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Glossario

Trazemos abaixo uma lista de termos que sao utilizados no texto sem definicao a
fim de facilitar a leitura. Quando nos referirmos as bandas espectrais do 6tico e do

Raio-X utilizaremos as formas curtas no dtico e no Raio-X.

e Codigo de plasma: E um programa que possui as informacoes das vérias
transicoes atomicas no espectro do Raios-X para um plasma oticamente fino.
Permite que se calcule para dada temperatura e densidade, a emissividade do

plasma.
e 0,: Dispersao radial de velocidades

e f(e): Funcao de distribuigdo (como fungao da energia por unidade de massa,
€).
e (Ox: Densidade da componente X com relagao a densidade critica do Universo.

e ¢: Designa o potencial gravitacional, se nada for mencionado em contrario.

e Grandezas termodinamicas: A menos que mencionado em contrario, as
grandezas termodinamicas sao descritas por seus simbolos convencionais: P

para pressao, p para a densidade, etc.

e p;: Quando utilizada na expressao da entropia, designa a probabilidade de

encontrarmos o sistema em um estado i.

e w: Descreve relacao entre pressao e densidade nos modelos cosmoldgicos atuais.
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Resumo

Os aglomerados de galaxias sao as maiores estruturas gravitacionais em situacao de
quase-equilibrio, mas apesar dos esforcos de pesquisa das tultimas décadas, pouco
conhecemos de suas estruturas e composigao.

Os recentes avancgos tedricos e observacionais associados aos aglomerados de galaxias
motivam essa proposta de pesquisa.

Nosso foco é no entendimento da componente nao-observada em aglomerados
de galaxias. Especificamente, investigamos uma teoria de gravitacao alternativa
denominada Gravitagdo Newtonina Modificada (MOND) que pretende substituir o
paradigma da matéria escura, mas que apresenta problemas quando aplicada aos
centros dos aglomerados.

Revisamos e sintetizamos o estado da arte na modelagem da Matéria Escura no
centro desses objetos e testamos, em especial, uma proposta de solucao dos problemas
da MOND: a inclusao de neutrinos massivos.

Ao mesmo tempo que testamos a teoria MOND + v, fazemos uma analise critica

de como os limites as massas de neutrino sao obtidos a partir de aglomerados.
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Abstract

Clusters of galaxies are the largest structures in the universe in a quasi-equilibrium
state, but, despite research efforts in the past decades, their structure and composition
are still poorly understood.

Recent theoretical and observational advances in the understanding of these struc-
tures motivate the present research work.

Our focus lies on the understanding of the non-luminous component of galaxy clus-
ters. Specifically, we investigate an alternative gravitational theory named MOND,
or Modified Newtonian Dynamics, which aims at replacing the dark matter (DM)
paradigm, but presents problems when applied to the centers of galaxy clusters.

We have reviewed and summarized the state of the art on the modeling of the
dark matter in the centers of clusters of galaxies and tested a proposal of solution:
the inclusion of massive neutrinos in the MOND scenario.

Besides testing MOND + v, we have analised how limits are imposed on the

neutrino mass via the study of clusters of galaxies.



Agradecimentos

Agradeco a todos os colegas do Departamento de Astronomia e do Instituto de Fisica,
que me ajudaram de forma direta ou indireta. A Prof. Dra Isa Beatriz Noll, que

embora nao seja astronoma, impulsionou a conclusao do projeto.

Em especial, e como nao poderia ser diferente, agradeco ao meu orientador, o Prof. Dr.
Horacio Alberto Dottori. Sua compreensao e companheirismo vao além do simples
ato de orientar tecnicamente uma tese. Com ele nao apenas aprendi muito sobre
astronomia, mas sobre ser humano. Sua amizade e conhecimento me sao caros e sao

um exemplo que espero seguir em minha vida pessoal e profissional.

Aos meus familiares e amigos, em especial a minha esposa Ana e ao meu filho Filipe,
fontes de suporte e inspiracao.

Clovis Belbute Peres

Porto Alegre, RS, Brasil
08 de Junho de 2009

x1



Introducao: o problema da matéria
escura nos aglomerados de galaxias

The mind likes a strange idea as little as the body likes a strange protein
and resists it with similar energy. It would not perhaps be too fanciful to
say that a new idea is the most quickly acting antigen known to science.
If we watch ourselves honestly we shall often find that we have bequn to

arque against a new tdea even before it has been completely stated. —

Wilfred Batten Lewis Trotter, 1872-1939, English surgeon.

O estudo de aglomerados de galaxias tem apresentado proeminente papel na as-
trofisica dos séculos XX e XXI. Inicialmente reconhecidos como conjuntos de galéxias
em placas fotograficas, despontaram como massivas fontes de energia cosmica, facil-
mente detectdaveis nas bandas mais energéticas do espectro luminoso, em especial no
Raio-X [115].

O proprio reconhecimento de que a matéria visivel na forma de galaxias se aglo-
merava em estruturas maiores representava um desafio aos primeiros modelos cos-
mologicos, onde o Universo aparecia como um fluido homogéneo e isotrépico, con-
forme a excelente revisao em [99].

A existéncia de aglomerados de galaxias, estruturas imensas, contendo, muitas

vezes, milhares de galaxias, descortinava questoes inquietantes.



Figura 1: Aglomerado Bala: Mapa da distribuicao de massa de acordo com a lente
gravitacional sobreposta a imagem de falsa cor do Raio-X. Fonte: Clowe et al. [26]

Primeiramente, tentou-se um consenso sobre a maneira como tais estruturas se
formavam. A disputa entre as escolas russa e americana é detalhada na obra classica
de James Peebles [99]. O cenédrio defendido pela escola russa, onde a formagao ocorria
“de cima para baixo”, através da quebra de super-estruturas, se opunha ao da es-
cola americana, onde a formacao de estruturas ocorria primariamente “de baixo para
cima”’ou “através de mergers”de estruturas menores. Conjugada a avancos em outras
bandas, a andlise em altas energias favoreceu a segunda opcao, provendo exemplos
claros de colisoes espetaculares como é o exemplo do “Aglomerado Bala”ou “Bullet
Cluster” [26] ou de possiveis colisdes passadas, como no caso do par Abell 399-Abell
401 [35].

As investigagoes sobre a dinamica dos aglomerados renderam (e ainda rendem) as



Figura 2: Aglomerado Bala: Mapa da distribuicao de massa de acordo com a lente
gravitacional superposta & imagem no 6tico. Fonte: Clowe et al. [26]

maiores controvérsias. Zwicky [140] observou que o aglomerado de Coma deveria ter
aproximadamente 1000 vezes mais massa do que aquela inferida através de observacoes
no 6tico, ou a gravitacao Newtoniana nao conseguiria explicar a coesao do sistema,
conforme inferido através das velocidades de seus membros.

As observacoes de aglomerados nos Raios-X, determinadas inequivocamente pelo
satélite Uhuru e seus sucessores avancaram na questao dinamica enormemente (para
revisao historica veja [115]). As modelagens do plasma emissor de Raio-X permitem
contabilizar até 20% da matéria inferida pelas observacoes do 6tico, mitigando, mas
nao eliminando o problema dinamico.

As investigacoes com aglomerados avangaram muito rapidamente, mas o problema

persiste e se desdobra a medida que a fisica do componente gasoso é entendida mais



a fundo. A termodinamica desse gas e sua relagado com uma provavel componente
escura - leia-se nao detectada em outras bandas - é complicada pela interacao do
aglomerado com AGNs e gigantes elipticas presentes nos centros de muitos.

O tempo de resfriamento do gas no centro do aglomerado é curto, comparavel a
escala temporal do Universo, adicionando complexidade a esse cenario. Em principio,
isso dispararia um processo de resfriamento intenso com inimeras conseqiiéncias
tedricas e observacionais, processo este que recebeu o nome de Fluxo de Resfriamento
(Cooling Flow, CF) de um dos seus descobridores - para uma recente discussao da
situagdo, incluindo a nao evidéncia espectroscépica do fenomeno, veja [102].

Interessantemente, a questao mais perturbadora envolvendo aglomerados de galaxias
transformou-se na questao mais fundamental da astrofisica moderna: a descoberta e
a caracterizagdo da matéria escura (ou Dark Matter; daqui em diante usaremos o
acronimo DM apenas). A modelagem da DM em aglomerados de galdxias é o t6pico
do presente estudo.

Investigar sobre a DM em aglomerados nao é apenas medir a sua massa corre-
tamente, o que por si tem grande relevancia cosmologica. E importante investigar
sua natureza, distribuicdo espacial e evolucao (dinamica). Contudo, as dimensoes
e as idades dos aglomerados, que, em modelos cosmolégicos atuais ainda estao se
formando, tornam essa tarefa bastante dificil (referéncias sobre o impacto dos aglom-
erados em cosmologia nao faltam, dentre as quais aparecem as revisoes [45, 98, 109]).

A maior parte dos avancos tem acontecido em varias frentes.

1. Os satélites de ultima geragao - ROSAT, ASCA, Chandra e XMM-Newton -
combinam resolucao espacial e espectral, em especial nos dois ultimos: o Chan-

dra, por exemplo, possui imageador capaz de resolver 0.5”, resolucao equivalente
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Figura 3: Aglomerados de galdxias vistos nos Raios-X. A maioria dos aglomerados
observados apresenta forma relaxada e possui um centro bastante brilhante nos Raios-
X. Fonte: Markevitch et al. [79]



a do ético.

2. Modelos cosmologicos tém se aprimorado; dados cosmolégicos sao obtidos com

precisdo sem precedentes [120)].

3. As simulagbes de N-corpos tornaram-se ainda mais sofisticadas. Simulagoes de
alguns halos em grande detalhe [89], ou de mais de 20,000 halos [94] tém servido

de norte para o teste de modelos paramétricos e da fisica subjacente.

4. O estudo de lentes gravitacionais fortes, permite uma determinagao indepen-
dente da massa no centro dos aglomerados e muitos programas de observagao

estao em curso ([26, 55, 110]).

5. A modelagem do Meio Intra-aglomerado (ICM, em inglés) é fundamental nas
determinacoes de massa via Raio-X e tem se sofisticado recentemente. Os mo-
delos auto-similares iniciais [58] cederam lugar a modelagens que consideram

até 17 parametros independentes [10].

6. Estudos semi-analiticos reapareceram na tentativa de capturar parte da fisica
subjacente ao colapso gravitacional. Williams, Nusser e outros [96, 97, 138],
por exemplo, tém comparado modelos simplificados de colapso a simulagoes, na

tentativa de entender os mecanismos basicos do colapso.

7. Teorias mais antigas mas que nao invocam uma componente escura, como por
exemplo a MOND), estao sendo revisitadas a luz da inclusao de uma componente

nao exodtica: neutrinos.

O que se depreende do contexto acima mencionado é que os avangos no entendi-

mento da DM em aglomerados foram exponenciais nos tltimos 10 anos. Vivemos um



momento Unico no entendimento de aglomerados de galdxias. Pela primeira vez na
historia temos resolucao espacial e espectral simultaneas e poder computacional para
o teste de alternativas de modelagem. Contudo, o cendario ainda estda em construcao.
Muito se faz com ferramentas simples. Notamos da Figura 3 que a maioria dos
aglomerados parecem relaxados dinamicamente: o gas parece “sentar” confortavelmente
em um pogo de potencial. Com isso, o levantamento de padroes radiais é fundamen-
tal e perpassa todos os avancos listados acima. Descrever o comportamento radial
das grandezas do aglomerado é normalmente nosso objetivo e por onde iniciamos
o estudo. Veremos como os perfis de massa sao obtidos, principalmente no Raio-X
e como algumas tentativas de entender sua formacao ainda apresentam problemas.
A seguir, introduzimos uma teoria alternativa de gravitagao, a Modified Newtonian
Dynamics (MOND), e estudamos seus problemas na descri¢ao dos centros dos aglom-
erados. Entao, apds revisar como sao estimadas as massas dos neutrinos, analisamos
como a MOND e os neutrinos podem descrever a massa dos nicleos dos aglomerados.
Em linhas gerais, podemos dizer que, com o presente trabalho, temos os seguintes

objetivos que se interconectam :

1. Contextualizar o problema da matéria escura no centro dos aglomerados de

galdxias frente as novas observagoes e desenvolvimentos teodricos.

2. Investigar e testar a MOND + Neutrinos como teoria viavel a DM para o centro

dos aglomerados.

3. Testar os limites das massas dos neutrinos no paradigma MOND.



Capitulo 1

O perfil da matéria escura nos
aglomerados de galaxias

Modelar a matéria escura (DM) em aglomerados implica responder uma série de
questoes, dentre as quais, destacam-se: Qual a quantidade de massa (em maior parte
DM) de cada aglomerado, ou equivalentemente, qual a profundidade do potencial
gravitacional? Como esta distribuida espacialmente a DM? Como essa distribuicao,
responsavel pelo potencial gravitacional do aglomerado, evolui no tempo? Como
a DM interage com os outros componentes de um aglomerado: o gas quente e as
galaxias?

A principal ferramenta de estudo da DM em aglomerados de galdxias é o per-
fil radial de massa desses objetos. Admitiremos neste capitulo que o potencial dos
aglomerados é descrito pelo cenario da Matéria Escura Fria (CDM, para o acrénimo
inglés Cold Dark Matter), cendrio cosmoldgico favorecido hoje em dia em sua vari-
ante chamada ACDM, ou LCDM [120]. Nesse cendrio o Universo estd em expansao
acelerada e se caracteriza pelas seguintes constantes: 2,; = 0.3, = 0.7, hg = 0.65,
ou seja, 30% do universo é matéria (escura ou nao) e o restante é energia escura (de

natureza ainda desconhecida).



Nosso principal objetivo neste capitulo nao ¢ discutir as implicagoes cosmologicas
associadas a aglomerados, mas investigar como a modelagem da DM nesses obje-
tos procede rotineiramente e que problemas jazem nessa abordagem. Em especial
entender como a determinacao dos perfis radiais ocorre no Raio-X.

Inicialmente faremos uma rapida revisao da situacao no ético e no Raio-X e, em
sequéncia, veremos como a obtengao do perfil de DM ocorre nos Raios-X. Finalmente,
apresentaremos algumas abordagens recentes que tentam entender como os perfis de
DM formam-se a partir de consideragoes fisicas mais fundamentais. Faremos entao

uma critica a esse caminho e variantes dele oriundas.

1.1 A massa dos aglomerados no Otico

No 6tico, o progresso no entendimento da DM ocorreu, fundamentalmente, através de
duas revolucoes na técnica observacional. A primeira ocorreu com a criacao dos es-
pectrografos multi-fibra que permitiram a obtencao de velocidades de muitas galaxias-
membros, e consequentemente, a aplicagao mais precisa do Teorema do Virial.

A segunda inovacao ocorreu através do estudo de lentes gravitacionais, cujo estado
da arte ampliou-se tanto que nao pode ser encontrado em tinico review; uma revisao
recente sobre a aplicagao de lentes fracas (Weak Lensing) pode ser encontrada em
[53]; uma descrigao da metodologia usada em lentes fortes é encontrada em [40] e no
estudo detalhado feito por Tyson et al. do aglomerado CL0024+-1654 [132]. O assunto
por si s6 consumiria mais do que o presente trabalho em termos de detalhes técnicos,
portanto, por ora, admitiremos apenas que a ferramenta pode ser utilizada para a

obtencao de mapas de massa de aglomerados com poucas hipoteses de trabalho.
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1.2 A massa dos aglomerados via Raio-X

A maior revolugao no estudo de aglomerados ocorreu, indubitavelmente, com a en-
trada em operacao dos satélites no Raio-X, em especial com a nova geracao que
aliou alta resolucao espacial a capacidade espectrografica, conforme ja mencionado
na Introducao. Desde o inicio ficou claro que a observacao no Raio-X tinha duas van-
tagens sobre o 6tico: (1) a precisdo poderia ser aumentada aumentando-se o tempo de
exposicao e (2) o gds, como fluido colisional, poderia ser modelado de forma razoavel-
mente simples. A histéria das primeiras missoes pode ser encontrada em Sarazin [115].
Dados e resultados das tltimas trés missoes, cuja resolucao espacial e espectral sao
unicas, 0 ROSAT, o XMM-Newton e o Chandra (antigo AXAF), podem ser obtidos
através do sitio de cada uma em http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/observatories.html.

