado de galaxias.

O modelo considerado é o da colisao entre dois subaglomerados discretos caracterizados
por suas propriedades internas (e.g. massa, dispersdo de velocidades). O processo de
formacao do aglomerado pode ser tratado como a somatoria de diversas fusoes, intercaladas
por periodos onde é vélida a condicao de equilibrio (Cavaliere et al., 1999). Os aglomerados
de galaxias constituem as maiores estruturas virializadas ja formadas, abrangendo uma
escala de massas de ~1x10* — 6 x 10 M. Os eventos mais energéticos, envolvendo

estruturas de massa comparével, estariam ocorrendo em baixos redshifts (z < 1).

1.2.1 FEstrutura interna

Conforme os aglomerados “crescem” através de fusoes de subaglomerados menores, sua
estrutura interna também evolui. O processo de relaxagao leva a estrutura interna dos
aglomerados, constituidos de galaxias, gas intra-aglomerado e matéria escura, a condi¢ao
de equilibrio. O comportamento da componente barionica pode ser descrito, com boa
aproximagao, pela equagao de equilibrio hidrostético, onde o gradiente de pressao Vp(x)

é contrabalanceado pelo gradiente do potencial gravitacional local Ve (x),

Vp(z
Vo(z) = _Vr@) ), (1.53)
pg()
onde py(x) é a densidade do gas. Assumindo a simetria esférica para um sistema composto
de um gés ideal, a massa contida dentro de um raio r pode ser escrita como

_rkgT(r) [dlnpy(r) N dInT(r)

M, =
He(<7) Gum,, dlnr dinr |’

(1.54)

sendo p a massa molecular média e m,, a massa do préton.
Para a CDM, considerada nao colisional, a condi¢ao de equilibrio é dada pela equacao

de Jeans (e.g. Combes et al., 1995), que para um sistema com simetria esférica e sem
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rotagao pode ser escrita como

ro? [dinv(r) N dlno?(r)
G dlnr dlnr

MJeans(< T’) = - + 25(T> ) (155)

2
onde 3 =1 — 74 é o parametro de érbita anisotrépica definido em termos das dispersoes
T

20
de velocidades radial o, e tangencial o;. As interacoes entre galaxias dentro do aglomerado
sao raras, implicando que esta componente também pode ser considerada, com boa aproxi-
macao, nao-colisional de modo que a equagao de Jeans descreve o aglomerado de maneira
acurada.

O colapso gravitacional que forma os aglomerados é um processo que ocorre durante
um intervalo de tempo e nao apenas num instante. Como consequéncia, o aglomerado pode
nao atingir o equilibrio completo durante o tempo de Hubble devido a acrecao continua de
massa. Apés um magjor mergeri’! o ICM atinge o equilibrio apés ~ 3—4 Gano (e.g. Kravtsov
e Borgani, 2012; Machado et al., 2015) e neste periodo, medidas de massa baseadas nas
Eqgs. 1.54 e 1.55 serao afetadas por erros sistematicos devido a alteracao nas propriedades
dos observaveis do sistema.

A estrutura interna dos halos colapsados de CDM dependem tanto das propriedades
do campo de densidades na regiao do pico original quanto dos processos que conduzem
o colapso hierarquico. Simulagoes hidrodinamicas mostraram que os perfis dos halos sao
independentes da forma do espectro de poténcia e da Cosmologia envolvida, embora este
fato nao seja trivial (Kravtsov e Borgani, 2012). Esta forma genérica também pode vir do
fato de as pequenas estruturas terem sido amortecidas (Fig. 1.6), resultando no colapso de
um campo suavizado.

Uma boa descricao deste perfil universal que resulta do colapso nao dissipativo das

flutuagoes de densidade é o chamado perfil NFW (Navarro et al., 1996, 1997),

depe

(1.56)

O raio escalonado ry = Ra,/c é o raio caracteristico do aglomerado sendo ¢ o parametro

de concentracao e
3

de =

A, c
— 1.
: (157)

In(1+¢) —

1+¢

6 Aqui adotaremos a expressio original em inglés.



48 Capitulo 1. Introdugao

¢ a sobredensidade caracteristica do halo. O raio do virial Ra, ¢ definido como o raio dentro
do qual a densidade de massa pa, é A, X p.(z). Na literatura, usualmente adota-se como
aproximagao A, = 200 com base na estimativa do contraste de densidade no momento do

colapso gravitacional obtida na Eq. 1.49. Assim, define-se a massa do virial,

800w
M200 = M(Rgoo) = TpCRgOO' (158)

1.2.2 C(Clinematica da fusao

A Fig. 1.11 apresenta a configuracao tipica da fusao de dois subaglomerados de massa

M, e M; que ocorre em ty, a idade do Universo no momento da fusao.

Figura 1.11: Configuracao tipica de uma fusao entre aglomerados de galdxias de massas
My, Ms e raios Ry, Ry ocorrendo com parametro de impacto b. A distancia entre os centros
dos aglomerados é d e a velocidade inicial relativa é representada por v (Figura adaptada de
Feretti et al., 2002).

Vamos derivar agora a distancia de maximo afastamento entre eles, também conhecida
como ponto de retorno ou apogeu da orbita. Inicialmente, assumimos que os dois suba-
glomerados iniciam seu processo de “queda” a partir de uma grande distancia dy. O exato
valor de dy nao afeta fortemente a velocidade de colisao desde que o mesmo seja elevado,
proporcionando uma velocidade relativa proxima a de queda-livre.

Nesta descricao podemos considerar os entes envolvidos como massas puntuais que ini-
cialmente estavam se afastando mutuamente devido a expansao de Hubble. Assumindo que
as duas estruturas dominam a massa na regiao do Universo ocupada por elas, a descri¢ao

de sua expansao inicial e colapso pode ser tratada como um problema de érbita de dois
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corpos, cuja separagao maxima é dada pela terceira lei de Kepler,
2/3 1/3 2/3
t My + M, ty
do ~ [2G(My + M)'P (L) mas (22 —L ) Mpe. (159
0~ 2G(My + M) { 105 M., 1010 anos pe.  (1.59)
A dimensao fisica tipica de alguns Mpc desta estimativa é corroborada por simulacoes
hidrodinamicas (e.g. Machado et al., 2015).
Na maxima separacao d, considera-se que os subaglomerados tém velocidade radial

nula. Assim, seu momento angular orbital se escreve,

Jorb = mU0d0 (160)
e sua energia,
1 M, M-
Eo, &~ —mv? — G—2, (1.61)
2 dy

onde vy é a velocidade inicial relativa (projetada no plano do céu) e a massa reduzida m é

definida como
M, My
M, + My

Na separacao d, a velocidade relativa v serd perpendicular a direcao de b. A conservagao

m (1.62)

do momento angular e energia nos permitem determinar a velocidade relativa

ssoon i (5- ) [i-(2)] 6

ou ainda,

d
1=+
M+ M\ d 2 <d0) -1
~ 2930 [ 2 — L kms 1.64
! (10151\4@) 1 Mpc e (1.64)

O momento angular médio total é escrito como

5/2

~ )\]C;’]K[/Q , (1.65)

onde E e M sao respectivamente a energia total e a massa do halo e A é o parametro

de spin (Peebles, 1969). Segundo Feretti et al. (2002) e mais recentemente Power (2013),
A =~ 0.05.

Vamos considerar agora o halo final produzido pela fusao. Seu momento angular total

sera

J - Jl -+ J2 -+ Jorb- (166)
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Aplicando a Eq. 1.65 para as massas iniciais e a final (M; + Ms), a Eq. 1.66 nos fornece
diretamente o valor de J,1,, considerando que os momentos angulares estao correlacionados
(i.e., orientados na mesma diregao) ja que eles sdo produzidos pelos mesmo campo local.

Analogamente, a energia final do sistema sera,
E = El -+ E2 + Eorb- (167)

A energia cinética rotacional pode ser ignorada ja que ela corresponde a apenas uma fragao
~ 2X? < 1% da energia total.

Assim, o momento angular orbital médio pode ser escrito como

NG M, M.
Jorb & 5 [ (M, M), (1.68)
G(M; + M,) B 11}2
do 20

sendo

f(My, My) = (1.69)

3/2
(My+Mp)* [ M+ 0"
(M, My)3/2 (M + My)5/3

O valor deste termo é f(My, My) ~ 2 (Feretti et al., 2002). O termo cinético v3/2 vale
aproximadamente 2)\? < 1% do termo potencial e pode assim ser ignorado. Apds estas

consideragoes, a Eq. 1.68 fica

Gdy
Jorb = AMi Moy | ————f(M:, M>), 1.70
o MMy (M, ) (1.70)

A velocidade inicial transversal correspondente é escrita como

G(M; + M)

dO f(MhM?)

AN M+ MNY2( dy TV f .
~ =1k . (1.71
v <0.05> ( 105 M@) 5 Mpc y ) ks (LT

Por fim, o parametro de impacto b pode ser escrito em termos das grandezas conhecidas

U()%)\

U
b~ ;“do, (1.72)

que implica em b < dy. Substituindo as Eqs. 1.64 e 1.71 na Eq. 1.72 chegamos a

dod a\ 2
ba A %(1—61—0) F(My, My)

A\ d 1/2 d 1/2 do —1/2 f
~1 1% L) xpe. (1.
60 (0.05) (1Mpc> <5Mpc> ( do) (2) pe. (1.73)
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A conclusao aqui é que as colisoes durante o processo de fusao envolvem parametros de
impacto relativamente pequenos comparativamente ao tamanho das estruturas envolvidas
(e.g. Clowe et al., 2004, 2006; Bradac et al., 2008; Machado et al., 2015). Entretanto,
deve-se ressaltar que a abordagem foi realizada de maneira aproximada e estatistica, de

modo de fusdes com grandes parametros de impactos podem ocorrer na natureza.

1.2.3 Assinaturas observacionais

A fusdo de aglomerados de galdxias é o evento mais energético do Universo desde o
préprio Big Bang (Sarazin, 2004). Subaglomerados colidem com velocidades relativas de
~ 2000 km s! liberando uma quantidade de energia > 10%* erg incialmente na forma
de energia gravitacional de ligacao. A colisao ird induzir choques no ICM, caracterizados
por um nimero de Mach!? M < 3 (Akamatsu et al., 2012), que podem dissipar energias
~ 3 x 10% erg aquecendo e comprimindo o gés. Além disso, tais choques sdao capazes
de acelerar elétrons e ions que por sua vez podem produzir radiacao sincrotron em réadio,
Compton inverso, UV, R-X duros e raios 7.

A fusao, através de sucessivas colisoes entre aglomerados de galdxias, proporciona
um excelente laboratorio astrofisico para o estudo de suas trés principais componentes:
galaxias, ICM e a matéria escura. O balango mostra que as galaxias contribuem apenas
com ~ 5% enquanto que o ICM responde pela maior parte da massa barionica presente,
respondendo por ~ 15% da massa total; por fim a componente dominante no sistema é a
matéria escura cuja contribuicao ¢ de ~ 80%.

O detalhe importante aqui é que durante a colisao, cada uma das componentes dos
aglomerados interage de maneira distinta: enquanto a materia escura e as galdxias se
comportam como particulas nao colisionais, o ICM sofre interagoes tipicas de um fluido
(e.g. pressao de arraste, choques). Tais caracteristicas podem acarretar na separacao
espacial das componentes apos o evento, constituindo assim uma das principais assinaturas
observacionais do processo. Sistemas nesta situacao constituem a classe das chamadas
fusoes dissociativas (e.g. Dawson, 2013). Nesta data, apenas cerca de ~ 50 deles j& foram
identificados (Harvey et al., 2015), devido ao fato de as estruturas em colisdo passarem a
maior parte do tempo percorrendo uma orbita distante do ponto de maxima aproximacao

(e.g. Dawson, 2013).

" Definido como a razio entre a velocidade do meio e a do som (M = v/c).
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Cada componente dos aglomerados de galdxias pode ser mapeada através de diferentes
estratégias: as galdxias membro sdo identificadas através de imageamento e/ou espec-
troscopia otica; o ICM é natural emissor de R-X que podem ser detectados por satélites
situados além da nossa atmosfera, que é opaca a esta faixa do espectro eletromagnético;
finalmente, a distribuicao da matéria escura no halo pode, em principio, ser mapeada a
partir do efeito de lente gravitacional causado pela massa do aglomerado nas galaxias
localizadas em redshifts maiores que ele.

Do ponto de vista do imageamento ético apenas, a identificacao de um sistema em
fusdo é uma tarefa dificil. Em contrapartida, uma importante assinatura deste processo
estd relacionada a dinamica das galdxias, ja que a dispersao de suas velocidades radiais
sofre um incremento em épocas proximas a passagem pericéntrica dos subaglomerados
(e.g. Pinkney et al., 1996). Este comportamento também ird se refletir na galdxia mais
brilhante do (sub)aglomerado (BCG, do inglés brightest cluster galary) que ird apresentar
um consideravel desvio em relagao a velocidade peculiar do subaglomerado hospedeiro até
que a friccao dinamica aja no sentido de colocé-la novamente em repouso do fundo do
poco de potencial. (Martel et al., 2014). Entretanto, os efeitos dindmicos aqui citados sao
fortemente dependentes do angulo no qual o sistema em fusao é observado (e.g. Pinkney
et al., 1996).

Existem evidéncias que as fusoes entre aglomerados podem romper fluxos de resfria-
mento (cooling flows) pré-existentes apesar de nao se haver consenso sobre o mecanismo
que leva a esta quebra (Feretti et al., 2002). Eventualmente tais fluxos podem sobre-
viver, pelo menos por algum periodo, apds a fusao (e.g. Feretti et al., 2002) e podem estar
relacionados a uma caracteristica observacional presente em alguns sistemas em fusao, as
frentes frias. Elas sao descontinuidades agudas na distribuicao de brilho superficial do
ICM, chegando muitas vezes a ser confundida com um choque (e.g. Kempner et al., 2003;
Owers et al., 2014). Elas aparecem devido ao movimento do gés frio e denso em ambiente
cujo gas possui maior entropia.

Na periferia de alguns sistemas em fusao sao observadas emissoes difusas e elongadas
em radio que nao estao correlacionadas a galdxias individuais. Elas sao denominadas radio
relics e estao associados a aglomerados bastante perturbados (e.g. Cassano et al., 2010).
Também sao altamente polarizados e possuem baixo perfil de brilho superficial o que torna

dificil sua detencao. A origem desta emissao nao térmica é a emissao sincroton produzida



Secao 1.2. Fusobes entre aglomerados de galdxias 53

por particulas relativisticas (re)aceleradas pelo choque induzido no ICM. Os radio relics
nao estao presentes em todos os sistemas em fusdo, porém sua ocorréncia indica que o
sistema hospedeiro sofreu recente processo de colisdo (e.g. Cassano et al., 2010).

A massa é o principal parametro que caracteriza um aglomerado de galaxias. A classi-
ficacao dos sistemas em fusao é feita a partir razao entre a massa de suas estruturas mais
massivas (no caso de uma fusado entre varios subaglomerados). Major mergers possuem
razao menor que 2 enquanto que oS semi-major mergers ocorrem com razao entre 2—4. Ja
os minor mergers possuem razao de massa superior a 4 (Martel et al., 2014).

Um dos mais célebres estudos do tema envolveu o aglomerado 1E0657-56, conhecido
como o Aglomerado Bala (Bullet cluster, e.g. Clowe et al., 2004; Markevitch et al., 2004;
Clowe et al., 2006; Randall et al., 2008). No estudo deste sistema em fusdo os autores
obtiveram fortes evidéncias em favor da existéncia da matéria escura, em detrimento a
teorias alternativas da gravitagao como a MOND (Milgrom, 1983), e puderam estimar um

limite superior para a segao de choque de auto-interacao da matéria escura (o/m < 1).

1.2.4 Secao de choque de auto interacao da matéria escura

A teoria de formacao e evolucao de estruturas do Universo é muito bem sucedida em
explicar a distribuicao de matéria observada atualmente no Universo em grandes escalas
(e.g. Springel et al., 2005; Vogelsberger et al., 2014; Alam et al., 2015). O modelo ACDM
propoe que a maior parte do conteiido material do Universo se encontra na forma de matéria
escura fria (conforme a Fig. 1.1), uma componente nao barionica e que nao interage consigo
mesma a nao ser via forca gravitacional.

Em escalas menores, entretanto, aparecem algumas inconsisténcias entre as observacoes
e o modelo ACDM: os halos observados possuem um perfil de densidade mais plano no
centro que o proposto pelo modelo tedrico (core-cusp problem, e.g. de Blok, 2010), que
também prevé uma quantidade maior de subestruturas (e.g. Dubinski e Carlberg, 1991).
Embora tais desvios possam ser causados por processos astrofisicos especificos, a solucao
mais geral para estas inconsisténcias pode ser rever o carater nao colisional da CDM,
admitindo que ela possua uma segao de choque de auto-interacdo o/m # 0. O estudo de
aglomerados de galaxias em fusao nos fornece subsidios para testar esta hipotese.

Embora a determinacao mais acurada requeira o entendimento da dinamica da fusao

(e.g. idade, velocidade na aproximagao pericéntrica e posigao eixo de movimento em relagao
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ao plano do céu, Dawson, 2013) podemos, a partir de principios bésicos, estimar um limite

superior para o/m. Definimos a profundidade de espalhamento 7 como

D
T = : (1.74)

Totico

que é a razao entre o diametro D do halo e a profundidade “6tica” 7., das particulas de

CDM, que pode ser aproximada como
. -1
Totico — [_phalo] (175)
m

onde ppao € a densidade de massa da regiao central do halo (e.g. Markevitch et al., 2004;
Bradac et al., 2008; Merten et al., 2011).

Substituindo a Eq. 1.75 na Eq. 1.74, chegamos a expressao da profundidade de espal-
hamento,

— Ty, 1.76
r=2 (1.76)

onde X, é a densidade superficial de massa (e.g. Markevitch et al., 2004; Mishchenko e Ji,
2015).

Para o ICM, 7 > 1; como ja mencionado, as galdxias sao consideradas como nao
interagentes com 7 = 0. E esperado que a matéria escura tenha um comportamento

intermediario entre estes dois regimes, com
T <1, (1.77)

(Markevitch et al., 2004) embora Mishchenko e Ji (2015) argumentem, baseados em sim-

ulagoes numéricas, que este limite possa ser menor.
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1.3 Objetivos e estrutura da tese

A proposta deste trabalho é a de caracterizar trés sistemas de aglomerados em fusao
que foram previamente identificados como candidatos a terem sofrido recente processo de
colisao. Este juizo vem prioritariamente do estado perturbado de seus ICM e da separacao
aparente da posicao entre pelo menos uma das BCGs de cada subaglomerado e o centro
da respectiva distribuicao do ICM tracada por sua emissao em R-X.

Nossos objetivos principais sao:

Mapear a distribui¢ao da massa através da técnica de lentes gravitacionais fracas;

Medir a massa de cada subaglomerado;

Caracterizar, do ponto de vista dinamico, cada subaglomerado;

Construir a historia do movimento de colisao;

Restringir o limite superior da secao de choque de auto interagao da matéria escura.

Para atingir nossos objetivos, contamos com observacoes no otico tanto de imageamento
quanto de espectroscopia. Os aglomerados em fusao aqui estudados e uma breve descri¢ao

dos dados de imageamento sao listados na Tab. 1.1.

Tabela 1.1 - Sistemas em fusdo estudos neste trabalho e caracteristicas do imageamento 6tico.

Aglomerado Redshift médio Telescopio/instrumento Campo (arcmin)  Bandas

Abell 1758 0.278 Subaru/Suprime-Cam 34 x 27 B, Rc, 2
Abell 2034 0.113 Subaru/Suprime-Cam 34 x 27 B, R¢, '
Abell 3376 0.046 Blanco/DECAM 133 x 124 g, i

A tese esta organizada da seguinte forma: as técnicas de andlise empregadas neste
trabalho, lentes gravitacionais fracas, andlise dinamica e modelo da dinamica de dois corpos
sao descritas no Cap. 2; a apresentacao dos aglomerados, a descricao dos dados e sua
reducao, a analise, resultados e discussao sobre cada um dos sistemas sao apresentados
individualmente no Cap. 3 (A1758), no Cap. 4 (A2034) e no Cap. 5 (A3376); por fim, no
Cap 6 sao apresentadas as conclusoes gerais e perspectivas para continuidade do estudos

deosaglomerados de galdxias em fusao.
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Os coédigos de programagao autorais utilizados deste trabalho foram escritos, priori-
tariamente, na linguagem aberta R (R Core Team, 2014) e alguns poucos fizeram uso das

linguagens IDL® e shell script. Aqui, adotamos o sistema numérico americano.



Capitulo 2

Técnicas de analise

Neste capitulo serao apresentadas as técnicas utilizadas para o estudo dos aglomerados
de galaxias em fusao a partir do imageamento e espectroscépia 6ticos. Na primeira se¢ao
faremos uma revisao acerca de lentes gravitacionais com foco em seu regime fraco enquanto
que na segunda secao descreveremos as estratégias utilizadas para a caracterizacao do
estado dinamico dos aglomerados. Por fim, na ultima se¢ao, apresentaremos o modelo
da dinamica de dois corpos utilizados para descrever o movimento dos sistemas em fusao

analisados neste trabalho.

2.1 Lentes gravitacionais fracas

Aqui serao introduzidos os conceitos basicos que fundamentam a Fisica das lentes
gravitacionais com destaque ao seu regime fraco. Existem na literatura bons artigos de
revisao sobre o tema dentre os quais podemos citar os trabalhos de Narayan e Bartelmann
(1996), Mellier (1999) e Meylan et al. (2006) que serviram de base para a redacao desta

secao.

2.1.1 Contexto historico

Antes de introduzir o formalismo matematico iremos apresentar um breve histérico
do desenvolvimento da ideia da deflexao de um raio de luz por um campo gravitacional
que levou ao conceito de lentes gravitacionais. A pesquisa da qual resultou o texto a
seguir foi realizada com base nos trabalhos de Wambsganss (1998), Meylan et al. (2006) e
Valls-Gabaud (2006).

Ao contrario do que é amplamente difundido na literatura, Isaac Newton nao foi o pre-
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cursor da ideia da deflexdao de um raio de luz durante sua passagem na vizinhanca de um
corpo massivo. Um dos excertos mais famosos de seu livro Opticks nao tem qualquer cor-
relacao com este fenomeno e vem sendo utilizado erroneamente como referéncia a mencgao

do desvio gravitacional. Vamos a ele:

Query 1: Do not Bodies act upon Light at a distance, and by their action bend
its Rays; and is not this action (caeteris paribus) strongest at the least distance?

Newton (1704)

Analisando as demais proposicoes do livro fica claro que Newton estava particularmente
interessado no fenémeno da difracao da luz cuja interpretacao através de sua teoria cor-
puscular era complicada. A unica mencao ao efeito de atracao de raios de luz foi feita
em seu famoso Principia, porém de maneira genérica e nao necessariamente de natureza
gravitacional.

O médico e fisico francés Jean-Paul Marat é considerado por muitos como o precursor
da ideia da distorcao do caminho da luz causado por um campo gravitacional. Ele foi o
responsavel por traduzir Opticks para o francés e publicou diversos trabalhos nas area de

elétrica e otica. Em sua obra Découvertes sur la lumiere, Marat cita

Tous les corps connus décomposent la lumiere en Dattirant [...] La sphere
d’attraction de la lumiére [...] dépend de la densité superficielle, [...] un facteur
d’affinité, [...] et en raison du carré inverse de la distancel'

Marat (1780)

Contudo, o desenvolvimento da ideia no texto é ambiguo no sentido de esclarecer se este
seria um efeito gravitacional ou devido a qualquer outra forca.
O célculo formal da influéncia da gravidade sobre a luz foi realizado por Henry Cavendish

em um manuscrito sem data (provavelmente escrito entre 1783 e 1804) onde ele cita,

To find the bending of a ray of light which passes near the surface of any body
by the attraction of that body. Let s be the centre of body and a a point of

surface. Let the velocity of body revolving in a circle at a distance as from the

! Numa traducdo livre: “Todos os corpos conhecidos decompdem a luz gravitacionalmente [...]A esfera
de atragdo da luz [...] depende da densidade superficial [...], de uma constante e do inverso do quadrado

da distancia”
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body be equal to the velocity of light as 1 : u, then will the sine of half bending
of the ray be equal to 1/1 + u?.

Um ponto importante é que Cavendish adota a correta condicao de contorno para a ve-
locidade da luz que deve ser considerada num ponto infinito onde a aceleracao produzida
pelo corpo massivo seria desprezivel.

O primeira calculo quantitativo do desvio de um raio de luz rasante a um corpo celeste
foi feito pelo geofisico, matematico e astronomo alemao Johann Georg Soldner em 1804.
Ironicamente sua dedugao é conceitualmente errada ja que ele considerou a velocidade
da luz no ponto mais proximo do Sol onde a mesma ja estaria sendo acometida de uma
aceleracao induzida pelo corpo celeste. Entretanto os valores encontrados, 0.001 arcsec
para a Terra e 0.84 arcsec para o Sol, sao bastante proximos daqueles calculados a partir
da teoria da relatividade especial.

Embora este tema tenha sido timidamente abordado em livros durante o século 19
ele ressurge em 1907 no artigo de revisao sobre relatividade restrita escrito por Einstein
onde ele cita que os raios de luz devem ser defletidos por um campo gravitacional. Esta
predicao, deduzida a partir do principio de equivaléncia, somente foi publicada em detalhes
em 1911 e previa um desvio de 0.83 arcsec (bem préximo ao de Soldner, baseado na teoria
newtoniana) que poderia ser observado durante um eclipse total do Sol. Quis o destino
que durante a elipse solar de 1914 eclodisse a Primeira Guerra Mundial impossibilitando
sua observacao previamente marcada para a peninsula da Criméia na Russia.

Com o advento da teoria da relatividade geral, Einstein recalculou o angulo de deflexao
para 1.75 arcsec representando o dobro daquele previsto via mecanica newtoniana (Ein-
stein, 1916). A medida desta previsao, considerada como a segunda comprovacao da teoria
da relatividade (a primeira foi a explicagao da precessao do periélio de Mercurio), foi feita
durante o eclipse solar de 29 de maio de 1919 por duas equipes: a de Sobral-CE mediu
1.98 £+ 0.18 arcsec enquanto na ilha de Principe foi aferido o valor de 1.61 + 0.30 arcsec
(Dyson et al., 1920). Pouco tempo depois Lodge (1919) cunhou o termo “lente” para o
fenomeno da deflexao da luz pelo campo gravitacional, frisando porém a auséncia de um
“comprimento focal”.

Ainda em 1911 Einstein teria deduzido uma equacao para a lente a partir do esquema
geométrico do sistema porém estas anotagoes ficam perdidas em seus cadernos (Renn et al.,

1997). Foi somente o fisico russo Orest Chwolson que em 1924 publicou uma nota curta
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sobre a possibilidade de producao de falsas estrelas binarias devido ao efeito de lente
gravitacional. Apesar de nao apresentar calculos detalhados, Chwolson sugere que para
uma estrela perfeitamente alinhada com a lente a imagem sera um perfeito arco. Entretanto
ele arremata dizendo nao saber se este efeito poderia ser observavel (Chwolson, 1924).

O astronomo tcheco Frantisek Link era bastante otimista a respeito das lentes gravita-
cionais e foi o pioneiro a determinar a posicao tedrica das imagens produzidas pela lente.
Em especial ele sugeriu a observagao do efeito de lente em galdxias (4 época chamadas de
nebulosas espirais). Este cdlculos foram publicados em jornais franceses em 1936 (Link,
1936), nove meses antes do artigo de Einstein que versava sobre o mesmo assunto (Einstein,
1936). Link antevé a conservacao do brilho superficial da fonte tendo como consequéncia a
distorcao do formato da fonte bem como calcula o raio em que se observa o anel sugerido
por Chwolson.

Apesar de ter previsto corretamente a deflexao causada pelo Sol, Einstein se mostrava
pessimista sobre a mensurabilidade dos efeitos das lentes gravitacionais, como mostram

suas proprias palavras:

I have come to the conclusion that the phenomenon in question will, after
all, not be observable so that I am no longer in favour of publishing anything
about it

Einstein, 18 de abril de 1936.

No mesmo ano, sob muita insisténcia, publicou uma breve nota com mais detalhes mate-
maticos do efeito de lentes na revista Science (Einstein, 1936). Ao contrario do trabalho de
Link esta publicacao atraiu a atencao de diversos astronomos e ironicamente foi considerada
como precursora desta nova area da Astronomia.

Entre outros, o trabalho de Einstein (1936) influenciou o astronomo suigo Fritz Zwicky
que ao invés de procurar por lentes formadas de estrelas da nossa Galdxia, considerou
outras galdxias!?! como tal. Partindo de estimativas de massa, ele calculou que a separacio
tipica de uma fonte de fundo seria da ordem de 10 arcsec (uma ordem de magnitude
maior que para as estrelas) de modo que os pares de imagens apareceriam separados no
telescopio. Esta técnica permitiria tanto a observagao de objetos distantes (devido ao efeito

de magnifica¢ao) quanto proveria um mecanismo para medir a massa da galaxia que atuou

2 & epoca chamadas de nebulosas extragaldcticas
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como lente (Zwicky, 1937).

Apesar desta riqueza de publicagoes na década de 30, quase nenhum trabalho foi publi-
cado nas duas décadas seguintes tanto na frente tedérica quanto observacional. Foi somente
no comego dos anos 60 que o assunto voltou a tona com os trabalhos de Klimov (1963)
sobre lenteamento por galdxias e Liebes (1964) e Refsdal (1964a,b) sobre lentes puntuais.

Com o advento de novas tecnologias no campo da instrumentacao (em especial o CCD) o
que se viu a seguir foi a constatagao observacional do fenomeno de lentes em seus diferentes
regimes e sua consolidacao como técnica de andlise dos objetos astrofisicos. O primeira de-
teccao de um sistema com imagens miltiplas foi feita por Walsh et al. (1979) que identificou

em radio um par de quasares idénticos.

2.1.2 Deflexao da luz

De acordo a teoria newtoniana da gravitacao, um raio de luz passando a uma distancia

¢ de um corpo com massa puntual M serd defletido de um angulo

_2GM

anN =

(2.1)

em relacao a sua trajetoria inicial.

Esta deflexao produzida por uma concentragao de massa é a base da teoria de lentes
gravitacionais. Iremos a partir de agora generalizar a Eq. 2.1 para o contexto da teoria da
relatividade geral.

Em 1916 Karl Schwarzschild aplicou as equacoes da recém publicada teoria da rela-
tividade geral a uma distribuicao esférica de massa encontrando solucgoes relativamente
simples. A métrica do espago-tempo na regiao préxima desta distribuicao pode ser escrita

como uma generalizacdo da métrica de Minkowskil?],

ds* = Adt* f(r) — dr’h(r) — r*(d6? + sin® 0d¢?) (2.2)
com L
R, R\
f(r)= <1 — —) e h(r)= (1 — —) . (2.3)
r r
3 A métrica de Minkowski descreve o espaco-tempo plano como ds? = —c?dr = c2dt? — dz? — dy? — dz?

ou ainda em coordenadas esféricas ds? = c2dt?> — dr? — r2(df? + sin? 8d¢?). T é o tempo préprio medido

por um relégio que se move com a particula.
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Esta métrica possui uma singularidade em r = R, definido como raio de Schwarzschild!*!,

2GM

c2

R, =

) (2.4)

Para regides suficientemente afastadas da concentragao de massa (r — oo; M — 0) a

métrica de Minkowski é recuperada ja que
f(r—o00;M —-0)=1 e h(r—o0;M —0)=—1. (2.5)

Na érbita de uma particula de teste (m < M) temos a conserva¢ao do momento angular

especifico
S ,de
J m " dr (2:6)
e da energia especifica
E Ry dt
- —(1=-=)= 2.7
c m ( r ) dr (27)

Considerando o sistema de coordenadas orientado de modo que 6 = 7/2 e df = 0 (note

que isto restringe o movimento ao plano equatorial), a Eq. 2.2 fica

-1
ds® = (1 — &) dt? — (1 — %) dr? — r?dg* (2.8)

r

onde consideramos a partir daqui as unidades naturaisl” ¢ = G = 1. Fazendo a divisio

IR EONCRI I

e introduzindo j e € previamente definidos chegamos a

ds? RN\ RN\ [dr\® 52
LA N TN e N R R 2.10
dr? [( F)e-(-%) (F) -5 (210

Os fétons sao particulas sem massa que se propagam ao longo de ds?> = 0. Nesta

por dr?,

condicao a Eq. 2.10 se reduz a

ar\> 2 R
2 s
_ _ (1Y 2o 2.11
c (dT) r2 ( r ) ( )
O parametro de impacto do feixe de luz é definido em funcao das quantidades conhecidas

_J
£==. (2.12)

4 Laplace (1795) conjecturou a existéncia de um corpo tao massivo que nem a luz poderia escapar de

sua atracio, ou seja, que sua velocidade de escape v, = (2GM/R)/? seria a prépria velocidade ¢ da luz.
5 Nestas unidades Ry = 2M
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Isolando o termo dr?/dr? na Eq. 2.11 e a dividindo por j* encontramos
1dr? ¢ 1 R,
———==—-——=|1-— 2.13
j2dr2 2 g2 ( r ) (2.13)
que pode ser re-escalonada em termos de dr’ = jdr (j é constante ao longo da drbita)
resultando em
ar? 1 1

dT’2 = 6_2 — F(T — Rs) (214)

Para derivar a expressao analitica de uma dérbita especifica precisamos encontrar

d¢ d¢  dr
— = —"/—. 2.15
dr  dr'" dr’ ( )
Re-escrevendo a Eq. 2.6 em termos da nova coordenada re-escalonada,
do 1
— == 2.16
dr’ r?’ (2.16)
e substituindo este valor e a Eq. 2.14 na Eq. 2.15 encontramos
d 1
¢ _ (2.17)

dr — [r€2 —r(r — R)V2
A diferenca angular A¢ descreve o desvio da trajetoria sofrido pelo raio de luz na

vizinhanga do corpo esférico de massa M (Fig. 2.1). Para encontrar o ponto de inflexao

Ry da orbita aplicamos a condicao

dr
— =0 2.18
dr’ ( )
na Eq. 2.14 que nos leva a relacao polinomial
Ry —&(Ry — R,) =0, (2.19)
cuja maior raiz é
2 1, ( 3R,
Ry = 31—§2COS {g cos™ ! (— % )] . (2.20)
O desvio pode ser calculado através da integragao da Eq. 2.17,
too dr
Ap =2 2.21
o= e mE 220

onde o fator 2 leva em consideracgao o fato que integrando fornece apenas metade do desvio.

1

Fazendo a troca conveniente de varidveis, v = r—! com du = —r~2dr,

By du
A¢_2/0 TR TAIES (2.22)
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Figura 2.1: Raio de luz defletido por uma concentracao de esférica de massa M. A érbita

dos fétons préoxima ao campo gravitacional é hiperbdlica.

Numa regiao do espago-tempo suficientemente longe do corpo massivo é vélida a métrica
de Minkowski (M — 0, Eq. 2.5) de modo que a Eq. 2.4 resulta em Rg = 0 e a Eq. 2.20
mostra que Ry = £. Neste regime a integral da Eq. 2.22 retorna

A¢| o = 2sin~? (Ré) =, (2.23)

0
que descreve uma linha reta.
A solugao geral para M # 0 deve descrever um desvio em relagao a reta a partir do

ponto Ry. Da Eq. 2.19 escrevemos o parametro de impacto em funcao desta coordenada,

R3
2 0
== 2.24
e usamos esta relacao na integral da Eq. 2.22,
By du
Ap =2 . 2.25
¢ /0 [Ry? — RyRy® — u? + u?R,]/? (2.25)

Estamos interessados em obter A¢ quando a massa sofre uma mudanca QM. Neste caso
Ry é mantido fixo de modo que a aproximacao de Taylor em primeira ordem da Eq. 2.25

fornece

[9JAN) B /RO Ju Ry —u? ‘
OM lvm—o  ~ Jy [Ry? — RRy® — u2 + udR)V/2 | r.=0

¢! 5—3 e -



Secao 2.1. Lentes gravitacionais fracas 65

Finalmente, o angulo de deflexao em primeira ordem pode se escrito como

OAG R4 4GM
Ap—mr M2 L2 _ZGM
g OM m—0 2 & ¢

Q

(2.27)

onde por clareza foram indicadas as unidades fundamentais G' e ¢ (conforme Gebhardt,
2010).
Esta solucao é valida no regime

£> R, (2.28)

Note que o parametro de impacto £ se refere a menor distancia do feixe em relacao a M
enquanto que Ry é o raio do ponto de inflexao e em geral, £ > R,.

O angulo de deflexao calculado a partir da teoria da relatividade geral tem basicamente
a mesma forma daquele predito pela gravitacao newtoniana (Eq. 2.1) diferindo apenas por

um fator 2.

2.1.3 A equacao geral de lentes gravitacionais

Visando escrever a equacao geral que descreve o comportamento de uma lente gravi-
tacional é necessario que a Eq. 2.27 seja generalizada para uma distribuicao qualquer de
massa.

Da condicao apresentada na Eq. 2.28 decorre que o angulo de deflexao é intrinseca-
mente pequeno (& < 1). Deste modo podemos aproximar o caminho 73 do raio de luz
incidente como uma reta na vizinhanga do elemento infinitesimal de massa dm = p(r)dV .
Essa condigao somente é satisfeita na chamada aproximacao de lentes finas onde uma das
dimensoes da lente é muito menor que as outras duas. O parametro de impacto & = (&1, &2)
do raio de luz em relacao a dm é & — &’ e nao depende da coordenada rs.

Apos estas consideragoes, o angulo de deflexdao produzido por uma distribuicao ar-

bitraria de massa pode ser escrito como

_ac

ale) -5 [ e ser

m (2.29)

onde introduzimos a densidade superficial de massa

X&) = /drz p(&;73). (2.30)

A configuragao tipica de um sistema astrofisico de lente gravitacional é apresentada na

Fig. 2.2. O observador detecta um raio de luz proveniente da fonte distante D, (ou em
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termos de seu redshift, zs) que foi defletido por uma concentracdo de massa situada em
Dy (z4) estando esta afastada Dgys da fonte. Todas as distancias mencionadas se referem a
distancia de diametro angular cujo tamanho tipico cHy ' ~ O(3000) Mpc é muito maior que
a dimensao fisica da lente ~ O(3) Mpc de modo que a condicao de lente fina anteriormente
apresentada é valida no caso de lentes formadas por aglomerados de galaxias, que sao nosso

objeto de estudo neste trabalho.

imagem @

Plano da fonte
Plano da lente

Figura 2.2: Configuragio tipica de uma lente gravitacional. O raio de luz (linha continua
azul) emitido pela fonte localizada em z, sofre uma deflexdo & ao passar pela concentragao
de massa no redshift zq. Devido a este efeito, ao invés de enxergar a fonte subentendida de
um angulo 3, o observador a verd numa posi¢ao 6. O raio de luz que incide na lente nao é
necessariamente paralelo ao eixo 6tico representado pela linha tracejada preta (n # £) mas esta
inclinacéo € irrelevante frente ao desvio causado pela lente. O sistema observador/lente/fonte
é caracterizado pelas distancias de diametro angular Dy, D, e Dgs sendo que em geral Dy #
Dys + Dy.

Seja m = (n1,72) a posicao da fonte em seu respectivo plano cuja origem é a inter-
secgao com o eixo 6tico. Ela estd subentendida por um angulo 8 = (1, f2) medido da
posicao do observador que devido ao efeito da lente gravitacional vera a imagem na posi¢ao

0 = (01,6,). A partir do esquema da Fig. 2.2 podemos escrever as relagoes trigonométricas

-
t Y = 2.31
an & Do ( )
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n
= 2.32
tan 3 D. (2.32)
e
tan @ = £ : (2.33)
Dy

No regime & < 1 observado podemos considerar B ~ tan,@ e 0 ~tanb e as equagoes

anteriores podem ser reescritas como

-
N = 2.34
G- 231
n
= 2.35
e
§
0=> 2.36
. (230
sendo que por semelhanca de triangulos esta ultima ainda pode ser escrita como
n+r
0= : 2.37
= 237
Da Eq. 2.34 obtemos 7 = Dys&(€). Substituindo 7 na Eq. 2.37,
n=0D, — Dy;&(§) (2.38)
e dividindo todos os seus termos por D, chegamos a
n Dds ~
L _9-— 2.
I =0 prale (239
que finalmente combinada com a Eq. 2.35 nos leva a chamada equacao de lentes
B(0) =0 — a(0) (2.40)

que fornece a descrigao geométrica do desvio do feixe de luz causado pela lente gravitacional
relacionando a posigao real do objeto B com sua posigao observada 6. O fator a(0) =

&(&)Dys/ D é chamado de angulo de deflexao reduzido.

2.1.4 Densidade critica e eficiéncia da lente

O angulo de deflexao reduzido produzido por uma distribuigao arbitraria de massa pode

ser escrito em funcao da posicao da imagem a partir da Eq. 2.29,

4G DyDy -

A 20/ /
al0) = 5 /d Y 2D =g (2.41)




68 Capitulo 2. Técnicas de analise

lembrando que & = 0D, (Eq. 2.36).

Definimos aqui a densidade de massa superficial adimensional conhecida também como

convergencia
Y(Dy0
k() = £(Daf) (2.42)
EC’I"
com
Z D,
cr — 2.4
e Ddst ( 3)
de modo que a Eq. 2.41 pode ser reescrita como
1 6—6
v(0) == [ &0 K(0')—F . 2.44
a(0) =~ [ ¢ w0) G5 (2.44)

A chamada densidade superficial critica Y., depende somente das distancias de diametro
angulares e constitui um limiar que define os diferentes regimes do fenémeno de lentes gra-
vitacionais que sao apresentados de maneira grafica na Fig. 2.3. Para uma distribuicao de
massa com k > 1 ou seja, > > Y., a Eq. 2.40 terd mais de uma solugao o que ira produzir
imagens miultiplas. Este cenéario ocorre quando a fonte esta convenientemente posicionada
proximo ao eixo Gtico da lente. J& para um observador e/ou fonte suficientemente afasta-
dos em relacao ao eixo ético o efeito da lente é mais ténue e constitui o regime fraco que
serd apresentado nas proximas segoes.

