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Resumo

Neste trabalho, investigamos diferencas entre populaggietares de galaxias que fazem parte
de aglomerados com e sem subestruturas. Para isso, utiBzespectros oticos obtidos pelo Sloan
Digital Sky Survey Il DR10 para as galaxias de uma amostrad lglomerados oriundos dos
catalogos Wen et al. (2012) e Tempel et al. (2012). Para osgados do catalogo Wen et al. (2012),
realizamos a excluséo de galaxias intrusas aplicando odméshifting gapper” as coordenadas e
redshifts de todas as fontes extensas a 5 Mpc de distancée aadcentro de cada sistema. Para
detectar subestruturas e estimar a dispersdo de velosidadeestruturas individuais, utilizamos o
algoritmo LocKE. Os sistemas individuais de aglomeradas sobestruturas foram separados entre
estrutura primaria e secundaria, de acordo com sua don@n@ncmassa. Utilizamos o programa
de sintese de populacdes estelares Starlight de Cid Femandd. (2005) para caracterizar as
populacdes estelares das galaxias de cada estrutura, @reongs os resultados meédios obtidos
entre os diferentes tipos de estrutura. Foram detectatdastsuturas em 44% de nossa amostra. O
valor médio das massas das estruturas individuais, esinad analise virial, é de 43.0M..

A idade estelar média e a metalicidade média obtidas paraalagias da amostra sdo de 8.7
+ 2.0x10° anos e Z=0.023t 0.009 respectivamente. As distribuicbes de idade estefafiam
entre aglomerados desprovidos de subestrutura, e asuessrgrimaria e secundaria, apresentam
diferengas pouco significativas. Investigando as popekgstelares em funcdo da luminosidade
das galaxias, encontramos que, em qualquer tipo de estrwudade estelar média cresce com
a luminosidade, enquanto que a fracdo de objetos com idaelaresédia menor do quexd(®
anos diminui. Para aglomerados sem subestrutura, prisn@rsgcundarios e com massa inferior a
1045 M, a idade estelar média e a luminosidade ndo apresentarardifer significativas; porém,
em estruturas mais massivas, a idade estelar média aun®emsantido secundaria-primaria-sem
subestrutura, enquanto que a fracdo de galaxias com idederesédia menor do que<d0® anos
diminui. Esse resultado sugere que, embora o principahpetra que afeta a idade estelar de uma
galaxia seja sua massa, o ambiente também desempenha unsigajiieativo, em particular em
sistemas mais massivos.

Palavras-chave Aglomerados de galaxias; Subestruturas; Galaxias; Bopes estelares.



Abstract

In this work, we investigated differences between stellgpytations of galaxies that are part
of a cluster with and without substructures. We used opspaictra obtained from Sloan Digital
Sky Servey Il DR10 for the galaxies of a sample of 1052 clsssslected from Wen et al. (2012)
and Tempel et al. (2012) catalogues. For the Wen et al. (2€di2)og, we excluded interlopers by
applying the method “Shifting gapper” to the coordinated esdshifts of all extended sources inside
5 Mpc of radial distance to the center of each system. In daldetect substructure and to estimate
the velocity dispersion of individual structures, we udesgllitocKE algorithm. The individual systems
inside clusters with substructure have been classified deiwprimary and secondary, according
to their mass dominance. We used the stellar populationthesis program starlight from Cid
Fernandes et al. (2005) to characterize the stellar popotadf the galaxies in each structure, and we
compared the average results obtained for different typssucture. Substructures have been found
in 44% of our sample. The average masses of individual sires estimated by virial analysis,
is 4.5x10M.. The mean stellar age and the mean metallicity obtainechfoigblaxies is 8.7
2.0x10° years and Z=0.023 0.009, respectively. The mean stellar age distributiortHerclusters
without substructure, and the primary and secondary strest show some significant differences.
Investigating the stellar populations according to thexgaluminosity, we found that, in any type of
structure, the mean stellar age grows with luminosity, @thlke fraction of galaxies with mean stellar
age less than:610° years, decreases. For clusters without substructuresapriand secondary with
less mass than 16°M., the mean stellar age and luminosity do not show significéferdnces;
however, in massive structures, the mean stellar age sesea the order secondary-primary-without
substructure, while the fraction of galaxies with meanlatedge less than>610° years decreases.
This result suggests that, although the main parametemaffesdts the stellar age of a galaxy is its
mass, the environment also play a significant role, pagitylln massive systems.

Keywords: Galaxy clusters; Substructure; Galaxies; Stellar pdjmria.
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Capitulo 1

Introducao

A maioria das galaxias que permeiam o universo formam s&égeme dezenas a milhares de
objetos, ligados através da interacdo gravitacional. &agbes de poucas galaxias sdo denominadas
de grupos de galaxias, com poucas dezenas de objetos te#hafh massa virial de um grupo é
tipicamente de 1% a 103M.,, com um raio de aproximadamente 1 Mpc e disperséo de vetiesda
na linha de visada de em média 300 krhs

Podemos ainda encontrar estruturas maiores que os grighagueas formadas por centenas a
milhares de galaxias, todas unidas por um mesmo poc¢o degtgravitacional. Cerca de 10% das
galaxias que observamos se encontram em aglomerados, enagui com diametro de 2 a 5 Mpc.
Aglomerados de galaxias sdo as maiores estruturas que gcoagpanham mais o fluxo de Hubble,
ja se desacoplaram da expansao do Universo.

A dispersdo de velocidades na linha de visada fica em tornd0@ek® st. A massa dos
aglomerados varia de M. a 10*°> M.

1.1 Componentes dos aglomerados
Os aglomerados de galaxias podem ser separados em 3 congsom&mcipais:
e Meio intra-aglomerado;

o Matéria escura;

o Galaxias.

1.1.1 Meio intra-aglomerado

Quando olhamos uma imagem (no Optico) de um aglomeradoeamer um vazio entre as
galaxias, mas a regido entre as galaxias é preenchida poreaimimtra-aglomerado (intra cluster
medium, ICM) que contém 15% da massa total do aglomerado. sivebsbservar uma emisséo em
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raios-X que abrange uma area grande e que nao tem origem &amgale nlcleo ativaAGN). Essa
emissdo é proveniente de um plasma que permeia o aglomemdajma temperatura em torno de
10’ K a 1 K.

Dados em raios-X dos telescépios espaciais Chandra e XMMéavemvostram que a densidade
eletrGnica g tem uma relacdo, mesmo que ténue, com a temperatura do ICMuParregiadr que
corresponde a 15% dogt, a densidade eletrénica aumenta de forma linear, e quRBd@proxima
de Rspoa densidade eletrénica é independente da temperaturagvaBorgani, 2012). Para regidoes
mais proximas do nucleo do aglomerado, a temperatura é mealétrons sdo arrancados dos nucleos
dos atomos.

Devido a alta temperatura, o plasma pode ser observadcéatdmbremsstrahlung térmico
guando elétrons livres sdo acelerados por campos elétrieogssdo em radio também pode ser
observada, tanto na forma de fontes extensasJos com ~ 1 Mpc e proximas do centro da
distribuicdo das galaxias do aglomerado, quanto fontegppaotas com tamanhos préximos de 10
kpc, asreliquias Estas ultimas tém distribuicao filamentar e normalmenensentram na periferia
dos aglomerados (Ferrari et al. (2008); Clarke et al. (2014))

Com o tempo, o plasma do ICM perde energia emitindo radiacasfearedo. Com a perda
de energia, o plasma flui para o centro do aglomerado, atpaEldogravidade, fazendo com que a
densidade do ICM aumente no centro, fenémeno conhecido coalimg flow

1.1.2 Matéria escura

Em torno de 80% da massa total do aglomerado esta em uma farengagece interagir
somente através da gravidade. Estudando a dinamica do ergidonde Coma na década de 30, o
astrébnomo Suico Fritz Zwicky descobriu que a massa do agamloecalculada através da disperséo
de velocidades é maior que a massa obtida através da ludadesi Para manter a disperséo de
velocidades, somente a massa visivel ndo daria conta, leatalgum tipo de matéria, que interage
com as galaxias, mas que ndo emite nenhuma radiacéo elgtvétita. Tal matéria € chamada de
matéria escura

SimulacBes numéricas de N-corpos séo utilizadas paradegprgerfis de densidade da matéria
escura. O perfil NFW é independente da massa do halo e prazsoeeder a distribuicdo de particulas
de matéria escura em funcao do raio através de um perfil galyelescrito em Navarro et al. (1996),
como

s Per

r)= )
p(r) (r/rs)(1+r/rs)?

A densidade é descrita pp(r), onde g € o raio de escala, relacionado copgo através de um

pardmetro de concentraGao ¢ po« rooo/C, Per € a densidade criticadg € a densidade caracteristica.

(1.1)

!Raio que engloba uma densidade média que é 500 vezes a diensitiea do universo
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Os dois parametro8s e ¢ podem ser relacionados através dggV Com essa relacdo, apenas a
concentracao fica como parametro livre.

1.1.3 Galaxias

De toda a massa dos aglomerados, as galaxias, contribuenamemas 5%. A distribuicéo
espacial das galaxias € diferente para cada aglomeradamAghdos regulares apresentam uma
densidade maior no centro, aumentando da parte externa paesna. Essa distribuicdo observada é
na verdade uma distribuicdo projetada das galaxias maiadsas na linha de visada do observador,
sendo dificil de identificar as galaxias membros do aglodeera

A densidade radial de galaxias em geral € representada peedihde esfera isotérmica, ou perfil
de King (King, 1962), dado por

N
n(r) =ng (1+—) ; (1.2)

no € a densidade central e o raio do nudleore).

1.2 Catalogos

Os primeiros catalogos de aglomerados foram criados atrdaedistribuicdo projetada das
galadxias no céu. Os catalogos de Zwicky (Zwicky et al., 196&bell (Abell, 1958) procuram
por picos de densidade de galaxias, mas o critério de dedidig@glomerado é diferente para cada
catélogo.

Tais catalogos se baseiam em uma deteccédo visual e porsedfieitprojecdo uma galaxia com
grande luminosidade pode parecer fazer parte do aglomegjadodo situada nbackground Com
a melhoria da tecnologia, os astrdbnomos obtiveram dadosstindia das galaxias, ndo somente
a projecao delas. Algoritmos podem ser escritos parattacdi identificacdo de aglomerados para
maiores amostras de galaxias.

