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Resumo

O objetivo desta pesquisa € estudar a distribuicao da matéria em grande escala, na
qual estao presentes as tultimas estruturas a se colapsarem no universo, e verificar qual a
sua influéncia sobre propriedades de aglomerados de galdzias. Utilizando dados do Sloan
Digital Sky Survey e do telescopio Chandra, foram estudadas regioes conicas com 3° de raio
centradas em trés aglomerados pertencentes ao Stripe 82: A267, A2631 e RXJ2129+0005.

No intuito de avaliar as propriedades dinamaicas dos aglomerado, utilizou-se o software
de andlise de dados do Chandra, CIAQO, com o qual foram realizados ajustes de Perfil
Radial de Intensidade e de modelos bidimensionais. QOutro método abordado foi o Mapa
de razao de Dureza, o qual foi realizado a partir de um codigo utilizado pelo grupo. Os
trés mecanismos estudados mostraram-se consistentes entre si, e capazes de determinar
nao so a presenca ou nao de cool-core, mas também outras informacgoes sobre o estado
dinamico, revelado pela detecgcao de subestruturas na distribuicao de temperatura do gds. O
aglomerado RXJ2129+0005 foi classificado como cool-core, enquanto A267 e A2631, nao.
Porém, percebeu-se que A267 possui estruturas internas, decorrentes talvez de sloshing.

O estudo da morfologia da teia cosmica se deu pelo método Friends-of-friends, a partir
da detecgcao de grupos de galdzias nas regioes observadas. Os resultados obtidos foram com-
parados com mapas de luminosidade gerados por um cddigo utilizado pelo grupo. Apenas
ao redor de A267 foram encontrados filamentos claros.

Devido a pequena amostra de regioes analisadas, nao € possivel estabelecer estatisti-
camente se hd ou nao conexao entre a morfologia da distribuicao em larga escala e as
caracteristicas de aglomerados de galdzias. Porém, os fatos de 1) RXJ2129+0005 pos-
suir cool-core e ndao serem encontrados filamentos ao seu redor, e 2) de A267 apresen-

tar indicios de fortes interacoes gravitacionais estando proximo a estruturas filamentares,



estao de acordo com a hipotese de que a presenca destas grandes estruturas poderia causar

um maior fluro de matéria sobre o aglomerado, impedindo-o de chegar ao estado relaxado.
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Capitulo 1

Introducao

A correlagao entre propriedades de grupos e aglomerados de galdxrias com o ambiente
ao seu redor, ou seja, com estruturas como muros, filamentos e vazios, tem sido um topico
de estudo na astronomia. Recentemente, Poudel et al. (2017) abordaram esse tema, in-
vestigando o papel da teia cosmica em grupos e em suas galdxias centrais. Os autores
concluiram que a estrutura filamentar possui grande influéncia sobre as caracteristicas e
evolugao dos grupos.

Este trabalho abordard a mesma questao, porém buscando conexoes entre a distribuicao

em larga escala e propriedades de aglomerados de galdaxias.

1.1 Estrutura em larga escala

Nas observagoes realizadas da Radia¢ao Cdosmica de Fundo (Cosmic Microwave Back-
ground - CMB), ou seja, dos fotons emitidos durante o desacoplamento, sao vistas peque-
nas flutuacoes de temperatura, da ordem de 107°. Uma vez que antes do desacoplamento
matéria-radiagao os bdrions e fotons se encontravam em equilibrio termodinamico, locais
com maior temperatura sao um reflexo das inomogeneidades em escalas microscopicas da
densidade de matéria escura no Universo Primordial, devido ao principio da incerteza de
Heisenberg (Ryden (2016))).

No periodo inflaciondrio, as flutuagoes assumiram grandes propor¢oes (p.ex., |Diafe-
ri0 (2001)): primeiro, porque as regioes menos densas se expandem mais rapidamente, e
sequndo porque as regioes sobredensas atraem a matéria ao seu redor, tornando-se ainda
mais densas devido a instabilidade gravitacional. Se a regidgo possuir densidade suficiente,

poderd colapsar em uma estrutura gravitacionalmente ligada e virializada, gerando halos
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de matéria escura, nos quais a matéria barionica viria a condensar e formar galdzias.
Hierarquicamente, estas estruturas acretaram massa, tornando-se aglomerados e super-
aglomerados de galdzias. Por outro lado, as regioes de subdensidade no Universo Pri-
mordial deram origem aos chamados vazios (voids), dreas aproximadamente esféricas nas
quais hd apenas poucas galdzias.

Além disso, no universo em larga escala, vé-se também filamentos e muros, estruturas
formadas por grupos de galdxias que conectam os aglomerados e super-aglomerados. Por
isso, a organizagdo da matéria no Universo é chamada de Teia Cdosmica (Cosmic Web)
(Einasto et al. (1980, |2014); Kravtsov e Borgani (2012)).

De acordo com o cendrio cosmolégico ANCDM, no qual o universo é composto por 4% de
matéria barionica, 25% de matéria escura fria e 73% de energia escura, o tempo de colapso
de estruturas grandes como super-aglomerados € muito maior que o tempo de Hubble (idade
do Universo). Assim, sua distribui¢ao atual deve se assemelhar aquela de sua época de
formacao.

O wnicio dos surveys de redshiftt forneceu a astronomia um primeiro vislumbre da com-
plexidade da distribuicao da matéria em larga escala. |Gregory e Thompson (1978) pu-
blicaram um artigo contendo medigoes de redshift de 238 galdzias, em 260° do céu, na
regiao entre os superaglomerados de Coma e A1367. Analisando os dados num grdfico de
ascensao reta por redshift, os autores verificaram a existéncia de uma estrutura de galdxias
conectando Coma e A1367, como mostrado na figura|1.1,.

Passados 4 anos, Davis et al| (1982) apresentaram outro survey do género, contendo
agora informacoes sobre 2400 galdzias. Novamente, foi evidenciada a presenca de estrutu-
ras filamentares e de regides com auséncia de galdzias (vazios). Assim, surgiu a necessidade
do desenvolvimento de novos métodos para avaliar a morfologia desta distribuicao e seus
componentes. Neste projeto, alguns deles foram estudados - desenvolvimento da teoria,

aplicagoes, pontos positivos e negativos, etc.

