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Resumo

Neste trabalho empregamos diferentes métodos de sintese de populagoes es-
telares para investigar as populacoes estelares de galaxias com formacao estelar.
Também estudamos como a morfologia e abundancia do gas ditam os possiveis
cenarios de formacao estelar — continuo ou instantaneo. Estamos particularmente
interessados em estudar estrelas de alta massa e técnicas para detecta-las. Este tra-
balho ¢ dividido em trés partes. Na parte I discutimos o cdédigo Starburst99 e a
nova biblioteca de estrelas de baixa metalicidade que adicionamos ao codigo. Esta
nova biblioteca de baixa metalicidade (Z = 1/4Z) extendeu o cédigo Starburst99
ao regime de baixa metalicidade e verificamos que os ajustes sintéticos sao melhora-
dos pelo uso da nova biblioteca. Na parte II empregamos um cédigo de sintese que
desenvolvemos ao estudo de uma grande amostra de galdxias Starburst Nuclear e
HII. Descobrimos que muitas das propriedades destas galaxias podem ser resumidas
e melhor estudadas através do uso do vetor de populagoes Z, cujas componentes re-
presentam a contribuicao de diferentes elementos da base com idades e metalicidades
conhecidas. Combinando componentes com idades semelhantes podemos simplificar
ainda mais esta representacao, escrevendo: ¥ = (zy,xr,z0); onde Ty, T e Tp SA0 as
componentes representando respectivamente as populagoes jovens, intermediarias e
velhas. Propriamente combinando os diferentes componentes de idade podemos de-
finir a idade média ponderada pela luz (logt),. Verificamos que esta representacao
¢ uma maneira poderosa de descrever as propriedades desta amostra, pois as idades
das galdxias descritas por (logt), relacionam-se a varias outras propriedades. Em
particular, relacionamos (logt); a largura equivalente de Hf, W}}bg Encontramos
que (logt), atua como um “relégio natural” que corretamente descreve o comporta-
mento da diluicao da ngg com o tempo. Na parte III deste trabalho investigamos
uma amostra de 32 galaxias Starburst no ético e no infra-vermelho para estudar a
formacao de estrelas massivas no regime de alta-metalicidade. Em particular, tenta-
mos entender se a formacao de estrelas Wolf-Rayet é favorecida de alguma forma em
sistemas de alta metalicidade. Estudos anteriores encontram galdxias Wolf-Rayet
em ambientes de baixa metalicidade e a questao é entender se estamos diante de
um efeito de selecao ou diante de uma diferenga natural entre os regimes de baixa e
alta metalicidade. Estudamos as populacoes estelares da amostra utilizando tanto
o cédigo Starburst99 como o STARLIGHT. Também investigamos as propriedades
da saliéncia Wolf-Rayet (uma clara indicagdo de estrelas com M > 25Mg) cen-
trada em 4640 A e calculamos o niimero de estrelas WR de Nitrogénio e Carbono.
Encontramos que grandes concentracoes de estrelas WR sao preferencialmente en-
contradas em galdxias muito jovens, indicando que a idade destes sistemas ¢ um
fator determinante na deteccao destas estrelas.



Abstract

In this work we apply several stellar population synthesis techniques to inves-
tigate the stellar populations of star-forming galaxies. We will also address how
the morphology and gas abundance dictates the possible scenarios or star forming
regimes — continuous or instantaneous. We are mainly interested in massive star
formation and in techniques to detect them. This work is divided in three parts. In
part I we discuss the Starburst99 code and the new low-metallicity library of stars
that we added to the code. This new library (Z = 1/4 Z;) extended the Starburst99
code to the low-metalicity regime. We note that the synthetic fits are improved by
employing the new low-metalicity library. In part II we apply a synthesis code
to a large sample of HII and nuclear Starburst galaxies. We find that many of the
properties of these galaxies can be sumarized and understood by using the popula-
tion vector &, whose components represent the contribution of base elements with
known ages and metalicities. We can combine age components with similar ages:
¥ = (vy,xr,20); where xy, x5, To are components respectively representing the
young, intermediate and old populations. By properly combining different age com-
ponents we define the average age of the galaxy weigthed by the light as (logt),.
We find that this representation is a powerfull way to describe the star-forming
properties of this sample of HII and nuclear Starburst galaxies. The ages of the
galaxies described using (logt), relate to several other properties. In particular,
we relate (logt), to the equivalent width of H3, W5 and we find that (logt)y is
a “natural clock” which correctly describes the way W}}bg decreases with time. In
part III we observed a sample of 32 Starburst galaxies in the optical and infrared to
study massive star-formation in the high metallicity regime. In particular we try to
understand if the formation of Wolf-Rayet stars is favored in any way at high meta-
licity. Previous Wolf-Rayet galaxies were found in low-metallicity environments and
we would like to understand if this is a selection effect or a true difference between
low and high metallicity galaxies. We studied the stellar populations of our sample
by using both the Starburst99 and the STARLIGHT codes. We also investigate the
properties of the Wolf-Rayet bump (a clear indication of stars with M > 25M)
centered at 4640 A and we derive the numbers of Nitrogen and Carbon Wolf-Rayet
stars. We find that large populations of Wolf-Rayet stars are preferably found in
very young galaxies, indicating that the age of these systems is an important factor
in the detection of such stars.
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Capitulo 1

Introducao: Galaxias com
Formacao Estelar Intensa e suas
Populacoes Estelares

A galdxia espiral M83 estd localizada a uma distancia de 12 milhoes de anos
luz (4.1 Mpc) da Terra. Ao seu lado, existe uma galdxia-ana chamada NGC 5253,
que apesar de pequena em comparacao com sua companheira, apresenta um enorme
brilho superficial. Este altissimo brilho superficial esta diretamente relacionado com
a alta taxa de formacao estelar que NGC 5253 apresenta—muito mais elevada que a
de sua companheira M83. Isto significa que NGC 5253 esta transformando enormes
quantidades de gas e poeira em estrelas, numa velocidade maior do que a maioria
das galaxias (Turner, Beck & Ho 2000). Os episédios de formagcao estelar no nucleo
de NGC 5253 possuem idades da ordem de 10 milhoes de anos (Calzetti et al. 1997).

Apesar do fenomeno de formagao estelar ter sido comum em todo o universo ao
longo de sua histéria, apenas algumas galaxias exibem este fenomeno de maneira
tao intensa em periodos de tempo tao curtos, como em NGC5253. Apesar de conter
aproximadamente 100 bilhoes de estrelas, a nossa propria galdxia - a Via-Lactea,
nao possui elevadas taxas de formacao estelar, pois em média a cada ano, apenas 1
M, de gas é transformada em estrelas. Por outro lado, em galdxias com formacao
estelar intensa, esta taxa pode chegar a dM/dt ~ 100 Mg /ano, ou seja, 100 vezes
mais intensa do que na Via-Lactea. FEstas galdxias que possuem altas taxas de
formacao estelar sao chamadas de galdxias Starburst.!

Ao longo deste capitulo introduziremos uma série de conceitos que nos permitirao
abordar o problema e os objetivos deste trabalho. Na secao 1.1, vamos mostrar
como variam as populacoes estelares em galdxias com diferentes morfologias. Na
secao 1.2 veremos em mais detalhes o que define o fenomeno de formacao estelar
intensa ou Starburst. Veremos também as caracteristicas especiais que existem em
galaxias Starburst que as permitem formar estrelas em taxas tao elevadas. Na segao
1.3 discutimos as estrelas Wolf-Rayet, que constituem um tipo raro e especial de
estrelas que populam algumas galaxias com formacao estelar intensa. Na secao 1.4
faremos uma breve revisao das diversas classificagoes de galaxias Starburst. Por fim,

L A palavra Starburst vem da lingua Inglesa e significa literalmente formacdo intensa de estrelas.
Por ser de uso corrente na literatura, empregaremos o termo em inglés neste trabalho.
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Sequéncia de Hubble

Espirais

Elipticas
! Irregulares

ED E3

SBc

Espirais com barra

Fig. 1.1: Diagrama de Hubble (1921). Nesta representagao esquemadtica, as galdxias estao
organizadas de acordo com sua morfologia, desde Elipticas até Irregulares. Na
mesma ordem, aumentam a abundancia de gas e a importancia das populagoes
jovens.

na se¢ao 1.5, apresentaremos os objetivos deste trabalho.