O algoritmo Friends of Friends (FoF)baseia-se na proximidade aparente das galaxias. Para
isso um comprimento de ligacdo € utilizado como critérioapdelimitar o aglomerado. Esse
comprimento pode ser definido pela separacdo média que exige as galaxias ou particulas (no
caso de simulacdes). A técnica de mosaicos de Vororwbp(oi tessellatioppode ser utilizada
tanto para o universo em grande escala, onde as células mmianterpretadas como 0s espagos
vazios do universovpidg, as bordas das células sao os filamentos e na interseccsas dedulas
se encontrariam os aglomerados de galaxias. Para ser usadouen detector de aglomerados, a
posicdo das galaxias seria a posicdo das sementes dosaspsadccélula seria a area que a galaxia
ocupa. Para critério de exclusdo pode-se utilizar a dethsititecal das galaxias, através da area da
célula (Kim et al., 2002), como também usando a estatiséd@oisson (Ramella et al., 2001).
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A técnica maxBCG (Koester et al., 2007) utiliza a relacdo cagmitude que existe entre as
galaxias mais vermelhas do aglomerado e calcula a protbadblide uma galaxia qualquer ser a mais
brilhante do aglomerad@Brightest Cluster Galaxy, BCG)\o redor da galaxia que apresenta a maior
probabilidade de ser uma BCG séo selecionadas as galaxiadatasd formarem o aglomerado com
a BCG.

Um parametro que pode ser usado para diferenciar aglonseéadaiqueza proposta por Abell
(Abell, 1958). A riqueza € definida pelo nimero de galaxiasfgaem parte do aglomerado: quanto
mais galaxias, mais rico é o aglomerado. Abell usou trééravg para definir a riqueza:

e Os aglomerados devem ter 50 galaxias ou mais numa faixa deitondgdemz < m< mg+ 2.
Mg € a magnitude aparente da terceira galaxia mais brilhardgldmerado.

e Essas galaxias devem ficar dentro de uma circulo, onde o daifirédo por:6a = %7 ondez
é o redshift da galaxiea € o raio de Abell e corresponde &h~1 Mpc, ondeh é a constante
de Hubble reduzida.

e O intervalo de redshift utilizado foi de@ < z< 0.2. O limite inferior € definido para que um
aglomerado inteiro apareca na placa fotogréfica e o limjtersor é definido pela sensibilidade
do material das placas fotograficas utilizadas por Abell.

Os aglomerados séo separados em 6 classes de riqueza (Rjdte@sn o numero de galaxias.

Tabela 1.1: Classificacao de riqueza de Abell

Classe de Riqueza (R) N Quantidade de aglomerados
(0) (30-49) ¢ 1000)

1 50-79 1224

2 80-129 383

3 130-199 68

4 200-299 6

5 > 300 1

Pelatabela 1.1, podemos ver que a quantidade de aglomeliadosi com o aumento da riqueza.
Tal conclusdo ndo pode ser levada a risca, pois os aglongesddaleterminados visualmente, entao
efeitos de projecdo de galaxias na linha de visada podenarcaes na contagem.

1.3 Massas dos aglomerados

Ha mais de uma maneira para determinar a massa de um aglemeoabk ser através da emissao
em raios-X, através do efeito de lentes gravitacionaisav@srda cinematica do aglomerado, com o
teorema de Virial.
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1.3.1 Meio intra-aglomerado

Utilizando a emisséo de raios-X e assumindo que o aglomersigga em equilibrio dindmico
e o plasma em equilibrio hidrostatico, a temperatura do gtha-aglomerado pode ser utilizada
para calcular uma estimativa de massa para o aglomeradim,Asgotencial gravitacional (U) é
equilibrado pela presséao (P)

0P = pOU, (1.3)

onde OP é o gradiente da pressap,é a densidade do gas[@U é o gradiente do potencial
gravitacional. Para o caso de simetria esférica, a equa8aosimplificada para
dP du
= _—p——= 14
ar ~ Par (2.4)
A massa é obtida através da equagao do potencial gravithd®ivi(R) /r? e a equacio do gas perfeito
P = nkyTgas reescrevenda em termos d@/pmy, tém-se qué® = pky Tgadlmy. Ao final, o valor da

massa (em funcéo d¢ é calculado por:

2
M(r) kngasr (dlnp dInT) '
pmp \ dr dr

onde Tyas € a temperatura do gas, & a constante de Boltzmannp a massa do proton.

(1.5)

1.3.2 Lentes gravitacionais

Um raio de luz quando passa por um objeto com grande concéatde massd sofre uma
mudanca em sua trajetoria devido ao campo gravitacionabgdoo Uma das confirmacgdes da teoria
da relatividade geral de Einstein foi num eclipse solar d®186nde foi possivel observar estrelas que
estavam “atras” do sol, mostrando assim que um feixe de lundw de um objeto que esta a uma
distanciaDs de um outro objeto observado pode sofrer deflexao de um angadgpassar proxima a
este segundo objeto. Essa deflexdo é calculada por

_ 4GM

- =" 1.6
5. (L.6)

a equacdao 1.6 é valida para< 1.
A equacéo de lentes mais simples € uma relacao trigonométitce 3 angulog, a,6, dada por:

0=p+a, (1.7)

ondea € uma relacdo entre a distancia da lente até a fonte de onderséd de luz (s e a disténcia
da fonte até o observado {formando o angulo de deflexdo reduzido.
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Figura 1.1:
llustracao de lente gravitacional. Onde a luz de uma fonteiSt& por um observador O na posi¢ao
l. Dys € a distancia-lente, & a distancia lente-observador géa distancia fonte-observador. A
luz é defletida por um angubn. Figura obtida de Narayan e Bartelmann (1996)

Se a fonte estiver no mesmo eixo da lente veremos a galaxiende €m formato de anel ao redor
do ponto que funciona como lente (aglomerado ou uma galaassina) e também se admitirmos
simetria esférica para a lente, podemos calcular o raio meinBej,s, cOmo sendo

Beins = <4GM(26 eing) Dds ) : . (1.8)
c DygDs
Para o regime de lentes gravitacionais forte, a massa éqiutid

M (Beins) = (Ddeeins)znzcr, (1.9)

onde MBgins) € 0 valor da massa®; é a densidade de massa superficial critica. Para esse regime a
densidade é calculada por:

c?Dg

Sop = —— 5
T AMGDyDys

(1.10)

1.3.3 Cinematica das galaxias

Para um aglomerado em equilibrio dinAmico, onde as galateslecam a um potencial
gravitacional comum e que a distribuicdo das galaxias siist@buicdo de massa, a energia cinética
(K) serd a metade da energia potencial gravitacidhglgssim

K=

U
—= 1.11
27 ( )
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ondeK eU podem ser escritos como

m(v?) 1GMm
U=2= 1.12

ondeM € a massa virial € € um raio de escala do sistema. Substituikde U da equacéo 1.12
na equacao 1.11, explicitando a massa e para um sistema fgavditacionalmente por um mesmo
poco gravitacional no qual a massa se distribui de acordoasogalaxias observadas (Merritt, 1988),
teremos

K =

B <V2> B O'ZR\/
V= G(ri}1> -G
ondeRy é o raio virial,o € a dispersado de velocidade& @ a constante de gravitacdo universal.
Para aglomerados de galaxias com simetria esférica e galéam velocidades isotropicas =
303, entdo a equacao 1.13, sera (Girardi et al., 1998)

(1.13)

_ 3_"0% Rev

2 G’
ondeop é a dispersao de velocidade projetada na linha de vis&ga € o raio de virial projetado,
gue pode ser estimado por

My (1.14)

N(N—1
Roy = NNZ 1) (1.15)
iz R
onde N é o numero de galéxiaﬁgl é a distancia entre duas galaxiasj.
Alguns problemas podem interferir no resultado final da masemo efeitos de proje¢édo de

galaxias que ndo fazem parte do aglomerado.

1.4 Estrutura dos aglomerados

De acordo com o cenario de formacao hierarquico as maionegueas do universo se formam
através de fusGes de estruturas menores, sendo assim osesglos de galaxias continuam
“engolindo” galaxias sendo possivel ter regibes que aptaseuma dinamica diferente do restante
do aglomerado nas regides mais periféricas do aglomerbhdmardas de subestruturas.

Em aglomerados ricos e com maior concentracado de galéxiasgi@o central, a frequéncia
de subestruturas € menor em regides internas. Aguerri en&&danssen (2010) detectaram a
presenca de subestruturas em uma regido inferiopd, de 11% para galaxias coM, > -20 e
guando acrescentou galaxias com brilho menor, o nimero liEssuturas aumentou para 33%.
Para uma amostra de 67 aglomerados, Solanes et al. (1999ntemam que em 10% dessa

amostra subestruturas sdo encontradas em regides infermagg). Nas partes mais periféricas

2Raio que engloba uma densidade média que é 200 vezes a densitliza do universo
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dos aglomerados, as subestruturas sao encontradas comfragigéncia. Einasto et al. (2012),
utilizando diferentes modos de detectar subestruturasémacam que de 70% - 80% de sua amostra
apresentam subestruturas. Ja Bird (1994) aponta que de uvossramie 25 aglomerados de galaxias,
com mais de 50 membros confirmados e com valores de redshiitrnados, 21 apontam a presenca
de subestruturas.

Subestruturas em aglomerados foram detectadas por Aladll @964), onde foram utilizadas
as posicoes projetadas das galaxias, assim como em selag@staO problema de se utilizar a
distribuicdo projetada das galaxias € que uma galaxia par@ée@r estar proxima de outra com alguns
graus de separacdo, mas isso pode corresponder a distisicias maiores. Dos 7 aglomerados
analisados pelos autores em 5 foram detectadas subeassrutim dos aglomerados estudados foi 0
aglomerado de Coma e a concluséo para esse aglomerado € née afgesenta subestruturas. Apos
o langcamento do satélite Uhuru, as observacdes em raiosaxhfmelhoradas e assim foi possivel
perceber que muitos aglomerados considerados relaxaglogrdade, ainda podem estar passando
por um estagio de acrecao de galaxias. O aglomerado de Copseafa dois picos de emissdo em
raios-x, um dos picos € central, indicando o centro do agiadwe porém também ha uma outra
regido do aglomerado que apresenta emissao em raios-¥segpando uma outra estrutura.

Diferentes testes sado implementados para a deteccdo dstrstli@s. A deteccdo pode ser
através da distribuicdo de velocidades das galaxias emnaggalos relaxados que deve se assemelhar
com uma distribuicdo gaussiana, se o sistema estiver ertibeui Testes que utilizam apenas as
informacdes de velocidades sdo conhecidos com 1D. TestaslZiam as posi¢cdes das galaxias no
aglomerado, mas ainda podem sofrer efeitos de projecatsT&s utilizam tanto informac¢des como
as posicoes das galaxias, como também utilizam a velocutdds, para deixar o teste mais confiavel.