1.1.1 Friends-of-friends

Esta abordagem classifica objetos como pertencentes ou nao a um determinado grupo,
de acordo com sua posicao e velocidade. |Huchra e Geller (1982) descreveram um método
para determinar se galdzias sao ou nao pertencentes a um grupo. Até o momento, algumas

técnicas haviam sido desenvolvidas, porém contendo viéses mo critério de selecao ou nos
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Figura 1.1: Diagrama retirado de |Gregory e Thompson (1978]), no qual é detectado um filamento entre

os aglomerados de galdxias Coma e A1367.

dados utilizados. A abordagem de Huchra e Geller é descrita pelos autores como “bem
definida, objetiva, de fdcil aplicagcao e pode ser adaptada para remover viéses de sele¢ao”.
A figura[1.3, retirada do artigo em questao, explicita o processo.

Aqui, Dy e V) sao as distancia e velocidade usadas como critério de selecao. Na pu-
blicagao, os autores discutem diferentes formas de determinar estes critérios: valores fixos,
dependentes da massa, ou da luminosidade. Ao aplicar o método sobre um catdlogo de
galdxias no espaco de redshift, os autores verificaram que, independente dos critérios de
selecao escolhidos, as propriedades dinamicas encontradas para cada grupo se mantiveram
as mesmas, e 0s membros de cada grupo nao sofreram grandes alteracoes.

Press e Davig (1982) utilizaram a mesma abordagem para identificar grupos e aglome-
rado de galdxias pequenos, densos e ja virializados. Aqui, o termo ‘amigos’ (friends) foi
usado pela primeira vez para descrever duas galdaxias que foram aprovadas pelos critérios
de selecao como membros de um mesmo grupo.

No artigo de|Finasto et al| (2014)), foi considerada apenas a distancia entre os objetos
como critério de selecao, tornando o método ainda mais simples. Os autores descrevem a
técnica da sequinte forma: coloca-se uma esfera de raio R centrada em uma dada galdzia.
Todas as outras galdxias que estiverem dentro dessa esfera sao consideras amigas da pri-

meira. Sobre cada mova amiga, outra esfera de mesmo raio € colocada. FE assim, novas
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Figura 1.2: Diagrama explicativo do funcionamento do método Friends-of-Friends, retirado de

el 1952).

amigas sao encontradas, sequindo a lei “qualquer amigo do meu amigo € meu amigo” -
originando o termo friends- of-friends (FoF). A busca € interrompida quando nao sao mais
encontradas novas galdzrias dentro das esferas.

A partir de entao, a abordagem foi continuamente utilizada e aprimorada, uma vez que
nao assume qualquer teoria a priori, € de facil aplicacao, facilmente adaptdvel, e contém

poucos parametros de entrada (apenas as posicoes dos pontos).

1.1.2  Tesselagem Voronoi

A Tesselagem Voronoi é um método de reparticio do espago. Em torno de cada ponto,
¢ gerada uma célula, a qual tem suas bordas definidas como a distancia média entre os

pontos vizinhos. Utilizado em diversas dreas, foi aplicado pela primeira vez no contexto de

detecgao de estruturas astronomicas por | Icke e van de Weygaert (1991) que descrevem seu

funcionamento como segue.
Uma vez que a morfologia do universo em larga escala tenha sido causada pelas pe-

quenas irreqularidades na distribuicao de massa no Universo Primordial, as regioes de
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subdensidade (chamados ‘nicleos’ neste artigo) se tornam centros de expansdo (jd que 0s
pontos de sobredensidade atraem cada vez mais matérias, ‘esvaziando’ cada vez mais 0s
‘niicleos’). Com isso, a concentra¢ao de matéria ocorrerd em planos perpendiculares aos
eixos que ligam os ‘niucleos’. Esses planos acabam seccionando o espago, e formam a Tes-
selagem Voronoi. Tridimensionalmente, tem-se uma estrutura que se assemelha a uma
esponja, na qual os vértices sao os aglomerados de galdxias, as bordas como os filamentos,
€ 08 Vazi0s $ao as células.

No artigo em questao, comparou-se a distribui¢cao Voronoi com dados observacionais.
Foram identificados aglomerados Abell como os vértices das células. Por fim, Icke e van
de Weygaert concluiram que a distribuicao Voronoi reproduz as observagoes dentro da
confianca estatistica.

FEbeling e Wiedenmann, (1995) avaliaram tesselagem Voronoi juntamente com uma
técnica de percolacao semelhante ao FoF como métodos de detecao de estruturas em duas
dimensoes. A abordagem obteve resultados satisfatorios. Porém, a tesselagem Voronoi
demandou muito tempo computacional, restringindo suas aplicacoes a dreas pequenas, ou
a Tegioes que nao possuem muitos eventos de sobredensidade.

Em outras abordagens, por ezemplo Ramella et al.| (2001), as células passaram a encer-
rar galdrias. Nesse caso, a identificacao de estruturas é feita da sequinte forma: regioes
com células grandes e em pequeno niumero representam dreas pouco densas, como oS va-
zi08. Jd as regioes com células pequenas e em grande numero descrevem, por eremplo,

aglomerados e filamentos.

1.2 Aglomerados de galaxias e gas intra-aglomerado

Uma forma de se analisar o estado dinamico e a populacdo de aglomerados e super-
aglomerados € a partir de observacoes do gds quente e difuso no qual as galdzias estao.
FEste ambiente de alta densidade € conhecido como meio intra-algomerado (intracluster
medium - ICM), e é observado em raio-X devido ao mecanismo Bremsstrahlung termal
(Lea et al.| (1975)) pelo qual o gds emite (este mecanismo, também chamado de emissao
livre-livre, ocorre quando elétrons livres acelerados sao defletidos por ions, perdendo energia

pela emissao de fotons). A partir deste e de outros mecanismos menos significativos, o gds
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Figura 1.3: Tesselagem Voronoi aplicada sobre um campo com galdxias. E possivel identificar vazios e
regides de alta densidade, como grupos, aglomerados e filamentos. Ramella et al. (2001)).

intra-aglomerado resfria. O tempo de resfriamento € dado por|Sarazin| (1988):

by ~ 2 (1.1)
sl B dt '
3
B = SnKT (1.2)
kT 1/2
tresf = 9,3 X 10_9Q anos (1.3)
ns

Sendo a equag&o a energia para gases ideais, ny = n/(1073ecm™3) com n a densidade
particulas e k a constante de Boltzmann. kT é dado em KeV e o tempo em anos.

