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Resumo

Neste trabalho, investigamos diferenças entre populaçõesestelares de galáxias que fazem parte

de aglomerados com e sem subestruturas. Para isso, utilizamos espectros óticos obtidos pelo Sloan

Digital Sky Survey III DR10 para as galáxias de uma amostra de 1052 aglomerados oriundos dos

catálogos Wen et al. (2012) e Tempel et al. (2012). Para os aglomerados do catálogo Wen et al. (2012),

realizamos a exclusão de galáxias intrusas aplicando o método “shifting gapper” às coordenadas e

redshifts de todas as fontes extensas a 5 Mpc de distância radial ao centro de cada sistema. Para

detectar subestruturas e estimar a dispersão de velocidades das estruturas individuais, utilizamos o

algoritmo LocKE. Os sistemas individuais de aglomerados com subestruturas foram separados entre

estrutura primária e secundária, de acordo com sua dominância em massa. Utilizamos o programa

de síntese de populações estelares Starlight de Cid Fernandes et al. (2005) para caracterizar as

populações estelares das galáxias de cada estrutura, e comparamos os resultados médios obtidos

entre os diferentes tipos de estrutura. Foram detectadas subestruturas em 44% de nossa amostra. O

valor médio das massas das estruturas individuais, estimadas via análise virial, é de 4.5×1014M⊙.

A idade estelar média e a metalicidade média obtidas para as galáxias da amostra são de 8.7

± 2.0×109 anos e Z=0.023± 0.009 respectivamente. As distribuições de idade estelar média

entre aglomerados desprovidos de subestrutura, e as estruturas primária e secundária, apresentam

diferenças pouco significativas. Investigando as populações estelares em função da luminosidade

das galáxias, encontramos que, em qualquer tipo de estrutura, a idade estelar média cresce com

a luminosidade, enquanto que a fração de objetos com idade estelar média menor do que 6×109

anos diminui. Para aglomerados sem subestrutura, primários e secundários e com massa inferior a

1014.5 M⊙, a idade estelar média e a luminosidade não apresentam diferenças significativas; porém,

em estruturas mais massivas, a idade estelar média aumenta no sentido secundária-primária-sem

subestrutura, enquanto que a fração de galáxias com idade estelar média menor do que 6×109 anos

diminui. Esse resultado sugere que, embora o principal parâmetro que afeta a idade estelar de uma

galáxia seja sua massa, o ambiente também desempenha um papel significativo, em particular em

sistemas mais massivos.

Palavras-chave: Aglomerados de galáxias; Subestruturas; Galáxias; Populações estelares.



Abstract

In this work, we investigated differences between stellar populations of galaxies that are part

of a cluster with and without substructures. We used opticalspectra obtained from Sloan Digital

Sky Servey III DR10 for the galaxies of a sample of 1052 clusters selected from Wen et al. (2012)

and Tempel et al. (2012) catalogues. For the Wen et al. (2012)catalog, we excluded interlopers by

applying the method “Shifting gapper” to the coordinates and redshifts of all extended sources inside

5 Mpc of radial distance to the center of each system. In orderto detect substructure and to estimate

the velocity dispersion of individual structures, we used the LocKE algorithm. The individual systems

inside clusters with substructure have been classified between primary and secondary, according

to their mass dominance. We used the stellar populations synthesis program starlight from Cid

Fernandes et al. (2005) to characterize the stellar populations of the galaxies in each structure, and we

compared the average results obtained for different types of structure. Substructures have been found

in 44% of our sample. The average masses of individual structures, estimated by virial analysis,

is 4.5×1014M⊙. The mean stellar age and the mean metallicity obtained for the galaxies is 8.7±
2.0×109 years and Z=0.023± 0.009, respectively. The mean stellar age distribution forthe clusters

without substructure, and the primary and secondary structures, show some significant differences.

Investigating the stellar populations according to the galaxy luminosity, we found that, in any type of

structure, the mean stellar age grows with luminosity, while the fraction of galaxies with mean stellar

age less than 6×109 years, decreases. For clusters without substructures, primary and secondary with

less mass than 1014.5M⊙, the mean stellar age and luminosity do not show significant differences;

however, in massive structures, the mean stellar age increases in the order secondary-primary-without

substructure, while the fraction of galaxies with mean stellar age less than 6×109 years decreases.

This result suggests that, although the main parameter thataffects the stellar age of a galaxy is its

mass, the environment also play a significant role, particularly in massive systems.

Keywords: Galaxy clusters; Substructure; Galaxies; Stellar populations.
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Capítulo 1

Introdução

A maioria das galáxias que permeiam o universo formam sistemas de dezenas a milhares de

objetos, ligados através da interação gravitacional. Associações de poucas galáxias são denominadas

de grupos de galáxias, com poucas dezenas de objetos brilhantes. A massa virial de um grupo é

tipicamente de 1012 a 1013M⊙, com um raio de aproximadamente 1 Mpc e dispersão de velocidades

na linha de visada de em média 300 kms−1.

Podemos ainda encontrar estruturas maiores que os grupos, estruturas formadas por centenas a

milhares de galáxias, todas unidas por um mesmo poço de potencial gravitacional. Cerca de 10% das

galáxias que observamos se encontram em aglomerados, em suamaioria com diâmetro de 2 a 5 Mpc.

Aglomerados de galáxias são as maiores estruturas que já nãoacompanham mais o fluxo de Hubble,

já se desacoplaram da expansão do Universo.

A dispersão de velocidades na linha de visada fica em torno de 600 km s−1. A massa dos

aglomerados varia de 1013 M⊙ a 1015 M⊙.

1.1 Componentes dos aglomerados

Os aglomerados de galáxias podem ser separados em 3 componentes principais:

• Meio intra-aglomerado;

• Matéria escura;

• Galáxias.

1.1.1 Meio intra-aglomerado

Quando olhamos uma imagem (no óptico) de um aglomerado parece haver um vazio entre as

galáxias, mas a região entre as galáxias é preenchida por um meio intra-aglomerado (intra cluster

medium, ICM) que contém 15% da massa total do aglomerado. É possível observar uma emissão em

4
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raios-X que abrange uma área grande e que não tem origem em galáxias de núcleo ativo (AGN). Essa

emissão é proveniente de um plasma que permeia o aglomerado,com uma temperatura em torno de

107 K a 108 K.

Dados em raios-X dos telescópios espaciais Chandra e XMM-Newton mostram que a densidade

eletrônica ne tem uma relação, mesmo que tênue, com a temperatura do ICM. Para uma regiãoR que

corresponde a 15% deR500
1, a densidade eletrônica aumenta de forma linear, e quandoRse aproxima

de R500a densidade eletrônica é independente da temperatura (Kravtsov; Borgani, 2012). Para regiões

mais próximas do núcleo do aglomerado, a temperatura é maiore elétrons são arrancados dos núcleos

dos átomos.

Devido a alta temperatura, o plasma pode ser observado através debremsstrahlung térmico,

quando elétrons livres são acelerados por campos elétricos. Emissão em rádio também pode ser

observada, tanto na forma de fontes extensas,halos, com ∼ 1 Mpc e próximas do centro da

distribuição das galáxias do aglomerado, quanto fontes compactas com tamanhos próximos de 10

kpc, as relíquias. Estas últimas têm distribuição filamentar e normalmente seencontram na periferia

dos aglomerados (Ferrari et al. (2008); Clarke et al. (2014)).

Com o tempo, o plasma do ICM perde energia emitindo radiação e resfriando. Com a perda

de energia, o plasma flui para o centro do aglomerado, atraídopela gravidade, fazendo com que a

densidade do ICM aumente no centro, fenômeno conhecido comocooling flow.

1.1.2 Matéria escura

Em torno de 80% da massa total do aglomerado está em uma forma que parece interagir

somente através da gravidade. Estudando a dinâmica do aglomerado de Coma na década de 30, o

astrônomo Suíço Fritz Zwicky descobriu que a massa do aglomerado, calculada através da dispersão

de velocidades é maior que a massa obtida através da luminosidade. Para manter a dispersão de

velocidades, somente a massa visível não daria conta, entãohá algum tipo de matéria, que interage

com as galáxias, mas que não emite nenhuma radiação eletromagnética. Tal matéria é chamada de

matéria escura.

Simulações numéricas de N-corpos são utilizadas para reproduzir perfis de densidade da matéria

escura. O perfil NFW é independente da massa do halo e procura descrever a distribuição de partículas

de matéria escura em função do raio através de um perfil universal, descrito em Navarro et al. (1996),

como

ρ(r) =
δs ρcr

(r/rs)(1+ r/rs)2 . (1.1)

A densidade é descrita porρ(r), onde rs é o raio de escala, relacionado comr200 através de um

parâmetro de concentração c porrs= r200/c, ρcr é a densidade crítica eδs é a densidade característica.

1Raio que engloba uma densidade média que é 500 vezes a densidade crítica do universo
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Os dois parâmetrosδs e c podem ser relacionados através de M200. Com essa relação, apenas a

concentração fica como parâmetro livre.

1.1.3 Galáxias

De toda a massa dos aglomerados, as galáxias, contribuem comapenas 5%. A distribuição

espacial das galáxias é diferente para cada aglomerado. Aglomerados regulares apresentam uma

densidade maior no centro, aumentando da parte externa paraa interna. Essa distribuição observada é

na verdade uma distribuição projetada das galáxias mais luminosas na linha de visada do observador,

sendo difícil de identificar as galáxias membros do aglomerado.

A densidade radial de galáxias em geral é representada por umperfil de esfera isotérmica, ou perfil

de King (King, 1962), dado por

n(r) = n0

(

1+
r
rc

)−1

, (1.2)

n0 é a densidade central e o raio do núcleo(core).

1.2 Catálogos

Os primeiros catálogos de aglomerados foram criados através da distribuição projetada das

galáxias no céu. Os catálogos de Zwicky (Zwicky et al., 1968)e Abell (Abell, 1958) procuram

por picos de densidade de galáxias, mas o critério de definição de aglomerado é diferente para cada

catálogo.

Tais catálogos se baseiam em uma detecção visual e por efeitos de projeção uma galáxia com

grande luminosidade pode parecer fazer parte do aglomerado, quando situada nobackground. Com

a melhoria da tecnologia, os astrônomos obtiveram dados da distância das galáxias, não somente

a projeção delas. Algoritmos podem ser escritos para facilitar a identificação de aglomerados para

maiores amostras de galáxias.