Testes 1D partem do principio que as velocidades das gal@leaum aglomerado relaxado
apresentam uma distribuicdo normal. Testes 2D utilizaorinécdes das posi¢cdes das galaxias. O
teste3 descrito por West et al. (1988) mede a assimetria da digtéibwlas galaxias no aglomerado em
relacéo ao seu centro, partindo do pressuposto que umérsiibesseria vista como uma assimetria
localizada. Para isso é calculada a distancia média entigyaléxia e 5 galaxias vizinhas. Também
é calculada a densidade local para um p@due seja diametralmente oposto a galdd@aassim o
parametr@ € calculado como

di
FR (1.16)
onded; é a distancia média para galaxiam relacéo aos 5 galaxias vizinhad,e a distancia média
entre as 5 galaxias vizinhas no pof@oSe o valor médio de 1.16 para todas as galaxias for proximo
de 0, a distribuicdo de galaxias seria simétrica.

No teste de separacdo angular, a ideia € que num aglomenadsubestruturas, as galaxias

apresentariam um angulo de separacdo maior que no casoeafeshbestrutura, ja que as galaxias

B =logg
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da subestrutura ficariam mais proximas. Uma média harm@nieda para medir o valor médio de
separacao de uma galaxieom o restante das galaxias no aglomerado.
n2

—nN
Om=—"5—3 6" (1.17)
i>]

Para comparacéo, uma razao efitie 6, € feita, ondd, € uma distribuicéo de Poisson com a mesma
guantidade de objetos. Se a razao for proximo de 1, entdmmaghdo ndo apresenta subestrutura,
se o valor da razao for menor que 1, entdo o aglomerado apaesdrestrutura (e.g. West et al.1995,
1988).

Testes 3D usam os valores das posi¢cfes e velocidades damgatdicando regibes que se
diferenciam do restante do aglomerado. O testgrocura por essas regifes através da mudanca
do centroide na distribuicdo das galaxias. O teste é desurit5 etapas por West e Bothun (1990),
onde num primeiro momento é calculado o centroide do agladega partir da média das posicoes
das galaxias, um fator de pesgévcalculado através da dispersao de velocidades na linhaatav
das 10 galaxias mais proximas da galéxia

Com os valores das duas etapas, é calculado um novo valortieidempara uma galaxiae os 10
vizinhos mais proximo no espaco de velocidades. Na quaeét calculado o valor de que mede
a diferenca entre o valor do centroide encontrado para aigalée as 10 vizinhas) e o valor global
do centroide, para ver quao diferente uma regido do aglalo&ram relacdo a todo aglomerado. Na
quinta etapa os valores desdo somados e normalizados pelo nimero total de galaxiaalo©de
a indica quanto o centroide mudou, e quanto maior a mudangay m&alor e maior a chance de ter
uma subestrutura no aglomerado.

O testeA (ou DS Dressler e Shectman (1988)) procura por regides mongghdo que tenham
os valores de velocidade local e dispersdo de velocidades wopae os valores medidos para o
aglomerado inteiro. Para cada galakiemais Nyj; vizinhas proximas, no espaco de posicdes, é
calculado um valor de velocidade média logat dispersdo de velocidades local

O numero ideal de galaxias vizinhas varia de autor para;amocaso de Dressler e Shectman
(1988) foi usado 10 galéxias vizinhas, enquanto AguerrireBgz-Janssen (2010) usarbdip = /N,
onden é o numero total de galaxias do aglomerado, caso o aglom&atda mais de 30 membros
confirmados. Os valores dgpara cada galaxig séo definidos através de

= "2y v 1 (01— 097 (1.18)

g
Na equacao 1.18j4 e vy sdo os valores da dispersao de velocidades do aglomeradalerals

velocidade global do aglomerado. Um valor fidaé calculado sobre a soma de todos os valores

individuais ded;. Quanto maior for o valor d& maior € o desvio dos parametros de uma dada regido
em relacéo aos parametros globais.
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Simulacdes de Monte Carlo séo feitas para calibrar os valtedsobtidos com observacgdes.
Com os valores dA simulado e observado, sdo calculados valprgee indicam a probabilidade de
uma certa regido apresentar uma subestrutura.

Outro teste que segue a mesma linha dos 3D, é okeleColless e Dunn (1996), semelhante ao
teste/A, mas ao invés de utilizar a estatistigalada pela equacéo 1.18, é calculada a probabilidade
de que a distribuicdo de velocidades da vizinhanca de undxigad a distribuicdo de velocidades
das demais galaxias do aglomerado possam ser reprodupidasp mesma distribuicao, via teste
Kolmogorov-Smirnov.

1.5 Efeitos evolutivos

Existe uma relagcéo entre a densidade e o tipo morfologicgdkiias do aglomerado com o
ambiente. Nas regifes mais densas dos aglomerados é maisia@rse encontrar mais galaxias do
elipticas e lenticulares e nas bordas dos aglomeradosamkspirais (Dressler, 1980). A propor¢ao
entre galaxias espirais + irregulares (S+l), lenticuld8£ e elipticas(E) é respectivamente de 50%,
35% e 15%, para galaxias em aglomerados. Fora dos aglomsesg@ooporcdes sao diferentes (80%
S+l, 10% SO e 10% E), j& que a densidade é menor. Também ha lag&@oreom o redshift: existem
mais galéxias do tipo SO em baixo redshift{20) do que em z 0.5 e a frag&do de galaxias espirais
aumenta com o redshift. Apesar de que em alto redshift a @ifide em diferenciar galaxias SO de
E é maior, esse fendbmeno pode indicar um tipo de evolucdoperamm ambientes de alta densidade,
galaxias S se tornam S0. Além da diferenca entre as mor&spgkiste outro fenémeno relacionado
a cor das galaxias em aglomerados. Uma galaxia do tipo mrd&3S0) apresenta uma cor mais
vermelha, pouca ou quase nenhuma formacao estelar e emasuke gnaioria possuem estrelas de
baixa massa e de populacéo do tipo Il. Do contrario, galakaspo tardio (S+I) apresentam uma
cor mais azul, por apresentarem grande formacao estelan ® @mento do redshift, a fracdo de
galaxias azuis também é maior. Esse efeito é chamaddutider-Oemler(Butcher; Oemler JR.,
1978). Uma galaxia espiral movendo-se com alta velocidad&a do aglomerado pode perder o gas
para o ICM, o que poderia explicar o efeito.

Processos evolutivos, comam pressurgonde o gas quente que ha entre as galaxias interage com
0 gas frio que existe entre as estrelas, pode iniciar a famastelar, através da colisdo entre duas
nuvens de gas, como também cessar a formacao estelar, j@ncjoent € possivel que através dessa
interacdo o gas interestelar seja “arrancado” da galéxia @aneio intra galatico (Bekki; Couch,
2003).

Outros tipos de evolugéo de galaxias ainda podem ocorré&m dé espirais para lenticulares.
A fuséo entre duas galaxias disco, que tenham valores dearses®elhante, pode resultar em uma
galaxia esferoidal. Assim duas galaxias espirais podewrsartuma galaxia eliptica. Como as duas
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galéxias possuem géas, apds a colisdo esse gas pode gersrestredas. E comum encontrarmos
galaxias elipticas sem gas e poeira, mas se houver fusdosmral@e menor massa, essa galaxia
eliptica pode ficar com o gas e a poeira. O campo gravitacamalglomerado pode produzir uma

forca diferencial em uma galaxia, arrancando parte do mmhtigssa galaxia, fenébmeno conhecido
por Tidal stripping fazendo com que uma galaxia espiral se torne lenticular.

Vérias evidéncias indicam que as propriedades das gakEmiasn aglomerado estdo relacionadas
com o estagio evolutivo do aglomerado. Em grupos de gal&kiaset al. (2012) mostram que a
fracdo de galaxias azuis é maior em grupos que apresentastsubras do que em grupos sem
subestruturas. De Propris et al. (2004), por outro ladogn&ontram nenhuma relacéo entre a fracéo
de galaxias azuis e a presenca de subestruturas em aglosefaiisédo de aglomerados aumenta a
formacdo estelar e se mostra mais eficiente em aglomerad@poesentam mais de uma subestrutura
(Cohen et al., 2014).

1.6 Objetivos do trabalho

Ainda ha discordancia entre trabalhos que procuram algetagéo entre formacao estelar e a
presenca de subestruturas, se 0s processos evolutivositaumeu diminuem a formacgéo estelar
nas galaxias. De forma geral a relacdo entre as caractasista populacdo estelar e a presenca de
subestruturas ainda € mal compreendida. Isso pode sendmvithto de que os trabalhos utilizam
poucos objetos para os estudos e quase sempre se limitarosapaaiculares, o que torna dificil
encontrar padrdes mais gerais.

Neste trabalho investigamos as diferencas entre as pd@mslagstelares de galaxias em
aglomerados que estdo em diferentes estagios de evolut@nida, com énfase nas subestruturas
individuais que constituem os aglomerados. Para issatjfidamos a ocorréncia de subestruturas em
uma amostra de aglomerados selecionados dos catalogos Ale(2812) e Tempel et al. (2012), e
analisamos o0s espectros 6ticos das galaxias que compdarestagtura, visando identificar padrées
qgue auxiliem a compreender o impacto do estagio evolutigwadpomerados sobre as populacdes
estelares das galaxias. No capitulo 2 sdo descritos o®gasaltilizados na dissertacdo, como
também a base de onde obtivemos os dados. No capitulo 3descmetodologia utilizada para
exclusao de galaxias intrusas e deteccao de subestruttaagém sdo apresentados os resultados
e no capitulo 4 sdo apresentadas as conclusdes e perspe@ssumimos uma cosmologia com
Ho=71kmsMpc1, Qy=0.73 eQp=0.27.



Capitulo 2

Dados e Metodologia

Nesse capitulo é feita uma descrigao sobre o levantamemtadis SDSS, do qual obtivemos os
espectros 6ticos das galaxias analisadas, bem como dtmgjoatde aglomerados de galaxias a partir
dos quais construimos nossa amostra. Na metodologia sendde método de exclusao de galaxias
Shifting gapper e o método automatico de deteccao de suhess. Ao final do capitulo descrevo a
metodologia para analise das populacdes estelares damgala amostra com o programa Starlight.

2.1 Sloan Sky Digital Survey

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) € um dos maiores levanttoeate dados fotométricos e
espectroscoépicos, teve inicio em 2000 e ficou em operaca@O@& quando a segunda fase, o
SDSS-Il,entrou em operacao até 2008. As primeiras duasstdp SDSS cobriram uma area de
aproximadamente 8000 dfeg criaram mapas 3D contendo mais de 930 mil galaxias comifedsh
0.3 e mais de 120 mil quasares com redshifi. A terceira etapa teve inicio em 2008, utilizando um
telescopio (figura 2.1) de 2.5 metros de diametroAgmache Point Observatornyo Novo México.