O estudo detalhado da massa através da banda de Raio-X possui normalmente
duas hipéteses de trabalho bésicas: (1) o gds estd em equilibrio quase-hidrostatico
e pode ser aproximadamente descrito com os c6digos de plasma atuais ' e (2) o
aglomerado pode ser considerado, aproximadamente, como esfericamente simétrico.
A partir dessas hipdteses, técnicas diferentes tém sido usadas. Destacamos abaixo
os métodos mais usados, apds a apresentacao do elemento que os une: a hipotese de
equilibrio hidrostatico e sua equacao fundamental. Daqui em diante abandonaremos

o prefixo ”quase”e utilizaremos apenas a denominacao ”hidrostatico”.

Por exemplo, MEKAL, descrito em http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/journal/mewe3.html, e
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/journal/meka6.html
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1.2.1 A hipétese do equilibrio hidrostatico

Com essa hipdtese, assumimos que o plasma esta em equilibrio hidrostatico, o que tem
sido validado através de argumentos tedricos, observacoes e simulagoes. Os primeiros
podem ser encontrados nas revisoes de Sarazin [115] e Voit [135] por exemplo. Os
argumentos, baseados na teoria do transporte, e as evidéncias observacionais em
suporte a essa hipétese de trabalho estao brevemente dissecados no Apéndice A.

Ao assumirmos que o gas no aglomerado esta em equilibrio hidrostatico, obtemos a
seguinte equagao relacionando as grandezas termodinamicas ao potencial (o subscrito
(PSSR 4

g”é usado para designar quantidades associadas ao gas, quando hé possibilidade de

confundi-las com os equivalentes para a DM) :

VP =—p,Vo (1.2.1)

Sem perda de generalidade, vamos assumir que o aglomerado possua simetria

esférica. Dai, juntando a definicao de potencial , temos:

1A _do__GM

— = — 1.2.2
pg dr dr 72 ( )
Utilizando (massa molecular média dada por fm,):
_ Py
P kT, (1.2.3)

= Forr
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obtemos, apds reescrever em termos da derivada logaritmica, a expressao para a

massa do aglomerado:

M(r) =

kgT, (dlnpg N dlnTg> (1.2.4)

_fmpG'r' dlnr  dlnr

Esta é a equacgao basica para a utilizacao do método do equilibrio hidrostéatico no

caso Newtoniano. Para aglomerados, conduz as seguintes conclusoes imediatas:

1. A massa depende fortemente da temperatura, pois as dependéncias via derivadas
logaritmicas sao suaves. Dito de outra maneira, aglomerados mais massivos sao

mais quentes, normalmente expresso através da chamada relagao M — Tx.

2. Mais ainda, dada uma temperatura média, espera-se um crescimento linear
da massa com o raio, se os gradientes de densidade e temperatura nao forem

suficientemente fortes.

3. Se dispusermos de um modelo para a distribuicao radial da densidade e da
temperatura, isto é, resolucao espacial e espectral, podemos inferir a distribuigao

radial de massa.

4. A equacao também vale para mais de um componente gasoso. Nesse caso

terfamos para cada componente j, por exemplo:

VP, = —p;Vo (1.2.5)

onde o potencial é gerado por todas as componentes mais a componente escura

(expressao da lei das pressoes parciais).
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Queda, porém, a seguinte questao observacional: como obter os dados de tem-
peratura e densidade a partir das imagens e espectros projetados? No 6tico e para
objetos proximos, essa resposta seria trivial: utilizando um algoritmo de inversao

como aquele apresentado em Binney e Merrifield [17](p. 180), teriamos:

. 1 [>dl dR

onde j(r) é a distribui¢ao espacial da densidade de luminosidade, enquanto I(R)
é a distribui¢ao 2D do brilho superficial.

Os préprios autores esclarecem de imediato que a equacao é 1til quando a funcao
I(R) é conhecida como uma fungao suave, mas deve ser evitada quando ha ruido
em sua determinacao, caso tipico quando advém de medidas de brilho superficial no
Raio-X.

A escassez de fotons, inerentes as observagoes no Raio-X, agrava a situagao e de-
termina que outras rotas devam ser seguidas. Algumas correntes firmaram-se, dentre
as quais sobressaem: (1) o uso de modelos paramétricos para o potencial e (2) o uso de
algum algoritmo iterativo de deprojecao, independente do modelo para o potencial.

Estas alternativas serao analisadas na seqiiéncia.

1.2.2 Uso de modelos pré-definidos

Aqui devemos distinguir duas abordagens na escolha dos modelos. Em um primeiro
momento histérico, alguns modelos foram usados por simplicidade ou simplesmente
por serem o que havia de disponivel. Mais recentemente, os modelos encontram

justificativa para seu emprego nas, cada vez mais detalhadas, simulagoes numéricas;
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chama-los-emos de modelos oriundos de simulagoes.

Os primeiros modelos: o modelo-beta

A deficiéncia espectroscopica dos primeiros observatorios no Raio-X favorecia modelos
simplificados. Ademais, os primeiros estudos dinamicos em aglomerados indicavam
uma dispersao de velocidades que pouco variava com a distancia ao centro. Am-
bas as evidéncias favoreciam modelos isotérmicos. O modelo mais bem sucedido foi
o de Cavaliere e Fusco-Femiano [24], apelidado de (-model, ou modelo-beta, um
modelo isotérmico autoconsistente. Nele, assume-se um potencial do tipo King [62]
e equilibrio hidrostatico. Devido a sua relevancia na motivacao de outros modelos
paramétricos, discutimos sua derivacao no Apéndice B.

Por agora, basta notarmos que, de acordo com o modelo-beta a matéria escura e

o gas distribuem-se, respectivamente, conforme:
97 —3/2
r
1+ (—) ] (1.2.7)
Te

—38/2

L+(£)1 (1.2.8)

PDM = PDM,-

Pg = Pygo-

onde:

2
m 0,
g

ou seja, 3 mede a relacao entre a temperatura do gas e a da DM e r. é o chamado
carogo ou core radius.
O modelo adquire importancia, quando notamos que ao projetar o perfil de den-

sidade para obtermos o brilho superficial (vide Apéndice B) obtemos:
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—33+1/2

" (;)1 (1.2.10)

onde b é o raio projetado a partir do centro do aglomerado.

1(b) = I,

Com essa equagao fica evidente a utilidade do modelo: basta fitarmos o perfil de
brilho superficial para obtermos os parametros caracteristicos do potencial gravita-
cional, ou seja, da distribuicao de massa. Note que os parametros 3 e r. determinam
o perfil total da massa - DM, gas e material estelar - no aglomerado: como podemos
aferir a massa dos dois ultimos componentes diretamente, obtemos o perfil de DM
por diferenca.

O modelo ainda é bastante usado fenomenologicamente. Versoes modernas uti-
lizam normalmente dois modelos-beta de forma a descrever, separadamente, o aglo-

merado em maior escala e seu centro, em menor escala, como por exemplo em [11, 33].

Modelos oriundos de simulagoes

Desde sua insergao com o cédigo de N-corpos de Aarseth (apud [18]), as técnicas
de simulagao de formacao de estruturas desenvolveram-se com a inclusao de codigos
hidrodinamicos e expansao do poder computacional, o que permitiu simulacoes em
escala cosmoldgica.

Navarro, Frenk e White [91, 92], através de simulagoes detalhadas, sugeriram que
o perfil de densidade da DM seria universal, perfil este que tem se firmado como
padrao em termos de modelagem paramétrica. As simulacoes de NFW sugerem um

perfil de densidade e um perfil de massa dados por:
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1
= po. 1.2.11
p=ro x.(1+x)? ( )
M(r) = 4mpg.rs. |In(1 4+ x) — (1.2.12)

1+z

onde rg é um “scale radius”e z = r/r;.

Um dos pontos fortes do modelo é a sua simplicidade, o que facilita sua testabili-
dade frente a observacoes. O modelo faz duas afirmagcoes importantes e de facil teste:
(1) a variagdo da densidade ndo é uma simples poténcia (como nos modelos auto-
similares de Kaiser, [58, 59]) e (2) a inclinagao do perfil de densidade na regiao mais
central deve ser tal que p o< 7~! (menos inclinado que no caso da esfera isotérmica,
p o r~2, mas mais inclinado que no caso de um carogo ou “core”, p o< const.).

Logo apds o trabalho de NFW, Moore et al. [89], estudando em detalhe alguns

halos, propuseram um perfil um pouco diferente, do tipo:

1
p= po'xl-f’.(l + )15

(1.2.13)

O modelo é semelhante ao NFW, mas traz uma declividade central ainda mais
acentuada, enquanto que o que é visto na observacao de algumas galdxias é uma
variedade de declividades, em muitos casos com perfis ainda mais rasos que o de
NFW - na forma de um “core”, conforme, por exemplo [21, 22]. Em aglomerados o

mesmo acontece, com a presenca de carocos nas observacoes de lentes gravitacionais

fortes [110].
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O campo da modelagem paramétrica de aglomerados continua bastante ativo e
tem recebido mais atencao com a pletora de dados de alta qualidade gerados pelos
novos observatérios espaciais. Vikhlinin et al. [133] propuseram um modelo com 17
parametros que descreveria os perfis de densidade e temperatura do ICM (acronimo
para meio intra-aglomerado, ou intracluster medium,).

Ascasibar et al. [10] também investiram na modelagem do ICM e da DM, mas
com o0 0 objetivo de alcancar um meio termo: um numero menor de parametros mas
uma descri¢ao “razoavel”do ICM. Eles utilizaram um perfil de Hernquist [52] e uma
equacao de estado politropica, mas incluiram modificagoes no perfil de temperatura.

E importante ressaltarmos que a logica a ser seguida ainda é a mesma. Algum
modelo paramétrico é aceito, por exemplo o NFW, e os parametros sao descobertos
através do ajuste (fitting) do brilho superficial no Raio-X, por exemplo. Essa légica
nao ¢ utilizada no método a seguir, onde se tenta obter o perfil de densidade da DM

diretamente dos dados no Raio-X, sem a suposicao de um modelo a priori.

1.2.3 Modelagem nao paramétrica - o método da deprojecao

espectral

Até entao utilizamos algum insight sobre a distribuicao da DM para inferir sua dis-
tribuicao espacial. Fabian et al. [34], tomando rota alternativa, difundiram a de-
projecao camada-a-camada: uma técnica capaz de lidar com os baixos niveis de sinal-
ruido, S/N, dos primeiros observatérios no Raio-X. O método tem sido aprimorado
para o uso em novos satélites [101, 117], mas a idéia bdsica permanece inalterada e
esta descrita na sequéncia e na Figura 1.1:

1. Escolhemos uma casca esférica externa como sendo a inicial e avancamos para
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Figura 1.1: Esquema de Deprojecao através do ”peeling”de camadas de ICM.

0 centro em cascas concentricas;

2. Em cada casca obtemos o espectro e o ajustamos com o codigo de plasma
apropriado, normalmente o MEKAL;

3. Com a normalizagao do espectro obtemos a densidade do gas e com a dis-
tribuicao espectral obtemos a temperatura naquela camada;

4. Através da equacao do gés ideal, usamos a densidade e a temperatura para
calcular a pressao;

5. Ao prosseguirmos para a casca mais interna ajustamos os fatores de volume
para desconsiderar a emissao oriunda da camada anterior.

6. Com o gradiente de pressao, obtemos o gradiente de potencial e portanto a
distribuicao de massa.

Mais uma hipétese de trabalho é aqui evidenciada: assumimos sempre que o
plasma seja oticamente fino (optically thin) e que a tinica fonte de absorgao seja a da

coluna a frente do aglomerado.
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Os estudos de deprojecao antes do XMM e do Chandra faziam hipéteses sobre o
perfil de temperatura do gés [101, 136], diferentemente do que aparece em estudos
recentes como por exemplo [57].

Conforme recentemente repisado por Sereno [117], o método sempre deixa uma
zona de ignorancia, associada a efeitos de projecao no plano do céu, mas como nao
é nosso objetivo a determinagao precisa da forma do objeto (aglomerado), mas a
determinacao da distribuicao radial de massa, esses detalhes sao menos importantes.

Muitos autores tém estudado os perfis de objetos isoladamente em detalhe. Apenas
como exemplo do nivel de detalhamento que se tem obtido com o Chandra, citamos
o trabalho de Lewis et al. [77] que analisaram o aglomerado Abell 2029 até o limite
de 0.01R,; e cujo perfil de massa observamos na Figura 1.3 .

Recentemente, Voigt e Fabian [134] estudaram os perfis de matéria escura em
uma amostra de aglomerados, notando que 4 dos 13 objetos estudados apresentavam
perfis de densidade mais suaves (flatter) que os previstos por NFW. Similarmente,
Katayama e Hayashida (apud [134]) analisaram 20 aglomerados detectando a pre-
senca de soft cores em 6 deles. Mais interessantemente, notam que ha uma dispersao
nos valores das declividades nos centros dos aglomerados conforme mostra a Figura
1.4 (Para definir essa suavidade, eles parametrizaram a declividade central por um
parametro o, ou seja, assumMiram Peeptrar X 7~ %)

Os resultados sobre a distribuicao de DM nos centros dos aglomerados devem,
contudo, ser tomados com cuidado. Parte da dispersao apresentada acima pode
estar associada a complexidade presente nos centros dos objetos, um ponto ao qual
retornaremos no Capitulo 4.

Diferentemente de objetos menos massivos, os centros de aglomerados mais préximos
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sao reconhecidos como ambientes complexos. Dentre os muitos fatores que podem in-
fluenciar a situacao do gas e, conseqiientemente, a distribuigao inferida de DM, estao
a presenca de jatos oriundos de AGNs e a possibilidade de fluxos de resfriamento
(hoje mais enfraquecida). Mais ainda, ambos os fenémenos podem estar interligados
através de um ciclo de operagdo do AGN [3, 93, 95].

As imagens obtidas com o Chandra de aglomerados como Perseus, Hydra ou Abell
2597 [81] mostram grandes cavidades que certamente tém efeito na modelagem do gés
a mais de 200 kpc do centro. Estas podem perturbar seriamente o ambiente a ponto de
comprometer tanto a hipotese hidrostatica quanto a aproximacao de simetria esférica.

Porém, fora dessa regiao, o equilibrio deve valer.

1.3 Modelagens alternativas: a busca por primeiros
principios

Nao ha até o momento modelo definitivo que descreva o perfil de densidade de DM
(ou da distribui¢ao radial de matéria) nos aglomerados, mormente em seus centros.
Mesmo o perfil NFW, que parece brotar das simulagoes (suporte recente ao modelo
aparece nas simulagoes de Neto et al. [94]), nao é facilmente compreendido através
da fisica basica que o lastreia. Dito de outra forma, nao ha um paradigma simples
que explique como a partir de interagoes simples (normalmente gravitacao newtoni-
ana entre particulas pontuais) emerge um padrao “universal”, ainda que este padrao
possa nao corresponder a realidade. Apesar dos avancos incontestdveis, propiciados
por simulacoes cada vez mais refinadas, as bases para a fisica subjacente ao colapso

gravitacional de estruturas com muitas particulas ainda sao desconhecidas. Uma
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revisdo interessante aparece em Williams et al. [138].