A convergéncia estd diretamente relacionada as distancias embutidas em Y., e que sao
determinadas em funcao do redshift. Logo, a eficiéncia (ou forga) de uma lente gravitacional
estd relacionada a sua posicao relativa entre o observador e as galaxias de fundo. Este efeito
estd esquematizado na Fig. 2.4, onde para fins de simplificagao se supos todas as galaxias
de fundo localizadas em z = 1. A titulo de ilustracao estao indicadas a localizacao dos trés
aglomerados de galaxias analisados por este trabalho.

Pela Fig. 2.4 os aglomerados situados em redshifts intermediarios (z4 ~ 0.25—0.50) séo

os defletores mais eficientes (e.g. Spinelli, 2011).

2.1.5 Distorcao e magnificagao no regime de lentes fracas

Podemos abordar os efeitos da lente gravitacional pelo ponto de vista da projecao de

seu potencial gravitacional ®(&,r3). O potencial escalar da lente,

»(6) = % / &0’ k(0')1n|0 — @' (2.45)
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Observador Aglomerado de Galaxias Galaxia de fundo
(lente)

posicdo
aparente
Nao-linear
<;
im’ag.ens posicao
multiplas " o
<)
arclets -~
---------- trajetéria da luz
Linear . frente de onda
<’ . - - - - regido de imagens multiplas
cisalhamento fraco
(weak shear) w

Figura 2.3: O fendmeno de lentes gravitacionais se manifesta através de diferentes regimes

da equacao da lente (Eq. 2.40) que estao relacionados ao valor da convergéncia x que provoca
a deflexao do raio de luz. Para x > 1 (i.e. X > 3.,.) temos o chamado regime de lentes fontes
onde ha producao de miultiplas imagens da fonte; no caso especifico de k = 1 (X = X.,)
quando a fonte estd perfeitamente alinhada com uma lente esféricamente simétrica (8 = 0)
é formada uma imagem anelar conhecida como “anel de Einstein”. Ja no caso em que k < 1
(i.e. X < X ) o efeito de lente é mais fraco sendo necessiria uma abordagem estatistica
para a caracterizagao da lente. Entre ambos os limites, temos o regime de transicao com a
producao de arcos gravitacionais (do inglés arclets) (Figura extraida de Lima Neto, 2016).

é convenientemente definido de modo que valem as relagoes

Vi = a (2.46)

V3 =2k (2.47)

que foram obtidas respectivamente através das identidades VIn |0| = 0/]0]* e VZIn|0| =
276p(0), sendo dp o delta de Dirac.
As fontes descritas sao objetos extensos cujos feixes de luz emitidos sao defletidos de

maneira diferencial de acordo com o potencial sentido na posi¢cao de passagem pela lente.
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Figura 2.4: Eficiéncia da lente gravitacional em funcao de seu redshift para um conjunto

de fontes fixas em z = 1 adotando a cosmologia €, = 0.27, Qx = 0.73 e Hy = 70 km s !

Mpc~!. Note que tanto para baixos quanto altos redshits o sinal induzido pela lente é muito

baixo ao passo lentes localizadas em posigoes intermediarias terao maior sinal. Em destaque

estd a localizagao dos trés aglomerados de galaxias estudados neste trabalho, apresentados

em ordem descrente da magnitude do sinal de lentes fracas esperado: A1758 (z = 0.278),

A2034 (z = 0.113) e A3376 (z = 0.046).

Como resultado, a imagem aparecerd distorcida em relagao ao formato original.

Na natureza as fontes sao muito menores em relacao as escalas angulares envolvidas no

fenomeno de lentes gravitacionais permitindo a linearizacao local da Eq. 2.40. Deste modo

uma fonte situada em (81, 52) serd vista na posigao (61, 6;) através da relagao

B 6,
B 0

A distor¢ao A(@) é descrita por uma matriz jacobiana

98, 200

AO) = 5 =0~ 90,00,

onde d;; é o delta de Kronecker e

Pu(0)
00:00, ™

¢ a matriz hessiana do potencial da lente (Eq. 2.45).

Para simplificar a descricao matematica introduzimos as

71 = %(¢11 - ?/122)

(2.48)

(2.49)

(2.50)

componentes

(2.51)
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Y2 = Y12 = Yo (2.52)

do cisalhamento complexo (do inglés shear) definido como
V= iy = [y]e*? (2.53)

onde fase ¢ é definida como o angulo entre o eixo real e |y|. Importante destacar que
devido a dependéncia com o fator 2¢ o cisalhamento ndo é um vetor ja que ele é invariante
sob uma rotacao de 180°. Matematicamente 7 é considerado um tensor de segunda ordem.

Podemos redefinir a convergéncia em termos de v; ; como

R = %(wn + ¢22> . (254)

Enquanto que a convergéncia é responsavel pela expansao ou contracao isotrépica na
imagem da fonte, o cisalhamento atuara provocando uma deformagao anisotrépica com
dire¢do ¢ e amplitude dada por |y|. Na Fig. 2.9 podemos ver de maneira qualitativa estes

efeitos atuando sobre uma fonte circular.

<0 >0

@ @

. @

Figura 2.5: Distor¢ao induzida na imagem da fonte (circulos rozos) pelos diferentes valores

assumidos pela convergéncia k e pelas componentes do cisalhamento v; e 2. Isoladamente,
o efeito isotrépico de x atua no sentido de contrair (k < 1) ou expandir (k > 1) a imagem ao
passo que 7y, e y2 induzem uma distor¢do anisotrdépica com diregdo varidvel (Figura extraida
de Castejon, 2015).

Na pratica observamos um efeito combinado de xk e v que é descrito em termos do

cisalhamento reduzido complexo,

(2.55)
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com componentes

g=g1+ige =T — |jlﬁe”“”, (2.56)

que possuem as mesmas propriedades matematicas do cisalhamento complexo.
Podemos re-escrever a matrix jacobiana (Eq. 2.49) em termos das grandezas anterior-

mente definidas como

1—k— — 1-— —
A(O) _ kK—m Y2 _ (1_@ qn g2

—2 I—k+m -9 1+

(2.57)

ou ainda em termos de seus auto-valores

10 cos2p  sin2¢
A0) = (1-~) — 1l : (2.58)
01 sin2p —cos2p

A transformacao dada pela Eq. 2.57 é a relacao basica do efeito de lentes gravitacionais
em seu regime fraco. Imagens miltiplas e arcos gravitacionais como aqueles representados
na Fig. 2.3 nao sao descritos por esta transformacgao que é valida apenas para as imagens
menores onde ¢é possivel linearizar a equagao geral de lentes.

A matriz jacobiana escrita no formato da Eq. 2.58 permite compreender matematica-
mente os efeitos geométricos de k e v apresentados individualmente na Fig. 2.6: o primeiro
termo se refere a contragao ou expansao isotropica das imagens observadas no plano da
lente provocada por k ao passo que o segundo termo da Eq. 2.58 mostra que ~y é responsavel
pela distor¢ao anisotréopica na imagem.

A Fig. 2.6 traz o caso particular de uma fonte circular de raio R mapeada através da

matriz A~!. Sua imagem no plano da lente serd uma elipse com semi-eixos

R R R R
[—nopl - Gom—lg) ¢ Tortpl G-maxl O
cuja razao é dada por
b 1—|g|
=—-=_ 2.60
a 1+ |g| ( )

vélida para |g| < 1.

Conforme ja mencionado na Se¢. 2.1.2 ha conservacao do momento angular e energia
(Egs. 2.6 € 2.7) dos f6tons durante a passagem pela lente gravitacional. Considerando ainda
a auséncia de emissores a absorsores na trajetéria do feixe de luz desde a fonte até o ob-
servador, concluimos que hé conservacao dos fétons. Do teorema de Liouville decorre uma

importante caracteristica do fenomeno de lentes gravitacionais: a conservagao do brilho
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Figura 2.6: A fonte circular de raio R é transformada pela matriz jacobiana A~! em uma
elipse de semi-eixos a e b cuja orientagao é definida pelo angulo ¢ entre a coordenada 67 e o

eixo principal da elipse.

superficial do objeto original. Em virtude da amplificacdo do tamanho da imagem o fluxo
observado (brilho superficial x angulo sélido subentendido pela imagem) serd aumentado
pelo mesmo fator implicando que a imagem lenteada sera mais brilhante que sua fonte.
Este aumento é chamado de magnificacao u e pode quantificado pela razao entre os fluxos

observado e da fonte

Emagem 1
= = 2.61
H F fonte det A ( )
que escrito em termos das quantidades conhecidas fica
! (2.62)
= . .
(= /P - PP

2.1.6 Degenerescéncia de folha de massa

Seja k(@) uma distribuicdo de massa que prové a solugao da equacao geral de lentes

(Eq. 2.40). Uma combinagao linear do tipo

ka(0) = (1— \) + \k(8) (2.63)

=AY (2.64)

resultard resultard em um mesmo observavel

Ay Y
p— pu— pu— . 2.
NET "0 w@) 1-r 7 (265)
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Fisicamente, o primeiro termo da Eq. 2.63 corresponde a adicao de uma superficie
com densidade homogénea de massa k. = 1 — X\ enquanto que o segundo termo significa
redimensionar a distribuigao original x(8).

As Eqgs. 2.63 e 2.64 sao equivalentes a uma transformagao A, = A A da matriz jacobiana.

Escrevendo a magnificagao (Eq. 2.62),

I
Hx = 2 (2.66)

notamos que ela nao é invariante sob as transformacoes apresentadas constituindo portanto

um método para eliminacao da degerescéncia de folha de massa.

2.1.7 Lentes fracas sob o aspecto observacional

A distor¢ao causada por g (rever Fig. 2.6) constitui um dos observaveis do regime de
lentes fracas. Se pudéssemos identificar fontes circulares, segundo a Eq. 2.60, a medida do
cisalhamento reduzido poderia ser obtida diretamente a partir da medida da forma elipse

resultante,
1—-"0b/a
1+4+b/a

e da orientagao ¢ do semi-eixo maior. Entretanto é sabido que as galaxias ndo sao intrin-

g = (2.67)

secamente circulares implicando que a forma da imagem observada serd uma combinacao
de sua elipticidade intrinseca com o cisalhamento reduzido. Por sua vez estas distorcoes
sdo muito pequenas comparativamente as elipticidades originais das galaxias, e® [0,

A estratégia adotada para contornar esta dificuldade é assumir que as elipticidades
intrinsecas estao aleatoriamente distribuidas de modo que qualquer alteragao local desta
caracteristica seja atribuida ao cisalhamento induzido por uma lente gravitacional (Fig. 2.7).
Isto inviabiliza a deteccao do sinal do efeito de lentes fracas em galdxias individuais ja que
¢ necessaria a medida da distor¢ao coerente em um conjunto grande delas requerendo
portanto uma abordagem estatistica.

Como a orientacao intrinseca das galdxias é aleatéria, o valor esperadol” serd

E(e®) =0. (2.68)

6 Tipicamente |g| varia entre 1% a 10% (Meylan et al., 2006) enquanto que a elipticidade intrinseca vale

~ 0.35.
7O valor esperado E[f(z)] = [ f(z)g(z)dz de uma fungao f(x) representa a soma de todos os seus

possiveis valores ponderados pela probabilidade g(z) de ocorréncia.
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Figura 2.7: Simulacao da distor¢ao causada por uma lente gravitacional em seus diferentes
regimes. Préximo ao centro da lente (“+” wverde) onde a luz atravessa uma regiao com maior
densidade de massa (k < 1) observam-se efeitos extremos com a formagao de arcos gravita-
cionais. Suficientemente afastado deste centro nas regides com k < 1 e |g| < 1 (retingulo
superior direito) atingimos o dominio linear da solu¢ao da equagao de lentes. E nesta regiao
que ocorre o regime fraco da lente em que a distorgao causada por ela nao é perceptivel em
galaxias individuais, devendo ser aferida em um conjunto grande de galdxias visando uma
medida mais acurada. Na regiao em destaque podemos comparar a orientacao média esperada
das galdxias (segmento azul) com a média computada de 92 galdxias (segmento vermelho).
A diferenga entre ambas vem do ruido aleatério da elipticidade intrinseca e da orientagéo
das galdxias. As linhas pretas continuas ao redor das galdxias mostram a medida de sua
forma baseada na determinacao dos segundos momentos da distribuicao de brilho superficial
(Imagem adaptada de Mellier, 1999).

Isso implica que no regime de lentes fracas (k < 1, |y| < 1) o valor esperado da elipticidade

e da imagem serd (Schramm e Kayser, 1995; Seitz e Schneider, 1997),
Ele)~g~~y (2.69)

com ruido

Oe = <e(5)e(5)*>, (270)

que pode reduzido tomando sua média sobre um nimero N de galaxias suficientemente

grande,
Oe

Mok

As grandezas v, g e e podem ser definidas em termos do sistema de coordenadas com

(2.71)

origem no centro da lente, tal que

€ = —e1 o8 2¢ — ey 8in 20 (2.72)
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ey = €18In2¢ — ey cos 20 (2.73)

A A
¢ = arctan (A—ZQ) = arctan (A—y) (2.74)

1 xz

sendo o angulo ¢

definido entre o eixo horizontal e o vetor que liga o centro da lente ao centro da imagem,

como podemos ver na Fig. 2.8.

Figura 2.8: Configuracdo do cisalhamento tangencial e; (e; > 0) com a indicagdo dos
parametros utilizados em seu célculo. A galaxia fonte circular em preto possui uma distancia
projetada 6 em relagao a origem do sistema de coordenadas localizado no centro na lente
(em vermelho). Devido ao efeito de lente gravitacional ela serd distorcida para uma elipse no
plano da lente (azul) (Figura adaptada de Spinelli, 2011).

A componente e; estd tangencialmente (e; > 0) ou radialmente orientada (e, < 0) em
relagao ao centro da lente enquanto que ey aparecera sempre deslocado de 7/4 em relagao
a e; como podemos ver na Fig. 2.9. Fisicamente, o cisalhamento reduzido induzido por
uma distribuicao de massa produz somente elipticidades tangenciais de modo que ey = 0.
A medida da elipticidade cruzada é utilizada para quantificar os ruidos do processo de
medida da forma das galaxias.

H& uma enorme similaridade entre as lentes Oticas e gravitacionais no regime fraco ja
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Alinhamento Tangencial Alinhamento Cruzado

0y 2y % =N
N No o
@D

@D
N _ P P, N 0 ) e
® ' 4 V
e >0 e <0 e =0 e =0
ex =0 ex =0 €x >0 ex <0

Figura 2.9: Tlustracao das orientacoes tedricas do cisalhamento tangencial e; e cruzado
ex. Distribuigdes de massa »(0) podem induzir apenas eliptcidades tangenciais sendo que
qualquer desvio de ex = 0 é atribuido a ruidos no processo (e.g. medigao da forma da galdxia).
Sobredensidades de massa irao induzir e; > 0 ao passo que e; < 0 ocorre em subdensidades

(densidade local menor que a média) (Figura extraida de Castejon, 2015).

que em ambas ha producao de copias lineares do objeto. Entretanto, é sabido que as lentes
gravitacionais sao afetadas de todas as aberracoes conhecidas da o6tica convencional com
excecao das cromaticas. Isto significa que a deflexdao causada pela lente nao depende do
comprimento de onda da luz incidente (Schirmer, 2004). Outra diferenca diz respeito a
aplicagao das técnicas: enquanto que na otica “convencional” a imagem ¢ utilizada para se
estudar o objeto original, em lentes gravitacionais o interesse recorre sobre a prépria lente
para a qual queremos recuperar a distribuicao de massa. A excecao sao casos especificos
em que objetos distantes sao fortuitamente magnificados por alguma lente permitindo sua

observagao que a principio nao seria possivel.

2.1.8 O efeito da point spread function

Gradientes de pressao e temperatura alteram o indice de refragao da atmosfera ao longo
da trajetéria da luz ao passo que o telescpio induz uma pequena difragao (Schirmer, 2004).
Este efeito combinado da turbuléncia atmosférica com a 6tica do telescopio se manifesta
através da chamada point spread function (PSF). De maneira ilustrativa, a PSF atua no
sentido de espalhar os fétons provenientes de uma fonte puntual gerando uma imagem
extensa deste objeto.

Do ponto de vista matemético, uma fonte com brilho superficial 1(€) sofre uma con-

volugao com a fungdo PSF(0 — 1) ao passar pela atmosfera terrestre e ética do telescépio



78 Capitulo 2. Técnicas de analise

de modo que o brilho observado sera

Iobs(0) = / d*9 I(9) PSF(0 —199), (2.75)
como podemos ver graficamente na Fig. 2.10. Em o6timos telescépios terrestres o seeing,
que ¢é a largura a meia altura (FWHM do ingés full width half maximum) da PSF, é da

ordem de 0.7-0.8 arcsec. Para a analise de lentes gravitacionais fracas é recomendavel um

seeing abaixo de 1 arcsec.

objeto

imagem

PSF

Figura 2.10: Ilustragao do efeito da PSF. A imagem de duas fontes circulares é convoluida

com a fungdo PSF resultando na imagem final observada (Imagem adaptada da Wikipedia).

A imagem que observamos no telescépio é uma combinacao de diversos efeitos sofridos
desde a fonte (Fig 2.11). A frente de onda da luz proveniente da galdxia de fundo que
possui uma certa elipticidade intrinseca desconhecida sofre um cisalhamento reduzido ao
passar por uma lente gravitacional. Chegando na Terra, esta frente de onda sofre uma
convolucao devido aos efeitos da atmosfera e do telescépio. Este tltimo, por sua vez,
estd equipado com um detector que mede uma imagem discreta dividida em pixeis que é
acrescida de ruidos instrumentais. A titulo de comparacao, a mesma Fig. 2.11 mostra a
transformacao sofrida por uma estrela de nossa Galaxia, que nao é afetada somente pelo
efeito de lente gravitacional.

Sendo a técnica de lentes gravitacionais fracas baseada na medida da forma de objetos
usualmente fracos, é de extrema importancia a correcao do efeito da PSF sobre a imagem
que, inclusive, pode sofrer variacao espacial. A chave para a quantificacao da PSF ¢é a
medida da dirtorcao por ela induzida nas fontes puntuais estelares. E de todo importante
que a PSF seja mapeada no maior niimero possivel de estrelas de modo que variagoes em

pequena escala sejam detectadas.
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Galaxias: do formato intrinseco até a imagem medida

Galaxia com elipticidade Efeito de lente gravita- Atmosfera + telescépio Detectores medem uma Imagem também
intrinseca desconhecida cional causa um causam uma convolucao imagem pixelizada contém ruido
cisalhamento (shear)

Estrelas: de fontes pontuais até a imagem medida

Estrela Atmosfera + telescopio Detectores medem uma Imagem também
(fonte pontual) causam uma convolugao imagem pixelizada contém ruido

Figura 2.11: Tlustracao do processo de formacao da imagem observada no telescépio. No
painel superior vemos o processo de deformacao da galdxia fonte pelo efeito de lente grav-
itacional, convolucao com a PSF, pixealizacao pelo detector e adigao de ruido de diversa
natureza. O painel inferior traz o processo equivalente para uma estrela puntual que sofre
todos os processos anteriormente descritos com a excecao do cisalhamento induzido pela lente.
(Figura adaptada de Bridle et al., 2009)

2.1.9 Medida da forma das galaxias - O programa IM2SHAPE

A técnica de lentes gravitacionais fracas estd sedimentada na acurada medida da forma
individual das galaxias de fundo. Para esta finalidade fizemos uso do programa IM2SHAPE
(Bridle et al., 2002) que é baseado na metodologia Bayesiana apresentada por Kuijken
(1999) que sera descrita a seguir.

Cada galaxia i localizada em r = (x,y) é parametrizada como a soma de duas curvas
gaussianas de base eliptica caracterizadas por seis parametros: a posigao (x,y) do centro,

o produto de seus semi-eixos maior e menor ab, a elipticidade

a—2>b
= — 2.
Tty (2.76)

o angulo de posicao # e a amplitude A. Matematicamente isto é traduzido pela intensidade
A 1( )T Ci(r—mri)
I(r)=) — PR (2.77)

or|Cy]

i

com a matriz de covariancia simétrica C' sendo escrita em termos dos parametros das
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cos2f  sin?6 1 1\ .
2( o + 2 ) (b—z—{—?)sm%

C = . (2.78)

1 1 . cos?f sin%6
<b—2+¥)sm29 2( 72 + a2>

De modo a eliminar os efeitos nocivos da atmosfera e da ética do telescépio, a Eq. 2.77

elipses,

¢ deconvoluida pela PSF que é também modelada como uma soma de gaussianas. Esta
escolha torna a deconvolugao simples do ponto de vista analitico.
A verossimilhanca para uma galaxia contida numa subregiao de dimensao D =n x n

é escrita como

pixeis da imagem total cujo nivel de ruido é dado por N (leeu, 02,

Pr(D|©,PSF) = L e (2.79)

2
\/ 205,

onde © = {Icou, Oceus Tns Yn, €n, On, aby, Ay}, n € {1,2} é o vetor de parametros que descreve

cada galdxia. O x? é escrito como

O-CGLI

= Z |:]gal*PSF('r'i,j) + Leew — Dy ? (2.80)
i,J
onde 7, j se referem respectivamente aos modelos da galaxia e da PSF.

O posterior Pr(©]|D, PSF) é obtido através das cadeias de Markov e método de Monte
Carlo (MCMC, do inglés Markov chain Monte Carlo). Ao final do processo, o0 IM2SHAPE
retorna o valor mais provavel de cada parametro acompanhado de sua incerteza obtidos
respectivamente da média e desvio padrao do posterior de ©; devidamente marginalizado
sobre as demais grandezas do vetor ©. Para reconstrucao da distribuicao da massa, estamos

interessados nas componentes cartesianas e; e es da elipticidade (Eq. 2.76) escritas como

ep =ecos20 e ey =esin26. (2.81)

2.1.10 Reconstrucao da distribuicao de massa - O programa LENSENT2

A partir da forma das galaxias medidas pelo IM2SHAPE, podemos recuperar a dis-
tribuicdo da densidade superficial ¥ de massa (Eq. 2.42) de massa da lente. Para esta fi-
nalidade, o programa LENSENT2 apresenta um método Bayesiano de reconstrucao baseado
na maxima entropia (Seitz et al., 1998). A cada iteragdo, o programa ird gerar uma dis-
tribuicao de massa ¥ que produzirda um campo de cisalhamento reduzido ¢, de acordo

com

4(8) = 1_;“9)% / 26 D(0 — 0'):(6) (2.82)
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onde D é o kernel dado por

02 — 6> — 2i6,0 —1
D(h) = 21— — = : 2.
6) 67 (01 — ify)?2 (2:83)

Por questoes numéricas, esta convolucao é feita no espago de Fourier.

A partir das 2N elipticidades e; e e5 de entrada, é definido um grid com pixeis regulares
de modo que o conjunto de dados ocupe uma regiao menor que sua dimensao total. Isto é
necessario ja que ja que o efeito da lente nao é local: uma concentracao de massa “fora”
da imagem ira causar efeito em uma galédxia dentro. O tamanho do grid de reconstrucao é
escolhido de tal modo que haja aproximadamente uma galdxia por pixel, implicando num
nimero comparavel de dados e parametros modelados.

A verossimilhanca é dada por

1 2
Pr(el, €2|2) = m e X /2 (284)

com o x? igual a
N - (e — gi)?
=33 el (2.85)

sendo o erro uma combinacao da elipticidade intrinseca com o erro estatistico das eliptici-
dades medidas

Oe = (Ugbs + UiQnt)l/Q' (2.86)

Numa primeira aproximag¢ao o modelo assume que os valores Y nao estao correlaciona-
dos entre si. Porém este cenario nao reproduz as condigoes encontradas numa distribuicao
extensa de massa. A introdugao de uma fungao de correlacao intrinseca (ICF, do inglés
intrinsic correlation function) ao mesmo tempo que reduz o nimero de parametros livres
do modelo, permite emular a distribuicao fisica de 3 que é expressa como a convolucao dos
dados com um kernel gaussiano definido por ojcr. Na pratica a ICF aplica uma suavizacao
aos dados (e, e2) que por natureza sao ruidosos.

O teorema de Bayes para o problema se escreve

PI‘(€1, 62’2, UICF)PI(E|UICF)

Pr(€1, €2 \UICF)

Pr(X|e, e, o10F) = (2.87)

onde Pr(ey, es]ocr) é a evidéncia do modelo e Pr(¥|ojcp) é um prior escrito na forma
Pr oc ¥ sendo o uma constante e S a funcao de entropia cruzada da convergéncia (Bridle

et al., 1998).
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A escolha de oo é feita a modo a maximizar a evidéncia do modelo, que é numerica-
mente determinada ao fim do processo de reconstrugao da distribuigao de massa. Como
resultado, o LENSENT2 produz um mapa de X cuja conversao para « ¢ feita dividindo o

valor de cada pixel por .

2.1.11 Lentes gravitacionais fracas e o perfil NFW

Como visto na Se¢. 1.2, o perfil NF'W prové uma boa descrigao do perfil universal da
distribuicao de massa dos halos de matéria escura dos aglomerados de galdxias. Apre-
sentaremos aqui, baseado em Wright e Brainerd (2000), a relacdo deste perfil de massa
com as grandezas bésicas k e v da técnica de lentes gravitacionais fracas.

A densidade superficial de massa (Eq. 2.30) pode ser escrita como

.
2100P¢ 1—
"'s0ch ————arctanh _x] se <1

m{ %7 L+a

21300pc

Enrw(T) = se x=1 (2.88)

} se x>1,

onde x = R/rs é o raio adimensional. E conveniente definir também a densidade superficial

média dentro do circulo de raio x,

(4

1_
arctanh L + In (E)} se z<1

TS CpC |:\/7 +l’

_ 1
YnEw () = 4Arsdepe [1 +1In (5)} se x=1 (2.89)

4 2 x—1 x
\ Prsécpc \/ﬁ arctan H——Jj + In <§) se x>1

A parametrizacao de k e y; para o modelo NFW é escrita como

Ynrw ()

2.
> (2.90)

KNFW( )

Yenrw () = e : (2.91)
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que levam a
V¢, NFW

gt NFW = (2.92)

1 — knrw

Deste modo, ajustando um perfil NFW para a distribuicao de massa da lente, é possivel
obter quaisquer dos seguintes parametros: concentragao ¢, centro da lente (z.,y.) e massa

Msgo do halo (conforme descrito na Seg. 1.2).

2.1.12 Estatistica de massa de abertura

A estatistica de massa de abertura introduzida por Schneider (1996) é utilizada para
detecgao dos halos de matéria escura dos aglomerados de galdxias (Hetterscheidt et al.,

2005). A chamada massa de abertura é definida como,
A@mwpz/fequw) (2.93)

onde U é um filtro radialmente simétrico compensado, i.e.,

/ " OU(0) =0 . (2.94)

E conveniente escrever a Eq. 2.93 em termos do cisalhamento tangencial v, (Eq. 2.72),

Map(8) = [ 6 2(6)Q(6) (2.95)

de modo que M,per pode ser determinada a partir da medida da distor¢ao na forma das
galaxias de fundo.
Considerando um halo descrito pelo perfil NFW (Seg. 1.2), Schirmer (2004) sugere o

filtro
_, tanh(x/x.)
m03(x/Xe)

onde x = 60/0y e a, b, ¢, d e x. sdo constantes que devem ser convenientemente definidas.

Qnrw(x) = (1 4 e*7X 4 emetdx) (2.96)

Esta funcao filtro segue aproximadamente o perfil de cisalhamento tangencial de um halo
NFW

Estudos conduzidos por Hetterscheidt et al. (2005) mostraram que a escolha de a = 6 e
b = 150 faz com que o filtro tenha uma queda exponencial em x = 0 ao passo que ¢ = 47 e
d = 50 resultam num corte exponencial em y = 1. Ja a constante x. = 0.15, foi escolhida

de modo a maximizar a deteccao de halos para diferentes tamanhos de abertura 6.
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Tabela 2.1 - Raios de abertura sugeridos por Hetterscheidt et al. (2005) que maximizam o nimero de
halos encontrados em funcao de seu redshift.

Intervalo de 0,

redshift ~ (arcmin)

0-0.15 13
0.15 - 0.25 8
0.25 - 0.35 6
0.35 - 0.45 6
0.45 - 0.95 )

Para sua aplicacao pratica nas imagens, a integral da Eq. 2.95 é substituida pela soma
discreta de e; das galaxias contidas no interior de uma dada abertura,

N

Mier = = 5 0 (6)Q:(6,00) (297)

i=1
onde n é a densidade de galdxias dentro da abertura de raio 6y, N é o numero total de
galaxias contidas na regiao da abertura, 6; é a distancia angular projetada da i-ésima
galédxias em relacao ao centro da abertura.

A variancia

9 N
0—6
O‘?Waper = 2n2 ZQQ(Q’HQO) Y (298)

=1

nos permite escrever a expressao da significancia da detecgao através da razao sinal /ruido

(S/R),

Maper \/_ vaei) €; ( ) (974 90)
—_— — .
T 8 Q26,.00)]

A construcao de mapas de S/R permite a identificagdo de estruturas através da lo-

S/R = (2.99)

calizacao de concentragoes com alta razao sinal/ruido. O raio de abertura 6y é escolhido
de modo a maximizar a deteccao dos halos. Hetterscheidt et al. (2005) sugerem valores

adequados de para este raio em funcao do redshift da lente. Estes valores podem ser vistos
na Tab. 2.1.
2.1.13 Reconstrug¢ao de massa a partir do viés de magnificacao

Paralelamente a reconstrucao da distribuicao de massa da lente aferida a partir da

medida da distorcao causada nas galdxias de fundo, é possivel fazer o mesmo trabalho a
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partir da medida do efeito de magnificagao causado localmente na distribuicao espacial de
galaxias de fundo.

O chamado “viés de magnificagao” é a manifestagao conjunta de dois efeitos do fenomeno
de magnificacao: ao mesmo tempo que ele aumenta o fluxo oriundo da fonte, permitindo as-
sim a deteccao de objetos intrinsecamente mais fracos, ele também magnifica pelo mesmo
valor o elemento de area projetada do céu atuando no sentido de diminuir a densidade
aparente de objetos.

O valor do viés de magnificacao esta relacionado tanto ao fator de magnificacao u
(Eq. 2.62) quanto ao coeficiente angular

_ dlogN(<m)

2.100
- (2.100)

«

da relacao intrinseca entre o logaritmo das contagens de galdxias em funcao de suas mag-
nitudes, aferida num campo nao afetado pelo efeito da lente.

Na aproximacao de lentes circulares, a densidade radial numérica de galaxias de fundo
pode ser escrita como

N(<m,r) = No(< m)u(r)*>>** | (2.101)

onde Ny(< m) é a densidade intrinseca de objetos medida numa regiao afastada o suficiente
para nao sofrer efeitos da lente gravitacional.

O viés de magnificagdo N(< m,r) se faz presente somente se o # 0.4, caso em que
o aumento numérico das fontes magnificadas é exatamente compensado pela dilatacao
aparente do espaco. Para o > 0.4 iremos observar uma aumento na densidade de galaxias
ao passo que no regime de a > 0.4 havera um decréscimo nesta quantidade relativamente
a N0(< m)

Como o viés de magnificagao nao é baseado em qualquer medida de forma das galaxias
tampouco requer conhecimento acerca da forma original, sua utilizagao em detrimento da
técnica baseada na medida da distor¢ao seria ébvia. Entretanto, no regime de lentes fracas
(k = |v|), a razao entre o sinal e o ruido de ambas extensoes, considerando o, = 0.3 e

a=0.2,
Il 1
oe k(b —2)

favorece a andlise baseada na distor¢ao na forma das galdxias (Mellier, 1999).

Rajm = ~ 3, (2.102)

Apesar desta limitacao, a reconstrugao de massa através do viés de magnificagdo cons-

titui um teste para checar a consisténcia na medida das massas ja que esta abordagem do
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fenomeno de lentes gravitacionais nao é suscetivel a efeitos sistematicos provenientes da

medida da forma das galaxias e da corregao da PSF.

2.2 Analise dinamica

A obtencao da velocidade a partir da analise do efeito Doppler observado nas linhas de
absor¢ao e/ou emissao causado pelo movimento radial de um objeto celeste é uma técnica
bastante difundida em Astronomia tendo sido extensivamente usada em seus diversos cam-
pos. Apenas para nos ater a Astronomia Extragaldctica podemos citar o trabalho seminal
de medida da velocidade radial de galdxias por Hubble (1929) e que conjuntamente com
a determinacao das suas distancias demonstrou que, ao contrario do paradigma vigente, o
Universo estd em continua expansao. A constatacao de tal fato nos permitiu revolucionar
a visao do Cosmos até entao e abriu uma nova frente de investigagao sobre a evolugao do
Universo.

Nesta secao descreveremos as técnicas utilizadas para aferir o estado dinamico do sis-
tema a partir do catdlogo de redshifts (ou de maneira equivalente, velocidades radiais!®))
das galaxias no campo observado. Em nosso foco de estudo, os aglomerados de galaxias em
fusao, as velocidades radiais das galaxias membro do aglomerado nos fornecem informacoes
acerca da dinamica do sistema e da fracao do movimento que estd ocorrendo direcao do

plano do céu.

2.2.1 Identificacao e remocao de subestruturas

Definimos como galaxia intrusa (do inglés interloper) aquela que nao estd ligada a
um aglomerado e que portanto nao pode ser usada para tragar seu potencial gravitacional.
Efeitos de projecao sao os maiores responsaveis pela contaminagao que pode ser minimizada
a partir da andlise da velocidade radial das galdxias no campo. E bem compreendido que
a distribuicao das velocidades radiais das galaxias em um aglomerado é proxima de uma
gaussiana (e.g. Yahil e Vidal, 1977), mesmo durante sua formagao a partir da fusao de
subaglomerados menores (e.g. Pinkney et al., 1996; Feretti et al., 2002).

Existem na literatura um grande nimero de técnicas de remocgao de galaxias intrusas,

8 Neste trabalho utilizamos a chamada velocidade radial heliocéntria (ou simplesmente velocidade radial

daqui em diante) dada por v = cz.
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fundamentadas tanto no carater astrofisico quanto estatistico (uma boa descri¢ao destas
vérias técnicas pode ser encontrada em Wojtak et al., 2007). Entretanto, uma técnica
bastante simples e popular é o 3o-clip (Yahil e Vidal, 1977). Basicamente sdo eliminadas
iterativamente da amostra inicial as galaxias cuja velocidade radial v; esteja fora do inter-
valo v + 30 até que a média ndo varie dentro de um intervalo pré-definido (usualmente
1%). Apesar de sua simplicidade, a eficiéncia do 3o-clip na remogao de galdxias intrusas
¢ comparavel aquela resultante da aplicacdo de técnicas mais elaboradas (Wojtak et al.,
2007).

Em geral subestruturas mais sutis, como grupos de galaxias caindo no potencial do
aglomerado, nao sao identificadas no processo de 3o-clip ja& que apresentam velocidades
consistentes com as das galdxias da estrutura principal. A estratégia adotada para sua
identificagao decorre do fato que tais subestruturas se mostram como aglomeracoes tanto
no espaco de velocidades quanto na projecao de suas posigoes.

H&4 uma grande quantidade de testes de subestruturas disponiveis, porém de acordo
com Pinkney et al. (1996) o teste de Dressler-Shectman (DS ou A; Dressler e Shectman,
1988) é o mais sensivel quando dados em 3D (posicao projetada mais velocidade radial)
estao disponiveis. O teste quantifica desvios locais da velocidade média v; e dispersao o;
em subconjuntos das N,,;, galaxias mais préximas com relacao aos valores observados para

todo o conjunto de N galdxias (respectivamente v e ). Este desvio local é computado

5; = { (Nle) (5 — )2 + (01 — 0)2]}1/2 | (2.103)

g

CcOo1mo

onde o numero de vizinhos sugerido pelos autores é N,;, = vV N. A estatistica global é

computada através da soma dos efeitos locais

A=)"6 (2.104)

No caso de um aglomerado relaxado é esperado que A ~ N (Dressler e Shectman, 1988)
enquanto que subestruturas irdo provocar A > N. Em uma abordagem complementar,
Hou et al. (2012) argumentam que p-value < 0.01 é um indice melhor para a identificagao
das subestruturas pois minimiza falsos positivos e negativos da estatistica DS. Este p-
value é calculado da seguinte maneira: sao geradas n reamostragens do conjunto de dados

mantendo-se fixas as posicoes e embaralhando as velocidades; para cada etapa se obtém a
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estatistica A, computando-se ao final

p-value = M, (2.105)
n

onde se conta em quantos realizagoes a estatistica foi superior ao obtido nos dados originais

(As > A).

2.2.2 Algoritmos de classificacao

No contexto dos aglomerados de galdxias em fusao estamos interessados em classificar as
galéxias entre os subaglomerados participantes do evento, a partir de suas posigoes espaciais
e/ou velocidades radiais . A partir deste catalogo podemos comparar os comportamentos
da distribuicdo espacial das galdxias e/ou sua luminosidade com o mapa de massa bem
como caracterizar a dinamica de cada estrutura a partir dos dados de velocidades radiais.
Nesta etapa sao despreziveis as subestruturas em escalas menores (e.g. pequenos grupos de
galdxias “caindo” na dire¢ao do aglomerado) que por ventura nao tenham sido eliminadas
através do teste de Dressler-Shectman.

O conceito estatistico de classificagao é bastante utilizado em diversos ramos da Ciéncia.
Contudo, a interpretacao dos resultados obtidos deve ser feita tanto a luz de seu significado
fisico quanto com base na filosofia da metodologia utilizada. Neste aspecto, é muito valiosa
a aplicacao de diferentes algoritmos de classificagao para o conjunto de dados ja que este
tipo de analise é, por natureza, de carater exploratério e procura nos mostrar o que os
dados estao tentando nos dizer (Kaufman e Rousseeuw, 1990).

Neste trabalho utilizamos dois algoritmos distintos, o de particao do redor de meddides
e o modelo de mistura de gaussianas através do algoritmo de maximizacao da expectativa,

que serao apresentados em detalhes a seguir.

2.2.2.1 Particao ao redor de medodides - O algoritmo PAM

Quando lidamos com o problema de classificar um conjunto de dados baseado em al-
gumaf(s) de suas propriedades, estamos interessados em encontrar grupos de tal forma que
seus elementos constituintes sejam similares entre si. Em contrapartida, ¢ esperado que
elementos de diferentes grupos apresentem uma grande dissimilaridade quando compara-

dos. E justamente nesta ideia que se baseiam varios métodos estatisticos de identificacao
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e classificagao de conjuntos de dados e, em especial, o algoritmo de particao ao redor de
meddides (PAM, do inglés partitioning around medoids; Kaufman e Rousseeuw, 1987).
Dentro de um conjunto de dados, uma propriedade importante é a medida da distancia

entre um par de objetos 7 e 7. Usualmente a calculamos através da féormula Euclideana,

d(i, j) = \/(xu — 1)+ (Tig — Tj2)? -+ (T — T5p)° (2.106)
que representa a distancia geométrica entre os pontos de coordenadas (%, ...,T;) €
(xj1,...,2;). Note que para o caso mais simples (p = 2) a Eq. 2.106 recobra o famoso teo-

rema de Pitdgoras, onde d(i, j) corresponde a hipotenusa do triangulo retangulo formado
no plano cartesiano.

Do ponto de vista estatistico, a distancia é uma medida da dissimilaridade d(i,j) que
indica o quao remotos dois objetos i e 7 sao. O valor é pequeno quando 7 e j sao préximos
um do outro se tornando cada vez maior quando os mesmos sao diferentes. Por construcao
a dissimilaridade é simétrica, d(i,j) = d(j,%), e nula para o préprio elemento, d(i,i) = 0.

Definimos como meddide o ponto cuja dissimilaridade média em relagao aos demais mem-

min [M] . (2.107)

bros do conjunto é minima,

N

O PAM procura iterativamente por K grupos identificando os K-meddides contidos

N—ld

no conjunto inicial de dados. O algoritmo trabalha minimizando )

(i, 7) seguindo as

etapas (Han et al., 2012):

1. Inicializacao: K elementos diferentes sao selecionados aleatoriamente de um conjunto

N de dados para serem estimativas iniciais do medoide de cada grupo;

2. Associacao: os (INV — K) elementos restantes sao classificados nos K grupos de acordo

com o meddide mais proximo;
3. Troca: enquanto o custo da configuracao descrescer, repete-se as seguintes instrugoes:

3.1 Para cada medoéide m e para cada ponto ¢, troca-se m por ¢ recalculando-se o

custo (soma da dissimilaridade dos pontos em relagdo ao meddéide);

3.2 Se o custo aumentar na etapa anterior, refaz-se a troca.
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A medida da qualidade do ajuste é quantificada através da silhoueta s(i) (e.g Kaufman
e Rousseeuw, 1990; Reynolds et al., 2006). Para cada objeto i, a(i) é a dissimilaridade
média com relagao aos outros elementos do grupo C'. Para cada um dos outros grupos
Cy # C, d(i,Cy) é a dissimilaridade média de ¢ com rela¢do aos elementos de Cy. Apds
computar d(i, Cy) para todos os grupos Cy # C, b(i) é a menor delas. O grupo com este
valor minimo é o chamado vizinho de i. A silhoueta s(i), definida como

b(i) — a(i)

s(i) = max[a() (@] (2.108)

¢ a medida de quao melhor o elemento i é modelado como membro do grupo C' ao invés
do vizinho. Assim, se s(i) é proximo da unidade, o objeto ¢ foi corretamente atribuido ao
grupo ao passo que valores negativos sugerem que o elemento foi mal classificado. Para
valores préximos a zero hé indefinicao sobre qual dos grupos C' ou C}, o elemento pertence.

Uma outra estatistica importante do algoritmo é o valor médio de s(i) entre todos os
elementos do conjunto de dados, 5(k). Este parametro é usado para a decisao do melhor
nimero K de grupos nos quais pode ser dividido o conjunto original de modo que K
maximize o valor de 5(k) (Kaufman e Rousseeuw, 1990).

Na linguagem R o algoritmo de particao ao redor de meddides estda implementado na

fungdo homonima PAM (Maechler et al., 2014).