O Data Release 10 do SDSS fornece um total de 1.843.200 expétitos, sendo que 952.740
s&o espectros de galaxias com cobertura em comprimentoddeden3800 a 9200 A e resolucéo
espectral de 1800 a 2000. Os espectros sdo integrados deniroa janela de 3 segundos de arco
em torno do centro de cada galaxia e obtidos através de 648 blicas.

O imageamento é feito em cinco bandas fotométricgsiz, que abrangem os comprimentos
de onda no 6tico. No levantamento fotométrico sao identiisad69.053.874 objetos, sendo que
208.478.448 sao galaxias. Para a banaacomprimento de onda que apresenta 95% de completeza
é 6165 A, com um limite em magnitude de 22.2. Na figura 2.2 s&inaxas as curvas de eficiéncia
para cada filtro do SDSS.

15
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Figura 2.1:
Imagem do telescopio utilizado pelo levantamento SDSS-tlhte: www.sdss3.org/images
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Figura 2.2:
Curvas de eficiéncia de cada filtro utilizado na fotometria SDScurva verde € para o filtng azul
parag, preto para, vermelho parae magenta para Fonte: https://www.sdss3.org/images/
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2.2 Catalogos utilizados

2.2.1 Catalogo Wen, Han & Liu 2012

O catadlogo Wen, Han & Liu 2012 (ao qual iremos nos referir mitga WHL no restante
do trabalho) € um catalogo de 132684 grupos e aglomeradoslérias detectados na amostra
espectroscopica do Data Release 8 do SDSS, com redshiftsO8ea00.8. A completeza
(completenegsdo aglomerado é maior que 95%, para os que temy0*M, num intervalo de
redshift de 0.05 a 0.42. As incertezas nos redshifts fotooostda amostra sao de 0.025-0.030 para
z < 0.45 e para aglomerados cam- 0.45 o erro se torna maior, a incertezaé calculada como
0z = 0o(1+2). As galaxias com erro na medida do redshift maior que(0.8&) séo descartadas,
assim como galéxias com fotometria ruim ou com contamiregéestrelas e objetos com magnitude
aparente na bandamaior que 21. A selecdo de BCG's é feita usando galaxias elfptiom erro em
redshift< 0.0551+ z) e elipticidade, na banda menor que 0.7. Os aglomerados do catalogo séo
selecionados com mais de 8 galaxias membro bhm< —21 dentro de um raio de 0.5Mpc e um
intervalo no redshift fotométrico de& 0.04(1+ z).

Para obter as galaxias candidatas dos grupos e aglomeradagaves utilizaram o algoritmo
Friends of Friends, (FoF)com um comprimento de ligacdo de 0.5 Mpc, somente para asigsl
mais luminosas, criando assim uma lista de galaxias catadide centro do aglomerado, onde a
galaxia mais luminosa3;) ocupa o centro da distribuigcdo. Dentro de um raio de 0.5 Mpagedor
de uma galaxia, € feita uma contagem de galaxias cp < -20.5. O redshift do aglomerado é
calculado através da mediana dos redshifts das galaxia®adlenum raio de 1 Mpc ao redor .

A galaxia mais brilhante da amostra das galaxias candidatagntro do aglomerado se tornara a
BCG e sera o centro do aglomerado.

Para identificar os membros de cada aglomerado do catalogo WaHtlase espectroscopica do
SDSS, selecionamos, dentro de um recorte de 5 Mpc ao redor dalBC&la aglomerado, as fontes
espectroscépicas com classe espectral “GALAXY” atravasmecript SQL na plataforma CasJobs
1. As coordenadas e o redshift espectroscépico de cada twate titilizados para definir os membros
confirmados de cada aglomerado (ver secéao 3)

2.2.2 Catalogo Tempel, Tago & Liivamagi, 2012

O catalogo Tempel, Tago & Liivamégi 2012 (ao qual iremos edsrir pela sigla TTL no restante
do trabalho) é um catalogo de 77858 grupos e aglomeradod@eaga detectados através da base
espectroscépica do Data Release 8 do SDSS, com redshif@de @.2. O limite inferior do valor do
redshift foi definido para excluir o superaglomerado loctali€lefinido um limite superior pois para
objetos distantes a amostra se torna escassa. Para a datgonile grupo ou aglomerado, os autores

http://skyserver.sdss.org/casjobs/
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utilizaram uma versao do méto#oF, onde o comprimento de ligacao variavel. Nesse método uma
galaxia pertence a um grupo de galaxia, se ha algum membse dagpo proximo a ela, ou seja, a
distéancia seja menor que o valor do comprimento de ligacao.

ApoOs os grupos e aglomerados serem definidos, o valor dazequestra que a quantidade de
grupos com menos de 20 galaxias dominam o catélogo, candtit®3.5% da amostra, enquanto
grupos/aglomerados com mais de 30 galaxias correspondef¥a &glomerados bem massivos,
com riqueza por volta de 75-100 galaxias sao o0s que se afaesem menor quantidade (0.12%).

2.3 Método de exclusao de galaxias

De posse da lista de coordenadagedshiftsdos objetos na direcdo de cada aglomerado do
catalogo WHL, aplicamos o métodbifting gapper(Fadda et al., 1996) para detectar fontes intrusas
(ou seja, que nao estao fisicamente associadas aos agloseaagdshift distintos - mas que ocupam
a mesma linha de visada). O método shifting gapper se basedentificacdo de vales (gaps) no
espaco de velocidade.

O algoritmo é constituido pelos seguintes passos:

e Calculamos a distancia radial de cada galéxia em relacao a Bé@estla separacéo aparente,
em radianos, e da distancia de tamanho angular DA, atravétagdo:

DL
(1+z3ce)?
O valor de DA foi calculado para o redshift de cada aglomenatiizando oNed Wright
Cosmology Calculatdr(Wright, 2006).

Da= (2.1)

e Dentro de cada bin, as velocidadesle cada galaxia no referencial do aglomerado foram
calculadas a partir do redshift através da equacéao:

Ve c <M) 2.2)
1+ 2zgce

e As galaxias sdo separadas em bins radiais a partir do cenaglamerado. Adotamos um valor
minimo de 15 galaxias por bin. No entanto se o ultimo bin fican enenos de 15 galéxias,
essas irdo para o bin anterior e o ultimo sera excluido.

e Dentro de cada bin, as velocidades das galaxias sdo postaslem crescente para que 0s
valores dos quartis de cada bin sejam calculados. Comoiaridérexcluséo, o valor do
f-pseudosigma (Beers et al., 1990), é calculado por

2http://www.astro.ucla.edu/ wright/CosmoCalc.html
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g3 — (1
S= ——— =
PS= 1349

ondeqs representa o valor do terceiro quartidjgrepresenta o valor do primeiro quartil.

(2.3)

e Para uma galéaxia ser excluida, a diferenca da velocidadea dgdaxia com a vizinha mais
proxima (no espaco de velocidade) deve ser maior que o valulado para o f-pseudosigma
para cada bin. Se a diferenca entre as velocidades for neegalaxia serd mantida na amostra.
Assim, uma primeira excluséo é feita.

e Apds a primeira exclusao, as galaxias que ndo foram exdlsidla reorganizadas e separados
novamente em bins radiais, para que novos valores de f-psiguta sejam calculados. O
procedimento é repetido até que nenhuma galaxia seja @aclui

Na figura 2.3 mostramos diagramas no espaco de velocidadeslistdncias radiais para trés
aglomerados da amostra, ilustrando o resultado da aptickzénétodo shifting gapper.

As figuras do lado esquerdo de 2.3 representam os aglometadasixias antes do procedimento
de excluséo ser aplicado. Cada circulo representa uma@aléias estao distribuidas de acordo com
as distancias a partir do centro e de acordo com as veloada@dprograma shifting gapper procura
por “buracos” no espaco de velocidades entre as galaxiadigéss do lado direito representam
o resultado da exclusdo. Galaxias representadas poradrcheios sdo as galaxias excluidas e as
galaxias como circulos vazios, sao as galaxias confirmaata®mglomerado. Apos aplicar o shifting
gapper, selecionamos os sistemas que ficam com 30 ou maisragerobfirmados, e com isso nossa
amostra ficou com 639 aglomerados do catalogo WHL.

2.4 Deteccao de subestruturas

De posse de nossa amostra final de aglomerados de galéxdiazamds uma adaptacao
automatizada do teskede Colless e Dunn (1996) para fazer a detec¢éo de subesttutura

O testek procura por regides no aglomerado que tenham uma distibdig velocidades diferente
da distribuicdo de velocidades do aglomerado como um todosega, procura por regides que
aparentam ter uma cinematica diferente do restante do egdolm. Para cada galaxia é feita
uma comparacao entre a distribuicdo de velocidades giaxias vizinhas com a distribuicdo de
velocidades das galaxias do aglomerado.

Para cada galéaxiaé calculado um valor numérico #edado por

ki = —log(Pks(D > Dops)), (2.4)

ondePxs € a probabilidade, calculada a partir do teste Kolmogomw$yv, de que a distribuicdo de
velocidades local (dasvizinhos da galaxia) e a distribuicdo de velocidades glsbgm oriundas de
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Figura 2.3:

3000

As figuras acima representam aglomerados antes (esquexpd3 édireita) o procedimento de

exclusdo. No eixo horizontal estdo os valores equivaléntistancia radial da galaxia até o centro
do aglomerado. No eixo vertical estdo os valores corresgird as velocidades das galaxias no

referencial do aglomerado. Os circulos cheios represeasagalaxias que foram excluidas e o
circulos vazios sao as galaxias confirmadas.
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uma mesma distribui¢ao original. O aglomerado como um tode ger caracterizado pelo somatorio
dos valores d&; para todas as galaxias individuais.

A significancia estatistica dos valores desko determinadas através de simulacdes de Monte
Carlo nas quais as velocidades das galaxias sdo embaratiiadasiamente, destruindo quaisquer
correlagdes entre posicao e velocidade.