1.1 As Populagoes Estelares ao Longo da Sequéncia de Hubble

As galaxias do universo sao formadas por uma mistura de populagoes estelares
com idades e metalicidades distintas. Isto significa que diferentes galdxias possuem
histérias de formacao estelar diferentes. No inicio do século 20, as primeiras galaxias
além da Via-Lactea passaram a ser observadas em maior detalhe e passaram a
ser organizadas de acordo com o diagrama de Hubble?, que define uma sequéncia
morfologica desde elipticas até irregulares: E-S0-Sa-Sb-Sc-Irr, conforme podemos
ver na Figura 1.1.

O diagrama foi organizado de acordo com a morfologia das galaxias. Neste
diagrama, a importancia das populacoes jovens e a abundancia de gas varia, sendo
elipticas mais pobres em gés e dominadas por populacoes mais velhas, com ¢ > 10°
anos. Ja as galaxias espirais sao caracterizadas pelas suas enormes reservas gasosas
e pela presenca de populacoes estelares jovens com t ~ 10° anos. Galdxias espirais
também podem hospedar populagoes mais antigas.

2 O diagrama recebe este nome devido ao astrénomo americano Edwin Hubble, que no inicio
do século 20 foi pioneiro na observagao e classificacao morfologica das primeiras galaxias além da
Via-Lactea e das Nuvens de Magalhaes.
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De um modo geral as galdxias elipticas estao num estado quiescente (sem formar
estrelas), enquanto que espirais e irregulares — com suas reservas de gas e regioes
HIT — estao ainda tranformando grandes quantidades de gas em estrelas.

Galaxias podem ser representadas por uma soma de diferentes estrelas com
idades e composicoes quimicas distintas. Conhecer as populacoes estelares
individuais de uma determinada galaxia equivale a conhecer sua evolugao e histéria
de formacao estelar. Infelizmente isto nao ¢é tarefa facil, pois a observacao das
populagoes estelares individuais sé é possivel para as galaxias mais proximas e com
os telescopios mais potentes. Geralmente, s6 é possivel resolver populacoes estelares
individuais dentro de um raio de até 10 Mpc. A Grande Nuvem de Magalhaes,
por ser a maior e a mais proxima regiao HII, tem sido intensamente estudada, em
particular pelo Telescépio Espacial Hubble. Ver por exemplo: Walborn, Apellaniz
& Barba (2002).

Existe uma correlacao bastante forte entre a morfologia e as populagoes estelares
em galdxias. Infelizmente esta correlacao nao é univoca e portanto nao pode ser
utilizada como a tnica forma de se inferir as populagoes estelares na maioria das
galaxias. Além disso, o diagrama de Hubble nao pode ser interpretado como uma
sequéncia evolutiva no sentido de que as galaxias evoluem de um tipo morfolégico
para outro. Na verdade este tipo de evolucao pode ocorrer, mas para isso é preciso
haver colisoes entre galdxias (Barnes & Hernquist 1996). Na segao 3.1 discutiremos
as técnicas utilizadas para se inferir a idade das populagoes estelares em galaxias.

Na proxima segao veremos em detalhes as caracteristicas do fenomeno Starburst.

1.2 O Fenomeno Starburst

O termo Starburst foi utilizado pela primeira vez na literatura por Weedman et al.
(1981) para caracterizar objetos com altas taxas de formagao estelar. Na literatura
atual o termo é utilizado para descrever tanto o fenomeno de formacao estelar quanto
as galaxias que abrigam grandes regides onde ocorrem formacao estelar intensa. A
utilizagao do mesmo termo para descrever o fenomeno e as galaxias que abrigam o
fenomeno pode, infelizmente, dar origem a ambiguidades.

1.2.1 Definicao

Um Starburst é definido pela presenca de formacao estelar recente em regioes
compactas, com algumas centenas de Parsecs, onde sao altas a concentragao e a
densidade de gés (Leitherer 2000). Nestas regioes, sao produzidas milhares de es-
trelas quentes dos tipos O e B, responsaveis pela ionizacao do gas. A luminosidade
bolométrica dos Starbursts varia entre 107 e 10'? L., sendo que o limite superior
equivale ao de um quasar tipico e o limite inferior se compara a uma regiao HII
de alta luminosidade. Devido a presenca de estrelas jovens, grande parte da lumi-
nosidade das galaxias Starburst estd na regiao do ultra-violeta (Searle etal. 1973).
Observagoes no 6tico revelam ainda espectros de linhas de emissao caracteristicos,
onde sao evidentes as linhas de emissao de Balmer e outras linhas produzidas pelo
gas (Sargent & Searle 1970).
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Frequentemente as estrelas O e B recém nascidas permanecem ocultas pelas
nuvens moleculares que as originaram. Um exemplo bastante conhecido é a nebulosa
de Orion. Neste objeto pode-se observar, em detalhes, dezenas de estrelas O e B
recém nascidas, responsaveis pela ionizacao do gas, mas que permanecem ocultas por
espessas colunas de gas e poeira. A principal consequéncia disso é que grande parte
dos fotons emitidos por estas estrelas na faixa do 6tico acaba absorvido pelo gas e a
poeira das nuvens moleculares. O gés, excitado pela radiacao ionizante das estrelas
jovens, produz linhas de emissao através de processos de recombinagao, decaimento
radiativo e colisoes. Parte desta radiagao, bem como da luz proviniente das estrelas
dos Starbursts, é absorvida por graos de poeira, e acaba sendo re-emitida em fétons
no infra-vermelho (IV). Desta forma, observagoes nesta faixa do espectro podem
revelar regioes de formacao estelar intensa, conforme veremos nos capitulos 4 e 9.

Varios trabalhos na literatura (Balzano 1983, Coziol etal. 1994 e Coziol 1996)
sugerem modelos para explicar a origem dos eventos de formacao estelar. O objetivo
é tentar responder a pergunta: “Quando uma nuvem de gés resfria o suficiente
para iniciar a formacgao estelar?”. Infelizmente, nenhum modelo atual responde de
maneira completa a este essencial problema e nenhum modelo é também capaz de
explicar todas as variedades de Starbursts encontradas na natureza.

Ao longo dos ultimos 30 anos pode-se estudar a natureza do fenomeno Starburst
em detalhes. Por um lado, o estudo das galdxias Starburst em diversas bandas
(Ultra-Violeta, ético e infra-vermelho) prova que o universo local esté repleto de
galaxias com formacao estelar intensa. Por outro lado, mais recentemente, o Te-
lescopio Espacial Hubble foi utilizado para se fazer imagens de campo profundo
(Hubble Ultra Deep Field 2005), captando imagens das primeiras galdxias formadas
no universo. A conclusao é que muitas destas galaxias primordiais estavam a formar
estrelas em taxas ja bastante elevadas. Estas evidéncias observacionais comprovam
que o fenomeno Starburst nao é exclusivo das galaxias proximas, nem tao pouco é
exclusivo da histéria recente do universo. O fendmeno vem acontecendo ao longo da
histéria do universo e continua acontecendo nas galaxias com suficientes reservas de
gas.