2.2.2.2 O modelo de mistura de gaussianas - MCLUST

Apesar da distribuicao normal remeter ao célebre matematico Carl Friedrich Gauss
(1777 - 1855), sua primeira aparigdo na literatura ocorreu na segunda edi¢ao do livro
“The doctrine of chances” (Moivre, 1738). Porém, Moivre néo reconheceu de imediato sua
importancia como funcao de densidade de probabilidade. Isto viria a acontecer apenas em
1809 quando Gauss introduziu o conceito de distribuicao normal que carrega o seu nome.
Entretanto tal distribuicao formulada nos termos que conhecemos atualmente é devida as
contribuigdes de Pierre Laplace, Karl Pearson e R. A. Fischer (Erar, 2011).

Foi Karl Pearson (Pearson, 1894) o primeiro a modelar um conjunto de dados de
diferentes populacoes como uma mistura de distribui¢coes normais, iniciando o desenvolvi-
mento dos modelos de misturas. Devido a complexidade do problema da estimativa dos
parametros, adiou-se o desenvolvimento desta técnica até o advento da computacao mo-

derna (Erar, 2011).
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No modelo de mistura de gaussianas estamos interessados em estimar o numero de
populagoes (ou grupos) K e a pertinéncia correta de cada observagao a um dado grupo.
Seja um conjunto de dados z;; (i = 1,...,n,j5 = 1,...,n) proveniente de K populagdes

distintas. A densidade de probabilidade da mistura é

K
Flalm, e, Si) = wrgi(a; 7, p, Sie), (2.109)

k=1
onde 7y, . .., T representa a probabilidade de um dado pertencer a k' componente, respei-

K ~ . ~ . .
tandom, > 0e ) ;. m = 1. Os grupos que compoem a mistura sao elipsoides centrados em
k k=1 "k
Wi enquanto que a matriz de covariancia ¥y representa outras caracteristicas geométricas
dos grupos.

As densidades g, podem ser escritas como
1 _
gk (@; p, ) = (2m) P25 exp —5(@ - ) S (2 — )t (2.110)

onde p é a dimensao das variaveis.

Do ponto de vista matematico o problema da mistura de distribuicoes gaussianas se
reduz a estimativa dos parametros desconhecidos da Eq. 2.109: a proporcao da mistura
Ty, 0 vetor das médias py e a matriz de covariancia ;. Para estimar estes parametros é

conveniente, por questoes numéricas, trabalhar com o logaritmo da verosimilhanga,

n K

nL(flz) =) In [ngk(xmk,zk) (2.111)
i=1 k=1

onde @ = {7y, pg, %} é 0 vetor de parametros a serem determinados.
Otimizar a Eq. 2.111 nao é uma tarefa simples ja que

aL(0)x)

——— =10 2.112

50 (2.112)

nao apresenta solucoes univocas para qualquer densidade de mistura devendo pois ser
maximizada numericamente de maneira iterativa. Para tal utilizamos o algoritmo de ma-
ximizagao da expectativa (EM, do inglés expectation-mazximization; Dempster et al., 1977).

Para inicializacao, o algoritmo EM requer o nimero K de componentes e uma estima-
tiva inicial dos parametros (e.g. Erar, 2011; Chris Fraley e Scrucca, 2012). Na iteracao

t+1 (t>0), o algoritmo EM funciona em trés etapas:
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1. Na etapa de expectativa, o posterior 7j; da i®™® observacao pertencente ao k™
grupo ¢é estimado, dado a atual estimativa dos parametros,
A (t ~(t) (2
i g (@il £)
K A1) A1) @)y
Zk:1 Ty, gk(xz‘lluk y 2, )

2. No etapa de maximizacao, a estimativa dos parametros sao atualizadas de acordo

(2.113)

Tik =

com o posterior ,

1
I (2.114)
ni:l
1 n
A~ (t+1 ~
Aty = — i D Ei (2.115)
nmy i=1
X 1 "
t+1 L (t+1) ~ (1)
B = D i) = ), (2.116)
k =1

3. As etapas anteriores sao repetidas até a convergéncia.

A matriz de covariancia do problema pode ser escrita na forma geral
¥ = Dy ALD] (2.117)

onde A\, é uma constante, Dy é a matriz ortogonal dos auto-vetores e A; é uma matriz
diagonal contendo os auto-valores normalizados, tal que det A, = 1. Estas grandezas
podem ser melhor compreendidas através de seu analogo geométrico: o “volume” do grupo
¢ determinado por A\ que é proporcional ao volume do elipséide de revolugao definido pelo
desvio padrao, D), determina a orientacao do grupo e A, esta associado ao seu formato
(Banfield e Raftery, 1993).

A forma geral da matriz de covariancia pode ser parametrizada com o objetivo de
simplificar a Eq. 2.116 e assim agilizar a convergéncia do algoritmo EM. Os métodos
possiveis sao apresentadas na Tab. 2.2.

Os métodos descritos podem ser agrupados em trés “familias” de acordo com suas
caracteristicas geométricas (Fig. 2.12). A familia esférica constitui o mais simples modelo
de parametrizacao pois fixa a variancia de todas as variaveis p e grupos k. Ja os métodos
da chamada familia diagonal resultam em elipsoides cujos eixos principais coincidem os
eixos das coordenadas e a variancia pode ser diferente entre cada variavel e grupo. No caso
mais geral temos a familia elipsoidal em que a matriz de covariancia, diferentemente dos

casos anteriores, nao € necessariamente diagonal.
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Tabela 2.2 - Métodos analiticos para parametrizacao da matriz de covariancia Y onde I é a matriz

identidade p x p. O numero de parametros desconhecidos em cada método pode ser escrito em funcao
do total de grupos K, da dimensionalidade da(s) varidvel(is) p e das constantes « = Kp+ K — 1 e
B =p(p+1)/2 (Celeux e Govaert, 1995; Chris Fraley e Scrucca, 2012).

Método  Familia hI Volume Forma Orientacao Numero de parametros
EII esférica A igual igual - a+1
VII esférica T variavel  igual — a+ K
EEI diagonal AA igual igual eixos a-+p
VEI  diagonal A A variavel  igual eixos a+K+p-—1
EVI  diagonal AA igual  variavel eixos a+Kp—K+1
VVI diagonal A Ay variavel varidavel eixos a+ Kp
EEE elipsoidal ADAD? igual igual igual a+
EEV  elipsoidal AD,AD{ igual igual variavel a+Kp—(K-1)p
VEV  elipsoidal A\, DyAD}  varidvel igual variavel  a+ Kp—(k—1)(p—1)
VVV  elipsoidal )\kaAkD,z varidvel varidvel  varidvel a+ Kp
X s S TxX s 1

(a)

(b)

(c)

Figura 2.12: Tlustragao da aplicacdo das trés familias de parametrizacdo da matriz de co-

variancia X, para uma mistura de duas componentes normais (K = 2) bidimensionais (p = 2)

em ordem crescente de complexidade e niimero de parametros envolvidos: esférica (a), diago-

nal (b) e elipsoidal (¢) . O gradiente de cores representa o “volume” de 3j. Em cada exemplo

é apresentado o método mais complexo de cada familia, respectivamente VII, VVI, VVV.

Para atingir um dos objetivos deste trabalho, que é o de identificar e classificar as

galdxias componentes de um sistema de aglomerados em fusao utilizando a posi¢ao e/ou

velocidade radial das galdxias, a familia esférica nao é adequada ja que a restricao im-

posta pela igualdade das variancias é uma hipdtese pouco provavel (especialmente entre

as coordenadas espaciais e de velocidade).
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A escolha do modelo que melhor se adequa aos dados (ou seja, nimero de grupos e
suas caracteristicas) é feita através da andlise do chamado critério de informagao Bayesiano
(BIC, do inglés Bayesian information criterion; Schwarz, 1978). Além de levar em con-
sidera¢@o a maximizagao do logaritmo da verossimilhanca (Eq. 2.111) o critério penaliza
os modelos com maior nimero de parametros m desconhecidos e maior quantidade n de

dados. Ele é definido como
BIC = 2log L(6|x) — mInn, (2.118)

de modo que modelos com maior BIC sdo preferfveis!”!.
Kass e Raftery (1995) apresentam um critério objetivo para comparar dois modelos
diferentes baseado em ABIC = BIC(maior)-BIC(menor). Este critério ¢ mostrado na

Tab. 2.3.

Tabela 2.3 - Critério BIC para selecao do modelo mais adequado ao conjunto de dados.

ABIC Evidéncia contra o menor BIC

0-2 Modelos comparaveis
2-6 Leve

6-10 Forte

>10 Muito forte

O algoritmo EM e seus diferentes métodos estao implementados na linguagem R através

da fun¢ao McLusT (Chris Fraley e Scrucca, 2012).

2.3 Modelo da dinamica de dois corpos

A anélise feita a partir do estudo de lentes gravitacionais fracas e das velocidades radiais
das galaxias membro nos permite caracterizar o sistema em fusao apenas num dado instante
de seu movimento. Para ter acesso a outros estagios do movimento, é necesséario recorrer a
uma simulagdo computacional ou a um modelo da dinamica dos corpos envolvidos. Apesar

de serem mais precisas, simulagoes requerem maior custo computacional (e.g. Dawson,

9 Note que esta definicio particular implementada no MCLUST corresponde ao oposto (—1xBIC) da

definicao cldssica (e.g. Schwarz, 1978) onde a escolha do melhor modelo é feita em termos do menor valor

do BIC.
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2013) além de conhecimentos avangados dos c6digos computacionais (e.g. Springel et al.,

2005).

Vi

AN

Linha de visada

b,

dpmj

Plano do céu

Figura 2.13: Configuracao tipica de um sistema de dois corpos onde estao destacadas as
grandezas obtidas das observagoes: massa (M;), velocidade radial (v;) e separagao projetada
no plano do céu (dproj). As demais grandezas relevantes para caracterizagao do estado atual do
sistema sao a velocidade 3D (vsp,) e a distancia 3D (d3p) mas nao estao acessiveis diretamente
pois dependem do angulo 6 entre o eixo de fus@o e o plano do céu (Figura adaptada de Dawson,
2013).

O modelo da dinamica de dois corpos utilizado neste trabalho foi apresentado por
Dawson (2013) e esta esquematizado na Fig. 2.13. Os parametros de entrada sao grandezas
facilmente obtidas: a distancia projetada entre os subaglomerados dy.;, 0 redshift médio
de cada uma delas, z; e suas massas M;. Este método apresenta melhorias em relacao ao
modelo largamente utilizado na literatura e apresentado por Beers et al. (1982) conhecido
como timing argument, cuja suposicao de massas pontuais nao ¢ valida em instantes no
qual os aglomerados se encontram préximos ao ponto de maxima aproximagao (passagem
pericéntrica), momento este em que as estruturas podem estar sobrepostas espacialmente.
Além disso, o timing argument ignora a covariancia entre os parametros do modelo.

A partir dos parametros de entrada, o modelo calcula suas funcoes densidade de pro-

babilidade (PDF, do inglés probability density function) para gerar os possiveis estados do
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movimento dos dois corpos. A grande vantagem é que sua abordagem bayesiana permite a
aplicagao de priores baseados em alguma evidéncia observacional para restringir o modelo
(e.g. Dawson, 2013; Andrade-Santos et al., 2015; Ng et al., 2015).

O modelo obtém as solugoes dinamicas do movimento de dois halos ligados descritos
pelo modelo NFW e truncados em Rsyy. Nao hd momento angular e a colisao ocorre com
parametro de impacto nulo (note que a dedugao analitica apresentada no Cap. 1 mostra
que b tende a ser pequeno). A concentracao dos halos é fixada pela relacao de Duffy et al.
(2008). Testes mostraram que escolha de outro valor de concentra¢do bem como parametro
de impacto nao tem efeito significativo nos resultados finais (Dawson, 2013).

A maxima velocidade permitida é a de queda livre, vsp, . , que é obtida a partir da

energia potencial V' no momento da passagem pericéntrica,

2
V3Dmax — —EVO" = 0), (2119)

onde p = My My/(M; + Ms) é a massa reduzida do sistema. A velocidade de cada suba-

glomerado na linha de visada é escrita como

v; = [%] c, (2.120)

onde c¢ é a velocidade da luz. A partir dai, pode-se obter a velocidade radial relativa entre

as componentes

Vo — U
Urad(tobs) = |12—U1Ul2| (2.121)

2
Para a estimativa das grandezas 3D no momento da observacao,

Urad (tobs)
= 20008/ 2.122
UsD (tobs) sin 6 ( )
€
dap(tons) = 2220 (2.123)
3 obs cOS 6)7 .

o modelo, em sua concepc¢ao original, considera 6 uniformemente distribuido entre 0° e
90° de maneira que o evento tem igual probabilidade de ocorrer neste intervalo. Assim, a

velocidade relativa no instante da colisao pode ser escrita como

vop(tem) = \/ sl + 2 V{tas) =Vt (2.124)
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A idade do sistema, definida como o tempo decorrido no deslocamento desde o ponto

de maxima aproximacao até a separacao observada, ¢ dada por

dsp (tobs) d
TSCy = / 5 L , (2.125)
0
—(£=V(r
Va ()
onde F é a energia total do sistema. O periodo entre duas colisoes é
T=2 (2.126)

43D ma dr
I JHE-ve)

sendo d3p, . a distancia do méximo afastamento entre os corpos onde E = V (dsp,... )-
O instante observado do sistema é degenerado: tanto pode corresponder ao movimento
ja descrito de afastamento quanto ao de aproximacao que levara os aglomerados para uma

nova colisao. Neste 1ltimo caso, a idade pode ser escrita como
TSC, =T —TSC,. (2.127)

Por fim, define-se a probabilidade de observacao do sistema como

= % (2.128)
de modo que valores mais elevados indicam que o sistema estd mais proximo ao ponto de
retorno ou maximo afastamento dsp,,,. -

Uma extensao do modelo, apresentada em Andrade-Santos et al. (2015), também ad-
mite como solucao o movimento de dois corpos nao-ligados. Esta configuracao ocorre

quando vsp(teol) > Usp,... Também é requerido que a separagao radial, vy.q(tons), esteja

dentro de £500 km s™! da velocidade do fluxo de Hubble (e.g. Golovich et al., 2016),

V1,08, Hubble = H (Z)d3p (tobs) sin b, (2.129)

onde H(Z) é o parametro de Hubble calculado no redshift médio dos subaglomerados.
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Capitulo 3

O aglomerado Abell 1758

3.1 Introducao

Identificado por Abell (1958) como um aglomerado de riqueza 3!*), A1758 (2 = 0.278)
revelou-se uma estrutura mais complexa quando observado em R-X pelo satélite ROSAT
(Rizza et al., 1998). A estrutura principal, a qual chamaremos de A1758N, é aparente-
mente bimodal com as emissoes em R-X do ICM seguindo a regiao com sobredensidade de
galdxias. Estas estruturas serao chamadas de A1758N'W e A1758NE, de acordo com sua
posigao no campo. A cerca de 8 arcmin (~2 Mpc) na diregao sul hé outra concentracao de
emissoes em R-X associadas a um conjunto de galaxias numa estrutura que sera chamada
A1758S. O campo de A1758 é apresentado na Fig. 3.1.

Observagoes posteriores em R-X baseadas nos satélites XMM-Newton e Chandra (David
e Kempner, 2004) reforcaram a ideia que A1758N&S formam um sistema gravitacional-
mente ligado porém sem sinais de interagao entre eles. A analise mostrou que A1758N é
sistema pos-colisional cuja velocidade relativa, estimada com base no perfil de densidade
em R-X, é ~ 1600 km s~!. Com relacao a A1758S, os autores concluiram se tratar de um
sistema duplo em estagio inicial de uma colisao ocorrendo bem préxima a linha de visada.

Dahle et al. (2002) realizaram a primeira reconstrugao de massa usando lentes gravi-
tacionais fracas a partir de dados do telescopio 6tico Nérdico de 2.5 m e encontraram o
mesmo cenario bimodal em A1758N apontado em R-X enquanto A1758S foi detectado como
uma estrutura unimodal. Durret et al. (2011) usando uma combinagao de dados dticos
do telescépio CFHT (¢',7"), R-X do XMM-Newton e catalogos simulados construiram a

funcao de luminosidade das galaxias bem como mapas de luminosidade e metalicidade que

L Abell (1958) define riqueza como sendo a quantidade de galdxias pertencentes ao aglomerado.
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Figura 3.1: Campo do aglomerado de galdxias Abell 1758 com a identificacdo das subestru-

turas de interesse do nosso estudo e suas respectivas BCGs (circulos verdes). Os contornos
da emissao em R-X do ICM (em wvermelho) aparecem sobrepostos & imagem 2z’ obtida na
Subaru Suprime-Cam (mais detalhes sobre as observagoes sao apresentados na Seg. 3.2). Os
retangulos azuis indicam a regiao de controle usada para a medida da densidade das galaxias
pouco afetadas pela lente gravitacional (Se¢. 4.3).

reforcaram a natureza bimodal e pds-colisional de A1758N.

Combinando reconstrucao de massa via lentes fracas feita a partir de dados do telescopio
Subaru de 8 m (R¢ e ¢') com dados do XMM-Newton, Okabe e Umetsu (2008) verificaram,
dentro das incertezas, a coincidéncia espacial em A1758NW da BCG e dos picos das dis-
tribuigoes de massa em R-X. J4 em A1758NE foi observado que ha coincidéncia entre a
BCG e o pico de massa porém ambos estao separados do pico em R-X correspondente.
Esta configuragao remete ao caso do Bullet cluster mas com uma importante diferencga:
em A1758N apenas uma das componentes teve seu ICM claramente deslocado. Ragozzine
et al. (2012) refinaram a andlise de lentes fracas usando dados do Subaru e do HST deter-

minando uma massa total de 2.2 £ 105 M, para A1758N.
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Tabela 3.1 - Compilagdo das estimativas de massa para A1758N.

Massa Raio Método Referéncia
(10** My) hzy  (Mpc)

16 2.6 relagao de escala M x T'x David e Kempner (2004)
526+570  1.79 LGFM - ajuste NFW Okabe e Umetsu (2008)
489+ 1.54 1.3  LGF - densitometria de abertura Okabe e Umetsu (2008)

2245 2.3 LGF - densitometria de abertura Ragozzine et al. (2012)
2—-3 2.1 Dinamica das galdxias membro Boschin et al. (2012)
12614 1.491 LGF - densitometria de abertura  Hoekstra et al. (2015)
11.2+1.9 1.45 LGF - ajuste NFW Hoekstra et al. (2015)
19.4+3.2 2.76 LGF- ajuste NFW Hoekstra et al. (2015)
13.39+1.43  2.09 LGF - ajuste NFW Este trabalho (Seg. 4.3)

* Lentes gravitacionais fracas.

A anélise dinamica realizada por Boschin et al. (2012) usando 92 galdxias membro con-
firmadas espectroscopicamente mostrou que a bimodalidade vista tanto no 6tico quanto em
R-X nao é detectada no espago de velocidades radiais sugerindo que o vetor de movimento
entre as duas estruturas deve estar alinhado muito préximo a direcao paralela do plano do
céu. Os autores também calcularam a massa dinamica para A1758N, que juntamente com
outros valores compilados da literatura, podem ser vistos na Tab. 3.1.

Recentemente, publicamos resultados de simulagoes hidrodinamicas de um sistema ins-
pirado em A1758N (Machado et al., 2015). Foi simulada a colisdo nao central de duas
massas equivalentes (~ 5 x 10" M) mas com diferencas sutis na distribuigao do ICM
de modo que fosse possivel recuperar o cenario onde se observa a separacao do ICM em
apenas uma das componentes.

Apesar desta riqueza de observacoes ha ainda questoes em aberto sobre A1758 que
pretendemos investigar com nossos dados oticos profundos e espectroscopia. Em particular,
pretendemos medir as massas individuais das estruturas A1758NW e A1758NE, quantificar
estatisticamente a significancia da separacao entre massa e gas em A1758NE, estudar a
dinamica deste sistema em fusao que produz esta configuracao chamada de “semi-bala”
numa comparacao com o famoso Bullet cluster e estimar um limite superior para a secao de
choque de auto interacdo da matéria escura (o/m). Além disso, A1758S ainda nao possui

na literatura nenhuma reconstrugao de massa e/ou estudo espectroscépico publicado.
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Para o desenvolvimento deste capitulo adotaremos a seguinte cosmologia: €2, = 0.27,
Qp =0.73 e Hy = 70 km s~! Mpc~!. No redshift médio do aglomerado, z = 0.278, temos
que 1 arcsec = 4.25 kpc, a idade do Universo igual a 10.6 Gano e distancia de diametro
angular de 876.3 Mpc. Os aglomerados A1758N e A1758S foram observados conjuntamente
e o processo de reducao das imagens e espectros foi o mesmo para ambos de maneira que

ao nos referirmos a A1758 estaremos considerando as duas estruturas principais.

3.2 Dados

3.2.1 Reducao das imagens e confeccao dos catalogos fotométricos

As imagens nas bandas B, R¢ e 2z’ foram observadas na Suprime-Cam do telescépio
Subaru em modo fila durante o primeiro semestre de 2007. Detalhes acerca das observagoes
sao apresentados na Tab. 3.2. O processo de reducao das imagens foi feito a partir da rotina
SDFRED (Ouchi et al., 2004; Yagi et al., 2002) desenvolvida especialmente para este
instrumento e consistiu das seguintes etapas: (i) subtracdo do bias e overscan, (ii) corregao
pelo flat field, (iii) corregao da distorgao do campo devido a ética do telescopio, (iv) corregao
da dispersao atmosférica, (v) subtragao de céu, (vi) mascaramento dos pixeis afetados pelo
auto guide do telescopio, (vii) alinhamento das imagens (feito simultaneamente para todas
as bandas) e (viii) combinagao das imagens de cada filtro. Adicionalmente para a banda
Z' foi feito um procedimento para remocao de padroes caracterizados pela presenca de
franjas de interferéncia. Ao final, foram feitas as calibragoes astrométrica e fotométrica
(ver Monteiro-Oliveira, 2011, para maiores detalhes sobre todo o processo de redugao das
imagens e calibragoes astrométrica e fotométrica).

Os catdlogos de objetos foram feitos pelo SEXTRACTOR (Bertin e Arnouts, 1996) em
modo duplo tendo como base a banda 2z’ que foi utilizada por apresentar o menor seeing
dentre todas. As galdxias foram selecionadas de acordo com dois critérios complementares:
objetos com 18.5 < Rs < 25.75 foram considerados galaxias se tivessem FWHM > 1.03
arcsec enquanto que para os mais brilhantes (Rc < 19) as galdxias eram identificadas por
terem o indicador estrela-galdxia do SEXTRACTOR (CLASS_STAR) menor que 0.8. O
catalogo contém 70263 objetos divididos entre galaxias membro do aglomerado, galaxias
de frente e galaxias de fundo, sendo estas ultimas a matéria prima para o estudo de lentes

gravitacionais fracas.
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Tabela 3.2 - Caracteristicas das observagoes do campo de A1758.

Banda Tempo de exposicao (h) Seeing (arcsec) Completezal
B 2.17 1.11 26.6
Re 2.64 1.11 26.4
Z' 1.00 1.02 25.75

! Estimada por comparacao da nossa amostra com o Subaru Deep Field
(Kashikawa et al., 2004)

3.2.2 Espectroscopia

Nosso projeto foi contemplado no semestre 2010A com 5.5 horas de observacao no
telescépio Gemini-N/GMOS em modo fila (programa GN-2010A-Q-22) o que nos permitiu
fazer espectroscopia multi-objeto das galaxias candidatas a membro do aglomerado A1758.
Foram observadas um total de 5 méascaras sendo duas centradas em cada uma das estru-
turas A1758NW & A1758NE e outra em A1758S, conforme mostrado na Fig. 3.2. Cada
mascara possibilitou a observacao simultanea de ~37 galaxias, que foram selecionadas pref-
erencialmente a partir da sequéncia vermelha (Fig. 3.4) e também algumas galdxias mais
azuis de modo a otimizar o niimero de objetos observados em cada mascara. O tempo de
integracao foi de cerca de 0.5 h para cada mascara, divididos entre 3 imagens com difer-
entes comprimentos de onda centrais (A, = 620,680 e 720 nm). Utilizamos a rede R400
e fendas com 1 arcsec de largura, combinagao esta que produziu espectros com resolucao
AN ~ 8 A em 6500 A.

A redugao dos dados foi feita com o pacote GEMINI.GMOS do IRAF de maneira semi-

automatizada. A seguir serao descritos os principais passos.

(i). Processamento dos flats.

A task GSFLAT produz o flatfield normalizado a partir da imagem de calibracao
obtida com a lampada de cobre-argonio (CuAr) da unidade de calibracao do Ge-
mini (GCAL). Tal imagem geralmente apresenta grandes variagoes no padrao de
iluminacao que dependem diretamente do comprimento de onda observado. Como
medida corretiva, a task remove espectros e padroes de iluminagao da imagem do
GCAL, deixando somente variagoes pixel a pixel (de pequena escala) e eventuais fran-

jas de interferéncia. Uma funcao matematica é usada para representar as variagoes
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Figura 3.2: Localizacdo das méscaras (5 arcmin de lado cada) no campo de A1758. Para
cada uma das regices do norte (NW & NE) foram observadas duas méscaras enquanto que

uma mascara cobre a regiao sul.

de menor frequéncia e esta é subtraida da imagem. Escolhemos a fun¢ao polinomial
para representar tais padroes em cada linha da imagem. A ordem deste polinomio
poderia ser determinada para cada um dos 3 CCDs (denominados CCD1, CCD2 e
CCD3, da esquerda para a direita) nas 3 imagens (com diferentes A..,) observadas
em cada méascara (3 x 5 = 15 imagens). Notamos, porém, que o valor da ordem
nao se alterava muito quando alteravamos o A, da imagem e por isso, considerados
diferentes valores de ordem apenas para diferentes méascaras. Adotamos como o mel-
hor valor da ordem n, aquele que se mostrava o melhor compromisso entre o menor
valor da rms comparado a ordens superiores e que visualmente parecia representar

somente as variagoes em menor frequéncia na intensidade da imagem (Fig. 3.3).

Apés os testes definimos os valores da ordem para cada umas das mascaras (tabela
3.3). Os valores para as méscaras de um mesmo campo (méscaras 1 e 2) eram muito

similares, de modo que foi usado apenas um conjunto de valores.

Ao final desta etapa obteve-se a imagem de flat field que sera usada nos préximos

passos na correcao de defeitos nas imagens de cada uma das mascaras

(ii). Tratamento das imagens de ciéncia e arcos para calibracao.
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Figura 3.3: Grafico de diagndstico da task GSFLAT . A linha continua representa a distribuicao
dos dados que é interpolada por uma funcao polinomial de ordem n, indicada pela linha
tracejada. Esquerda: o valor de n foi considerado adequado por representar somente as
variagoes de intensidade de menor frequéncia. Direita: neste caso, n nao é considerado

adequado ja que la funcao acompanha variagoes em pequenas escalas.

Tabela 3.3 - Ordens mais adequadas para cada CCD nos trés campos.

CCh1 CCD2 CCD 3

A17585 4 11 15
A1758NW 6 11 15
A1758NE 3 15 17

Esta etapa é necessaria tanto para as imagens de ciéncia quanto para os arcos usados
na calibra¢do em comprimento de onda (CuAr) e foi feita com a task GSREDUCE, que
executa automaticamente as tarefas de subtracao do bias, remocao de raios cosmicos,

combinacao dos 3 CCDs, correcao do flat field e corte dos espectros individuais.

e Subtracao do bias;
O arquivo de bias é disponibilizado no banco de dados do Gemini para cada

data de observagao e foi subtraido de todas as imagens.

e Remocao dos raios cosmicos;
A task GSCRREJ elimina os eventuais rastros de raios cosmicos na imagem. O
parametro mais importante, DATARES, ¢ a FWHM em pixeis do perfil gaussiano
dos dados espectrais, que deve ser menor que a FWHM de uma linha nao
resolvida do espectro pois a rotina ira rejeitar todos os valores inferiores. Nossa

escolha, baseada em medidas dos nossos dados, foi 7 pixeis.

e Combinagao dos 3 CCDs;
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(ii).

(vi).

Os 3 CCDs individuais sao combinados em uma unica imagem. Por opgao
esta imagem mantém o espagamento (gap) entre os CCDs (ou seja, nao ha
interpolacao) que serao eliminados na etapa futura de combinagao das 3 imagens

com diferentes A.ep,.

e Correcao do flat field;
A partir da imagem combinada obtida na etapa (i) as imagens de ciéncia sao
corrigidas de modo a eliminar diferengas de sensibilidade em escala de pixel a

pixel.

e Corte dos espectros individuais
As imagens sao cortadas em espectros individuais tendo como modelo a imagem

combinada de flat field.

Calibracao em comprimento de onda.

Esta tarefa foi executada iterativamente a partir da task GSWAVELENGTH que ajusta
polinémios de grau n aos dados das imagens das lampadas de calibra¢do (CuAr).
Utilizamos n = 5 ou 6 de modo a obter o menor rms do residuo. Paralelamente
a task permite a exclusao manual de pontos a partir do exame da distribuicao dos

residuos.

. Calibracao das imagens de ciéncia.

A task GSTRANSFORM faz a correcao, no caso das imagens de calibracao ou a cali-
bragao em comprimento de onda nas imagens de ciéncia baseada nos resultados da

etapa descrita na etapa (iii)

. Combinacao.

A partir da task IMCOMBINE as 3 imagens com diferentes \.., sao combinadas em
uma unica tendo como base seus sistemas de coordenadas armazenados no cabecalho
(WCS, World Coordinate System). Nesta etapa os gaps existentes até aqui entre os
CCDs em cada imagem sao preenchidos e eventuais raios cosmicos nao removidos na

etapa (ii) sao excluidos.

Subtracao do céu.
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(vii).

(viii).

A subtracao do nivel do céu foi executada de modo iterativo pela task GSSKYSUB
tomando-se cuidado para nao incluir erroneamente parte do espectro na medida de

céu.

Extracao.

A dltima etapa do processo de reducao dos dados foi a extragao do espectro unidi-

mensional de cada uma das fendas a partir da task GSEXTRACT.

Remocao das linhas de céu.

No intento de facilitar as futuras andlises dos espectros, foram extraidas algumas
linhas emitidas pelo céu. A linha foi substituida manualmente por um segmento de
reta unindo as duas porgoes do espectro imediatamente anteriores e superiores a uma
faixa de AX ~ 10A centrada no comprimento de onda a ser eliminado. De todas
as linhas citadas na literatura (e.g. Osterbrock et al., 1997), as linhas do [OI] foram
as mais proeminentes em nossos dados (tabela 3.4) de maneira que nossa remogao

atuou somente sobre elas.

Tabela 3.4 - Posi¢ao das principais linhas de emissao do oxigénio neutro ([OI]).

A (A)  Linha
5577.338  [O]]
6300.304 [O]]

O pacote IRAF RvsAO (Radial Velocity Package; Kurtz e Mink, 1998) através de

sua rotina XCSAO permite a extracao da velocidade radial (conforme Cap. 2) para galaxias

com linhas de absor¢do. A rotina se utiliza da técnica de correlagao cruzada (Tonry e

Davis, 1979) entre os espectros e alguns templates de resolucao similar e maior S/R que

cobrem a gama dos possiveis tipos de espectros (galdxias early e late type, QSOs entre

outros). Como rotina calcula a velocidade para cada template, adotamos como primeiro

critério para escolha do valor fiducial o chamado coeficiente de correlagao cruzada (dados

com r < 3 foram descartados, Tonry e Davis, 1979). Posteriormente também fizemos a

inspecao visual do espectro sobreposto as posicoes das linhas identificadas pelo XCSAO. Em

14 galaxias foram identificadas linhas de emissao que foram usadas pela rotina da rotina

EMSAO para a obtencao das velocidades.
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Apoés a extracao obtivemos a velocidade radial de 165 galaxias sendo 130 em A1758N

e 35 em A1758S.

3.3 Analise por lentes gravitacionais fracas

3.3.1 Identificacao da posicao relativa das galaxias

Uma das vantagens das observacoes multibandas é a possibilidade de melhor acuracia
na selegao dos diferentes grupos de galdxias no tocante a sua posic¢ao relativa (membros do
aglomerado, de frente e de fundo). A identificagao das galdxias da sequéncia vermelha do
aglomerado (Dressler, 1980) foi feita através da subtragao estatistica no espaco de cores
Rc — 2/ x B — R¢ entre as galdxias contidas dentro uma regiao de 12 por 8 arcmin com-
preendendo a regiao dos aglomerados (onde se espera haver maior quantidade de galdxias
membro) e de duas regides mais afastadas do centro aglomerado onde se espera a pre-
dominancia das galaxias de campo. Tal procedimento nos permitiu encontrar 769 galaxias
com propriedades fotométricas homogéneas e consistentes com o esperado para membros

de um aglomerado (Fig. 3.4).
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Figura 3.4: Sequéncia vermelha das galdxias do aglomerado A1758 identificada através do
processo de subtragdo estatistica no espago que cores. As 769 galdxias foram uma linha
bem definida no diagrama cor-magnitude e estao espacialmente concentradas nas regioes

previamente identificadas.

A selecao das galaxias de frente e fundo é menos 6bvia pois ambas estao distribuidas de
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maneira homogénea pela imagem. Entretanto, Medezinski et al. (2010) mostraram que as
galaxias de frente formam uma sobredensidade no espaco de cores que esta localizada entre
a posicao das galaxias do aglomerado e as de fundo. Esta sobredensidade de objetos foi
observada em nossos dados (regidao central amarela na Fig. 3.5) e através da comparacao
com Medezinski et al. (2010) a identificamos como a regido ocupada preferencialmente
pelas galaxias de frente. Em relacao as galaxias de fundo, selecionamos inicialmente aque-
las mais fracas que Rc > 22 (limite de predominancia das galaxias membro) e fora do
locus ocupado pelas galaxias membro e as de frente, como podemos observar na Fig. 3.5
(ver Monteiro-Oliveira, 2011, para maiores informagoes sobre a selecao das galdxias). A
separagao entre galdxias de fundo azuis e vermelhas se fez necessaria pois o efeito de mag-
nificacao induzido pela lente gravitacional se faz mensuravel apenas no ultimo conjunto,

como vamos demonstrar mais adiante (Seg. 3.3.3).

2-5_'"I'"I'"I"'I"'I"'.'I"'I"'_

-04 -0.2 0 0.2 04 06 0.8 1 1.2

Figura 3.5: Diagrama cor-cor do catdlogo de galdxias da imagem de A1758 (em escala de
cinza) sobresposto aos loci das populagoes identificadas. No centro em amarelo temos as
galaxias de frente, que formam uma sobredensidade bem definida no espago de cores. Os
pontos vermelho sdo as galdxias membro da sequéncia vermelha. As galdxias de fundo azuis

e vermelhas estdo respectivamente identificadas nas cores ciano (esquerda) e rozo (direita).



110 Capitulo 3. O aglomerado Abell 1758

3.3.2 Medida da distor¢ao na imagem das galaxias de fundo

Para medir de maneira nao enviesada a forma das galaxias de fundo é necessario mapear
a chamada point spread function (PSF, Cap. 2). As estrelas brilhantes e nao saturadas
foram selecionas tendo como limites 19 < Ry < 22.5 ¢ 0.9 < FWHM < 1.03 arcsec.

A medida da PSF das estrelas foi realizada pelo programa IM2SHAPE (Cap. 2) que as
modela com perfis gaussianos!?) e determina os principais parametros da PSF: as compo-
nentes cartesianas da elipticidade e; e e bem como a FWHM modelada. A interpolacao
destas grandezas discretas ao longo do campo foi realizada com a rotina TPS (thin plate
spline; Nychka et al., 2014) dentro do ambiente R. O processo foi repetido por trés vezes,
removendo-se em cada iteracao 10% dos objetos com maior residuo.

O resultado apresentado na Fig. 3.6 mostra que a interpolagao foi bem sucedida na
medida que h& transicao ténue entre as curvas de nivel. Na Fig. 3.7 apresentamos as
elipticidades medidas e o residuo apods a interpolacao realizada e na Fig. 3.8 a respectiva

distribuicao espacial.
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Figura 3.6: Resultado da interpolacdo de e; (a) e es (b) através da rotina TPS que produziu

uma transigao suave entre as curvas de nivel.

Seguindo o procedimento de Cypriano et al. (2004), as galdxias de fundo (azuis e ver-

melhas) sao modeladas como a soma de duas gaussianas de mesma base pelo IM2SHAPE que

2 Aqui queremos apenas medir o formato da PSF e nfo corrigi-la como faremos mais adiante. Neste
caso, a deconvolugao foi feita com uma funcao do tipo Delta de Dirac, sendo descrita pelos seguintes

parametros: e=0,0 =0, A=1eab=105.



Secao 3.3. Andlise por lentes gravitacionais fracas

111

Y (arcmin)

0.05 r

€,
o

-0.05 r

-0.05

0.05

Figura 3.7: Medida da PSF nas estrelas selecionadas. A distribuigdo inicial de e; possui

(e1) = 0.002 e ., = 0.023 enquanto que a de ey apresenta (e3) = 0.003 e o,

Note que caso néo houvesse a atuagio da PSF esperarfamos encontrar {e}) = (e})

= 0.021.
=0. Em

vermelho apresentamos os residuos da interpolagao da PSF com (res)e, = 0, 0yes,, = 0.006 e

(res)e, =0, Ores., = 0.004. Os circulos representam 95% dos dados.
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Figura 3.8: (a) Distribuicao espacial de e e es das 785 estrelas inicialmente selecionadas . (b)

PSF das 546 restantes apds o processo de clipping. Os segmentos de reta tem comprimento

proporcional a e = (€3 + €3)/2 e inclinagdo de § = 0.5 x arctan(ea /ey ).

também deconvolui o valor local da PSF fornecendo as elipticidades e; e e; nao enviesadas

pela mesma. Adicionalmente, removemos todas as galaxias cujo erro na elipticidade o,
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fosse maior que 0.2 bem como aquelas cuja posicao determinada pelo programa tivesse
incerteza superior a 1 arcsec. Ao final nossa amostra de galdxias de fundo consistia de
12720 objetos correspondendo a uma densidade superficial de 24 galdxias arcmin 2.

A conversao dos parametros observacionais até aqui citados em parametros fisicos se
dé através da densidade critica superficial de massa .. (Eq. 2.43). Para contornar a
indisponibilidade dos redshifts fotométricos de nossos dados, langcamos mao do catdlogo do
COSMOS (Scoville, 2007) de onde selecionamos objetos seguindo os mesmos critérios de
cores apresentados na Fig. 3.5. Devido a auséncia da banda Rc no COSMOS, calibramos
esta magnitude com as bandas ¢’ e 7’ do catdlogo do SDSS (Abazajian et al., 2009) de
acordo com o procedimento descrito em Monteiro-Oliveira (2011). Ao final da comparagao
obtivemos 3,,, = 3.03(3) x 10° My, kpc™2.

Sendo A1758 um sistema multimodal, devemos considerar que cada galaxia de fundo
teve sua imagem distorcida simultaneamente por todos os subaglomerados implicando
na quebra da simetria circular apresentada no Cap. 2. Desta maneira, o cisalhamento
tangencial (Eq. 2.56) deve ser decomposto em suas componentes cartesianas g; € g a
partir da multiplicacao de g; pelo kernel de convolugao dado por
y? — a2 22y

D=2 - 7Y
1 22 442’ 2 22 + 42’

(3.1)

onde x e y sao as coordenadas cartesianas do espaco no qual o centro da respectiva lente
estd na origem.

Como visto na introducao, a estrutura A1758S consiste de um sistema bimodal situado
muito préximo a linha de visada o que dificulta a identificacdo individual. Assim, consi-
deramos apenas os trés subaglomerados principais de A1758 de modo que o cisalhamento

efetivo em cada galaxia do plano da lente pode ser escrito como

gi=g"+ag" +g, (3.2)

com i € {1,2}.
O tradicional x? para esta sub-técnica, baseada na medida da distorgao na imagem das

galaxias de fundo causada pela lente, pode ser escrito como

obJetoi

gz - ez,
X3 = Z v (3.3)

j=1 =1 'mt + O-obsl .
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onde g, ; ¢ a medida do erro na elipticidade fornecida pelo IM2SHAPE e 0y,,; € a incerteza
associada com a distribuigao da elipticidade intrinseca das fontes estimada em ~0.35 de
acordo com nossos dados.

Assumindo que os dados se distribuem normalmente no modelo, podemos escrever o
logaritmo natural da verosimilhanga que estd associada ao x3 como

X2
In L4 o —?d.. (3.4)

3.3.3 Medida da magnificacao da imagem das galaxias de fundo

Para o estudo da magnificacao causada pela lente utilizaremos somente a amostra das
galaxias de fundo vermelhas (regiao roza na Fig. 3.5). As correspondentes azuis possuem a
inclinagao do ntiimero de contagens (Eq. 2.100) bem préximo ao valor critico (@, ~ 0.4) de
modo que nenhum efeito do viés de magnificacdo seria observado nesta amostra (conforme
a Eq. 2.101).

Para as galaxias de fundo vermelhas medimos o = 0.10 £ 0.03 nas regides suficien-
temente afastadas dos subaglomerados de A1758 (retangulos azuis na Fig. 3.1). Neste
regime o viés de magnificacao ird agir no sentido de causar a diminuicao no numero de
contagens das galaxias vermelhas de fundo na regiao das lentes. A densidade critica de
massa superficial destas galaxias foi estimada seguindo mesmo procedimento feito para a
amostra de distorgao (Se¢. 3.3.2) resultando em X.. = 3.25(3) x 10° Mg, kpc™2.

O mapeamento do viés de magnificacao foi feito a partir da contagem de objetos nas
68 x 54 = 3672 células quadradas (15 arcsec de lado) nas quais a imagem foi dividida. As
méscaras foram feitas pelo SEXTRACTOR seguindo a prescri¢do de Umetsu et al. (2011)F)
e servem para excluir da andlise regides ocupadas por objetos extensos como estrelas sa-
turadas, galaxias de frente e do aglomerado (em especial as BCGs). A édrea de cada célula
foi computada descontado-se a area ocupada por objetos mascarados. Para o computo das
contagens intrinsecas (i.e. nao afetadas pelo viés de magnificacao) utilizamos duas regioes
afastadas do centro da imagem (retangulos azuis na Fig. 3.1) e obtivemos Ny = 35.7+13.4
galdxias arcmin 2.