A figura 2.4 ilustra o testk para o aglomerado de Coma (Colless; Dunn, 1996). O tamanho dos
circulos é proporcional ao logaritmo da probabilidade delaxig pertencer a uma subestrutura. Na
figura 2.4(a) € mostrada a distribuicdolgecalculada para as galaxias, na figura 2.4(b) simulacfes
com valor mais alto, na figura 2.4(c) os valorekdgo feitos através da mediana das simulagdes, na
figura 2.4(d) os valores deséo oriundos de uma simulacéo cujo vatgicorresponde ao percentil
99 de todos os valores dg obtidos nas simulagdes. Através disso os autores indicanhguwma
estrutura principal ao redor do centro do aglomerado e oegrido ao redor da galaxia NGC 4839.
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Figura 2.4: Exemplo de bubble plot produzido pelo tegte O tamanho dos circulos é proporcional ao
logaritmo da probabilidade de a galaxia pertencer a uma subestrutura. x¥ad#aC 4839 se localiza no
ponto (-30 arcmin, -30 arcmin). (Figura retirada de Colless e Dunn1996.)

Regides nas quais ha varios circulos grandes indicam althalpimlade de existir uma
subestrutura. O teste porém, nao identifica explicitamente a localizacdo de uotsesrutura
individual, nem fornece estimativas da cinematica da suitesa.
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Na figura 2.5, mostramos um exemplo da aplicacdo do teatem dos aglomerados de nossa
amostra. Como na figura 2.4, o tamanho dos circulos é propatca@ valor de k, e as cores dos
circulos indicam a velocidade peculiar média da vizinhaRgalemos observar na figura que existem
duas regides distintas nas quais os circulos indicam &agistde subestruturas. Além disso, essas
duas regides também estdo associadas a velocidades perdigtintas. Dessa forma, a figura sugere
gue o aglomerado em questédo é formado por duas estruturasmematicas distintas.
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Figura 2.5: Essa figura representa a primeira deteccdo de subestrutura. Os eikamtal e vertical
representam as coordenadas das galaxias e a escala de coreditei@mdadica o valor da velocidade peculiar
média em km/s.

Uma vez que pretendemos analisar individualmente as estsutinematicas dos aglomerados
de nossa amostra, precisamos de uma metodologia que gieatEutomaticamente as regides nas
quais se localizam as subestruturas e determine seus pardmieematicos. Para isso, utilizamos
o algoritmo LocKE -Local Kinematic Estimator (Rembold & Soares 2015, em preparagao), uma
versao automatizada do testeue identifica automaticamente as estruturas individusasés da
convolucdo do campo do aglomerado no espaco de posicédo cdaarael gaussiano, utilizando os
valores de&k como pesos estatisticos.

As etapas do algoritmo sao:

e Define-se um nimero de vizinhag,=v/'N, ondeN é o numero de galéxias do aglomerado.

e O i-ésimo vizinho associado a uma galéxia € determinado, naelkagéo apenas a galaxia
em questdo, mas em relacdo a todosi-dsvizinhos mais proximos. Isso evita que
galaxias localizadas entre duas estruturas sejam asascéadalaxias das duas estruturas
simultaneamente.
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e Sao calculados os valores kle a estatisticl, para o aglomerado

e O procedimento é repetido enquant@,n< N/2, visando identificar a escala 6tima para
identificacdo de uma subestrutura. O valonggque maximizék, é fixado.

e Sdo realizadas simulagbes de Monte Carlo redistribuindelasidades das galéaxias, e o valor
dek, é calculado para cada simulacao.

e Se o percentil 95% dos valores kiedas simulacdes € superior ao valokgeconsidera-se que
a significancia estatistica do teste ndo é suficiente pai@aima presenca de subestruturas (e
nesse caso o aglomerado é considerado desprovido de stlresfy. O algoritmo determina,
entdo, a dispersao de velocidades do sistema, e encerraedpnento. Caso contrario, o
algoritmo procede a identificacdo das estruturas indivédua

e E feita a convolucdo do campo observado com uma gaussiaimaebisional cuja largura
corresponde a 1.5 vezes o percentiA{N)x100%, usando os valores #ede cada galaxia
COMo pesos estatisticos.

e A mesma gaussiana € utilizada na convolu¢cdo de um campoasimuhas quais 0s pesos
estatisticos correspondem ao percentil 95% dos valoredasios dek,.

e Os dois mapas anteriores sao subtraidos, e o algoritmoifidantalor de pico no mapa
resultante. Em torno dessa regido, sera selecionada anarsanbestrutura do aglomerado.

e As galaxias do aglomerado que se localizam em torno de cadag regides onde o mapa
apresenta valores iguais ou superiores a metade do val@sgeativo pico, sdo atribuidas a
subestrutura.

e Estimativas preliminares das velocidades médias e dasrd@®gs de velocidade da subestrutura
e do restante do aglomerado sao calculadas via método bitBigers et al., 1990).

e O algoritmo procede a descontaminagdo da subestrutuewéatde um modelo de mistura
gaussiana de dois componentes, cujos parametros sdo addsvalores calculados no item
anterior. Com isso, as galaxias que nao pertencem a subestrmas que estdo na linha de
visada séo excluidas.

e Os valores finais (biweight) da velocidade média e da di§peaite velocidades da subestrutura
sao calculados, e as respectivas incertezas sao obtidasngebdo jackknife (Beers et al.,
1990). A primeira subestrutura esta, assim, completantEtezgminada.

e As velocidades das galaxias da subestrutura sédo subasitydr valores sorteados da
distribuicdo de velocidades do restante do aglomeraddomesn a amostra.
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e O processo € inteiramente repetido, visando determinasgwbestruturas.

e O algoritmo se encerra quando nenhuma nova subestrutuzatéfithda. As galaxias restantes,
que ndo foram atribuidas a nenhuma subestrutura, sdoidéba um Unico objeto, e seus
parametros cinematicos sao calculados.
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Figura 2.6:Mapa de convolugéo referente a figura 2.5. Nos eixos x e y estdo atecadas. A escala de
cores identifica a probabilidade de existir subestrutura. Quanto mais vermalbr a probabilidade e quanto
mais azul menor a probabilidade. O zero da escala € obtido através de 8esutagnte carlo.

Vamos ilustrar os passos do algoritmo LocKE utilizando ommesglomerado da figura 2.5. A
figura 2.6 mostra-se 0 mapa de convolu¢cdo do campo obseruattaislo do mapa de convolugéo
das simulacdes. O valor dos residuos € indicado pela corraddireita. Pode-se observar um pico
significativo em vermelho, indicando a maxima probabilelai® ocorréncia de uma subestrutura.
Também se pode observar que este pico corresponde a umabdasrsuras ja identificadas no
diagrama da figura 2.5.

Apoés a selecdo das galaxias associadas a primeira subesteuh substituicdo das velocidades
dessas galaxias por valores extraidos da distribuicéoldeidades das demais galaxias, o algoritmo
refaz o testé& para essa nova configuracao de velocidades. O resultaddduosa figura 2.7. Nessa
figura, os circulos sao significativamente menores do quegneaf.5 e, através de uma inspecéo
visual, ndo sugerem a existéncia de subestruturas.
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Figura 2.7:llustracéo test& apds a detecgdo. No eixo horizontal esta representada a ascéasin geaus e
no eixo vertical a declinagdo também em graus. A escala de cores inditar onédio da velocidade peculiar
das galaxias.

Na figura 2.8, mostramos o mapa de convolucdo para essa caghgude velocidades.
Nesse mapa, os residuos sao negativos, ilustrando queificigria estatistica de ocorréncia de
subestruturas € inferior a 95%. Dessa forma, o algoritmdEoatribui ao aglomerado em questao
apenas duas estruturas, o que concorda com a interprefagabfeita na figura 2.5.
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Figura 2.8:Mapa de convolucéo referente a figura 2.7.

De posse das dispersodes de velocidades das subestrutiiveduisis dos aglomerados dotados
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de subestruturas, e da dispersao de velocidades globajldoseaados desprovidos de subestruturas,
além da distribuicéo projetada das galaxias em cada estydeterminamos sua massa virial atraves
da equacéo 1.14.

2.5 Sintese de populacdes estelares

A luz emitida por uma galaxia que chega a Terra contém infod@sde bilhdes de estrelas. Cada
estrela com propriedades fisicas diferentes, como difesemassas, idades, metalicidades. Essas
informacgBes séo obtidas a partir do espectro e para issoc&@raterpretar esse espectro como
sendo a contribuicdo somada de todas estrelas. Para éxtranacdes dos espectros das galaxias,
€ necessario utilizar modelos sintéticos que sejam caplazesparar essas contribuicdes indicando a
guantidade e o tipo espectral das estrelas que compdematresdais modelos podem ser empiricos
ou tedricos. Como numa galaxia existem muitas estrelas, ecgspda galaxia é decomposto em
combinacdes de populacdes estelares sin{Sliegle Stellar Population - SSP)

Uma SSPé composta por um conjunto de estrelas sintéticas de diésrd¢ipos espectrais, de
mesma idade e metalicidade. Nesse conjunto, todas aseséel geradas de uma mesma nuvem em
um Unico evento. No comeco as estrelas fazem parte da seégpéncipal do diagrama HR e com o
passar do tempo vao migrando para outras partes do diageaatartlo com as trajetdrias evolutivas
gue estrelas de diferente massa seguem.

Para criar um espectro modelo de uBfPé preciso integrar a contribuicdo em luminosidade de
diferentes tipos de estrelas. Alguns parametros imp@satevem ser levados em consideragéo, como
a funcdo de massa inicidinftial Mass Function - IMF que fornece a quantidade de estrelas num
determinado intervalo de massa para diferentes massasa @etdormacao estelaBiar Formation
Rate - SFR que indica a eficiéncia de producéo de estrelas a partir 8o 4éualmente existem
diversos modelos de sintese de populagdes estelares gem ged utilizadas, como a de Bruzual e
Charlot (2003) que tem um alcance em comprimento de onda, oarmrelsolugéo espectral de 3A, de
3200 a 9500 A, porém com resolucéo mais baixa, o alcance é Aa@1160um.

Para investigar as populaces estelares das galaxias sie ao®stra, utilizamos o programa
Starlight (Cid Fernandes et al. (2005); Mateus et al. (200&3se programa ajusta um espectro
sintético a partir do espectro observado de uma galédxiadosam conjunto de espectros de base a
escolha do usuério (geralmen8&SPs de diferentes idades e metalicidades).

Utilizamos os modelos de Bruzual e Charlot (2003) ctv de Chabrier (2003), onde a
distribuicdo de massa estelar € definida por uma lei de patédtilizamos o Starlight para descrever
0s espectros das galaxias da amostra em termoS$Rsescolhidas. Com isso, obtivemos a idade
estelar média das galaxias que povoam as regides de stnestitambém dos aglomerados sem
subestrutura, como também a metalicidade média das galdssaaglomerados. Embora a escolha
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dos modelos de sintese de populacdes interfira nas estasatas propriedades das populacdes
estelares, nosso foco principal € identificar diferencaears varios sistemas a serem analisados,
de forma que nossos resultados devem ser pouco afetadasspaseolha.