1.2.2 Caracteristicas

Tipicamente os Starbursts tém curta duracao, com ¢ ~ 108 anos (Meurer 2000).
Esta escala de tempo tao curta esta associada ao curto tempo de vida das estrelas
O e B de alta massa, que sao as maiores responsaveis pela ionizacao do gas em
galaxias Starburst e também as que respondem pela maior parte da luminosidade
bolométrica observada. Estrelas O e B podem ser detectadas de maneira direta no
ultra-violeta através das fortes linhas do Si IV A1400 e C TV A1550 A (ver capitulo 2),
e indiretamente no 6tico (capitulo 8) e infra-vermelho préximo (capitulo 9) através
das linhas de emissao do gas que é constantemente ionizado por estas estrelas. As
super-gigantes vermelhas, que sao estdgios mais avancados das estrelas O e B, podem
ser observadas também no infra-vermelho (ver se¢ao 1.3.4 e capitulo 9). Um outro
tipo de estrela massiva sao as estrelas Wolf-Rayet. Na secao 1.3.4 vamos fazer um
breve sumario de como ocorre a evolucao de estrelas de alta massa e em que condigoes
algumas delas experimentam a fase Wolf-Rayet.
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Apesar de nao conhecermos os detalhes da fisica da formacao de estrelas, po-
demos imaginar dois regimes limite para eventos de formacao estelar: formacao
instantanea ou continua. No primeiro, a formacao de estrelas se d4 num tnico
evento no qual toda a massa de gas disponivel é transformada em estrelas. Sub-
sequentemente, nao ha mais formagao estelar pois as reservas de gas e poeira sao
esgotadas. Em contraste, no regime de formacao continua, geralmente caracteristico
de galaxias com maiores reservas gasosas, a formacao de estrelas se déd ao longo de
dezenas a centenas de milhdes de anos, 107 < t < 10 anos. Tais episédios contri-
buem enormemente para a luminosidade, massa e aparéncia da galaxia hospedeira.

As estrelas O e B, de alta massa (M > 25 M), resultantes dos episédios de
formacao estelar emitem intensa radiagao na faixa do ultra-violeta. Esta radiacao é
responsavel pela ionizacao das nuvens gasosas, formando regioes HII com tempera-
turas eletronicas da ordem de 7, ~ 10* K. Tais estrelas ejetam, através de ventos
estelares, grande quantidade de material no meio intergalactico, com taxas da ordem
de 107> M, /ano. Além disso, muitas delas acabam, eventualmente, explodindo em
Super-Novas (SN) e injetando grandes quantidades de energia mecanica e térmica no
meio intergaldtico. Desta forma, as SN liberam material processado nuclearmente,
enriquecendo o meio intergalatico com materiais mais pesados que o Hidrogénio.
Futuras geracgoes de estrelas, formadas a partir deste material ja processado, vao
naturalmente possuir metalicidades mais elevadas.

Os processos fisicos que dao origem a formacao de estrelas sao ainda pouco conhe-
cidos e portanto nao existe ainda uma teoria ou modelo que explique completamente
o fenomeno Starburst. Entretanto, sabemos que a transformacao de imensas quan-
tidades de material interestelar em estrelas requer a concentracao deste material em
pequenos volumes, com V ~ 0.1 a 10 pc® (Lis e Goldsmith 1991, Onishi 1996). Isto
geralmente s6 é possivel mediante processos gravitacionais violentos que agrupam as
nuvens moleculares em regides de altissima densidade, possibilitando a formacao de
milhares de estrelas num tnico evento de formagao. Estes processos gravitacionais
sdo particularmente interessantes em ULIRGs?, que sao galaxias Ultra-Luminosas
no infra-vermelho que muitas vezes encontram-se em processos de interacao gravi-
tacional intensa. Voltaremos a falar desta classe especial de galaxias Starburst no
capitulo 4.

1.2.3 Evolucao

Para se explicar alguns Starbursts observados é necessério considerar o efeito das
interagoes gravitacionais entre duas galaxias que se aproximam e interagem gravita-
cionalmente (Barnes & Hernquist 1996). De fato, as for¢as de maré resultantes da
interagao entre galaxias sao capazes de originar zonas de maior densidade nas nuvens
moleculares e no material das galdxias que colidem, provocando também o aqueci-
mento do gas. Estes efeitos sao naturalmente capazes de desencadear a formagao
de estrelas. E por isso que galdxias em colisao tém sido utilizadas (Coziol 1996)
para explicar a origem do fenomeno Starburst. Entretanto, nem todas as galaxias
que estao a formar estrelas interagem ou interagiram no passado com outros obje-
tos, sendo desta forma impossivel explicar todas as variedades de galdxias Starburst

3 Do inglés Ultra Luminous Infra-Red Galaxies.
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utilizando apenas o modelo de colisoes.

Eventualmente, o fenomeno Starburst cessa devido a exaustao do gas que ali-
menta a formagao acelerada de estrelas. Apos este periodo em que a galaxia forma
estrelas em taxas elevadas, segue-se um periodo em que o objeto nao mais consegue
manter a mesma taxa de formacao, eventualmente cessando a formacao de estre-
las. Diz-se entao que a galaxia estd quiescente. Eventualmente, novos processos
de colisao com galéxias vizinhas ou movimentos internos do gas podem criar novas
condicoes favoraveis para a formacao de estrelas. Muitas vezes, uma nova geragao
de estrelas é formada apds dezenas de milhoes de anos apds as primeiras geragoes
de estrelas.

As galaxias Starburst sao portanto uma fonte bastante farta de informagoes
sobre os processos e taxas de formacao estelar, enriquecimento quimico e evolugao
de galaxias. Seu estudo constitui uma forma eficaz de entender o futuro das galaxias
e o presente estado dos objetos onde este fendmeno ocorre ou ocorreu no passado.

Apesar de conhecermos muitas variedades de Starbursts e as consequéncias de
tal evento para o meio inter e extragalactico, nao somos ainda capazes de explicar a
real origem do fenomeno. De qualquer forma, é certo que as zonas de instabilidade e
de maior densidade, favorecem o processo de formacao e sao geralmente resultado de
processos gravitacionais intensos, turbuléncia e movimentos internos do gés. Sabe-se
ainda que os processos de colisao entre galaxias promovem a formagao estelar, como
foi originalmente observado por Toomre (1972).

1.3 Estrelas Wolt-Rayet

As galaxias que observamos possuem variadas classes de estrelas. Elas possuem
diferentes metalicidades, tipos espectrais, cores, temperaturas, massas e outras ca-
racteristicas que as diferenciam. O estudo das populacoes estelares requer justa-
mente o conhecimento das propriedades e caracteristicas das estrelas que compoem
as galaxias em estudo.

Entre os objetivos deste trabalho, encontra-se o estudo das populagoes de estrelas
de alta massa em galdxias Starburst (ver capitulo 4). Em particular, nos interessa
entender o que determina o nimero de estrelas Wolf-Rayet (WR) em galdxias
Starburst. Além disso, a quantidade e as propriedades destas estrelas podem nos
ajudar a determinar a idade e a metalicidade das galaxias que as hospedam.

As estrelas Wolf-Rayet sao assim chamadas em homenagem a seus descobridores,
os franceses Charles Wolf e George Rayet (1867)*. As principais caracteristicas das
estrelas Wolf-Rayet sao suas elevadas massas, fortes ventos e a presenga de elementos
mais pesados que o Hidrogénio e o Hélio em seus espectros. Veremos a seguir o
mecanismo que transporta estes elementos até as atmosferas destas estrelas onde
eles sao observados.

4 Interessantemente as observacoes que levaram & descoberta desta classe de estrelas foram
conduzidas em Paris (A Cidade Luz), naturalmente numa época de pouca poluigao luminosa.
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1.3.1 Defini¢ao

Estrelas Wolf-Rayet sao um estagio avancado de estrelas de alta massa que apre-
sentam ventos estelares muito intensos e velocidades super-sonicas, v ~ 3000km/s.
Originalmente pensava-se que estas estrelas s6 existissem em sistemas binarios: ini-
cialmente a estrela mais massiva do sistema preencheria o 16bulo de Roche e con-
sequentemente perderia massa e seu envelope exterior rico em Hidrogénio. Even-
tualmente expondo as camadas mais internas ricas em elementos mais pesados —
produtos de reacoes termo-nucleares.

Entretanto, Conti (1976), propos que estrelas WR poderiam ser também um
estagio natural na evolucao de estrelas de alta massa. Este estagio evolutivo seria
alcancado devido aos ventos estelares que seriam os responsaveis pela excessiva perda
de massa que estas estrelas experimentam. Esta hipdtese, depois confirmada, ficou
conhecida como o Cenario de Conti para a evolucao de estrelas de alta massa,
conforme veremos na secao 1.3.4.

A longo prazo, o efeito dos ventos é expelir o envelope de Hidrogénio, expondo na
fotosfera destas estrelas tracos de elementos mais pesados, como Carbono, Nitrogénio
e Oxigénio. Em estrelas ordindrias estes elementos processados nuclearmente nunca
sao expostos em suas fotosferas e consequentemente nao aparecem em seus espectros.
Outra consequéncia dos ventos estelares é a alta perda de massa e a consequente
ejecao de enormes quantidades de material processado nuclearmente para o meio
exterior. Este processo acaba por enriquecer quimicamente o meio inter-estelar
(Maeder & Meynet 1995).