O sinal das lentes é obtida comparando-se as contagens medidas em cada célula com

previsao tedrica dada pela Eq. 2.101. Levando em conta as incertezas apropriadas podemos

3 CHECKIMAGE_TYPE=O0OBJECTS, DETECT_THRESH=5 ¢ DETECT_MINAREA=600
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definir o x?, da sub-técnica como

NCE ulas o—
o= i (N; — No p*2o1)2 W2 (3.5)
m 2 N ’ .
i=1 9No Ej:l I/Vg?

onde N; é a contagem cumulativa em cada célula i corrigida pela area efetiva (fora das

méascaras) e W = \/ 1 — Apase/Atotal € 0 peso que penaliza células com menores areas efeti-
vas. A magnificagdao p é o parametro do modelo e depende do cisalhamento e convergéncia
(Eq. 2.62). A magnificacdo causada por cada uma das estruturas é adicionada linearmente
de mesmo modo que o cisalhamento efetivo (Eq. 3.2).

Usando as mesma suposicoes da secao anterior, o logaritmo da verossimilhanca pode
ser escrito como

2

InL,, x -5 (3.6)

3.3.4 Modelagem das lentes

Nossa proposta é descrever a distribuicao da massa no campo de A1758 como a soma de
trés lentes descritas por perfis NFW (Cap. 2) cada um deles associados aos subaglomerados
NW, NE e S. Os perfis NFW podem ser definidos por dois parametros principais, massa
Moo € a concentracao c seguidos de outros dois relacionados a posicao do centro de cada
lente (z., y.) no plano cartesiano de modo que todo o sistema é definido por 12 parametros.
A seguir adotaremos alguns procedimentos para restringir este modelo.

Para cada uma das trés lentes adotamos a descrigao de Duffy et al. (2008)

Moo, —0.084
_ —0.47
c=5."71 (2 » 1012h1M@> (1+2) , (3.7)

para a relacao entre o parametro de concentracao e a massa do subaglomerado. Além
disso, em A1758S fixamos a BCG local como centro da distribuicao de sua massa. Essas
estratégias nos levam a reduzir o nimero de parametros livres do modelo para 7, focados
nos problemas aos quais pretendemos nos ater: Moo, aNE yNE - NNW g NW - NW o M5

Adotando a abordagem bayesiana incluimos mais dois parametros que descrevem a
populagao nao atingida pelo efeito das lentes: Ny e . Tais parametros foram modela-
dos juntamente com os 7 anteriores porém estabelecemos a priori para eles distribuicoes

normais baseadas em nossas medidas. Para todas as massas usamos um prior uniforme

no intervalo 0 < M < 6 x 10 M com o intuito de acelerar o tempo necessario para
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convergencia do modelo, eliminando valores nao realistas para o sistema. Em relagao aos
centros dos aubaglomerados NW & NE nao foi fornecido nenhum prior informativo.
Chamando o vetor de parametros do modelo NF'W de © podemos escrever o posterior

do nosso problema como
P (O, Ny, aldados) x Lq(dados|O) x Ly, (dados|O, Ng, ) TI(Ny) (), (3.8)

onde Iy, ~ N(No,0%,/n) e Iy ~ N(a,0?).

O posterior aqui definido carrega a informacao vinda tanto da medida da distorgao
quanto de magnificacao das galdxias de fundo. Podemos facilmente definir os posteriores
para cada técnica individualmente apenas removendo da expressao 3.8 os elementos nao

relacionados a ela.

3.3.5 Resultados

Utilizamos cadeias de Markov e método de Monte Carlo (MCMC) com o algoritmo
Metropolis para mapear o posterior através do pacote R MCMCMETROP1R (Martin
et al., 2011). Para cada configuragdo descrita a seguir construimos quatro cadeias com
1 x 10° pontos gerados a partir de diferentes “sementes” apds 10* interacoes burn-in que
garantem que as cadeias se iniciam dentro do estado estacionario. Calculamos o fator R
sugerido por Plummer et al. (2006) para controlar a convergéncia das cadeias MCMC e
encontramos que para todos os parametros (742 no caso mais geral) R < 1.1 dentro de
68% c.l. garantindo portanto a convergéncia das cadeias. Aqui geramos modelos baseados

nos dados de ambas sub-técnicas (d+m), distor¢do somente (d) e magnificacdo somente

(m).

3.3.5.1 Massas

Na Tab. 3.5 apresentamos os valores médios das massa das estruturas de A1758 acom-
panhadas intervalo de confianca de 68%. Os posteriores das massas de A1758NW&NE
marginalizados sobre as demais grandezas sao mostrados na Fig. 3.9. Em ambas Tab. 3.5 e
Fig. 3.9 pode-se notar que as medidas independentes de distor¢ao e magnificacao sao con-
sistentes entre si com sobreposi¢ao grande de seus contornos de confianga o que justifica
a utilizacao conjunta das técnicas. A distor¢ao pura, como esperado, tem mais forga para

restringir os parametros de massa ja que os intervalos de 1o sdo 67% menores que no caso
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Tabela 3.5 - Valores médios das massas (em unidades de 10** Mg) marginalizados sobre os demais
parametros do modelo para cada sub-técnica empregada: “d” distor¢cdo somente, “m” magnificagao so-

mente e “d+m” distor¢ao e magnificagao combinadas. As barras de incertezas correspondem a 68% c.l.

MY M35 M5,
d 10.32F24 5147137 501412
m 6007188 7.81128 5 gotlTS

dm  7.907180  549+L0T 4 ggt108

da magnificacdo pura. A combinacao de ambas técnicas entretanto reduz em cerca de 20%
o valor das barras de incertezas em comparacao com a distor¢ao pura.

Ainda na Fig. 3.9 pode-se notar a existéncia de destacada degenerescéncia entre as
massas de A1I7T58NW&NE que é aproximadamente paralela ao eixo da soma das massas
(linha continua preta). Para analisar melhor esta relacao investigamos a distribuicao da
soma e diferenca das massas em A1758N que podem ser vistas na Fig. 3.10. Como pode
ser visto, nossos dados restringem fortemente a soma total de A1758N cujo posterior nos
retorna MW + MNE = 13.3971-37 x 10'* Mg, porém retringe fracamente a diferenca entre
elas, MW — MRE = 2.41 +2.93 x 10" M. Em outras palavras nossos dados e analises
sao proficuos em medir a massa total de A1758N porém se apresentam menos precisos na
tarefa de obter as massas individuais (Ragozzine et al., 2012, teve problemas similares).
Entretanto, segundo nossos dados, ha probabilidade de ~79% de A1758NW ser a estrutura
mais massiva o que pode ser relevante para esclarecer por que esta estrutura nao apresenta
sinais de separagao entre suas componentes (gds e matéria escura).

Os posteriores marginalizados de todos os 7 parametros (“d+m”) podem ser vistos na
Fig. 3.11 onde também podemos visualizar a relacao entre eles. Em particular, investiga-
mos a possibilidade de alguma correlagao entre as massas de A1758N e A1758S através do

fator de Spearman encontrando p = —0.128 4 0.003, que indica fraca correlagao.

3.3.5.2 Posicao dos centros da distribuicao de massa

Conforme ja mencionado um dos principais objetivos deste trabalho é determinar
a posicao central da distribuicao de massa em A1758NW&NE para quantificarmos a

relevancia estatistica do afastamento observado entre os picos de R-X e de massa.
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Figura 3.9: Posterior marginalizado de 95 % c.l. (20) e 68% cl. (lo) das massas de A1758NW e
A1758NE, para os dados de distorgdo somente (“d”, azul), magnificagdo somente (“m”, verde) e ambos
combinados (“d+m”, vermelho). Apesar da grande degenerescéncia observamos uma boa concordancia
entre os conjuntos de dados e especialmente entre “d” e “d+m” sendo que este ultimo fornece o resultado

mais preciso. A linha preta corresponde a soma das massas e é aproximadamente paralela ao eixo principal
de cada um dos posteriores.
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Figura 3.10: Distribuigao de probabilidade normalizada da diferenga das massas (linha continua) e da soma
(linha pontilhada). A massa total das estruturas do norte (13.397137 x 10'* M) é mais bem determinada
que a de cada estrutura individualmente mas nossos dados “d+m” mostram que a probabilidade de
MEJE > MW ¢é de apenas 21% (4rea cinza).

Os contornos de 95% c.1. dos posteriores das posigoes centrais da distribuigao de massa
em A1758N sao apresentados na Fig. 3.12. Pode-se ver claramente que a magnificagao
pura (contornos verdes) restringe muito fracamente os parametros citados ao contrario do
observado para os as técnicas combinadas (d+m) que produzem resultados muito préximos
aos da distorgao pura.

Para determinar a posicao dos picos em R-X utilizamos dados ptblicos dos arquivos
do telescépio Chandral*l. Foram encontrados cinco apontamentos no campo de A1758:
7710 (PL: Gordon P. Garmire), 2213, 13997, 15538, and 15540 (PI: Laurence David) in
A1758. Eles foram reprocessados e combinado em uma tnica imagem (0-3-7.0 keV) cujos
contornos podem ser vistos na Fig. 3.1. Os picos na emissao em R-X foram determinados
a partir da seguinte técnica: procuramos por maximos locais ao redor dos quais definimos
regioes de 0.6 x 0.6 arcmin (~ o tamanho das regides brilhantes centrais); o pico entao é
definido como a intensidade média ponderada (baricentro).

Na Fig. 3.13 mostramos a regiao de A1758N apenas para comparar melhor a posi¢ao

das BCGs, distribuigao em R-X e a distribuicao do centro de massa. Assim como em

4 http://cda.harvard.edu
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Figura 3.11: Posteriores dos 7 parametros do modelo NFW para o conjunto de dados ”d4+m”. Na diagonal
sao mostrados os posteriores individuals marginalizados enquanto que a correlacao entre parametros é
mostrada no triangulo inferior onde estao representadas os contornos de confianga de 1o e 20. Uma forte
inclinagdo, como no caso de MW e MJE, denota uma alta correlagao. Todas as massas sdo apresentadas

em unidades de 10'* M enquanto que as posicoes sdo dadas em graus.
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Figura 3.12: Contornos de confianca de 20 das coordenadas centrais de A1758NW&NE para cada conjunto
de dados utilizado: magnificacao (verde), distor¢ao (azul) e a combinagao entre eles (vermelho). A BCG

NW foi considerada como origem do sistema de coordenadas. As BCGs estao identificadas por “+”.

estudos anteriores de Okabe e Umetsu (2008); Ragozzine et al. (2012), ndo encontramos
separacdes significativas entre as BCGs e os centros de massa. Estas distancias sio 24719
arcsec e 301“%% arcsec respectivamente para A1758NW e A1758NE. Assim, em ambos os
casos a posicao da BCG é consistente com o centro de massa do halo dentro de 95% c.l.
Ainda na Fig. 3.13 podemos notar que a posi¢ao do centro do halo de A1758NE esta
96”:%% arcsec distante do pico correspondente em R-X. Qualitativamente, resultados simi-
lares foram reportados por Okabe e Umetsu (2008) e Ragozzine et al. (2012). Uma separa-
¢ao desta magnitude nao pode ser atribuida a presenga de estruturas de frente/fundo, ruido
na medida da forma das galdxias de fundo nem as incertezas na modelagem NFW (Dietrich
et al., 2012). Em A1758NW a posi¢do do pico em R-X é compardvel com a posi¢ao da
BCG e o centro do halo de matéria escura considerando as incertezas. Chamamos esta
configuracao de “semi-bala” ja que a separacao entre o ICM e as outras componentes, como

observada no Bullet cluster é vista somente em uma das componentes de A1758N.
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Figura 3.13: Imagem 2z’ combinada com os contornos das regices centrais do ICM tragadas por sua emissao

em R-X observadas pelo Chandra (vermelho) e os contornos de confianca de lo (ciano) e 20 (azul) da
posicao dos centros da distribuicdo de massa em A1758NW&NE. Os “4” marcam a posicdo média dos
centros de massa enquanto que “X” mostra a localiza¢ao dos picos em R-X, sendo cada um deles relacionado
com a subestrutura mais préxima (A1758NW a direita e A1758NE a esquerda). Enquanto que a posigéo
da BCG NE é compativel com o respectivo centro de massa dentro de 20, o pico em R-X apresenta um
considerdvel afastamento (96ﬂ§ arcsec) dela como é esperado em sistemas poés-colisionais (e.g. Harvey
et al., 2015). Por outro lado, em A1758NW a posicao das trés componentes (BCG, massa e R-X) séo
compativeis dentro de 20 , caracterizando a configuracao de “semi-bala”.
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3.4 Analise dinamica de A1758N

De posse das velocidades radiais no campo de A1758N podemos caracterizar seu estado
dinamico atual e comparar esta informagao com as distribuigbes ja conhecidas (massa e
R-X). Dos 130 objetos em A1758N, 62 galdxias eram comuns ao catdlogo anteriormente
publicado por Boschin et al. (2012) nos proporcionando a oportunidade de comparar am-
bos. Os resultados sao apresentados na Fig. 3.14. A media do residuo foi de apenas
(vamos — UB12) = 26 km s~! com dispersao de Tresy = 195 km s~!. Excluimos previamente
da comparagao duas galdxias por possuirem grande residuo (> 5 x 10® km s™!) porém apds
inspecao visual de ambos espectros decidimos utilizar nosso catalogo para suas velocidades.
Duas outras galdxias de Boschin et al. (2012) foram excluidas pois apareciam fundidas (um

s6 objeto) em nossa imagem.
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Figura 3.14: Comparagao entre 60 galdxias em comum entre nossa amostra e a de Boschin
et al. (2012). Os residuos sdo compativeis com zero tendo média —26 km s~ e desvio padrao
de 195 km s~!. Em virtude da boa concordancia observada decidimos usar como valores de
referéncia aqueles determinados pela nossa analise incluindo duas outras galdxias com alto
residuo (> 5 x 10% km s71).

Nosso catédlogo final de A1758N (ver Apéndice A) contém 203 galdxias sendo 70 apre-
sentadas por este trabalho, 73 previamente publicadas por Boschin et al. (2012) e 60 em
comum cujos valores de referéncia foram nossas medidas. A distribuicao dos redshifts pode
ser vista na Fig. 3.15.

Com o intuito identificar as provaveis galaxias membro utilizamos o método 3o-clip

(Cap. 2) iterativamente até que a média da amostra restante variasse menos que 1%.
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Figura 3.15: Distribuigdo de redshifts no campo norte de A1758 destacando as 147 galdxias
selecionadas como provavel membros (tracejado) ap6s o processo de 3o-clip. Quatro galdxias

com z > 0.45 foram excluidas do grafico para maior clareza.

Este procedimento resultou na identificagao de 147 membros centrados em z = 0.279 com
dispersao 0,/(1 + z) = 1442 km s~'. Esta distribui¢do aparece destacada com linhas
tracejadas na Fig. 3.15.

Para nossa amostra de 147 galdxias o teste DS (Cap. 2) encontrou A = 226 dentro de
um nivel de confianca de 99% com p-value = 4.6x10~* obtido apds 10° reamostragens. Este
resultado aponta que A1758N tem a presenca de subestruturas, como podemos verificar
visualmente no chamado grafico de bolhas (Fig. 3.16).

Com o objetivo de identificar e remover as subestruturas investigamos qual seria o 0.
(Eq. 2.103) critico acima do qual uma galdxia i poderia ser considerada parte de alguma
subestrutura. Para cada 0; € {d1,...,0n} removemos todas as galdxias com § > §; e
calculamos a estatistica A da amostra remanescente. Como mostrado na Fig. 3.17, 4, ~ 2
¢ o limite superior para amostras nao subestruturadas de modo que todas as galdxias com
0 menor que este valor foram mantidas no que se chamou de “estrutura principal” de

A1758N com 105 galdxias e que sera objeto de estudo mais detalhado na sequéncia.

3.4.1 Diferenca de velocidade entre A1758NW e A1758NE

Uma informacao crucial para caracterizar dinamicamente o status do sistema em in-

teracao A1758NW&NE é a diferenga da velocidade radial entre estes subaglomerados. A
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Figura 3.16: Resultado do teste DS. Os circulos indicam a posigao das galaxias com seus raios sendo

% no sentido de que quanto maior o circulo mais relevante serd a subestrutura. As cores

proporcionais a e
indicam a velocidade peculiar v; — ¥ e os “X”destacam as galdxias classificadas como membro de alguma
subestrutura de acordo com nosso critério §; > 2 (veja o texto para mais detalhes). As BCGs estéo

marcadas com “+7.

1 p——— — ——— ———
T i T T
L &% ) ]
L o 1 ]
L °o° g ! 4
1
08 [ ° & o . i
Lo : ]
1
L o X ]
- ® © ) | .
% 0.6 C ! ]
_ L ° ! |
S [ o ! ]
= 04 10 8T, o |
. [~ o ]
| L ° o ° Y : ]
< N T ]
L o ]
%
L ° o ! _
0.2 8 ©°
r P o % oy 7
L °°°° oocgoo 2 4
L R 0 og ]
0 P e LEEEREER &WI ‘G Obwdo T o TG o
L ) ]
L L L L | L L L L i L L L L | L L L L |
1 2 3 4

Figura 3.17: P-value (10* reamostragens) em funcgao de §; (Eq. 2.103). Em cada iteragao somente galaxias
com 0§ < §; eram mantidas na andlise. A linha pontilhada mostra o p-value critico abaixo as sub-amostras
apresentam subestruturas. De acordo com o grafico fica claro que . ~ 2 é o méximo valor para sub-

amostras livres de subestruturas.
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Tabela 3.6 - Sumario dos testes de normalidade aplicados na amostra de redshifts de A1758N.

Tese p-value
DIP @4 0.99
Anderson Darling 0.15
D’agostino © 0.99¢
Anscombe 0.89/

* Maechler (2015).

b Gross e Ligges (2012).

¢ Komsta e Novomestky (2015).

4 (O teste DIP testa se a amostra é unimodal.
¢ A skewness medida foi —9 x 1074,

7 A curtose medida foi 2.9.

seguir apresentaremos duas abordagens para separar os membros entre as componentes
NW e NE, sendo uma delas fazendo uso apenas das velocidades radiais (1D) e outra a
partir das posicoes projetadas.

Inicialmente aplicamos diversos testes de normalidade porém todos eles nao descar-
taram a hipdtese nula de que a amostra ¢ uni-modal (DIP) ou Normal (A-D, Shapiro,
D’agostino e Anscombe) dentro de um nivel de confianca de 99% (Tab. 3.6).

Em uma nova tentativa de detectar indicios de bimodalidade na diregao leste-oeste
de A1758N testamos dois diferentes métodos de aglomeracao que objetivam identificar
subgrupos em um conjunto de dados. Estes sao o modelo de misturas normais através
da maximizagao da expectativa e o modelo de partigdo ao redor de medéides (Cap. 2).
Estes métodos utilizam diferentes abordagens. O MCLUST se baseia no fato de que a dis-
tribuicao total é constituida de uma mistura de distribui¢oes normais enquanto que o PAM
¢ um algoritmo de particionamento que busca por subgrupos que minimizam a distancia
euclidiana, no espaco dos dados, entre o dado e a posi¢ao central chamada meddide.

Na Fig. 3.18 percebemos que os dois métodos apresentam resultados semelhantes e
nenhum indicio de bimodalidade na direcao NW-NE ¢é observada. Em particular ambos
falham em separar as BCGs as quais consideramos a priori serem representativas de cada
uma das subestruturas de A1758N. Como agravante o PAM produz distribui¢oes de veloci-
dade que se assemelham a curvas normais truncadas o que nao é esperado mesmo no caso

de estruturas em fusao.
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Figura 3.18: Distribuicdo espacial dos sub-grupos identificados pelo 1D-PAM (circulos) e 1D-McLUST
(quadrados) sobrepostos aos contornos suavizados da distribui¢do espacial projetada das galdxias da
sequéncia vermelha (linhas pretas, ver Seg. 3.3.1 para maiores detalhes). Em especial os algoritmos 1-
D falham em identificar as BCGs (“4”) em diferentes grupos. Ambos os sub-grupos identificadas estéo
espalhados ao longo do campo e nao mostram indicios convincentes de bimodalidade como visto na dis-
tribuicao espacial. O grupo azul possui z; = 0.276 enquanto que o segundo tem Zy ~ 0.286 de acordo com
o PAM e Z; =~ 0.281 pelo MCLUST.
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Figura 3.19: Esquerda: Distribuigao espacial dos grupos identificados pelo 2D-Mclust os
quais podemos relacionar as estruturas A1758NW (azul) e A1758NE (vermelho). Ambos
estao sobrepostos aos contornos de densidade espacial das galdxias membro. Os “+” indicam
as galdxias com redshift disponivel sendo que as BCGs estdo destacadas em preto. Direita:
Distribuicao de redshifts dos grupos recuperados, com zZyg = 0.2780(7), ong/(1 + 2) = 1075
km s7! e Zyw = 0.2799(6), onw/(1 + 2) = 1296 km s~!. As setas estdo indicando o redshift

das BCGs.

Tendo visto que nao se verifica na distribuicao de velocidades radiais a mesma bi-
modalidade NW-NE observada tanto em massa quanto em R-X (Fig. 3.13) voltamos
nossas atengoes para a distribuigao espacial projetada das galaxias membro de A1758N.
Nesta amostra estavam incluidas aquelas com confirmagao espectroscépica e membros da
sequéncia vermelha mais fracas que Rc = 22 (Seg. 3.3.1) na drea coberta por nossas
madscaras observadas (rever Fig. 3.2). Utilizando a versao 2D dos métodos estatistico,
identificamos dois conjuntos que podem ser relacionados as estruturas NE e NW conforme
vemos na Fig. 3.19.

A distribui¢ao projetada das galdxias membro (contornos pretos) mostra claramente
uma separacao na diregao NW-NE com grupos que podem ser associados aos subaglom-
erados A1758NW (pontos wvermelhos) e A1758NE (pontos azuis) cada qual com sua re-
spectiva BCG. Para o 2D-McLUST a melhor estatistica é retornada pelo método EEE. Os
parametros obtidos estao sumarizados na Tab. 3.7 e nos levam a uma diferenga em veloci-
dade entre os subaglomerados de dv/(1 + z) = 432 + 275 km s™'. O PAM assim como as
diferentes parametrizacoes da matriz de covariancia usadas pelo 2D-McLUST (Cap. 2) re-

tornam resultados compativeis dentro de 1o. Anélises realizadas apenas para os membros
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mais internos (1.3 arcmin de cada BCG) também retornam resultados equivalentes.

Tabela 3.7 - Dinamica de A1758NW & A1758NE obtidas através do teste 2D-MCLUST.

A1758NW  A1758NE
z 0.2799(6)  0.2780(7)
o,/(1+2) (km s™!) 1296 1075

3.5 Analise dinamica de A1758S

A aplicacdo do 3o-clip nos permitiu identificar um conjunto de 27 galaxias com z =
0.274 e 0,/(1 4 z) = 1221 km s™!. O catdlogo completo das galdxias do campo de A17585
podem ser vistas no Apéndice B. O teste DS nao encontrou evidéncias para subestruturas
produzindo A = 38 com p-value = 0.03 em 10° reamostragens. Aplicando a suite de
testes estatisticos listados na Tab. 3.6 encontramos que tanto a unimodalidade quanto a
normalidade nao podem ser descartadas dentro de um nivel de confianca de 99%. Este
ultimo representa uma aparente discordancia com o cenario levantado por David e Kempner
(2004) no qual A1758S é um sistema bimodal em fusao que acontece ndo muito distante
da linha de visada.

Baseado na conclusao de David e Kempner (2004) investigamos a possibilidade de
A1758S ser composto de dois sistemas sobrepostos espacialmente mas com distribuigdes de
velocidades distintas. Foram aplicados os mesmos métodos estatisticos usados em A1758N
e os resultados podem ser vistos na Tab. 3.8.

Em geral os testes concordam dentro de 1o porém o 3D-MCLUST apresenta valo-

res sistematicamente maiores. Escolhemos como fiducial o 1D-MCLUST que apresenta

Tabela 3.8 - Sumadrio dos testes estatisticos aplicados em A1758S.

El g1 22 a2

142 1+2
(km s71) (km s71)
PAM 0.2702(5) 527 0.2783(5) 588

1D-McLusT 0.2703(5) 565  0.2782(6) 616
3D-McLusT 0.2713(8) 877  0.2772(8) 877
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Figura 3.20: Esquerda: Distribuicdo de redshifts no campo norte de A1758 destacando as
147 galédxias selecionadas como provéavel membros (tracejado) ap6s o processo de 3o clipping.
Quatro galdaxias com z > 0.45 foram excluidas do grafico para maior clareza. Direita: O

mesmo para o campo sul onde encontramos 27 membros.

parametros do modelo normal (ao contrario do PAM que retorna medidas diretas dos
dados) com erros menores que sua contrapartida 3D. A distribuigdo dos redshifts e das
galdxias sao mostradas na Fig. 3.21.

Nossos resultados apontam uma grande separacao das subestruturas na linha de visada
dv/(1+42z) = 18434228 km s~! condizente com o cendrio em que elas se localizam préximas

a linha de visada.

3.6 Modelo da dinamica de dois corpos em A1758N

Tendo feito a caracterizacao do sistema no instante em que ele é observado, voltamos
nossa atencao para a descricao do movimento entre os dois subaglomerados. O modelo
da dindmica de dois corpos apresentado por Dawson (2013) (Cap. 2) nos permite tragar a
histéria do movimento a partir das grandezas observaveis apresentadas na Tab. 3.9.

Com o intuito de restringir o modelo, adotamos um prior para o angulo de colisao 6
baseado no valor da diferenga de velocidade na linha de visada, dv/(1 + z) = 432 4+ 275

km s~ !

, € a estimativa da velocidade relativa entre os halos fornecida por David e Kemp-
ner (2004). Baseados no medida da descontinuidade presente nos mapas de temperatura

e pressao os autores estimaram que os halos estariam se movimentando com no maximo
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Figura 3.21: Esquerda: Histograma dos grupos identificados pelo PAM & McLusT 1-D. De acordo com
este 1ltimo, o sub-grupo azul possui 13 membros com z = 0.2703(5) e o/1 + z = 565 km s~! enquanto
que os 14 membros do sub-grupo vermelho tém z = 0.2782(6) e o/1 + z = 616 km s~!. A diferenca de
velocidade entre ele é de o/1 + z = 1843 £ 228 km s~!. Direita: Distribuigao espacial dos sub-grupos
identificados sobrepostos aos contornos de densidade das galdxias da sequeéncia vermelha. A BCG estd

marcada com “+7.

Tabela 3.9 - Parametros de entrada do modelo de dois corpos. A separagao espacial projetada dpro;

corresponde a distancia entre os picos de massa.

Parametro Valor FErro Unidade

MYV 790  1.890 10 M,
MNE 549  1.67 10M Mg
Nw 0.2799 0.0006 -
NE 0.2780 0.0007 -
pro; 737 67 kpc

v < 1600 km s~!. Considerando que os halos se movimentam a apenas uma fracao desta
velocidade (e.g. Springel e Farrar, 2007; Machado et al., 2015), consideramos uma dis-
tribuigao uniforme com vpjan, = 800 £ 400 km s~! para a velocidade relativa dos halos. A

equacao

0 = arctan ( ov ) : (3.9)

Uplano

nos fornece uma estimativa de ¢ = 27° + 17°, mostrando que o evento estd ocorrendo
proximo ao plano do céu. Adoramos conservativamente 6 uniformemente entre 0 e 45°.

Os resultados do modelo de dois corpos apds 2.5 x 10° iteracoes sao apresentados na
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Tab. 3.10 sendo que o valor representativo de cada parametro é dado por sua mediana.

Segundo o modelo, o sistema A1758NW&NE é observado 0.51703% Gano apés o ponto

276

de maxima aproximacdo onde a velocidade relativa entre eles era de 20627350 km s™'.

Atualmente a velocidade relativa ¢ de 10891335 km s~

por 0.827099 Mpc.

! estando as estruturas separadas

Tabela 3.10 - Parametros de saida do modelo de dois corpos, sendo 6 o angulo entre o eixo de colisao e
o plano do céu, dsp(teps) a distdncia 3D observada, dsp,,,, a méxima distancia de afastamento, vsp (tops)
a velocidade 3D relativa observada, vzp(t.o) a velocidade 3D relativa no ponto de colisdo, vsp a

max

velocidade de queda livre do sistema, T'SCy o tempo decorrido deste o ponto de colisao no caso de um
sistema em afastamento , T'SC7 o tempo decorrido desde a colisao no caso se um sistema em aproximagao,
T é o periodo entre duas colisbes e P a probabilidade de se observar o sistema.

Parametro Mediana 68 % c.l.
0 grau 23 8§ - 34
dsp(tors) (Mpc) 0.82  0.70 - 0.91
dsp,.. (Mpc) 115 0.77 - 1.40
vsp(tops) (kms™!) 1089 262 — 1675
v3p(teo) (kms™1) 2062 1663 — 2338
U3Dpax (km s™!) 3587 3391 — 3817
TSCy (Gano) 0.51 0.28 — 0.66
TSC, (Gano) 1.52 0.85 - 1.88
T (Gano)  2.06  1.58 - 2.34
P % 50 23179

O sistema de equagoes do modelo permite duas solugoes distintas. Na primeira delas,

ja citada, as estruturas sem movem em direcao ao apogeu do movimento quando estarao
+0.25 5 ; 4 +0.36

separadas de 1.157533 Mpc. No segundo caso ambas sao vistas apds 1.527 5, Gano a
passagem pericéntrica e estao em movimento de aproximacao para um novo encontro que
ocorrerd 2.06707% Gano apés o primeiro evento. Como em 96% das realizacoes T.SCy
¢ menor que a idade do Universo no redshift do aglomerado, o modelo nao descarta a
possibilidade de que A1758NW&NE estejam sendo vistos em aproximagao para um novo
encontro.

Na Tab. 3.11 sao apresentadas as correlagoes de Pearson mediadas entre os parametros
de entrada e saida do modelo. Em geral as grandezas estao fracamente correlacionadas

com excessao daquelas intimamente relacionadas e.g. dpo; € dsp(teps) Ou ainda M 500 ©

UsD,..- Na Fig. 3.22 sao apresentados os posteriores das grandezas mais relevantes.
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Tabela 3.11 - Correlacdo entre os principais parametros de entrada e saida do modelo de dois corpos. A
incerteza na correlacio é ~ 2 x 1073

Myw My oxw e dpoj 0
v3p(tops) 0.044 0.044 0.319 -0.370 -0.012 -0.590
d3p(tops) -0.013 -0.010 0.085 -0.100 0.663 0.717
v3p(ter) 0.113  0.047 0.302 -0.349 0.154 -0.442
V3D 0.795 0594  0.010 -0.008 0.000 -0.030
dsp,.. -0.004 0.001 0.002 -0.004 0.005 -0.007
TSCy  -0.070 -0.038 -0.302 0.352 0.183 0.669
TSC;  -0.004 0.001 0.001 -0.002 0.005 -0.003
T -0.004 0.001 0.001 -0.002 0.005 -0.003
P 0.026 0.009 -0.341 0.400 0.035 0.577

d3D([obs)
0.4 0.8 12
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Figura 3.22: Posteriores de 6, dsp(tobs), Usp(tobs)s v3p(teor) € T'SCy marginalizados sobre
as demais grandezas e comparados um a um. Temos a indicagao do intervalo de confianga de

1o (azul escuro) e 20 (azul claro).
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3.7 Discussao

3.7.1 A natureza da fusao entre A1758NW e A1758NE

A andlise por lentes gravitacionais fracas nos permitiu obter com bastante precisao
a massa total 1.307015 x 10 Mg, das estruturas A1758NW&NE com barras de erros
relativamente pequenas (~ 10% em 68% c.l.). Por outro lado as medidas individuais (veja
Fig. 3.10) apontam que A1758NW tem mais massa que A1758NE, com uma probabilidade
de ~ 79%. Essa assimetria ajuda a explicar a configuragao de “semi-bala” observada,
onde a estrutura mais massiva retém seu gas ao contrario do observado no outro membro.
Entretanto, como mostrado em nosso trabalho anterior (Machado et al., 2015), a assimetria
na distribuicao da massa nao é a unico fator capaz de explicar este cenario que também
pode ser causado devido a diferencas na concentragao inicial do ICM nos subaglomerados.

No tocante as BCGs ambas sao compativeis com a posi¢ao do centro da distribuicao de
massa dentro de um nivel de confianca de 95%. A consequéncia deste fato é que, dentro da
precisao de nossas analises, nossos dados nao permitem o teste de modelos que se propoem
a quantificar um possivel afastamento das galaxias em relacao a matéria escura causado
pelo eventual carater auto interagente desta iltima (e.g. Harvey et al., 2015).

Foi mostrado neste trabalho que o uso do viés de magnificacao combinado com a anélise
baseada na distor¢ao das galaxias de fundo foi responséavel por reduzir a incerteza no valor
das massas para cerca de 80% daquele fornecido apenas pela andlise da distor¢ao. Por
outro lado o efeito de magnificacao atuou muito fracamente na restricao dos valores dos
centros de massa.

Examinando a distribui¢ao de velocidades em A1758N (Fig. 3.15) notamos duas con-
centracoes de galaxias além da regiao do aglomerado: uma delas com 13 galaxias ao redor
de Zq) = 0.328 com o(1)/(1 + z) = 326 km s™! e outra com 12 galdxias e Zp) = 0.377
e 0(2)/(1 +2) = 518 km s~'. Ambos os grupos aparecem bastante distantes no espaco
de velocidades em relagao a A1758N sendo considerados portanto como grupos de fundo
que, em principio, poderiam introduzir um ruido na medida das massas de A1758N. Para
estimar a contribuicao destas estruturas nos baseamos no fato de que em cendrios auto
similares a massa de uma regiao virializada ¢ proporcional a ¢® (Carlberg et al., 1997);
com base em nossos dados verificamos que essas estruturas poderiam contribuir respectiva-

mente com somente ~ 1% e ~ 5% da massa total de A1758N, portanto dentro das barras



134 Capitulo 3. O aglomerado Abell 1758

de incertezas.

Em relacao a posigao relativa dos subaglomerados no espago de redshifts, a normalidade
inicial da amostra é um indicio de que as duas estruturas possuem uma pequena separagao
em relagdo a linha de visada. De fato, Pinkney et al. (1996) mostraram que os testes
unidimensionais sao mais sensiveis para identificar subestruturas em sistemas colisionais
cujo eixo ¢ mais préximo a linha de visada. Portanto, a impossibilidade de identificar as
duas estruturas no espaco de redshifts pode ser interpretada com consequéncia da fusao
entre A1758NW & A1758NE estar ocorrendo proxima ao plano do céu.

Neste cenario a inclusao da posicao espacial projetada das galaxias para a aplicacao de
testes 3D poderia, em principio, ser utilizada . Entretanto, nossa amostra espectroscépica
é enviesada no sentido de que o espacamento necessario das fendas na mascara nos forcou
a construir uma amostra bastante homogénea ja que é tecnicamente dificil colocar as
fendas muito proximas umas das outras. Neste caso a amostra das galaxias vermelhas do
aglomerado (Figs. 3.4 e 3.5) foi escolhida por ndo apresentar nenhum vies a priori em sua
distribuicao espacial. Este procedimento nos levou a quantificar a velocidade relativa na
linha de visada em dv/(1 + z) = 432 £+ 275 km s™! que conjuntamente com a estimativa
da velocidade relativa entre os halos vinda da anélise em R-X de David e Kempner (2004)
nos permitiu estimar o angulo entre o plano do céu e o eixo de colisao em 0 = 27° + 17°.

Simulagoes hidrodinamicas apresentadas em nosso artigo (Monteiro-Oliveira et al.,
2016) e restringidas a partir das andlises aqui apresentadas mostraram que o sistema em
colisao é visto cerca de 0.27 Gano apés o ponto de maxima aproximagao. KEste valor é
consistente dentro de 95% c.l. com o reportado pelo modelo de interacao entre dois cor-
pos de Dawson (2013). Apesar deste modelo também admitir como solu¢do matemadtica o
cenario em que os aglomerados estao se aproximando para uma nova colisao, a observagao
do deslocamento do gas em A1758NE aponta para o cenario de um sistema pods-colisional.
Ademais, simulagoes hidrodinamicas apresentadas em Machado et al. (2015) e Monteiro-
Oliveira et al. (2016) corroboram o cenéario em que A1758NW e A1758NE sao vistos logo
apos a colisao estando portanto se movimentando em direcao ao apogeu.

Para quantificar o efeito da colisao na dinamica do sistema, comparamos a dispersao
de velocidades antes e depois do evento. A primeira é diretamente medida a partir dos
nossos dados enquanto que a segunda pode ser estimada a partir da analise por lentes

fracas assumindo que a massa foi conservada desde o estagio pré-colisional até o momento
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da observacao. Para isso utilizamos as relacoes de escala apresentadas em Biviano et al.
(2006) e os posteriores das massas individuais (Fig. 3.9). Obtivemos como resultado para
a dispersao de velocidades na linha de visada (0yisada = 03p/V/3) 0s valores de 103175
km s~ e 91278 km s~! respectivamente para A1758NW e A1758NE que levam a fatores
de incremento, f = Gops/0pre; de faw = 1.267015 e fag = 1.18703:. Ambos os valores
favorecem o cendrio de um sistema pés-colisional recente (como podemos ver na Fig. 29 de
Pinkney et al., 1996). Deve-se chamar a atengao também para o fato de que o cenério em
que o incremento na dispersao de velocidades é unitario nao pode ser descartado dentro

de 95% considerando todas as incertezas envolvidas.

3.7.2 Determinacao da secao de choque de auto interacao da matéria escura

A partir dos nossos resultados da andlise por lentes gravitacionais fracas pudemos
estimar a densidade média superfical de massa ¥, = 0.172 g cm~2 dentro de um raio
R < 150 kpcl®! em relacio ao centro de massa de A1758NE. Usando este valor na Eq. 1.77
obtemos o limite superior para a secao de choque de auto interacao da matéria escura de
5.83 cm? g~!. Este limite é similar ao encontrado para o aglomerado Bala (0/m < 5 cm?
g~ Markevitch et al., 2004), o “Baby Bullet” (¢/m < 4 cm? g~!; Bradac et al., 2008) e
Abell 2744 (o/m <3+ 1 cm? g=!, Merten et al., 2011).

3.7.3 AI1758S

As 27 velocidades radiais disponiveis no campo de A1758S mostram uma distribuicao
unimodal cuja gaussianidade nao pode ser descartada dentro de 99% c.l. Por outro lado, de-
vido ao pequeno numero de galaxias na amostra, a bimodalidade nao pode ser descartada.
Procurando por dois grupos espacialmente sobrepostos (como proposto por David e Kemp-
ner, 2004) encontramos uma cendrio compativel com uma fusao ocorrendo muito préxima a
linha de visada ja que as estruturas possuem uma grande separagao (dv/(14z) = 1843+228
km s1).

Para obter o angulo entre o eixo de colisao e o plano do céu utilizamos a estimativa
de David e Kempner (2004) para a velocidade relativa entre os halos obtida a partir da

medida da descontinuidade na pressao do ICM. Esta velocidade corresponde a 700 + 100

® Este foi o mesmo raio adotado por Markevitch et al. (2004); Merten et al. (2011); Bradac et al. (2008).
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km s (~ 50% do valor medido nos dados de R-X seguindo a prescricio de Springel e

Farrar, 2007) o que nos leva a um angulo de § = 70° + 4° com relagao ao plano do céu.



Capitulo 4

O aglomerado Abell 2034

4.1 Introducao

O aglomerado Abell 2034 é um sistema de riqueza 2 (Abell, 1958) localizado em z =
0.113 (Struble e Rood, 1999). Ele foi exaustivamente observado em R-X pelos satélites
ROSAT (David et al., 1999), ASCA (White, 2000), XMM-Newton (Okabe e Umetsu, 2008)
e Chandra (Kempner et al., 2003; Owers et al., 2014) cujos dados mostraram tratar-se na
verdade de um sistema bimodal formado pelos subaglomerados denominados A2034N e
A20348S, respectivamente ao norte e ao sul. O campo de A2034 com a identificacao de suas
estruturas principais citadas na literatura é apresentado na Fig. 4.1.

Os subaglomerados sao identificadas pela presenca de sobredensidade de galdxias nas
regioes proximas as BCGs S & N ambas separadas por ~ 5 arcmin. Notdvel em sua
morfologia é a unimodalidade da distribuicao da emissao em R-X cujo centro esta deslocado
80 4+ 2 arcsec da BCG S (nossos dados) sugerindo que o sistema como um todo estd fora
de equilibrio. Além disso, Kempner et al. (2003) encontraram na dire¢cao da BCG N a ~ 3
arcmin da BCG S uma descontinuidade (borda) na distribuigdo do brilho superficial em
R-X que foi classificada como uma frente fria. Nesta regiao também foi detectada uma
clongada emissao difusa em radio (Kempner e Sarazin, 2001). Todas as evidéncias acima
listadas apontam na direcao de que A2034S e A2034N sofreram um processo recente de
colisao.

Uma aparente contradicao com este cendrio pos colisional foi a deteccao por White
(2000) de uma alta taxa do fluxo de resfriamento (cooling flow, ~ 90 — 580 Mg, ano™!) que
¢é altamente correlacionada com sistemas em equilibrio. Entretanto esta medida foi revista

1

por Kempner et al. (2003) que encontraram apenas 2375, Mg ano™! e atribufram o alto



138 Capitulo 4. O aglomerado Abell 2034

15 i _’ ,,,,7
_\_ .
L 3 S }
y !
40:00.0 [T | s
[ s 1
el g |
I 3
e |
M. . 7
L } }
A i
35:00.0 [ | e i
F | A L b
| . 4 ki
| K% i i3
P | % ol
I o i ]
i { |
o T 1
| 4o
v R
o 33:30:000 7 | $» A 4k
w 53 } ’ 1
o | 3
L } “ ; }'.
Lt e _ g
|- : o = 1
| . £
R = i
25:00.0 [~ I ; e
L A :
5 1 : . 1
I . 8 I
s : =l
- f
1 D : |
I e o]
By o A
20:00.0 [ . . o b s
F . : = R S
E e e !
e e B e S R R S e I 1
15:000 7 ,. | L SRR s iorereu ; e o
30.0 11:00.0 30.0 15:10:00.0 30.0

RA

Figura 4.1: Campo do aglomerado de galaxias Abell 2034 com a identificagdo dos subaglom-
erados de interesse do nosso estudo e suas respectivas BCGs (circulos verdes). Os contornos
da emissao em R-X do ICM (em wermelho) observados pelo Chandra aparecem sobrepostos &
imagem R¢ obtida na Subaru Suprime-Cam (mais detalhes sobre as observagoes sdo apresen-
tados na Seg. 4.2.1). O retangulo magenta destaca a regiao central de A2034. Nos retangulos
azuis espera-se que as contagens das galaxias de campo sejam dominantes em relagao as do
aglomerado. Préximo a BCG N se encontra a descontinuidade na distribuicao de R-X que
(Owers et al., 2014) argumentam ser uma frente de choque. Ao sul da BCG S, nota-se um

excesso na emissao em R-X.

valor encontrado anteriomente a medidas enviesadas tanto pela frente fria quanto pelo gas
frio encontrado na regiao com excesso de emissao no extremo sul do sistema.