A base que utilizamos dentro do Starlight continh&5&5s com 15 valores de idades e 3 valores
de metalicidade, representados na tabela 2.1.
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Tabela 2.1: Base de idades e metalicidades.

Numero da SSP  Idade (anos)  Metalicidade (Z2)

1 1.000000E+06 0.00400
2 3.160000E+06 0.00400
3 5.010000E+06 0.00400
4 1.000000E+07 0.00400
5 2.512000E+07 0.00400
6 4.000000E+07 0.00400
7 1.015200E+08 0.00400
8 2.861200E+08 0.00400
9 6.405400E+08 0.00400
10 9.047900E+08 0.00400
11 1.434000E+09 0.00400
12 2.500000E+09 0.00400
13 5.000000E+09 0.00400
14 1.100000E+10 0.00400
15 1.300000E+10 0.00400
16 1.000000E+06 0.02000
17 3.160000E+06 0.02000
18 5.010000E+06 0.02000
19 1.000000E+07 0.02000
20 2.512000E+07 0.02000
21 4.000000E+07 0.02000
22 1.015200E+08 0.02000
23 2.861200E+08 0.02000
24 6.405400E+08 0.02000
25 9.047900E+08 0.02000
26 1.434000E+09 0.02000
27 2.500000E+09 0.02000
28 5.000000E+09 0.02000
29 1.100000E+10 0.02000
30 1.300000E+10 0.02000
31 1.000000E+06 0.05000
32 3.160000E+06 0.05000
33 5.010000E+06 0.05000
34 1.000000E+07 0.05000
35 2.512000E+07 0.05000
36 4.000000E+07 0.05000
37 1.015200E+08 0.05000
38 2.861200E+08 0.05000
39 6.405400E+08 0.05000
40 9.047900E+08 0.05000
41 1.434000E+09 0.05000
42 2.500000E+09 0.05000
43 5.000000E+09 0.05000
44 1.100000E+10 0.05000

45 1.300000E+10 0.05000




Capitulo 3

Resultados

Nesse capitulo, apresentamos o0s resultados obtidos ragiui do método shifting gapper
a amostra WHL, a frequéncia e os parametros cinematicos destauturas identificadas pelo
algoritmo LocKE, e as caracteristicas das populacfesaessabbtidas pelo Starlight.

3.1 Identificacao de galaxias intrusas na amostra WHL

Wing e Blanton (2013) utilizaram o método do gap fixo, que aésmde ter um valor diferente
para cada bin, utiliza sempre o mesmo valor para exclusdmgswde Wing e Blanton (2013) o valor
do gap foi de 500 km/s e Katgert et al. (1996) utilizaram 10@@0skcomo valor de gap fixo. O método
shifting gapper, por ter o gap variavel, mantém algumasges&om velocidade peculiar maior que
1000 km/s, o que o gap fixo ndo faria, porém exclui mais gadriausas do que o gap fixo (e.g.
figura 3 de Wing e Blanton2013).

Na figura 3.1, mostramos o resultado da aplicacao do métditioglgapper a quatro aglomerados
da nossa amostra, oriundos do catalogo WHL. Os diagramas@rdaqessa figura mostra, no espacgo
de velocidade e distancia radial em relacédo ao centro donegéalo, todas as galaxias na linha de
visada com velocidades peculiares inferiores a 3000 km/seéaméo a velocidade do aglomerado.
Os diagramas da direita mostram quais objetos foram camasidg intrusos pelo método. Na figura
3.1(a), entre 3 Mp& R <5 Mpc, parecem existir trés estruturas filamentares, senpmvavel de que
todas as galaxias facam parte de um mesmo aglomerado. Na 3dib), podemos observar que o
método se mostrou bastante eficaz ao excluir galaxias msjgerdas em regides distantes do centro.
O mesmo comportamento pode ser observado para os demarseagiios da figura 3.1.

Os circulos vazios das imagens da direta sdo as galaxiasncadéis como membros. Dentre
0s metodos para selecédo de galaxias membros, o shiftingggappmostra mais eficiente ja que é
independente de hip6teses sobre a dindmica do aglomeradbér para aglomerados com muitas
e poucas galaxias (Fadda et al., 1996).

29
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Figura 3.1:llustracdo do método shifting gapper, antes e apés a exclusdo. No ezorttal temos a distancia
gue a galaxia se encontra do centro do aglomerado, e no eixo verticalosstalores de velocidade dessas
galaxias.
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3.2 Subestruturas

Nas figuras 3.2 a 3.5, mostramos o resultado da aplicacagoaitiraio LocKE a quatro dos 1052
aglomerados de nossa amostra.
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Figura 3.2:
llustrac&o do teste k e mapa de convolucédo para aglomeradswoestrutura. Nos eixos horizontal
e vertical estdo as coordenadas das galaxias em ascersséalesinacdo com unidade de graus. Na
escala de cores dos graficos superiores temos as velocpurdmres médias das galaxias e na
escala de cores dos mapas inferiores temos os valoiesatenalizados pelas simulacdes de Monte
Carlo.

A figura 3.2 mostra um aglomerado para o qual o LocKE atribpenas uma subestrutura além
do priméario. No diagrama 3.2(a), temos o resultado do testpu& sugere a existéncia de uma
subestrutura com velocidade peculiar negativa; 0 mapa mehkaéo no diagrama 3.2(c) confirma
gue essa estrutura corresponde a uma subestrutura congait@&ncia estatistica. Nos diagramas
3.2(b) e 3.2(d) estéo os resultados para 0 mesmo aglomeiaaoa substituicdo das velocidades das
galaxias da subestrutura por uma amostra de velocidadestodo campo. Os circulos no diagrama
3.2(b) ndo sugerem a existéncia de subestruturas, e no reamadblucéo 3.2(d) essa concluséo é
confirmada pelos valores negativos em toda a regiao do atadime

Na figura 3.3, mostramos mais um caso em que o LocKE atribuitimita subestrutura além do
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primario a um aglomerado da amostra. Nas figuras 3.3(a) st@x) as galaxias distribuidas de acordo
com as suas coordenadas e as cores indicam a velocidadeapentdia. Proximo da declinagcéo
0° e ascensao reta entre 46647 pode se ver um acumulo de galaxias e todas com velocidade
proximas ¢~ +450 km/s) e o restante das galaxias desse aglomerado coadeele bem diferentes
(=~ -400 km/s), s essa diferenca de velocidades ja poderidaagmara uma subestrutura. No mapa
de convolucdo da esquerda é possivel ver que a regido com pnali@bilidade de ser subestrutura
fica sobre a mesma regido com velocidades em média de 450 Apds.essa primeira procura por
subestruturas, o programa troca as velocidades das gatfuegforam detectadas como subestrutura
para entdo procurar por mais alguma subestrutura. Osadealsdo mostrados nas figuras 3.3(b) e
(d). Como néao ha indicativo de outro nivel de subestrutursen@glomerado, podemos ver os circulos
com tamanhos quase iguais e no mapa de convolucéo referesgesadados podemos observar uma
regido azul, indicando que ndo ha mais subestruturas.

O programa também se mostra eficiente nos casos em que hdemais mivel de subestrutura,
ou seja, um aglomerado com mais de uma subestrutura. Na 8gutamos um exemplo desse tipo.

No diagrama 3.4(a), temos o resultado do teste k para os dadogis, enquanto que em 3.4(c)
estdo os resultados do teste k apods a identificacdo da miséestrutura. Diferentemente do que
ocorreu com os aglomerados das figuras 3.2 e 3.3, nesse cagarals teste k sugere a existéncia
de uma segunda subestrutura. Os mapas de convolugdo 3.3@(d¥ confirmam a significancia
estatistica dessas duas subestruturas. Os diagramase331{&f) mostram que o teste ndo aponta
a presenca de novas subestruturas, de forma que o LocKHiaodlaglomerado em questéo duas
subestruturas além do primario.

Finalmente, a figura 3.5 mostra um aglomerado da amostraopqual o LocKE né&o atribuiu
subestruturas. No diagrama 3.5(a), embora o tamanho dasdasrvarie significativamente, os
valores de k atribuidos as galaxias ndo indicam a presensalssstruturas, como mostra o mapa
de convolugéo 3.5(b).
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A aplicacdo do algoritmo LocKE indicou que 44% dos aglomesade nossa amostra sao
providos de subestruturas. Outros autores, utilizandersibs testes, detectaram frequéncias de
subestruturas distintas. Aguerri e Sanchez-Janssen )(208blanes et al. (1999), utilizando
testes 3-D, encontraram frequéncias de 33% e 31% respuetita, para diferentes amostras de
aglomerados de galaxias. Einasto et al. (2012), utilizandiiplos testes simultdneos, encontraram
subestruturas em 70% a 80% de suas amostras. A frequénciangaaetramos sdo apenas um
pouco superiores aos de Aguerri e Sanchez-Janssen (20kdaresS et al. (1999), mas bastante
inferiores aos de Einasto et al. (2012), provavelmenteymestes autores incluiram testes 2-D em
sua metodologia.

Apés a deteccdo das subestruturas, e feita a separacao ldoseglos entre primario e
secundario. Criamos figuras que representam a distribuigg@alaxias nas estruturas primaria e
secundaria.

A obtencdo dos parametros cinematicos das subestrutuwlagdirais identificadas até aqui
sofre de problemas de contaminacdo de amostras, uma venalieha de visada de uma dada
subestrutura, pode haver galaxias que fazem parte do prio@mesmo de outras subestruturas que
estdo parcialmente sobrepostas. Para tentar corrigirceséaminacao, é aplicado um modelo de
mistura gaussiana para as galaxias na regido de uma stnestna tentativa de identificar galaxias
cuja velocidade é mais compativel com a distribuicdo deciddales do restante do campo do que
com a distribuicdo da propria subestrutura. Para isso, &Eadiliza o pacote PyMix;The Python
mixture package A figura 3.6 mostra o resultado do modelo de mistura gausgiara 0s mesmos
aglomerados da figuras 3.2 a 3.4. Nos histogramas de vetlecklé(a) e (b), que estado associados aos

Pymix é uma biblioteca Python que implementa algoritmos @eleios de misturas para mineracédo de dados.
Disponivel em http://www.pymix.org/
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aglomerados das figuras 3.2 e 3.3 respectivamente, pod@mngsesdiversos objetos descrevem uma
distribuicdo de velocidades semelhante a do campo extesabestrutura (em vermelho), de forma
gue a contaminacao das subestruturas é significativa. Cidaag@, entdo, atribuida a subestrutura
(ou nado) se a probabilidade de pertencimento ao modo comdspte a subestrutura for superior
(inferior) a 50%. As galaxias que sao confirmadas como pegtéas a subestrutura sdo mostradas
em azul. Pode-se perceber que o erro nos parametros cinesasisociados as subestruturas seria
significativo na auséncia dessa correcao pela contamirdsEioampos. Nos histogramas 3.6(c) e
3.6(d) mostramos o0 modelo de mistura gaussiana para asuhesrsituras do aglomerado mostrado
na figura 3.4. Nesse caso a contaminacao do campo é nula rerprémbestrutura detectada, e muito
baixa na segunda subestrutura.