Para que uma estrela chegue ao estagio WR duas condigoes tem de ocorrer
(maiores detalhes na segao 1.3.4):

1. A estrela deve possuir uma massa inicial M;,;eia & 25 Mo

2. Possuir uma faixa de idades compreendida entre 2 x 10° < ¢t < 10 x 10°
anos, pois é neste periodo que elas passam a exibir tracos dos elementos mais
metalicos em seus espectros.

As condigoes (1) e (2) fazem com que a observagao de estrelas WR seja ex-
tremamente dificil, pois além de estrelas de alta massa serem raras, elas tem que
ser observadas dentro de uma faixa de idades bastante limitada para que elas se
encontrem no estagio WR.

As estrelas WR descendem diretamente de estrelas de alta massa dos tipos O e B,
sendo mais evoluidas quimicamente do que suas progenitoras (Lamers et al. 1991).
Como a evolucao estelar de objetos de alta massa é mais acelerada, o estagio WR
dura apenas 10% do tempo de vida de uma estrela do tipo O, fazendo com que o
intervalo em idade para sua observacgao seja de apenas uns poucos milhoes de anos,
na melhor das hipdteses.

1.3.2 Caracteristicas

As estrelas WR possuem altissimas temperaturas (com até T = 50 x 103 K)
e altas luminosidades entre 10° e 10° L,. Em seus espectros encontramos fortes
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linhas de emissao de elementos processados nuclearmente, em lugar das linhas de
absorcao caracteristicas de outras estrelas de alta massa com ventos mais fracos ou
inexistentes.

Por serem estrelas de alta luminosidade as WR exibem ventos estelares, cuja
expansao radial é sustentada pela pressao de radiacao. E devido a presenca destes
ventos que vemos as linhas de emissao caracteristicas de seus espectros (Beals 1929,
Chandrasekhar 1934 e Wilson 1934). Os ventos estelares acabam por varrer as
atmosferas destas estrelas com velocidades de mais de 1000 km/s, implicando em
altas taxas de perda de massa: M ~ 1075 Mg, /ano (Willis 1991; ver tambem a segao
1.3.4).

Desta forma, as estrelas WR podem ser esquematicamente visualizadas como
um caroco nuclear, queimando hélio, e uma expessa atmosfera que se expande com
velocidades super-sonicas com tracos de elementos processados nuclearmente, que
produzem as linhas de emissao observadas. O Hidrogénio é muitas vezes varrido das
atmosferas e pode nao ser observado.

Muito progresso tem sido feito no estudo destas estrelas e hoje ja se pode classi-
ficar as estrelas WR e colocéd-las no diagrama HR com bastante precisao (Hamann,
Koesterke & Wessolowski 1993). Algumas estrelas WR possuem caracteristicas bas-
tante similares aquelas das estrelas do tipo O, mas diferem em sua massa. Enquanto
as estrelas O mais luminosas possuem massas da ordem de 80 M, (Kudritzky 1991),
uma estrela WR num sistema bindrio possui em média uma massa de 20 M, (Che-
repaschuk 1991). Desta forma, conforme os modelos evolutivos de estrelas, devido
a alta perda de massa as estrelas WR sao, de fato, descendentes das estrelas O de
alta massa (Willis 1991).

1.3.3 Classes de Estrelas Wolf-Rayet

Os espectros das estrelas Wolf-Rayet podem ser classificados em trés tipos: WN,
WC e as raras WO, conforme podemos ver na tabela 1.1. Exemplos de espectros
de estrelas WR podem ser vistos em varios trabalhos, como por exemplo: Figer,
McLean & Najarro (1997) e van der Hucht (2001).

As classes WN, WC e WO sao ainda subdivididas em WN2 — WN9, WC4 —
WC9, WO1 — W04, sendo que cada uma destas sub-classificacoes leva em conta as
intensidades das linhas de Nitrogénio, Carbono e Oxigénio, respectivamente. Muitas
vezes refere-se a esta sequéncia como uma evolucao do tipo tardio para o tipo recente
(por exemplo: do tipo WN9 para o tipo WN2) — denotados pelas letras L e E (do
Inglés late e early, respectivamente). Maiores detalhes em van der Hucht (2001).

Desta forma, ao longo de suas vidas, as estrelas WR evoluem de acordo com a
seguinte sequéncia evolutiva: WNL - WNE - WCL - WCE - WO. No diagrama de
Hertzprung-Russel (HR) elas percorrem um caminho para baixo, tornando-se menos
luminosas; e para esquerda, ficando cada vez mais quentes (Mofatt et al. 1989).

As classificacoes presentes na tabela 1.1 representam também estagios da evolucao
destes objetos: os mais evoluidos exibem camadas cada vez mais interiores e ricas
em elementos mais pesados. De modo geral pode-se associar o grau de evolucao de
uma estrela WR com o tempo em que ela se encontra nesta fase. Quanto maior este
tempo, maior o periodo durante o qual os ventos expelem camadas cada vez mais
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Classes de Estrelas Wolf-Rayet e Caracteristicas

Classe Principais Caracteristicas

WN Dominadas por Nitrogénio, com tragos de Carbono e Hidrogénio
WC Dominadas por Carbono, auséncia de Nitrogénio e tracos de Hidrogénio
WO Oxigénio dominante, auséncia de Hidrogénio e tracos de Carbono.

Tab. 1.1: Classes de Estrelas Wolf-Rayet. Nas WO, a proporgao é C/O < 1. O Hidrogénio
sé estd presente, ainda que em pequenas quantidades, nas estrelas WC e WN.

interiores e ricas em elementos mais metalicos.

1.3.4 Evolucao de Estrelas de Alta Massa

Nesta secao vamos mostrar os canais evolutivos de estrelas com alta massa e os
possiveis canais para a formagao de estrelas WR.

Até 1976 pensava-se que estrelas WR necessariamente eram o produto da bina-
ricidade. Nestes sistemas, através de transferéncia de massa, uma estrela conseguia
expelir o envelope exterior, expondo assim as suas camadas mais internas e ricas
em elementos mais pesados. Entretanto, Conti (1976) sugeriu que uma estrela O,
mesmo que nao pertenca a um sistema bindario, poderia, através do mecanismo de
perda de massa, tornar-se uma estrela WR. Neste modelo simples, a estrela passaria
pelos seguintes estagios: Estrela O — Estrela Of — Estrela WNL (WR do tipo N,
tardio), que pode, eventualmente, evoluir para uma WNE (WR do tipo N, recente)
e finalmente em uma estrela WR de Carbono ou WC. Este esquema evolutivo ficou
conhecido como o Cenario de Conti.

Vérios problemas existiam neste modelo e varias outras contribuicoes levaram a
uma revisao da idéia originalmente proposta®. De acordo com este novo esquema,
pode-se distinguir 3 diferentes canais que levam a formacao de estrelas WR mos-
trados esquematicamente na tabela 1.2°. No primeiro canal, as estrelas com massa
inicial inferior a 25 M, seguem o caminho: estrela O — Super-Gigante Azul (BSG) —
Super-Gigante Vermelha (RSG) e finalmente nao originam estrelas WR de nenhum
tipo. No segundo canal, estrelas com massas iniciais entre 25 e 60 My seguem o
caminho: estrela O — BSG — Super Gigante Amarela (YSG) — RSG — estrela WR (do
tipo WNE) - estrela WR, (do tipo WC). Este é o chamado canal da Super-Gigante
Vermelha para a formacao de estrelas WR.. Por fim, estrelas com massas superiores
a 60 Mg seguem uma sequéncia idéntica aquela proposta por Conti (1976): O — Of
— WNL - WNE - WC — WO. Este cenario evolutivo revisado, que evoluiu a partir
da proposta de Conti (1976), é conhecido como Cenario de Maeder.

5 Para entender a evolucdo da idéia de Conti que levou ao modelo atual, recomenda-se a leitura
do artigo de revisao de Maeder & Conti (1994).