Em alguns casos o meio intra-algomerado na regiao central do aglomerado possui uma
densidade muito alta, fazendo-o emitir mais intensamente, e, portanto, esfriar mais rapida-
mente, num tempo menor que o tempo de Hubble. Por isso, objetos com esta caracteristica
sao chamados de cool-core. A presenca ou mao de cool-core, assim como a morfologia
da distribuicdo das galdzias, estd correlacionada com o estado dinamico do aglomerado.

Aqueles com temperatura central menor que o tempo de Hubble estao em estado relazado, e
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08 que ndo apresentam cool-core sao sistemas em evolugdo (Markevitch e Vikhlinin (2007);
Bohringer e Werner (2010)).

Se a emissio em raio-X for muito luminosa e com distribuicdao suave, sendo mais
brilhante na regiao central do aglomerado, o aglomerado serda dominado por galdaxias ver-
melhas, muitas vezes com uma gigante eliptica (c¢D) no centro, e estard em equilibrio
dinamico, isto €, em estado relazado. Ou seja, € um aglomerado reqular.

Por outro lado, se a distribui¢ao for irreqular (ou melhor, se a observa¢ao possuir diver-
sos pontos de alta emissividade), ele serd composto nao sé por early-types, mas também por
uma fragao significativa de galdzias azuis, e terd passado por processos com forte intera¢ao

gravitacional, portanto, serd um aglomerado ainda em evolu¢ao (Schneider| (2000)).

1.2.1 Modelo

Uma das formas de se analisar a distribuicao do ICM € a partir de ajustes de modelo
sobre as observacoes. O modelo Lorentziano com poténcia varidvel, também chamado de
modelo B, é comumente utilizado para esta finalidade (Hallman et al| (2007); |Cavaliere
e Fusco-Femiano| (1978)). Ele descreve a densidade de particulas do ICM em func¢do da

posicao, considerando que o perfil de temperatura € isotérmico:

") = [ R

(1.4)

Onde ngy € a densidade numérica central de fons e R, o raio de core (raio no qual a
densidade projetada do aglomerado é metade da sua densidade central).
Aplicando este modelo em uma dimensao, € possivel criar o perfil radial de intensidade

do aglomerado, ja que a emissividade do objeto € proporcional a sua temperatura:
e o< (n(R))*T? (1.5)
Como a intensidade é dada por:

I~ /OO edz (1.6)

e o perfil de temperatura é tomado como isotérmico, tem-se que:

I
"0 = L ®R PP D
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Em duas dimensoes, o modelo ¢ descrito da mesma forma, porém:

B Ya2(l—e)2+y2

R = R(z,y) = . (1.8)
Ty, = (x — x0) cos(f) + (y — yo) sin(0) (1.9)
Yn = (y — yo) cos(0) — (z — x,,) sin(0) (1.10)

onde (x9,Yo) sdo as coordenadas do centro do aglomerado, € sua elipsidade e 6 o angulo

de inclinacao da elipse.

1.2.2 Mapa de razao de dureza

Mapas de razao de Dureza (Hardness Ratio - HR ) sdo usados como caracterizadores
da temperatura, indice espectral ou coluna de demsidade associada. A razdo de Dureza €
definida como a diferenca normalizada de contagens em duas bandas diferentes, uma de
maior energia (raios-X duros ou hard, > 1 KeV), e outra menos energética (raios-X moles

ou soft , < 1 KeV):
_ hard — soft

HR= ———
hard + soft

(1.11)

Desta forma, —1 < HR < 1 . Quanto mais dura é fonte (isto €, quanto maior a
predominancia de fotons mais energéticos), mais HR se aprorima de 1 e quanto mais mole
(ou seja, maior a predomindncia de fotons menos energéticos), mais proximo de —1 (Park
et al. (2000)).

No caso do gads intra-aglomerado, espera-se um espectro térmico. Assim, HR se corre-
laciona diretamente com a sua temperatura: menores valores de HR implicam em tempera-
turas baixas, e maiores valores, em temperaturas altas. Portanto, mapas de sao indicadores
qualitativos da variacao de temperatura, permitindo a visualizacao de, por exemplo, a pre-

senga ou ndo de cool-core (Lagana et al| (2010)).



Capitulo 2

Base de dados

O projeto foi desenvolvido sobre trés aglomerados de galdzias: A267, A2631 e RXJ2129+0005.
Utilizando a plataforma NED, estes objetos foram selecionados por:

1 - estarem no Stripe 82;

2 - terem redshift médio baizo (z < 0,5);

3 - possuirem observagoes em raio - X.

Os dados destes aglomerados estdo na tabela [2. 4.

Tabela 2.1 - Dados dos aglomerados e regioes observadas.

Aglomerado RA DEC z Raiogpservacao (Mpc)
A267  01h52m42,2s +01°0046,8" 0,231 3,62
A2631 23h37m40,1s  +00°16'33” 0,273 4,10
A267 01h52m42,2s  +01°05'20” 0,235 3,67

Para cada um dos trés objetos, foram utilizadas suas observacoes em raio-X, realizadas
com o telescopio espacial Chandra, no intuito de avaliar suas propriedades dinamicas a
partir do gds intra - aglomerado. Ja a andlise morfologica da estrutura em larga escala for
feita sobre dados no dptico, retirados do Sloan Digital Sky Survey (SDSS). A plataforma
SciServer € um sistema online de big data que traz todas as informagoes obtidas pelo SDSS.
Nela, € possivel acessar o CasJobs, ferramenta na qual se acessa os dados do SDSS a partir
de codigos na linguagem SQL.

Foi feito um codigo solicitando as informacoes de posicao, magnitude nas bandas u,
g, 1, i, z, cores, magnitudes com corre¢ao de avermelhamento (devido ao espalhamento e

absor¢ao da radiacao pelo gds e poeira), raio efetivo e redshift fotométrico, espectroscopico

1 Considerando HO =T73Km SilMpcila Wmateria = 07 27 e Wyacuo = 07 73 (MpC)
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(quando disponivel) e suas respectivas incertezas de galdzias situadas num cone de 3 de
diametro, centralizado nos aglomerados selecionados, com 0 < z < 1. FEste intervalo de

redshift foi escolhido apenas por completeza.

2.1 NASA/IPAC Extragalactic Database

A NASA/IPAC Eaxtragalactic Database (NED) é uma base de dados com interface
online de fdcil acesso, que possui uma grande gama de informacgoes de objetos extra-
galaticos adquiridos de diversas pesquisas, observacoes e catdlogos. Nele, tem-se acesso
as informacoes em vdrios comprimentos de onda, além das coordenadas, redshift, entre
outros. Na interface, € possivel procurar dados de um objeto especifico a partir de seu
nome, ou mesmo de todos os astros de um certo tipo, com caracteristicas especificas, numa

dada regiao do céu.