—2000 —3000 —-1500 -1000 —500 0 500 1000 1500 2000
v (kms™) v (kms™)
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© I )

—8000 —-1500 -1000 -500 0 500 1000 1500 2000 —8000 —1000 0 1000 2000 3000
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Figura 3.6:Histogramas de velocidades das galaxias
Histogramas das velocidades das galaxias, separados por estrintciggap(vermelho) e subestrutura (azul).
O eixo x € a velocidade das galaxias em km/s. No eixo y é a quantidade desobjeto

Na figura 3.7, mostramos a distribuicéo espacial das gal@sisociadas as estruturas individuais
dos aglomerados mostrados nas figuras 3.2 a 3.4, apés a @stmtado de cada campo.
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3.3 Parametros cinematicos

Apos a identificacdo das estruturas cinematicas individdai cada aglomerado, o algoritmo
LocKE determina os parametros cinematicos das estrutDeagparticular importancia é a disperséao
de velocidades, que pode ser utilizada como um estimadoradesam Na figura 3.8, mostramos o
histograma de dispersao de velocidades obtido pelo LocK& gmestruturas individuais de nossa
amostra. Os valores médios da dispersao de velocidades &892+ 215 km/s para o catalogo
WHL e 362+ 168 km/s para o catalogo TTL. Para aglomerados com e semtsuthess, Aguerri e
Sanchez-Janssen (2010) encontraram valores de dispersémdidades em torno de 550 km/s. Para
um grupo de galaxias centrado em NGC 4874, Colless e Dunn (Ee@@ntraram uma dispersao
de velocidades de 329 km/s. Para quatro grupos do GFHGU et al. (2012) encontraram uma
meédia de 525km/s para a dispersédo de velocidades. Dessa, fama fracao significativa dos
sistemas identificados na nossa amostra (em particulataja@ansubestruturas) possui dispersées
de velocidades compativeis com grupos de galaxias.

De posse das dispersfes de velocidades das estrutunagreet suas massas através da equacao
1.14. A figura 3.9 mostra os histogramas de massa para os exgldos de nossa amostra. A
distribuicdo é compativel com a faixa de massas tipica dsmagados de galaxias, com pico
proximo de 18*M ., e sdo condizentes com os valores encontrados na litedtapes et al. (2009);
Carlberg et al. (1996)).
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Figura 3.8: No eixo x estéo distribuidos os valores de dispersdo de velocidadestdasiras primaria e
secundaria. No eixo Y estd o nimero de objetos para cada valor desdispler velocidade. O histograma (a)
é referente ao catalogo WHL e (b) é referente ao catalogo TTL.

2Group Environment and Evolution Collaboration
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massa solar. No eixo y é o numero de objetos. O histograma (a) € para gocatdtl e o (b) representa o
catalogo TTL.

3.4 Populacbes estelares

Para estudarmos as caracteristicas das populacfes esstgleg as galaxias nas estruturas
detectadas em cada aglomerado apresentam, utilizamograma Starlight.

Através do espectro das galaxias € possivel ver diferengias suas populacdes estelares.
Sabendo qual a melhor combinacéo de populagdes estelaagmpesenta o espectro da galaxia,
podemos obter informac6es como idade e metalicidade dgati€as e comparar com galaxias
gue povoam o centro dos aglomerados, galaxias de campajagatple estdo em subestruturas de
aglomerados ricos ou aglomerados pobres.

Na figura 3.10 apresentamos exemplos do resultado da spaesseis objetos da amostra. Em
cada espectro esta a idade estelar média calculada atea8és @ espectro de cor preta é o espectro
da galaxia e a linha em azul é o ajuste que o programa faz s@sgectro observado.

O arquivo de saida do programa Starlight fornece o perced¢umassa para cada SSP, com um
determinado valor de idade e metalicidade. O valor de idsiddee média € calculado através de uma
média ponderada por massa, como

45
IiM;
lej j

— (3.1)
> M
j=1
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da galaxia é representado pela cor preta e a cor azul € o modelo pgakidstarlight.
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onde o somatdrio e feito sobre as populac¢des estelaées,valor final da idade estelar mediag
M; séo os valores da idade e o percentual de massa especificad&Sin

A metalicidade estelar média que obtivemos para as galéxtasculada através de uma media
ponderada por massa, da mesma maneira que 3.1, como

45
2 ZiM;
j=1

45
M.
A

Z= : (3.2)

ondeZ; é a metalicidade de cada SSP.
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Figura 3.11Histograma da idade estelar média para aglomerados com e sem subestiagutaas amostras.
No eixo horizontal estdo os valores medidos para idade (em anos) emuegiical temos a quantidade de
objetos correspondente a idade.

A figura 3.11 mostra as distribui¢cdes de idade estelar médarmetalicidade média para todas
as galaxias da amostra. O valor médio da idade estelar obtit#n8.7+ 2.0x10° anos, um valor
semelhante as encontradas por Gallazzi et al. (2005) e Rakbs(2008). No histograma 3.11(a),
podemos perceber que existem objetos com idades estekégésmroximas dex610° anos, e muito
poucos objetos com idades inferiores a esse valor. O histegde metalicidades em 3.11(b) mostra
gue a metalicidade tipica das galaxias da amostra € solare-am torno de Z=0.023- 0.009, em
excelente concordancia com os resultados de Gallazzi(@04l5).
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3.4.1 Estruturas individuais

Visando identificar diferencas nas populacbes estelapgsasi dos diferentes sistemas que
compdem aglomerados dotados de subestruturas, vamoficdassossa amostra de estruturas
em trés grupos. Aglomerados sem subestruturas serdodosfetbmo sistemas SS. Dentre os
componentes de aglomerados dotados de subestruturassaaasera dividida entre o componente
mais massivo do aglomerado, ao qual nos referiremos compaente primario (CP), e toda as
estruturas menos massivas que o primario, que conjuntarf@mam as subestruturas propriamente
ditas e serdo referidas como componentes secundarios (CS).
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Figura 3.12:
Histograma mostrando a frequéncia de idades para as gatixemostra.

A figura 3.12 mostra o histograma de idade estelar média parésclasses de sistemas. Podemos
observar que o comportamento geral do histograma € similae @s trés classes, embora para
sistemas CS a figura sugira idades ligeiramente mais baisas. gossivel diferenca entre as idades
estelares sera investigada a seguir.

A figura 3.13 apresenta a relacdo entre a idade estelar m@dmetalicidade média, para cada
uma das trés classes de objetos. Existe uma tendéncia gesahtido de galaxias com populacdes
estelares mais velhas apresentarem metalicidade maig@kan com grande dispersao. Isso também
€ observado por Rakos et al. (2008), embora nesse caso ossaunterpretem essa relacdo como um
efeito secundario da massa da galaxia.

Na figura 3.14, apresentamos a relacéo entre a idade esteda ;na magnitude absolutéy
das galaxias nas trés categorias de sistemas estudadasgrgipa amostra em sistemas de baixa
massa, corM < 10'4°M, (diagrama 3.14(a)), e os sistemas massivos,om10'°M, (diagrama



CAPITULO 3. RESULTADOS

43

o
>

o
>

= =
o N
T T

Idade estelar media (Gyrs)

= =
o N
T T

Idade estelar media (Gyrs)

-0.4 -0.2

14

O‘.O 0‘,2 O‘.O 0.2
Metalicidade log (Z/Z ®) Metalicidade log (Z/Z ®)

0.4 -0.4 -0.2 0.4

-
N
T

Idade estelar media (Gyrs)

—
1S
T

=)
T

—6.4 —6.2 O‘.O 0‘,2
Metalicidade log (Z/Z ®)

Figura 3.13:
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3.14(b)). Essa figura mostra que galaxias mais luminosaseamiam populacdes estelares mais
velhas do que galaxias de baixa luminosidade. Esse compamta é provavelmente um aspecto
do fenbmeno delownsizing no qual a formacgao estelar migra sistematicamente paerss de
menor massa ao longo do tempo cosmico (Neistein et al. (2B06janot et al. (2009)). Porém, essa
figura também mostra uma diferenca importante entre a®difes classes de sistemas. No regime de
baixa massa, os sistemas SS diferem apenas marginalmemgesidoas CP e CS (um leve excesso
no valor da idade estelar média, com baixa significanciaj.oBtvo lado, no regime de alta massa,
as galaxias que fazem parte de aglomerados SS apresentalagi@s estelares mais velhas do que
as demais, especialmente no limite de baixa luminosidadiem Alisso, o diagrama 3.14(b) sugere
gue sistemas CP apresentem, por sua vez, populacoes ssteddsevelhas do que sistemas CS, uma
diferenca que também tende a se tornar mais evidente ne litmibaixa luminosidade (exceto pelo
bin de mais baixa luminosidade, para o qual o nUmero de abgehmixo.) A incerteza no valor da
idade média em cada bin € consideravel, mas a diferenca dgocmmento entre as categorias €
consistente nas diferentes faixas de magnitude, o queesngerse tratar de uma diferenga espuria.

Na Figura 3.14(b) tém-se o limite de massa superior‘@°M.. Nesse caso, separados pela
massa, fica mais evidente a relacéo entre o estado dinammglaloerado e a idade estelar média.
Em 3.14(b) é possivel ver que existe diferenca (em relacampal@cdo estelar) entre uma galaxia
pertencer a um aglomerado sem subestrutura do que um costrsid@. Em média os aglomerados
sem subestrutura apresentam populacfes estelares nfas del que 0os componentes primario e
secundario. E o CP apresenta galaxias com populacdes estelais velhas do que CS.

Outro aspecto importante observado na figura 3.14 é que oartampento dos sistemas CS parece
idéntico nos dois regimes de massa, mas o0 mesmo nao pareeedaate para sistemas SS e CS. Na
figura 3.15, comparamos os comportamentos nas diferentes fde massa para as trés classes de
objetos.

Fica evidente por essa figura que as trés classes apresedetéatg, um comportamento distinto
na transicdo entre sistemas de alta e de baixa massa. Angifegemais marcante para os sistemas
SS, que apresentam um envelhecimento sistematico da sulag@p estelar, e menos importante em
sistemas CP.