6 As abreviacoes utilizadas para os varios tipos de estrelas encontradas no texto que segue estdo
explicadas na legenda desta tabela.
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Evolucao de Estrelas de Alta Massa

Intervalo de Massas Sequéncia Evolutiva
Para M < 25 Mg O - BSG - RSG ~ YSG — Cefeida - RSG —~ SN
Para 25 Mo < M < 60 M O - BSG - YSG - RSG - WN - WC - SN
Para M > 60 Mg O - Of - BSG - LBV - WN - WC - WO - SN

Tab. 1.2: Sequéncia Evolutiva para estrelas de alta massa na qual trés intervalos de massa
sao considerados. Legenda: O — Estrela do tipo O; Of — Estrela do tipo O apre-
sentando as linhas de He IT em A4686 A e N IIT em A\4634, 4640 A; BSG — Super
Gigante Azul (do Inglés Blue Super Giant); LBV — Variavel Azul Luminosa (do
Inglés Luminous Blue Variable); WN — Estrela Wolf-Rayet do tipo N (Nitroge-
nada); WC — Wolf-Rayet do tipo C (Carbonada); WO — Wolf-Rayet do tipo O
(Oxigenada); SN — Super Nova; YSG — Super Gigante Amarela (do Inglés Yellow
Super Giant); RSG — Super Gigante Vermelha (do Inglés Red Super Giant).

Estrelas dos tipos O, OB (gigantes e super-gigantes), M (gigantes e super-
gigantes) e estrelas WR perdem massa em taxas super elevadas, podendo chegar
a M ~ 1073 M, /ano, para as estrelas WR (Lamers 1985). De modo geral, a taxa
de perda de massa é fun¢ao da luminosidade, massa, raio e da metalicidade (Z)
da estrela. Os ventos observados também devem estar relacionados com Z, uma
vez que a eficiéncia com que a pressao de radiacao é convertida em momento de-
pende da opacidade da atmosfera, que por sua vez depende de Z. Em particular,
através de modelos de estrelas O, pode-se escrever a dependéncia da taxa de perda
de massa (M) em relacdo & metalicidade (Z) como (Kudritszky, Pauldrach & Puls
1987; Leitherer et al. 1992b):

MaZ% ; onde 0.5<a<1 (1.1)

Desta forma, estrelas O na vizinhanca solar apresentam maiores taxas de perda
de massa do que estrelas O nas Nuvens de Magalhaes. De fato, estrelas O observadas
nas Nuvens de Magalhaes (em particular na Pequena Nuvem de Magalhaes) apre-
sentam linhas de vento menos intensas em seus espectros ultra-violeta, sugerindo
uma menor opacidade nestas linhas (Walborn 1995). Veremos como isso funciona
na pratica no capitulo 2.

Se estrelas mais metalicas experimentam maiores taxas de perda de massa, po-
demos supor que a formagao de estrelas Wolf-Rayet deve ser facilitada em galaxias
Starburst de alta metalicidade. Em outras palavras devemos esperar uma maior
incidéncia destas estrelas neste tipo de galaxias. Voltaremos a esta questao na segao
1.5, onde discutiremos como as estrelas WR podem nos ajudar a estudar as po-
pulacoes estelares de galaxias Starburst de alta metalicidade.
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1.4 Classes de Galaxias Starburst

Nesta secao vamos descrever as classes de galaxias com formagao estelar intensa
e suas principais caracteristicas.

Uma maneira empirica bastante utilizada para se classificar galaxias Starburst
é o chamado critério de Terlevich (1997). Segundo este critério, uma galdxia pode
ser classificada como Starburst utilizando-se apenas o critério da luminosidade. A
seguinte condicao é satisfeita:

L(SB) ~ L(g) (1.2)

onde L(SB) ¢ a luminosidade da regiao Starburst e L(g) é a luminosidade da galdxia
em estudo. Se esta relacao for satisfeita, diz-se que a galaxia é um Starburst. Se ao
contrario L(SB) << L(g) entao a galdxia apenas hospeda uma regiao de formagao
estelar.

Nem sempre o fendmeno ocorre homogeneamente em toda a galdxia, sendo mui-
tas vezes caracterizado por eventos isolados em algumas regioes, os chamados pontos
quentes’, onde a luminosidade superficial contrasta com o resto da galdxia. Esta
diferenca, aliada a enorme variedade de tipos morfolégicos existentes, da origem
aos diversos objetos que apresentam formacao estelar intensa: galaxias Starburst
Nuclear, galaxias HII e galaxias Wolf-Rayet, cujas caracteristicas veremos a
seguir.

1.4.1 Galaxias Starburst Nuclear

As galaxias Starburst Nuclear (Weedman et al. 1981, Balzano 1983 e Coziol et al.
1994) caracterizam-se por apresentarem o fenomeno Starburst concentrado em seus
nicleos, sendo a galdxia NGC 7714 (Weedman et al. 1981), considerada o exemplo
tipico desta classe de objetos. Morfologicamente, sao geralmente galaxias espirais,
ricas em gas e que abrigam multiplas regioes HII. Sucessivas geracoes de estrelas
ja se formaram no passado, fazendo com que estas galaxias sejam muito evoluidas
quimicamente. Em galdxias espirais sao encontradas misturas de populacoes velhas
e novas. Ver por exemplo, Ledo & Cid Fernandes (2001).

Nestes objetos a luminosidade da regiao central é maior que a luminosidade do
restante da galdxia e seguindo o critério de Terlevich (1997), podem ser classificadas
como galdxias Starburst. Outras regides destes objetos podem também apresentar
o fenomeno Starburst, como por exemplo os bracos, que sao ricos em gas e fre-
quentemente apresentam os chamados pontos quentes, onde notamos a presenca de
milhares de estrelas O e B quentes e massivas. As galaxias Starburst Nuclear cons-
tituem os sistemas mais quimicamente evoluidos onde o fenomeno de formacao de
estrelas ocorre. Diferentes geracoes de estrelas coexistem, indicando que multiplos
episddios de formacao estelar ocorreram em diferentes épocas da evolucao destes
objetos. Veremos isto em maiores detalhes no capitulo 3.

Os espectros oOticos destes objetos sao ricos em linhas de absorcao devido as
estrelas presentes. Notam-se ainda as linhas de emissao que denotam o grau de

7 Também conhecidos na literatura pelo termo em inglés hot spots.
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ionizacao do gas que evolve as regioes de formacao estelar e indiretamente a presenca
de estrelas ionizantes recentemente formadas. As linhas de emissao no ético mais
importantes sio: Ha A6563 A, HB \4861 A, H~ A\4340 A, que fazem parte da série
de Balmer; as linhas do Oxigénio [OIII] em AA4959, 5007 A; [OII] A3727, as do
Nitrogénio [NII] em \6548 e A\6584 A e as do Enxofre [SII] em ANG6717, 6731 A. As
razoes entre estas linhas podem ser utilizadas para se estudar o grau de ionizagao
do gés e também como uma maneira empirica/observacional de se estimar a idade
do Starburst. Além disso, pode-se ainda estudar a exting¢ao pela poeira e pelo gas.
Aplicaremos estes métodos a uma amostra de galaxias Starburst no capitulo 8.

1.4.2 Galaxias HII

As galaxias HII sao “versoes” em menor escala das Galaxias Starburst Nuclear
da secao anterior. Elas sao ricas em gés (Melnick 1992) e pouco extensas. Geral-
mente possuem morfologia compacta como irregulares ou anas e sao pouco evoluidas
quimicamente. Ainda assim estao formando milhares de estrelas de alta massa com
taxas de formagao elevadas (Searle etal. 1973). Extensas regides HII dominam a
paisagem nestes objetos que foram primeiramente descobertos por Sargeant & Sa-
erle (1970). Estas regioes HII gigantes, ricas em gas ionizado, podem ser multiplas
ao longo da galdxia hospedeira (Telles, Melnick & Terlevich 1997).

Assim como as galaxias Starburst Nuclear, a principal caracteristica observacio-
nal das galaxias HII é a presenga de linhas de emissao no ético. A fonte da radiagao
ionizante que produz estas linhas de emissao sao as jovens, quentes e massivas es-
trelas O e B (Kunth & Sargent 1983), sendo forte também a contribuicao destas
estrelas na faixa do ultra-violeta.