O algoritmoFriends of Friends (FoF)baseia-se na proximidade aparente das galáxias. Para

isso um comprimento de ligação é utilizado como critério para delimitar o aglomerado. Esse

comprimento pode ser definido pela separação média que existe entre as galáxias ou partículas (no

caso de simulações). A técnica de mosaicos de Voronoi (Voronoi tessellation) pode ser utilizada

tanto para o universo em grande escala, onde as células podemser interpretadas como os espaços

vazios do universo (voids), as bordas das células são os filamentos e na intersecção dessas células

se encontrariam os aglomerados de galáxias. Para ser usado como um detector de aglomerados, a

posição das galáxias seria a posição das sementes dos mosaicos, e a célula seria a área que a galáxia

ocupa. Para critério de exclusão pode-se utilizar a densidade local das galáxias, através da área da

célula (Kim et al., 2002), como também usando a estatística de Poisson (Ramella et al., 2001).
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A técnica maxBCG (Koester et al., 2007) utiliza a relação cor-magnitude que existe entre as

galáxias mais vermelhas do aglomerado e calcula a probabilidade de uma galáxia qualquer ser a mais

brilhante do aglomerado,(Brightest Cluster Galaxy, BCG). Ao redor da galáxia que apresenta a maior

probabilidade de ser uma BCG são selecionadas as galáxias candidatas a formarem o aglomerado com

a BCG.

Um parâmetro que pode ser usado para diferenciar aglomerados é a riqueza proposta por Abell

(Abell, 1958). A riqueza é definida pelo número de galáxias que fazem parte do aglomerado: quanto

mais galáxias, mais rico é o aglomerado. Abell usou três critérios para definir a riqueza:

• Os aglomerados devem ter 50 galáxias ou mais numa faixa de magnitude dem3 ≤ m≤ m3+2.

m3 é a magnitude aparente da terceira galáxia mais brilhante doaglomerado.

• Essas galáxias devem ficar dentro de uma círculo, onde o raio édefinido por:θA = 1′.7
z , ondez

é o redshift da galáxia.θA é o raio de Abell e corresponde a 1.5h−1 Mpc, ondeh é a constante

de Hubble reduzida.

• O intervalo de redshift utilizado foi de 0.02≤ z≤ 0.2. O limite inferior é definido para que um

aglomerado inteiro apareça na placa fotográfica e o limite superior é definido pela sensibilidade

do material das placas fotográficas utilizadas por Abell.

Os aglomerados são separados em 6 classes de riqueza (R) de acordo com o número de galáxias.

Tabela 1.1: Classificação 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

Pela tabela 1.1, podemos ver que a quantidade de aglomeradosdiminui com o aumento da riqueza.

Tal conclusão não pode ser levada à risca, pois os aglomerados são determinados visualmente, então

efeitos de projeção de galáxias na linha de visada podem causar erros na contagem.

1.3 Massas dos aglomerados

Há mais de uma maneira para determinar a massa de um aglomerado. Pode ser através da emissão

em raios-X, através do efeito de lentes gravitacionais e através da cinemática do aglomerado, com o

teorema de Virial.
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1.3.1 Meio intra-aglomerado

Utilizando a emissão de raios-X e assumindo que o aglomeradoesteja em equilíbrio dinâmico

e o plasma em equilíbrio hidrostático, a temperatura do gás intra-aglomerado pode ser utilizada

para calcular uma estimativa de massa para o aglomerado. Assim, o potencial gravitacional (U) é

equilibrado pela pressão (P)

∇P= ρ∇U, (1.3)

onde ∇P é o gradiente da pressão,ρ é a densidade do gás e∇U é o gradiente do potencial

gravitacional. Para o caso de simetria esférica, a equação 1.3 é simplificada para

dP
dr

= ρ
dU
dr

, (1.4)

A massa é obtida através da equação do potencial gravitacional,GM(R)/r2 e a equação do gás perfeito

P= nkbTgas, reescrevendon em termos deρ/µmp, têm-se queP= ρkbTgas/µmp. Ao final, o valor da

massa (em função der) é calculado por:

M(r) =
kbTgasr2

Gµmp

(

dlnρ
dr

+
dlnT
dr

)

. (1.5)

onde Tgas é a temperatura do gás, kb é a constante de Boltzmann, mp é a massa do próton.

1.3.2 Lentes gravitacionais

Um raio de luz quando passa por um objeto com grande concentração de massaM sofre uma

mudança em sua trajetória devido ao campo gravitacional do objeto. Uma das confirmações da teoria

da relatividade geral de Einstein foi num eclipse solar de 1919, onde foi possível observar estrelas que

estavam “atrás” do sol, mostrando assim que um feixe de luz oriundo de um objeto que está a uma

distânciaDs de um outro objeto observado pode sofrer deflexão de um ânguloα ao passar próxima a

este segundo objeto. Essa deflexão é calculada por

α =
4GM
c2Ds

, (1.6)

a equação 1.6 é valida paraα ≪ 1.

A equação de lentes mais simples é uma relação trigonométrica entre 3 ângulos,β, α,θ, dada por:

θ = β+α, (1.7)

ondeα é uma relação entre a distância da lente até a fonte de onde saiu o raio de luz (Dds) e a distância

da fonte até o observado (Ds), formando o ângulo de deflexão reduzido.
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Figura 1.1:
Ilustração de lente gravitacional. Onde a luz de uma fonte S évista por um observador O na posição
I. Dds é a distância-lente, Dd é a distância lente-observador e Ds é a distância fonte-observador. A

luz é defletida por um ânguloα. Figura obtida de Narayan e Bartelmann (1996)

Se a fonte estiver no mesmo eixo da lente veremos a galáxia de fundo em formato de anel ao redor

do ponto que funciona como lente (aglomerado ou uma galáxia massiva) e também se admitirmos

simetria esférica para a lente, podemos calcular o raio de Einsteinθeins, como sendo

θeins=

(

4GM(θeins)

c2

Dds

DdDs

)
1
2

. (1.8)

Para o regime de lentes gravitacionais forte, a massa é obtida por

M(θeins) = (Ddθeins)
2πΣcr, (1.9)

onde M(θeins) é o valor da massa eΣcr é a densidade de massa superficial crítica. Para esse regime a

densidade é calculada por:

Σcr =
c2Ds

4πGDdDds
. (1.10)

1.3.3 Cinemática das galáxias

Para um aglomerado em equilíbrio dinâmico, onde as galáxiasobedeçam a um potencial

gravitacional comum e que a distribuição das galáxias siga adistribuição de massa, a energia cinética

(K) será a metade da energia potencial gravitacional (U), assim

K =
U
2
, (1.11)
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ondeK eU podem ser escritos como

K =
m〈v2〉

2
e U =

1
2

GMm
r

, (1.12)

ondeM é a massa virial er é um raio de escala do sistema. SubstituindoK e U da equação 1.12

na equação 1.11, explicitando a massa e para um sistema ligado gravitacionalmente por um mesmo

poço gravitacional no qual a massa se distribui de acordo comas galáxias observadas (Merritt, 1988),

teremos

Mv =
〈v2〉

G〈r−1
i j 〉

=
σ2RV

G
, (1.13)

ondeRV é o raio virial,σ é a dispersão de velocidades eG é a constante de gravitação universal.

Para aglomerados de galáxias com simetria esférica e galáxias com velocidades isotrópicasσ2 =

3σ2
P, então a equação 1.13, será (Girardi et al., 1998)

Mv =
3π
2

σ2
P RPV

G
, (1.14)

ondeσP é a dispersão de velocidade projetada na linha de visada eRPV é o raio de virial projetado,

que pode ser estimado por

RPV =
N(N−1)

∑i 6= j R
−1
i j

, (1.15)

onde N é o número de galáxias eR−1
i j é a distância entre duas galáxiasi e j.

Alguns problemas podem interferir no resultado final da massa, como efeitos de projeção de

galáxias que não fazem parte do aglomerado.

1.4 Estrutura dos aglomerados

De acordo com o cenário de formação hierárquico as maiores estruturas do universo se formam

através de fusões de estruturas menores, sendo assim os aglomerados de galáxias continuam

“engolindo” galáxias sendo possível ter regiões que apresentam uma dinâmica diferente do restante

do aglomerado nas regiões mais periféricas do aglomerado, chamadas de subestruturas.

Em aglomerados ricos e com maior concentração de galáxias naregião central, a frequência

de subestruturas é menor em regiões internas. Aguerri e Sánchez-Janssen (2010) detectaram a

presença de subestruturas em uma região inferior ar200
2, de 11% para galáxias comMr ≥ -20 e

quando acrescentou galáxias com brilho menor, o número de subestruturas aumentou para 33%.

Para uma amostra de 67 aglomerados, Solanes et al. (1999) encontraram que em 10% dessa

amostra subestruturas são encontradas em regiões internas(< r200). Nas partes mais periféricas

2Raio que engloba uma densidade média que é 200 vezes a densidade crítica do universo
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dos aglomerados, as subestruturas são encontradas com maior frequência. Einasto et al. (2012),

utilizando diferentes modos de detectar subestruturas encontraram que de 70% - 80% de sua amostra

apresentam subestruturas. Já Bird (1994) aponta que de uma amostra de 25 aglomerados de galáxias,

com mais de 50 membros confirmados e com valores de redshift confirmados, 21 apontam a presença

de subestruturas.

Subestruturas em aglomerados foram detectadas por Abell etal. (1964), onde foram utilizadas

as posições projetadas das galáxias, assim como em seus catálogos. O problema de se utilizar a

distribuição projetada das galáxias é que uma galáxia pode parecer estar próxima de outra com alguns

graus de separação, mas isso pode corresponder a distânciasfísicas maiores. Dos 7 aglomerados

analisados pelos autores em 5 foram detectadas subestruturas. Um dos aglomerados estudados foi o

aglomerado de Coma e a conclusão para esse aglomerado é que elenão apresenta subestruturas. Após

o lançamento do satélite Uhuru, as observações em raios-X foram melhoradas e assim foi possível

perceber que muitos aglomerados considerados relaxados, na verdade, ainda podem estar passando

por um estágio de acreção de galáxias. O aglomerado de Coma apresenta dois picos de emissão em

raios-x, um dos picos é central, indicando o centro do aglomerado, porém também há uma outra

região do aglomerado que apresenta emissão em raios-X, representando uma outra estrutura.