2.2 'Telescopio Chandra

O Observatorio de raios-X Chandra, missio da NASA lancada em 1999, tem como in-
tuito observar regioes com altas temperaturas, como novas e supernovas, discos de acre¢ao
e meio intra-aglomerado (Evans et al.| (2010)), local de interesse neste trabalho. O ob-
servatorio € constituido por um telescopio com 4 espelhos e 4 dispositivos de captura e
medicao. A High Resolution Camera (HRC) e a Advanced CCD Imaging Spectrometer
(ACIS) formam imagens precisas e informam a posi¢ao da emissdo, sua energia e o mo-
mento no qual foi detectada. Jd os equipamentos HETGS e LETGS (High/Low Energy
Transmission Grating Spectrometer) realizam medidas da energia das detecgées, a partir

de espectroscopia de alta resolucao.

2.3 Sloan Digital Sky Survey

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) comegou sua operagao em 2000 e tem como obje-
tivo realizar um mapeamento do céu em & dimensoes completo e detalhado, utilizando
o telescopio Sloan Foundation de 2,5 m, localizado no Obervatorio Apache Point. O
Data Release 12 (DR12) (Alam et al| (2015)) contém as informagdes obtidas até 2014,

e foi o utilizado neste trabalho. Em especifico, optou-se por estudar a regiao do Stripe 82
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(—50° < RA <59°,—1,25° < DEC < 1,25°) observada profundamente em 303 exames.
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Metodologia

3.1 Propriedades dinamicas de aglomerados de galaxias

A ferramenta utilizada para processar e analisar os dados obtidos pelo observatorio
Chandra foi o software CIAO - Chandra Interactive Analysis of Observations, disponivel

gratuitamente para uso.

3.1.1 Dados e reprocessamento

Para um determinado objeto astronomico, obtém-se diversos arquivos ao bairar as in-
formagoes das observagoes, separados em “secunddrios” (onde estao os dados de nivel 1)
e “primdrios” (dados de nivel 2), sendo que o ultimo passou pelo Processamento Padrao
de Dados (Standart Data Processing - SDP). Hd imagens, lista de candidatos a fontes de
emissao, pixeis categorizados como ruins, entre outros. O mais importante, que € utilizado
em grande parte das andlises, € o arquivo de eventos (event file), que contém informagoes
como o momento de deteccao e posicao de cada foton registrado.

Porém, devido a fatores como melhorias no software ou alteracoes nos produtos de
calibragao, torna-se necessdario, em alguns casos, o reprocessamento dos dados, que € feito
utilizando os arquivos baizados. Neste trabalho, todos os dados foram reprocessados a partir

do codigo “chandra_repro”, que automatiza o método e cria novos arquivos de nivel 2.

3.1.2 Filtragem

Anteriormente a andlise, € necessdrio 1) filtrar os dados em rela¢ao a ordem de energia
que se quer avaliar, e 2) retirar das observagoes emissoes provenientes de explosoes solares,

feito a partir da curva de luz do fundo.
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Figura 3.1: Observagao do aglomerado A267. As demarcagoes em verde encerram fontes brilhantes de

emissao

No primeiro caso, foi considerada apenas a faixa de energia de 0,3 a 7 KeV, uma vez que
1) neste intervalo se concentra a maioria da emissao do gds intra-aglomerado. Também,
abaizo de aprorimadamente 0,5 KeV, a absor¢ao pelo Hidrogénio neutro presente na Via
Ldctea se torna relevante. E 2) porque o detector do Observatorio utilizado é mais sensivel
e melhor calibrado nessa regidgo. O comando “dmcopy” foi usado para tal filtragem sobre
0 arquivo de eventos reprocessado.

Para o sequndo ponto, fontes brilhantes e/ou varidveis do campo devem ser ignoradas.
A figura tlustra esse passo: a observagao do aglomerado A267 teve suas fontes sele-
cionadas manualmente no SAOImage DS9, e as coordenadas das regioes demarcadas sao
salvas em um arquivo a parte.

Entao, usa-se a ferramenta “dmextract” para excluir as regioes acima da observacao,
e gerar uma curva de luz do fundo. Para analisd-la recorre-se ao Sistema de Imageamento
e Plotagem - ChIPS.

No intuito de remover os fotons provenientes de explosoes solares, aplica-se sobre os
dados um método de filtragem iterativo conhecido com o-Clip: a cada iteragao calcula-se a
mediana, e os dados que estiverem fora do alcance de 30 da mediana (o € o desvio padrao

da média) sao removidos. O processo € interrompido quando todos os pontos estao contidos
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Figura 3.2: Curva de luz e histograma da taxa de contagem da emissao de fundo do aglomerado

RXJ2129+0005. A linha vermelha indica a regiao que néo foi aprovada pelo o-Clip

em S0 (GNU Astronomy Utilitiedl)).

No ChIPS, ¢ aplicada a rotina “lc_sigma_clip”, que devolve os intervalos de tempo nos
quais hd pontos que nao passaram pelo o-Clip, a curva de luz de fundo e um histograma
de taza de contagem (ilustrado na figura . As regioes em vermelho nas curvas de luz
idicam as faixas de tempo que possuem pontos desaprovados pelo o-Clip.

Nas trés observacgoes, a contaminagao por explosoes solares foi pouco significativa. Por
fim, usou-se novamente o comando “dmcopy” para retirar do arquivo de eventos (ja filtrado

em energia) os dados em questao.

3.1.3 Ajuste de modelos

Tendo em maos os aquivos de eventos filtrados, ajustou-se o modelo 3 uni e bidimen-

sional ao redor de uma regiao contendo o aglomerado em questao e emissao de fundo.

1. Modelo B unidimensional

O mecanismo para o cdlculo do brilho superficial adotado pelo CIAO consiste em
dividir o numero de contagens presentes em um anel por sua drea, portanto a inten-

sidade serd dada em termos do raio médio de cada anel. Sobre o centro aproximado

l<https://wuw.gnu.org/software/gnuastro/manual/html_node.html>
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de cada aglomerado foram criados dezenas de anéis concéntricos, estendendo-se para
além dos limites visuais do aglomerado para que se acercasse também uma regido

com emissdao de fundo.

Antes de prossequir, foram mascaradas fontes pontuais de emissao, utilizando o DS9

para seleciond-las (processo andlogo ao mostrado na figura .