O chamado excesso de emissao em R-X ao sul do campo ¢é formado por um gas mais
frio que o encontrado na regido dos subaglomerados A2034S&N. Kempner et al. (2003)
argumentam que sua temperatura é baixa o suficiente para ser atribuida a um gas pds-
colisional. Eles especularam que esta distribuicao seja devida a presenca de um aglomerado
de fundo provavelmente em 0.30 < z < 1.25 conforme previsto pela relacao Lx — T'. Para

o aglomerado como um todo, David et al. (1999) encontraram Lips-2kev] = 5.2 X 10 erg
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Tabela 4.1 - Compilagdo das estimativas de massa para A2034

Mago Método Referéncia
(10™ Mo) hzg
5.00 £ 0.03 Caustica Geller et al. (2013)
11+4 Caustica Owers et al. (2014)

4307700  LGFPFLNFW Le Delliou et al. (2015)4]
3.54199% LGF - NFW  Este trabalho (Seg. 4.3.3)
* Lentes gravitacionais fracas.
® Baseado em M,;, = 7.17 4+ 4.3 x 10* Mg, hz; obtido por
Okabe e Umetsu (2008)

s~ e a luminosidade bolométrica em R-X de 2.2 x 10 erg s~1.

Baseado em dados do VLA em 1.4 GHz Giovannini et al. (2009) confirmaram a exis-
téncia da emissdo em radio difusa identificada por David et al. (1999). Entretanto, van
Weeren et al. (2011) questionam a classificagao desta fonte difusa ja que ela nao apresenta
clara correlacao com a distribuicao em R-X e sugerem que na verdade se trata de um radio
relic, deixando em aberto sua classificagao. Além disso os autores reportam a detecao de
radio relic compacto (~ 220 x 75 kpc) a oeste no campo («: 15h09m40s, §: 33d31m00s)
porém sem apresentar contrapartida ética. Nao é claro se ele teria se originado de uma
fonte compacta préxima ou de um choque, como sugere seu indice espectral.

Okabe e Umetsu (2008) realizaram a reconstrugao da distribui¢do da massa total no
campo através técnica de lentes gravitacionais fracas usando imagens R¢ e ¢’ (respecti-
vamente com 2880 e 720 segundos de integracao) do telescépio Subaru e encontram um
cenario mais complexo que aquele revelado pelas observagoes em R-X. Sao encontradas as
contrapartidas em massa das estruturas A2034S e A2034N (logo ao norte da frente fria)
além de algumas outras localizadas na parte oeste do campo. Sem dados espectroscopicos,
Okabe e Umetsu (2008) especulam que estas seriam estruturas de fundo e que A2034 faria
parte de uma estrutura filamentar. Também é encontrada uma concentracao de massa ao
sul da BCG S correpondendo a regiao com excesso em R-X Uma compilacao dos valores
da massa total de A2034 encontrados na literatura pode ser vista na Tab. 4.1.

Fazendo uso de imagens profundas (250 ks) do Chandra e dados de velocidades radiais
das galdxias membro Owers et al. (2014) argumentam que A2034 é um sistema pds co-

lisional cujo eixo de colisao coincide com a diregao N-S. Sua analise revela que os dados



140 Capitulo 4. O aglomerado Abell 2034

provenientes da regiao de borda da distribuicao em R-X sao inconsistentes com uma frente
fria e sao, na verdade, uma frente de choque que se desloca a uma velocidade venoque >~ 2057
km s7!. O gds de A2034N teria sido arrancado devido a colisao ocorrida hé cerca de 0.3
Gano. Combinando a diferenga entre as velocidades radiais das BCGS com Uchoque €les
estimaram que a colisao tenha acontecido a cerca de ~ 23° do plano do céu. A morfologia
da distribuicao em R-X indicaria ainda que o encontro se deu com baixo parametro de
impacto. Os autores também notam a auséncia de galaxias em imagens profundas do
SDSS indicando que a ideia da existéncia de uma estrutura na regiao do excesso em R-X
pode estar incorreta. Em sua interpretacao, este excesso seria constituido pelo gas perdido
por A2034N durante sua passagem por A2034S. Com relacao a distribuicao espacial das
galaxias com redshift medido, sao encontradas duas subestruturas relacionadas ao sistema
principal A2034S&N e associadas a estruturas em massa detectadas por Okabe e Umetsu
(2008). Contudo, nenhuma subestrutura relevante é detectada na parte oeste do campo.

Neste trabalho pretendemos investigar e quantificar a distribuicao de massa na regiao
de A2034 além de estudar seu estado dinamico com o intuito de caracterizar os suba-
glomerados em colisao A2034S & A2034N. Também pretendemos averiguar a relagao do
sistema em colisdo com as estruturas em massa vizinhas (previamente detectadas por Ok-
abe e Umetsu, 2008) cuja pertinéncia (se membro ou de campo) desconhecemos. Para
atingir nossos objetivos utilizamos imagens profundas nas bandas B, R¢ e 2’ obtidas no
telescépio Subaru além de dados de redshifts observados no telescépio Gemini/N comple-
mentados com catalogos disponiveis na literatura que serao descritos na Se¢.4.2. A analise
por lentes gravitacionais fracas bem como a andlise dinamica aparecem respectivamente na
Sec. 4.3 e Sec. 4.4. Baseado nos resultados de ambas a modelo do sistema de dois corpos
de A2034 é mostrado na Se¢. 4.5. Por fim faremos uma discussao do cenario encontrado
na Seg. 4.6.

Adotaremos aqui a seguinte cosmologia: €, = 0.27, Qx = 0.73 ¢ Hy = 70 km s~*
Mpc=t. No redshift médio do aglomerado z = 0.113 temos 1 arcsec = 2.06 kpc enquanto
que a idade do Universo é igual a 12.41 Gano e a distancia de diametro angular vale 424.6

Mpc.
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Tabela 4.2 - Caracteristicas das observacoes do campo de A2034

Banda Tempo de exposicao (h) Seeing (arcsec) Completezal'l
B 1.50 0.98 26.6
Re 2.78 1.21 26.5
Z' 1.02 0.91 25.6

! Estimada por comparacao da nossa amostra com o Subaru Deep Field
(Kashikawa et al., 2004)

4.2 Dados

4.2.1 Descricao das imagens e confeccao dos catalogos fotométricos

As observacoes de A2034 nas bandas B, R¢ e 2’ foram feitas com a Suprime-Cam do
telescépio Subaru dentro do mesmo projeto que englobou as observagoes do aglomerado
A1758. Portanto a redugao dos dados seguiu o mesmo procedimento apresentado na Cap. 3
e detalhadamente descrito em Monteiro-Oliveira (2011). As caracteristicas da imagens sao
apresentadas na Tab. 4.2.

Os catdlogos fotométricos foram construidos através do modo duplo do SEXTRACTOR
tendo Rc como banda de deteccao, a mais profunda em nossa amostra. A escolha desta
se deu apds compararmos o erros nas elipticidades o., e 0., medidos pelo IM2SHAPE nas
mesmas galdxias de fundo detectadas nas bandas R¢ e 2/, esta tltima com menor seeing.
Apés aplicacao do 3o-clip para remocao de dados espirios, encontramos as razoes

Oe, (RC) _ 0-66i8'z118 Oey (RC)
Oey (Z,) ' Oey (Z/)

que mostram que a banda R¢ fornece comparativamente menores incertezas.

As galdxias mais fracas (19 < Re < 26.5) foram selecionadas a partir do limite inferior
FWHM > 1.45 arcsec enquanto que para as galdxias mais brilhantes foi considerado como

critério o indice CLASS_STAR < 0.8 perfazendo um total 70040 galaxias.

4.2.2  Espectroscopia

Para o estudo da dindmica de A2034 fomos comtemplados em 2013A com 3.5 horas de
observagao no telescépio Gemini-N/GMOS (programa GN-2013A-Q-56) que nos permiti-

ram a observacao de trés mascaras no campo de A2034. Duas delas estavam localizadas nos
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subaglomerados principais A2034S e A2034N enquanto que a terceira cobria uma regiao na
dire¢ao oeste do campo onde Okabe e Umetsu (2008) detectaram concentragoes de massa

cuja pertinéncia ao sistema A2034 sera investigada neste trabalho (vide Fig. 4.2).

Figura 4.2: Combinagao das imagens B + R¢ + 2z’ mostrando a localizacdo das mdscaras
(5.5 arcmin? cada) no campo de A2034. As méscaras N (azul) e S (verde) estdo cobrindo a
estrutura principal do aglomerado enquanto que a W (amarela) compreende a regido onde
identificamos uma concentracao de galdxias da sequéncia vermelha (Se¢. 4.3.1) e Okabe e

Umetsu (2008) mediram estruturas em massa. Os circulos magenta representam as BCGs.

Tanto as especificagoes técnicas quanto o processo de redugao dos espectros foram
idénticos aqueles empregadas no caso de A1758 (Cap. 3) com exce¢ao dos comprimentos
de onda centrais A., = 670,680 e 690 nm. Deste modo remetemos o leitor novamente
a Se¢. 3.2.2 para uma completa explanagao sobre o tema. Ao final, das 119 galdxias
observadas, foi possivel identificar o redshift de 91 delas.

O campo de A2034 também contava com dados disponiveis na literatura. Uma pesquisa
na base de dados do NED encontrou outras 95 galaxias espalhadas pela imagem sendo que
4 delas eram comuns ao nosso catalogo do Gemini. Como o residuo entre as diferentes

medidas do redshift eram compativeis com zero, adotamos como fidiciais nossas medidas.
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Deste modo o catalogo final de A2034 contém informacao dos redshifts espectroscopicos de

182 galdxias (veja Apéndice C).

4.3 Analise por lentes gravitacionais fracas

4.3.1 Identificacao da posicao relativa das galaxias

A determinagao do locus ocupado pelas galaxias da sequéncia vermelha do aglomerado
no espaco de cores foi feita através da subtracao estatistica da densidade de galdxias no
espago de cores Rc—z' x B— R considerando aquelas localizadas em duas regides distintas
da imagem de A2034 (rever Fig. 4.1): a regiao magenta compreende a parte central de
A2034 onde esperamos haver predominancia das galdxias membro enquanto que as regioes
azuis estao suficientemente afastadas de modo que a contribuigao das galédxias do aglome-
rado seja menorl'l. Esta conjectura é corroborada pela Fig. 4.3 que mostra um excesso
de objetos brilhantes na regiao central em comparacao com a periferia da imagem. Deste
modo adotamos Ro = 22.5 como limite fraco de magnitudes das galdxias da sequéncia
vermelha de A2034.

Foram identificadas 990 galédxias com propriedades fotométricas consistentes com a de
uma sequéncia vermelha cuja posigao no diagrama cor/magnitude é mostrada na Fig. 4.4.

Através do método do campo de densidades Silverman (1986) calculamos tanto a dis-
tribuicao espacial das galdxias quanto de sua luminosidade. Neste método a imagem é
dividida em células de tamanho [ (I = 5 arcsec em nosso caso) onde é feito o calculo da

densidade de acordo com a equacao
N
D(7) =Y K(7—7,0)L;W, (4.1)
i=1

D(7) representa a somatdéria da luminosidade L; ou da densidade espacial projetada (L; = 1
neste caso) dos N objetos distantes de um raio r (r < o) do centro do bin e ponderada pelo

fator W; que é equivalente ao inverso da funcio de selecaol?! e multiplicada pelo kernel de

L' A densidade de galdxias no espaco de cores é dada pela razdo entre o ntimero de galdxias num dado
bin normalizada pela drea da regidao de onde ela provem (campo ou centro). A subtragdo estatistica é feita

entao como % = Ycentro — Scampo
2 No nosso caso consideramos estar trabalhando com uma amostra completa de modo que W = 1.
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Figura 4.3: Comparacao entre o logaritmo das contagens nas duas regides do campo
(retdngulos azuis na Fig. 4.1) e na regido do aglomerado (4rea magenta na mesma figura). As
galdxias do aglomerado predominam até Rc = 22.5 que foi considerado o limite fraco para
detecgao das galdxias da sequéncia vermelha (linha vermelha).
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Figura 4.4: Relagao cor R¢ — 2’ versus magnitude R das galdxias de A2034 com destaque
para as 990 galaxias identificadas como membro da sequéncia vermelha até o limite fraco de
Reo = 22.5.

Epanechnikov,

(4.2)
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No nosso caso, usamos o = 130 arcmin.

A distribuicao espacial projetada e de luminosidade das galaxias da sequéncia vermelha
sao apresentadas respectivamente nas Figs. 4.5 e 4.6. Em ambas notamos trés estruturas
principais: enquanto duas delas estao relacionadas as BCGs a terceira estd mais a oeste
e aparentemente sem a presenca de uma galdxia brilhante central. Tanto a analise por
lentes gravitacionais fracas quando a dinamica irao nos permitir investigar a relacao desta
ultima com o sistema em fusao A2034S&N. Baseado nos mapas, foi definida uma regiao

retangular de interesse para a andlise por lentes fracas com 17 x 21.5 arcmin.
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Figura 4.5: Contornos logaritmicos da densidade espacial projetada das galaxias da sequéncia
vermelha de A2034. Além da estrutura principal A2034S&N relacionadas as BCGS (circulos
verdes) nota-se uma concentracao de galdxias a qual convencionamos chamar A2034W e cuja
pertinéncia ao sistema A2034 serd investigada através das andlises por lentes gravitacionais
fracas e dinamica. O retangulo verde delimita a area que serd utilizada na andlise por lentes

gravitacionais fracas.

Tendo encontrado as galaxias membro de A2034 voltamos nossa atencao para identi-
ficacao das galaxias de frente e de fundo ao aglomerado que se encontram homogeneamente

espalhadas pela imagem. Para contornar este problema recorremos novamente ao trabalho
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Figura 4.6: Contornos logaritmicos da distribui¢ao da luminosidade em R¢. Assim como o

mapa de densidade, ele apresenta uma estrutura claramente trimodal.

de Medezinski et al. (2010) ja citado durante a anélise de A1758 (Se¢. 3.3.1). Na Fig. 4.7
apresentamos os loci ocupados pelas galaxias de fundo azuis (regido ciano a esquerda),
vermelhas (regido roza a direita) e onde predominam as galdxias de frente (concentracao

central amarela).

4.3.2 Medida da distor¢ao na imagem das galaxias de fundo

A medida da PSF na imagem de A2034 foi realizada pelo IM2SHAPE a partir de estrelas
nao saturadas selecionadas segundo os critérios 18.5 < Rx < 22.5¢0.9 < FWHM < 1.07
arcsec. Assim como no aglomerado A1758 a interpolagao das elipticidades e; e ey foi feita
com a rotina TPs de modo iterativo removendo por trés vezes os dados com os 10% piores
residuos. Na Fig. 4.8 sao mostrados os resultados desta interpolagao que foi bem sucedida
na medida em que produziu suaves transicoes entre as diferentes curvas de nivel.

A Fig. 4.9 mostra outro indicador da boa qualidade na medida da PSF nas estrelas,
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Figura 4.7: Diagrama de cores B — Rc vs. Ro — 2’ das galdxias de A2034 (em escala de
cinza) com a identificacao dos loci ocupadas pelas galdxias de frente (sobredensidade central
amarela) e as galdxias de fundo azuis (regido ciano & esquerda) e vermelhas (regido roza &

direita) ambas selecionadas a partir de R¢ > 22.5. As galdxias da sequéncia vermelha estao

identificadas como pontos vermelhos.
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Figura 4.8: Resultado da interpolacao de e; (a) e ez (b) feita pela rotina TPS. Os resultados
mostram que apesar do gradiente de valores a interpolagao produziu transigoes suaves entre

as curvas de nivel.

o residuo consistente com zero entre as elipticidades modeladas e aquelas medidas direta-

mente nas estrelas. J& na Fig. 4.10 podemos notar o efeito do processo de clipping dos
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dados espurios na medida da PSF.
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Figura 4.9: PSF medida a partir das estrelas selecionadas. Inicialmente encontramos e;
(e1) = 0.012 e 0., = 0.011 enquanto que ep apresentou (es) = —0.013 e 0., = 0.012. Note
que caso nao houvesse a atuacdo da PSF esperarfamos encontrar (e}) = (e5) = 0. Em
vermelho apresentamos os residuos da interpolagdo da PSF onde encontramos tanto para e;
quanto ey a média de (res) = 0 e desvio padrao oyes = 0.003. Os circulos representam 95%
dos dados.

= W/// //// ////// /// /

/ : 7 // //

/// 15 ///77/ /////////////////j ////4///// ////

W e &gl o
//// fi %, s //77//4/////// //// /////////// M,m

) 77,0 T

Y (arcmin)

0 %‘/ 5
/////%
/////////////%///;

Y (arcmin)

7

X (arcmin) X (arcmin)

(a) (b)

Figura 4.10: (a) Distribuicao espacial de e; e ez das 1033 estrelas inicialmente selecionadas.
(b) PSF das 696 restantes apds o processo de clipping. Os segmentos de reta tem comprimento

proporcional a e = (e? 4 €2)'/2 e inclinacio de § = 0.5 x arctan(ea/e1).
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De posse da quantificacao da PSF ao longo de todo o campo, este valor foi deconvoluido
pelo IM2SHAPE das galaxias de fundo azuis e vermelhas para medir suas elipticidades ja
livres deste efeito. Aqui novamente adotamos os mesmos critérios para remocao de dados
espurios adotados na analise de A1758 (Se¢. 3.3.2). Ao final, nossa amostra de galaxias de
fundo para analise por lentes gravitacionais fracas é composta por 26800 objetos provendo
uma densidade superficial de 28 galdxias arcmin?.

A densidade critica superficial da lente X, (Eq. 2.43) foi obtida aplicando-se a amostra

do COSMOS (vide Seg. 3.3.2) os mesmos cortes em cores e magnitude aplicados na sele¢ao

das galdxias de fundo (Fig. 4.7). Deste processo resultou-se ., = 4.75(3) x 10 Mg, kpc—2.
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4.3.3 Reconstrucao da distribuicao de massa

Numa primeira investigacao, foi feito o mapeamento da razao sinal/ruido (S/R) baseado
no método de estatistica de massa de abertura (Cap. 2) na regiao de interesse para a
reconstrugao de massa (retangulos verdes nas Figs. 4.5 e 4.6). Esta regiao foi dividida em
100 x 100 bins (~ 132 arcsec? cada) sendo que foram consideradas as galdxias contidas
dentro de um raio de 13 arcmin a partir do centro de cada bin seguindo a prescricao de
Hetterscheidt et al. (2005) para maximizacdo da deteccdo de estruturas no redshift de

A2034 (Tab. 2.1). O mapa obtido é apresentado na Fig. 4.11.
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Figura 4.11: Mapa de S/R na regiao de interesse do campo de A2034 obtido através da
estatistica de massa de abertura. Os sinais “+” indicam a posicdo das BCGs. Ambas estao
relacionadas a estruturas mensuraveis sendo que a BCG S esta relacionada a uma regiao de
alto S/R. Chama a atencdo a presenca de outras duas estruturas na parte direita da figura

com relevante S/R bem como outras menos destacadas.
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Diferentemente do cenario trimodal reportado pelas Figs. 4.5 e 4.6 nota-se que além
dos subaglomerados A2034S e A2034N, que estao relacionados as respectivas BCGs, ha
algumas outras espalhadas pelo campo e com relevante S/N. Esta configuragao se mantém
inclusive quando sao feitos novos mapas a partir de subamostras onde se aplica o corte das
galdxias mais fracas (e.g. Rc,,. € {26,25,25.5,24}) no intuito de se aumentar o contraste
entre as estruturas conhecidas de A2034 e aquelas de fundo porventura localizadas em mais
alto redshit. Entretanto, independentemente do corte, a posicao das regides de maior S/R
nao se altera muito.

A reconstrucao da distribuicao da massa foi realizada a partir do programa LENSENT2
(Cap. 2). As galdxias de fundo localizadas ao longo de toda a imagem foram consideradas
em um g¢rid de 512 x 512 pixeis e suavizadas por um filtro gaussiano de 140 arcsec o qual
apresentou o melhor compromisso entre sinal e o ruido. O mapa da distribuicao da massa
na regiao de interesse é apresentado na Fig. 4.12.

O que se nota na Fig. 4.12 é uma grande semelhanga com o mapa de S/R anterior. Em
relacao ao subaglomerado A2034S ele tem aparéncia mais elongada em comparagao com as
demais. Por sua vez, A2034N aparece préximo a uma outra estrutura localizada um pouco
mais préoxima da borda da regiao. Visualmente identificamos mais cinco concentracoes de

massa sendo trés delas localizadas a direta (direcao oeste) do sistema A2034S&N.

4.3.4 Modelagem das lentes

O passo inicial para a medida das estruturas em massa é sua identificacao quantitativa.
Nosso algoritmo buscou pelos méximos locais tendo como base janelas com R ~ 1.5 arcmin
(valor que se mostrou adequado as dimensoes das estruturas medidas inicialmente). Apds
a identificacao do ponto de maximo local, a posicao do pico era calculada a partir da
intensidade média ponderada dos pixeis dentro da janela pré-definida. As oito estruturas
identificadas sao mostradas na Fig. 4.13.

Para a medida individual das massas modelamos conjuntamente as concentracoes iden-
tificadas usando oitos perfis NFW. O cisalhamento cartesiano efetivo é dado pela soma das

contribuicoes individuais tangenciais g; ja transformadas pelo kernel da Eq. 3.1,

8
k=1

onde i € {1,2}.



152 Capitulo 4. O aglomerado Abell 2034

Figura 4.12: Mapa da distribuicao de massa na regiao de A2034 obtido pelo LENSENT2
sobreposto & parte central da imagem Rc. Os contornos em azul representam « € [0.05 : 0.15]
em intervalos de 0.01. Os subaglomerados A2034S & A2034N foram identificadas como sendo
aquelas estruturas mais préximas das respectivas BCGs, representadas por circulos na cor
magenta. Na parte oeste (W) de A2034 hé a presencga de trés estruturas cuja pertinéncia
ao sistema A2034 serd objeto de investigacao a partir dos dados dos redshifts disponiveis na
regido.

O x? do modelo é escrito como

NObJetOb 2 g e
i — G
Z - J , (4.4)
j=1 =1 znt O'obsw

sendo g, ; @ medida do erro na elipticidade fornecida pelo IM2SHAPE e 0y, a incerteza
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Figura 4.13: Mapa da convergéncia x na regiao central de A2034 com os 8 picos relevantes
identificados pelo nosso algoritmo. As BCGs estao identificadas com “X” e a BCG S é
considerada origem do sistema de coordenadas. (b) Densidade normalizada da distribuigao
de k com a identificacao do valor médio de cada pico medido dentro de uma regiao de 2.45
arcmin®. A 4rea sombreada corresponde ao nivel de confianca de 68 % da distribuicao.

associada com a distribuicao da elipticidade intrinseca das fontes que foi estimada em

~ 0.35. Ja a verossimilhanca pode ser escrita a partir da Eq. 4.4,

2
In L oc —2X. (4.5)

2

De modo a eliminar parametros desnecessarios ao nosso objetivo de medir as massas
individuais, a concentragao dos halos foi fixada pela relacao de Duffy et al. (2008) (Eq. 3.7).
Também foram fixados os centros de cada estrutura de acordo com a posicao fornecida pelo
nosso algoritmo de identificagdo. Ao final nosso modelo continha 8 parametros, M3, M3,
M2, (correpondente ao pico #3 na Fig. 4.13), M3q,, M5y, (pico #5), MSy,, Mi,, e M5y,.
Adicionalmente utilizamos um prior uniforme no intervalo 0 < M < 8 x 10 M, para
acelerar o tempo necessario para a convergencia do modelo.

Testes preliminares mostraram que a adigao de mais parametros livres (e.g. as posigoes
centrais de A2034S e A2034N) impedia a convergéncia do modelo, mesmo apés 4 x 10°

iteracoes. Mais adiante iremos apresentar uma abordagem alternativa para quantificar a
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Tabela 4.3 - Mediana das cadeias MCMC das massas obtidas através do nosso modelo que ajustou oito
perfis NFW simultdneamente a concentragbes de massa relevantes na regiao de interesse. As barras de
incertezas correspondem a 68% c.l. Note que, excetuando-se os subaglomerados A2034S & A2034N, as
massas medidas s6 correspondem as massas “verdadeiras” se estas estruturas estiverem localizadas em

redshift préximo a z ~ 0.11.

Regiéo M200 (1014 M@)

1 0.4070-430
2 125505
3* 117703
4 1175938
50 2.191978
6 1.9470-78
7 17607
8 0.28103%

¢ A2034S

* A2034N

incerteza na posicao dos picos de massa.

Finalmente o posterior do problema pode ser escrito como

P(M]dados) o L£(dados|M) x II(M). (4.6)

4.3.5 Resultados

O posterior da Eq. 4.6 foi mapeado através das cadeias de Markov e método de Monte
Carlo (MCMC, pacote MCMCMETROP1R). Foram geradas quatro cadeias de 1 x 10°
elementos cada uma com diferentes sementes iniciais contando ainda com mais 10* iteracoes
de burn-in cada. A cadeia final com 4 x 10° elementos apresentou convergéncia para todos
os oito parametros (R ~ 1 dentro de 68% c.l.)

A Tab. 4.3 mostra as medidas das massas obtidas pelo nosso modelo. Em relacao ao
sistema em colisdo encontramos My, = 2.197072 x 1014 My, e ML, = 1.177033 x 101 M,
cujos posteriores marginalizados sao apresentados na Fig. 4.14.

A massa total dos subaglomerados em colisdo é M54~ = 3.547095 % 10™ M, com A2034S

sendo de maior massa do sistema. Isto nao ocorre em apenas 22.5% das realizacoes, como
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Figura 4.14: Posterior marginalidado das massas das estruturas em colisao A2034S e A2034N. A regiao
em vermelho escuro representa o intervalo de 68 % c.l. enquanto a mais clara destaca o limite de 95 % c.l.
A linha preta representa a soma das massas e aparentemente nao guarda maior relacdo com as curvas de

massas.

apresentado na Fig. 4.15 (regiao cinza).

Na Fig. 4.16 sao apresentados os posteriores de todas as massas do modelo bem como
o coeficiente de correlacao de Pearson entre elas. Com excecao das estruturas vizinhas
(#3/A2034N, #4/#6 e #6/#7) as correlagoes entre elas sao praticamente inexistentes
inclusive entre os subaglomerados em colisao (—0.17).

Para estimarmos a incerteza na posicao dos picos de massa identificados recorremos a
tecnica de reamostragem das galdxias de fundo com possibilidade de repeticao (bootstrap-
ping). Em cada iteragao foi refeito o mapa de massa com a identificagdo dos picos mais
préximos aos previamente classificados (Fig. 4.13). Foram realizadas 10* reamostragens
cujo resultado para o sistema A2034S&N pode ser visto na Fig. 4.17 juntamente com os
contornos da distribuicao em R-X em sua regiao mais brilhante observada pelo Chandra.
A posigao de seu pico foi determinada pelo mesmo procedimento descrito no Cap. 3 com
regiao de busca medindo 0.4 x 0.4 arcmin, mais adequada a este caso.

Ambas BCGs, separadas espacialmente entre si por 4.9 arcmin, sao coincidentes com
os respectivos picos da distribuicao em massa. Em A2034N esta concordancia se da dentro

de 1o enquanto que em A2034S o mesmo ocorre dentro de 20 com uma separacio de 81752
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Figura 4.15: Densidade de probabilidade normalizada da soma (linha pontilhada) e subtracdo (linha
continua) das massas dos subaglomerados em colisdo de A2034. A massa total é de M%‘ON = 3.54'f?:gg x 104
Mg sendo A2034S a estrutura mais massiva em 77.5% das realizagoes MCMC.

arcsec. Em virtude de sua massa relativamente menor em relacao as outras (Tab. 4.3) e
a proximidade de outra estrutura (#2), a determinagdo da posigao do pico de A2034N
é menos precisa que em A2034S chegando em alguma iteragoes a ser confundida com a
propria estrutura vizinha. O pico #2 esta distante 198f§§ arcsec da BCG N. J& em relagao
ao pico de massa de A2034N, a BCG estd separada de 551352 arcsec da mesma.

O tnico pico de R-X apresenta claro afastamento das outras componentes do aglome-
rado, aparecendo distante 91 + 1 arcsec da BCG S e 16875 arcsec do pico de massa sul.
Com relagao a A2034S estudos anteriores sobre a distribui¢ao do ICM (Kempner et al.,
2003; Owers et al., 2014) argumentaram que ela teve sua componente gasosa arrancada

durante a colisao o que caracteriza A2034S&N como um sistema totalmente dissociativo.
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Figura 4.16: Posteriores das massas modeladas em nossa abordagem bayesiana. Na diagonal estao os
posteriores individuais de cada massa marginalizados pelas demais. No tridngulo inferior sdo mostradas
as correlagoes de Pearson dois a dois.
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A2034 N

A2034 S

3 arcmin

Figura 4.17: Imagem R¢ sobreposta aos contornos mais brilhantes da distribuigdo da emissao em R-X do

ICM (wvermelho) mapeadas pelo Chandra e associados ao subaglomerado A2034S. Em ciano e azul estdo
representados os intervalos de confianga de respectivamente 1o e 20 da posigao dos picos de massa deter-
minados via bootstrapping com 10* reamostragens. A posicio do pico de emissdo em R-X estd destacado
por um “X” enquanto que a posi¢ao dos picos de massa detectados na regiao aparecem como um “+”.
Ambas a BCGs sdo compativeis com a posigdo do pico de massa identificado por nosso algoritmo, sendo
lo para a BCG N e 20 para a BCG S. O pico de R-X por sua vez estd deslocado de 91 £ 1 arcsec da BCG
S e 16873 arcsec do pico de massa sul.
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4.4  Analise dinamica

Apo6s o estudo da distribuicao da massa voltamos nossa atencao para a andlise com a
qual pretendemos caracterizar dinamicamente o sistema A2034S&N e em particular inves-
tigar sua relacao com as estruturas vizinhas situadas na parte oeste do campo. Apesar
dos dados espectroscopicos provenientes do NED cobrirem praticamente toda a imagem,
vamos considerar apenas as galaxias contidas na regiao retangular definida na Fig. 4.5 onde
estao concentradas nossas medidas de redshift provenientes do Gemini (de fato as méscaras
apresentadas na Fig. 4.2 foram pensadas para cobrir as regioes com maior densidade de
galdxias da sequéncia vermelha).

Nossa amostra de galaxias é apresentada na Fig. 4.18 com destaque as 106 galaxias
membro obtidas apds a aplica¢ao do 3o-clip. Este conjunto possui z = 0.1135e 0 /(1+2) =

1086 km s 1.
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Figura 4.18: Distribuicao de redshifts na regido de interesse de A2034 (Fig. 4.5). Para
maior clareza foram removidas dez galaxias distribuidas aleatoriamente a partir de z > 0.45.
A amostra de galdxias membro foi selecionada a partir do 3o-clip e aparece hachurada e
com destaque no canto superior direito da figura. As 106 galaxias possuem z = 0.1135 e
o/(1+2z) =1086 km s~ 1.

Nota-se na Fig. 4.18 uma concentracao de 14 galaxias localizadas em 0.2082 < z <
0.2145 apresentando z = 0.2134(5) e 0/1+2z = 568 km s~ cuja gaussianidade nao pode ser
descartada dentro de 99% (p-value = 0.22). Olhando sua distribuicao espacial na Fig. 4.19
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notamos que elas nao se encontram aleatoriamente distribuidas e formam um conjunto
razoavelmente concentrado ao norte do campo, préximo a regiao do pico de massa #2
(Fig. 4.13). Entretanto, devido ao baixo nimero de objetos, nao temos subsidios suficientes

para correlacionar tais galaxias ao referido pico de massa.

Figura 4.19: Disposicao espacial das 14 galaxias identificadas como um provavel grupo
de fundo no campo de A2034 (circulos azuis). A maioria delas estd concentrada na regiao
norte do campo onde identificamos um pico de massa (#2 na Fig. 4.13) vizinho a A2034N.
Contudo, a relagao entre as galdxias e a concentracao de massa nao é clara. As BCGs

aparecem indicadas como circulos magenta.

A distribuicao das galdxias membro é consistente dentro de um nivel de confianca de
99% com uma curva Gaussiana segundo o teste de Anderson-Darling (p-value = 0.16).
De fato, a estatistica BIC (Cap. 2) do 1D-McLUST favorece a manutengao da unidade
do conjunto em detrimento a separacao em k > 1 subgrupos (BIC = {859,849, 836}
descrescendo para k = {1,2,3} respectivamente). A aplicacdo do teste DS (Egs. 2.103
e 2.104) argumenta em favor da nao presenga de subestruturas relevantes no campo com
A = 118 para um p-value igual a 0.27 (baseado em 10* reamostragens). O resultado grafico
pode ser visto na Fig. 4.20.

O fato da distribuicao de redshifts nao apresentar sinal de multimodalidade é um indicio
de que as estruturas A2034S&N (e outras porventura existentes) estao separadas de uma
pequena distancia em relacao ao plano do céu. Neste caso se faz necessirio o uso da
distribuicao espacial projetada das galaxias para identificagao das estruturas no campo se-

lecionado. A amostra das galaxias da sequéncia vermelha (Seg. 4.3.1) foram adicionadas os



Secgao 4.4. Anélise dinamica 161

. a
B | 'n
5 - 2 E
~~ I | )
= : . L2
P d —
5 o ! E
o | -
s | 1 e 3
N - 4 o
L o 1)
>- —5 — . 00% © o — »—18
L O @) i 'C_)
L o | 8
I ] 2 0
-10 | . = =
| | la 1
-5 0 5 10

X (arcmin)

Figura 4.20: Gréafico de bolhas do teste DS aplicado as 106 galdxias membro de A2034. O
resultado mostra que a distribuicao é livre de subestrututras dentro de 99% c.l. (A/N = 1.1).
Os circulos indicam a posicao das galdxias e seu raio é proporcional ao desvio dindmico local
(e, Eq. 2.103) medido com relacdo aos 10 vizinhos. A escala de cores esté relacionada ao

valor da velocidade peculiar (vpec = v; — 7). As BCGs S e N estao indicadas por “+”.

membros espectroscopicos que nao estavam previamente contidas totalizando 622 galéxias.

A aplicacao dos diferentes métodos do 2D-MCLUST nao traz, em um primeiro momento,
resultados consistentes entre si como podemos conferir na Tab. 4.4 e na Fig. 4.21. Apesar
da melhor estatistica BIC ser reportada para a divisao em k& = 4, a divisao em quatro
grupos nao ¢ capaz de recuperar as trés estruturas que aparecem em destaque nos mapas
de densidade e luminosidade (Figs. 4.5 e 4.6) ao contrario do que ocorre para k = 5 ou
k = 6. De fato, a diferenca visual entre as Figs. 4.21b e 4.21c se d& apenas na classificacao
das regioes de menor densidade no campo que eventualmente podem ser subestruturas
relacionadas a alguma das regides mais densas (A2034S, A2034N e A2034W). Deste modo
descartamos a solugao para quatro componentes e adotamos a divisao em k = 5 subgrupos
como hipotese de trabalho.

A aplicagao dos diferentes métodos do 2D-McrLusT (Cap. 2) apresentou resultados
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Tabela 4.4 - Estatisticas do 2D-MCLUST para os trés melhores indicadores BIC.

k Método BIC

4  EVI  -2406
5 EVI  -2417
6 EEI  -2417

consistentes entre si como podemos observar através da medida da separagao radial dv/(1+
z) entre os grupos identificados com as estruturas A2034S e A2034N. Os valores obtidos
entre os métodos, apresentados na Fig. 4.24, sao todos compativeis dentro do intervalo
de 1o com o valor fiducial dv/(1 + z) = 403 £ 228 km s~!. Na Fig. 4.23 apresentamos a
distribuicao do redshifts dos trés principais grupos identificados pelo 2D-MCLUST.

O redshift médio da estrutura A2034W identificada pelo 2D-MCLUST é mostrado na
Fig. 4.24 onde novamente notamos que o resultado é robusto. Na Tab. 4.5 sumarizamos os
resultados da analise dinamica em A2034. Dos 106 dados de redshifts a disposigao, apenas

9 nao aparecem vinculados as trés estruturas dinamicas identificadas.

Tabela 4.5 - Dinamica de A2034S, A2034N e A2034W obtidas através do teste 2D-MCLUST.
A2034S  A2034N  A2034W

Membros 45 30 22
z 0.1128(5) 0.1143(5) 0.1143(8)
o,/(1+2) (km s™1) 921 829 1061

Com relacao ao 2D-PAM os resultados sao compativeis com o 2D-MCLUST dentro
de 68% c.l. A segunda melhor estatistica do modelo também sugere a divisao em cinco
componentes!’] com as seguintes caracteristicas: a estrutura A2034S possui Zg = 0.1124(5)
e 0g/(1+ z) =950 km s~! para seus 38 membros, A2034N tem zy = 0.1144(6) e on /(1 +
z) = 937 km s~! para seus 25 componentes e A2034W Zzy = 0.1144(6) e o5/(1 + 2) =
1122 km s! para seus 35 membros. A diferenca entre A2034S&N é de 537 & 243 km
s7!. Preferimos entretanto considerar os resultados do 2D-MCLUST como representa-

tivos devido a maior complexidade do algoritmo e opgoes de configuragao (métodos de

parametriza¢do da matriz de covariancia). O uso do 2D-PAM, entrentato, nos permitiu

3 a melhor estatistica sugere k = 2, inverossimil
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averiguar que nossos resultados sao robustos com relagao as diferentes técnicas e métodos
empregados.
A aplicagdo do 3D-MCLUST nao trouxe nenhuma luz ao problema ja que sua melhor

estatistica (robusta entre os diferentes métodos) sugere a nao divisdo da amostra (k = 1).
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Figura 4.21: Galdxias da sequéncia vermelha adicionadas dos membros espectroscopicos
classificadas segundo os diferentes métodos do 2D-McLUST. Sobrepostas a elas estao os con-
tornos de sua densidade espacial projetada linearmente separados. (a) Resultado do método
“EVI” para k = 4 grupos, que mostrou o melhor BIC. (b) Segundo resultado apresentado
pelo método “EVI” agora com cinco componentes. (c¢) Terceira opgdo com o método “EEI”

para seis componentes. As BCGs estao identificadas com o sinal “+7.
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Figura 4.22: Separacao radial entre as estruturas A2034N e A2034S obtidas a partir dos
diferentes métodos do 2D-McCLUST aplicados para k = 5. Os resultados sao todos compativeis
entre si dentro de um nivel de confianga de 68 % (1¢). Destacado em vermelho esté o resultado

do método “EVI” que retornou a melhor estatistica BIC.
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Figura 4.23: Distribuicao das 106 galdxias da amostra inicial com destaque aos grupos
identificados pelo 2D-McLUST como A2034S (cinza), A2034N (azul) e A2034W (roxo). As
setas indicam a localizagdo das BCGs. Apenas 9 galdxias ndo foram classificadas em nenhum

dos trés grupos principais.
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Figura 4.24: Comparagao entre o redshift da estrutura dindmica A2034W obtido entre os
diferentes métodos do 2D-McLUST. Todos sao consistente dentro de 1o com o valor fiducial
do método “EVI” em vermelho, z = 0.1143(8) e o0 = 1061 km s~ 1.
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4.5 Modelo da dinamica de dois corpos

A modelagem da dinamica dos dois corpos envolvidos na colisao nos fornece informacoes
além do momento em que o sistema foi observado. Na Tab. 4.6 sao apresentados os
parametros de entrada no modelo apresentado por Dawson (2013) obtidos através das
analises apresentadas nos capitulos anteriores. As incertezas correspondem ao valor da

maior barra de erro dentro de lo.

Tabela 4.6 - Parametros de entrada do modelo de dois corpos. A separagao espacial projetada dpoj

corresponde a distancia entre os picos de massa.

Parametro Valor Erro Unidade

M5, 219  1.07 10" Mg
MY, L.17  0.77 10" Mg
25 0.1128 0.0005 -
2N 0.1143 0.0005 -
Aproj 27 142 kpc

Um dos principais resultados de nossa analise dinamica apresentada no capitulo anterior
é a obtencao da diferenca de velocidade na linha de visada entre as estruturas A2034S
e A2034N, dv/(1 + z) = 403 £+ 228 km s~!. Esta medida pode ser combinada com a
estimativa da componente da velocidade no plano do céu entre os correspondentes halos
de matéria escura (vplano) para a obtengdo do angulo de colisao 6 (Fig. 2.13 e Eq. 3.9).
Dada a impossibilidade de se medir diretamente vpjan, podemos estimar seu valor baseado
na medida da velocidade de propagacao da onda de choque obtida por Owers et al. (2014)
(Seg. 4.1) e levando em consideragao que este representa apenas uma fragdo da velocidade
relativa entre os halos (e.g. Springel e Farrar, 2007; Machado et al., 2015). Neste sentido
adotamos como estimativa uma distribui¢ao uniforme com vplan, = 1000 £ 500 km s~h.
O angulo resultante, § = 22° 4+ 13°, aponta que o sistema esta se movimentanto muito
proximo ao plano do céu fortalecendo os indicios anteriores tais como a morfologia em R-X
(visualizagao de descontinuidade na distribuigao), separagao mensuravel entre a BCG e
o pico em R-X e a gaussianidade da amostra de galaxias. Para o modelo de dois corpos
consideramos, de maneira conservadora, que o angulo pode estar uniformemente distribuido

entre 0° e 35°.