Diferentes testes são implementados para a detecção de subestruturas. A detecção pode ser

através da distribuição de velocidades das galáxias em aglomerados relaxados que deve se assemelhar

com uma distribuição gaussiana, se o sistema estiver em equilíbrio. Testes que utilizam apenas as

informações de velocidades são conhecidos com 1D. Testes 2Dutilizam as posições das galáxias no

aglomerado, mas ainda podem sofrer efeitos de projeção. Testes 3D utilizam tanto informações como

as posições das galáxias, como também utilizam a velocidadedelas, para deixar o teste mais confiável.

Testes 1D partem do princípio que as velocidades das galáxias de um aglomerado relaxado

apresentam uma distribuição normal. Testes 2D utilizam informações das posições das galáxias. O

testeβ descrito por West et al. (1988) mede a assimetria da distribuição das galáxias no aglomerado em

relação ao seu centro, partindo do pressuposto que uma subestrutura seria vista como uma assimetria

localizada. Para isso é calculada a distância média entre uma galáxiai e 5 galáxias vizinhas. Também

é calculada a densidade local para um pontoO que seja diametralmente oposto à galáxiai e assim o

parâmetroβ é calculado como

β = log10
di

do
, (1.16)

ondedi é a distancia média para galáxiai em relação aos 5 galáxias vizinhas edo é a distancia média

entre as 5 galáxias vizinhas no pontoO. Se o valor médio de 1.16 para todas as galáxias for próximo

de 0, a distribuição de galáxias seria simétrica.

No teste de separação angular, a ideia é que num aglomerado sem subestruturas, as galáxias

apresentariam um ângulo de separação maior que no caso de haver subestrutura, já que as galáxias
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da subestrutura ficariam mais próximas. Uma média harmônicaé feita para medir o valor médio de

separação de uma galáxiai com o restante das galáxias no aglomerado.

θm =
n2−n

2 ∑
i> j

θ−1
i j . (1.17)

Para comparação, uma razão entreθm eθp é feita, ondeθp é uma distribuição de Poisson com a mesma

quantidade de objetos. Se a razão for próximo de 1, então o aglomerado não apresenta subestrutura,

se o valor da razão for menor que 1, então o aglomerado apresenta subestrutura (e.g. West et al.1995,

1988).

Testes 3D usam os valores das posições e velocidades das galáxias indicando regiões que se

diferenciam do restante do aglomerado. O testeα procura por essas regiões através da mudança

do centroide na distribuição das galáxias. O teste é descrito em 5 etapas por West e Bothun (1990),

onde num primeiro momento é calculado o centroide do aglomerado, a partir da média das posições

das galáxias, um fator de peso wi é calculado através da dispersão de velocidades na linha de visada

das 10 galáxias mais próximas da galáxiai.

Com os valores das duas etapas, é calculado um novo valor de centroide para uma galáxiai e os 10

vizinhos mais próximo no espaço de velocidades. Na quarta etapa é calculado o valor deα, que mede

a diferença entre o valor do centroide encontrado para a galáxia i (e as 10 vizinhas) e o valor global

do centroide, para ver quão diferente uma região do aglomerado é em relação à todo aglomerado. Na

quinta etapa os valores deα são somados e normalizados pelo número total de galáxias. O valor de

α indica quanto o centroide mudou, e quanto maior a mudança, maior o valor e maior a chance de ter

uma subestrutura no aglomerado.

O teste-∆ (ou DS Dressler e Shectman (1988)) procura por regiões no aglomerado que tenham

os valores de velocidade local e dispersão de velocidades maior que os valores medidos para o

aglomerado inteiro. Para cada galáxiai mais Nviz vizinhas próximas, no espaço de posições, é

calculado um valor de velocidade média localvl e dispersão de velocidades localσl .

O número ideal de galáxias vizinhas varia de autor para autor; no caso de Dressler e Shectman

(1988) foi usado 10 galáxias vizinhas, enquanto Aguerri e Sánchez-Janssen (2010) usaramNviz=
√

n,

onden é o número total de galáxias do aglomerado, caso o aglomeradotenha mais de 30 membros

confirmados. Os valores deδi para cada galáxiai, são definidos através de

δ2
i =

(Nviz)

σ2
g

[(vl −vg)
2+(σl −σg)

2]. (1.18)

Na equação 1.18,σg e vg são os valores da dispersão de velocidades do aglomerado e o valor da

velocidade global do aglomerado. Um valor final∆ é calculado sobre a soma de todos os valores

individuais deδi . Quanto maior for o valor de∆ maior é o desvio dos parâmetros de uma dada região

em relação aos parâmetros globais.
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Simulações de Monte Carlo são feitas para calibrar os valoresde ∆ obtidos com observações.

Com os valores de∆ simulado e observado, são calculados valoresp que indicam a probabilidade de

uma certa região apresentar uma subestrutura.

Outro teste que segue a mesma linha dos 3D, é o testek de Colless e Dunn (1996), semelhante ao

teste∆, mas ao invés de utilizar a estatísticaδi dada pela equação 1.18, é calculada a probabilidade

de que a distribuição de velocidades da vizinhança de uma galáxia e a distribuição de velocidades

das demais galáxias do aglomerado possam ser reproduzidas por uma mesma distribuição, via teste

Kolmogorov-Smirnov.

1.5 Efeitos evolutivos

Existe uma relação entre a densidade e o tipo morfológico dasgaláxias do aglomerado com o

ambiente. Nas regiões mais densas dos aglomerados é mais comum de se encontrar mais galáxias do

elípticas e lenticulares e nas bordas dos aglomerados galáxias espirais (Dressler, 1980). A proporção

entre galáxias espirais + irregulares (S+I), lenticulares(S0) e elípticas(E) é respectivamente de 50%,

35% e 15%, para galáxias em aglomerados. Fora dos aglomerados as proporções são diferentes (80%

S+I, 10% S0 e 10% E), já que a densidade é menor. Também há uma relação com o redshift: existem

mais galáxias do tipo S0 em baixo redshift (z∼ 0) do que em z≥ 0.5 e a fração de galáxias espirais

aumenta com o redshift. Apesar de que em alto redshift a dificuldade em diferenciar galáxias S0 de

E é maior, esse fenômeno pode indicar um tipo de evolução, em que em ambientes de alta densidade,

galáxias S se tornam S0. Além da diferença entre as morfologias, existe outro fenômeno relacionado

à cor das galáxias em aglomerados. Uma galáxia do tipo precoce (E+S0) apresenta uma cor mais

vermelha, pouca ou quase nenhuma formação estelar e em sua grande maioria possuem estrelas de

baixa massa e de população do tipo II. Do contrário, galáxiasdo tipo tardio (S+I) apresentam uma

cor mais azul, por apresentarem grande formação estelar e com o aumento do redshift, a fração de

galáxias azuis também é maior. Esse efeito é chamado deButcher-Oemler(Butcher; Oemler JR.,

1978). Uma galáxia espiral movendo-se com alta velocidade dentro do aglomerado pode perder o gás

para o ICM, o que poderia explicar o efeito.

Processos evolutivos, comoram pressure, onde o gás quente que há entre as galáxias interage com

o gás frio que existe entre as estrelas, pode iniciar a formação estelar, através da colisão entre duas

nuvens de gás, como também cessar a formação estelar, já que também é possível que através dessa

interação o gás interestelar seja “arrancado” da galáxia para o meio intra galático (Bekki; Couch,

2003).

Outros tipos de evolução de galáxias ainda podem ocorrem, além de espirais para lenticulares.

A fusão entre duas galáxias disco, que tenham valores de massa semelhante, pode resultar em uma

galáxia esferoidal. Assim duas galáxias espirais podem se tornar uma galáxia elíptica. Como as duas
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galáxias possuem gás, após a colisão esse gás pode gerar novas estrelas. É comum encontrarmos

galáxias elípticas sem gás e poeira, mas se houver fusão com espiral de menor massa, essa galáxia

elíptica pode ficar com o gás e a poeira. O campo gravitacionaldo aglomerado pode produzir uma

força diferencial em uma galáxia, arrancando parte do material dessa galáxia, fenômeno conhecido

porTidal stripping, fazendo com que uma galáxia espiral se torne lenticular.

Várias evidências indicam que as propriedades das galáxiasem um aglomerado estão relacionadas

com o estágio evolutivo do aglomerado. Em grupos de galáxiasHou et al. (2012) mostram que a

fração de galáxias azuis é maior em grupos que apresentam subestruturas do que em grupos sem

subestruturas. De Propris et al. (2004), por outro lado, nãoencontram nenhuma relação entre a fração

de galáxias azuis e a presença de subestruturas em aglomerados. A fusão de aglomerados aumenta a

formação estelar e se mostra mais eficiente em aglomerados que apresentam mais de uma subestrutura

(Cohen et al., 2014).

1.6 Objetivos do trabalho

Ainda há discordância entre trabalhos que procuram alguma relação entre formação estelar e a

presença de subestruturas, se os processos evolutivos aumentam ou diminuem a formação estelar

nas galáxias. De forma geral a relação entre as características da população estelar e a presença de

subestruturas ainda é mal compreendida. Isso pode ser devido ao fato de que os trabalhos utilizam

poucos objetos para os estudos e quase sempre se limitam a casos particulares, o que torna difícil

encontrar padrões mais gerais.

Neste trabalho investigamos as diferenças entre as populações estelares de galáxias em

aglomerados que estão em diferentes estágios de evolução dinâmica, com ênfase nas subestruturas

individuais que constituem os aglomerados. Para isso, identificamos a ocorrência de subestruturas em

uma amostra de aglomerados selecionados dos catálogos Wen et al. (2012) e Tempel et al. (2012), e

analisamos os espectros óticos das galáxias que compõem cada estrutura, visando identificar padrões

que auxiliem a compreender o impacto do estágio evolutivo dos aglomerados sobre as populações

estelares das galáxias. No capítulo 2 são descritos os catálogos utilizados na dissertação, como

também a base de onde obtivemos os dados. No capítulo 3 descrevo a metodologia utilizada para

exclusão de galáxias intrusas e detecção de subestruturas etambém são apresentados os resultados

e no capítulo 4 são apresentadas as conclusões e perspectivas. Assumimos uma cosmologia com

H0=71 km s−1 Mpc−1, ΩV=0.73 eΩ0=0.27.



Capítulo 2

Dados e Metodologia

Nesse capítulo é feita uma descrição sobre o levantamento dedados SDSS, do qual obtivemos os

espectros óticos das galáxias analisadas, bem como dos catálogos de aglomerados de galáxias a partir

dos quais construímos nossa amostra. Na metodologia será descrito o método de exclusão de galáxias

Shifting gapper e o método automático de detecção de subestruturas. Ao final do capítulo descrevo a

metodologia para análise das populações estelares das galáxias da amostra com o programa Starlight.