Recentemente uma série de autores [12, 48, 50, 66] tem investigado a estatistica
de Tsallis ou estatistica nao-extensiva (NES, para non-extensive statistics) como fun-
damental nesse cendrio. Hansen et al. [49, 50] usam-na para interpretar a correlagao
entre perfil de densidade e anisotropia de velocidades, observados em simulacoes de
N-corpos. Kronberger et al. [66] notam que os perfis de densidade advindos das
fungoes de distribuicao (DF) n&o-extensivas descrevem bem aqueles oriundos das
simulagoes de DM. Outras aplicacoes em astrofisica incluem distribuicao de veloci-
dades em aglomerados, a catastrofe gravotérmica, neutrinos solares e equilibrio estelar
[56, 68, 69, 122].

Segundo seus proponentes, a NES aparece em situagoes onde as interagoes sao de
longo alcance e tem sido utilizada na modelagem de fenomenos em areas distintas
como a fisica de plasmas, gravitagao ou fractais. Para um resumo de aplicacoes
variadas, ver, por exemplo [104] ou acessar o site http://tsallis.cat.cbpf.br/biblio.htm.

O numero de publicacoes que recentemente creditam a NES resultados fundamen-
tais com relagao as simulagoes de DM motivaram nossa investigacao inicial. Conforme
veremos ao final, a proposta nao resistiu as criticas mais detalhadas. Mostraremos na
Secao 1.3.3 que a propopsta possui sérios problemas, mas que a investigacao na busca
de um paradigma simplificado prossegue. Antes, porém, veremos o resultado basico
associado a abordagem de Tsallis que originou a discussao astrofisica: a derivacao da

funcao de distribuigao (DF) associada a estatistica.
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1.3.1 A NES, politropos e perfis de densidade

A descricao estatistica chamada de Estatistica de Boltzmann-Gibbs baseia-se na ma-
ximizacao de uma forma funcional especifica de entropia, e extensoes formais a esse
paradigma remontam aos estudos de Renyi na década de 50 (ver revisao em [70]).
Tsallis [130] propos uma extensao denominada de Mecanica Estatistica Nao-Extensiva
(NES), desde entao chamada de FEstatistica de Tsallis ou Estatistica-q, em alusdo ao
novo parametro de nao-extensividade introduzido pela teoria.

Tsallis estendeu formalmente o conceito de entropia de Boltzman-Gibbs-Shannon

(BGS):

SBGS = _kB'Zpilnpi (131)

para:

S, = —k.kp. (Zp}‘l/” - 1) (1.3.2)

ou, igualmente, como é mais conhecida, com k= 1/(1 — q),

Sy = ks. Zpg. In, p; (1.3.3)

onde o logaritmo-q é definido por:

In,p=—— (1.3.4)

Conforme podemos verificar, Spgs — S,, quando ¢ — 1 (ou kK — 0).
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O parametro q (ou k) representa o grau de correlagao entre as componentes do
sistema, o que se reflete na expressao da entropia. Por exemplo, dados dois sistemas

A e B formando um todo A+B, temos o seguinte:

S.(A+ B) = S.(A) + Su(B) + %SR(A).SH(B) (1.3.5)

Utilizando (1.3.4) e (1.3.3) obtemos:

1—q
_ } : P 11
que apds alguma algebra e a identificacao de f com p (omitimos a constante kg e

passamos da soma para a integral no espago de fase):

[T
l—gq

Extremizando esse funcional sob as condigoes de conservagao de massa (M =

S = (1.3.7)

massa total = [ f) e de energia (E = energia total = [ e.f) [103] obtemos:

fe)=A.(B—ea? (1.3.8)

Esta é a forma cldssica da equagdo de um politropo [18]. Esse resultado, obtido
por Plastino e Plastino [103], mostra que a extremizacao da entropia NES leva a DF
tipica de um politropo (notemos que hé uma relacao direta entre o indice politrépico
e o parametro ¢). Como muitos sistemas astrofisicos sdo descritos por politropos [18]
surgiu o questionamento se esse nao seria o indicio de que ha uma fisica diferente,

subjacente ao colapso gravitacional.
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Leubner [72, 73| investigou a relacao entre a NES e as distribuigoes de particulas
supratérmicas, descritas por distribuicoes tipo-x. Ele também mostrou que neste
caso ha a formacao de um padrao do tipo core-halo. Esses estudos iniciais, porém,
contemplavam apenas a descrigao do gas aquecido. A novidade aparece em [74], onde
ele sugere uma implicacao astrofisica para o carater dual da estatistica de Tsallis: o
parametro-q, ou seu equivalente x, descreve duas componentes distintas, uma gasosa
e uma tipo DM.

Baseado no trabalho de Almeida [4], Leubner infere que x > 0 descreve uma
componente gasosa (capacidade térmica positiva), enquanto £ < 0 descreve uma
componente tipo DM (capacidade térmica negativa). As DFs para cada caso sao
deduzidas, bem como a equacao para os perfis de densidade. Eliminando os passos

intermediarios no momento, apresentamos as DF"

f5(E,) = B* [1 + lwl B (1.3.9)

K o2
onde + denota o sinal de k, que por sua vez muda na férmula implicitamente.
¢ o potencial relativo e B é apenas uma constante de normalizacao.

Integrando (1.3.9) com relagao as velocidades, obtemos a densidade de cada com-

ponente:

0t = po [1 — li] h (1.3.10)

Utilizando a equagao de Poisson para o potencial relativo [18],
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V) = —4rGp (1.3.11)

obtemos a equacao diferencial para o perfil de densidade em cada caso:

2 _ 2 _ @
d?p N 2dp (1/2—%;) % (@) _ ArG (3/2 /~€)p2 (ﬁ) ~0 (1312)

dr? ' rdr 3/2 -k dr o2 K Po

O que Leubner tenta propor com essa equagao é que as estruturas gravitacionais
formadas por DM (néo-colisional) podem ser descritas pela Estatistica de Tsallis.

Embora as consequéncias ainda estejam sendo exploradas, a aplicacao a simulagoes
de N-corpos ja aparece na literatura. Em especial, Kronberger et al. [66] comparam
perfis de densidade de simulagoes de aglomerados de galaxias com aqueles advindos da
NES, conforme proposto por Leubner. Os autores indicam que os perfis re-escalonados
estao de acordo com os perfis de simulagoes. Veremos na secao 1.3.3 que essa afirmacao

nao procede.

1.3.2 A termodinamica generalizada de Treumann

Independentemente da estatistica NES, Treuman [126, 127, 128] propoe uma teo-
ria cinética e uma termodinamica generalizadas, na tentativa de descrever sistemas
« x fad ) s
quase-nao-colisionais” (nearly collisionless systems).
Embora saibamos que o gas em aglomerados é colisional, tanto que o aglomerado
brilha nos Raios-X, investigamos, de um ponto de vista tedrico, como seria a descri¢ao
de um equilibrio hidrostatico para um aglomerado cuja componente gasosa obedecesse

a proposta de termodindmica de Treumann (TT).
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Utilizando a expressao de “gas ideal”do autor [126],

P = B(k)n®.T" (1.3.13)

deduzimos a equacao equivalente ao equilibrio hidrostatico :

B(k)r 4 4.5(~dlnp, ~dInT,
M(r) = ——_po-i78 g g 1.3.14
(r) fmpGn (Oé dlnr +h dlnr (13.14)

Os passos intermedidrios da derivacao bem como as defini¢oes dos parametros k,
ae E encontram-se no Apéndice C.

Essa equacao nao produziu resultados coerentes quando testada com parametros
tipicos dos aglomerados. Ao variarmos o parametro k entre 1.6 e 10, para densi-
dades tipicas de aglomerados, obtivemos uma diferenca entre a pressao estimada via
Maxwell-Boltzmann e via TT em mais de 4 ordens de grandeza, conforme demon-
stra a Tabela 1.1, gerada a partir de valores de temperatura e densidade tipicos de

aglomerados. Novos testes sao parte de trabalho em preparacao.

1.3.3 Critica as abordagens alternativas

O resultado anterior, ligando a NES a formacao de estruturas que poderiam descrever
o centro dos aglomerados, sofre de muitos problemas.

Chavanis e Sire [25] entendem que a NES nao possui relevancia fundamental.
Creditam a forma de politropo a apenas um dos multiplos estados quasi-estacionarios
da equacao de Vlasov, que deve reger um sistema nao-colisional como os sistemas

estelares onde politropos sao comumente utilizados.
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Tabela 1.1: Resultados para a Termodinamica de Treumann. Temperatura e densi-
dades aproximadas para aglomerados de galdxias: T ~ 10° K en ~ 0.1 cm™3. A
ultima coluna (Var P) representa a divisao do P(k,n), a pressao na Termodinamica
de Treumann, pela equivalente de Maxwell-Boltzmann.

k B(k) a g P(k,n) var P
1.6 2.25E+02 9.09E-02 2.36E+00 5.19E+21 3.76E+31
26 1.15E-10 5.24E-01 1.71E400 2.48E406 1.80E416
3.6 7.37E-15 6.77E-01 148E+00 1.33E+01 9.67E+10
4.6  5.37E-17 T7.56E-01 1.37E+00 2.74E-02 1.98E+408
5.6  2.72E-18 8.04E-01 1.29E4+00 6.41E-04 4.64E+406
6.6 3.67E-19 8.36E-01 1.25E400 5.15E-05 3.73E+05
7.6 871E-20 8.59E-01 1.21E400 8.43E-06 6.11E+04
8.6 2.95E-20 8.77E-01 1.19E4+00 2.16E-06 1.56E+04
9.6 1.27E-20 8.90E-01 1.16E4+00 7.46E-07 5.40E+403
10.6  6.45E-21 9.01E-01 1.15E+00 3.18E-07 2.31E+403

Levin et al. [75, 76] reforcam que nao hé verdadeiro equilibrio para sistemas
nao-colisionais. Mostram, porém, que, para uma variedade de situacoes iniciais em
sistemas gravitaciondis, um estado intermediario do tipo core-halo pode ser atingido
como resultado da dinamica da equacao de Boltzmann nao colisional (ou equagao de
Vlasov). A aplicacao dessas idéias a aglomerados ainda nao foi efetivada.

Barnes et al. [12], indicam que os perfis politrépicos nao sao capazes de reproduzir
o perfil de velocidades obtidos nas simulacoes. Eles mostram que embora o fitting do
perfil de densidade seja bom, o mesmo nao ocorre com o perfil de velocidades, oriundo
de simulac¢oes de N-corpos. Nao conseguem o fitting mesmo variando x com o raio.

Feron e Hjorth [38] mostram que, ao menos para valores que os autores consideram

razoaveis para o indice ¢, nao conseguem reproduzir os perfis de velocidade oriundos

de simulagoes (do tipo NFW). Confirmando os achados de [12], mostram que o perfil
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de velocidades nao pode ser ajustado. Demonstram que a situacao fica ainda mais
dramatica quando os perfis de densidade sao analisados. Lembram que Chandrasekar
j& provara que, de forma geral, para as solugoes politrépicas dlogp/dlogr = 0 em
r = 0, ou seja nao é possivel reproduzir a cuspide do perfil NFW a menos que esta
seja colocada de forma ad hoc.

Na conclusao do trabalho, os autores mencionam explicitamente: “we have es-
tablished that nonextensive statistical mechanics (...), a theory generalizing classical
statistical mechanics and thermodynamics, does not describe the equilibrium state of
astrophysical self- gravitating systems, as represented by DM halos formed in N-body
simulations”.

Quanto a possibilidade de uma Termodinamica Generalizada, conforme proposta
de Treumann, testamos teoria para aglomerados verificando que os valores de pressao
obtidos destoavam enormemente daqueles observados em aglomerados. Com isso, nao

conseguimos reproduzir os valores de massa conhecidos.

1.4 Comentarios gerais

Outros autores, notadamente Buote e colaboradores, tém proposto a existéncia de
testes geométricos, com base em momentos bi-dimensionais de imagens, para a com-
provagao da DM [23]. Contudo, independente das inovagoes, o procedimento de
medicao do perfil radial de massas é o de facto standard na anélise da DM em aglom-
erados. Nossa revisao de como obté-lo prepara o terreno para os proximos capitulos.

O estudo de lentes gravitacionais [110, 132] indica a possibilidade de shallow
cores em aglomerados, contrariamente ao paradigma NFW. Mesmo simulacoes mais

recentes parecem indicar a possibilidade de declividade varidvel com o raio [106].
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As possibilidades que pareciam interessantes, uma estatistica alaternativa (NES) ou
uma termodinamica generalizada (TT), mostraram-se invalidas tedrica e observa-
cionalmente.

Até aqui, porém, a dinamica ainda foi considerada Newtoniana. Na sequéncia
analisaremos criticamente uma alternativas a essa hipdtese: uma teoria dinamica
modificada e sua pretensao de explicar a matéria no centro dos aglomerados sem

recorrer a componentes exoticas.



Capitulo 2

Aglomerados de galaxias sem
matéria escura - a teoria MOND

2.1 Introducao a MOND

Qualquer teoria fisica possui escopo delimitado. Por exemplo, a substituicao da
dinamica Newtoniana pela dinamica relativistica, no limite de altas velocidades, pos-
sui base experimental indiscutivel, mas mesmo essa sélida alteracao nas leis dinamicas
tem sido objeto de extensoes recentes com o objetivo de explicar fenomenos a altissimas
energias [5, 65].

No caso da matéria escura (DM), as bases para a consolidagao do paradigma sao
ainda frageis, particularmente quanto a natureza das particulas que a compoe. A
variedade histérica de candidatos a DM e a inexisténcia de sua detecgao experimental
até o momento abrem uma avenida para questionarmos se a mecanica Newtoniana
nao deveria ser estendida quando aplicada a sistemas astronomicos.

Aguirre [1] cita:

The great majority of astronomers now believe that the universe is dom-

wnated by cold, collisionless, non-baryonic dark matter. But despite more

32



33

than 20 years of intense effort, no non-gravitational evidence for dark
matter has ever been found: no direct detection of dark matter, no an-
nihilation radiation from it, no evidence from reactor experiments sup-
porting the physics (beyond the standard model) upon which dark matter
candidates are based. We know nothing about dark matter, except for the
properties that we have attributed to it, and also that it is not enough: we

need to postulate an even more mysterious “dark energy”to supplement it.

A mais bem sucedida linha de investigagao sobre teorias gravitacionais alternati-
vas foi iniciada por Mordai Milgrom e Jacob Beckeinsten e denominada de Dinamica
Newtoniana Modificada (MOND, acronimo inglés para Modified Newtonian Dynam-
ics). Neste capitulo exporemos suas bases e iniciaremos sua aplicagao aos aglomerados
de galaxias, em especial a regiao central desses objetos, para os quais a teoria ainda
possui problemas.

A teoria da Dinamica Newtoniana Modificada surgiu em 1983 em uma série de
trés classicos trabalhos de Milgrom [83, 84, 85] como uma tentativa de explicar, den-
tre outros fenomenos, as curvas de rotacao das galaxias espirais observadas em HI
[118]. Na sequéncia de papers, o autor ndo apenas langou as bases da teoria mas
estudou algumas das implicacoes para galdxias e outros sistemas galdticos, incluindo
aglomerados de galdxias.

A idéia inicial de Milgrom baseava-se em uma modificacao da lei dindmica, através

da introducao de uma escala de aceleracao, ag. Acima dessa escala estariamos em um

regime aproximadamente Newtoniano. Para aceleracoes inferiores a esta, uma nova

nteressante notar que as evidéncias astrofisicas a favor de um elemento invisivel ainda néo eram

tao fortes, haja vista a denominagao mais comumente utilizada a época: Hidden Mass Hypothesis
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dinamica apareceria.

Uma variante dessa idéia, introduzida no paper classico de Beckenstein e Milgrom
[14], é que tem sido mais utilizada e explorada. Essa ultima idéia representa uma
mudanca nao na lei dinamica, mas na lei de gravitacao, ou seja, a dinamica ainda é
a Newtoniana, mas a aceleracao gravitacional é modificada.

Devemos ter em mente, portanto, que a MOND divide-se em duas categorias sepa-
radas: Modificacao da Gravitagao e Modificagao da Inércia. Daqui por diante, quando
quisermos designé-las separadamente usaremos os acronimos MOND-MG ou MOND-
MI. Quando nada for mencionado, estaremos tratando da forma mais utilizada, a
Modificacao da Gravitacao, e utilizaremos a expressao MOND apenas.