O resultado do modelo com a mediana de cada grandeza é apresentado na Tab. 4.7. As
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2.5 x 10° realizacdes mostram que a colisdo entre A2034S & A2034N ocorreu hé 0.597035

269

Gano com uma velocidade relativa de 17107373 km s™*

medida no ponto de maxima apro-

ximagdo. Atualmente o sistema é observado com uma separacio espacial de 0.80%513 Mpc

e velocidade relativa de 9627356 km s™'. No apogeu, a separacio esperada é de 1.2970¢3

Mpec.

Tabela 4.7 - Parametros de saida do modelo de dois corpos, sendo 6 o angulo entre o eixo de colisao e o

plano do céu, d3zp(teps) a distdncia 3D observada, dsp a maxima distancia de afastamento, v3p(teps)

max

a velocidade 3D relativa observada, vsp(t.;) a velocidade 3D relativa no ponto de colisdo, vsp a

max

velocidade de queda livre do sistema, T'SCy o tempo decorrido deste o ponto de colisao no caso de um
sistema em afastamento , T'SC o tempo decorrido desde a colisao no caso se um sistema em aproximagao,

T é o periodo entre duas colisdes e P a probabilidade de se observar o sistema.

Parametro Mediana 68 % c.1.
0 grau 22 1735
dsp(tes) (Mpc) 0.80  0.65-0.94
dsp. (Mpe) 129  0.66 - 1.78
vsp(twys) (kms™!) 962 442 — 1428
v3p(ter) (kms™1) 1710 1397 — 1979
vsp. (kms™') 2319 2089 - 2578
TSCy (Gano) 0.59 0.36 — 0.75
TSCy (Gano) 2.63 0.98 — 3.32
T (Gano) 3.25 1.80 - 3.92
P % 36 049

No caso da solucao valida para o movimento de aproximacao, o sistema teria colidido
h4 2.6310-%2 Gano com perfodo entre colisdes de 3.2579%1 Gano. Como apenas 11.5% das
realizagoes possuem T'SC| maior que a idade do Universo, o cendrio em que A2034S&N sao
vistos se aproximando para um novo encontro nao pode ser descartado. Entretanto, outros
vinculos observacionais podem ser usados para favorecer um dos cenarios em detrimento
ao outro como veremos na Seg. 4.6.1.

Por fim, apresentamos na Tab. 4.8 a correlacao de Pearson entre os parametros de
entrada e os calculados pelo modelo. Na Fig. 4.25 sao apresentados os posteriores de

algumas grandezas obtidas pelo modelo. Em resumo, os parametros de entrada e saida

independentes estao fracamente correlacionados.
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Tabela 4.8 - Correlagdo entre os principais parametros de entrada e saida do modelo de dois corpos. A

incerteza é no coeficiente de correlacio de Pearson é ~ 2 x 1073
Mzsoo M%\(I)o Z3 2\ dproj 0
vsp(teps) 0.161 0.108 -0.441 0.443 -0.064 -0.312
dsp(teps) -0.009 -0.001 -0.054 0.056 0.956 0.304
vsp(teer) 0.368 0.091 -0.393 0.395 0.294 -0.215
V3D yax 0.864 0.415 -0.068 0.067 0.016 -0.077
dsp,,.. -0.001 0.002 -0.005 0.008 0.004 -0.009
TSCy -0.216 -0.101 0.362 -0.364 0.472 0.342
TSC, -0.001 0.002 0.000 0.004 0.001 -0.002
T -0.001 0.002 0.000 0.004 0.001 -0.002
P 0.065 0.035 0.452 -0.455 0.020 0.243
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Figura 4.25: Posteriores de 6, dsp(tobs), Usp(tobs), v3p(teor) € T'SCy marginalizados sobre
as demais grandezas e comparados um a um. Os intervalos de confianga de 68% e 95% estao

indicados respectivamente em azul escuro e azul claro.

4.6 Discussao

4.6.1 A fusao entre A2034S & A2034N

Apresentamos o estudo por lentes gravitacionais fracas do aglomerado A2034 baseado

em trés imagens profundas do campo. Tal caracteristica nos permitiu selecionar as galaxias



170 Capitulo 4. O aglomerado Abell 2034

membro da sequéncia vermelha de maneira mais acurada que trabalhos anteriores (Okabe
e Umetsu, 2008; van Weeren et al., 2011; Owers et al., 2014) atingindo o limite fraco de
Re = 22.5. Ambos os mapas de densidade e luminosidade mostram o campo formado por
trés concentragoes principais de galaxias sendo duas alinhadas com o eixo norte-sul e a
outra a oeste do campo. As primeiras estao relacionadas a duas BCGs enquanto que nao
se observa galaxia dominante na ultima.

Nosso mapa da distribuicao de massa mostra um campo com varias estruturas porém
duas concentracoes de massa podem ser relacionadas de maneira inequivoca as BCGs
devido a sua proximidade. De fato, ambas BCGs sao coincidentes com os respectivos
picos de massa dentro de 1o em A2034S e 20 em A2034N. A massa total do sistema
A2034S&N é de 3.5470-9% x 10" My com uma razio Mg/My = 1.8%1 que caracteriza
o sistema como um major merger ou ainda um semi-major merger dentro das barras de
incertezas (Cap. 1). Segundo nosso modelo, a estrutura sul aparece como a de maior massa
(M, = 2.197975 x 10 M) em 77.5% das realizagies MCMC. J4 A2034N possui massa
de ME, = 1.177933 x 10 My. Ambos subaglomerados estdo separados de 7277135 kpc.

Os resultados de nossa andlise apresentam uma leve tensao com o trabalho de Okabe
e Umetsu (2008) cuja reproducdo de seu mapa de massa é mostrada na Fig. 4.26. Seus
resultados mostram a existéncia de duas concentracoes de massa com similar significancia
(regides C e S) na regiao préoxima a BCG S. O critério de escolha da estrutura C se deu
por sua concordancia espacial com o pico em R-X ao passo que S foi relacionada a regiao
com excesso de emissao em R-X. Com relacao a A2034N os resultados coincidem com os
nossos, onde a concentracao de massa aparece a esquerda da BCG N.

A configuragao bimodal em A2034S nao é reproduzida em nossos dados independente-
mente do fator de suaviacao (ICF) utilizado na confecgdo do mapa de massa (Fig. 4.27).
Entretanto convém aqui destacar duas caracteristicas diferenciais de nosso estudo: (i) a
maior profundidade de nossos dados em relagao a Okabe e Umetsu (2008) (2.78 h contra 0.8
h) apesar da melhor qualidade do seeing dos outros autores (0.63 arcsec contra 1.21 arcsec
aqui) e (i7) selecao das galaxias de fundo mais criteriosa, baseada no diagrama de cores
e com limite brilhante de Rc > 22.5 ao passo que Okabe e Umetsu (2008) consideraram
como galaxias de fundo aquelas com Ro > 19 e fora da sequéncia vermelha selecionada
pelo diagrama cor-magnitude.

Podemos classificar A2034S&N como um sistema dissociativo ja que, dentro da precisao
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Figura 4.26: Resultado da reconstrugio de massa de Okabe e Umetsu (2008) na regiao central
(~ 18.5 x 18.5 arcmin) de A2034. As estruturas C e N foram respectivamente identificadas
como A2034S e A2034N. Abaixo da BCG S a estrutura S foi qualitativamente relacionada
com o excesso de emissao em R-X na regiao.

Figura 4.27: Mapa de massa suavizado com filtro gaussiano de 80 arcsec, o menor valor para
o qual o LENSENT2 apresenta convergéncia. A aparéncia geral do mapa é identica aquele
apresentado na Fig. 4.12 com destaque a estrutura A2034S que ainda se apresenta como uma
Unica concentracao de massa localizada abaixo da BCG S.

de nosso mapa de massa, o pico de A2034S esta distante 1681“118 arcsec do pico de emissao em
R-X que por sua vez estd afastado de 9141 arcsec da respectiva BCG. Em A2034N estudos
anteriores (Kempner et al., 2003; Owers et al., 2014) mostraram que seu gas foi arrancado

durante a colisao de modo que nao podemos identificar nenhuma concentracao relacionada
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a este subaglomerado. Esta configuragao portanto remete ao caso do famoso aglomerado
Bala onde o gas das duas componentes aparece deslocado em relacao a distribuicao em
massa.

O conjunto de galaxias classificadas como membros espectroscépicos segue uma dis-
tribuicao gaussiana indicando que as estruturas se encontram muito préoximas em relagao
ao plano do céu e, neste caso, a informacao de redshift sozinha nao contribui para a iden-
tificacao dos membros de cada subaglomerado. A separacao foi entao realizada a partir
da distribuicao espacial projetada das galaxias da sequéncia vermelha. A analise dinamica
mostrou que o sistema A2034S&N estd separado de dv/(1 + z) = 403 £ 228 km s™! em
relacao a linha de visada. Combinando este valor com uma estimativa da velocidade rela-
tiva entre os halos no plano do céu encontramos que o angulo formando pelo eixo de colisao
e o plano do céu é de 0 = 22° + 13°.

Partindo dos posteriores das massas e das relagoes de escala de Biviano et al. (2006)
estimamos o valor tedrico esperado para a dispersao de velocidades de A2034S&N antes da
colisao assumindo que nao houve perda de massa durante a mesma. A comparacao com os
valores medidos nos fornece um indicativo do efeito dinamico causado pelo evento colisional.
As dispersoes de velocidade na linha de visada calculadas foram 67513 km s~ para A2034S
e 548717 km s7! para A2034N que levam a fatores de incremento f = Oobs/0pre, de
fs = 1.37103% e fy = 1.517038. J4 a probabilidade da ocorréncia de f < 1 é de apenas
~ 7 % para ambas estruturas. Segundo Pinkney et al. (1996) estes altos fatores remetem
a estruturas cuja colisao se deu a menos de 1 Gano indicando que A2034S&N formam um
sistema jovem.

Apesar do modelo de dois corpos nao descatar como solugao o cenario em que os suba-
glomerados estao em movimento de aproximacao, alguns indicios observacionais favorecem
o cenario de que os mesmo se encaminham para o apogeu de suas orbitas. A primeira
evidéncia é a observacao da descontinuidade na superficie de R-X (uma frente de choque
segundo Owers et al., 2014) cuja idade ¢ estimada em ~ 0.3 Gano. O fator de incremento
na dispersao de velocidades também é compativel com uma sistema mais jovem que a
idade estimada para o sistema em aproximacao (2.637932 Gano). Nestes termos, nossos
resultados indicam que A2034S&N sdo vistos 0.597535 Gano apés o ponto de méxima

aproximacao.
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4.6.2 Estimativa da secao de choque de auto interacao da matéria escura

A medida da massa do subaglomerado A2034N os permite calcular um limite superior
correspondente para a segao de choque de auto interagdo da matéria escura (Eq. 1.76).

1

Entretanto, o valor obtido o/m < 14.0 cm? g=! ¢é bastante superior ao reportado e.g. no

aglomerado A1758 e em outros sistemas (Cap. 3).

4.6.3 A estrutura A2034W

Ambos os mapas de densidade (Fig. 4.5) e luminosidade (Fig. 4.6) das galdxias da
sequencia vermelha mostram a presenca de uma possivel estrutura situada a sudoeste de
A2034S a qual convencionamos chamar A2034W. Em nossa analise dinamica, baseada
na distribui¢do 2D das galdxias membro, A2034W foi caracterizada por z = 0.1143(8) e
0/(142z) = 1061 km s~! a partir de seus 22 membros com informagao de redshift disponivel.
Entretanto, nosso mapa de massa detecta a presenca de duas concentragoes relacionadas
a A2034W, o pico #4 e #6 como podemos ver na Fig. 4.28.

Os contornos de densidade das galaxias da sequéncia vermelha correspondentes a A2034W
se situam entre as estruturas #4 e #6 se sobrepondo aos contornos de confianga de seus
picos. Nao ¢ possivel, dentro da abordagem aqui utilizada, afirmar qual das duas concen-
tragoes de massa estd relacionada a A2034W. A hipdtese de que A2034W nao tenha uma

correspondente em matéria escura, ainda que possivel, é pouco plausivel.
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Figura 4.28: Mapa da convergéncia sobreposto aos contornos de confianca de 1, 2 e 30 na
posicdo dos picos de massa #1, #2, #4, #6, #7 e #8. As linhas pontilhadas mostram os
contornos de densidade das galdxias da sequéncia vermelha (Fig. 4.5). A correspondéncia da
estrutura A3376W aos picos de massa mais préximos (#4 e #6) nao é ébvia.
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O aglomerado Abell 3376

5.1 Introducao

O aglomerado de galdxias Abell 3376, localizado em z = 0.046 (Struble e Rood, 1999),
foi inicialmente classificado como um aglomerado rico e bimodal com a presenca de duas
galaxias brilhantes (BCGs) separadas por ~ 970 kpc (Machado e Lima Neto, 2013).

Observagoes em R-X do satélite ROSAT (Ebeling et al., 1996) e mais recentemente
do XMM-Newton (Flin e Krywult, 2006) mostraram que seu ICM é bastante perturbado,
possuindo uma morfologia estentida semelhante a de um “cometa”. Seu eixo principal esta
alinhado ao segmento que une as duas BCGs e a cauda aponta na direcao da mais brilhante
delas. Sua luminosidade em R-X é Lxjo5_2.0kev] = 5.72 % 10%* erg s=* (Parekh et al., 2015).
Baseado nas observagoes em R-X do telescopio Suzaku Akamatsu et al. (2012) estimaram
o numero de Mach do choque em M = 2.91 £ 0.91 que corresponde a Uchoque < 2000

km s~ 1.

Tanto o perfil de temperatura quanto o de brilho superficial apresentam queda
abrupta na periferia (~ 1.5 Mpc do centro do aglomerado) sugerindo que este sistema é
bastante jovem, ja que seu ICM ainda apresenta as marcas do choque que ocorrera ha 0.32
Gano.

Outra evidéncia de que A3376 ¢é observado num estagio pos colisional vem da detecgao
de emissao em radio difusa na periferia do aglomerado (radio relics, Bagchi et al., 2006;
Kale et al., 2012) que segundo George et al. (2015) seriam resultado da propagacao das
ondas de choque ocorridas ha ~ 0.37 Gano no ICM, sendo atualmente vistos com separacao

de ~ 2 Mpc e medindo ~ 1 Mpc cada. Os autores também estimaram que a velocidade

de propagacao deste choques é compativel com aquela determinada por Akamatsu et al.

(2012) em R-X.
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Baseado na distribuigao espacial das galdxias no campo de A3376, Ramella et al. (2007)
encontraram duas estruturas relacionadas a cada uma das BCGs, além de uma terceira (e
nova) localizada ao norte do campo porém na borda de sua imagem (34’ x 34’) obtida na
Wide Field Image (WFI) do telescopio MPG/ESO. Durret et al. (2013) mostraram que a
funcao de luminosidade das galaxias na banda B esta claramente perturbada, num cenério
condizente com o esperado para um sistema em fusao. Utilizando 213 redshifts, sendo
120 deles compativeis com a localizacao do aglomerado, esses autores nao conseguiram
identificar as estruturas reportadas por Ramella et al. (2007) utilizando o método de Serna
e Gerbal (1996).

Simulagoes hidrodinamicas foram realizadas por Machado e Lima Neto (2013) tendo
como vinculo a morfologia, a temperatura e a luminosidade em R-X observadas. Na
ausencia de estudos baseados em lentes gravitacionais fracas, a massa do virial foi estimada
em M,;, ~ 5x 10 My, (Girardi et al., 1998) através da medida da dispersao de velocidades
das galaxias e as BCGs foram consideradas coincidentes com os centros de massa de cada
subaglomerado. O cenario proposto é de um minor merger ocorrido ha 0.5 Gano com
pequeno parametro de impacto b < 150 kpc e razdo de massa entre 1:8 e 1:6. O eixo
principal do movimento estaria a 40° em relacao ao plano do céu.

O campo do aglomerado A3376 observado neste trabalho é apresentado na Fig. 5.1.
Nossas andlises permitiram confirmar a existéncia de uma nova estrutura situada ao norte
do sistema em fusao entre os subaglomerados que aqui convencionamos chamar respec-
tivamente de A3376W & A3376E. Neste contexto, denominamos como A3376N a nova
estrutura cuja localizagdo é compativel com aquela apresentada em Ramella et al. (2007)
e que pode ser identificada na distribuicao espacial das galdxias da sequéncia vermelha
(Se¢. 5.3), no mapa da distribuigdo de massa total (Se¢. 5.3) e nos dados de redshifts
(Seg. 5.4) de A3376.

Este trabalho apresenta a primeira andlise por lentes gravitacionais fracas de A3376
para a qual contamos com imagens de campo grande nas bandas ¢'r'i’ que serdao descritas
na Sec. 5.2. Os resultados da andlise por lentes gravitacionais fracas sao apresentados
na Se¢. 5.3. A analise dinamica baseada nos dados de redshifts obtidos no NASA FEzxtra-
galactic Database (NED) serd abordada na Se¢. 5.4 seguida da descrigdo da modelagem do
movimento de dois corpos na Se¢. 5.5. Por fim, na Se¢. 5.6, apresentamos a discussao dos

resultados a luz do processo de fusao entre as estruturas do aglomerado A3376.
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Figura 5.1: ITmagem do aglomerado A3376 (z = 0.046) na banda r’ obtida com a DECAM
do telescopio Blanco sobreposta aos contornos de emissao em raios X do telescépio XMM
(vermelho) e contornos lineares das emissoes em radio medidas pelo observatério VLA (azul).
As BCGs estao destacadas com circulos verdes. A emissdo em R-X do aglomerado tem uma
morfologia semelhante a de um cometa, cujo eixo principal estd aproximadamente alinhado
ao segmento imaginario que une as BCGs W & E e a cauda na diregao da mais brilhante
delas. Na periferia do aglomerado observamos a existéncia duas emissoes difusas em radio
nao associadas a nenhuma fonte puntual, os radio relics. Para maior destaque, foi aplicada
uma mascara sobre as fontes mais brilhantes para destacar os relics intrinsecamente fracos.
Por ser muito grande (~2.2 deg?), a imagem total foi dividida em nove quadros para a
andlise por lentes gravitacionais fracas. Os retangulos tracejados mostram as regioes de campo
utilizadas na subtracgao estatistica para determinacao das galaxias da sequéncia vermelha do
aglomerado (Seg. 5.3): em magenta a regido central com predominancia das galdxias membro
do aglomerado e em preto a regiao onde se espera uma maior contribuicao relativa das de

campo.
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Tabela 5.1 - Caracteristicas das observacoes do aglomerado A3376.

Banda Tempo de exposicao (h) Seeing (arcsec) PZ

g 0.88 1.20 31.64(5)
v’ 1.66 1.20 31.85(5)
7 0.55 1.16 31.95(4)

A Cosmologia adotada neste capitulo é a seguinte: §2,, = 0.27, Qy = 0.73 ¢ Hy = 70
km s~' Mpc™t. No redshift médio do aglomerado, z = 0.046, temos a escala de 1 arc-

sec = 0.9045 kpc, a idade do Universo de 13.2 Gano e a distancia de diametro angular de

186.4 Mpc.

5.2 Imageamento: calibracao e confeccao dos catalogos fotométricos

A Dark Energy Camera (DECAM) do telescépio de 4 m Blanco possui um grande
campo de visao de ~2.2 graus quadrados que a torna ideal para obtencao de imagens
destinadas ao estudo por lentes gravitacionais fracas. Em especial, no caso do aglomerado
A3376, este campo grande é essencial para mapearmos por completo suas estruturas ja
que em virtude de o sistema estar localizado em um baixo redshift, ele ocupa uma maior
area projetada no céu.

As imagens nas bandas ¢'r’i’ (vide Tab. 5.1 para maiores informagoes) foram observadas
em modo classico em 1° de fevereiro de 2013 no programa aceito através do sistema de
troca de tempo como o telescépio SOAR (Proposal ID: 2013B-0627, PI: Gastao B. Lima-
Neto). Posteriormente, as imagens foram reduzidas e calibradas astrometricamente pela
equipe de apoio do telescpio (maiores detalhes acerca do processo podem ser encontradas
em Valdes et al., 2014).

A calibracao fotométrica foi feita através da equacgao

tciencia
PZ = m + k' X + K'cor + 2.51log {—} : (5.1)

padrao

onde PZ é o ponto zero da escala AB de magnitudes que almejamos obter, m& ¢ uma

constante de calibracao, k' é o coeficiente de extin¢do de primeira ordem, X é a massa
de ar, k" é o coeficiente de extincao de segunda ordem, tcencia ¢ 0 tempo de exposicao

das imagens (Tab. 5.1) € tpadrao ¢ & exposicdo do campo de estrelas padrao que no nosso
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caso foi de 15 segundos. Como estimativa da cor utilizamos os indices i’ — 1" e ¢’ — 1’
de galdxias de morfologia Sab localizadas em z ~ 0.8 (/ —r' = 0.63 e ¢’ — 1" = 1.64,
Fukugita et al., 1995). O termo de extingao de segunda ordem foi obtido através de ajuste
linear dos trés primeiros membros da equagao 5.1 para os dados dos campos de padroes
observados no inicio e final da noite comparados com o catalogo fotométrico calibrado do
SDSS (Adelman-McCarthy e et al., 2011). Em virtude da noite de observagdo nao ter
sido fotométrica, utilizamos os coeficientes de extin¢cao de primeira ordem k&’ medidos pela
equipe de apoio do telescopio quando da tomada de dados para o Dark Energy Survey.
Apo6s o registro conjunto das imagens, os catalogos fotométricos foram feitos através do
programa SEXTRACTOR (Bertin e Arnouts, 1996) em modo duplo a partir da banda de
deteccao r’, a mais profunda de nossa amostra. As galaxias foram selecionadas seguindo o
mesmo processo descrito na Se¢. 3.2.1 sendo que os objetos mais fracos que ' = 19 foram
classificados como galaxias se FWHM > 1.24 arcsec. Como critério adicional selecionamos
apenas galaxias com erro na magnitude menor que o,» = 0.1 de forma a melhorar a precisao

da medida de sua forma na analise por lentes gravitacionais fracas que sera descrita a seguir.

5.3 Analise por lentes gravitacionais fracas

5.3.1 Identificacao das galaxias da sequéncia vermelha

A determinagao do locus ocupado pelas galaxias da sequéncia vermelha do aglomerado
(e.g. Dressler, 1980) no espagco de cores foi feita através da subtragao estatistica da densi-
dade de galdxias no espaco de cores ' — ' x ¢’ — 1’ considerando aquelas localizadas em
duas regides distintas da imagem de A3376 (ver Fig. 5.1): a regido retangular magenta
compreende a parte central de A3376 onde esperamos haver predominancia das galaxias
membro enquanto que as duas regioes pretas estao suficientemente afastadas de modo que
é esperado que a contribuicao das galdxias do aglomerado seja praticamente desprezivell'l.
Esta conjectura é corroborada pela Fig. 5.2 que mostra um excesso de objetos brilhantes
na regiao central em comparacao com a periferia da imagem. Baseados nisto, adotamos
r’ = 19.5 como limite fraco de magnitudes das galdxias da sequéncia vermelha de A3376.

Ao final, foram identificadas 294 galdxias com cores compativeis com o locus encontrado

1 A densidade de galdxias no espaco de cores é dada pela razdo entre o ndmero de galdxias num dado

bin normalizada pela drea total da regiao espacial de onde ela provem.
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Figura 5.2: Comparacao entre ao logaritmo das contagens nas duas regides do campo
(retdngulos tracejados pretos na Fig. 5.1) e na regiao do aglomerado (drea magenta na mesma
figura). As galdxias do aglomerado predomiman até ' = 19.5 (linha vermelha) que foi con-

siderado nosso limite fraco para detecgao das galdxias da sequéncia vermelha.

uadrildatero destacado na Fig. 5.3a) e v’ < 19.5 doravante membros da sequéncia vermelha
(quadrildtero destacad Fig. 5.3a) e’ < 19.5d t bros da sequénci lh
(Fig. 5.3b). Sua distribuigao espacial projetada bem como o mapa de luminosidade podem

ser vistos respectivamente na Fig. 5.4 e na Fig. 5.5.

16.5 17 17.5 18 18.5 19 19.5

(a) (b)

Figura 5.3: (a). Diagrama de cores das galdxias selecionadas no catélogo de A3376 com
destaque ao locus ocupado pelas galdxias da sequéncia vermelha identificadas através de
subtracao estatistica. Em (b) temos o diagrama cor x magnitude com destaque para os 294

membros da sequéncia vermelha localizados dentro do locus e mais brilhantes que r’ = 19.5.



Secao 5.3. Andlise por lentes gravitacionais fracas 181

-39:00:00.0

0

30:00.0

----------h—-‘

DEC
-40:00:00.0

1
¥
1
1
I
|
1
L:
1
1
ok
ot
1
2 |
N
i
1
¥
1
]
1
L
L
|
B
X
1
s
-
1
e

o -

L

30:00.0

-41:00:00.0

06:00.0 04:00.0 02:00.0 6:00:00.0 58:00.0 5:56:00.0

RA

Figura 5.4: Contornos logaritmicos (magenta) da densidade espacial projetada das galdxias
da sequéncia vermelha calculados com o kernel de Epanechnikov. O retangulo que limita a
regiao mais densamente povoada pelas galdxias membros engloba, além da estrutura principal
bimodal, uma regido localizada ao norte que possui galdxias com propriedades fotométricas
compativeis com as da sequéncia vermelha de A3376 . As anilises apresentadas a seguir

(lentes e dindmica) permitirdo atestar sua pertinéncia ao sistema A3376.

Notavel nas Figs. 5.4 e 5.5 é a aparente natureza trimodal de A3376 num cenario
coerente com o sugerido por Ramella et al. (2007). A candidata a nova estrutura, que
convencionamos chamar A3376N, esta centrada em uma galdxia vermelha brilhante loca-
lizada a ~25 arcmin (~1.4 Mpc) da BCG E. Comparada ao que chamaremos a partir de
agora de estrutura principal, a nova componente é menos destacada que A3376W e A3376E
e estas duas por sua vez se apresentam como uma estrutura claramente bimodal centrada

aproximadamente nas respectivas BCGs. Com base nos mapas apresentados foi definida
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Figura 5.5: Contornos logaritmicos (verde) da distribui¢ao de luminosidade ' das galdxias
da sequéncia vermelha calculados com o kernel de Epanechnikov. O mapa guarda grande
semelhanca com a densidade espacial projetada sendo que cada umas das trés estruturas esta
aproximadamente centrada numa galdxia vermelha brilhante. O retdngulo é o mesmo definido
no mapa de densidade.

uma regiao quadrada de 55 x 55 arcmin onde concentraremos os esforgos na investigagao

de estruturas correspondentes na distribuicao de massa.

5.3.2 Medida da PSF e corre¢ao da forma das galaxias de fundo

Em imagens muito grandes como as da DECAM podem ocorrer variagoes expressivas
no valor da PSF especialmente nas regioes mais afastadas do centro da imagem. Este

efeito estd ilustrado na Fig. 5.6, cujos quadros seguem a mesma disposicao apresentada
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na Fig. 5.1. Visando garantir a acuracia na determinacao da forma dos objetos, a medida
e correcao pela PSF foi feita individualmente para cada um dos nove quadros (44 x 41
arcmin cada) tendo como base estrelas brilhantes e nao saturadas (ver Fig. 5.6).

Uma peculiaridade instrumental da DECAM é o fato de sua PSF também ser levemente
dependente da magnitude observada, de modo que quanto mais brilhante o objeto maior
sua PSF. Este efeito é anisotrépico devido ao alinhamento preferencial das cargas elétricas
na diregdo de leitura do CCD (Antilogus et al., 2014; Melchior et al., 2015). A origem
deste fenomeno é atribuida ao acumulo de carga nos pixeis que altera o campo elétrico na
regiao, criando um forca de repulsao que cresce linearmente com a quantidade acumulada
de carga (Antilogus et al., 2014). Como ainda nao héa, nesta data, uma corregdo nativa
para este problema, foi levada em consideragao também a dependéncia com a magnitude

na modelagem da PSF.
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Figura 5.6: Selecao de estrelas brilhantes e ndo saturadas para medida e corre¢ao da PSF em
cada um dos quadros da imagem de A3376. Em vermelho estao as linhas limitrofes de cada
amostra limitada também em 17.5 < ' < 22 (magenta). O valor em destaque nos graficos é a
PSF FWHM que foi tomada como a média das estrelas selecionadas. Note que a sequéncia de
estrelas selecionadas néo é paralela ao eixo das abscissas mas possui um coeficiente angular
devido a peculiar dependéncia PSF x magnitude observada na DECAM. Foram selecionadas
~1700 nos quadros 1, 3, 7 e 9 (cantos) e ~3500 nos demais.
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De posse da medida individual da PSF das estrelas selecionadas (programa IM2SHAPE,
Se¢. 2.1.9), a expressao analitica da PSF foi obtida através da interpolacao destes valores
utilizando a rotina TPs (Nychka et al., 2014) dentro do ambiente R. Os parametros da PSF
(FWHM, e, e e9) foram modelados como fungao conjunta da posic¢ao (z,y) e da magnitude
r" a partir das medidas discretas de cada estrela. Dados discrepantes que pudessem influ-
enciar o resultado final foram removidos repetindo-se o processo de interpolacao por trés
vezes com a remogao dos 10% piores residuos ao final de cada iteragao. A Fig. 5.7 mostra
que, como resultado, a interpolagao produziu transigoes suaves entre as curvas de nivel de
ey e ey, assim como para a FWHM. Na Fig. 5.8 podemos notar que, independentemente
da distribuicao inicial das elipticidades e; e es, a interpolagao da PSF foi bem sucedida na
medida que os conjuntos dos residuos sao todos compativeis com zero e possuem pequeno
espalhamento. Ja a Fig. 5.9, mostra os valores de e; e ey originalmente medidos nas estrelas

e os valores resultante apds o processo de clipping.
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Figura 5.7: Interpolacao de e e es na regiao do quadro #5 através da rotina TpPs. Assim
como ocorreu na modelagem da FWHM, a suavidade na transigdo entre as curvas de nivel

apresentadas é um indicador da qualidade do ajuste.

5.3.3 Reconstrucao da distribuicao de massa

A medida da deformacao geométrica sofrida pelas galaxias de fundo é usada para a de-
terminacao da massa que atuou como lente gravitacional. Neste sentido, para o sucesso da

técnica de lentes gravitacionais fracas, se faz necessaria uma sele¢ao minuciosa da amostra
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Figura 5.8: Distribuigao inicial de e; e es (pontos pretos) medidos pelo programa IM2SHAPE
nas estrelas selecionadas em cada um dos nove quadros do campo da DECAM. Em vermelho
sao apresentados os residuos do processo iterativo para quantificar a PSF. Estes possuem boa
concordancia com zero independentemente da amplitude do espalhamento dos dados iniciais.

Os circulos tracejados englobam 95 % dos dados.

evitando ao maximo a contaminagao pelas galaxias de frente e do aglomerado. Entre-
tanto, por A3376 estar localizado em um baixo redshift, é esperado que a razao entre essas
populagoes favorega as galaxias de fundo. De fato, analisando dados do levantamento
profundo do céu CFHTLS?!, apenas 639 galdxias nesse intervalo de magnitudes (ou 0.14
% da amostra total) estao situadas em redshift menor que z = 0.046 tornando desprezi-
vel a contaminacao da amostra pelas galaxias de frente. Baseado nisto optamos por nao
definir um locus especifico no espago de cores para as galaxias de frente, considerando
como candidatas a populacao de fundo todas aquelas fora do locus da sequéncia vermelha
(quadrilldtero destacado na Fig. 5.3a) e com 1’ > 21.

A partir da expressao analitica (Seg. 5.3.2), calculou-se o valor dos parametros da
PSF que foram usados para deconvoluir as imagens de cada uma das galaxias de fundo.

Estas ultimas foram modeladas como a soma de duas gaussianas pelo IM2SHAPE. Apds

2 http://www.cfht.hawaii.edu/Science/CFHTLS/
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Figura 5.9: (a) Medida da PSF com base nos valores de e; e e5 das 3793 estrelas selecionadas
no quadro #5 . (b) PSF das 1959 restantes apés o processo de clipping. Os segmentos de reta
tem comprimento proporcional a e = (€2 + €3)!/? e inclinagao de 6 = 0.5 x arctan(ey/e;).

a modelagem e deconvolugao da PSF foram removidas todas as galdxias com erro na
elipticidade o, maior que 0.2 e aquelas cuja incerteza na determinacao de sua posigao foi
maior que 5 pixeis (1.35 arcsec).

A escolha do limite para as galaxias de fundo mais fracas foi pensada de modo a
maximizar a razdo sinal/ruido do efeito de lentes fracas na regidao préxima as BCGs,
onde é maior a probabilidade da deteccao de concentracoes de massa relacionadas ao
aglomerado (conforme mostrado nos mapas de densidade e luminosidade das galdxias da
sequéncia vermelha, Se¢. 5.3.1). Foram consideradas amostras com cortes feitos em r/ =
{24,24.5,25,25.5} que tiveram seus mapas de S/R construidos através da estatistica de
massa de abertura (Cap. 2). A regiao central da imagem de A3376 (retangulo destacado
nas Figs. 5.4 e 5.5) foi dividida em 150 x 150 bins (~300 arcsec? cada) e o S/R de cada
um deles foi medido a partir das galédxias de fundo contidas dentro de um raio R < 13
arcmin (Tab 2.1). A partir do mapa final, os picos foram identificados dentro de uma
janela circular de R = 2.5 arcmin, cuja medida é da ordem do tamanho da menor das

estruturas (A3376N) no mapa de densidade de galdxias (Fig. 5.4).

Os resultados apresentados na Tab. 5.2 e na sequéncia de imagens da Fig. 5.10 mostram

/

ez = 24.5 maximiza a detec¢ao das candidatas a estruturas de A3376.

que o corte em 7

Enquanto as regices de A3376W e A3376N sao sempre detectadas aproximadamente na
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Tabela 5.2 - Significancia (em unidades de o) da detecgao dos picos das estruturas de A3376 para diversos
cortes do limite fraco da magnitude das galdxias de fundo. A densidade espacial de galaxias X é calculada

dentro do quadro central #b5.

e 5 S S S
(gal arcmin~2) A3376W A3376E A3376N
25.5 14.5 1.60 234 041
25 14.5 1.62 237 0.50
24.5 12.3 2.80  2.01  1.76
24 0.1 2.42 0.76 085

/

mesma posicao, A3376E muda ligeiramente de posigao na amostra com 7 .

= 24 suge-
rindo que ela seja multimodal e/ou esteja acompanhada de estruturas de fundo bastante
proximas. Em virtude do baixo redshift do aglomerado e do alto seeing da imagem 7’
(Tab 5.1), o sinal de maneira geral é fraco e o campo bastante ruidoso, como podemos
notar na Fig. 5.10. A comparagao com a amostra do CFHTLS permitiu encontrar a
densidade critica de .. = 9.6 x 10° My, kpc=2, de acordo com a equacao 2.43.

A distribuigdo da massa na regiao central de A3376, obtida através do programa LENS-
ENT2 (Cap. 2), é apresentada na Fig. 5.11. As galdxias de fundo foram analisados em um
grid de 512 x 512 bins e suavizadas por um filtro gaussiano de base ¢ = 160 arcsec que
mostrou o melhor compromisso entre sinal e ruido. Ha uma boa concordancia com o mapa
de S/R da Fig. 5.10, com as concentracoes de massa estando localizadas nas regioes de
maior S/R e ambos os mapas mostrando a presenga de muitas estruturas no campo. Como
visto na Seg. 2.1, o baixo redshift ao mesmo tempo que dilui o sinal intrinseco do aglomerado
A3376, permite que estruturas localizadas em redshifts mais altos aparegam como um sinal
espurio no mapa de massa. Sendo assim, o critério adotado para a identificacao das
concentracoes de massa relacionadas as estruturas de A3376 foi o de maior proximidade a

cada BCG.

5.3.4 Modelagem das lentes

A presenca de diversas estruturas no campo traz um fator adicional de dificuldade para
a determinacao das massas dos subaglomerados de A3376. Para contornar este proble-
ma, identificamos as contribuigoes de massa mais relevantes e realizamos o modelamento

conjunto com as estruturas de interesse previamente identificadas. A quantidade e sig-
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Figura 5.10: Sequéncia de mapas de sinal/ruido (S/N) da regido central de A3376 para
galdxias de fundo com 7’ > 21 e limite fraco (a) ' < 25.5, (b) 7' < 25, (¢) ' < 24.5 e (d)
r’ < 24. Os picos, identificados com “+”, foram detectados a partir de aberturas (circulos
pretos) de raio 2.5 arcmin. As BCGs sao identificados como circulos magenta. As regides em

branco possuem S/R negativo.

nificancia dos picos identificados na distribuigao de massa estao intimamente relacionados
ao tamanho da janela circular utilizada. Apds o teste de diferentes raios de abertura, ado-
tamos R = 2.8 arcmin (~ 152 kpc) o que permitu que dois dos trés subaglomerados fossem
identificados com & > 30. Adicionalmente, adotamos como limite inferior para deteccao
a significancia do pico menos pronunciado, Sg = 1.60 (neste caso, A3376E). Os 13 picos
identificados neste processo sao mostrados na Fig. 5.12.

A medida das massas foi feita a partir da modelagem conjunta dos 13 perfis NF'W cujo
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Figura 5.11: Mapa da distribuicdo de massa na regiao de A3376 obtido pelo LENSENT2
sobreposto & parte central da imagem 7’. Os contornos em azul representam x € [0.05 : 0.15]
espagados de 0.01. As estruturas principais A3376W & A3376E foram identificadas como
sendo aquelas mais préximas das respectivas BCGs representadas por circulos na cor magenta.
A nova estrutura previamente identificada nos mapas de densidade e luminosidade possui uma
concentracdo de massa relacionada a ela a qual denominamos A3376N.

Unico parametro livre foi a massa de cada estrutura. O cisalhamento cartesiano efetivo

13
k=1

foi comparado com as medidas de e; e e; das galaxias de fundo contidas na regiao central

da imagem através da funcao x?,
2 2
. — e. .
2= Z ('291—{;?)7 (5.3)

sendo o, ; a medida do erro na medida das elipticidade e 04,y = 0.35 (Caps. 3 e 4).
O parametro de concentracgao foi fixado através da relagao apresentada por Duffy et al.

(2008) (Eq. 3.7).
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Figura 5.12: Identificagdo dos picos mais relevantes na regido central do campo de A3376.

Todas as concentragoes de massa foram detectadas dentro de uma janela circular de raio
R = 2.8 arcmin e com significancia § > 1.60. Os subaglomerados A3376W, A3376E e
A3376N correspondem respectivamente aos picos #10, #8 e #4 destacados em azul. As
BGCs estao representadas como “X”.

Sob a ética bayesiana o posterior do problema, que é probabilidade da ocorréncia dos

parametros do modelo dadas as medidas, é escrito como
P(M|dados) o L(dados|M) x II(M), (5.4)

onde adotamos o prior uniforme 0 < M < 8 x 10'® M, para acelerar o tempo necessario
para a convergéncia do modelo e
2

In £ —X?. (5.5)

5.3.5 Resultados

Para o mapeamento do posterior da Eq. 5.4 fizemos novamente o uso das cadeias de
Markov e método de Monte Carlo (MCMC, pacote MCMCMETROP1R). Construimos

quatro cadeias de 1 x 10° elementos cada (geradas a partir de diferentes sementes) além
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Tabela 5.3 - Valores da mediana dos posteriores marginalizados da massa dos subaglomerados de A3376.

A incerteza corresponde a um intervalo de confianga de 68% medido na cadeia MCMC final.

Subaglomerado Magy (10™ M)

A3376W 3.017127
A3376E 0.9270%
A3376N 1.3819:58

de permitir 10* iteracoes iniciais de burn-in para garantir a convergéncia. Deste modo, a
cadeia final combinada de 4 x 10° elementos apresentou convergéncia (R ~ 1 dentro de
68% c.l.) para todos os 13 parametros mapeados.

A massa de cada subaglomerado foi obtida marginalizando-a sobre os demais parametros
do modelo e estimando a mediana da distribuicao resultante. As medidas sao apresentadas
na Tab. 5.3. Os posteriores marginalizados das massas da estrutura principal A3376W&E
sao mostrados na Fig. 5.13.

Para o sistema em colisdo, as massas individuais obtidas foram de My, = 3.017727 x
101 Mg e ME,, = 0.92757 x 104 M. J4 sua massa total, correspondente & soma das
duas, foi estimada em Myd® = 4.10715) x 10" My, (Fig. 5.14). Investigamos também
a possibilidade, dentro das incertezas, de a estrutura A3376E ser a de maior massa. Os
resultados, apresentados na Fig. 5.14, mostram que em apenas 9% das realizacoes MCMC
esta afirmacao é verdadeira. Por fim, a estrutura ao norte do campo teve sua massa
estimada em MY, = 1.3879:08 x 10" M.

Assim como no Cap. 4, a existéncia de inimeras concentragoes de massa nos impediu
de adotar o modelo mais geral com os centros de cada lente sendo parametros livres (e.g.
Cap. 3). Neste caso, a determinagao da significancia na posigao dos picos de massa foi
feita a partir de 10* reamostragens das galdxias de fundo com possibilidade de repeticao
(bootstrapping) e reconstrugdo do mapa de massa. Em cada reamostragem era localizado
o pico de massa mais proximo aos previamente identificados. O resultado apresentado na
Fig. 5.15 mostra que as posigoes das BCGs (definida por seus centros) sao coincidentes
com o pico da distribuicao de massa dentro de 20 (95 % c.l.) em A3376E e A3376W. Mais

9426

precisamente, BGC e pico de massa estao separados de 152759 kpc (1681“3% arcsec), 8132

kpe (8913 arcsec) e 138727 kpe (15272 arcsec) respectivamente em A3376W, A3376E
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Figura 5.13: Posterior marginalizado das massas das estruturas principais A3376W &
A3376E. A regido em vermelho escuro representa o intervalo de confianca de 68% enquanto
que a mais clara corresponde ao intervalo de 95%. O teste de Pearson mostra que pratica-

mente ndo ha correlagdo entre os parametros, com —0.049(2).

e A3376N. Os picos de massa do sistema em colisdo estdo distantes 112173 kpe um do

outro, um pouco mais afastados que as respectivas BCGs (971 kpc). O pico de massa do
subaglomerado A3376N estd a 114752 kpc do pico de massa em A3376E, considerando a

distancia projetada.
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Figura 5.14: Distribuicdo de probabilidade normalizada da soma (linha pontilhada) e da
subtracao (linha continua dos posteriores das massas das estruturas em colisdo A3376W &
A3376E obtidos via MCMC. A massa total é de Mygd ™ = 4.1071°83 M, com uma probabili-
dade de 91% de A3376W ser a estrutura de maior massa.
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Figura 5.15: Mapa da convergéncia k na regiao central de A3376 sobreposto aos contornos
de confianga de 68%, 95% e 99% da posi¢ao do pico de massa das estruturas identificadas em
A3376. Os pontos vermelhos marcam a posigao do centro de cada BCG.
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Tabela 5.4 - Caracteristicas das BCGs dos subaglomerados de A3376.