Entao, o brilho superficial € calculado para cada anel a partir do codigo “dmextract”,
e seus respetivos raios médios pelo “dmtcalc”. FEstas etapas foram automatizadas
a partir da criagao de um codigo em C-Schell. Apds isso, recorreu-se ao Sherpa,
pacote de Modelagem e Ajuste do CIAO. O modelo definido consistiu na soma dos
modelos B (“betald”) e de amplitude constante (“constld”), este ultimo para ajustar

a emissao de fundo. Os perfis radiais e os ajustes sio mostrados na figura[{.1]

2. Modelo 8 bidimensional

Todas as etapas deste processo foram realizadas com o pacote Sherpa. Por conta disso,
0s arquivos de eventos filtrados devem ser convertidos em imagens, as quais foram
binadas em 4x4. Além das fontes de emissao pontuais, também foram ignoradas das
observacoes as areas entre as CCDs, uma vez que nelas nao hd contagem, fato que

influenciaria no ajuste do modelo.

Para a andlise, usou-se a estatistica de Cash, uma funcdao de mdxima verossimilhanca
deriwada do produto da distribuicao de probabilidades de Poisson de cada bin. A
funcao € minimizada para que sejam determinados os wvalores dos parametros que

melhor descrevem os dados (Sherpa Statisticf] ).

O método Sitmplex foi aplicado para realizar a minimizacdo da funcao. FEle busca
minimos locais, partindo de estimativas iniciais dos parametros (Sherpa Optimization
Methodsﬁ). Tentamos aplicar também um método de busca do minimo global, por

questoes de comparacdao, porém o tempo computacional inviabilizou sua conclusao.

Finalmente, foi definido o modelo a ser ajustado: modelo 5 (“beta2d”) e modelo
de amplitude constante (“const2d”). As estimativas iniciais dos parametros foram

encontradas pelo DS9, no qual se determinou visualmente a regiao correspondente

2 khttp://cxc.harvard.edu/sherpa4.4/statistics/>
3<http://cxc.harvard.edu/sherpa/methods/>
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ao aglomerado, o que forneceu as coordenadas de seu centro (“xpos”, “ypos”), a

elipsidade (“ellip”) e o angulo de inclinagdo (“theta”).

Por fim, foi usado o comando “conf” para o cdlculo dos intervalos de confianca dos

parametros do ajuste.

3.1.4 Mapa de razao de dureza

Além dos ajustes de modelos, buscou-se informacoes também por Mapas de razao de
Dureza. Foi utilizado um codigo desenvolvido pelo grupo, o qual recebe como entrada
um arquivo de eventos, os limites inferiores e superiores para os raios-X moles (de baiza
energia, adotados aqui como entre 0,3 e 1 Kev) e duros (mais energéticos, entre 1,5 e
7 KeV), a regigo do arquivo que serd avaliada, a binagem desejada, e a significancia
minima do sinal (ou seja, o nimero minimo de contagens - ¢ minimo - desejado para
a suavizagao adaptativa da imagem bidimensional (“csmooth”), escolhido como 30). Os
intervalos hard e soft foram escolhidos de forma a conterem aprorimadamente o mesmo
numero de contagens, sem que se sobrepusessem. No codigo usado, os valores de HR sao
normalizados para que 0 < HR < 1.

Tendo os Mapas, foram sobrepostos a eles os as linhas de contorno de densidade dos

aglomerados, obtidos através do DS9.

3.2 Morfologia da estrutura em larga escala

3.2.1 Selecao das regioes

Primeiramente, foi escrito um codigo em Python para filtrar os dados pela sua incerteza
no redshift. Uma vez que essa medida € feita por fotometria, ela possui alta imprecisao.
Os dados do SDSS sao classificados em 7 categorias, de acordo com sua incerteza em z.
Aqui, apenas os dados na categoria de menor incerteza, 0<0,043, passaram na selecao.

Como nosso objetivo é avaliar como as galdxias estao distribuidas ao redor dos aglome-
rados analisados anteriormente, decidimos por estudar fatias em redshift, a fim de realizar
a tomografia da distribuicdo. Fatias muito finas estariam sujeitas a incerteza dos dados,
enquanto as muito grossas inviabilizariam a visualizagao de possiveis estruturas, por con-

terem muitos dados.
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Tabela 3.1 - Redshifts inferior e superior de cada fatia da tomografia.

" fatia aglomerado fatia superior
Regiao
Zinf Zsup Zinf Zsup
A267 0,145 0,317 0,317 0,489
A2631 0,187 0,359 0,359 0,531

RXJ2129 0,149 0,321 0,321 0,493

Por isso, em cada regiao observada foram feitas duas fatias, ambas com largura de 4o :
uma centrada no redshift do aglomerado, e outra, a 40 acima. Os limites selecionados para
regido encontram-se na tabela[3.1. Optou-se por nao utilizar uma terceira fatia centrada 4o
abaizo do redshift do aglomerado para evitar que objetos locais, como aglomerado globulares,

entrassem na andlise.

3.2.2 Deteccao de estruturas

O estudo da estrutura em larga escala, neste trabalho, foi realizado utilizando o método
de friends-of-friends. Como a regiao do céu avaliada € grande, abrange vdrios objetos,
e esta em z > 0, nao € vidvel utilizar as velocidades das galdzrias, jd que poucos objetos
possuem essa informacao. Por isso, o FoF tornou-se a abordagem mais conveniente, pois
além de ser de fdacil aplicagao pode ser utilizado apenas considerando a distancia entre os
objetos. Também, por ser um método antigo de classificacao de grupos e estruturas na
astronomia, estd bem documentado e possui diversas fontes de comparagao.

A primeira abordagem testada para a detecg¢do de possiveis filamentos foi através de uma
biblioteca em Python que contem um codigo de FoF, chamado PyFoF, de fdacil aplicacdo:
como entrada, so sao necessdarias as posicoes dos pontos e o raio de ligacao desejado.

Um codigo na mesma linguagem contendo a biblioteca em questao e as especificagoes
de plotagem dos resultados foi feito. As fatias contendo os aglomerado centrais das trés
reqioes estudadas passaram pelo processo.