A diferenciacao entre a MOND-MG e a MOND-MI fica mais evidente quando
olhamos a Agao (ou Lagrangiana) para um sistema nao-relativista de massas inte-

ragindo via gravitagao Newtoniana, S = S4 + Scin + Sint, OU
1 3.0 4\2 Ui2
S=—g [ (Vo) + zi:mi/th - zi:migb(ri) (2.1.1)

O primeiro termo é a acao para o potencial gravitacional, o segundo representa a
interacao entre as massas e o terceiro é o termo cinético para as particulas. Quando
modificamos o termo cinético, Sc;,, obtemos a MOND-MI. A modificagao do termo
gravitacional gera a MOND-MG. Em geral, o termo gravitacional modificado assume

a seguinte forma - onde assumimos que F' é uma funcao geral:

~ 1

So=—g = d*r(V §)°F (a0, 6, V9, ... (2.1.2)
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e, especificamente no caso da MOND, impomos que:

$ 2
ﬁ
F (a0,¢, Vo, ) —F <—¢> (2.1.3)
Qo
Utilizando essa forma da parte da Lagrangiana em conjunto com a parte de in-
teracao, S, obtemos a equacao de Poisson modificada, ou seja, a nova equacao de
campo:

—

V (1V6) = 4rGp (2.1.4)

onde p é uma funcao de V¢ e de ag, ou seja, = (Z—f) = (%)

Em problemas com simetria esférica, foco de nosso estudo, a aplicacao da lei de

Gauss implica na seguinte relagao, largamente utilizada nos problemas praticos:

g-1 (a%) = gn (2.1.5)

ou, no limite de baixas aceleragoes, u(x) ~ x, também chamado de deep-MOND

ou stron-MOND,

9 = +/9gn-ao (2.1.6)

Onde gy = GM/r* e M = [ pdV é a verdadeira massa do objeto que gera o

campo, conforme discutiremos mais adiante.



36

Dito de outra forma, na MOND-MG assumimos que a equacao de inércia mantém
sua forma tradicional, F' = ma = mg , mas que a aceleracao gravitacional é modifi-
cada, ou ainda, que o campo gravitacional é modificado.

Nessa abordagem axiomatica da MOND, a fungao p(z), onde = = a/ag = g/ao,
nao tem qualquer limitacao, mas como a teoria foi construida inicialmente para ex-
plicar as curvas de rotagao das galdxias espirais sem a necessidade de DM, deseja-se,
por consisténcia, que os seguintes limites sejam respeitados (o segundo, como ja vimos,

é chamado de strong-MOND.):

~ (2.1.7)

( a > 1 se a > ag, limite Newtoniano
i
ajag se a < ag, strong-MOND

Qo

2.1.1 Um primeiro exemplo

Independentemente da forma funcional de p(x), um primeiro exemplo das implicagoes
da MOND aparece ao utilizarmos o regime deep-MOND), isto é u ~ x. Neste caso,

para uma massa central M e um objeto orbitando-a a uma velocidade de rotagao V,:

T —gy = = (2.1.8)

donde

g=a=--="—"""- = ‘/czM1/4:const (2.1.9)
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Esta relacao indica que a velocidade de rotacao, V.. , € uma constante no limite de
baixas aceleracoes, em concordancia com os resultados das curvas de rotacao obtidas
em HI [13] nas galdxias espirais. Importante ressaltar que, embora haja sucesso
nesse resultado, nao ha surpresa, pois a teoria foi construida exatamente para que
esse resultado pudesse ser obtido. Interessante, contudo, que a modificacao descrita
em (2.1.5), por vezes chamada de Milgrom Fitting Formula, é bastante simples, mas
ainda assim explica uma equacao geral encontrada para galaxias espirais, a féormula

de Tully-Fisher [131], cuja versao simplificada é:

V, &~ MY* = const (2.1.10)

2.2 A fungao u(x)

Milgrom e outros (p.ex., [7, 16, 37, 85, 114, 139]) discutem possiveis formas funcionais
para p(x). Iustraremos aqui algumas das formas mais utilizadas de p(zx), pois elas
serao uteis no capitulo 4 onde estudaremos as diferencas observaveis no caso dos
aglomerados. Lembramos que, salvo indicagao em contrario, x = g/ay.

As formas mais populares na literatura sao as seguintes:

p(x) = (2.2.1)

) = ——— (2.2.2)
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A equagao 2.2.2, utilizada por Begemann (1991) [13] é a mais conhecida funcao de
interpolagao na literatura, e, por vezes, denominiada de “fungao padrao” [37, 114, 139].
A forma mais simples dada pela equacao 2.2.1 tem sido mais utilizada recente-
mente. Famaey e Binney [37] testam essas diferentes formas. Eles observam que
a MOND pode descrever a dinamica de nossa Galaxia em alguns dos casos, uma
tentativa de utilizar dados astronomicos para selecionar a forma funcional adequada.
Os autores testam ainda uma terceira variante, introduzida por Bekenstein (2004)
[15] em seu tratamento da MOND como um caso especial da TeVes. Esta férmula

para p(x), também utilizada por outros autores, escreve-se como:

vV1+4r —1

M) = T d

(2.2.3)

Milgrom [85, 83] utiliza ainda uma quarta forma, ja em desuso, mas que men-

cionamos pela simplicidade e relevancia histérica:

u(x) =1— exp(—x) (2.2.4)

Graficamente os quatro casos de interesse encontram-se na Figura 2.1. Notamos
que todas as fungoes sao dominadas pelo limite definido por: u = z paraz < 1 e

pw=1parax > 1.
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Figura 2.1: Formas funcionais mais utilizadas na literatura para a fungao u(x).
2.3 Massa Newtoniana e MONDiana

Nesta secao compararemos as massas medidas com o paradigma Newtoniano e com
a MOND. Evitaremos as diferencas que podem advir de geometrias complexas, tra-
balhando apenas com o caso de simetria esférica. Esse é certamente o mais relevante
para nosso estudo, pois a hipdtese de simetria esférica é comum na modelagem dos
aglomerados de galaxias.

A literatura nao traz de forma explicita a relacao entre as duas massas, suas
definigoes e a relacao entre elas e a funcao de interpolagdo pu(x) em uma sé obra. A-
presentamos, portanto, uma explicacao simplificada da relagao entre essas grandezas.

A relacao, uma vez obtida, é trivial, mas é preciso cuidado para nao se deixar levar
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por ciladas de notacao.

Admitamos uma massa central M. Em nossa analise esta é uma propriedade on-
toldgica, ou seja, pertence ao objeto, e corresponde & quantidade de matéria (dtomos,
etc.) ali presente. De acordo com a MOND (MOND-MG), essa massa gera um campo
gravitacional g que é responsavel pela aceleracao a de uma particula de prova. Como

vale a lei de inercia, g = a. A relagdo entre a massa M e g é dada pela MOND:

g (i) _ oM (2.3.1)

ao r2

Como ja mencionamos, podemos, por economia de notacao, denominar o lado
direito da equacao acima de gy, ou seja, gy = GM /r?

Passemos agora a abordagem fenomenoldgica, ou seja, como medimos a massa M.
Ao valor obtido assumindo-se a MOND chamaremos de massa mondiana e denotare-
mos por Mj,. Ao valor obtido admitindo-se que a fisica seja Newtoniana chamaremos
de massa newtoniana e denotaremos por My.

Fica desde ja evidente que, se a MOND estéa correta, My, = M, ou seja, a massa
correta é obtida. Como ela seria obtida observacionalmente, porém? Sabemos que
tanto na MOND como na gravitacao Newtoniana, g = a. Podemos, portanto, medir

a para particulas de prova, tais como estrelas ou, em nosso caso, gas (observado

1 dpy

através da equacao de equilibrio hidrostatico, a =
pg dr

Dai, utilizamos a = g e

substituimos o valor de g em 2.3.1 obtendo:

g (i) _ GMy (2.3.2)

ao 72
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A massa assim obtida é a massa mondiana, que, se a teoria estiver correta, repre-
senta a massa verdadeira (ontoldgica) do objeto.

De outro modo, se admitimos que o campo é Newtoniano (e a = g)

_ GMy

r2

g (2.3.3)

A massa assim obtida é a massa newtoniana e deveria, segundo a MOND, ser um
estimador incorreto da massa M do objeto.

Dois pontos sao particularmente importantes. O primeiro é uma cilada notacional.
Notemos que gy # GMy/r?; gn é apenas uma forma curta para GM /r? que, por sua
vez, é igual a GMy/r?.

Em segundo lugar, notamos que, uma vez esclarecida a forma como as massas sao

deduzidas, basta comparar 2.3.2 e 2.3.3 para obtermos:

= (2.3.4)

1

Esta equagao dé um significado fisico a p(z). Mais ainda, é extremamente util,
conforme veremos, pois permite calcular a correta massa do objeto, segundo a MOND,

a partir das estimativas obtidas usando-se a gravitacao Newtoniana.

2.4 O valor da aceleracao q

Antes de passarmos a aplicacdo da teoria aos aglomerados, é importante tecermos

alguns comentarios sobre o valor de ay.
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Nao apenas nosso estudo, mas a propria equagao de Tully-Fisher demonstra a im-
portancia pratica do valor de ag. Cabe, pois, perguntarmos qual seria essa aceleracao
limitrofe. Existiria um consenso sobre o valor de a¢? Deve ele ser de fato constante
ou varia de acordo com o tipo de objeto?

Medidas em galdxias espirais foram efetuadas por Begeman et al. [13], que deter-
minaram o valor ag ~ 1.2 x 107% cm.s~2. Esse tem sido aceito como valor universal
de ag e explicado a dinamica de uma variedade de sistemas sem o uso de DM, com
excecao dos centros dos aglomerados de galdxias. A Figura 2.2 mostra a qualidade do
fitting obtido para duas galdxias (uma com alto e outra com baixo brilho superficial)
tomando-se o valor padrao de ag.

Recentemente, Tiret e Combes (2009) [124] obtiveram um novo valor para ag
menor que o de Begemann et al (1991). O trabalho analisa uma amostra com 43
galaxias e inclui a presenca de gés molecular frio. Com isso os autores obtém ag &
0.96 x 107® cm.s 2.

Poderiamos cogitar que o valor de ag nao fosse uma constante. Contudo h&
evidéncias de que tal nao acontece, pois uma série de sistemas sao aproximadamente
descritos pelo valor da aceleragao limite obtido do estudo de galaxias espirais [86].

Com os aglomerados de galaxias a stuacao ¢ diferente. Utilizando-se o valor ay =
1.2 x 107® cm.s™2, a discrepancia de massa nos centros dos aglomerados fica ilustrada

no grafico apresentado por Milgrom em [86] e reproduzido na Figura (2.3)
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Figura 2.2: Curvas de rotagao para as galaxias NGC 1560 (baixo brilho superficial)
e NGC2903 (alto brilho superficial). As curvas correspondem: ao material estelar
(pontilhada) e gasoso (tracejado) e ao fitting com a MOND (linha sélida). Fonte:
Sanders e McGaugh [114]
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Figura 2.3: Regime de atuagao da MOND para varios objetos. Problemas com centros
dos aglomerados. Fonte: Milgrom [86]

2.5 A MOND aplicada aos aglomerados de galaxias

Apoés a exposicao acima, possuimos todos os elementos necessarios para aplicarmos a
MOND aos aglomerados de galdxias. Iniciaremos com uma ilustragao da ordem das
grandezas envolvidas e em seguida deduziremos as equacoes relevantes a nosso estudo
para diferentes formas da funcao pu(z).

Iniciamos com o seguinte modelo simplificado. O valor da aceleracao gravitacional
em uma dada distancia do centro do aglomerado varia com essa distancia e com a
massa em seu interior (o perfil de massa). Porém, para obtermos uma primeira
estimativa das aceleracoes envolvidas, podemos assumir, independentemente do raio,

que: (1) vale a equacao de equilibrio hidrostatico, (2) a equagao do gés ideal, e (3) a
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temperatura ¢ aproximadamente constante e igual a temperatura média do aglome-
rado. (Essa tltima é apenas uma hipdtese para a obtencao de um valor aproximado
de aceleragio.)

Com tais hipdteses, obtemos, a partir da equagao (1.2.4):

B kgT 1 dlnp B kT dln p B kgT 1
9= fm r'dlnr  fm dr  fm'r,

(2.5.1)

Essa equacao esta escrita em termos de uma escala de raio para o perfil de densi-

dade, 7. (nao confundir com core radius); em termos de valores tipicos:

kT 50k
g=5x10"% cm.s % x (52(35) X ( Tpc) (2.5.2)

Calculando os valores de aceleracao para distancias de aproximadamente 500 kpc
(no caso isotérmico, soma das derivadas logaritmicas igual a -2), obtemos os valores
da tabela 2.1. Vemos que os centros dos aglomerados estao no limite MOND, tendo-
se que os mais frios estao no strong-MOND, enquanto que os mais quentes estao em
um regime intermedidrio: as aceleragoes variando de 0.2ay — 1.0ag, se considerarmos

ap = 1.2x107% cm.s 2.

raio(kpc) | T (keV) | a (cm.s™?)
500 2 2.0E-9
500 4 4.0E-9
500 6 6.0E-9
500 8 8.0E-9
500 10 1.0E-8

Tabela 2.1: Valores da aceleragao a 500 kpc para aglomerados de diferentes temper-
aturas. As aceleragoes sao proximas as do limiar do regime MONDjiano.
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Vale notar, contudo, que alguns centros de aglomerados podem nao estar nesse
regime e a necessidade de DM persistir, daif a dificuldade da teoria com relacao a esses
objetos [2].

De posse dos resultados da secao 2.3, podemos deduzir a equacao de equilibrio

hidrostatico no caso esférico para a MOND de forma direta. De 1.2.4 e 2.3.4, obtemos:

kgT, dlnp dInT,
M = —/. 9 r. 9 9 2.5.
wlr) = —pp G (dlnr * dlnr) (2:5.3)
ou ainda
kgT,
My (r) = —p f:; é.r.(ozp—l—ozT) (2.5.4)
P

No limite strong-MOND, p ~ g/ag e g*> = gy.ag (cf. 2.1.7 e 2.1.6). Lembrando
que na MOND M = Mj;, obtemos finalmente:
1 kg,

My(r) = VM = — e fmpG'(ap + ar) (2.5.5)

Se desejamos obter os valores exatos para a massa na MOND precisamos definir
a funcao de interpolagao a ser utilizada. Conforme vimos em 2.3.4, a relacao entre
a massa mondiana e a massa newtoniana € igual a u. Os casos para as duas fungoes

mais importantes sao apresentados a seguir.
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2.5.1 A funcgao simplificada: u,

Nesse caso:

p(z) = (2.5.6)

Portanto:

My 1 1

My = pl) = 14+1/x B 1+ ao/g

(2.5.7)

como na determinacao de My utilizamos 2.3.3, podemos substituir tal expressao

em 2.5.7, obtendo uma relacao direta entre as massas mondiana e newtoniana:

My

= 2
apr

My (2.5.8)

Ou seja, podemos obter o valor da massa corretamente inferida pela MOND
através da medicao da massa na abordagem Newtoniana.

Podemos prosseguir na dedugao e estimar a densidade medida com a MOND em
funcao da densidade newtoniana. Basta dividirmos ambos os lados pelo volume da

esfera de raio r, V = 4/3mr?,

PN

1+ 347rCa¥;)“pN

M (2.5.9)
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2.5.2 A funcgao padrao: s

Ao utilizarmos

pu(z) = N (2.5.10)

e, procedendo como acima, obtemos as formulas correspondentes para a relagao

entre as massas e entre as densidades

aor? 97 (=1/2)
My = My |1 0 2.5.11
M N + (MNG> ] ( )
e
- 57 (—1/2)
— 1+ (=0 2.5.12
pr = pN | L+ (47rerN) ] ( )

Em termos genéricos, é facil entender que, pela prépria natureza das fungoes u, a
MOND conduzird a uma menor massa observada, requerendo, portanto, nenhum ou
pouco material escuro.