Durante muito tempo pensou-se que as galaxias HII, por serem extremamente
ricas em gas, estariam formando sua primeira geracao de estrelas. A radiacao no
ultra-violeta e as linhas de emissao que dominam o espectro integrado destes objetos
s6 poderiam ser produzidos por uma populacao estelar extremamente jovem, com
t ~ 10% anos. Para reforcar ainda mais esta idéia, a andlise das linhas espectrais
revela metalicidades extremamente baixas, Z ~ 1/10 Z, confirmando que estes
objetos sao pouco evoluidos quimmicamente (Kunth & Ostlin 2000). Entretanto,
estudos recentes apontam a existencia de uma populacao mais velha, chegando a
t ~ 10'Y anos, em conjunto com a populacao jovem dominante. A populacao velha
pode ser observada no infra-vermelho préximo (Telles & Terlevich 1997) ou detectada
no 6tico através de técnicas de sintese de populagoes estelares, Raimann et al. (2000a,
b) e Cid Fernandes et al. (2003). Veremos isso em mais detalhes no capitulo 3. Tanto
as observacoes como as técnicas de sintese apontam a existéncia de uma populagao
estelar mais antiga, indicando que os mecanismos de formacao estelar nestes objetos
ainda sao pouco conhecidos e merecem maior esforco observacional e tedrico. Na
verdade, as caracteristicas fisicas do fenomeno Starburst propriamente dito ainda
sao controversas, conforme vimos na secao 1.2.

O estudo de variadas amostras de galaxias HII através de observacoes e técnicas
de sintese de populacoes estelares podem nos ajudar a conhecer melhor estes objetos
onde o fenomeno Starburst determina suas caracteristicas fisicas e espectrais. De
qualquer forma, as galaxias HII constituem os objetos mais jovens e pouco evoluidos
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que podemos encontrar.

1.4.3 Galaxias Wolf-Rayet

Galaxias Wolf-Rayet sao uma sub-classe de galdxias Starburst onde também
ocorre intensa formacao estelar. Estas galdxias recebem este nome por conterem
razoavel numero de estrelas WR, descendentes diretas de estrelas do tipo O, com
massa superior a 25 M, (ver se¢ao 1.3).

Estas galaxias possuem as mesmas caracteristicas espectrais das galaxias Star-
burst Nuclear, como a presenca de linhas de emissao em seus espectros. Entretanto,
a caracteristica que as define é a presenca de um conjunto de linhas bastante proemi-
nente centrado em A\640 A (Schumutz & Vacca 1999): NV A4605, A4620, A4640 A,
C IV \658 e He IT M686 A. Cada umas destas linhas sé pode ser individualmente
resolvida e isolada quando a resolucao espectral e a relagao S/N sao altas, da ordem
de 5 e 50 A respectivamente. Do contrério, origina-se a chamada “saliéncia WR”, a
partir da sobreposicao das linhas acima mencionadas.

Todas estas linhas tém origem estelar, mais precisamente em estrelas WR de
variadas classes. Muitas vezes existe também uma contaminacao nebular. O mais
interessante é que a maioria destas linhas nao coincide com as principais linhas de
emisao do gas, fazendo com que elas estejam entre as poucas linhas de origem estelar
capazes de serem observadas no espectro integrado de galaxias com formagao estelar.

A Figura 1.2 mostra o espectro da galaxia Mrk 309 (Schaerer etal. 2000), uma
galdxia Starburst/Wolf-Rayet. Na figura sdo visiveis as linhas da saliéncia WR
devido a excelente qualidade do espectro. Varias linhas de emissao estao presentes,
sobrepostas ao continuo bastante azul, dominado por estrelas jovens e quentes.

A contribuicao de estrelas WR para o espectro da galdxia hospedeira pode ser
vista também na regiao do UV, sendo as linhas largas de emissao suas principais
caracteristicas, como por exemplo a do He II A\1640 A em emissdo. Também se
devem a elas (e as estrelas O e B) as linhas de emissao do gés interestelar excitado.
Acredita-se que o fenomeno WR seja parte da evolugao natural de Starbursts jovens.
Entretanto, como a fase WR das estrelas é relativamente curta, estas galdxias sao
raras e s6 podem ser observadas entre 3-6 x10° anos. Apds este tempo, as estrelas
WR continuam sua evolucao, muitas delas explodindo em super-novas.

O ntumero de estrelas WR numa galaxia Wolf-Rayet pode ser estimado pela
comparacao da largura equivalente da saliencia WR de uma galéxia em estudo com
a linha correspondente de uma estrela WR. E também possivel estimar o valor
da relacdo N(O)/N(WR) nas galaxias e nota-se a diminuigao desta razdo para as
galdxias mais metélicas, indicando que galaxias mais metalicas favorecem a formacao
de estrelas WR. Infelizmente ainda nao dispomos de estudos completos a este res-
peito, como veremos no capitulo 4.

1.5 Este Trabalho: Métodos de Sintese de Populacoes Estelares e
Galaxias Starburst de Alta Metalicidade

Nas sec¢oes anteriores deste capitulo discutimos brevemente os tépicos de interesse
desta tese. Nesta secao vamos apresentar de forma mais detalhada os objetivos deste
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Fig. 1.2: Espectro integrado da galaxia Wolf-Rayet Mrk 309. No eixo horizontal temos o
comprimento de onda (A) e no eixo vertical o fluxo calibrado. Sdo visfveis as
principais linhas de emissao que dominam o espectro, em especial a chamada
saliéncia WR centrada em 4640 A. A reproducio desta figura foi gentilmente
permitida pelo Dr. Daniel Schaerer. Ela foi originalmente publicada em Schaerer
etal. (2000).
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trabalho. Esta tese consiste de trés partes independentes que tem o objetivo comum
de estudar, com diferentes técnicas, as populagoes estelares de galdxias com formagao
estelar intensa, regioes HII e Starbursts de alta metalicidade.

Nas duas primeiras partes desta tese dedicamos um esforco particular as cha-
madas técnicas de sintese de populacoes. Nosso maior interesse com estas técnicas
de sintese é a possibilidade de se recuperar a histéria de formagao estelar e estu-
dar a evolucao das galaxias, relacionando suas historias de formacao estelar com a
metalicidade, morfologia e outros parametros de interesse.

Para se estudar as populacoes estelares utilizamos técnicas de sintese de po-
pulagoes que ndés mesmos desenvolvemos (Cid Fernandes et al. 2001; Leitherer et al.
1999), mas também fizemos uso de outros codigos (GISSEL96, Bruzual & Charlot
2003), como ferramentas adicionais e complementares para estudos mais detalhados
das populacoes estelares das galdxias Starburst. Estas aplicagoes visam buscar pis-
tas para entender como os processos de formagcao estelar e enriquecimento quimico
sao influenciados pelo meio interestelar, pela presenca e propriedades do gds, meta-
licidade e outros parametros de interesse.

Na terceira (e mais extensa) parte deste trabalho, objetivamos o estudo das
galaxias com formacao estelar em ambientes de alta metalicidade. A meta é entender
como a frequéncia de estrelas Wolf-Rayet esta relacionada com a metalicidade dos
Starbursts, suas morfologias e populacoes estelares.

De maneira mais detalhada, nosso trabalho estd dividido da seguinte maneira:

e Parte I - Uma Biblioteca Estelar Jovem de Baixa Metalicidade para o Codigo
Starburst99.

e Parte Il — Estudo das Populagoes Estelares de Galaxias Starburst Nuclear e
HII.

e Parte III — Estudo das Populacoes Estelares de Galaxias Starburst de Alta
Metalicidade.

A primeira parte tem como objetivo a implementacao de uma biblioteca de es-
trelas jovens de baixa metalicidade ao cédigo Starburst99, visando permitir uma
melhor precisao do cédigo para o estudo de galaxias de baixa metalicidade. Até
2001 o referido cédigo carecia de uma biblioteca de estrelas com metalicidade in-
ferior a metalicidade solar, impedindo que galaxias de baixa metalicidade fossem
propriamente estudadas com o cédigo Starburst99. Para a construgao de uma bibli-
oteca de estrelas de baixa metalicidade foram observadas estrelas dos tipos O e B
nas Pequena e Grande Nuvens de Magalhaes com o Telescépio Espacial Hubble. No
capitulo 2 vamos descrever as observagoes e a metodologia que empregamos para
construir esta biblioteca de estrelas de baixa metalicidade, bem como sua incor-
poragao ao Starburst99.