2.1 Sloan Sky Digital Survey

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) é um dos maiores levantamentos de dados fotométricos e

espectroscópicos, teve início em 2000 e ficou em operação até2005, quando a segunda fase, o

SDSS-II,entrou em operação até 2008. As primeiras duas etapas do SDSS cobriram uma área de

aproximadamente 8000 deg2 e criaram mapas 3D contendo mais de 930 mil galáxias com redshift ≃
0.3 e mais de 120 mil quasares com redshift≃ 5. A terceira etapa teve inicio em 2008, utilizando um

telescópio (figura 2.1) de 2.5 metros de diâmetro doApache Point Observatoryno Novo México.

O Data Release 10 do SDSS fornece um total de 1.843.200 espectros óticos, sendo que 952.740

são espectros de galáxias com cobertura em comprimento de onda de 3800 a 9200 Å e resolução

espectral de 1800 a 2000. Os espectros são integrados dentrode uma janela de 3 segundos de arco

em torno do centro de cada galáxia e obtidos através de 640 fibras óticas.

O imageamento é feito em cinco bandas fotométricas,ugriz, que abrangem os comprimentos

de onda no ótico. No levantamento fotométrico são identificados 469.053.874 objetos, sendo que

208.478.448 são galáxias. Para a bandar, o comprimento de onda que apresenta 95% de completeza

é 6165 Å, com um limite em magnitude de 22.2. Na figura 2.2 são mostradas as curvas de eficiência

para cada filtro do SDSS.

15
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Figura 2.1:
Imagem do telescópio utilizado pelo levantamento SDSS-III. Fonte: www.sdss3.org/images

Figura 2.2:
Curvas de eficiência de cada filtro utilizado na fotometria SDSS. A curva verde é para o filtrou, azul

parag, preto parar, vermelho parai e magenta paraz. Fonte: https://www.sdss3.org/images/
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2.2 Catálogos utilizados

2.2.1 Catálogo Wen, Han & Liu 2012

O catálogo Wen, Han & Liu 2012 (ao qual iremos nos referir pelasigla WHL no restante

do trabalho) é um catálogo de 132684 grupos e aglomerados de galáxias detectados na amostra

espectroscópica do Data Release 8 do SDSS, com redshifts de 0.05 a 0.8. A completeza

(completeness) do aglomerado é maior que 95%, para os que tem M200=1014M⊙, num intervalo de

redshift de 0.05 a 0.42. As incertezas nos redshifts fotométricos da amostra são de 0.025-0.030 para

z< 0.45 e para aglomerados comz> 0.45 o erro se torna maior, a incertezaσz é calculada como

σz = σ0(1+ z). As galáxias com erro na medida do redshift maior que 0.08(1+ z) são descartadas,

assim como galáxias com fotometria ruim ou com contaminações de estrelas e objetos com magnitude

aparente na bandar maior que 21. A seleção de BCG’s é feita usando galáxias elípticas com erro em

redshift≤ 0.055(1+ z) e elipticidade, na bandar, menor que 0.7. Os aglomerados do catálogo são

selecionados com mais de 8 galáxias membro comMr ≤ −21 dentro de um raio de 0.5 Mpc e um

intervalo no redshift fotométrico de± 0.04(1+z).

Para obter as galáxias candidatas dos grupos e aglomerados os autores utilizaram o algoritmo

Friends of Friends, (FoF), com um comprimento de ligação de 0.5 Mpc, somente para as galáxias

mais luminosas, criando assim uma lista de galáxias candidatas ao centro do aglomerado, onde a

galáxia mais luminosa (Gc) ocupa o centro da distribuição. Dentro de um raio de 0.5 Mpc,ao redor

de uma galáxiai, é feita uma contagem de galáxias comMr ≤ -20.5. O redshift do aglomerado é

calculado através da mediana dos redshifts das galáxias dentro de um raio de 1 Mpc ao redor deGc.

A galáxia mais brilhante da amostra das galáxias candidatasao centro do aglomerado se tornará a

BCG e será o centro do aglomerado.

Para identificar os membros de cada aglomerado do catálogo WHLna base espectroscópica do

SDSS, selecionamos, dentro de um recorte de 5 Mpc ao redor da BCGde cada aglomerado, as fontes

espectroscópicas com classe espectral “GALAXY” através deum script SQL na plataforma CasJobs
1. As coordenadas e o redshift espectroscópico de cada fonte foram utilizados para definir os membros

confirmados de cada aglomerado (ver seção 3)

2.2.2 Catálogo Tempel, Tago & Liivamägi, 2012

O catálogo Tempel, Tago & Liivamägi 2012 (ao qual iremos nos referir pela sigla TTL no restante

do trabalho) é um catálogo de 77858 grupos e aglomerados de galáxias, detectados através da base

espectroscópica do Data Release 8 do SDSS, com redshifts de 0.09 a 0.2. O limite inferior do valor do

redshift foi definido para excluir o superaglomerado local efoi definido um limite superior pois para

objetos distantes a amostra se torna escassa. Para a determinação de grupo ou aglomerado, os autores

1http://skyserver.sdss.org/casjobs/
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utilizaram uma versão do métodoFoF, onde o comprimento de ligação variável. Nesse método uma

galáxia pertence a um grupo de galáxia, se há algum membro desse grupo próximo a ela, ou seja, a

distância seja menor que o valor do comprimento de ligação.

Após os grupos e aglomerados serem definidos, o valor da riqueza mostra que a quantidade de

grupos com menos de 20 galáxias dominam o catálogo, constituindo 93.5% da amostra, enquanto

grupos/aglomerados com mais de 30 galáxias correspondem a 6.5%. Aglomerados bem massivos,

com riqueza por volta de 75-100 galáxias são os que se apresentam em menor quantidade (0.12%).

2.3 Método de exclusão de galáxias

De posse da lista de coordenadas eredshiftsdos objetos na direção de cada aglomerado do

catálogo WHL, aplicamos o métodoshifting gapper(Fadda et al., 1996) para detectar fontes intrusas

(ou seja, que não estão fisicamente associadas aos aglomerados - a redshift distintos - mas que ocupam

a mesma linha de visada). O método shifting gapper se baseia na identificação de vales (gaps) no

espaço de velocidade.

O algoritmo é constituído pelos seguintes passos:

• Calculamos a distância radial de cada galáxia em relação à BCG através da separação aparente,

em radianos, e da distância de tamanho angular DA, através darelação:

DA =
DL

(1+zBCG)2 (2.1)

O valor de DA foi calculado para o redshift de cada aglomeradoutilizando oNed Wright

Cosmology Calculator2 (Wright, 2006).

• Dentro de cada bin, as velocidadesv de cada galáxia no referencial do aglomerado foram

calculadas a partir do redshift através da equação:

v= c

(

zGAL−zBCG

1+zBCG

)

(2.2)

• As galáxias são separadas em bins radiais a partir do centro do aglomerado. Adotamos um valor

mínimo de 15 galáxias por bin. No entanto se o último bin ficar com menos de 15 galáxias,

essas irão para o bin anterior e o último será excluído.

• Dentro de cada bin, as velocidades das galáxias são postas emordem crescente para que os

valores dos quartis de cada bin sejam calculados. Como critério de exclusão, o valor do

f-pseudosigma (Beers et al., 1990), é calculado por

2http://www.astro.ucla.edu/ wright/CosmoCalc.html
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ps=
q3−q1

1.349
, (2.3)

ondeq3 representa o valor do terceiro quartil eq1 representa o valor do primeiro quartil.

• Para uma galáxia ser excluída, a diferença da velocidade dessa galáxia com a vizinha mais

próxima (no espaço de velocidade) deve ser maior que o valor calculado para o f-pseudosigma

para cada bin. Se a diferença entre as velocidades for menor,a galáxia será mantida na amostra.

Assim, uma primeira exclusão é feita.

• Após a primeira exclusão, as galáxias que não foram excluídas são reorganizadas e separados

novamente em bins radiais, para que novos valores de f-pseudosigma sejam calculados. O

procedimento é repetido até que nenhuma galáxia seja excluída.

Na figura 2.3 mostramos diagramas no espaço de velocidades e de distâncias radiais para três

aglomerados da amostra, ilustrando o resultado da aplicação do método shifting gapper.

As figuras do lado esquerdo de 2.3 representam os aglomeradosde galáxias antes do procedimento

de exclusão ser aplicado. Cada círculo representa uma galáxia e elas estão distribuídas de acordo com

as distâncias a partir do centro e de acordo com as velocidades. O programa shifting gapper procura

por “buracos” no espaço de velocidades entre as galáxias. Asfiguras do lado direito representam

o resultado da exclusão. Galáxias representadas por círculos cheios são as galáxias excluídas e as

galáxias como círculos vazios, são as galáxias confirmadas para o aglomerado. Após aplicar o shifting

gapper, selecionamos os sistemas que ficam com 30 ou mais membros confirmados, e com isso nossa

amostra ficou com 639 aglomerados do catálogo WHL.

2.4 Detecção de subestruturas

De posse de nossa amostra final de aglomerados de galáxias utilizamos uma adaptação

automatizada do testek de Colless e Dunn (1996) para fazer a detecção de subestruturas.

O testek procura por regiões no aglomerado que tenham uma distribuição de velocidades diferente

da distribuição de velocidades do aglomerado como um todo, ou seja, procura por regiões que

aparentam ter uma cinemática diferente do restante do aglomerado. Para cada galáxia é feita

uma comparação entre a distribuição de velocidades den galáxias vizinhas com a distribuição de

velocidades das galáxias do aglomerado.

Para cada galáxiai é calculado um valor numérico deki dado por

ki =− log(PKS(D > Dobs)), (2.4)

ondePKS é a probabilidade, calculada a partir do teste Kolmogorov-Smirnov, de que a distribuição de

velocidades local (dosn vizinhos da galáxia) e a distribuição de velocidades globalsejam oriundas de
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Figura 2.3:
As figuras acima representam aglomerados antes (esquerda) eapós (direita) o procedimento de

exclusão. No eixo horizontal estão os valores equivalentesà distancia radial da galáxia até o centro
do aglomerado. No eixo vertical estão os valores correspondentes às velocidades das galáxias no
referencial do aglomerado. Os círculos cheios representamas galáxias que foram excluídas e o

círculos vazios são as galáxias confirmadas.
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uma mesma distribuição original. O aglomerado como um todo pode ser caracterizado pelo somatório

dos valores deki para todas as galáxias individuais.