BCG « (J2000) & (J2000) 2

W 06:00:41.1 -40:02:40.3 0.04661
E  06:02:09.7 -39:56:59.8 0.04559
N 06:02:52.9 -39:33:53.8 0.04820

5.4 Analise dinamica

Para o estudo da dinamica de A3376, 239 galaxias com informagao de redshift espec-
troscépico foram selecionadas no catalogo do NED dentro de um raio R = 60 arcmin
do centro da imagem («: 06h01m13.5s, d: -40d02m17.6s) cobrindo todo o campo da DE-
CAM. As galaxias membro espectroscopicas identificadas a partir do método 3o-clip tém
sua distribuicao espacial apresentada na Fig. 5.16 e de redshifts na Fig. 5.17. Ha uma
notavel semelhanca na distribuicao espacial das galdxias membro da sequéncia vermelha
(rever Fig. 5.4) com a amostra espectroscipica. Para nos concentramos nas estruturas mais
proeminentes anteriomente identificadas, selecionamos as galaxias contidas nas regioes mais
densas definidas a partir dos circulos verdes na Fig. 5.16. Note que apesar de haver uma
pequena interseccao entre as regioes de A3376E e A3376N, nao ha nenhuma galdxia em

comum entre elas.

54.1 A3376N

A aplicacao do método 3o-clip para a identificacao das galaxias membro nos permitiu
confirmar que a estrutura A3376N, previamente identificada pela selecao fotométrica da
sequéncia vermelha (Seg. 5.3.1), possui galdxias com redshifts compativeis com o sistema
principal em colisdo. Deste modo podemos afirmar que o aglomerado A3376 é, na realidade,
trimodal. As informacoes das respectivas BCGs estao sumarizadas na Tab. 5.4.

As 7 galaxias identificadas dentro de R < 10 arcmin da BCG N mostram que a estrutura
possui z = 0.0472(5) e 0,/(1+ z) = 414 km s™!. Entretanto, a auséncia de observagoes da
emissao em R-X de seu ICM dificulta a realizacao de maiores consideracoes acerca de uma
possivel interacao desta estrutura com o sistema em colisao que é o principal foco deste

trabalho.
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Figura 5.16: Contornos logaritmicos (em magenta) da densidade numérica de galdxias sele-
cionadas através do método 3o-clip aplicado na amostra do NED. Os circulos verdes centrados
nas BCGs delimitam as regides mais densas do campo e que foram consideradas em nossa
andlise dindmica: A3376N (R = 10 arcmin) e A3376W & A3376E (R = 18 arcmin). Das 173
galdxias membros espectroscépicos, 31 delas estao espalhadas pelo campo (fora dos circulos

verdes) e nao foram consideradas em nossas analises.

5.4.2 A3376W & A3376E

A amostra fiducial de galdxias membro do sistema em colisao foi selecionada dentro de
duas regioes de raio R < 18 arcmin centradas nas BCGS W & E cuja distribui¢ao pode ser
vista em destaque na Fig. 5.17. Sao ao todo 135 galdxias com z = 0.0461(3) e 0,/ (1 +2) =
835 km s™! cuja distribuigao é gaussiana dentro de 99 % c.l. (p-value = 0.49) de acordo

com o teste de Anderson-Darling. Segundo o teste DS (Egs. 2.103 e 2.104), apresentado
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Figura 5.17: Distribuicao dos 239 redshifts localizados no campo da DECAM disponiveis
no NED (linha pontilhada). Quatro galdxias com z > 0.25 foram excluidas para dar maior
clareza ao grafico. Em destaque, as 135 galaxias membro do sistema em fusao A3376W &
A3376E selecionadas dentro de R < 18 arcmin das respectivas BCGs. Esta amostra apresenta
z =0.0461(3) e 0, /(1 + 2z) = 835 km s~!. A titulo de ilustracdo, as linhas verticais indicam
a posicao de cada BCG.

na Fig. 5.18, esta amostra é livre de subestruturas com 99% c.l. (p-value = 0.53).

A aplicacao dos testes unidimensionais nao traz nenhuma luz a identificacao da con-
trapartida em redshifts das estruturas A3376W & A3376E. Tanto o 1D-PAM quanto o
1D-McCLUST retornam grupos espacialmente coincidentes (5.19b), j4 que os algoritmos
acabam por identificar dois grupos o mais separado possivel no espaco de redshifts (5.19a).
De fato, a estatistica BIC final do 1D-McLUST favorece a distribuicao unimodal em detri-
mento ao particionamento em k = 2 grupos (segundo melhor modelo), com ABIC = 8
(conforme Seg. 2.2.2.2).

A auséncia de, ao menos, bimodalidade destoa do cendrio apresentado pelos mapas
de R-X (Fig. 5.1), densidade (Fig. 5.4) e luminosidade (Fig. 5.5) e é um indicativo de
que apenas uma pequena fracao do movimento esteja se dando na direcao da linha de
visada. Tal situagao pode ocorrer tanto no caso do eixo de colisao estar bem proximo
ao plano do céu quanto para um sistema proximo do ponto de retorno. Neste cendrio, a
aplicacao dos testes bidimensionais 2D-PAM e 2D-MCLUST com a inclusao a posteriori

da informagao dinamica (redshift), se mostra mais util para a investigagdo deste sistema.
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Figura 5.18: Resultado do teste de Dressler-Shectman (DS) aplicado as 135 galdxias membro
do sistema em fusdo. Nao hé indicagdo da presenga de subestruturas com 99% c.1. (A/N =
1.06). As posicoes das galdxias sao indicadas por circulos cujo raio é proporcional a e (Eq.
2.103) que quantifica os desvios locais medidos para 11 vizinhos em relagao aos valores globais
da velocidade média e dispersao de velocidades. A escala de cores indica a velocidade peculiar

(Upec = v; — V) e 0 “+” indica a posicao das BCGs.

A amostra foi constituida por: (i) galdxias da sequéncia vermelha (Seg. 5.3.1) dentro de
R < 18 arcmin a partir das BCGs e (i1) galdxias membro com redshift conhecido e que
inicialmente nao estavam contidas em (7). No total, foram selecionadas 192 galaxias sendo
70% delas membros espectroscépicos.

A melhor estatistica BICP! do 2D-McLusT foi apontada pelo método “EEI” (Tab. 5.5)
e indica a divisao em dois grupos que podem ser diretamente relacionados aos subaglo-
merados em fusao, como pode ser visto na Fig. 5.20. A hipdtese nula de gaussianidade
nao pode ser descartada dentro de 99% c.l. para a distribuicao de velocidades dos grupos
correlacionados a A3376W & A3376E cujas caracteristicas sao mostradas na Tab. 5.6. Estes
resultados sao robustos em relagao aos métodos utilizados pelo 2D-MCLUST e indicam que
as estruturas colisionais possuem pequena separagao na linha de visada d,/(1+4 z) = 181 £
147 km s7* (ver Fig. 5.21a). Para o 2D-PAM a separagao encontrada, d,/(1+2) = 21 +144

1

km s7*, é compativel com o resultado do 2D-McLUST dentro de 1o.

Nos sistemas cuja passagem pericéntrica se deu recentemente pode ocorrer algum grau

3 entre todos os métodos aplicados para k € {1: 9}
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Figura 5.19: Resultado da andlise usando o 1D-McLUST. Em (a) vemos a distribuigao
de redshifts (linha preta pontilhada) e a curva gaussiana que melhor a descreve (linha preta
continua). Em vermelho e azul estdo os grupos identificados pelo 1D-MCLUST cuja dis-
tribuigdo espacial é mostrada em (b) onde para efeito de comparagdo estdo as curvas de
nivel lineares da distribuigao das galdxias vermelhas do aglomerado (Seg. 5.3.1) adicionadas
das galaxias membro espectroscopicamente confirmadas. Para o 1D-PAM os resultados séo

equivalentes. As BCGs sdo indicadas pelo “+”.

de sobreposi¢ao espacial entre as estruturas, adicionando uma maior complexidade na
tarefa de identificar o correto subaglomerado hospedeiro de cada galaxia. Para verificar a
consisténcia dos resultados anteriores com este cenario, refizemos a analise do 2D-MCLUST
considerando apenas regioes mais préoximas a cada BGC dentro de R < 8 arcmin, onde se
espera haver o predominio das galaxias do respectivo subaglomerado. Este procedimento
resultou em d,/(1 + 2) = 230 £+ 169 km s™!, consistente com o resultado original.

A aplicacao do 3D-MCLUST nao traz melhoria aos resultados anteriores devido a i-

Tabela 5.5 - Estatisticas BIC do 2D-MCLUST para a divisdo em k grupos. O valor corresponde ao

maximo dentre os métodos utilizados do 2D-MCLUST.

k Método BIC
1 EEE -1097
2 EEI -1092
3 EEI -1101
4 VEI -1111
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Figura 5.20: Resultado do teste 2D-McLUST. Em (a) vemos a distribui¢do espacial das
galdxias membro da estrutura em colisdo (linha preta) onde as BCGs estao representadas
por “+”. A melhor estatistica BIC ocorre para uma particdo em dois grupos que podem
ser relacionados & A3376W (azul) e A3376E (vermelho); a partir dai, foram selecionadas as
galdxias com redshift disponivel para caracterizacao da dinamica do sistema, cuja distribuigao
de redshifts é mostrada em (b). Segundo o teste de Anderson-Darling ambos os grupos sao
gaussianos dentro de 99 % c.l. A separagao na linha de visada é de apenas §,/(1 + z) =
181 £ 147 km s~!. O mesmo procedimento feito pelo 2D-PAM retorna valores comparéveis

dentro de 1o.

Tabela 5.6 - Dinamica de A3376W & A3376E obtida através do 2D-MCLUST.
A3376W  A3376E

Membros 79 56
z 0.0464(3) 0.0458(4)
fﬁ (km s71) 815 858

nocuidade do uso simultaneo das posigoes e redshifts. O algoritmo sugere como melhor
solucao a nao particao do conjunto em detrimento a bimodalidade, apesar da estatistica
final, ABIC = 2.4, nao indicar uma superioridade tao pronunciada. Fixando-se k = 2,
o 3D-McLUST retorna aproximadamente os mesmos resultados de sua versao 2D para
dv/(1 + z) entre os modelos diagonais (“EEI”, “VEI”, “EVI” e “VVI”) porém valores
ligeiramente maiores (mais ainda compativeis dentro de lo) para os modelos elipticos
(Fig. 5.21b). Entretanto, quando se faz a sele¢ao das galdxias mais internas (R < 8 arcmin

a partir das BCGs), os resultados de todos os modelos se tornam equivalentes aos obtidos
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Figura 5.21: (a). A comparagéo entre a diferenca de velocidade na linha de visada §, /(1+2)

obtida pelos diferentes métodos empregados pelo 2D-MCLUST para k = 2. A inspecdo da
figura indica que a identificacdo dos subaglomerados é robusta ji que os valores sao bas-
tante consistentes entre si. Foi considerado como fiducial o modelo “EEI” (vermelho) que
é favorecido pela estatistica BIC. Em (b) temos a mesma grandeza obtida no 3D-MCLUST
onde observamos que os resultados da analise bidimensional sdo reproduzidos pelos modelos
diagonais e marginalmente consistentes dentro de 1o para os elipticos.

pelo 2D-McCLUST.
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5.5 Modelo da dinamica de dois corpos

5.5.1 A3376W & A3376E

A caracterizacao realizada do estado atual do sistema permite conjecturar a histoéria
do movimento de colisao entre A3376W & A3376E através da aplicagao do modelo da
dinamica de movimento de dois corpos (Cap. 2). Os parametros de entrada, apresentados

na Tab. 5.7, foram reamostrados em 2.5 x 10° realizacoes.

Tabela 5.7 - Parametros de entrada do modelo de dois corpos. A separagao espacial projetada dpro;

corresponde a distancia entre os picos de massa.

Parametro Valor Erro Unidade

MY 493 218 10M M,
ME, 202 127 10M M,
2w 0.0463 0.0004 -
25 0.0458 0.0004 -
pro; 1096 66 kpc

Os resultados da andlise dindmica (Se¢. 5.4) mostraram que as duas estuturas princi-
pais estdo muito proximas entre si com relagao a linha de visada (d,/(1 + z) = 181 + 147
km s71), sugerindo, de acordo com a Eq. 3.9, que o evento possa estar ocorrendo préximo
ao plano do céu. Apesar desta grandeza nao poder ser obtida com os dados que dispomos,
seu valor pode ser restringido com base na medida da velocidade de propagacao do choque
no ICM que, segundo Akamatsu et al. (2012), tem o limite superior vehoque < 2000 km
s~!. Entretanto, como mostrado por Springel e Farrar (2007) e Machado et al. (2015),
a velocidade de propagacao das estruturas de matéria escura corresponde a apenas uma
fracao deste valor. A partir de dv e estimando que vplan, possa assumir qualquer valor uni-
formemente distribuido entre 1000 + 500 km s~*, a Eq. 3.9 nos leva a um angulo de fusao
de 8 = 11° + 10° que corrobora argumento de que a fusao entre A3376W & A3376E esteja
ocorrendo praticamente no plano do céu. Para o modelo de dois corpos, entretanto, ado-
tamos de maneira conservadora um prior uniforme para o angulo que assume 6 igualmente
provavel entre 0° e 20°.

As grandezas mais relevantes obtidas através do modelo de dois corpos sao apresentadas
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na Tab. 5.8. O valor fiducial corresponde a mediana do respectivo posterior marginalizado
sobre as demais grandezas e ¢ acompanhado do intervalo de 68% c.1. E importante destacar,
a titulo de comparacao, que o prior aplicado no angulo permitiu reduzir em ~ 58% a barra
de incerteza na idade do sistema (7'SCp) em comparacdo com o modelo que assume 6

igualmente provavel entre 0° e 90°.

Tabela 5.8 - Estimativas dos parametros relacionados a Fisica da colisao entre A3376W & A3376E. 0 é
o angulo entre o eixo de colisdo e o plano do céu, dsp(tons) & distdncia 3D observada, dsp,,,, a méxima
distancia de afastamento, vzp(tons) a velocidade 3D relativa observada, vsp(teo1) & velocidade 3D relativa
no ponto de colisdo, vsp, .. a velocidade de queda livre do sistema, 17'SCy o tempo decorrido deste o ponto
de colis@o no caso de um sistema em afastamento , T'SCy o tempo decorrido desde a colisdo no caso se um

sistema em aproximagao, T é o periodo entre duas colisdes e P a probabilidade de se observar o sistema.

Parametro Unidade Mediana 68 % c.l.

0 grau 11 8§ —-19

dsp(tors)  (Mpc) .13 1.04 - 1.22
dsp,,.. (Mpc) 143 1.00 - 1.85
V3D (Lobs) (km s71) 717 0 - 991

vsp(teo)  (kms™') 1878 1581 — 2121
V3D (kms™') 2477 2175 - 2829
TSCy (Gano)  0.87  0.56 — 1.09
TSCy (Gano) 2.54 1.11 - 3.22
T (Gano) 349 218 - 4.13

P % 51 34 — 100

Considerando o cenédrio em que o sistema se encontra atualmente na configuragao de
afastamento em relacao ao ponto de encontro, os resultados mostram que A3376 W&E sao
observados 0.877037 Gano apds a passagem pericéntrica. Este valor é, dentro de 99% c.l.,
compativel com a idade anteriormente apontada por Akamatsu et al. (2012), Machado e
Lima Neto (2013) e George et al. (2015) (Se¢. 5.1). O encontro se deu com velocidade
relativa de 18787333 km s~ que foi reduzida para 71772 km s~! no estdgio observado
atualmente. Com relacao a posicao relativa, pode-se afirmar que o sistema estd bem
préximo do méximo afastamento (dsp,.. = 1.437542 Mpc) tendo em vista a posicio atual
de dap(teps) = 1.131555 Mpc.

O sistema de equagoes do modelo também permite como solugao um cenario em que
os dois subaglomerados ja atingiram o ponto de maximo afastamento e se encaminham

para um novo encontro. Neste contexto, j& teriam transcorridos 2.547%% Gano do tltimo
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encontro que tornard a se repetir dentro de 3.497%%1 Gano contados a partir do tltimo

evento similar. Em 90% das realizacoes, T'SC; é menor que a idade do Universo no redshift
do aglomerado, de modo que o modelo nao descarta que o sistema esteja sendo visualizado
nesta tltima condicao.

Para remover esta degenerescéncia na interpretacao dos resultados, podemos recorrer
as simulagoes nimericas e/ou a medida da posigao dos radio relics que tragam a localizagao
da frente de onda de choque no ICM. Com respeito as simulagoes, Machado e Lima Neto
(2015) mostraram que a configuracdo que melhor reproduz a morfologia, temperatura e
luminosidade em R-X é aquela de um sistema em afastamento. Por outro lado, a posicao

atual do choque em relagao ao centro de massa do sistema, pode ser escrita como

M;
= T'SC Vehoque, 5.6
M; + M; Vehog (56)

S;
onde i e j se referem aos subaglomerados, T'SC' é a idade considerada (T'SCy ou T'SC})
€ Uchoque ¢ a velocidade de propagagdo projetada no plano do céu (Ng et al., 2015). Os
posteriores de M e T'SC sao obtidos diretamente do modelo de Dawson (2013). A veloci-
dade de propagacao do choque foi considerada como uniformemente distribuida entre 1600
km s7! e 2600 km s™!, contemplando ambas estimativas observacionais e numéricas (de
acordo com a Fig. 4 de Machado e Lima Neto, 2015). A posigao esperada do choque é
apresentada na Fig. 5.22.

A posicao de ambos os relics favorecem o cenario em que os subaglomerados estao se
afastando apds a passagem pericéntrica. Em relagao ao relic W, o cenario de afastamento
é ~2 vezes mais provavel (valor central) porém ambos apresentam valores compardveis
dentro da barra de erros estimada da posicao do choque. Em contrapartida, a posicao
medida do relic E aponta que o cenario em que o sistema se encaminha para o maximo
afastamento é ~12 vezes mais provavel.

A Tab. 5.9 apresenta a correlagao de Pearson observada entre os parametros de entrada e
saida do modelo de dois corpos e mostra que em geral eles estao fracamente correlacionados.
Na Fig. 5.23 apresentamos os posteriores do angulo, distancia, velocidade e idade do sistema

onde podemos verificar visualmente alguns dos resultados apresentados na Tab. 5.9.
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Figura 5.22: Posteriores, calculados a partir do modelo de Dawson (2013), da localizagao
prevista dos radio relics . A posi¢ao dos relics (linha tracejada) corresponde a distancia
projetada em relacdo ao centro de massa do sistema A3376W&E. Para a incerteza (drea
cinza), consideramos como intervalo de 68%c.l. a dimensdo do menor eixo das estruturas
em radio. O cenario em que os sugablomerados estao em movimento de afastamento apés a
passagem pericéntrica (linha verde) é sugerido em ambos os relics sendo respectivamente ~2
e ~12 vezes mais provavel que o cendrio de retorno do ponto de méximo afastamento (linha

azul).

Tabela 5.9 - Correlagdo entre os principais parametros de entrada e saida do modelo de dois corpos. A

incerteza é ~ 2 x 1073

M. 200w Moo, W <E dproj 0
vsp(tops) 0.123  0.060 0.296 -0.370 -0.015 -0.351
dsp(teps) -0.009 0.000 0.041 -0.051 0.959 0.280
vsp(teor) 0.455  0.003 0.244 -0.311 0.132 -0.297
V3D 0.920 0.311 0.025 -0.036 0.007 -0.056
dsp,,.. -0.003 -0.002 0.001 0.000 -0.003 -0.002
TSCy -0.282 -0.085 -0.283 0.364 0.173 0.354
TS5Ch -0.003 -0.002 0.001 0.000 -0.003 -0.002
T -0.003 -0.002 0.001 0.000 -0.003 -0.002
P 0.052 0.031 -0.299 0.382 0.003 0.326

5.5.2 A3376E & A3376N

A confirmagao da pertinéncia do subaglomerado A3376N nos permite indagar sobre

uma possivel interacao com o sistema em fusao A3376W&E, apesar da auséncia de ob-
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Figura 5.23: Posteriores de 6, dsp(tobs), Usp(tobs)s v3p(teor) € TSCy marginalizados sobre
as demais grandezas e comparados um a um. Temos a indicagao do intervalo de confianga de

1o (azul escuro) e 20 (azul claro).

servagoes em outros comprimentos de onda do ICM (e.g. radio, R-X). Uma abordagem
completa do problema requer um modelo e/ou simula¢do numérica da interacdo entre os
trés subaglomerados envolvidos e se encontra além dos objetivos deste trabalho. Como sim-
plificacao, desprezamos a participagao de A3376W e consideramos somente uma possivel
interacao entre A3376E & A3376N que estao separados de 1147 + 62 kpc no plano do
céu. Utilizamos o modelo de Dawson (2013) modificado (Andrade-Santos et al., 2015) que
permite a configuracao nao-ligada entre os dois subaglomerados (Cap. 2), cuja separacao
em relagao a linha de visada é de dv/(1 + z) = 4104+ 194 km s™!. Em virtude da auséncia
de estimativas sobre vpiano, 0 €ixo do movimento foi considerado como igualmente provavel
entre 0 < 6 < 90 graus.

Das 2.5 x 10° realizacoes MCMC, 34.4% delas corresponderam ao modelo de dois corpos
nao ligados. Nesta configuracao, ha uma clara preferéncia do modelo para o movimento
ao longo do plano do céu, com § = 4.672 graus.

As solucgoes ligadas nao fornecem vinculo para a posicao do eixo € do movimento.
Também nao conseguimos distinguir qual cenério (aproximagao ou afastamento) é pre-

ferfvel. Em um nimero relativamente alto de realizacdes ligadas (~34%), T'SC; = 4.841%0
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Gano é maior que a idade do Universo no redshift do aglomerado, sugerindo uma preferéncia
(ainda que nao baseada em critérios estatisticos) ao cendrio de afastamento. Neste caso,
a passagem pericéntrica teria se dado com velocidade vsp(te) = 18497554 km s~! ha
TSCy = 1.54108 Gano. O ponto méximo da 6rbita corresponde a dsp, .. = 2.687122

Gano.

5.6  Discussao

5.6.1 A3376N

Os mapas de luminosidade e densidade espacial projetada das galaxias da sequéncia
vermelha apresentam indicios da presenga de mais uma estrutura no campo de A3376, assim
como sugerido por Ramella et al. (2007). Nossa analise dindmica permitiu confirmar sua
pertinéncia ao aglomerado A3376 que é, portanto, trimodal. O subaglomerado A3376N,
como convencionamos chamar, esta localizado em z = 0.0472 possuindo /(1 + z) = 414
km s~ e massa de 1.38790% x 10! M. Sua BCG tem uma separagio projetada de 1331
kpc em relagao a BCG de A3376E, o subaglomerado mais proximo. Entretanto, atentamos
para a pouca quantidade de dados disponiveis na determinagao dos parametros dinamicos
(apenas sete galaxias com redshift).

A auséncia de observacoes em R-X e radio mapeando o gas entre A3376N e A3376W&E
nos impede de fazer maiores conjecturas acerca da interagao entre os sistemas (e.g. David e

Kempner, 2004). Numa situagao idealizada de iteracao entre A3376N e A3376E, 34% das

realizacoes MCMC do modelo de dois corpos corresponderam a um sistema nao-ligado.

5.6.2 Fusao entre A3376W & A3376E

O baixo redshift no qual esta localizado A3376 torna intrinsecamente ténue seu sinal de
lentes gravitacionais fracas fazendo com que estruturas do campo provavelmente localizadas
em redshifts mais altos tenham maiores S/R tornando ruidosa a determinagao das massas.
Esse problema foi minimizado, entretanto, com uma manipulacao da amostra de galdxias
de fundo. A eficiéncia da lente é proporcional a X!, conforme a Eq. 2.42. Na Fig. 5.24
mostramos que, por exemplo, alterando o redshift da fonte de 1.2 para 0.9, mantemos o

sinal de uma lente em z = 0.046 praticamente inalterado enquanto que reduzimos os de

lentes situadas em z > 0.2.
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Figura 5.24: Y_! em fungao do redshift do aglomerado que atua como lente. Na linha preta
as galdxias de fundo estao fixas em z = 1.2 enquanto que a linha vermelha ilustra o caso em
que elas estao mais proximas, em z = 0.9. Enquanto que para uma estrutura localizada no
mesmo redshift de A3376 (z = 0.046, linha tracejada) o sinal praticamente nao se altera, o
corte das galaxias de fundo mais distantes reduz o sinal de estruturas localizadas em maiores
redshifts.

A massa total do sistema em colisio é 4.107]8; x 10'* My com raziao My /My =

3.3720. Este valor é, dentro de 68% c.l., compativel a estimativa de Girardi et al. (1998)
baseada na dispersao de velocidade das galdxias (Se¢. 5.1). As massas individuais de cada
subaglomerados sdao MY, = 3.0171-Z% x 10 Mg e M&, = 0.9273%° x 10" Mg, com 91%
de probabilidade de A3376W ter mais massa que A3376E.

E sabido que logo apds o evento de colisao entre aglomerados as respectivas BCGs
podem nao permanecer em repouso com relagdo ao pogo de potencial do aglomerado (em
geral equivalente ao centro de massa da estrutura, e.g. Guo et al., 2015) violando momen-
taneamente o paradigma da galaxia central (em inglés CGP, van den Bosch et al., 2005) o
que pode explicar a aparente separacao espacial da BCG N com o respectivo pico de massa.
Contudo, estudos mais recentes (e.g Guo et al., 2015), mostram que em geral este desvio é
mais acentuado no espaco de velocidades do que no espago real o que endossa nosso critério
de identificacao das concentracoes de massa relacionadas aos subaglomerados.

A morfologia em R-X de A3376W&E revela apenas uma concentragao relacionada ao
subaglomerado A3376E, como podemos ver na Fig. 5.25. Nota-se que, aparentemente, a

BCG E é uma fonte puntual (AGN) que deve ser desconsiderada para a determinacao do
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pico em emissao de R-X (“X” na Fig. 5.25). Dentro de 95% c.l., as posigdes de massa,
BCG e R-X sao compativeis entre si. Ja o subaglomerado A3376W aparenta ter tido
seu gas arrancado, numa configuracao que nos permite classificar o sistema A3376W&E
como dissociativo (e.g. Dawson, 2013). Segundo Machado e Lima Neto (2015) este cenério
ocorre devido a colisao do ICM mais denso de A3376E com a distribuicao extensa do gas

de A3376W, numa razao de densidade de 4:1.

Figura 5.25: Comparagio entre a distribuicao do ICM (vermelho) e a posicao do centro
da distribuigdo de massa (68% c.l. ciano e 95% c.l. azul) dos subaglomerados em colisdo
A3376W&E. A distribuicao de R-X é unimodal com um pico (“X”) relacionado ao subaglom-
erado A3376E que é espacialmente coincidente com a BCG E e o pico de massa, dentro de
95% c.l.

A andlise dinamica mostrou que os subaglomerados possuem uma pequena separagao
em relagdo a linha de visada com d,/(1 + 2) = 181 & 147 km s™!. O modelo da dinamica
de dois corpos mostrou que A3376 é visto ~0.8 Gano apds a passagem pericéntrica, o que
¢ consistente com as estimativas baseadas no estudo do choque em R-X (Akamatsu et al.,
2012), simulac@o hidrodinamica (Machado e Lima Neto, 2013) e observacoes dos radio
relics (George et al., 2015). Como o modelo prevé conservagao de energia e periodicidade
do movimento, é de se esperar que a idade estimada por ele seja numericamente maior que

estimativas baseadas em outros observaveis. Apesar de as medidas de massa apresentarem



210 Capitulo 5. O aglomerado Abell 3376

barras de incertezas altas, testes mostraram que se elas fossem reduzidas em 90% isto nao
teria implicagoes significativas na idade estimada (Dawson, 2013). A aplicacao de priores
baseados em outros observaveis (e.g. incremento na temperatura em R-X e/ou observagao
dos radio relics) podem fazer com que modelo retorne valores mais restritivos tanto da
idade quanto dos demais parametros.

A medida das massas nos permite estimar o efeito da colisao na dinamica das galaxias.
Seguindo o procedimento descrito no Cap. 3, determinamos o fator de incremento na dis-

persio de velocidades dos subaglomerados. Os valores encontrados foram 7507135 km s~

1
e 5057137 km s7! respectivamente para A3376W e A3376E que se traduzem nos fatores de
incremento, f = Oops/0pre; de fiv = 1.091032 e fp = 1.70702% (conforme a Tab. 5.6). Am-
bos sdo consistentes, dentro da barras de incertezas, com o cendrio pos-colisional (Pinkney
et al., 1996) ja que h& uma probabilidade dos fatores serem maiores que a unidade de 66%
em A3376W e 98.5% em A3376E.

Nosso trabalho corrobora, ainda que em parte, o cendrio proposto pelo simulacao
hidrodinamica da colisao entre A3376W & A3376E publicada por Machado e Lima Neto
(2015). As andlises por lentes gravitacionais fracas sugerem a presenga de duas grandes con-
centragoes de massa nas proximidades das BCGs W e E que concluimos estar relacionadas
a elas. Baseados mo modelo da dinamica de dois corpos, encontramos que A3376 W&E é
visto 0.877037 Gano apds a passagem pericéntrica e se dirigindo para o apogeu da 6rbita.
Entretanto, a classificacao das galdxias membro aponta para um movimento quase que

totalmente desenvolvido proximo ao plano do céu com inclinacao de apenas 11 + 10 graus

em relacao a linha de visada.

5.6.3 Estimativa da secao de choque de auto interacao da matéria escura

A partir da medida da massa do subaglomerado A3376W, encontramos o/m < 8.68

cm? g=! superior ao reportado no aglomerado A1758 (Caps. 3).
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Conclusoes e perspectivas

Neste trabalho caracterizamos trés sistemas de aglomerados de galdxias em fusao uti-
lizando dados no ético (imageamento e espectroscopia). FEstes dados nos permitiram
realizar a reconstrucao da distribuicao da massa e sua medida bem como determinar
parametros relacionados a dinamica, como a dispersao de velocidades e separacao radial.
Por fim, o uso do modelo de dinamica de dois corpos nos permitiu desenhar a histéria da
colisao entre os subaglomerados envolvidos.

As metodologias de andlise por lentes gravitacionais fracas variaram de acordo com a
forga do sinal provido pelos aglomerados da nossa amostra. A1758N, por estar localizado
em um redshift intermedidrio (Z = 0.278) e ter massa relativamente maior, apresentou o
maior sinal de modo que pudemos aplicar um modelo de distribuicao menos restritivo,
onde a massa e o centro de cada subaglomerado foram considerados parametros livres do
modelo. Tal sinal também nos permitiu testar o uso conjunto do viés de magnificacao em
nossas analises. Entretanto, o mesmo atuou fracamente na reducao das barras de incertezas
da massa em comparagao com as medidas baseadas na distor¢cao causada pela lente nas
galdxias de fundo.

Ja o aglomerado A2034 e especialmente A3376, por estarem em um baixo redshift
(respectivamente Z = 0.113 e Z = 0.046), aparecem no mapa de massa acompanhados
da presenca outras estruturas possivelmente localizadas em mais alto redshift. Este fato
trouxe maiores dificuldades para a caracterizacao das lentes e impossibilitou a modelagem
conjunta dos centros das distribuicoes de massa. Além disso foi necessaria a modelagem
simultanea dos picos de massa mais relevantes presentes no campo. A alternativa encon-
trada para a determinacao da incerteza na posicao dos centros da distribuicao de massa,

neste caso, foi realizar um grande numero de reamostragens das galdxias de fundo (1 x 10*)
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com a identificacao em cada uma delas dos picos de massa mais proximos daqueles pre-
sentes nos dados “originais”. Este procedimento resultou em contornos de confianca menos
precisos em relagao a modelagem conjunta dos centros aplicada em A1758N.

Todos os sistemas analisados foram classificados como dissociativos, porém cada um
apresentou uma particularidade: enquanto os dois subaglomerados de A2034 tiveram seu
gas “arrancado”, em A1758N e A3376 este evento ocorreu em apenas uma das estruturas.
Nao é clara, contudo, a condicao para ocorréncia de dissociagao parcial ou total. Enquanto
A1758NW (maior massa) retém seu gas um cendrio similar acontece em A3376E, que tem a
menor massa do sistema em fusao. Uma pista pode vir das simulacoes hidrodinamicas das
fusdes. Em Machado et al. (2015) mostramos que a configuragao observada em A1758NE
pode ser reproduzida pela colisao de dois subaglomerados de igual massa porém concen-
tragoes do gas intra-aglomerado ligeiramente diferentes. Em relagao a A3376, Machado e
Lima Neto (2013) reproduziram a morfologia observada em R-X a partir da colisdo entre
subaglomerados com razao 1:6 da densidade central do gas, sendo A3376E o mais denso.

Nossa analise dinamica mostrou que as fusoes aqui apresentadas estao ocorrendo muito
proximas em relacao ao plano do céu, com inclinagao maxima de 45°, considerando o limite
superior do intervalo de confianca de 68%. Entretanto, a ineficacia dos testes estatisticos
em detectar a presenca dos subaglomerados no espaco de redshifts nos faz crer que este
limite seja bem menor. De fato, os valores centrais das distribui¢oes apontam para 6 = 27°
no caso de A1758N, 0 = 22° em A2034 e § = 11° em A3376. Tal proximidade com o
plano do céu torna estes sistemas excelentes para a deteccao e estudo das assinaturas
observacionais do processo de fusao, em especial aquelas geradas pela interacao dos gases
intra-aglomerado (e.g. choques e radio relics).

Pode-se indagar sobre a utilizagdo das BCGs como indicadoras da separagao radial dv
entre os subaglomerados. Na Tab. 6.1 estao compilados os valores de dv /(14 2) juntamente
com estimativa da separacao obtida das velocidades radiais das BCGs. Em virtude da
grande barra de incertezas ambas estimativas sao compativeis, a excecao de A2034. Porém,
conforme ja mencionado, é esperado que a BCG nao esteja em repouso com relacao a
velocidade peculiar do subaglomerado como se observa em estruturas em equilibrio. Isto
pode contribuir para enviesar uma possivel estimativa do angulo do eixo de fusao a partir
das velocidades das BCGs unicamente.

Partindo da classificacao das galaxias membro, obtivemos a dispersao de velocidades
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Tabela 6.1 - Comparacao entre as estimativas da separacao radial dos subaglomerados

Aglomerado dv/(1+ 2) (km s™!) Awvpcgs/(1 + 2) (km s71)

A1758N 4324275 364122
A2034 403£228 916+141
A3376 181147 292+141

0/(1+ z) de cada subaglomerado. Conjuntamente com a estimativa tedrica de o baseada
na massa de cada estrutura, pudemos estimar o efeito dinamico da colisao sobre as galaxias
membro comparando os valores antes (ope) € depois (oqhs) da colisdo. Os resultados sao
apresentados na Fig. 6.1 em funcao da porcentagem percorrida da orbita total, contada a

partir da passagem pericéntrica.
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Figura 6.1: Fator de incremento f = oops/0pre na dispersdo de velocidades dos subaglom-
erados em fusao identificados neste trabalho em fungao da % da érbita percorrida de acordo
com os resultados do modelo de Dawson (2013). Em preto sdo indicados os subaglomerados

de maior massa em casa sistema.

Para a maioria dos subaglomerados o fator de incremento f é maior que 1 dentro
de 68% c.l. Os subaglomerados de maior massa apresentam uma forte anti-correlagao

(com coeficiente de -0.98) sugerindo, como esperado, que f diminua conforme o sistema se
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encaminha para o ponto de maximo afastamento. Por outro lado, os sistemas de menor
massa estao fracamente correlacionados (coeficiente igual a 0.31). Por fim, deve-se ressaltar
que esta analise deve ser feita com parcimonia, ja que o fator de incremento depende tanto
da posicao do eixo de colisao em relacao ao plano do céu quanto da razao de massa
do sistema (Pinkney et al., 1996). Um estudo mais detalhado que o apresentado por
Pinkney et al. (1996) pode ser feito para caracterizar melhor a evolugao de f de modo que
esta grandeza possa a vir ser usada como indicador da idade do sistema e um prior para
eliminacao da degenerescéncia dos resultados do modelo de Dawson (2013) (condigao de
afastamento e aproximagao).

O estudo de aglomerados de galdxias em fusao prové um excelente laboratério astrofisico
para o estudo da matéria escura e seu possivel carater auto-interagente. Baseados em
principios basicos, nossas analises por lentes de A1758N resultaram em limites coerentes de
o/m com estudos anteriores usando a mesma metodologia aqui apresentada. Entretanto,
para os aglomerados A2034 e A3376, os resultados encontrados sdao bastante superiores
aqueles reportados na literatura.

Nossos resultados apontam ainda que a distribuicao de matéria escura, tracada por
lentes gravitacionais fracas, e a distribuicao de galaxias sao compativeis entre si, dentro
das incertezas e metodologias empregadas neste trabalho. Isto dificulta o teste de modelos
que se prontificam a estimar limites para o /m a partir da detecgao de uma possivel e ténue
separacao espacial entre a distribuicao de galdxias e a de matéria escura (e.g. Harvey et al.,
2015).

O modelo da dinamica de dois corpos de Dawson (2013) prevé um movimento periédico
entre os subaglomerados ja que ele descreve um sistema conservativo. Entretanto, durante
a colis@o, parte da energia inicial dos subaglomerados é transferida ao gés e as galaxias (e.g.
Feretti et al., 2002) o que causa, entre outros efeitos, o fator de incremento na dispersao de
velocidades. Deste modo, é necessaria uma descricao quantitativa do balango de energia en-
tre as componentes do sistema colisional (matéria escura, galdxias e gés intra-aglomerado)
durante o processo de colisao através de modelos analiticos e simulacoes numéricas.

A continuidade deste trabalho se dara na investigacao das assinaturas observacionais do
processo de fusao no 6tico. Pretendemos, a partir de simulagoes numéricas, caracterizar o
efeito dinamico causado pela colisao na distribuicao das galaxias das estruturas envolvidas.

A quantificagao deste processo nos permitird ter um indicador para julgar a degenerescéncia
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do modelo de dois corpos, ja que é esperado que sistemas que ja tenha atingindo o apice
da orbita tenham menor incremento na dispersao de velocidades em relacao aos que se
encaminham para este estagio.

Pretendemos conjuntamente, investigar o balanco energético do sistema em colisao. O
entendimento mais detalhado da Fisica da colisao, no que diz respeito ao entendimento dos
processos de troca de energia entre as componentes, pode ser implementado no modelo da
dinamica de dois corpos, permitindo uma melhor descricao do processo completo de fusao

entre estruturas binarias.
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Apendice A

Tabela A.1 - Catdlogo das velocidades radiais no campo de A1758N. Nas primeiras trés colunas temos,
respectivamente, o identificador geral das galdxias, o identficador das galdxias membro e o identificador
adotado por Boschin et al. (2012), para uma melhor comparagao dos objetos em comum. As magnitudes

B, Rc and 2’ sdo apresentadas nas colunas seguintes. Nas iltimas duas colunas sdo apresentadas as

Catalogo de A1758N

velocidades radiais e suas incertezas em unidades de km s~!. As galdxias marcadas com *

respectivamente as BCGs dos subaglomerados A1758NW e A1758NE.
ID IDm IDb « (J2000) & (J2000) B Re. z' v Oy
1. - 13:32:51.9 +450:28:02.2 22.23 21.00 20.56 210994. 330.
2. 1. - 13:32:53.4  +50:28:45.1 21.64 19.58 19.00 81008.  56.
3. 2. - 13:33:06.1 +50:29:16.4 23.12 21.19 20.71 83395. 329.
4. 3. - 13:33:03.5 +50:29:08.0 23.02 20.97 20.41 83654. 119.
D. 4. - 13:32:56.7 +50:29:25.3 23.03 20.81 20.16 83449. 189.
6. d. - 13:33:02.9 +450:29:22.9 22.47 20.40 19.84 81707. 191.
7. 6. - 13:32:46.6 +50:29:27.2 21.30 19.33 18.72 81478.  8I.
8. 7. - 13:32:47.1 +50:29:40.1 21.78 19.55 18.91 83598.  97.
9. 8. - 13:32:39.8 +50:30:20.9 23.21 21.12 20.62 83617. 264.
10. 9. - 13:32:52.8 +50:30:26.6 20.72 18.49 17.82 84154. 74.
11. - - 13:32:36.8 +50:30:33.0 21.00 18.94 18.53 112353. 306.
12. 10. - 13:33:10.7 +50:30:22.7 21.36 19.21 18.54 82001.  97.
13. - - 13:33:11.0 +450:31:05.0 23.01 21.03 20.40 69930. 101.
14. 11. - 13:32:52.5 +50:31:29.1 21.74 19.43 18.85 82615. 77.
15 12. - 13:32:50.3 +50:31:26.2 22.27 19.96 19.27 85382.  63.