Os raios de ligagao escolhidos nesta etapa de teste foram 0,05°, 0,01° e 0,005°. Algumas
das saidas grdficas sao apresentadas na figura [3.5. Os resultados evidenciaram que esta
abordagem nao é apropriada para a deteccao de estruturas, uma vez que nos casos dos raios
de ligacao 0,01° e 0,005°, as regides encontram-se delimitadas de forma muito artificial,

nitidamente desacordando com a real distribuicdo dos pontos. Quando vl = 0,05°, grupos



30 Capitulo 3. Metodologia

mais realistas foram tragados. Porém, nao sao vistas estruturas (grupos ou filamentos)
nitidamente, e até mesmo o aglomerado central nao estd bem definido. O mesmo ocorreu
nas outras duas regioes.

Por conta disso, tentou-se uma nova abordagem na qual se tem maior controle sobre o
método de selecao. Baseando-se em um codigo de FoF em Fortran utilizado pelo grupo, no
qual dados de velocidade e posicao de galdxias provenientes de simulagao sao analisados,
foi escrito um novo programa (também em Fortran). Nele, a técnica de FoF independe da
velocidade, e tem como parametros de entrada o raio de ligagdo (rl) e o nimero minimo
de galdzias amigas para que haja um grupo (nmin).

Primeiro, o cddigo enumera os pontos da tabela de entrada (criando um valor de re-
feréncia para cada um), e entdo lé as informagoes de ascensao reta e declinagdo da galdzia
de numero 1. Sequindo a légica apresentada na introducdo, suas amigas sao encontradas,
e as amigas de suas amigas. Ao final, quando nao houverem mais amigas na vizinhanga,
o programa avalia se a quantidade de galdxias ‘conectadas’ é superior ou inferior a nmin.
Caso seja superior, estas galaxias serao classificadas como membros do primeiro grupo
(tornando-se ‘invisiveis’ nas prozimas buscas de amigos), e um arquivo de texto contendo
seus valores de referéncia é gerado. Caso contrdrio, estas galdxias poderdo ser avaliadas
novamente como candidatas a amigas. O processo € interrompido quando todas as galdzrias
tiverem sido avaliadas e classificadas como integrantes ou nao de um grupo. Ao final, outro
arquivo de texto, com as informagoes de quantos membros hd em cada grupo, € gerado.

Tendo os arquivos de saida em mdos, um codigo em Python foi escrito para graficar
0s grupos encontrados. Inicialmente, o programa correlaciona os valores de referéncia
das galaxias de cada grupo com suas informacoes fisicas de posicao, criando uma nova
tabela para guardar esses dados. Este processo € feito para todos os grupos identificados.
Depois, todos os pontos da tabela de entrada, sobrepostos as galdxias classificadas como
pertencentes a um grupo, sao colocadas em um grafico de ascensao reta por declinacao.

A escolha dos valores dos parametros de entrada foi feita através maultiplos testes rea-
lizados sobre a regiao contendo A267. Se o raio de ligacao fosse muito grande, todos os
pontos se tornariam membros do mesmo grupo; se fosse muito pequeno, haveriam muitos
poucos grupos. Apds encontrarmos valores adequados para estes parametros, convertemos o
rato de ligagao de graus para distancia fisica. Como as fatias estudadas estdo em redshifts

diferentes, nao ¢ razodvel utilizar a mesma distancia angular em todas as regioes como
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Figura 3.3: Saidas apds o processamento dos dados da regiao de A267 pela biblioteca PyFoF.
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raio de ligagao. Os valores escolhidos como pardametros de entrada estao na tabela[3.3.

Tabela 3.2 - Valores dos parametros de entrada no cédigo de deteccao de grupos.

r; (Mpc) nmin

22 80
375 180
55 240

Apenas para comparagao, a fatia contendo A267 foi analisada pelos cddigos acima
considerando o raio de ligagio como 0,05 (equivalente a 668,80 Kpc), valor no qual os
testes de PyFoF obtiveram seus resultados mais palatdveis. Como se vé na figura
este rato de ligagao é muito grande, e hd a identificacao de apenas um grande grupo, em
oposi¢ao com o mostrado no figura[3.3. Esse resultado nos dd mais um indicio de que a
biblioteca PyFoF nao é util para a deteccao de estruturas em larga escala.

A267 -z_ag -rl = 0,05

nmin = 80 nmin = 160 nmin = 240

o = N W

dec (graus)

72 | 1 L 1 72 | 1 L 1 _72 | L L
3130292827 2625 3130292827 2625 3130292827 2625

ra (graus)

Figura 3.4: Resultado apés processamento dos dados pelo cddigo de FoF em Fortran, com o raio de ligagao
que apresentou os melhores resultados na andlise pelo PyFoF.

3.2.3 Mapa de luminosidade

Um novo cddigo em Python foi criado para separar os dados pertencentes a cada regido,
devolvendo uma tabela com ascensao reta, declinacdo, magnitude em 1 e raio efetivo em .
Estas informacoes foram lidas por um codigo em Fortran utilizado pelo grupo, e jd aplicado
anteriormente em|O’Mill et al.| (2015). No cddigo, cada célula i, j de wma matriz representa
um pizel. Cada galdzia é representada por uma funcdao dependente de sua magnitude e seu

raio efetivo, e € proporcional a:
1
fox (1—1r2,)6/2)

,J

(3.1)
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com r;; a distancia do pizel 1, j ao centro da galdzia. Esta funcao espalha a lumino-
sidade da galdzia em vdrios pixeis, e o tamanho do espalhamento depende do raio efetivo.
O resultado é uma imagem no formato FITS, que reproduz uma observacao da regiao em

questao.
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Resultados e Discussao

4.1 Propriedades dinamicas de aglomerados de galaxias

4.1.1 Perfil radial

Os perfis radiais gerados de acordo com a secao |3.1.5 assim como os parametros dos

ajustes, encontram-se abaizo nas figuras[4.1(a), [{-1(b) e[4.1(c), e na tabela[4.]]

Os aglomerados A267 e A2631 foram bem ajustados pelo modelo, indicando que nao
possuem excesso de emissao da regiao central. RXJ2129+0005, por outro lado, nao foi

bem ajustado pelo modelo para raios pequenos.

Tabela 4.1 - Valores dos parametros devolvidos pelo ajuste do modelo 5 unidemensional.
Aglomerado  R. (Mpc) §
A267 0,124 0,639
A2631 0,267 0,720
RXJ2129+4-0005 0,225 0,744

4.1.2 Ajuste bidimensional

Apds os ajustes feitos sobre os aglomerados conforme a secdo[3.1.53, foram obtidas as

figuras|4.2(a), |4.2(b) e|4.2(c) abaizo, que mostram, da esquerda para a direita, o aglome-

rado, o modelo e o residuo.