A significância estatística dos valores de ki são determinadas através de simulações de Monte

Carlo nas quais as velocidades das galáxias são embaralhadasaleatoriamente, destruindo quaisquer

correlações entre posição e velocidade.

A figura 2.4 ilustra o testek para o aglomerado de Coma (Colless; Dunn, 1996). O tamanho dos

círculos é proporcional ao logarítmo da probabilidade de a galáxia pertencer a uma subestrutura. Na

figura 2.4(a) é mostrada a distribuição dekn calculada para as galáxias, na figura 2.4(b) simulações

com valor mais alto, na figura 2.4(c) os valores dek são feitos através da mediana das simulações, na

figura 2.4(d) os valores dek são oriundos de uma simulação cujo valorkn corresponde ao percentil

99 de todos os valores dekn obtidos nas simulações. Através disso os autores indicam que há uma

estrutura principal ao redor do centro do aglomerado e outraregião ao redor da galáxia NGC 4839.

Figura 2.4: Exemplo de bubble plot produzido pelo testek. O tamanho dos círculos é proporcional ao
logarítmo da probabilidade de a galáxia pertencer a uma subestrutura. A galáxia NGC 4839 se localiza no
ponto (-30 arcmin, -30 arcmin). (Figura retirada de Colless e Dunn1996.)

Regiões nas quais há vários círculos grandes indicam alta probabilidade de existir uma

subestrutura. O testek, porém, não identifica explicitamente a localização de uma subestrutura

individual, nem fornece estimativas da cinemática da subestrutura.
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Na figura 2.5, mostramos um exemplo da aplicação do testek a um dos aglomerados de nossa

amostra. Como na figura 2.4, o tamanho dos círculos é proporcional ao valor de k, e as cores dos

círculos indicam a velocidade peculiar média da vizinhança. Podemos observar na figura que existem

duas regiões distintas nas quais os círculos indicam a existência de subestruturas. Além disso, essas

duas regiões também estão associadas a velocidades peculiares distintas. Dessa forma, a figura sugere

que o aglomerado em questão é formado por duas estruturas comcinemáticas distintas.
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Figura 2.5: Essa figura representa a primeira detecção de subestrutura. Os eixos horizontal e vertical
representam as coordenadas das galáxias e a escala de cores do ladodireito indica o valor da velocidade peculiar
média em km/s.

Uma vez que pretendemos analisar individualmente as estruturas cinemáticas dos aglomerados

de nossa amostra, precisamos de uma metodologia que identifique automaticamente as regiões nas

quais se localizam as subestruturas e determine seus parâmetros cinemáticos. Para isso, utilizamos

o algoritmo LocKE -Local Kinematic Estimator- (Rembold & Soares 2015, em preparação), uma

versão automatizada do testek que identifica automaticamente as estruturas individuais através da

convolução do campo do aglomerado no espaço de posição com umkernel gaussiano, utilizando os

valores dek como pesos estatísticos.

As etapas do algoritmo são:

• Define-se um número de vizinhosnviz=
√

N, ondeN é o número de galáxias do aglomerado.

• O i-ésimo vizinho associado a uma galáxia é determinado, não emrelação apenas à galáxia

em questão, mas em relação a todos osi-1 vizinhos mais próximos. Isso evita que

galáxias localizadas entre duas estruturas sejam associadas a galáxias das duas estruturas

simultaneamente.
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• São calculados os valores dek e a estatísticakn para o aglomerado

• O procedimento é repetido enquanto nviz < N/2, visando identificar a escala ótima para

identificação de uma subestrutura. O valor denviz que maximizakn é fixado.

• São realizadas simulações de Monte Carlo redistribuindo as velocidades das galáxias, e o valor

dekn é calculado para cada simulação.

• Se o percentil 95% dos valores dekn das simulações é superior ao valor dekn, considera-se que

a significância estatística do teste não é suficiente para indicar a presença de subestruturas (e

nesse caso o aglomerado é considerado desprovido de subestruturas). O algoritmo determina,

então, a dispersão de velocidades do sistema, e encerra o procedimento. Caso contrário, o

algoritmo procede à identificação das estruturas individuais.

• É feita a convolução do campo observado com uma gaussiana bidimensional cuja largura

corresponde a 1.5 vezes o percentil (nviz/N)×100%, usando os valores dek de cada galáxia

como pesos estatísticos.

• A mesma gaussiana é utilizada na convolução de um campo simulado, nas quais os pesos

estatísticos correspondem ao percentil 95% dos valores simulados dekn.

• Os dois mapas anteriores são subtraídos, e o algoritmo identifica valor de pico no mapa

resultante. Em torno dessa região, será selecionada a primeira subestrutura do aglomerado.

• As galáxias do aglomerado que se localizam em torno de cada pico, em regiões onde o mapa

apresenta valores iguais ou superiores à metade do valor do respectivo pico, são atribuídas à

subestrutura.

• Estimativas preliminares das velocidades médias e das dispersões de velocidade da subestrutura

e do restante do aglomerado são calculadas via método biweight (Beers et al., 1990).

• O algoritmo procede à descontaminação da subestrutura, através de um modelo de mistura

gaussiana de dois componentes, cujos parâmetros são dados pelos valores calculados no item

anterior. Com isso, as galáxias que não pertencem à subestrutura mas que estão na linha de

visada são excluídas.

• Os valores finais (biweight) da velocidade média e da dispersão de velocidades da subestrutura

são calculados, e as respectivas incertezas são obtidas pelo método jackknife (Beers et al.,

1990). A primeira subestrutura está, assim, completamentedeterminada.

• As velocidades das galáxias da subestrutura são substituídas por valores sorteados da

distribuição de velocidades do restante do aglomerado, e retornam à amostra.
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• O processo é inteiramente repetido, visando determinar novas subestruturas.

• O algoritmo se encerra quando nenhuma nova subestrutura é identificada. As galáxias restantes,

que não foram atribuídas a nenhuma subestrutura, são atribuídas a um único objeto, e seus

parâmetros cinemáticos são calculados.
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Figura 2.6:Mapa de convolução referente a figura 2.5. Nos eixos x e y estão as coordenadas. A escala de
cores identifica a probabilidade de existir subestrutura. Quanto mais vermelho maior a probabilidade e quanto
mais azul menor a probabilidade. O zero da escala é obtido através de simulações monte carlo.

Vamos ilustrar os passos do algoritmo LocKE utilizando o mesmo aglomerado da figura 2.5. A

figura 2.6 mostra-se o mapa de convolução do campo observado subtraído do mapa de convolução

das simulações. O valor dos resíduos é indicado pela cor na barra à direita. Pode-se observar um pico

significativo em vermelho, indicando a máxima probabilidade de ocorrência de uma subestrutura.

Também se pode observar que este pico corresponde a uma das subestruturas já identificadas no

diagrama da figura 2.5.

Após a seleção das galáxias associadas à primeira subestrutura e à substituição das velocidades

dessas galáxias por valores extraídos da distribuição de velocidades das demais galáxias, o algoritmo

refaz o testek para essa nova configuração de velocidades. O resultado é mostrado na figura 2.7. Nessa

figura, os círculos são significativamente menores do que na figura 2.5 e, através de uma inspeção

visual, não sugerem a existência de subestruturas.
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Figura 2.7:Ilustração testek após a detecção. No eixo horizontal está representada a ascensão reta em graus e
no eixo vertical a declinação também em graus. A escala de cores indica o calor médio da velocidade peculiar
das galáxias.

Na figura 2.8, mostramos o mapa de convolução para essa configuração de velocidades.

Nesse mapa, os resíduos são negativos, ilustrando que a significância estatística de ocorrência de

subestruturas é inferior a 95%. Dessa forma, o algoritmo LocKE atribui ao aglomerado em questão

apenas duas estruturas, o que concorda com a interpretação visual feita na figura 2.5.
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Figura 2.8:Mapa de convolução referente a figura 2.7.

De posse das dispersões de velocidades das subestruturas individuais dos aglomerados dotados
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de subestruturas, e da dispersão de velocidades global dos aglomerados desprovidos de subestruturas,

além da distribuição projetada das galáxias em cada estrutura, determinamos sua massa virial através

da equação 1.14.

2.5 Síntese de populações estelares

A luz emitida por uma galáxia que chega à Terra contém informações de bilhões de estrelas. Cada

estrela com propriedades físicas diferentes, como diferentes massas, idades, metalicidades. Essas

informações são obtidas a partir do espectro e para isso é preciso interpretar esse espectro como

sendo a contribuição somada de todas estrelas. Para extrairinformações dos espectros das galáxias,

é necessário utilizar modelos sintéticos que sejam capazesde separar essas contribuições indicando a

quantidade e o tipo espectral das estrelas que compõem o espectro. Tais modelos podem ser empíricos

ou teóricos. Como numa galáxia existem muitas estrelas, o espectro da galáxia é decomposto em

combinações de populações estelares simples(Single Stellar Population - SSP).

Uma SSPé composta por um conjunto de estrelas sintéticas de diferentes tipos espectrais, de

mesma idade e metalicidade. Nesse conjunto, todas as estrelas são geradas de uma mesma nuvem em

um único evento. No começo as estrelas fazem parte da sequência principal do diagrama HR e com o

passar do tempo vão migrando para outras partes do diagrama de acordo com as trajetórias evolutivas

que estrelas de diferente massa seguem.

Para criar um espectro modelo de umaSSPé preciso integrar a contribuição em luminosidade de

diferentes tipos de estrelas. Alguns parâmetros importantes devem ser levados em consideração, como

a função de massa inicial (Initial Mass Function - IMF) que fornece a quantidade de estrelas num

determinado intervalo de massa para diferentes massas e a taxa de formação estelar (Star Formation

Rate - SFR) que indica a eficiência de produção de estrelas a partir do gás. Atualmente existem

diversos modelos de síntese de populações estelares que podem ser utilizadas, como a de Bruzual e

Charlot (2003) que tem um alcance em comprimento de onda, com boa resolução espectral de 3Å, de

3200 a 9500 Å, porém com resolução mais baixa, o alcance é de 91Å até 160µm.

Para investigar as populações estelares das galáxias de nossa amostra, utilizamos o programa

Starlight (Cid Fernandes et al. (2005); Mateus et al. (2006)). Esse programa ajusta um espectro

sintético a partir do espectro observado de uma galáxia usando um conjunto de espectros de base à

escolha do usuário (geralmente,SSP’s de diferentes idades e metalicidades).