O estudo em detalhe dos centros dos aglomerados, contudo, mostra que os pro-
blemas persistem. A investigacao inicial sobre a MOND em aglomerados aparece no
terceiro paper de Milgrom [84], e, desde entao vérios autores tém indicado que os
aglomerados representam um desafio a MOND [2, 44, 105, 111, 112, 113]. Merecem
especial atencao os trabalhos de Sanders e colaboradores e os de Aguirre e colabo-

radores.
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Figura 2.4: Notamos que, mesmo apos a aplicacao da MOND, ha ainda a necessidade
de se complementar o inventério de massa nos aglomerados. Fonte: [111].

Sanders (1999) [111] utilizou a amostra de aglomerados estudada por White et al.
(1997) [137] com o satélite Einstein. A despeito das limitagoes de resolucdo espacial
do satélite, Sanders verifica que a massa observada é reduzida significativamente,
mas que ainda persiste uma diferenca com relacao a inferéncia dinamica. O gréfico
utilizado pelo autor é reproduzido na Figura 2.4.

E importante notarmos que, com a resolugao do satélite e a escolha “quase aleatéria”
da amostra de White et al. (1997), as massas aqui obtidas sdo relativas aos aglom-
erados como um todo e nao apenas suas regioes centrais. Sanders reconhece que
ha grande dispersao nos dados, em parte devido a questoes observacionais (amostra,
resolucao, modelagem da temperatura, etc.).

O autor utiliza apenas a fungao “padrao”us. Alguma redugao extra na massa

poderia ser obtida ajustando-se a funcao p como vimos acima, embora a reducao
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adicional nao deva ser significativa exatamente pelo fato de estarmos medindo regioces
mais externas do aglomerado para as quais as fungoes divergem pouco.

Em [111], Sanders também indica a importancia que os resultados de lentes grav-
itacionais fortes téem para a MOND: as lentes exigem uma densidade superficial ¥
muito alta. Em outras palavras, se a MOND nao lancar mao de outro tipo de ma-
terial nao luminoso, torna-se muito dificil explicar os 10'® — 10'* M, necessérios nos
100-200 kpc internos para que a lente ocorra.

Embora nao insistamos sobre este ponto, é importante deixar claro que a evidéncia
contraria a MOND), via lentes, nao é tao segura quanto parece. Primeiro, porque
o inventario de barions nas regioes bem proximas ao centro do aglomerado nao é
definitivo (por exemplo, [27, 124]). Segundo, pois, como o préprio Milgrom adverte,
a MOND é capaz de gerar lentes sim, através de suas extensoes relativisticas (como
a TeVes), um campo em exploragao. A discussao sobre o teste oferecido pelas lentes
fortes toma novo rumo com a introducao de neutrinos, conforme veremos no Capitulo
4.

Aguirre et al. [2] apresentam uma critica bastante contundente. Os autores testam
a MOND para dois sistemas astrofisicos: as estruturas Ly-a e os aglomerados de
galaxias. Os primeiros nao dizem respeito a nosso estudo. Quanto aos aglomerados,
os autores mostram que a equagao de equilibrio hidrostatico no caso da MOND, aliada
ao perfil de densidade determinado no raio-X, impede que o perfil de temperatura seja
reproduzido com sucesso.

A idéia geral é simples. Vimos na Equagio 2.5.5 que T ~ vM/(a, + ar). Se
admitimos estabilidade convectiva nos aglomerados, devemos impor [115] |ar| <

(2/3).la,|. Como as temperaturas nao crescem com o raio para a maior parte da
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atmosfera do aglomerado, obtemos, para dois raios ry > r1 quaisquer [2]:

M(ry)  [5a,(r)]?
M(r) < {Bam] (2:5.13)

Sabemos que as derivadas logaritmicas da densidade nao variam fortemente, sendo
em média < 2, portanto,para que a desigualdade seja satisfeita devemos ter M (ry)/M (ry)
< (10/3)* ~ 11. Sabemos também que o perfil de massa varia bem mais fortemente
que isso, violando a hipétese da MOND.

Os autores analisam uma série de possibilidades que poderiam explicar essa falha
preditiva da teoria: falha no equilibrio hidrostatico, temperaturas incorretas, conducao
no ICM e erro nos perfis de densidade. Concluem, porém, pela necessidade de alguma
componente escura principalmente nos centros dos aglomerados.

Os estudos de Sanders [112, 113] e Aguirre et al. [2, 1] indicam a necessidade de
uma componente nao-visivel (DM). Sanders, porém, vai além e investiga a possibili-
dade dessa DM ser nao exdética e formada por neutrinos massivos: massa ~ 2.2 eV.
O reconhecimento dessa necessidade é o novo paradigma da MOND em aglomerados
de galaxias. Mais importante, ela extrapola a proposta da MOND e se coloca como
opcao mesmo dentro de uma descricao Newtoniana, com outra componente do tipo
CDM. Ambas as situacoes serao analisada no Capitulo 4.

Finalmente necessitamos mencionar as criticas mais recentes associadas a estru-
turas nas imagens dos aglomerados que seriam, supostamente, irreconcilidveis com a
MOND.

Estruturas tipo anel foram detectadas por Jee et al. (2007) [55] no mapa de

lente do aglomerado CL0024+17. Seriam evidéncia “inequivoca”de DM. Milgrom e
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Sanders (2008) [87] e Famaey et al (2007) [36] explicam tais fendmenos via MOND.
Em particular os ultimos autores lancam mao de uma componente de neutrinos de
~ 2eV, como proposto por Sanders (2003) [112].

Exemplo ainda mais contundente aparece em Clowe et al. [26], que tém recen-
temente reivindicado uma evidéncia direta de deteccao de DM na colisao de dois
aglomerados identificados como um tnico, o 1E0657-56, ou “Aglomerado Bala”, de-
vido a forma de projetil assumida pelo gas em choque. A firmeza das conclusoes tem
sido questionada [7, 8], contudo.

A resposta da MOND em todos os casos tem sido a admissao da necessidade de

uma componente extra e sua modelagem envolvendo neutrinos.



Capitulo 3

Neutrinos massivos como matéria
escura

Neutrinos tém assumido importante papel em cosmologia. No modelo padrao das
interacoes elementares sao particulas de massa de repouso igual a zero e que, portanto,
movem-se a velocidade da luz. Porém, o livro de Boehm e Vogel [19] mostra que ja
em 1992 havia farta evidéncia de que neutrinos sao particulas massivas, ao menos
aqueles associados ao muon e ao tau.

As massas absolutas de cada familia de neutrinos sao de dificil observacao. En-
quanto os autoestados de sabor indicam as familias no modelo padrao - neutrino do
eletron (v.), do muion (v,) e do tau (v,) - os autoestados de massa sdo normalmente
descritos de forma mais prosaica - por exemplo, my, ms, ms.

Nao cabe aqui a revisao detalhada da fisica dos neutrinos massivos, por si s6 uma
indicacao de que o modelo padrao deve ser estendido. Revisaremos, no que segue, o
necessario para o entendimento da importancia astrofisica da massa dos neutrinos,
fundamental para nosso estudo.

O presente capitulo centra-se na discussao dos limites & massa dos neutrinos. Fare-

mos uma revisao dos limites sobre as massas impostos por experimentos de laboratério

93
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e dos limites impostos pela cosmologia, indicando o status atual e as perspectivas em

cada caso. Revisoes recentes e bastante completas incluem [30, 46, 51, 71, 123].

3.1 Limites no laboratorio

Os testes de laboratério que visam a determinacao da massa dos neutrinos traba-
lham com o mesmo principio basico: a deteccao através da interagao com algum
aparato posicionado de forma especifica. Podem, grosso modo, ser divididos em
testes cinematicos, testes atmosféricos e testes solares.

Os testes cinemaéticos, mais largamente utilizados, sao distintos para cada familia.
O espectro do decaimento beta do tritio é utilizado para medir a massa de v,. O
decaimento do pion mede a massa de v,, e o decaimento do lepton tau serve para a
medicao de v,. Medicoes do duplo decaimento beta também servem para estabelecer
o espectro de massas [19)].

Os testes atmosféricos e os solares envolvem o fenomeno da oscilagao de sa-
bores [19], [71], que esta associada ao fendmeno quantico bem conhecido da medi¢ao
(reducdo) da funcao de onda. Assume-se que neutrinos possuam massa e que seus au-
toestados de sabor diferam dos autoestados de massa. Com isso, um feixe de neutrinos
que tera seu autoestado de massa medido em algum ponto, compoe-se de diferentes
estados de sabor. Esse miz altera-se entre duas medicoes a distancias diferentes e
tal variacdo, parametrizada apropriadamente [71], fornece a indicagdo da massa nos
testes atmosfércos e solares.

Os testes solares e atmosféricos indicam a presenca de uma hierarquia de massas
3.1. Duas das massas parecem mais préximas, enquanto a terceira encontra-se mais

separada. Quando as massas proximas sao as mais leves denomina-se esta hierarquia
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de normal ou direta. De outra forma, é dita hierarquia invertida.

m m
3 2
2
Am Sun<
1
2
Amatm Am?
am
2
) Am2

sun

1 3

NORMAL INVERTED

Figura 3.1: Dois tipos de hierarquia de massas Am2, > Am? : normal (NH) e

atm sun*

invertida (IH). Fonte: Lesgourgues e Pastor (2006) [71].

A hierarquia mostrada na figura 3.1 nao indica qual a escala absoluta de massas,
ou seja, qual o valor de um dos autoestados de massa mostrados. Se o valor de algum
deles for muito superior ao espagamento entre eles, teremos uma situacao de massas
degeneradas m; ~ ms ~ mg.

Importante também notarmos que, stricto sensu, nao é correto falarmos de “massa
do neutrino do elétron”, uma vez que os autoestados de massa nao se confundem com
os de sabor. Se a massa de um neutrino, por exemplo v, fosse medida diretamente, o
valor sempre seria o de um dos autoestados vy, 5 ou 3. Na pratica o que se mede é

um valor esperado de massa,

my, = (|50 *mi)"? (3.1.1)

onde Ug; é a matriz de transi¢do entre os autoestados de massa(i) e de sabor(s).
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Quando mencionarmos, portanto, “massa do 1,”, temos essa acepcao em mente.

3.1.1 Medicao da massa do v, - o decaimento do Tritio

No decaimento beta nuclear observamos:

(Z,A) = (Z+1,A) +e +7, (3.1.2)

Pode-se entao calcular e medir o espectro de energias dos elétrons emitidos. Se nao
houvesse um neutrino envolvido nesta reacao o espectro deveria ser uma linha bem
determinada com energia igual a diferenca das energias inicial e final dos ntcleos. A
ejecao de uma particula extra (o neutrino) transforma este espectro em um continuo.
Admitindo-se que o neutrino possua massa, pode-se estimar cinematicamente o es-

pectro como [19]:

K(E) ~ {(Eo — E) [(Eo — E)? —m2]'/*}1/? (3.1.3)

onde Fj é a energia total do decaimento. Notamos que para medirmos os efeitos
de m, devemos atingir diferengas de energia AE ~ (E — Ey) ~ m,. Para estas
energias de elétron tao proximas da energia total, porém, os decaimentos tornam-se
muito raros, dificultando a medicao. Tal dificuldade é vista esquematicamente na
Figura 3.2 que representa o espectro de decaimento do tritio (adaptada de [61]):

Medidas recentes do decaimento do tritio fornecem um limite bastante estrito para
a massa do neutrino do elétron: o experimento de Bonn et al. (2001) [20] indica que

my, < 2.2 eV com 95% C.L.
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Figura 3.2: A cauda do espectro de decaimento é muito dificil de ser medida para
detecgdes da ordem de 1 eV. Fonte: KATRIN group [61]

O experimento KATRIN (acronimo de Karlsruhe Tritium Neutrino Ezperiment)
[61] objetiva medir a massa do v, com precisao até 0.35 eV. Como no caso do tritio
o decaimento em hélio-3 possui Ey = 18.7keV e meia vida de aproximadamente 12
anos, as dificuldades sao enormes. Como mostra a figura 3.2, na regiao proxima ao

end-point apenas ~ 2x107' de todos os decaimentos acontecem.

3.1.2 Observagoes atmosféricas e solares

Recentemente as evidéncias de que neutrinos produzidos na atmosfera ou no sol pos-
suem massa diferente de zero tornaram-se inegdveis [41, 42]. A interagao de hadrons
energéticos (raios césmicos) com nucleos presentes na atmosfera superior produz neu-
trinos em reagdes tais como (detalhes em [19]):

™=yt pt s e+ T et (3.1.4)

Os neutrinos emanados do sol originam-se nas reacoes nuleares no interior da

estrela, notadamente através de:
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2¢” +4p — “‘He+2u, + 26.7MeV (3.1.5)

em ambos os casos, ha uma distancia bastante grande a ser percorrida pelos neu-
trinos: de 20 km - 12.000 km para os atmosféricos e da ordem de 10° km para os
solares.

Abstraindo-se dos detalhes inerentes a experimentacao e a fisica de particulas, o
principal resultado para os astronomos pode ser resumido na expressao que relaciona

as diferengas entre as massas e o comprimento de oscilagao [19]:

2< E >

Lose ~ 2T —5——
T Imi = mi

(3.1.6)

onde, L,s. € 0 comprimento percorrido pelo feixe de neutrinos, < FE > é a energia
média do feixe e |m? — m3| a diferenga entre dois autoestados de massa (medidos em
eV?).

A grandeza de interesse é a diferenca entre os autoestados de massa, que por sua
vez, depende da razao L/E. Os experiemntos com neutrinos atmosféricos atingem
L/E ~ 10? —10* MeV ™!, enquanto que os solares atingem L/E ~ 10° — 10! MeV 1.
Dai, notamos por que as diferencas de massa sondadas pelos experimentos solares sao

tao menores que aqueles dos atmosféricos (cf. Figura 3.1).
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3.2 Limites cosmolégicos

Interessantemente, os limites mais estritos as massas de neutrinos nao se originam em
medigoes de laboratoério, mas sim em medigoes cosmoldgicas. Estas tém, desde entao,
servido de ensaio para limites cada vez mais sofisticados [71].

Diferentemente dos limites laboratoriais, porém, os limites cosmolégicos sao bem
mais dependentes da modelagem. No minimo, assume-se um modelo cosmolégico,

onde a massa correspondente aos neutrinos é apenas uma das variaveis.

3.2.1 Um primeiro limite cosmolégico

Um dos primeiros limites a massa dos neutrinos advindos da cosmologia aparece nos
papers de Cowsik e McClelland [28, 29]. A epoca, a cosmologia nao tinha ainda
entrado na era de precisao definitivamente sedimentada com as medicoes do COBE
(ver, p.ex. o mini-review [116]). A simplicidade da derivagao inicial, porém, merece
ser reproduzida, pois limites mais sofisticados surgiram desde entao como variantes e
melhorias daquela derivacao.

Dentro do modelo de universo em expansao, neutrinos desacoplam-se do plasma
primordial quando a temperatura do Universo atinge aproximadamente 1-2 MeV,
0 que torna a temperatura da radiagdo de fundo de neutrinos igual a (14—1)1/ ’ da
temperatura da radiac@o de fundo de fétons (CMB)[99].