Analisando os resultados de A267, nota-se que o modelo nao € suficiente para descrever
a observacao: o aglomerado € ligeiramente assimétrico, possuindo maior quantidade de
emissao em sua parte inferior. Além disso, € possivel notar em seu centro dois picos de

emissao, sugerindo a presenca de uma estrutura interna. Contudo, o modelo se mostra
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(a) A267

RXJ2129+0005

Log(R)

(¢) RXJ2129+0005

Figura 4.1: Perfil radial de intensidade, com ajuste do modelo S unidimensional.
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simétrico e com emissao reqular em seu centro (o que nao poderia ser diferente, jd que
foi ajustado apenas um modelo ). Os residuos (subtra¢io da observagio pelo modelo)
evidenciam a diferenca: na parte central superior vé-se excesso de emissao, enquanto na
inferior, o modelo prevé uma emissao maior do que a real.

No caso de A2631 também se observa uma assimetria no aglomerado que nao € repro-
duzida fielmente pelo modelo. Em ambos os casos (A267 e A2631), porém, a distribuicao
dos residuos nao apresenta grandes inomogeneidades.

Ja para RXJ2129+0005, ha nos residuos uma intensa emissao central, envolta por uma

regiao na qual o modelo previu uma intensidade maior do que a observada.

Tabela 4.2 - Valores dos parametros devolvidos pelo ajuste do modelo 5 bidemensional.

Aglomerado R. (Mpc) B
0,005 0,034

A267 0,150 =+ 0,644 =+
0,005 0,33
0,025 0,158

A2631 0,379 =+ 0,868 =+
0,023 0,138
0,001 0,010

RXJ212940005 0,033 =+ 0,500 =+
0,001 0,009

4.1.3 Mapa de razao de dureza

Os mapas de HR sobrepostos as linhas de contorno dos aglomerados sao mostrados nas
figuras [£.3 e[{.4).

O mapa de A267 apresenta duas regioes mais frias que as demais, e encontram-se
deslocadas dos dois picos de emissao destacados nos contornos. O restante do aglomerado
possui, visualmente, distribuicdo uniforme de temperatura.

A2631 encontra-se envolto por regioes mais frias que seu centro. A assimetria vista
nos residuos, para ambos os aglomerados, aparece também nos contornos de densidade.

No caso de RJX2129+0005, a regiao central € muito mais fria do que o restante do

aglomerado e coincide com o pico de emissao tracado pelos contornos.
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(¢) RXJ2129-+0005

Figura 4.2: Da esqueda para a direita: observagao em raio-X do aglomerado, modelo 8 bidimensional

ajustado e residuos.
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(b) A2631

(¢) RXJ2129+0005

Figura 4.3: Mapas de razao de dureza. A cor preta indica HR = 0,e a branca, HR = 1.
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Figura 4.4: Detalhe do Mapa de razao de dureza de RXJ2129+0005.

4.2  Deteccao de estruturas em larga escala

Realizando os procedimentos de deteccao de estruturas descrito na se¢ao e de
visualizagdo da distribui¢io de galdzias pelo mapa de luminosidade (se¢do , foram
obtidos os resultados presentes nas figuras[4.9, [{-6 e[{. 7 Os métodos citados acima foram
aplicados sobre os mesmos intervalos de redshift , no intuito de comparar as imagens

geradas. Os mapas de luminosidade foram suavizados por uma funcdo gaussiana de raio

4.

4.3 Discussao

Comparando os resultados obtidos em e[4.4 as seguintes observagoes podem ser

feitas:

4.3.1 A267

Nao hd indicios de que o aglomerado A267 possua cool-core. Contudo, a distribui¢ao
dos residuos (figura , a presenca de dois picos de emissio (denotados pelos contornos)
e de duas regioes com temperaturas bem menores que as demais, indicam que o aglomerado
possui algum tipo de estrutura interna, ou entao, que esteja passando por algum processo
de interagao gravitacional, como a colisao de sub-aglomerados. Ou seja, gds frio deslocado
dos picos de emissao pode ser uma evidéncia de sloshing (durante a interacao de dois aglo-
merados, o gds € separado do restante da estrutura devido a pressao de arraste) (Machado
et al.,2014).

No intuito de melhor avaliar este cendrio, sobrepds-se observagoes no optico do aglome-
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Figura 4.5: A267: A esquerda, grupos identificados a partir de FoF, com diferentes valores para os
parametros de entrada; & direita, mapas de luminosidade. A primeira linha corresponde & primeira fatia

da tomografia, centrada no redshift do aglomerado, e a segunda linha, a segunda fatia.
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Figura 4.6: A2631
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Figura 4.7: RXJ2129+0005
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rado realizadas pelo Sloan Digital Sky Survey (SDSS) aos contornos de densidade (figura
@). Os picos de emissao em raio-X aparecem deslocados das regioes centrais mais lumi-
nosas no optico. Também, ndao € possivel identificar visualmente subestruturas formadas
pelas galdxias do aglomerado. Para uma averiguagcao mais profunda, € necessdria andlise
quantitativa, porém a mesma estd fora do escopo deste projeto.

A possibilidade de choques entre subaglomerados de A267 estd de acordo com a auséncia
de evidéncias de cool-core, uma vez que aglomerados deste tipo sao associados a estruturas

em formacao.

Figura 4.8: Observagao no 6tico de A267 com sobreposi¢ao dos as linhas de contorno de densidade do
aglomerado

Quanto a morfologia da distribuicao de galdxias ao seu redor, € possivel identificar,
na primeira fatia, um possivel filamento cruzando o aglomerado central, tanto no painel
rl = 37,5 Kpc, nmin = 80, quanto no mapa de luminosidade. Além disso, pode-se dizer
que A267 ¢ um aglomerado rico, jd que foi detectado nos painéis com nmin = 240, e
rl > 20 Kpc. Também, comparando as duas fatias da tomografia, vé-se que nao hd relagao

entre os grupos encontrados em cada uma delas.

4.3.2 A2631

Novamente, ndao foram encontrados indicios de que A2631 seja um aglomerado cool-
core. Na realidade, sua regiao central é mais quente do que suas bordas.
O mapa de luminosidade e o diagrama de grupos revelam que a regido ao redor de

A2631 (na primeira fatia) ndo possui tantos pontos de sobredensidade como no caso de
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A267. Apenas trés grupos sao detectados no painel vl = 37,5 Kpc, nmin = 80, e apenas
um em nmin = 240, indicando que 0s poucos grupos da drea nao sao ricos (incluindo o
proprio A2631).