Na figura 3.16, apresentamos diagramas semelhantes aoadonssta figura 3.14, porém agora
mostramos a fracdo de galaxias com idades estelares mathesres a &10° anos em funcéo
da luminosidade da galdxia. Também nessa figura observdesgl@ncia de que galaxias menos
massivas apresentem maior probabilidade de possuir idhelaremédia mais baixa, para quaisquer
faixas de massa. No limite de baixa massa, ndo vemos disaeignificativas entre as classes SS, CP
e CS. Porém, em sistemas mais massivos, a classe SS apresaritagéio de galaxias mais jovens
sistematicamente mais baixa do que os sistemas CP e CS, efessagdi aumenta para galaxias de
baixa luminosidade. Da mesma forma, sistemas CP apreseraeao fmais baixa do que sistemas
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Idades estelares médias para sistemas de diferentes remgascdo da magnitude absoluta das
galaxias. A figura (a) é para objetos com massa abaixo HelQ, e a figura (b) é para objetos com
massa superior a 3#°M.,. As incertezas foram estimadas [pootstrap
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Figura 3.16:

Fracao de objetos com idade estelar média inferior a 6 Gyfueg@o da magnitude absoluta das
galaxias. A figura (a) é para objetos que tem massa menor gfig\.g e a figura (b) é para objetos
que tem massa maior queltOM.,. As incertezas foram estimadas {pootstrap
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CS.

3.5 Discussoes

Os resultados da secédo anterior sugerem gque a idade esteliardas galéxias é diferente quando
uma galaxia faz parte de um aglomerado dinamicamente nmalisiéo do que em aglomerados que
apresentam subestruturas, embora essa diferenca sdjgebamsassa do sistema.

Wu et al. (2014) estudando trés aglomerados do superagldmé?|1604, encontrou que em
aglomerados dinamicamente jovens a formacgéo estelar & dmigue em aglomerados evoluidos,
tendo galaxias com idades estelares médias menores. Os dartormacao estelar nas galaxias dos
aglomerados dinamicamente jovens podem estar relacisradiosdo de galaxias enquanto estédo
sendo acretadas ao aglomerado. Com a evolucdo dinamica almeagto, a formacéo estelar
diminui e o0 nimero de galaxias pos-starburst aumenta. @d¢raa comparacdo de simulacées de
N-corpos com observacoes, Taranu et al. (2014) sugerem gseada de cessacao de formacéao
estelar (quenching) é da ordem de1®° anos, e é devida principalmente a processos lentos como
estrangulamento e ram-pressure.

Tanto um aumento (Steinhauser et al., 2012) quanto uma uiigdion (Quilis et al., 2000) da
taxa de formacgéo estelar de galéxias ricas em gas podemdseidas por um evento de fusdo em
grande escala envolvendo um aglomerado. A diferenca é dadaeptagio de fusdo. Kleiner et
al. (2014) investigando o aglomerado Abell 1664, que est&gralo por um processo de fusdo em
estado avancado, encontrou sinais de cessamento da foresiefar nas galaxias proximas do centro
e com maior fracao de galéxias assimétricas, provavelnpenteteracdes galaxia-galéxia durante a
passagem pericéntrica do componente menos massivo. @sastnalisados por Pranger et al.
(2013) séo galaxias que ja passaram por um cessamento recémmstelar nas partes mais centrais
do aglomerado, indicando que, apés a fusédo do aglomeradis dag galaxias foi consumido. Em
Pranger et al. (2014), os autores concluem que o aglomeraeldb2884 esta em estagio avancado de
fusdo, a 18 anos da passagem pericéntrica. Ainda ha indicios de a fdggalaxias late-type sem
formacao estelar ser maior em regides centrais de Abell @8&tie no aglomerado Abell 1664.

Dressler et al. (2013) sugerem que 0 pré-processamentdéd@agaem subestruturas é o principal
fator responsavel pela fracdo de galadxias passivas em usmegdo, exceto nas regides mais
centrais, onde os efeitos locais também passam a ser imfgstaAlém disso, os autores também
sugerem que o pré-processamento € dependente da massaedausua, com maior taxa de
formacédo estelar média em sistemas de mais baixa massaosNessllitados ndo concordam com
essa interpretacdo, uma vez que nao observamos diferagpdativas quando comparamos as
subestruturas massivas e as de baixa massa. Encontrasresiciifs nas idades estelares médias em
regimes distintos de massa somente quando analisamoseaglitos em equilibrio, desprovidos de
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subestruturas, o0 que sugere que na nossa amostra os efestissho mais importantes no cessamento
da formacéao estelar.

Em Lopes et al. (2014) os autores encontraram um aument@agé&ofde galaxias com espectro
late-type (populagdo estelar jovem) e de galaxias de distcagiomerados com subestruturas em
relacdo a aglomerados desprovidos de subestruturas, sssdodiferenca mais significativa em
distancias radiais superiores ao raio virial. Nossos t@do$ concordam com o encontrado por esses
autores, se interpretarmos o excesso na fracédo de latedypp® resultado da presenca de sistemas
secundarios em massa na periferia dos aglomerados. Emglomeaados em estagios distintos
de evolugéo dinamica, Stroe et al. (2015) encontraram quagloomerado dinamicamente jovem a
guantidade de galaxias com emiss&dpéimaior nas proximidades da ondas de choque produzidas
pela fusdo no ICM; e essa onda de choque também seria capagsde adormacao estelar com a
evolucao do processo de fusdo. Hou et al. (2012) encontraral@ncias de que a fracdo de galaxias
azuis € maior em subestruturas, em concordancia com nessos®dos.

Nossos resultados, em conjunto com os resultados doshosbdiscutidos acima, sugerem um
cenario no qual, em um aglomerado dinamicamente jovem,raafgio estelar € amplificada nas
subestruturas periféricas quando de sua aproximacaoapopressure stripping, fusdo, ondas de
choque ou alguma combinacdo desses processos; proximosdagpen pericéntrica, a taxa de
formacdao estelar € reduzida pelo esgotamento do gas. Esaaismao deve atuar independentemente
da massa do sistema, uma vez que n&o encontramos diferemdasxa&s de massa distintas. Com
a evolucdo do aglomerado, o sistema retorna ao equilibrimgs@gue a cessacao da formacao
estelar proximo do centro; nossos resultados sugerem geevescanismo é dependente da massa
do aglomerado, com a cessacéao da formacao estelar sendefitiaizte em sistemas mais massivos.
Dessa forma, as assinaturas de populacdes estelares wens jormadas durante a fusdo séo
progressivamente apagadas em sistemas em equilibrio.
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Conclusoes e perspectivas

Neste trabalho, utilizamos espectros Oticos para inastg caracteristicas das populacoes
estelares de galaxias em 1052 aglomerados em diferengggossevolutivos, visando obter mais
informacdes sobre a influéncia ambiental sobre a evoluggigalaxias. Nossas principais conclusdes
sao:

e Foram identificadas subestruturas em 44% da nossa amostra.

e Os aglomerados dotados de subestruturas tipicamente sftiectzados por somente uma
subestrutura.

e As massas das estruturas individuais variam da escala pegate sistemas bastante massivos,
com valor médio de 1d° M.

e Asidades estelares das galaxias nos aglomerados da asedist&ribuem principalmente entre
6 e 10x10° anos, com valor médio de 847 2.0x 10° anos.

e As metalicidades médias das galaxias se distribuem degdsotares até sobre-solares, com
valor médio ligeiramente sobre solar, Z=0.G23.009.

e A idade estelar média das galadxias da amostra dependepalimeinte da luminosidade da
galaxia. Galaxias mais luminosas (M-21) apresentam idades estelares médias em torno
de 10<10° anos, enquanto que em galaxias pouco luminosas:{M®) as populacdes sdo
sensivelmente mais jovens, em torno del6® anos.

e Separando a amostra em aglomerados sem subestruturassi@&pa primario (CP) e
secundario (CS), observamos que, em sistemas de baixa ivasd®'¢> M), ndo existem
diferencas significativas entre as populagfes estelassgslsistemas individuais. Porém, em
sistemas massivos (MLO**°® M), galaxias de aglomerados sem subestrutura tem populacdes
estelares mais velhas do que aglomerados com subestrigsasdiferenca € mais significativa
para galaxias menos luminosas.
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e Também no regime M10'4°> M., galaxias que compdem o componente primario apresentam
idade estelar média maior que a componente secundaria.tdesincia nao é observada no
regime de baixa massa.

e Um comportamento semelhante é observado quando analisarfragdo de galaxias com
idade estelar média inferior a 6 Gyrs: em sistemas massagiemerados desprovidos de
subestruturas apresentam um valor maixa baixo dessa fragéssa diferenca é maior para
galaxias menos luminosas.

Nossos resultados reforcam os resultados de outros toabgile sugerem um cenério no qual,
em um aglomerado dinamicamente jovem, a formacdo estelangvel ao estagio da interacédo
do aglomerado com subestruturas periféricas, mas ingnsimassa dos sistemas individuais.
Conforme o aglomerado evolui em direcdo ao equilibrio, @fddcais dependentes da massa passam
a atuar na cessacao da formacao estelar e producéo de umacfopde galaxias desprovidas de
estrelas jovens, produzindo diferencgas entre as idadgarest médias de aglomerados em equilibrio
com diferentes massas. Para confirmar esse cenario, s&s&eas investigacdes mais detalhadas,
incluindo tanto estimadores diretos de formacao estelantguuma analise da distribuicdo projetada

das galaxias em aglomerados em diferentes estagios de@&valinamica.

Como continuidade do trabalho, pretendemos utilizar mnlaRiptestes de deteccdo de
subestruturas, e comparar os resultados com observac@amesX disponiveis na literatura, visando
melhorar a identificacdo e a caracteriza¢do das subesisututividuais. Além disso, seréo utilizados
indicadores da taxa de formacéo estelar utilizando asdideaemissdo dos espectros. Um aspecto
importante para interpretar as propriedades das galaxiag®merados dinamicamente jovens € o
estagio da interacéo, especialmente se o0 sistema se enaptés ou depois da passagem pericéntrica.
Pretendemos realizar essa analise utilizando modelosideaipos, obtendo com isso uma escala
de tempo caracteristica (antes ou depois da passagemnpeceEcom que se ddo 0S processos
evolutivos nas galaxias. Finalmente, faremos uma anaésdistribuicdo projetada das galaxias
para identificar a localizacao fisica de galaxias com difiexe propriedades fisicas, especialmente
formacdo estelar e idade estelar média. Com isso pretendemesinformacdes que permitam
guantificar a importancia dos diferentes processos evolitjue atuam em galaxias em regides de
alta densidade.
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