Utilizamos os modelos de Bruzual e Charlot (2003) comIMF de Chabrier (2003), onde a

distribuição de massa estelar é definida por uma lei de potência. Utilizamos o Starlight para descrever

os espectros das galáxias da amostra em termos dasSSP’sescolhidas. Com isso, obtivemos a idade

estelar média das galáxias que povoam as regiões de subestrutura e também dos aglomerados sem

subestrutura, como também a metalicidade média das galáxias nos aglomerados. Embora a escolha
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dos modelos de síntese de populações interfira nas estimativas das propriedades das populações

estelares, nosso foco principal é identificar diferenças entre os vários sistemas a serem analisados,

de forma que nossos resultados devem ser pouco afetados por essa escolha.

A base que utilizamos dentro do Starlight continha 45SSP’s 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.

Número da SSP Idade (anos) Metalicidade (Z)

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



Capítulo 3

Resultados

Nesse capítulo, apresentamos os resultados obtidos na aplicação do método shifting gapper

à amostra WHL, a frequência e os parâmetros cinemáticos das subestruturas identificadas pelo

algoritmo LocKE, e as características das populações estelares obtidas pelo Starlight.

3.1 Identificação de galáxias intrusas na amostra WHL

Wing e Blanton (2013) utilizaram o método do gap fixo, que ao invés de ter um valor diferente

para cada bin, utiliza sempre o mesmo valor para exclusão, nocaso de Wing e Blanton (2013) o valor

do gap foi de 500 km/s e Katgert et al. (1996) utilizaram 1000 km/s como valor de gap fixo. O método

shifting gapper, por ter o gap variável, mantém algumas galáxias com velocidade peculiar maior que

1000 km/s, o que o gap fixo não faria, porém excluí mais galáxias intrusas do que o gap fixo (e.g.

figura 3 de Wing e Blanton2013).

Na figura 3.1, mostramos o resultado da aplicação do método shifting gapper a quatro aglomerados

da nossa amostra, oriundos do catálogo WHL. Os diagramas à esquerda nessa figura mostra, no espaço

de velocidade e distância radial em relação ao centro do aglomerado, todas as galáxias na linha de

visada com velocidades peculiares inferiores a 3000 km/s emrelação à velocidade do aglomerado.

Os diagramas da direita mostram quais objetos foram considerados intrusos pelo método. Na figura

3.1(a), entre 3 Mpc<R<5 Mpc, parecem existir três estruturas filamentares, sendo improvável de que

todas as galáxias façam parte de um mesmo aglomerado. Na figura 3.1(b), podemos observar que o

método se mostrou bastante eficaz ao excluir galáxias muito dispersas em regiões distantes do centro.

O mesmo comportamento pode ser observado para os demais aglomerados da figura 3.1.

Os círculos vazios das imagens da direta são as galáxias confirmadas como membros. Dentre

os métodos para seleção de galáxias membros, o shifting gapper se mostra mais eficiente já que é

independente de hipóteses sobre a dinâmica do aglomerado e também para aglomerados com muitas

e poucas galáxias (Fadda et al., 1996).

29
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Figura 3.1:Ilustração do método shifting gapper, antes e após a exclusão. No eixo horizontal temos a distância
que a galáxia se encontra do centro do aglomerado, e no eixo vertical estão os valores de velocidade dessas
galáxias.
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3.2 Subestruturas

Nas figuras 3.2 a 3.5, mostramos o resultado da aplicação do algotirmo LocKE a quatro dos 1052

aglomerados de nossa amostra.
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Figura 3.2:
Ilustração do teste k e mapa de convolução para aglomerado com subestrutura. Nos eixos horizontal
e vertical estão as coordenadas das galáxias em ascensão reta e declinação com unidade de graus. Na

escala de cores dos gráficos superiores temos as velocidadespeculiares médias das galáxias e na
escala de cores dos mapas inferiores temos os valores dek normalizados pelas simulações de Monte

Carlo.

A figura 3.2 mostra um aglomerado para o qual o LocKE atribuiu apenas uma subestrutura além

do primário. No diagrama 3.2(a), temos o resultado do teste k, que sugere a existência de uma

subestrutura com velocidade peculiar negativa; o mapa de convolução no diagrama 3.2(c) confirma

que essa estrutura corresponde a uma subestrutura com alta significância estatística. Nos diagramas

3.2(b) e 3.2(d) estão os resultados para o mesmo aglomerado,após a substituição das velocidades das

galáxias da subestrutura por uma amostra de velocidades do resto do campo. Os círculos no diagrama

3.2(b) não sugerem a existência de subestruturas, e no mapa de convolução 3.2(d) essa conclusão é

confirmada pelos valores negativos em toda a região do aglomerado.

Na figura 3.3, mostramos mais um caso em que o LocKE atribui umaúnica subestrutura além do
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Figura 3.3:
Ilustração do teste k e mapa de convolução.
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primário a um aglomerado da amostra. Nas figuras 3.3(a) e (b) estão as galáxias distribuídas de acordo

com as suas coordenadas e as cores indicam a velocidade peculiar média. Próximo da declinação

0o e ascensão reta entre 46.5o e 47o pode se ver um acúmulo de galáxias e todas com velocidade

próximas (≃ +450 km/s) e o restante das galáxias desse aglomerado com velocidade bem diferentes

(≃ -400 km/s), só essa diferença de velocidades já poderia apontar para uma subestrutura. No mapa

de convolução da esquerda é possível ver que a região com maior probabilidade de ser subestrutura

fica sobre a mesma região com velocidades em média de 450 km/s.Após essa primeira procura por

subestruturas, o programa troca as velocidades das galáxias que foram detectadas como subestrutura

para então procurar por mais alguma subestrutura. Os resultados são mostrados nas figuras 3.3(b) e

(d). Como não há indicativo de outro nível de subestrutura nesse aglomerado, podemos ver os círculos

com tamanhos quase iguais e no mapa de convolução referente aesses dados podemos observar uma

região azul, indicando que não há mais subestruturas.

O programa também se mostra eficiente nos casos em que há mais de um nível de subestrutura,

ou seja, um aglomerado com mais de uma subestrutura. Na figura3.4 temos um exemplo desse tipo.

No diagrama 3.4(a), temos o resultado do teste k para os dadosoriginais, enquanto que em 3.4(c)

estão os resultados do teste k após a identificação da primeira subestrutura. Diferentemente do que

ocorreu com os aglomerados das figuras 3.2 e 3.3, nesse caso o segundo teste k sugere a existência

de uma segunda subestrutura. Os mapas de convolução 3.4(b) e3.4(d) confirmam a significância

estatística dessas duas subestruturas. Os diagramas 3.4(e) e 3.4(f) mostram que o teste não aponta

a presença de novas subestruturas, de forma que o LocKE atribui ao aglomerado em questão duas

subestruturas além do primário.

Finalmente, a figura 3.5 mostra um aglomerado da amostra parao qual o LocKE não atribuiu

subestruturas. No diagrama 3.5(a), embora o tamanho dos círculos varie significativamente, os

valores de k atribuídos às galáxias não indicam a presença desubestruturas, como mostra o mapa

de convolução 3.5(b).
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Figura 3.4:
Ilustração do testek e mapa de convolução para um aglomerado onde foi detectada mais de uma

subestrutura.
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Figura 3.5:
Ilustração do testek e mapa de convolução para um aglomerado onde não foram identificadas

subestruturas.

A aplicação do algoritmo LocKE indicou que 44% dos aglomerados de nossa amostra são

providos de subestruturas. Outros autores, utilizando diversos testes, detectaram frequências de

subestruturas distintas. Aguerri e Sánchez-Janssen (2010) e Solanes et al. (1999), utilizando

testes 3-D, encontraram frequências de 33% e 31% respectivamente, para diferentes amostras de

aglomerados de galáxias. Einasto et al. (2012), utilizandomúltiplos testes simultâneos, encontraram

subestruturas em 70% a 80% de suas amostras. A frequência queencontramos são apenas um

pouco superiores aos de Aguerri e Sánchez-Janssen (2010) e Solanes et al. (1999), mas bastante

inferiores aos de Einasto et al. (2012), provavelmente porque estes autores incluíram testes 2-D em

sua metodologia.

Após a detecção das subestruturas, e feita a separação dos aglomerados entre primário e

secundário. Criamos figuras que representam a distribuição das galáxias nas estruturas primária e

secundária.

A obtenção dos parâmetros cinemáticos das subestruturas individuais identificadas até aqui

sofre de problemas de contaminação de amostras, uma vez que,na linha de visada de uma dada

subestrutura, pode haver galáxias que fazem parte do primário ou mesmo de outras subestruturas que

estão parcialmente sobrepostas. Para tentar corrigir essacontaminação, é aplicado um modelo de

mistura gaussiana para as galáxias na região de uma subestrutura, na tentativa de identificar galáxias

cuja velocidade é mais compatível com a distribuição de velocidades do restante do campo do que

com a distribuição da própria subestrutura. Para isso, o LocKE utiliza o pacote PyMix,The Python

mixture package1. A figura 3.6 mostra o resultado do modelo de mistura gaussiana para os mesmos

aglomerados da figuras 3.2 a 3.4. Nos histogramas de velocidade 3.6(a) e (b), que estão associados aos

1Pymix é uma biblioteca Python que implementa algoritmos de modelos de misturas para mineração de dados.
Disponível em http://www.pymix.org/
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aglomerados das figuras 3.2 e 3.3 respectivamente, podemos ver que diversos objetos descrevem uma

distribuição de velocidades semelhante à do campo externo àsubestrutura (em vermelho), de forma

que a contaminação das subestruturas é significativa. Cada galáxia é, então, atribuída à subestrutura

(ou não) se a probabilidade de pertencimento ao modo correspondente à subestrutura for superior

(inferior) a 50%. As galáxias que são confirmadas como pertencentes à subestrutura são mostradas

em azul. Pode-se perceber que o erro nos parâmetros cinemáticos associados às subestruturas seria

significativo na ausência dessa correção pela contaminaçãodos campos. Nos histogramas 3.6(c) e

3.6(d) mostramos o modelo de mistura gaussiana para as duas subestruturas do aglomerado mostrado

na figura 3.4. Nesse caso a contaminação do campo é nula na primeira subestrutura detectada, e muito

baixa na segunda subestrutura.
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Figura 3.6:Histogramas de velocidades das galáxias
Histogramas das velocidades das galáxias, separados por estrutura principal (vermelho) e subestrutura (azul).