Cowsik e McClelland assumiram os valores de Hj (constante de Hubble) e ¢
(parametro de desaceleragao) medidos por Sandage - naquela época, 50 km s~ Mpc™!

e 0.94, respectivamente. Assumindo-se a cosmologia padrao (universo tipo FRW, em

expansao), obtém um limite sobre a massa total gravitacional do universo:
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o 3Hyqo
Ptot = 47TG

(=N

<10*eV.em™ (3.2.1)

Calcularam também a densidade numérica de neutrinos hoje, z = 0

3 3
T, _
1 ~ 0.0193(2s; + 1) { (0)} ~ 150(2s; + 1)em™  (3.2.2)

n;(0) = 1i(zeq)- { he

1+ 24

onde o indice 7 indica cada familia de neutrino ou antineutrino, s; denota o spin,
T.(0) a temperatura atual da CMB (2.7K), e 2, o redshift de equilibrio antes do
desacoplamento dos neutrinos (ou seja kgT'(ze) ~ 1MeV).

No paper original, em 1972, os autores nao consideraram o neutrino do tau, por

isso obtiveram, comparando 3.2.1 e 3.2.2 1

m, < 8eV (3.2.3)

3.2.2 O limite de Gunn e Tremaine

Em 1979, Tremaine e Gunn [125] (TG) publicam um trabalho criticando e estendendo
a andlise de Cowsik e McClelland [28, 29]. Eles trazem um novo elemento para a

analise: restricoes devidas ao espaco de fase dos neutrinos.

!Considerando 3 familfas (vezes 4, pois se conta particula e anti-particula e o fator spin), teriam
obtido m, < 5 eV.
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Como a secao de choque dos neutrinos é muito pequena, sua funcao de distribuicao
fina, fine-grained, desde o desacoplamento (em 7' ~ 1 MeV) segue inalterada, man-
tendo a forma de Fermi-Dirac [67]. O méximo dessa distribuigao ¢ igual a h=3 (ou
seja, uma particula por elemento de volume 2h3).

A evolucao nao colisional faz com que a funcao de distribuicdo grossa, coarse-
grained, seja sempre inferior a distribuicao fine grained. Admitindo-se que o objeto
colapsado siga aproximadamente uma esfera isotérmica, sabemos que a funcao de

distribuicao coarse-grained é dada por [18]:

f(r,p) = 2mm20?) = Dn(r)exp [2;5;} (3.2.4)

Como p, = n.m,, temos que o maximo da fungao f(r,p) é

F(r,p)mas = (27)"CPm 4673, (3.2.5)
Assumindo 3 neutrinos (e seus antineutrinos), comparando com a densidade maxima
inicial, e associando o2 ~ T' obtemos:

LT\ B2
max — 1 10_28 (ﬂ) 1 17 . -3 326
P x leV keV &t ( )

Invertendo para m,,, Tremaine e Gunn conseguiram colocar um limite para a massa

dos neutrinos, a época, m, ~ 3.6 V.
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3.2.3 Limites cosmolégicos recentes e futuros

Nossa exposicao até aqui apresentou limites razoavelmente seguros e, em grande ex-
tensao, independentes da modelagem. As recentes observagoes da radiacao cosmica
de fundo (CMB) e da estrutura do universo em larga escala (LSS) impoem novos
limites, porém mais dependentes da modelagem.

As andlises mais precisas da CMB provém dos dados obtidos pelo satélite Wilkin-
son Microwave Anisotropy Proble (WMAP). Os dados sdo analisados apés periodos
definidos. O primeiro ano de atividade gerou um conjunto de dados e de analises
publicados em 2003, que doravante chamaremos de WMAP-1 [119]. Essas foram re-
finadas e em 2007 as analises correspondentes a 3 anos, WMAP-3, apareceram na
literatura [120]. As interpretagoes cosmoldgicas dos dados de 5 anos, WMAP-5, sur-
giram recentemente, [64].

Komatsu et al. (2009) [64] observam que os limites (a massa dos neutrinos)
oriundos apenas da CMB sao menos estritos devido ao seguinte raciocinio simplificado.
Neutrinos somente marcariam de forma perceptivel a CMB se nao-relativisticos na
época do desacoplamento, z.,. Como em z.,, ~ 1090, T, ~ 3000K ~ 0.26 eV. A
energia média para neutrinos relativisticos ¢ dada por < E >~ 3.15(4/3)Y/3T, ~ 0.58
eV. Portanto, se a escala de massa for menor que esse valor, por exemplo, o mais
massivo possuir m, < 0.58 eV, causara pouco impacto na CMB.

A Tabela 3.1 [71], embora j& superada pelos dados do WMAP-5, ilustra o quanto
se pode limitar m, com base apenas na CMB. Limites atuais com base apenas na
CMB (dados WMAP-5) [64] inidcam m,, < 1.3 eV (95% C.L.), mas considerando-se
o modelo ACDM e w = —1.

Utilizando dados da LSS, estreitam-se os limites. A logica geral é a seguinte;
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Tabela 3.1: Limites superiores para m, (eV, 95% CL) a partir de anélises da CMB
apenas. Tabela adaptada de [71], onde as referéncias para cada um dos limites estao
listadas explicitamente.As siglas utilizadas, além do WMAP-1 e WMAP-3, descrevem
diferentes experimentos: Very Small Array (VSA), Arcminute Cosmology Bolometer
Array Receiver (ACBAR), Cosmic Background Imager (CBI), Balloon Observations
Of Millimetric Extragalactic Radiation and Geophysics (BOOMERANG), Degree An-
gular Scale Interferometer (DASI), Millimeter Anisotropy eXperiment IMaging Array
(MAXIMA)

Limite (M, <) Origem dos Dados

10.6 WMAP1

2.0 WMAP1

2.0 WMAP3

2.1 WMAP1, VSA, ACBAR & CBI
1.6 WMAP1, VSA, ACBAR & CBI
3.1 WMAP1, BOOMERANGO03, VSA,

ACBAR, CBI, DASI & MAXIMA

obtendo-se medidas mais precisas da “régua cosmica’, ou seja das distancias até
objetos distantes, melhoram-se os limites, pois aperfeicoa-se o modelo cosmoldgico.
Por isso a quase totalidade de melhorias aos limites de CMB advém de melhorias na
determinacao de distancias césmicas como, por exemplo, através de dados do Hubble
Space Telescope (HST) Key project, ou de projetos de observacao de supernovas (SN).
Importantes sao também os redshift surveys dentre os quais destacam-se o 2-Degree
Field (2dF) e o Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

Um dos efeitos da presenca de neutrinos na LSS é o damping do espectro de
poténcias (Power Spectrum) da matéria em pequenas escalas, reconstruido a partir
dos surveys. Estima-se que neutrinos com massa ~ 0.1 eV produziriam damping de
~ 1%, enquanto que neutrinos com espectro degenerado e massa ~ 2eV, causariam

damping de ~ 10% [71].



64

Tabela 3.2: Limites superiores para m, (eV, 95% CL) a partir de andlises da CMB,
redshift surveys (power spectrum da matéria) e outros dados. Tabela adaptada de
[71], onde as referéncias para cada um dos limites estao listadas explicitamente.

Limite Dados (além do WMAP-1)
1.2 CMB (pre-WMAP), 2dF-gal
1.0 + HST, SNTa
1.74  SDSS-gal
0.75  CMB (pre-WMAP), 2dF-gal, SDSS-gal, HST
1.0 ACBAR, 2dF-gal, SDSS-gal
0.6 4 HST, SNIa
0.96  VSA, 2dF-gal
1.54  SDSS-gal, SNIa
1.4 CMB, 2dF-gal, HST, SNIla
1.2 CMB, 2dF-gal, SDSS-gal
1.27  CMB, SDSS-gal
1.16  CMB, 2dF-gal
0.87  WMAP3, 2dF-gal

Notamos que este efeito nao é tinico. Quando ainda relativisticos, os neutrinos
participam na densidade de radiagao e quando tornam-se nao relativisticos, engrossam
a densidade de matéria. Portanto, dependendo do valor da massa de repouso dos
neutrinos, o momento de equilibrio de densidades (transicao entre matéria e radiacao)
é afetado, com imediato impacto no crescimento de flutuagoes (que se admite ocorrem
na era dominada pela matéria [99]).

A tabela 3.2 mostra limites onde os dados derivados da CMB sao completados
com dados da LSS.

Komatsu et al [64] listam varios dos trabalhos publicados sobre o assunto apds a
liberacao dos dados WMAP-3. Na miriade de analises nota-se que diferentes limites

aparecem dependendo: (1) da escolha dos dados, (2) dos parametros dos modelos
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Figura 3.3: Limites superiores atuais (95%CL) sobre a soma das massa dos neutrinos,
derivados de dados cosmolégicos em comparagao com os valores oriundos de oscilacoes
de neutrinos (nivel de 30).

cosmolégicos investigados [64].

Mais importante ainda, Lesgourgues e Pastor [71] notam que os limites via CMB e
LSS dependem bem mais fortemente dos modelos utilizados. Lembram que as anélises
utilizadas na estimativa dos parametros associados aos modelos cosmoldgicos sao, com
poucas excecoes, Bayesianas. Tais analises possuem caracteristicas especificas, difer-
entes das andlises frequentistas normalmente utilizadas para estabelecer intervalos de
confianca em fisica. Adicionando-se variaveis a um modelo, pode-se, por exemplo,

aumentar um intervalo de confianca sobre uma das variaveis ao invés de diminui-lo.
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Modelo 68% CL 95% CL

ACDM 058<m, <1.17 [ 031 <m, <1.48

wCDM 1.58 <m, <259 |0.92<m, <3.02
wCDM + €, 0.07 <m, <1.05 m, < 1.8

ACDM+G(z) | 0.018 <m, <0.62| m, <1.04

wCDM + G(z) | 1.05 <m, <233 | 0.22 < m, < 2.68
wCDM +8,, + G(2) m, < 0.62 m, < 1.32
ACDM +G(a,7,2) |0.034 <m, <0.71 m, < 1.05

Tabela 3.3: Resultados para modelos cosmoldgicos diferentes. Fonte: Ferreira et al.
[39].

Modelo 68% CL 95% CL
ACDM m, <0.16 m, < 0.38
wCDM 0.32<m, <0.97 | 0.064 <m, <1.27
wCDM + €, 0.02<m, <1.27 m, < 3.065
ACDM +G(z) m, < 0.14 m, < 0.35
wCDM + G(z) 0.015 < m, <0.53 m, < 0.92
wCDM +Q,, + G(2) m, < 1.38 m, < 2.79
ACDM +G(a, 7, z) m, < 0.16 my, < 0.35

Tabela 3.4: Resultados para modelos cosmolégicos diferentes, excluindo-se os dados
de supernovas. Fonte: Ferreira et al. [39].

A questao da dependéncia com a modelagem fica clara em um trabalho mais
especulativo, de Ferreira et al. (2008) [39]. Em uma abordagem nao convencional,
os autores perguntam que limites colocariam sobre neutrinos massivos (dado que
existem) ao testarem modelos cosmolégicos alternativos. Notamos através das tabelas
3.2.3 e 3.2.3 como os limites podem variar fortemente com a modelagem.

Satélites como o Planck em conjunto com surveys mais completos e detalhados cer-
tamente testarao limites mais reduzidos como mostram as simulagoes de [71]. Mesmo

nos cenarios simulados para o futuro, ha espaco para fenomenologias alternativas, que
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incluem neutrinos estéreis (nao interagem via interagao fraca), ou neutrinos superpe-

sados [19], que nao serdo considerados aqui.



Capitulo 4

Neutrinos no centro dos
aglomerados de galaxias

A importancia de neutrinos na dinamica de aglomerados tem longa historia. Conforme
vimos no Capitulo 3, Cowsik e McClelland [28, 29] notaram que, mesmo com uma
aproximacao bastante simples, a relevancia de neutrinos para a determinacao da
massa dos aglomerados era clara.

De fato, no paper de 1973 os autores modelam os aglomerados como um gas de
férmions em um potencial constante (utilizando os resultados em Laundau e Lifishtz
[67]) e conseguem o surpreendentemente atual resultado de que para obter as massas
corretamente precisavam de neutrinos nao relativisticos de massa m, ~ 2eV.

Escolha semelhante tem sido invocada recentemente para salvar a MOND no cen-
tro dos aglomerados. Este capitulo analisa criticamente o impacto dos neutrinos como
componente escura no centro dos aglomerados. Tem por base o trabalho de Peres e

Dottori [100].

68
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4.1 A MOND e neutrinos

Os problemas enfrentados pela MOND no centro dos aglomerados foram discutidos
no Capitulo 2. Mesmo reduzindo a discrepancia entre massa observada e inferida
dinamicamente, a descricao MOND ainda nao conseguia contabilizar toda a matéria
no centro dos aglomerados sem recorrer a uma componente escura.

Em 2002, Sanders e McGaugh [114] j& mencionam a possibilidade de parte dessa
matéria ainda nao explicada pela MOND ser composta de neutrinos de poucos eV.
A mencao é breve, nao passando de poucas linhas. Em 2003, porém, Sanders ([112],
S03), em um exercicio de raciocinio inverso, propoe que neutrinos de poucos eV sejam
seriamente considerados como uma predicao da MOND sobre o balango de massa nos
centros dos aglomerados de galdxias. Sanders (2007) ([113], S07) revisa e estende
o paper de 2003, tecendo outras previsoes. Daqui em diante, denominaremos esse
modelo de MOND+v.

S07 reconhece desde o inicio os problemas levantados em [2], dentre os quais
a impossibilidade de fitar-se apropriadamente o perfil de temperatura com a MOND
apenas. Com a presenca de neutrinos virializados no centro teriamos a adi¢ao de uma
terceira componente ao inventario de massa: além dos barions do material estelar e
do gas quente.

Se a componente de neutrinos for dita “rigida”, ou seja, possuir densidade aprox-
imadamente constante e for gravitacionalmente mais relevante que as outras com-
ponentes podemos aproximar a densidade de neutrinos utilizando a Equacao 3.2.6

modificada (igualdade quando a densidade for igual a densidade maxima inicial):

L/ N\ 32
<23 %105 Mope? ( My ) - 41.1
v = % oPp¢ 2eV keV ( )
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A utilizacao qualitativa desta expressao ja conduz a resultados interessantes. Se
a virializacao for acentuada no centro, conforme espera-se, pode-se admitir que a
densidade eletronica siga a densidade de neutrinos, n. < n,. Dai, pela Equacao
4.1.1 terfamos que n. o< T%2. Como sabemos que no plasma altamente ionizado dos

aglomerados L o n?, obtemos

LocT? (4.1.2)

onde L é a luminosidade do aglomerado nos Raios-X e T a temperatura média
(normalmente ponderada pela emissividade). Essa relagao é verificada observacional-
mente [9, 54] e nao pode ser obtida da MOND apenas.

Outra predicao qualitativa derivada diretamente da MOND diz respeito a relacao
massa-temperatura, M — T, no Raio-X. Independente das caracteristicas da compo-

nente, se ela segue a equacao de equilibrio hidrostatico da MOND 2.5.5, obtemos

M o T? (4.1.3)

conforme obtido observacionalmente (p.ex. [88]).

Apesar das confirmacgoes qualitativas, precisamos verificar se a MOND+v passa
também nos testes quantitativos. O principal instrumento de anélise neste caso tem
sido um diagrama onde se compara a densidade e a temperatura da componente no

aglomerado.
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4.2 O diagrama DT e a massa dos neutrinos

Quando plotamos a relacao 4.1.1 em um diagrama [og-log da densidade versus temper-
atura, obtemos linhas retas caso a igualdade subsista. Denominaremos esse diagrama
de diagrama densidade-temperatura ou diagrama-DT.

Conforme ja mencionamos as retas correspondem a locci onde a densidade ¢ igual
ao maximo permitido no espaco de fase. As declividades das retas sao fixadas e a
posicao de cada reta depende de m,,.

A massa m, representa, portanto, a soma das massas de todas as espécies de
neutrinos, mas por simplicidade trabalharemos com um tnico valor. A temperatura,
que pode variar com o raio, ¢ estimada de varias formas, mas mais comumente utiliza-
se a média ponderada pela emissividade medida nos Raios-X.