A segunda parte do projeto é basicamente uma continuidade do meu projeto de
mestrado, cujo objetivo foi criar, testar e aplicar um método de sintese de populagoes
estelares. A grande inovacao que introduzimos naquele trabalho (Leao 2001) foi a
possibilidade de se considerar matematicamente o efeito dos erros observacionais e
a introducao de uma andlise probabilistica dos resultados. Estes resultados foram
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publicados ainda em Cid Fernandes etal. (2001) e Leao & Cid Fernandes (2001).
Para dar continuidade a estes trabalhos, aplicamos o método que desenvolvemos a
uma grande amostra de galaxias Starburst Nuclear e galdxias HII. No capitulo 3
apresentamos os detalhes e os resultados que obtivemos nesta parte do trabalho.

Por fim, a terceira parte tem como objetivo estudar galaxias Starburst de alta
metalicidade e investigar a presenga de estrelas de alta massa independentemente
das propriedades do gas. Em especial, buscamos estudar a frequéncia de estrelas
Wolf-Rayet nestas galaxias. Isto foi feito com o auxilio de observagoes tanto no
otico quanto no infra-vermelho. O objetivo central é entender porque a maioria das
galaxias Wolf-Rayet catalogadas até hoje sao de baixa metalicidade. Da teoria de
evolugao estelar (ver segao 1.3.4) esperamos que altas metalicidades devem favore-
cer o aparecimento de estrelas WR. Sera que as observagoes feitas até hoje deram
preferéncia a observacao de galaxias de baixa metalicidade? Uma alternativa seria a
presenca de um outro efeito mais sutil que nos impede de observar galaxias WR em
ambientes de alta metalicidade. Esta terceira parte da tese foi aquela que consumiu
a maior parte do tempo, pois empregamos diferentes instrumentos e telescépios que
nos permitiram observar as galaxias da amostra com a resolucao desejada. Além
disso, empregamos diversas técnicas de reducao de dados e variadas técnicas de
analise. O capitulos 4 a 10 tratam desta terceira parte e estao organizados da
seguinte forma:

e No capitulo 4 descrevemos o problema, apresentamos a descricao do projeto
observacional, os critérios de selecao da amostra e suas caracteristicas. Des-
crevemos ainda os telescépios, instrumentos utilizados, a técnica observacional
adotada e o diario das observagoes.

e No capitulo 5 descrevemos em detalhes o processo de redugao dos dados tanto
no otico quanto no infra-vermelho.

e No capitulo 6 apresentamos os espectros observados no ético e no infra-vermelho.
Estes dois conjuntos de espectros formam o atlas das galaxias observadas.

e No capitulo 7 apresentamos a analise das populagoes estelares dos espectros
6ticos, observadas com o telescopio Keck I8

e No capitulo 8 apresentamos a analise das linhas de emisao e absorcao dos
espectros 6ticos.

e No capitulo 9 apresentamos a analise dos espectros obtidos no infra-vermelho
com o Telescépio UKIRT? e também a anéalise das linhas de emissao e absorcao
encontradas nesta faixa.

8 O Observatério Keck é operado pela Universidade da Califérnia, pelo Instituto de Tecnologia
da Califérnia (Caltech) e pela Agéncia Espacial Americana (NASA). O observatdrio é composto
por dois telescépios (Keck T e Keck II) localizados na montanha Mauna Kea (4200 metros) no
estado americano do Havai. Os telescopios Keck possuem espelhos com 10 metros e sao os maiores
telescépios do mundo na atualidade.

90 Telescopio UKIRT (United Kingdom Infra-Red Telescope) de 3.8 metros também estd loca-
lizado no alto da Montanha Mauna Kea (4200 metros) e é operado pelo Reino Unido. Trata-se do
maior telescépio do mundo dedicado exclusivamente ao estudo da astronomia no infra-vermelho.
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e No capitulo 10 discutimos as galaxias WR detectadas e analisamos quantita-
tivamente o nimero e as subclasses destas estrelas.

Por fim, no capitulo 11 apresentamos nossas conclusoes, perspectivas de conti-
nuidade e aplicagoes futuras das técnicas e dos resultados obtidos neste trabalho.



Capitulo 2

Uma Biblioteca Estelar Jovem de
Baixa Metalicidade para o

Starburst99

Este capitulo constitui a parte I deste trabalho. O objetivo é descrever como
estendemos o banco de dados do cédigo Starburst99 (Leitherer etal. 1999) para
incluir estrelas de baixa metalicidade. Esta adi¢ao ao banco de dados possibilita a
utilizagao do Starburst99 para o estudo de galdxias Starburst de baixa-metalicidade.
Para isso utilizamos observacoes de estrelas O feitas pelo Telescopio Espacial Hubble
na Grande e Pequena Nuvem de Magalhaes.

Na secao 2.1 explicamos brevemente o codigo Starburst99 e a necessidade de
uma biblioteca com metalicidade inferior a solar. Na secao 2.2 falaremos da amostra,
observagoes e reducao dos dados. Apresentamos a metodologia para a construcao da
biblioteca na secao 2.3. Na secao 2.4 mostramos os espetros sintéticos gerados com
a nova biblioteca e na se¢ao 2.5 mostramos a aplicagao da nova biblioteca a galaxias
de baixa metalicidade. Por fim, na secao 2.6, apresentamos nossas conclusoes.

2.1 Introducao

2.1.1 O Cédigo Starburst99

O Cédigo Starburst99' é um dos cédigos disponiveis na literatura para o estudo
de sintese de populacoes estelares. Este cédigo utiliza espectros de estrelas e mode-
los de evolucao estelar para tentar reproduzir os espectros observados dos objetos
em estudo. Esta técnica é conhecida como Sintese Evolutiva e foi introduzida por
Tinsley (1972). Os espectros podem ser teéricos (calculados através de modelos) ou
observados e tenta-se fazer hipéteses sobre a Fungao de Massa Inicial (FMI), regime
de formagao estelar (instantaneo ou continuo) e outros parametros a respeito do ob-
jeto em estudo. A partir destas hipoteses iniciais, o codigo gera um espectro sintético
que pode ser comparado com o espectro observado do objeto em estudo. Caso a
diferenca entre o espectro sintético e o observado sejam relevantes, pode-se ajustar

1O Cédigo Starburst99 estd disponivel para uso piuiblico no endereco eletronico:
www.stsci.edu/science/Starburst99.
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os parametros iniciais. O processo é repetido até que exista uma concordancia entre
os espectros observados e sintéticos.

Desta forma, as técnicas de Sintese Evolutiva sao limitadas por varios fatores:
hipdteses sobre os regimes de formacao estelar, Funcao de Massa Inicial, a Teoria
da Evolucao Estelar e por fim as bibliotecas de espectros utilizadas. Apesar disto
é uma técnica bastante eficaz e que pode ser empregada em diversos problemas de
evolucao de galaxias e no estudo das suas populacoes estelares.

Nesta parte do trabalho, descrevemos a construcao de uma biblioteca de estrelas
jovens de baixa metalicidade para o Starburst99.

2.1.2 A Biblioteca de Estrelas Jovens de Baixa Metalicidade

A regiao do ultra-violeta (UV) é dominada por linhas de absor¢ao de origem
estelar e inter-estelar. Linhas similares, existentes nas regides do 6tico e infra-
vermelho, estao ocultadas por linhas de emissao fortes. Desta forma, a regiao do
UV proporciona a melhor forma de se estudar as linhas de absorcao de origem
estelar em galaxias Starburst. Os espectros UV das galdxias Starburst é variado e
a maior compilagao existente de espectros no UV é o atlas de Kinney etal. (1993).
Interessantemente os espectros UV em pequenas e grandes distancias é bastante
similar, sugerindo um contetido estelar semelhante (Steidel etal. 1996, Yee et al.
1996, Pettini et al. 2000).