O eixo x é a velocidade das galáxias em km/s. No eixo y é a quantidade de objetos.

Na figura 3.7, mostramos a distribuição espacial das galáxias associadas às estruturas individuais

dos aglomerados mostrados nas figuras 3.2 a 3.4, após a descontaminação de cada campo.
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Figura 3.7:
Localização das galáxias pertencentes a estruturas secundárias e terciárias de diversos aglomerados

(círculos azuis). As demais galáxias de cada sistema são indicadas por círculos vermelhos.
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3.3 Parâmetros cinemáticos

Após a identificação das estruturas cinemáticas individuais de cada aglomerado, o algoritmo

LocKE determina os parâmetros cinemáticos das estruturas.De particular importância é a dispersão

de velocidades, que pode ser utilizada como um estimador de massa. Na figura 3.8, mostramos o

histograma de dispersão de velocidades obtido pelo LocKE para as estruturas individuais de nossa

amostra. Os valores médios da dispersão de velocidades foram de 392± 215 km/s para o catálogo

WHL e 362± 168 km/s para o catálogo TTL. Para aglomerados com e sem subestruturas, Aguerri e

Sánchez-Janssen (2010) encontraram valores de dispersão de velocidades em torno de 550 km/s. Para

um grupo de galáxias centrado em NGC 4874, Colless e Dunn (1996) encontraram uma dispersão

de velocidades de 329 km/s. Para quatro grupos do GEEC2, Hou et al. (2012) encontraram uma

média de 525 km/s para a dispersão de velocidades. Dessa forma, uma fração significativa dos

sistemas identificados na nossa amostra (em particular quanto às subestruturas) possui dispersões

de velocidades compatíveis com grupos de galáxias.

De posse das dispersões de velocidades das estruturas, estimamos suas massas através da equação

1.14. A figura 3.9 mostra os histogramas de massa para os aglomerados de nossa amostra. A

distribuição é compatível com a faixa de massas típica dos aglomerados de galáxias, com pico

próximo de 1014M⊙, e são condizentes com os valores encontrados na literatura( Lopes et al. (2009);

Carlberg et al. (1996)).
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Figura 3.8: No eixo x estão distribuídos os valores de dispersão de velocidades das estruturas primária e
secundária. No eixo Y está o número de objetos para cada valor de dispersão de velocidade. O histograma (a)
é referente ao catálogo WHL e (b) é referente ao catálogo TTL.

2Group Environment and Evolution Collaboration
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Figura 3.9:No eixo x é representado o valor do logaritmo das massas dos aglomerados,normalizado pela
massa solar. No eixo y é o número de objetos. O histograma (a) é para o catálogo WHL e o (b) representa o
catálogo TTL.

3.4 Populações estelares

Para estudarmos as características das populações estelares que as galáxias nas estruturas

detectadas em cada aglomerado apresentam, utilizamos o programa Starlight.

Através do espectro das galáxias é possível ver diferenças entre suas populações estelares.

Sabendo qual a melhor combinação de populações estelares que representa o espectro da galáxia,

podemos obter informações como idade e metalicidade dessasgaláxias e comparar com galáxias

que povoam o centro dos aglomerados, galáxias de campo, galáxias que estão em subestruturas de

aglomerados ricos ou aglomerados pobres.

Na figura 3.10 apresentamos exemplos do resultado da síntesepara seis objetos da amostra. Em

cada espectro está a idade estelar média calculada através de 3.1. O espectro de cor preta é o espectro

da galáxia e a linha em azul é o ajuste que o programa faz sobre oespectro observado.

O arquivo de saída do programa Starlight fornece o percentual de massa para cada SSP, com um

determinado valor de idade e metalicidade. O valor de idade estelar média é calculado através de uma

média ponderada por massa, como

I =

45

∑
j=1

I jM j

45

∑
j=1

M j

, (3.1)
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Figura 3.10: Comparação entre espectros observados e o resultado da síntese de populações estelares
produzido pelo Starlight. No eixo horizontal está o comprimento de onda em angstrons (Å), e no eixo vertical
o fluxo específico monocromático normalizado em um comprimento de onda arbitrário. O espectro observado
da galáxia é representado pela cor preta e a cor azul é o modelo produzido pelo Starlight.
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onde o somatório é feito sobre as populações estelares,I é o valor final da idade estelar média,I j e

M j são os valores da idade e o percentual de massa especifico de uma SSP.

A metalicidade estelar média que obtivemos para as galáxiasé calculada através de uma média

ponderada por massa, da mesma maneira que 3.1, como

Z =

45

∑
j=1

Z jM j

45

∑
j=1

M j

, (3.2)

ondeZ j é a metalicidade de cada SSP.
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Figura 3.11:Histograma da idade estelar média para aglomerados com e sem subestruturas das duas amostras.
No eixo horizontal estão os valores medidos para idade (em anos) e no eixo vertical temos a quantidade de
objetos correspondente a idade.

A figura 3.11 mostra as distribuições de idade estelar média ede metalicidade média para todas

as galáxias da amostra. O valor médio da idade estelar obtidoé de 8.7± 2.0×109 anos, um valor

semelhante às encontradas por Gallazzi et al. (2005) e Rakos et al. (2008). No histograma 3.11(a),

podemos perceber que existem objetos com idades estelares médias próximas de 6×109 anos, e muito

poucos objetos com idades inferiores a esse valor. O histograma de metalicidades em 3.11(b) mostra

que a metalicidade típica das galáxias da amostra é sobre-solar, em torno de Z=0.023± 0.009, em

excelente concordância com os resultados de Gallazzi et al.(2005).
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3.4.1 Estruturas individuais

Visando identificar diferenças nas populações estelares típicas dos diferentes sistemas que

compõem aglomerados dotados de subestruturas, vamos classificar nossa amostra de estruturas

em três grupos. Aglomerados sem subestruturas serão referidos como sistemas SS. Dentre os

componentes de aglomerados dotados de subestruturas, a amostra será dividida entre o componente

mais massivo do aglomerado, ao qual nos referiremos como componente primário (CP), e toda as

estruturas menos massivas que o primário, que conjuntamente formam as subestruturas propriamente

ditas e serão referidas como componentes secundários (CS).
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Figura 3.12:
Histograma mostrando a frequência de idades para as galáxias da amostra.

A figura 3.12 mostra o histograma de idade estelar média para as três classes de sistemas. Podemos

observar que o comportamento geral do histograma é similar entre as três classes, embora para

sistemas CS a figura sugira idades ligeiramente mais baixas. Essa possível diferença entre as idades

estelares será investigada a seguir.

A figura 3.13 apresenta a relação entre a idade estelar média ea metalicidade média, para cada

uma das três classes de objetos. Existe uma tendência geral no sentido de galáxias com populações

estelares mais velhas apresentarem metalicidade mais alta, porém com grande dispersão. Isso também

é observado por Rakos et al. (2008), embora nesse caso os autores interpretem essa relação como um

efeito secundário da massa da galáxia.

Na figura 3.14, apresentamos a relação entre a idade estelar média e a magnitude absolutaMr

das galáxias nas três categorias de sistemas estudados, separando a amostra em sistemas de baixa

massa, comM < 1014.5M⊙ (diagrama 3.14(a)), e os sistemas massivos, comM > 1014.5M⊙ (diagrama
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Figura 3.13:
Relação entre a metalicidade e a idade estelar média. A figura (a) representa somente os

aglomerados sem subestruturas. As figuras (b) e (c) representam a estrutura primária e secundária.
No eixo vertical está a idade estelar média em Gyr e no eixo horizontal está a metalicidade,

normalizada pela metalicidade solar e em escala logaritmica.
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3.14(b)). Essa figura mostra que galáxias mais luminosas apresentam populações estelares mais

velhas do que galáxias de baixa luminosidade. Esse comportamento é provavelmente um aspecto

do fenômeno dedownsizing, no qual a formação estelar migra sistematicamente para sistemas de

menor massa ao longo do tempo cósmico (Neistein et al. (2006); Fontanot et al. (2009)). Porém, essa

figura também mostra uma diferença importante entre as diferentes classes de sistemas. No regime de

baixa massa, os sistemas SS diferem apenas marginalmente dos sistemas CP e CS (um leve excesso

no valor da idade estelar média, com baixa significância). Por outro lado, no regime de alta massa,

as galáxias que fazem parte de aglomerados SS apresentam populações estelares mais velhas do que

as demais, especialmente no limite de baixa luminosidade. Além disso, o diagrama 3.14(b) sugere

que sistemas CP apresentem, por sua vez, populações estelares mais velhas do que sistemas CS, uma

diferença que também tende a se tornar mais evidente no limite de baixa luminosidade (exceto pelo

bin de mais baixa luminosidade, para o qual o número de objetos é baixo.) A incerteza no valor da

idade média em cada bin é considerável, mas a diferença de comportamento entre as categorias é

consistente nas diferentes faixas de magnitude, o que sugere não se tratar de uma diferença espúria.

Na Figura 3.14(b) têm-se o limite de massa superior a 1014.5M⊙. Nesse caso, separados pela

massa, fica mais evidente a relação entre o estado dinâmico doaglomerado e a idade estelar média.

Em 3.14(b) é possível ver que existe diferença (em relação a população estelar) entre uma galáxia

pertencer a um aglomerado sem subestrutura do que um com subestrutura. Em média os aglomerados

sem subestrutura apresentam populações estelares mais velhas do que os componentes primário e

secundário. E o CP apresenta galáxias com populações estelares mais velhas do que CS.

Outro aspecto importante observado na figura 3.14 é que o comportamento dos sistemas CS parece

idêntico nos dois regimes de massa, mas o mesmo não parece serverdade para sistemas SS e CS. Na

figura 3.15, comparamos os comportamentos nas diferentes faixas de massa para as três classes de

objetos.

Fica evidente por essa figura que as três classes apresentam,de fato, um comportamento distinto

na transição entre sistemas de alta e de baixa massa. A diferença é mais marcante para os sistemas

SS, que apresentam um envelhecimento sistemático da sua população estelar, e menos importante em

sistemas CP.