Admitindo-se também que a relaxacao violenta tenha virializado quase comple-
tamente o centro dos aglomerados, e a MOND+wv valha, os aglomerados devem
posicionar-se em uma linha reta no diagrama-DT. Tal observagao serviria dois propos-
itos: validaria a MOND+v e serviria como um limtador a massa dos neutrinos.

Em uma varredura da literatura, notamos que diagrama semelhante foi primeira-
mente utilizado na modelagem de dois aglomerados (Coma e A119) por Treumann
et al. (2000) [129]. Porém, foi Sanders (2002) quem primeiro utilizou-o na forma
presente e, desde entao, tem aparecido em varias andlises envolvendo lentes grav-
itacionais. Peres e Dottori (2009) [100] batizaram-no de “diagrama DT”e fizeram a
primeira analise critica de seu uso através do estudo de uma amostra bem conhecida
na literatura, conforme veremos nas préximas segoes.

S03 utiliza o diagrama para a amostra estudada por Reiprich et al (2002) [108].

Nela as massas sao inferidas de forma indireta através de fitting de modelos-3. Em
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S03, embora boa parte dos aglomerados estejam entre as linhas correspondentes a 1-2
eV, um tergo dos aglomerados aparece acima da linha de 2 eV (outliers). A dispersao
no diagrama é grande. Interessantemente, parece haver uma segregacao entre cooling
flows ou cooling cores (CC) e aglomerados nao-CC. Como veremos, esse resultado
nao subsiste a nossa anélise.

Takahashi e Chiba (2007) [121] estudam lentes gravitacionais fracas no contexto da
MOND. De fato, o fazem com base na extensao relativistica (TeVeS) e obtém os perfis
de massa para 3 aglomerados (A1689, CL 002441654 e CL 1358+6245). Colocando-os
em um diagrama DT, eles obtém a Figura 4.1, donde se nota que, dentro da hipdtese
MOND+v, seria necessario que a massa dos neutrinos fosse superior a 2eV; no caso
de Abel 1689, por exemplo, seria necessario m, > 4 eV.

Natarajan e Zhao (2008) [90] utilizam uma andlise de lentes gravitacionais fortes
e fracas para estimar as densidades centrais dos aglomerados e inferir quais massas
de neutrinos seriam admissiveis.

Eles testam dois cendrios bésicos: 3 familias de neutrinos de 2 eV e outro com 2
neutrinos estéreis de m ~ 7 eV e 3 familias de neutrinos normais com m ~ 0.08eV. Em
nenhum caso obtém sucesso, concluindo que uma componente do tipo neutrinos nao
se coaduna com os limites experimentais para m,. Contudo, os autores mencionam
explicitamente, que estao interessados na escala dos 20-50 kpc centrais, o que para a
maioria dos aglomerados ricos (em especial os que produzem lentes) ndo cobre sequer
o halo da galaxia central dominante.

Também recentemente, Angus et al. (2008) [6] estudaram a MOND+v, testando-a
para aglomerados menores e grupos de galaxias. Os autores notam que a maior difi-

culdade de reconciliar as observacoes com a teoria ocorre para os grupos e aglomerados
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Figura 4.1: Diagrama DT para trés aglomerados, obtido por Takahashi e Chiba [121].
Nota-se que todos indicam m, > 2 eV, em especial A1689.
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mais frios (menos massivos). A componente estelar é cuidadosamente tratada, mas a
maior parte da diferenca que permanece inexplicada ocorre justamente nos 100 kpc
mais internos. OS autores nao apresentam explicitamente um diagrama DT, mas um
semelhante: M, vs. T.

Peres e Dottori (2009) [100] revisitam a MOND+v e observam que varios pontos
tem sido esquecidos ao proceder-se a andlise do diagrama DT. Como a amostra uti-
lizada é completa (incluindo aglomerados massivos e grupos), concluem que neutrinos

com massa ~ 2eV nao podem ser facilmente descartados.

4.3 A amostra B55

Conforme vimos até aqui, a banda de Raios-X ¢é especialmente adequada para a
medi¢ao dos perfis de massa dos aglomerados, o que levou a criacao e estudo de
diversas amostras de objetos, com diferentes finalidades de uso. Nao é nosso objetivo
revisar o desenvolvimento histérico das amostras de aglomerados ou a perspectiva de
seu desenvolvimento futuro em detalhe. Diferentemente, comentaremos sobre uma das
amostras por sua relevancia histérica e por ter sido fonte principal do presente estudo:
a amostra dos 55 aglomerados mais brilhantes nos Raios-X no universo préximo, que
denominaremos de B55 (Brightest 55) daqui em diante.

Edge et al. [32, 31] selecionaram a maioria dos aglomerados da B55 através de
observagoes com os satélites Einstein e EXOSAT. Utilizando essa lista, Peres et al.
(1998) [101] completaram a B55 e utilizaram apenas observagoes do satélite ROSAT!.

A amostra é limitada por fluxo. Todas as observagoes possuem fluxo maior que

'Sempre que possivel, foram utilizadas observacdes dos dois instrumentos: o Position Sensitive
Proportional Counter (PSPC) e o High Resolution Imager (HRI).
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1.7x107 erg.cm 2571,

A homogeneidade da andlise (sele¢ao e tratamento dos dados do ROSAT por Peres
et al.) dessa amostra e sua completude sao grandes trunfos, assim como sua resolugao
espacial (em alguns casos 4 arcsec em Raios-X). A listagem completa dos aglomerados
estd apresentada na Tabela 4.1. Outros dados tais como a presenca de atividade no
radio para as galdxias centrais ou as temperaturas médias podem ser encontradas em

Peres et al. [101].
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Tabela 4.1:  Amostra B55. (a) Nome do aglomerado; (b) Ascensio reta do pico de Raio-X
(J2000); (¢) Declinacio do pico de Raio-X (J2000); (d) Ascensao reta do pico no Otico (J2000); (e)
Declinacio do pico no Otico (J2000); (f) Diferenca entre os picos, em arcsec. Fonte: Peres et al
(1998) [101].

Cluster AR. (Raio-X) Dec. (Raio-X) A.R. (Otico) Dec. (Otico)  Af
(a) (b) (c) (d) () (0
A85 00 41 50.8 —09 18 07 00 41 50.4 —09 18 12 8

A119 00 56 16.8 —01 14 45 00 56 16.1 —011519 36
A262 01 52 45.4 36 09 26 01 52 46.5 36 09 06 24
AWM7 02 54 27.4 41 34 51 02 54 27.5 41 34 46 5
A399 02 57 53.6 13 01 47 02 57 53.2 13 01 50 7
A401 02 58 56.0 13 3503 02 58 57.8 13 34 57 27
A3112 03 17 57.7 —44 14 17 03 17 57.7 —44 14 18 1
A426 03 19 48.0 41 30 46 03 19 48.3 41 30 41 6
2A 03354096 03 38 40.2 09 58 12 03 38 40.6 09 58 11 6
A3158 03 42 50.9 —53 37 32 03 42 53.0 —53 37 53 28
A478 04 13 25.0 10 27 59 04 13 25.3 10 27 54 7
A3266 04 31 15.7 —61 27 08 04 31 13.5 —61 27 12 11
A496 04 33 37.6 —13 15 40 04 33 37.8 —13 1543 4
3C129 E— e 04 48 58.2 4502 01 —
A3391 06 26 19.9 —53 41 53 06 26 20.4 —53 41 36 18
A576 07 21 31.2 55 45 52 07 21 30.2 55 45 40 15
PKS 0745-191 07 47 30.9 —19 17 43 07 47 31.3 —19 17 40 6
A644 08 17 25.5 —07 30 40 08 17 25.6 —07 30 46 6
AT54 09 09 18.8 —09 41 20 09 08 32.4 —09 3749 691

Hyd-A 09 18 05.8 —12 05 40 09 18 05.6 —12 05 44 5

A1060 10 36 43.2 —27 31 40 10 36 42.8 —27 31 41 6

A1367 11 44 48.2 19 42 05 11 44 48.0 19 41 18 47

Virgo 12 30 49.0 12 23 35 12 30 49.4 12 23 26 9
Cent 12 48 48.9 —41 18 44 12 48 49.1 —41 18 42 3

Coma 12 59 35.6 27 57 31 12 59 35.6 27 57 34 6

Al1644 12 57 12.2 —17 24 34 12 57 11.6 —17 24 35 9

A3532 12 57 21.8 —30 21 51 12 57 22.0 —30 21 50 3

A1650 12 58 41.7 —01 45 44 12 58 41.5 —01 45 41 4

A1651 12 59 21.7 —04 11 47 12 59 22.5 —04 11 46 12

A1689 13 11 29.5 —01 20 28 13 11 29.5 —01 20 29 1

A1736 13 26 50.0 —27 10 20 13 26 48.7 —2708 37 103

A3558 13 27 56.5 —3129 44 13 27 56.8 —31 29 45 4

A3562 13 33 36.0 —31 40 05 13 33 34.7 —3140 21 23

A3571 13 47 28.4 —32 51 55 13 47 28.3 —32 51 55 1

A1795 13 48 52.7 26 35 30 13 48 52.6 26 35 35 5

A2029 15 10 55.8 05 44 46 15 10 56.1 05 44 41 7

A2052 15 16 43.7 07 01 19 15 16 44.6 07 01 17 13

MKW3s 15 21 51.8 07 42 24 15 21 51.9 07 42 30 6

A2065 15 22 29.0 27 42 33 15 22 29.2 27 42 26 7

A2063 15 23 04.8 08 36 20 15 23 05.3 08 36 33 15

A2142 15 58 20.2 27 13 52 15 58 20.1 27 14 00 8

A2147 _— e 16 02 17.0 15 58 27

A2199 16 28 37.7 39 33 03 16 28 38.6 39 33 04 7

A2204 16 32 47.1 05 34 34 16 32 46.8 05 34 31 5

Tri Aust 16 38 20.3 —64 21 28 16 38 18.3 —64 21 36 20

A2244 17 02 41.9 34 03 30 17 02 42.5 34 03 35 9

A2256 17 03 13.9 78 39 06 17 04 27.1 78 38 25 59

Ophiuchus 17 12 27.8 —23 22 08 17 12 28.2 —23 22 09 6

A2255 17 12 36.2 64 04 09 17 12 35.0 64 04 14 9

A2319 19 21 09.7 43 56 48 19 21 10.1 43 56 43 7

Cyg-A 19 59 28.1 40 44 05 19 59 28.4 40 44 01 5

A3667 20 12 24.3 —56 49 49 20 12 27.4 —56 49 37 25

A2597 23 25 19.3 —12 07 20 23 25 19.7 —12 07 27 9

Klem44 23 47 43.4 —28 08 20 23 47 43.4 —28 08 37 17

A4059 23 57 00.2 —34 45 39 23 57 00.5 —34 45 35 5
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4.4 Analise da amostra B55: o diagrama DT re-
visitado

Os aglomerados da B55 representam os mais brilhantes na banda de 2 a 10 keV?2,
classica para as andlises do Raio-X .

Como a resolucao espectral do ROSAT é precaria, a analise de dados utiliza apenas
imageamento, com detalhes espectrais complementados por missoes anteriores e pela
literatura.

A técnica de anélise seguida foi a da deprojecao, sugerida por Fabian (1981) [34] e
explicada no Capitulo 1. A abordagem é nao paramétrica, pois a massa é obtida em
camadas, via equacao de equilibrio hidrostatico, a medida que se avanca do exterior
para o centro. A exclusao de fontes pontuais e do background utilizou as rotinas
comuns no tratamento de imagens no Raio-X (detalhes em Peres et al (1998) [101]).

As massas de gdas e totais, obtidas via deprojecao para os raios fixos de 500 kpc e
250 kpc (quando possivel), sao apresentadas no Apéndice D. As temperaturas médias
foram extraidas de [101].

Para alguns aglomerados hé medigdes com dois instrumentos: o ROSAT Position
Sensitive Proportional Counter (PSPC) e o ROSAT High Resolution Imager (HRI). O
HRI possui resolucao espacial mais fina, mas um menor campo de observacao. Como
queremos evitar contaminacao pelo componente estelar da galaxia central, utilizamos
apenas os valores correspondentes a um raio de 500 kpc.

Como fixamos o raio em 500 kpc, garantimos de forma simples que a contaminacao

pela componente estelar da galaxia central seria reduzida. Portanto, a massa e a

2A banda espectral do ROSAT é mais estreita, contudo, abrangendo aproximadamente 0.1-2.4
keV.
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densidade da componente v em cada aglomerado foram obtidas a partir dos dados no

Apéndice D, através de

M, = Mo — Mgas (441)

e, dividindo esses valores pelo volume de uma esfera de 500 kpc, obtivemos as
densidades p,.

Os valores assim obtidos diretamente da tabela correspondem ao caso Newtoniano
e estao representados no diagrama DT da Figura 4.2. As barras de erro oriundas de
nossa analise de deprojecao sao obtidas através de aproximadamente 1000 simulacoes
de Monte Carlo. Foram omitidas no diagrama em prol da clareza.

Nao encontramos na literatura diagrama semelhante para uma amostra no caso
Newtoniano. A pequena dispersao chama a atencao e, interessantemente, os valores
de m, sao muito préximos do limite experimental de ~2 eV. A linha perpassando o
grafico (m, = 2eV) ndo é um ajuste estatistico, mas um guia visual.

Para obtermos as massas mondianas precisamos, como vimos, definir uma fungao
de interpolacao pu. Testamos as duas fungdes mais populares 2.2.1 e 2.2.2. As
diferencas entre elas nao foram significantes e os resultados para o caso com pu; =
x/(1 + x) sdo mostrados na Figura 4.3.

Imediatamente vemos que todos os pontos aparecem dentro da regiao 1 < m,, < 2
eV. Mais interessante ainda, nao ha excecoes, diferentemente do verificado em outros
trabalhos [6, 90, 112].

A escolha do raio, fixo em 500 kpc, é de relavancia nas conclusoes, cabendo aqui

alguns comentéarios. Obviamente que, para raios muito mais internos como aqueles
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Figura 4.2: Os pontos representam todos os aglomerados para os quais ha dados a 500
kpc. As barras de erro foram suprimidas na figura, mas estao na tabela do Apéndice
D; s@o oriundas do algoritmo de deprojecao. A linha de 2 eV nao é um ajuste, mas
apenas um guia.

testados pelas lentes (50-100 kpc), as densidades crescem e tornam a MOND+v in-
sustentavel. Porém, distancias no intervalo 50-100 kpc nao deveriam ser o padrao
para tal andlise. As inferéncias com base no diagrama DT para regides muito centrais

(~ 50-100 kpc) podem estar prejudicadas, por exemplo, pelos seguintes fatores[100]:

1. Muitos aglomerados possuem galdxias gigantes, com envelopes > 100 kpc em
seus centros. A modelagem da componente estelar, ainda que cuidadosa, é

aproximada. Mesmo Angus et al. [6], que procederam com a modelagem mais
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cuidadosa da componente estelar da galdxia central, o fizeram através de um

procedimento de fitting de um perfil de Hernquist.

2. Pode haver matéria escura barionica nas regioes centrais em quantidades iguais
as de uma componente de neutrinos de 2 eV, como advogam Combes e colab-
oradores [27, 124]. Parte desses barions escuros pode ter origem em fluxos de
resfriamento, cuja evidéncia espectroscopica para grandes deposicoes desapare-

ceu, mas que podem existir para deposi¢oes menores e intermitentes [102].

3. Muitos aglomerados possuem grandes perturbacgoes em seus centros. Fontes de
radio sdo comuns (Peres et al. [101], p.ex., detectaram a presenga de atividade
no radio para a maioria dos aglomerados da B55) e a possibiliade de AGN
recorrentes (p.ex. Nipotti e Binney [95]) mostra que o ambiente nos primeiros

50 kpc pode nao ser ideal para a aplicagao da hipdtese de atmosfera hidrostatica.

Por outro lado, observar o aglomerado em escalas muito maiores também nao é
apropriado. Muito distante do centro, a relaxacao violenta talvez nao tenha sido
eficiente a ponto de garantir que os neutrinos estejam préximos de sua densidade
maxima.