Continua na proxima péagina

e ¢ sdo



234 Apéndice A. Catélogo de A1758N

Tabela A.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. 2 v o,
16. - - 13:32:50.2 450:30:53.0 21.96 20.03 19.43 34122.  23.
17. 13, - 13:32:50.9 +50:30:57.2 2274 20.73 20.12 83389, 112
18. 14, - 13:32451 +50:31:39.6 23.17 21.00 20.32 83501. 135.
19. 15, - 13:32:58.1 +50:31:35.5 22.87 20.98 20.31 84887.  99.
20. - - 13:32:51.4 +50:31:43.9 22.54 20.08 19.64 34191.  23.
21. 16. - 13:33:07.4 +50:32:10.2 22.31 20.31 19.95 82385. 179.
22, 17. - 13:32:51.9 +50:32:18.7 22.11 19.96 19.35 81904.  60.
23. 18, - 13:33:084 -+50:32:25.4 22.82 20.93 20.52 82113. 330.
24, 19, - 13:32:46.0 +50:32:34.0 21.68 19.75 19.15 82500.  85.
25.  20. - 13:32:57.7 +50:32:36.5 23.11 21.05 20.34 83420. 136.
26.  21. - 13:32:544 +50:33:34.2 21.83 19.96 19.29 81817. 108
27. 22, - 13:32:56.0 +50:32:49.1 20.57 18.39 17.69 79387.  69.
28. - - 13:32:25.8 +50:32:14.2 22.57 20.19 19.45 113112. 330.
20. 23, - 13:32:39.6 +50:32:30.1 21.78 19.99 19.40 84052.  T73.
30. 24, - 13:32:38.9 450:32:30.7 21.98 20.91 20.69 84633. 118
31, 25 - 13:32:43.2 +50:32:47.0 23.27 21.54 20.92 83537. 202.
32, - - 13:32:47.6 +50:32:46.4 21.13 20.44 20.15 45508.  67.
33,26, - 13:32:27.4 +50:32:36.9 21.98 19.72 19.00 83210. 118
34 27, - 13:32:50.2 +50:33:21.4 2223 21.61 21.39 82346.  45.
35. 28 - 13:32:324 +50:33:33.8 23.06 20.91 20.20 85763. 88
36.  29. - 13:32146.8 +50:33:18.3 22.74 20.72 20.06 87006.  78.
37 - - 13:32:304 +50:33:29.7 22.73 20.50 20.52 20868. 119.
38. 30, - 13:32:37.0 +50:33:33.2 22.15 20.25 19.71 81647.  69.
39. 31, - 13:32:324 +50:33:49.1 21.60 19.44 18.69 83757. 9T
40. - - 13:32:30.8 +50:33:51.1 22.17 20.65 20.18 169659. 316.
41, - - 13:32:15.0 450:33:55.9 22.12 20.74 20.20 30509.  96.
42, 32, - 13:3243.6 +50:33:45.3 22.14 2026 19.69 87050.  77.
43,33 - 13:32:39.6 +50:34:00.3 21.65 19.38 18.63 84995.  100.
44, 34 - 13:32145.0 +50:34:05.9 21.79 19.56 18.82 86582.  63.
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ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. = v o,
45. 35 - 13:32:49.0 450:34:09.3 21.65 19.61 18.94 82313.  53.
46. - - 13:32:274 450:34:03.7 21.48 19.29 1857 113537.  96.
A7, - - 13:3241.1 +50:34:44.7 22.24 20.62 19.93 113510.  96.
48. - - 13:32:36.9 +50:34:52.4 23.26 21.69 21.06 97987.  68.
49. 36 - 13:32146.2 +50:35:08.9 22.15 20.02 19.29 85096.  65.
50. - - 13:32:34.8 +50:35:30.3 22.81 21.21 20.63 24198. 121
51, 37. - 13:32:38.1 +50:35:19.5 22.17 2020 19.50 84309.  53.
52. 38 - 13:32146.8 +50:35:28.3 22.56 20.51 19.81 85339.  76.
53. - - 13:32:33.3 +50:35:29.8 21.63 20.65 20.54 74749. 92,
54. - - 13:32:34.9 +50:35:17.2 21.20 18.99 18.25 98316.  T76.
55.  39. - 13:32:35.9 +50:35:26.4 22.34 2044 19.70 83210. 115.
56. - - 13:32:34.0 +50:35:42.8 22.72 21.18 20.56 113711. 181.
57. - - 13:32:33.6 +50:35:52.4 23.10 21.52 21.01 4210.  175.
58.  40. - 13:32:35.0 +50:35:49.5 21.51 19.95 19.38 87509.  369.
59. - - 13:32:44.7 +50:36:045 20.58 19.90 19.66 53333.  156.
60. - - 13:3241.6 +50:36:08.3 20.96 19.79 19.56 98092.  60.
61. - - 13:32:382 +450:36:32.9 22.08 21.04 20.68 17764. 113.
62. 41, - 13:32:36.4 +50:36:50.4 23.12 21.54 20.90 86859. 314.
63. 42, - 13:32:324 450:37:04.9 23.17 21.41 20.77 86401.  100.
64. 43, - 13:32:36.7 +50:37:08.6 22.76 21.59 21.23 86542.  30.
65. - - 13:33:00.3 +50:27:41.1 22.33 20.72 19.84 34410. 176.
66. - - 13:33:13.6 +50:31:11.1 19.79 17.72 17.16 70082.  100.
67. - - 13:33:11.3 +50:31:44.2 2244 21.00 20.46 69950.  65.
68. - - 13:32:59.9 +50:33:44.5 2149 19.77 19.04 49680. 127.
69. - 2. 13:32:14.6 +50:34:52.3 21.04 19.64 19.06 98743. 590.
70. - 11, 13:32:19.4 +50:34:11.2 22.47 20.16 19.37 112302. 330.
71, - 15 13:32:225 +50:35:27.4 21.94 19.76 19.10 98439. 109.
72 44, 16, 13:32:22.8 +50:36:04.8 22.24 20.16 19.57 85119. 74,
73. 45, 17. 13:32:25.2 +50:34:03.6 20.49 1829 17.62 82854. 79,
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ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. 2 v o,
74, 46. 21 13:32:20.2 +50:34:10.1 21.42 19.46 18.88 83384. 105.
75. - 24, 13:32:30.2 +50:36:37.3 22.61 20.24 19.51 113605. 61.
76.  A7. 25, 13:32:30.2 +50:33:49.2 21.96 19.74 19.06 83042. 118.
77. - 27, 13:32:31.6 +50:36:17.7 21.54 19.51 18.79 908488.  53.
78. 48, 30. 13:32:32.8 +50:36:04.6 21.98 19.89 19.17 85182. 110.
79. - 31 13:32:33.2 +50:34:02.6 22.36 21.26 21.03 187838. 1025.
80. - 32, 13:32:33.7 +450:31:03.6 21.81 19.79 19.04 112092. 330.

81.  49. 35, 13:32:34.2 +50:33:03.2 21.32 19.26 18.59 87244.  56.
82. 00. 37. 13:32:34.4 +50:33:18.3 20.94 18.78 18.08 84919. 79.
83. 51. 39. 13:32:34.6 +50:31:39.2 2253 20.25 19.51 84524. 141.
84. 592.  40. 13:32:34.6 +50:33:24.8 21.47 19.22 1848 81245. 73.
85. - 46.  13:32:35.7 +450:34:50.1 22.82 20.66 19.89 114055. 97.
86. 53. 48, 13:32:36.4 +50:35:50.7 21.47 20.25 19.73 87377. 108.
87. 54. 51, 13:32:37.5 +50:33:05.8 21.41 19.18 18.41 82414. 73.
88. 95. 53, 13:32:38.3 +50:31:30.4 22.60 20.67 20.11 86371. 63.
89.*  56. 55. 13:32:38.3 +50:33:35.8 19.65 17.41 16.74 83378.  88.
90. o7.  56. 13:32:38.4 +50:31:41.5 22.65 20.59 20.01 85048. 121.
91. 58.  57. 13:32:38.4 +50:32:53.2 22.08 19.99 19.24 83306. 103.
92. 99.  59. 13:32:39.4 +50:34:45.2 21.11 18.89 18.15 83187.  98.
93. 60. 61. 13:32:39.5 +50:34:32.1 20.99 18.84 18.14 87878. 62.
94. 61. 64. 13:32:39.9 +50:32:24.0 22.60 20.57 20.05 83450. 146.
95. 62.  65. 13:32:40.3 +50:34:49.7 21.30 19.34 18.59 86178.  90.
96. 63. 66. 13:32:40.4 +50:35:39.7 20.57 18.41 17.69 81678.  65.
97. 64. 68. 13:32:40.5 +50:33:15.5 21.56 19.39 18.67 80456. 103.
98. 65. 69. 13:32:40.9 +50:33:46.4 20.02 17.78 17.09 83392.  86.
99. 66. 74. 13:32:43.2 +50:29:26.1 21.11 18.85 18.19 82641. 53.
100.  67. 75, 13:32:43.4 +50:33:28.8 20.81 18.52 17.79 85425.  66.
101.  68. 76. 13:32:43.7 +450:31:14.7 21.29 19.23 18.58 &83354. 118.
102 69. 77. 13:32:44.7 +450:33:26.1 21.92 19.68 18.92 84234. 63.
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ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. = v o,
103, 70. 78. 13:32:44.9 +50:31:57.5 21.94 19.82 19.12 84302.  99.
104. 71 80. 13:32:45.9 450:32:04.8 21.49 19.30 18.61 79987.  63.
105. 72 86. 13:32:48.6 +50:31:54.9 22.05 19.73 19.00 82663.  79.
106. 73. 87. 13:32:48.6 +50:31:21.8 21.44 19.18 18.49 83193. 108.
107. 74, 88, 13:32:49.2 450:31:31.2 22.14 19.90 19.16 82121.  67.
108. 75, 89. 13:32:49.2 +50:28:50.4 22.10 20.66 20.12 82981. 295
109.  76. 90. 13:32:49.3 +50:33:56.1 21.80 19.91 19.29 80175.  87.
110.  77. 92, 13:32:49.9 +50:32:26.0 21.89 19.89 19.26 84321. 118.
111, 78 96. 13:32:51.0 +50:33:08.8 21.35 19.31 18.60 84445,  71.
112, 79, 97. 13:32:51.0 +50:27:46.0 21.40 19.54 18.93 81314.  82.
113.9 80. 101. 13:32:52.0 +50:31:33.9 19.69 17.36 16.73 83843. 84
114, 81. 102, 13:32:52.1 +50:31:22.0 22.02 19.99 19.48 83227. 165,
115. 82, 105. 13:32:52.9 +50:31:46.1 20.54 18.26 17.66 79625.  55.
116. 83, 112. 13:32:53.9 +50:32:20.7 20.68 19.00 18.47 79732.  7T7.
117. 84, 116. 13:32:55.1 +50:31:26.1 20.82 18.60 17.92 85010.  96.
118, 85. 117. 13:32:55.5 +50:31:28.5 21.09 18.84 18.15 85132.  100.
119.  86. 119. 13:32:56.0 +50:30:17.5 19.89 18.88 18.53 82859. 8.
120.  87. 120. 13:32:59.3 +50:30:20.0 22.62 20.55 19.99 83339. 141.
121, 88. 121. 13:32:59.5 +50:20:27.6 21.45 19.25 18.61 81969. 54
122, 89, 124, 13:33:02.0 +50:20:28.0 20.14 17.89 17.22 83430. 91.
123, 90. 125. 13:33:02.1 +50:30:09.3 22.74 20.67 20.11 83480. 152.
124, 91, 126. 13:33:02.7 +50:31:42.3 20.52 18.90 18.25 80596.  63.
125. 92, 128. 13:33:06.6 +50:31:24.3 20.47 18.50 17.85 85489. 126,
126.  93. 129. 13:33:07.3 +50:20:19.6 22.28 20.15 19.80 82009. 456.
127. 94, 130. 13:33:07.4 +50:32:00.7 21.02 18.94 18.44 82459. 125.
128, 95. 132 13:33:09.8 +50:20:02.3 22.07 20.12 19.43 83276. 161
129.  96. 134, 13:33:10.6 +50:31:15.7 20.81 18.76 18.09 86297. 145.
130.  97. 137. 13:33:13.7 +50:20:55.2 22.79 20.68 20.00 83455. 165,
131, - 1. 13:32:13.9 +50:36:23.3 23.01 21.65 21.05 125775. 71.
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ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. 2 v o,

132. 98 3. 13:32:15.3 +50:35:18.2 21.92 20.23 19.54 85168. 104.

133, 99. 4. 13:32:16.8 +50:33:19.4 21.41 19.61 19.05 80993. 94.
134. - 5. 13:32:17.6 +50:37:27.2 19.89 18.99 18.64 41801. 173.
135. - 6. 13:32:17.8 +50:33:39.4 20.86 20.07 19.74 32788. 100.
136. 100. 7. 13:32:17.9 +50:37:39.5 21.62 20.08 19.48 88373. 128.
137. - 8. 13:32:18.3 +450:36:47.6 22.06 20.10 19.41 98217.  93.
138.  101. 9. 13:32:189 +450:36:04.4 2248 21.01 20.48 84170. 129.

139. 102. 10. 13:32:19.2 +50:36:03.9 21.86 19.96 19.24 85959. 128.

140. - 12, 13:32:22.2 +50:35:09.1 21.63 19.64 18.93 98001.  50.
141. - 13, 13:32:22.4 +50:34:48.8 21.67 19.82 19.02 97790. 69.
142. - 14, 13:32:22.4 +450:37:04.7 23.51 21.81 21.11 97872. 100.

143.  103. 18. 13:32:25.9 +50:38:18.3 21.70 20.07 19.46 85091. 114.
144.  104. 19. 13:32:27.5 +50:33:31.7 21.96 20.15 19.48 84801. 98.
145.  105. 20. 13:32:27.5 +50:37:44.5 21.64 19.70 19.08 &82907.  92.
146. - 22, 13:32:29.5 +50:35:26.0 22.00 20.46 19.71 74891. 116.
147, 106. 23. 13:32:29.9 +50:37:21.6 22.04 19.86 19.17 82044. 54.
148.  107. 26. 13:32:30.6 +50:36:25.5 21.94 19.91 19.29 &2111. 66.
149.  108. 28. 13:32:31.8 +50:34:50.0 22.44 20.17 19.46 83238. 123.

150. - 29. 13:32:32.6 +50:34:28.0 20.31 1849 17.86 53251. 53.
151. - 33. 13:32:33.8 +450:30:50.1 21.00 19.01 18.24 112310. 75.
152. - 34. 13:32:34.0 +50:30:39.8 21.87 20.03 19.45 113091. 116.

153.  109. 36. 13:32:34.3 +50:32:11.5 21.18 19.77 19.60 80234.  41.
154.  110. 41. 13:32:34.7 +50:31:43.4 21.96 20.36 19.81 86327. 79.
155.  111. 42, 13:32:34.9 +50:32:37.4 20.66 18.58 17.91 84194. 44.
156. - 43. 13:32:35.0 +50:38:30.3 21.14 19.61 19.03 98294. 119.
157, 112. 44, 13:32:35.1 +50:32:36.4 19.37 17.96 17.42 81900. T7I1.
158.  113. 45. 13:32:35.6 +50:33:38.2 22.22 20.03 19.31 83293. 54.
159. 114. 47. 13:32:35.8 +50:33:52.1 22.39 20.36 19.67 &83709. 76.
160. - 49, 13:32:36.8 +50:30:37.7 22.21 20.48 20.06 112681. 100.
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ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. = v o,
161, 115. 50. 13:32:36.8 +50:32:59.8 21.48 19.35 18.60 83963.  63.
162, 116. 52. 13:32:38.0 +50:30:57.3 22.64 20.41 19.78 84344, 79,
163.  117. 54. 13:32:38.3 +50:33:30.5 20.88 18.64 18.04 84176. 120.
164. 118. 58. 13:32:38.5 +50:33:43.5 20.72 18.67 18.08 83791.  79.
165. 119. 60. 13:32:39.5 +50:33:45.1 22.00 19.74 19.16 83880.  76.
166. 120. 62. 13:32:39.7 +50:33:14.6 22.36 20.09 19.37 82872, 128.
167. 121. 63. 13:32:39.7 +50:32:41.2 21.05 18.98 18.30 83803. 8.
168. 122, 67. 13:32:40.5 +50:32:16.0 23.67 21.59 20.93 85932. 182,
169. 123. 70. 13:32:41.4 450:32:10.7 21.82 20.45 20.15 80544. 57
170. 124, 71, 13:32:42.0 +50:34:34.8 19.62 18.05 18.16 87429. 132.
171, 125, 72, 13:32:42.1 +50:32:30.2 22.48 20.29 19.54 82939.  85.
172, 126, 73. 13:32:42.3 450:32:33.2 22.68 20.63 19.96 81072. 91
173, 127. 79. 13:32:45.3 +50:33:24.7 21.28 19.27 1856 85798.  82.
174. 128, 81. 13:32:46.3 +50:36:41.7 20.89 18.83 18.12 86035.  47.
175, 129. 82, 13:32:46.8 +50:31:48.6 22.07 20.34 19.61 83825. 113
176.  130. 83. 13:32:46.9 +50:32:02.1 21.62 19.59 18.94 84249.  76.
177. 131, 84, 13:32:47.9 +50:32:09.7 21.88 19.79 19.15 82909.  82.
178. - 85, 13:32:484 +50:28:06.7 21.52 19.21 18.52 109410. 8.
179. - 91, 13:32:49.7 450:28:41.5 20.06 18.49 17.89 55954  60.
180. 132, 93. 13:32:50.0 +50:33:53.9 21.37 20.25 19.87 81273.  60.
181, 133. 94, 13:32:50.5 +50:27:52.3 20.85 19.42 18.93 80403.  T72.
182, 134. 95. 13:32:50.7 +50:27:46.7 21.37 19.40 18.83 82691.  79.
183, 135. 98. 13:32:51.4 +50:33:04.8 19.47 17.94 17.41 85536.  57.
184. - 99. 13:32:51.4 +50:33:10.4 21.58 19.62 18.82 130803. 148,
185, 136. 100. 13:32:51.7 +50:27:13.6 20.09 17.89 17.24 83197.  54.
186. - 103. 13:32:52.3 +50:27:42.9 2243 20.54 19.87 109756. 204.
187.  137. 104. 13:32:52.3 +50:31:12.9 22.30 20.15 19.50 82717.  75.
188, 138. 106. 13:32:53.0 +50:31:35.6 21.09 18.76 18.17 83648.  63.
189. - 107. 13:32:53.2 450:30:29.0 20.76 18.48 17.89 99000. 47
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ID IDm IDb « (J2000) & (J20000 B  Re. 2 v o,
190. 139, 108. 13:32:53.5 +50:27:36.0 22.21 20.33 19.68 83346.  94.
191, - 109. 13:32:53.6 +50:30:53.4 20.48 18.90 18.32 98877. 104
192, - 110. 13:32:53.7 +50:26:56.2 22.32 20.78 20.01 212245. 100.
193.  140. 111. 13:32:53.8 +50:20:57.8 21.87 19.75 19.12 82041.  66.
194, - 113, 13:32:54.7 +50:30:27.4 21.57 20.51 20.39 52848.  100.
195. 141, 114. 13:32:54.9 +50:33:14.8 21.86 19.71 19.00 79373. 54.
196. - 118, 13:32:55.6 +50:30:55.5 20.17 18.67 18.02 55708.  98.
197. 142, 122, 13:32:59.7 +50:30:05.6 21.68 20.60 20.35 86250.  100.
198, 143. 123. 13:33:02.0 +50:27:17.1 21.91 19.73 19.16 82098.  54.
199. - 127, 13:33:03.6 +50:28:25.2 21.41 19.92 19.35 93943.  91.
200. 144. 131. 13:33:09.7 +50:28:33.7 20.84 19.71 19.34 87007. 100.
201. 145, 133. 13:33:10.1 +50:28:51.3 20.99 19.20 18.67 82496.  72.
202. 146. 135. 13:33:10.8 +50:28:53.6 21.75 19.71 19.03 82857.  91.
203.  147. 136. 13:33:12.9 +50:29:01.3 20.51 18.37 17.68 82798.  41.




Apendice B

Catalogo de A1758S

Tabela B.1 - Catéalogo das velocidades radiais no campo de A1758S. Nas primeiras duas colunas temos,
respectivamente, o identificador geral das galdxias e o identficador das galdxias membro. As magnitudes
B, Rc and 2’ sdo apresentadas nas colunas seguintes. Nas tltimas duas colunas sdo apresentadas as
velocidades radiais e suas incertezas em unidades de km s!.

A1758S.

A galdxia marcada com * é a BCG de

ID IDm « (J2000) & (J20000 B  Re. 2 v o,
13:32:17.6 50:22:17.7 22.25 19.86 19.16 81542. 58.
13:32:33.5 50:22:13.7 21.75 19.65 19.11 81112. 72
13:32:26.5 50:22:29.8 21.26 19.21 18.54 81540. 57.
13:32:34.6 50:22:41.0 21.99 20.06 19.54 83557. 127.
13:32:26.4 50:22:57.9 23.49 21.54 20.90 83865. 297.
13:32:26.0 50:22:47.0 21.06 18.62 17.88 84009. 75.
13:32:38.4 50:23:09.6 22.38 19.87 19.14 83719. 106.
13:32:18.9 50:23:36.4 23.36 21.14 20.45 83078. 162.

e B A s B
© N O Tt A W N e

10. - 13:32:12.8 50:23:25.3 23.14 21.47 21.01 35622. 133.
11. 10. 13:32:12.4 50:23:43.1 22.38 20.00 19.25 83316. 125.
12, 11, 13:32:12.5 50:24:11.5 22.64 20.04 19.23 83278. 141.
13. 120 13:32:15.1 50:24:06.3 20.67 18.61 17.96 84765. 121.
14. - 13:32:22.0 50:23:58.2 20.83 18.51 17.84 69847. 52.
15, 13, 13:32:33.2 50:24:20.6 22.75 20.41 19.84 82326. 42.
16. - 13:32:34.0 50:24:54.5 23.94 21.62 21.60 35446. 67.
17. 14, 13:32:17.4 50:24:38.6 21.60 19.42 18.76 80053. 73.
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Tabela B.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm o (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o
18, 15. 13:32:31.4 50:24:44.0 2224 19.93 19.48 80716. 48.
19.  16. 13:32:33.7 50:24:49.9 21.90 19.93 19.46 82572. 78.
20. 17. 13:32:26.3 50:25:09.7 22.13 19.78 19.11 83064. 8T.
21. 18. 13:32:36.0 50:25:23.4 22.83 20.77 20.17 81227. 50.
22 19. 13:32:21.4 50:25:31.2 23.28 21.06 20.40 80550. 7.
23.  20. 13:32:33.7 50:25:36.3 22.93 21.14 20.67 79662. 78
24. 21. 13:32:24.5 50:24:25.6 20.21 17.87 17.20 82655. 80.
25. - 13:32:36.5 50:25:56.7 23.25 21.64 21.41 50151. 115.
26. - 13:32:37.7 50:26:06.3 22.60 20.58 19.90 114113. 114.
27. 22, 13:32:41.7 50:25:15.0 21.31 19.25 18.69 82957. 50.
28.% 23. 13:32:33.0 50:25:02.4 19.52 17.21 16.76 81859. 59.
29.  24. 13:32:14.4 50:25:44.0 20.99 18.65 17.97 81205. 63.
30.  25. 13:32:35.3 50:26:23.9 21.55 19.58 19.01 80391. 42
31, - 13:32:36.1 50:26:46.1 22.97 20.76 20.07 114041. 227.
32. - 13:32:34.3 50:26:51.1 21.91 20.66 20.28 55462. 8I.
33. 26, 13:32:28.8 50:26:59.3 22.28 19.75 19.05 81727. 55.
34. - 13:32:41.0 50:26:37.1 20.69 18.54 17.84 98944. 62.
35.  27. 13:32:31.0 50:27:14.0 2045 18.60 18.15 81327. 43.




Apendice C

Tabela C.1 - Catalogo das velocidades radiais no campo de A2034. Nas primeiras duas colunas temos,
respectivamente, o identificador das galdxias da nossa amostra do Gemini e o identficador das galdxias
obtidas no NED. As magnitudes B, Rc and z’, medidas dentro de uma abertura de 4.6 arcsec, sao
apresentadas nas colunas seguintes. Nas ultimas duas colunas sao apresentadas as velocidades radiais e

suas incertezas em unidades de km s™!. As galdxias marcadas com * and ¢ sdo respectivametne as BCGs

Catalogo de A2034

dos subaglomerados A2034S e A2034N.

ID IDg IDn « (J2000) 6§ (J2000) B  Re. 2 v o,
1 1 — 15:09:48.8 33:25:39.1 21.16 19.93 19.48 35376. 100.
2 2 - 15:0946.1 33:25:58.6 21.86 20.42 19.88 60918.  30.
33— 15:09:55.0 33:26:11.8 21.09 19.39 18.82 34836.  30.
4 4 - 1509453 33:26:35.0 21.95 20.74 20.48 104568. 60.
5 5 - 15:0949.2 33:26:19.0 22.02 20.15 19.51 104478. 2458.
6 6 - 1509494 33:26:26.3 20.95 19.22 18.63 34416.  30.
77 - 15:10:142 33:26:454 21.87 20.73 20.36 83672.  100.
8 8 — 1510:17.3 33:26:43.0 23.03 21.31 20.34 37204.  60.
9 9 - 1509369 33:26:50.3 23.16 21.35 20.76 83552.  60.
10 10 -~ 15:10:15.0 33:27:03.2 21.49 19.83 19.24 34266.  30.
11 11 -  15:09:48.2 33:27:07.9 21.74 20.96 20.75 62417.  60.
12 12— 15:09:46.0 33:27:15.8 24.46 21.61 20.13 202060. 100.
13 13— 15:09:46.9 33:27:18.6 23.1 20.70 19.91 120577. 100.
14 14 - 1509417 33:27:03.5 20.13 18.42 17.74 32797.  30.
15 15 - 15:09:51.2 33:27:35.8 21.82 20.30 19.78 33847.  30.
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDn « (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o
16 16 - 15:10:06.4 33:27:33.1 23.72 21.25 20.16 167674. 100.
17 17— 15:09:38.1 33:27:28.4 23.06 21.60 21.14 36215.  30.
18 18  — 15:10:16.8 33:27:39.7 21.72 20.11 19.56 34596.  30.
19 19  —  15:10:02.4 33:27:59.9 21.31 20.16 19.77 33787.  30.
20 20 - 15:09:40.9 33:28:00.2 22.07 20.18 19.44 65385.  30.
21 21 - 15:10:17.4 33:27:48.3 20.81 19.09 1851 35915.  30.
22 22— 15:10:05.1 33:28:02.2 22.24 20.62 20.07 33787.  30.
23 23— 15:09:45.0 33:27:48.6 21.15 19.50 18.93 33907.  30.
24 24— 15:09:42.2 33:28:10.6 21.67 19.76 19.05 104508. 100.
25 25— 15:09:48.3 33:27:55.0 21.41 19.35 18.63 72490.  30.
26 26 - 15:10:08.8 33:28:14.9 224 20.74 20.18 33217.  60.
27 27 -~ 15:10:03.7 33:27:50.8 20.34 18.67 18.10 32917.  30.
28 28 - 15:10:11.8 33:28:30.2 22.47 20.92 20.38 34626.  30.
20 29 - 15:10:11.9 33:28:24.3 21.28 19.60 19.01 33007.  30.
30 30 -~ 15:09:38.5 33:28:17.1 20.67 19.54 19.10 25872.  30.
31 31 - 15:09:53.5 33:28:25.1 20.95 19.27 18.72 35016.  30.
32 32— 15:0947.1 33:2852.0 233 20.99 20.30 118688. 100.
33 33— 15:09:432 33:28:39.4 22.94 2045 19.66 120876. 100.
34 34— 15:09:51.1 33:28:35.6 21.13 19.24 18.56 84032.  30.
35 35 - 15:10:09.2 33:28:20.1 20.13 18.47 17.94 32138.  30.
36 36— 15:09:50.1 33:20:06.1 22.61 21.02 20.51 33427.  60.
37 37  — 15:10:05.0 33:28:54.1 19.92 1824 17.56 33637.  30.
38 38 - 15:10:12.2 33:28:45.8 21.89 20.34 19.76 32258.  60.
39 39— 15:09:41.3 33:20:18.1 21.39 19.66 19.07 63316.  30.
40 40— 15:09:52.0 33:29:38.0 21.8 20.92 20.65 16279. 100.
41 41— 1510:10.1 33:29:12.7 204 18.62 17.92 34116.  30.
42 42— 15:10:10.7 33:29:24.4 20.24 1855 17.90 34326.  30.
43 43— 15:09:55.3 33:30:12.2 22.01 20.51 20.14 32767.  30.
44 44— 15:10:184 33:20:41.0 209 19.09 1845 33996.  30.
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDn « (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o,
45 45— 15:09:36.0 33:29:56.2 20.73 19.07 1851 35915.  30.
46 46  — 15:10:12.7 33:29:33.0 19.15 17.51 16.66 34266.  30.
A7 47— 15:10:14.9 33:20:42.0 20.02 18.28 17.60 34476.  30.
48 48 -~ 15:10:07.6 33:30:27.9 22.53 21.00 20.38 160479. 100.
49 49— 15:09:50.9 33:30:32.4 23.93 21.17 20.09 160329. 100.
50 50  —  15:09:55.4 33:30:22.9 21.08 19.40 18.82 35076.  30.
51 51— 15:10:25.1 33:30:36.0 23.36 20.94 20.21 160329. 100.
52 52— 15:10:15.3 33:30:18.3 20.59 18.76 18.10 34056.  30.
53 53— 15:09:45.9 33:30:44.9 21.45 19.83 19.18 83762.  90.
54 54— 15:10:10.7 33:30:43.6 22.88 20.98 20.23 152744. 100.
55 55  — 15:09:51.0 33:30:50.2 20.77 19.53 19.02 63466.  100.
56 56— 15:10:23.6 33:30:52.2 24.21 21.59 20.52 167914. 100.
57 57— 15:10:08.9 33:30:53.0 21.21 19.58 19.03 31418.  60.
58 58  — 15:10:16.4 33:31:31.2 2245 20.79 20.24 35405.  30.
59 59— 15:10:14.0 33:31:19.6 21.06 19.30 18.70 34506.  30.
60 60 — 15:10:17.0 33:31:35.7 22.84 21.31 20.80 33907.  60.
61 61 — 15:10:25.2 33:31:30.6 23.04 20.54 19.80 116739. 100.
62 62 - 15:10:12.9 33:31:25.3 20.87 19.04 18.42 34836.  30.
63 63 — 1510:12.0 33:31:54.0 20.64 18.84 18.21 34746.  30.
64 64 — 15:10:24.3 33:32:32.0 22.16 20.35 19.69 63736.  30.
65 65 — 15:10:28.0 33:32:34.7 22.82 21.20 20.58 116979. 180.
66 66 — 15:10:16.0 33:32:43.6 20.74 18.96 18.34 36245.  30.
67 67 — 15:10:16.7 33:33:15.8 21.28 19.53 18.94 33307.  30.
68 68 — 15:10:18.0 33:33:04.3 20.48 18.62 17.96 35465.  30.
69 69 - 1510:11.3 33:33:31.6 23.39 21.09 20.33 146748. 180.
70 70— 15:10:09.1 33:33:11.6 21.42 19.33 18.62 64305.  60.
71 71—  15:10:12.8 33:33:15.3 22.16 20.48 19.92 33667.  60.
72 72— 15:10:31.4 33:33:18.6 2227 19.86 18.99 83732.  60.
7373 —  15:10:22.5 33:33:32.0 2256 20.64 19.94 64276.  60.
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDn « (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o
74 74— 15:10:30.2 33:33:35.8 23.15 21.53 20.99 116979. 180.
75 75—  15:10:17.7 33:33:59.2 20.38 19.44 19.13 21315.  100.
76 76— 15:10:09.6 33:34:05.3 21.13 19.28 18.70 34236.  30.
77T 77— 15:10:10.7 33:34:04.0 20.33 18.49 17.92 33127.  30.
78 78 — 15:10:13.3 33:33:45.0 19.93 18.05 17.31 33757.  30.
79 79— 15:10:25.7 33:34:01.5 22.13 2047 19.92 49945  90.
80 80 -~ 15:10:14.4 33:34:07.8 19.46 17.73 16.94 33337.  30.
81 81 - 15:10:20. 33:34:32.5 20.06 18.38 17.74 33277.  30.
82 82 - 15:10:15.0 33:34:54.6 21.02 19.16 18.50 63406.  30.
83 83 - 15:10:14.1 33:35:17.9 21.62 19.84 19.22 35286.  60.
84 84 -~ 15:10:08.0 33:35:29.0 24.21 21.40 20.28 161738. 180.
85 85 — 15:10:07.2 33:35:40.5 2345 2082 19.71 161768. 180.
8 86 — 15:10:17.4 33:35:324 2144 19.76 19.17 33007.  60.
87 87 -~ 15:10:19.4 33:35:23.4 20.59 18.43 17.70 64006.  30.
88 88 — 15:10:16.0 33:36:03.3 20.83 19.08 18.47 34956.  30.
89 89 — 15:10:27.1 33:35:52.0 20.36 18.53 17.85 34056.  30.
90 90 - 15:10:24.3 33:36:22.3 20.86 19.12 18.52 33037.  30.
ol 91 -~ 1510:20.3 33:36:50.7 20.79 19.05 18.44 34056.  30.
92— 1 15:10:11.4 33:29:54.3 19.68 18.05 17.30 32527. 100.
93 -~ 2 15:10:14.6 33:31:49.5 19.9 1817 17.50 33727. 100.
94  — 4 15:10:19.2 33:30:45.4 20.28 18.57 17.97 33937. 100.
95* -~ 5 15:10:11.7 33:29:10.4 1921 17.65 16.69 33457.  100.
96 - 6 15:10:00.8 33:30:50.4 19.82 18.04 17.28 32707. 100.
97 -~ 7 15:10:20.3 33:20:254 19.56 17.90 17.12 33067. 100.
98 - 8 15:10:02.2 33:32:16.8 20.02 1823 17.53 32677. 100.
99 - 9 15:10:20.2 33:20:09.5 18.73 17.36 16.35 32557.  100.
100 — 10 15:10:12.0 33:33:22.5 19.94 18.17 17.50 35376.  100.
101 — 11 15:10:24.8 33:30:16.6 20.40 18.36 18.02 55012. 100.
102 — 12 15:10:04.1 33:28:23.5 19.65 18.03 17.33 32707.  100.
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDn « (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o,
103 - 13 15:10:10.2 33:34:01.5 19.18 17.47 16.64 34476. 100
104  — 14 15:10:21.4 33:28:14.0 21.08 18.69 17.95 104088. 100.
105 — 15 15:10:12.0 33:34:15.3 20.98 19.08 18.41 64425. 100.
106~ 16 15:10:11.7 33:27:30.3 20.46 18.74 18.11 32108. 100.
107 — 17 15:09:58.6 33:28:25.1 19.81 18.12 17.54 32527.  100.
108~ 18 15:09:55.3 33:29:11.2 19.91 18.17 17.46 35196. 100.
109~ 19 15:09:59.8 33:27:46.2 19.05 17.57 16.70 33037. 100.
110 — 20 15:10:12.8 33:34:59.2 20.16 18.33 17.66 33877.  100.
111 — 21 15:10:18.4 33:26:54.2 19.55 17.94 17.21 35495.  100.
112~ 23 15:10:16.8 33:35:04.4 21.5 19.44 18.73 64246. 100.
113 — 24 15:10:07.3 33:35:16.9 20.77 18.76 18.08 64395. 100.
114 - 25 15:09:57.4 33:27:14.9 19.22 17.53 16.67 35256. 100.
115 - 27 15:09:56.3 33:27:08.0 19.71 17.98 17.23 35705. 100.
116 — 28 15:09:52.2 33:34:04.7 22.54 19.93 19.08 112422. 100.
117 — 29 15:10:27.9 33:34:51.1 19.98 18.18 17.49 34206. 100.
118 — 30 15:10:33.4 33:33:30.8 19.08 17.70 17.06 14750. 100.
119 - 31 15:10:21.3 33:26:00.5 19.51 17.83 17.08 34956. 100.
120 — 32 15:09:50.4 33:34:16.1 10.74 18.11 17.55 32378.  100.
121 — 33 15:10:21.4 33:36:08.8 20.49 18.74 18.05 64066. 100.
122 - 34 15:09:58.8 33:25:48.1 19.07 17.55 16.70 35376.  100.
123~ 36 15:09:53.7 33:26:16.7 19.77 18.11 17.40 31838. 100.
124 — 37 15:09:47.3 33:27:47.0 1942 17.82 17.11 35825. 100.
125  — 38 15:10:41.2 33:31:04.4 21.47 18.98 18.15 83372. 100.
126~ 39 15:09:46.6 33:34:27.5 21.09 19.54 19.02 33847.  100.
127~ 40 15:09:43.2 33:28:33.0 22.73 20.10 19.21 132208. 100.
128 — 41 15:09:54.6 33:36:23.2 20.26 19.27 18.90 32677. 100.
120~ 42 15:09:40.2 33:30:40.2 19.18 17.58 16.79 35765. 100.
130~ 43 15:10:43.5 33:30:37.6 19.72 17.93 17.12 35885.  100.
131 — 44 15:10:23.3 33:24:37.6 20.07 18.36 17.78 32527.  100.
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDn « (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o
132 — 45 15:10:00.3 33:24:14.7 20.19 18.40 17.76 35645. 100.
133 — 46 15:10:06.2 33:23:46.6 20.95 19.20 18.71 33277. 100.
134~ 47 15:10:01.6 33:23:59.3 19.71 18.00 17.27 33277. 100.
135 — 48 15:09:43.3 33:26:44.8 10.93 18.21 17.54 33607. 100.
136 — 49 15:10:00.0 33:24:02.7 20.45 18.61 17.92 35076. 100.
137 - 50 15:10:21.3 33:37:57.7 20.10 18.33 17.62 35915.  100.
138~ 51 15:10:41.1 33:35:04.9 19.33 17.67 16.78 34236. 100.
139 — 52 15:10:41.1 33:35:04.9 19.33 17.67 16.78 34236. 100.
140  — 53 15:09:52.3 33:24:38.0 20.47 18.72 18.09 34236. 100.
141~ 54 15:10:15.0 33:23:14.5 19.64 17.99 17.28 33217.  100.
142 -~ 55 15:10:37.5 33:36:35.3 19.55 17.81 16.99 32647. 100.
143 - 56 15:09:37.0 33:27:37.3 19.51 17.88 17.18 35855.  100.
144  — 57 15:09:38.2 33:26:54.6 19.55 18.14 17.41 31328. 100.
145 — 58 15:10:48.7 33:33:33.4 20.88 19.07 18.41 33607. 100.
146 - 59 15:10:39.7 33:36:52.3 18.98 17.64 16.87 13041.  100.
147 — 60 15:10:23.7 33:38:52.0 19.62 17.81 17.17 35735.  100.
148~ 61 15:09:29.7 33:29:09.7 20.2 18.40 17.70 34566. 100.
149  — 62 15:09:30.1 33:33:26.2 20.38 18.40 17.73 64096. 100.
150 - 63 15:09:35.3 33:25:54.2 19.92 18.16 17.46 33427. 100.
151  — 64 15:09:44.6 33:38:01.2 19.69 17.90 17.18 32378. 100.
152~ 65 15:09:32.0 33:26:51.8 20.90 18.89 18.22 59479.  100.
153 — 66 15:10:24.2 33:21:54.5 19.71 18.04 17.33 34446.  100.
154 — 67 15:09:57.3 33:22:00.6 19.70 18.03 17.33 33637.  100.
155 — 68 15:10:58.1 33:30:37.6 19.62 17.89 17.07 34086. 100.
156 — 69 15:09:41.3 33:23:17.1 20.52 18.81 18.21 33697. 100.
157 - 70 15:09:23.7 33:30:05.9 19.77 18.17 17.51 33307. 100.
158  — 71 15:09:23.5 33:30:25.7 19.99 18.16 17.47 42990. 100.
159  — 72 15:09:50.0 33:40:06.3 19.84 1821 17.58 34926. 100.
160 - 73 15:10:52.1 33:36:57.0 20.19 18.32 17.62 34896.  100.
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Tabela C.1 — continuagao da pagina anterior

ID IDm IDn « (J2000) & (J2000) B  Re. 2 v o,
161 - 74 15:09:28.3 33:25:09.5 19.87 18.16 17.45 35076.  100.
162 — 75 15:09:30.9 33:24:14.3 19.84 18.17 17.46 35256. 100.
163 — 76 15:09:20.7 33:33:52.2 19.76 18.10 17.35 32707. 100.
164 — 77 15:09:50.2 33:41:29.4 19.47 17.78 17.07 33397.  100.
165 — 78 15:09:27.2 33:23:50.0 19.18 17.84 17.11 26112.  100.
166 — 79 15:10:53.5 33:38:489 19.81 17.98 17.15 33427. 100.
167 — 80 15:10:35.7 33:19:57.5 21.97 19.32 18.46 117788. 100.
168 — 81 15:09:39.9 33:20:52.0 20.11 18.11 17.36 59659. 100.
169 - 82 15:10:13.9 33:18:40.6 19.92 18.22 17.54 35346. 100.
170 — 83 15:09:33.1 33:21:12.3 18.89 17.52 16.61 26082. 100.
171 — 84 15:09:46.6 33:18:10.4 19.57 17.99 17.32 31898.  100.
172 - 85 15:09:36.1 33:19:15.0 20.62 18.77 18.14 59689. 100.
173~ 86 15:11:00.4 33:40:20.0 20.10 1821 17.44 33367. 100.
174 — 87 15:11:19.3 33:29:59.0 19.50 17.58 16.56 35825.  100.
175 — 88 15:09:11.0 33:37:39.4 19.64 18.05 17.41 34956. 100.
176 — 89 15:09:25.7 33:19:52.7 19.78 18.55 18.07 42840. 100.
177~ 90 15:09:43.4 33:16:52.8 19.41 17.77 17.03 34116. 100.
178  — 91 15:10:27.6 33:16:00.1 19.64 17.93 17.22 34836. 100.
179 — 92 15:09:10.0 33:22:19.4 19.23 17.75 17.00 33247.  100.
180 — 93 15:10:27.7 33:15:23.6 20.11 1845 17.88 33307. 100.
181~ 94 15:09:07.6 33:22:12.4 20.05 18.94 18.40 33097. 100.
182 — 95 15:10:00.8 33:15:05.9 19.06 17.43 16.60 33097. 100.
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