O painel com maior detec¢ao de grupos € o inferior esquerdo (rl = 55 Kpc, nmin =
80). Nele, a esquerda e acima de A2631 parecem haver duas estruturas, correspondentes
as regioes mais brilhantes no mapa de luminosidade. Porém, a regiao entre eles nao
pode ser considerada como um vazio. Dessa forma, estas possiveis estruturas ndao foram
consideradas como filamentos. Como para A267, nao se vé semelhancas entre os dois

painéis da tomografia.

4.3.3 RXJ2129+0005

Em todas as andlises realizadas, este aglomerado apresentou evidéncias da presenca de
cool-core. O perfil radial nao foi bem ajustado pelo modelo, sendo a intensidade na sua
regiao central maior do que a prevista; Os residuos do ajuste do modelo bidimensional
também mostram que hd nesta regiao um pico de emissao; O mapa de HR revela que esta
drea ¢ muito mais fria que o restante do aglomerado.

A andlise morfoldgica da regiao mostra que RXJ21294-0005 ¢ um aglomerado rico e
denso, pois € detectado em 7 dos 9 painéis da primeira fatia. Na linha rl = 37,5 Kpc
sao mostradas dreas de sobredensidade a esquerda do aglomerado central. Contudo, assim
como em A2631, as regioes ao redor dessa possivel estrutura sao muito populosas para que a
consideremos como um vazio. Na verdade, o mapa de luminosidade revela uma distribuicao
relativamente uniforme . Novamente, os painéis da tomografia nao apresentam grupos

semelhantes.

4.3.4 Metodologia

Em relacao aos modelos (3, algumas observagoes sao relevantes. De acordo com |Ota
et al| (2015), aglomerados cool-core tem R. =~ 60 Kpc e aqueles jd relazados mas ainda
nao com cool-core tem R. =~ 200 Kpc. Ambos os ajustes (1D e 2D) foram incapazes de
descrever com precisao as observagoes de RXJ2129+0005. No entanto, o wvalor de R,
encontrado pelo modelo bidimensional se aprorimou muito mais do previsto. No caso deste
aglomerado, o R, avaliado unidimensionalmente € da ordem dos valores obtidos para A267

e A2631, que nao se encontram virializados. QOu seja, apesar de ambos ajustes serem
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imprecisos, o bidimensional é o que obteve resultados mais realistas (vide tabelas €
)

Quanto a distribuicao em larga escala, além dos resultados discutidos acima, a tomogra-
fia do diagrama de grupos e do mapa de luminosidade trazem outros produtos interessantes.

Os aglomerados A267 e RXJ2129+0005 estao em redshifts semelhantes (z = 0,231 e
z = 0,235, respectivamente). Em ambos os casos, nota-se maior nimero de grupos densos
na primeira fatia em relagao a sequnda. Por exemplo, em A267 no painel rl = 20 Kpc,
nmin = 80 sao identificados 4 grupos na primeira fatia,e apenas 1 na sequnda; para ambas
as regioes, na linha vl = 37,5 Kpc da fatia em redshifts menores, foram detectados muito
mais grupos do que na mesma linha pra redshifts maiores.

Também, observando os seis mapas de luminosidade, nota-se que os referentes as pri-
meiras fatias possuem visualmente mais regioes de sub e sobredensidade, enquanto as refe-
rentes as sequnda fatias nao possuem muitas dreas de com picos de luminosidade, indicando
a escassez de grandes aglomeracoes de galaxias.

Portanto, o tratamento tomogrdafico nos mostra um resultado previsto pela teoria: quanto
menor o redshift, ou seja, quanto mais velho o universo, mais colapsadas estdo as estru-

turas.
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Conclusoes

Na primeira etapa deste projeto, foram estudadas e aplicadas trés técnicas de andlises
do gas intra-aglomerado, a partir de sua emissao em raio-X: ajuste do Perfil Radial de
Intensidade, ajuste de modelo bidimensional e Mapa de Temperatura, com o intuito deste
é determinar o estado dinamico de aglomerados de galdrias. Os objetos sobre os quais a
andlise foi feita foram classificados da sequinte forma: A267 e A2631 como nao cool-core,
RXJ2129+005 como cool-core.

No caso dos trés aglomerados estudados as formas de andlise mostraram-se consisten-
tes, todas elas levando aos mesmos resultados. Além de dizer se os aglomerados sao ou
nao cool-core, 0s métodos também deram indicios da presenca de estruturas internas e da
interacao entre subaglomerados. Desta forma, eles foram considerados eficientes para o
proposito deste estudo.

A sequnda parte deste trabalho consistiu no aprendizado de métodos de deteccio de
estruturas em larga escala. Um deles, Friends-of-friends, foi aplicado as regioes conicas de
3 de raio centradas nos aglomerados citados acima, com objetivo de verificar como se dd a
morfologia da distribuicao de galaxias nestas dreas. Também, para inspe¢ao visual, foram
feitos mapas de luminosidade a partir de um codigo usado pelo grupo. Ambos métodos
foram aplicados em duas fatias distintas de redshift - zaglo = 20; (Zaglo +40) £20 -, criando
a tomografia das observacaoes.

Das trés regioes, apenas aquela ao redor de A267 apresentou filamentos claros. Apesar
da facil aplicabilidade, o método nao € tao eficiente quanto desejado para identificar estru-
turas filamentares. Apesar disso, ele nos dd informagoes sobre a riqueza e densidade das
regioes, além de explicitar a evolucao de estruturas colapsadas de acordo com o redshift.

Os principais resultados estao expostos na tabela [5.1]
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Tabela 5.1 - Principais resultados obtidos no projeto.

Aglomerado cool-core filamentos Observagoes
A267 nao sim possui estrutura interna
A2631 nao nao -
A267 sim nao -

Um aglomerado com cool-core é considerado relazado. A presenca de filamentos ao seu
redor poderia causar um fluxo maior de matéria sobre o aglomerado, impedindo que esse
chegasse ao estado de equilibrio em que se encontra. Seguindo este raciocinio, o fato de
RXJ2129+0005 possuir cool-core é acordante com a auséncia de filamentos ao seu redor.
A mesmo légica se aplica sobre A267, jd que nao € cool-core, possui evidéncias de sloshing,
e apresenta filamentos ao seu redor. A2631, porém, nao se enquadra messa descricao.
Como foram estudadas apenas trés regioes, nao € possivel realizar uma andlise estatistica

para averiguar qual a robustez desse raciocinio.
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