Além disso, para raios muito grandes, uma das simplificacbes em nossa andlise e
presente em outros estudos envolvendo o diagrama DT fica prejudicada: a de que a
densidade dentro da esfera de raio R seja aproximadamente constante. Sabemos que
o perfil de densidade decresce com o raio (Capitulo 1). Embora essa variagdo também
seja um problema na regioes mais centrais, quando o raio é menor o problema fica
mitigado por dois efeitos: (1) muitos aglomerados parecem possuir perfis mais rasos

e (2) as densidades de neutrinos ji podem estar proxima de um méaximo, validando
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a aproximagcao.
Uma das criticas a escolha de um raio nominal fixo é de que ele corresponda a
diferentes densidades de acordo com o objeto. De fato isso ocorre, mas nao constitui

impedimento para a andlise no diagrama DT.
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Figura 4.3: Os pontos representam todos os aglomerados para os quais hé dados a
500 kpe. Utilizamos a funcao de interpolagao pu(z) = Tiz- As barras de erro foram
suprimidas na figura mas foram consideradas no procedimento de ajuste (fitting). O
expoente encontrado com o melhor ajuste é muito préximo do encontrado por Angus

et al. (2008) [6]

Ajustando a melhor reta aos dados obtemos:



82

o que implica em p ~ T22. Esse resultado é intrigante por dois motivos. Primeiro
¢ um pouco diferente do valor que se esperaria pela MOND apenas: M o< T?. Segundo
pois é muito préximo ao obtido por Angus et al. (2008) [6] de forma independente
e com uma amostra distinta da nossa. Angus et al. obtém M oc T%3. Anilises com
amostras maiores e com maior resolucao vao definir o valor do expoente.

Lembramos que a inclusao dos neutrinos de forma consistente em uma teoria de
formacao de estruturas baseada na MOND ou sua extengao relativista ainda esta em
sua infancia [6, 80, 97]. Novidades podem levar ao entendimento de relagoes como a

discutida acima.

4.5 Cooling Cores no Diagrama DT

Por ultimo, podemos perguntar qual o impacto dos Cooling Cores (CC) na descri¢ao
da MOND+v? Ou seja, ha algum efeito que diferencia os CC dos nao-CC com
relacao a densidade medida pela MOND? A questao torna-se mais interessante quando
lembramos que Sanders (2003) clama por uma diferenca.

Embora a espectroscopia nos Raios-X nao tenha validado o cenério de fluxos de
resfriamento em suas variantes tradicionais [102], os centros de aglomerados podem
ainda ser divididos entre os de temperaturas mais baixas (cooling cores, ou CC) e os
outros.

De forma a manter a homogeneidade da analise, utilizamos a amostra B55 e
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adotamos uma abordagem conservadora na classificagao de CC. Foram considerados
CC os aglomerados que a época da deprojecao apresentaram M > 50 Mg.yr~t. Os
resultados estao plotados na Figura 4.4. Vemos claramente que nao existe a segregacao

encontrada por Sanders [112].
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Figura 4.4: Os pontos representam todos os aglomerados para os quais hé dados a
500 kpe. A presenga de um Cooling Core é marcada com (Y) para sim ou (N) para
nao. Nao ha qualquer tendéncia de segregacao dos aglomerados quanto a presenca de
um CC no diagrama.



Capitulo 5

Conclusoes

A modelagem da matéria escura no centro dos aglomerados de galaxias foi analisada
sob diferentes perspectivas. Apos introduzir o principal instrumento de modelagem
da massa, o perfil radial obtido nos raios-X, investigamos a adequacao de algumas teo-
rias alternativas incluindo uma estatistica nao-extensica (NES) e uma termodinamica
generalizada (TT). A literatura mostrou que a primeira nao consegue reproduzir os
perfis de NF'W a que se propos. Investigamos o segundo caso e notamos que os valores
também nao se adequam as observagoes, embora a pesquisa continue.

Também investigamos a modelagem da matéria nos centros dos aglomerados através
de uma teoria dinamica alternativa (MOND) em especial em sua versao mais recente
e polémica: a dinamica ditada pela MOND, mas com uma componente central com-
posta por neutrinos massivos.

Analisamos criticamente o principal instrumento das andlises anteriores, o dia-
grama Densidade-Temperatura (diagrama DT'), levantando pontos que foram ignora-
dos e como deveriam ter sido tratados.

Testamos a MOND+neutrinos (MOND+v) para uma amostra de aglomerados,

a B55, completa e homogeneamente analisada. Com isso, conseguimos mostrar que,
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diferentemente do que sugerem outros trabalhos, neutrinos de ~ 2 eV nao podem
ser descartados como a componente escura no centro dos aglomerados. Mostramos

também que nao ha relacao ébvia entre cooling-cores e non-cooling cores no diagrama

DT.



Apeéendice A

A hipodtese do equilibrio
hidrostatico

Quando falamos de estrelas, testar hipoteses como a de atmosferas em equilibrio
hidrostatico é relativamente simples. Porém, quando falamos de objetos como os
aglomerados, a distancias e extensoes cosmoldgicas e com forma intrinseca pouco
conhecida [117, 43], notamos que é preciso ser muito mais cauteloso com as hip6tese
de trabalho - por exemplo, ainda recentemente [78, 82| retornou-se a discussao sobre
evaporacao em aglomerados de galaxias.

Em forma elementar, os argumentos teéricos a favor de uma atmosfera hidrostatica
podem ser encontrados, por exemplo, em [115]. Primeiramente, os tempos de colisao
para fons e elétrons (t.,) no Meio Intra-Aglomerado (ICM) sao consideravelmente
menores que os tempos associados a aquecimento ou resfriamento (t...), ou ainda as

escalas de tempo dos processos dinamicos (tgyn)-

teg = 10° yr < teool Layn = 10% yr (A.0.1)

Isso implica que podemos tratar o gas aquecido como um fluido e portanto estimar
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o tempo (ts) aproximado para que uma onda de som cruze as distancias tipicas em

aglomerados. Sarazin [115] (p. 165) estima:

T, \ /2 D
te ~ 6.6 x 108 J A.0.2
8 e (108K) 8 <Mpc) ( )

Como esse tempo € consideravelmente menor que as idades estimadas dos aglom-
erados ou seus tempos dinamicos, ~ 10'° yr, o fluido permanecerd em equilibrio
quasi-hidrostatico, ou seja, perturbagoes serao rapidamente equalizadas e a pressao
serd uniforme em pequenas escalas. Importante notarmos que, caso o potencial varie
violentamente, ou processos termodinamicos ou dinamicos muito rapidos se instalem,
esta aproximacao deixa de viger.

A sélida base tedrica nao é, contudo, pareo para a confirmacao observacional
de uma hipdtese de trabalho. Os testes da validade da hipdtese hidrostéatica para
aglomerados reais utilizam-se, normalmente, de comparacoes com simulagoes. Um
primeiro indicativo de validade, porém, obtém-se da observacao direta das imagens
no Raio-X. Amostras de aglomerados préximos - ou seja z < 0.1 - White et al.
[136], Peres et al. [101], apresentam um ICM que nao parece perturbado ou com
subestruturas visiveis (clumpy).

Simulacoes testando o equilibrio hidrostatico nao sao numerosas pela dificuldade
de separar-se esta hipdtese de outras tais como a forma do objeto, normalmente
assumida como esférica. Porém o recente trabalho de Puchwein e Bartelman [107]
analisa o estado dinamico de aglomerados em geral através da unidao de trés (3)
métodos: Raio-X, Sunnyaev-Zeldovich (SZ) e Lentes Gravitacionais (GL). Os autores

comparam os perfis de massa com e sem a hipotese hidrostatica e reconhecem que ela
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funciona bem para os dados sintéticos utilizados. Também notam que deixa de valer
durante colisoes voltando a ser valida na sequéncia.

Finalmente notamos que o que define normalmente o limite associado ao equilibrio
hidrostatico é o chamado raio do Virial, R,;. , que, em principio, separa a regiao onde a
hipotese vale daquela onde a acrecao de material ou a evaporagao ainda ocorrem. Nao
ha consenso sobre o que seria esse raio de forma precisa, mesmo porque em objetos
como aglomerados de galaxias, que nao sao compactos, nao ha uma fronteira final
clara. Normalmente utiliza-se o valor correspondente a 178 ou 200 vezes a densidade

critica, perir, mas isso varia conforme notado por [134] (p. 525).



Apeéendice B

O modelo beta (ou -model)

Assumindo que o gas é aproximadamente isotérmico, e que a densidade de massa
segue um perfil aproximadamente isotérmico (aproximacao de King para a Esfera

Isotérmica, [63, 18] ), a equacao de equilibrio hidrostatico (1.2.1) torna-se:

1+ (;)2] b (B.0.1)

Ldp,  fmpdp  fm,d
—— = = — | PDMy
pg dr kgT dr kgT dr

onde,

9.02
= r B.0.2
PDMo 4 Gr? ( )
e 02 é a dispersao radial de velocidades do modelo de King.
Integrando a equagao (B.0.1) e definindo:
fmya?
f=—=" (B.0.3)

kgT

obtemos, finalmente, o perfil de densidade do gas no modelo-/3:

B.0.4)

—_
+
N\
S
SN—
%
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O modelo projetado no céu, I1(b), onde b é o raio projetado, é obtido através da

projecao da emissividade do gas e conforme:

* edr?
um:iL S (B.0.5)

Como a emissividade pode ser escrita para o caso de um plasma dominado por

Brehmstrahlung [115] por?:

e:(ﬁ%)QAGw (B.0.6)

podemos integrar (B.0.5) utilizando [47], o que gera:

b 2 0.5—30
) = I 1+<7)] (B.0.7)
onde
2
hz(ﬁﬁ).QAﬂwB@ﬁ—O&OM (B.0.8)

e B(z,y) é a fungdao beta [47].

LA é a funcdo emissividade por fon quando a densidade eletronica é unitdria. Também chamada
de cooling function, depende apenas da temperatura para as temperaturas e densidades tipicas dos
plasmas em aglomerados [115].



Apéndice C

Equilibrio hidrostatico para a

termodinamica de Treumann

A equagao do “gds ideal” (com particulas de massa m) na termodinamica derivada

por Treumann (TT) é derivada em [126]:

N k  [nD(k—1/2)]%7
pPV=———|—— C.0.1
ﬁk—3/2{n I'(k+1) ( )
onde 8 = kB%’ n=N/V, n= (27”2#)3/2 ek >3/2.
Reorganizando podemos escrevé-la como:
P = B.n*T" (C.0.2)

onde
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k Dk — 12157 [ 2nmkgT\ 27172
B=B(k)=k3-k_3/2.{ NCESY } (T) (C.0.3)
a=alk)=1-- _11/2 (C.0.4)
8= B) =1+ 37— €05

Utilizando a expressao e procedendo como descrito no Capitulo 1, obtemos a

equagao desejada:

dln p, n dInT,
“dlnr “dlnr

M) =~ LT ) (C06)



Apendice D

Massas de gas e total para a

amostra B55

A seguir sao apresentados os resultados da Anélise de Deprojecao. A tabela inidca:
(a) Nome do aglomerado. (P) indica observagao com o PSPC, (H) com o HRI; (b) a
massa de gas a 0.5 Mpc or 0.25(") Mpc, em unidades de 10 My; (c) a massa total a
0.5 Mpc ou 0.25(") Mpc, em unidades de 10*2 My; e (d) a percentagem entre massa
gasosa e total dentro de 0.5 ou 0.25(")Mpec. Os resultados sao apresentados aqui para

facilitar a leitura do texto principal.
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Cluster Mgas Mtot Mgas/Mtot (%)
A85(H) —— -
A85(P) 31.2+0.5 166 1940.3
A119(P) 15.540.5 89 1840.6
A262(P) 2.540.01 33t 8t
AWMT7(H) —_——— = S
AWMT7(P) 15.440.2 89 1740.2
A399(H) 22.24+1.5 163 1440.9
A401(P) 435.340.7 235 1540.3
A3112(P) 26.74+0.6 140 1940.4
A3112(H) 10.140.31 751 1340.47
A426(H) —_——— - -
A426(P) 34.4+0.4 130 2640.3
2A 0335+096(H) ———— ———— I
2A 0335+096(P)  18.540.5 86 2240.6
A3158(P) 26.940.7 194 1440.4
A478(H) 13.94-0.4% 108t 13+0.41
A478(P) 44.140.5 272 1640.2
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Cluster Mgas Mtot Mgas/Mtot (%)
A3266(P) 29.440.5 163 1840.3
A3266(H) 22.14+1.6 146 1541.1
A496(H) —_—— = -
A496(P) 6.5+0.1% 63t 10+0.21
A3391(P) 16.140.5 161 1040.3
A576(H) _—— - -

PKS 0745-191(H)  18.040.7F 1491 1240.51
PKS 0745-191(P)  55.7+1.1 329 1740.3
A644(H) 9.340.4% 92f 1040.41

A644(P) 37.240.5 253 15=40.2
AT754(P) 24.34+0.5 189 1340.3
AT54(H) 5.940.2 48 1240.4

HYD-A(H) _—— - -
HYD-A(P) 26.54+0.3 166 16+0.2
A1060(P) 2.840.01 40t 7t
A1060(H) _——— = I
A1367(P) 2.540.01 23t 11t

VIRGO(H)
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Cluster Mgas Mtot Mgas/Mtot (%)
VIRGO(P) —_—— == -
CENT(H) —_——— - S
CENT(P) 3.240.1% 341 940.3F
COMA(P) 27.840.2 220 1340.1
COMA (H) —_——— - S
A1644(H) —_——— = S
A3532(P) 18.240.6 132 1440.5
A1650(H) 10.140.61 60t 17411
A1651(P) 29.940.6 250 1240.2
A1689(P) 64.6£0.9 476 1440.2
A1689(H) 57.74+3.2 420 1440.8
A1736(H) 2.840.37 211 1341.47
A3558(H) 5.840.2% 56T 10+0.41
A3558(P) 31.540.2 226 1440.1
A3562(P) 17.340.3 105 1640.3
A3571(H) 7.840.21 81t 1040.31
A3571(P) 30.0+0.5 220 144:0.2
A1795(P) 31.940.3 133 2340.2
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Cluster Mgas Mtot Mgas/Mtot (%)
A1795(H) 11.440.4 79 1440.5
A2029(H) 13.440.31 116t 1240.31
A2029(P) 44.5+0.5 251 184:0.2
A2052(P) 15.940.4 107 1440.4
A2052(H) 5.140.3 49 1040.6
MKW3(P) 7.140.1% 58t 1240.21
MKW3(H) —_———— - == -
A2065(H) 6.840.51 90t 840.61
A2063(P) 15.840.3 116 14+0.3
A2142(P) 52.040.8 369 1440.2
A2142(H) 47.240.3 349 1440.1
A2199(H) —_——— = -
A2199(P) 20.840.2 146 1440.1
A2204(P) 51.6+1.2 339 1540.4
A2204(H) 21.0£0.6F 186t 1140.31

TRI AUST(P) 38.8+0.7 197 2040.4
A2244(P) 35.7+1.2 284 1340.4
A2256(P) 24.440.4 154 1640.3
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Cluster Mgas Mtot Mgas/Mtot (%)
A2256(H) 26.540.3 159 1740.3
OPHI(P) 37.6+£0.7 242 16+0.3
OPHI(H) —_—— = -
A2255(P) 21.540.5 171 1340.3
A2319(H) 9.940.51 103t 104-0.51
A2319(P) 37.0+1.2 240 1540.5

CYG-A(H) 9.040.31 109t 840.3%
CYG-A(P) 28.240.8 201 1440.4
A3667(P) 24.840.4 153 16=+0.3
A2597(H) —_——— == E
A2597(P) 22.940.6 217 1140.3
KLEM44(P) 4.340.27 507 940.41
A4059(H) 1——— - -
A4059(P) 19.6+0.6 98 2040.6
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