Na figura 3.16, apresentamos diagramas semelhantes aos mostrados na figura 3.14, porém agora

mostramos a fração de galáxias com idades estelares médias inferiores a 6×109 anos em função

da luminosidade da galáxia. Também nessa figura observa-se atendência de que galáxias menos

massivas apresentem maior probabilidade de possuir idade estelar média mais baixa, para quaisquer

faixas de massa. No limite de baixa massa, não vemos diferenças significativas entre as classes SS, CP

e CS. Porém, em sistemas mais massivos, a classe SS apresenta uma fração de galáxias mais jovens

sistematicamente mais baixa do que os sistemas CP e CS, e essa diferença aumenta para galáxias de

baixa luminosidade. Da mesma forma, sistemas CP apresentam fração mais baixa do que sistemas
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Figura 3.14:
Idades estelares médias para sistemas de diferentes massas, em função da magnitude absoluta das

galáxias. A figura (a) é para objetos com massa abaixo de 1014.5M⊙ e a figura (b) é para objetos com
massa superior a 1014.5M⊙. As incertezas foram estimadas porbootstrap.
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Figura 3.15:
Idades estelares médias para sistemas de diferentes massas, em função da magnitude absoluta das
galáxias e separados por categoria (SS, CP e SP). No eixo vertical está a idade estelar média e o no

eixo horizontal a magnitude absoluta na bandar. As incertezas foram estimadas porbootstrap.
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Figura 3.16:
Fração de objetos com idade estelar média inferior a 6 Gyr, emfunção da magnitude absoluta das

galáxias. A figura (a) é para objetos que tem massa menor que 1014.5M⊙ e a figura (b) é para objetos
que tem massa maior que 1014.5M⊙. As incertezas foram estimadas porbootstrap.
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CS.

3.5 Discussões

Os resultados da seção anterior sugerem que a idade estelar média das galáxias é diferente quando

uma galáxia faz parte de um aglomerado dinamicamente mais evoluído do que em aglomerados que

apresentam subestruturas, embora essa diferença seja sensível à massa do sistema.

Wu et al. (2014) estudando três aglomerados do superaglomerado Cl1604, encontrou que em

aglomerados dinamicamente jovens a formação estelar é maior do que em aglomerados evoluídos,

tendo galáxias com idades estelares médias menores. Os surtos de formação estelar nas galáxias dos

aglomerados dinamicamente jovens podem estar relacionados à fusão de galáxias enquanto estão

sendo acretadas ao aglomerado. Com a evolução dinâmica do aglomerado, a formação estelar

diminui e o número de galáxias pós-starburst aumenta. Através da comparação de simulações de

N-corpos com observações, Taranu et al. (2014) sugerem que aescala de cessação de formação

estelar (quenching) é da ordem de 3×109 anos, e é devida principalmente a processos lentos como

estrangulamento e ram-pressure.

Tanto um aumento (Steinhauser et al., 2012) quanto uma diminuição (Quilis et al., 2000) da

taxa de formação estelar de galáxias ricas em gás podem ser induzidas por um evento de fusão em

grande escala envolvendo um aglomerado. A diferença é dada pelo estágio de fusão. Kleiner et

al. (2014) investigando o aglomerado Abell 1664, que está passando por um processo de fusão em

estado avançado, encontrou sinais de cessamento da formação estelar nas galáxias próximas do centro

e com maior fração de galáxias assimétricas, provavelmentepor interações galáxia-galáxia durante a

passagem pericêntrica do componente menos massivo. Os sistemas analisados por Pranger et al.

(2013) são galáxias que já passaram por um cessamento na formação estelar nas partes mais centrais

do aglomerado, indicando que, após a fusão do aglomerado, o gás das galáxias foi consumido. Em

Pranger et al. (2014), os autores concluem que o aglomerado Abell 2384 está em estágio avançado de

fusão, a 109 anos da passagem pericêntrica. Ainda há indicios de a fraçãode galáxias late-type sem

formação estelar ser maior em regiões centrais de Abell 2384do que no aglomerado Abell 1664.

Dressler et al. (2013) sugerem que o pré-processamento de galáxias em subestruturas é o principal

fator responsável pela fração de galáxias passivas em um aglomerado, exceto nas regiões mais

centrais, onde os efeitos locais também passam a ser importantes. Além disso, os autores também

sugerem que o pré-processamento é dependente da massa da subestrutura, com maior taxa de

formação estelar média em sistemas de mais baixa massa. Nossos resultados não concordam com

essa interpretação, uma vez que não observamos diferenças significativas quando comparamos as

subestruturas massivas e as de baixa massa. Encontramos diferenças nas idades estelares médias em

regimes distintos de massa somente quando analisamos aglomerados em equilíbrio, desprovidos de
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subestruturas, o que sugere que na nossa amostra os efeitos locais são mais importantes no cessamento

da formação estelar.

Em Lopes et al. (2014) os autores encontraram um aumento na fração de galáxias com espectro

late-type (população estelar jovem) e de galáxias de disco em aglomerados com subestruturas em

relação a aglomerados desprovidos de subestruturas, sendoessa diferença mais significativa em

distâncias radiais superiores ao raio virial. Nossos resultados concordam com o encontrado por esses

autores, se interpretarmos o excesso na fração de late-types como resultado da presença de sistemas

secundários em massa na periferia dos aglomerados. Em dois aglomerados em estágios distintos

de evolução dinâmica, Stroe et al. (2015) encontraram que noaglomerado dinamicamente jovem a

quantidade de galáxias com emissão Hα é maior nas proximidades da ondas de choque produzidas

pela fusão no ICM; e essa onda de choque também seria capaz de cessar a formação estelar com a

evolução do processo de fusão. Hou et al. (2012) encontraramevidências de que a fração de galáxias

azuis é maior em subestruturas, em concordância com nossos resultados.

Nossos resultados, em conjunto com os resultados dos trabalhos discutidos acima, sugerem um

cenário no qual, em um aglomerado dinamicamente jovem, a formação estelar é amplificada nas

subestruturas periféricas quando de sua aproximação, por ram pressure stripping, fusão, ondas de

choque ou alguma combinação desses processos; próximo da passagem pericêntrica, a taxa de

formação estelar é reduzida pelo esgotamento do gás. Esse mecanismo deve atuar independentemente

da massa do sistema, uma vez que não encontramos diferenças em faixas de massa distintas. Com

a evolução do aglomerado, o sistema retorna ao equilíbrio e prossegue a cessação da formação

estelar próximo do centro; nossos resultados sugerem que esse mecanismo é dependente da massa

do aglomerado, com a cessação da formação estelar sendo maiseficiente em sistemas mais massivos.

Dessa forma, as assinaturas de populações estelares mais jovens formadas durante a fusão são

progressivamente apagadas em sistemas em equilíbrio.
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Conclusões e perspectivas

Neste trabalho, utilizamos espectros óticos para investigar as características das populações

estelares de galáxias em 1052 aglomerados em diferentes estágios evolutivos, visando obter mais

informações sobre a influência ambiental sobre a evolução das galáxias. Nossas principais conclusões

são:

• Foram identificadas subestruturas em 44% da nossa amostra.

• Os aglomerados dotados de subestruturas tipicamente são caracterizados por somente uma

subestrutura.

• As massas das estruturas individuais variam da escala de grupos até sistemas bastante massivos,

com valor médio de 1014.5 M⊙.

• As idades estelares das galáxias nos aglomerados da amostrase distribuem principalmente entre

6 e 10×109 anos, com valor médio de 8.7± 2.0×109 anos.

• As metalicidades médias das galáxias se distribuem desde sub-solares até sobre-solares, com

valor médio ligeiramente sobre solar, Z=0.023± 0.009.

• A idade estelar média das galáxias da amostra depende principalmente da luminosidade da

galáxia. Galáxias mais luminosas (Mr <-21) apresentam idades estelares médias em torno

de 10×109 anos, enquanto que em galáxias pouco luminosas (Mr<-18) as populações são

sensivelmente mais jovens, em torno de 6×109 anos.

• Separando a amostra em aglomerados sem subestruturas (SS),sistema primário (CP) e

secundário (CS), observamos que, em sistemas de baixa massa (M<1014.5 M⊙), não existem

diferenças significativas entre as populações estelares desses sistemas individuais. Porém, em

sistemas massivos (M>1014.5 M⊙), galaxias de aglomerados sem subestrutura tem populações

estelares mais velhas do que aglomerados com subestruturas. Essa diferença é mais significativa

para galáxias menos luminosas.
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• Também no regime M>1014.5 M⊙, galáxias que compõem o componente primário apresentam

idade estelar média maior que a componente secundária. Essatendência não é observada no

regime de baixa massa.

• Um comportamento semelhante é observado quando analisamosa fração de galáxias com

idade estelar média inferior a 6 Gyrs: em sistemas massivos,aglomerados desprovidos de

subestruturas apresentam um valor maixa baixo dessa fração, e essa diferença é maior para

galáxias menos luminosas.

Nossos resultados reforçam os resultados de outros trabalhos que sugerem um cenário no qual,

em um aglomerado dinamicamente jovem, a formação estelar é sensível ao estágio da interação

do aglomerado com subestruturas periféricas, mas insensível à massa dos sistemas individuais.

Conforme o aglomerado evolui em direção ao equilíbrio, efeitos locais dependentes da massa passam

a atuar na cessação da formação estelar e produção de uma população de galáxias desprovidas de

estrelas jovens, produzindo diferenças entre as idades estelares médias de aglomerados em equilíbrio

com diferentes massas. Para confirmar esse cenário, são necessárias investigações mais detalhadas,

incluindo tanto estimadores diretos de formação estelar quanto uma análise da distribuição projetada

das galáxias em aglomerados em diferentes estágios de evolução dinâmica.

Como continuidade do trabalho, pretendemos utilizar múltiplos testes de detecção de

subestruturas, e comparar os resultados com observações emraios-X disponíveis na literatura, visando

melhorar a identificação e a caracterização das subestruturas individuais. Além disso, serão utilizados

indicadores da taxa de formação estelar utilizando as linhas de emissão dos espectros. Um aspecto

importante para interpretar as propriedades das galáxias em aglomerados dinamicamente jovens é o

estágio da interação, especialmente se o sistema se encontra antes ou depois da passagem pericêntrica.

Pretendemos realizar essa análise utilizando modelos de dois corpos, obtendo com isso uma escala

de tempo característica (antes ou depois da passagem pericêntrica) com que se dão os processos

evolutivos nas galáxias. Finalmente, faremos uma análise da distribuição projetada das galáxias

para identificar a localização física de galáxias com diferentes propriedades físicas, especialmente

formação estelar e idade estelar média. Com isso pretendemosobter informações que permitam

quantificar a importância dos diferentes processos evolutivos que atuam em galáxias em regiões de

alta densidade.
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