As populagoes estelares que produzem a forma e as caracteristicas especificas dos
espectros UV sao as estrelas quentes (7' > 25000K) e massivas (M > 10 M). Estas
estrelas, embora em pequeno numero comparadas com outras estrelas ordinarias,
sao as maiores responsaveis pela producao de fétons UV em galaxias com formagao
estelar. Estas estrelas apresentam ventos estelares muito velozes (v ~ 3000 km/s),
detectados através de fortes linhas de absorcao deslocadas para o azul e perfis de
linha do tipo P-Cygni nos espectros UV (Walborn, Nichols-Bohlin & Panek 1985).
As linhas mais fortes presentes sio N V 21240, Si IV A1400 e C IV A1550 A, que
indicam a presenca de estrelas de alta massa (Sekiguchi & Anderson 1987a,b; Mas-
Hesse & Kunth 1999).

Assim, estudos na faixa do UV podem revelar o conteiudo estelar massivo de
galdxias com formacao estelar intensa. Para se estudar as populacoes estelares des-
tas galaxias nesta faixa espectral pode-se utilizar os modelos de espectros UV gerados
através do Starburst99 que produz espectros sintéticos que muitas vezes estao de
acordo com os espectros UV observados (Tremonti et al. 2001). Os modelos eram
gerados com uma biblioteca de estrelas quentes cuja metalicidade era solar ou ligei-
ramente menor que a solar. Entretanto, sabemos que muitas galaxias sao pobres
em metal. Devido a caréncia de uma biblioteca de estrelas de baixa metalicidade,
o codigo Starburst99 era inadequado ao estudo de galaxias com formacao estelar de
baixa metalicidade.

Anteriormente ao Telescépio Espacial Hubble, apenas o Telescépio IUE? podia
observar estrelas OB, ainda que proximas e portanto com metalicidade solar ou

20 IUE, International Ultraviolet Explorer, foi um satélite projetado e operado pela NASA
(Agéncia Espacial Americana), ESA (Agéncia Espacial Européia) e pelo Reino Unido. O IUE foi
o satélite astronémico mais duradouro até hoje, pois operou por quase 19 anos (1978-1996).
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proxima da solar. Estrelas OB com metalicidades inferiores poderiam ser observadas
na pequena e grande nuvem de Magalhaes (cujas siglas em Inglés sao SMC e LMC,
respectivamente).

Felizmente, ao longo dos anos, o espectografo UV a bordo do Telescopio Hubble
acumulou observacgoes destas estrelas na SMC e LMC, cujas metalicidades sao de 3
a 10 vezes menores que suas similares encontradas na Galaxia e na vizinhanga solar
(Garnett 1999). Desta maneira, dispomos de uma maneira de construir uma biblio-
teca de estrelas quentes e massivas de baixa metalicidade através destas observacoes
presentes no arquivo do Hubble. Esta possibilidade foi primeiramente apontada por
Robert (1999a).

Descrevemos a seguir os dados utilizados (se¢ao 2.2), a construgao desta nova
biblioteca (se¢ao 2.3) e sua implementagao no cédigo Starburst99. Na segao 2.5
mostramos aplicagoes ao estudo de galaxias Starburst com metalicidades similares
aquelas encontradas nas nuvens de Magalhaes.

2.2  Amostra, Observacoes e Reducao de Dados

2.2.1 Amostra

Os espectros UV de estrelas O e B foram coletados através de diversos programas
observacionais propostos por R. Kudritzki (programas observacionais do Telesc6pio
Espacial Hubble 2233 e 4110), C. Robert (programa 5444) e D. J. Lennon (7437).
O propdsito original dos projetos 2233 e 4110 era obter espectros UV para estudos
atmosféricos destas estrelas. Estes dados, que estavam no arquivo do Hubble, eram
ideais para o propédsito deste projeto. Por outro lado, o propdsito dos programas
5444 e 7437 era justamente criar uma biblioteca de espectros no ultra-violeta de
estrelas observadas na SMC e LMC.

O procedimento inicial para a construcao da amostra consistiu em visitar o ar-
quivo do Hubble e selecionar as estrelas cujos espectros possuem sinal-ruido satis-
fatério. Observagoes com problemas ou com baixo sinal ruido foram descartadas.
No total, 59 espectros para as 53 estrelas presentes nas tabelas 2.1 e 2.2 foram
selecionados.

As estrelas das tabelas 2.1 e 2.2 estao organizadas em ordem crescente de tipo
espectral. A cobertura espectral é completa desde o tipo espectral O3 até BO,
considerando-se em conjunto a SMC e a LMC. Entretanto, considerando-se as nuvens
individualmente, existem varios tipos espectrais ausentes. Desta forma, a biblioteca
resultante tem a metalicidade média de aproximadamente 1/4 Z. O excesso de cor
(coluna 4, das tabelas 2.1 e 2.2) foi calculado assumindo-se uma cor intrinseca de
(B-V) = -0.31, independente do tipo espectral.

2.2.2 Observacao e Reducao de Dados

Neste projeto nao lidamos diretamente com o processo observacional, pois como
dissemos anteriormente, os dados que utilizamos ja estavam presentes no arquivo
do Hubble. O esfor¢o observacional (preparagao, requisitos técnicos, etc.) foi em-
preendido pelos investigadores que propuseram estas observacoes. Desta forma nao
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Propriedades Gerais da Amostra de Estrelas no Ultra-Violeta

Estrela Galdxia Tipo Espectral E(B-V) Instrumento Programa
(1) (2) 3) (4) (5) (6)
NGC 346 No. 355 ~ SMC ON3 III 0.08 FOS, STIS 4110, 7437
Sk —66° 172 LMC 03 III 0.19 FOS 2233
Sk — 68° 137 LMC O3 I1II 0.24 FOS 2233
AV 14 SMC 034V 0.12 FOS 5444
AV 388 SMC 04V 0.10 FOS 4110
NGC 346 No. 324  SMC 04 V((f)) 0.07 FOS, STIS 4110, 7437
Sk —70° 60 LMC 04V 0.12 FOS 5444
NGC 346 No. 1 SMC O4 III(n)(f) 0.11 FOS 4110
Sk —67° 166 LMC 04 If+ 0.09 FOS 4110
NGC 346 No. 368  SMC 04-5 V((f)) 0.08 STIS 7437
AV 80 SMC 0O4-6n(f)p 0.17 STIS 7437
AV 61 SMC 05V 0.07 FOS 5444
Sk —70° 69 LMC 05V 0.06 FOS 2233, 5444
AV 75 SMC O5 TII(f+) 0.15 FOS, STIS 5444, 7437
NGC 346 No. 4 SMC 056 V 0.08 FOS 4110
AV 243 SMC o6V 0.09 FOS 4110
AV 377 SMC o6V 0.00 FOS 5444
NGC 346 No. 113  SMC 0C6 V 0.09 STIS 7437
Sk —66° 100 LMC 06 II(f) 0.10 FOS 2233
HDE 269357 LMC 061 0.10 FOS 5444
AV 220 SMC 06.5f7p 0.09 STIS 7437
Sk —170° 91 LMC 06.5V 0.08 FOS 5444
AV 15 SMC 06.5 TI(f) 0.09 FOS, STIS 5444, 7437
AV 207 SMC orv 0.09 FOS 5444
BI 155 LMC o7V 0.11 FOS 5444
BI 208 LMC o7v 0.02 FOS 5444
AV 26 SMC o7 111 0.13 FOS 5444
AV 95 SMC o7 II1((f)) 0.01 STIS 7437
BI 229 LMC o7 111 0.14 FOS 5444
BI 272 LMC o711 0.16 FOS 5444
AV 83 SMC O7 laf+ 0.18 STIS 7437
AV 232 SMC O7 laf+ 0.10 FOS 4110
AV 69 SMC OC7.5 III((f)) 0.09 STIS 7437
AV 378 SMC o8V 0.07 FOS 5444
Sk —67° 191 LMC o8V 0.10 FOS 5444
AV 47 SMC O8 III((f)) 0.05 FOS, STIS 5444, 7437
BI 9 LMC 08 111 0.14 FOS 5444

Tab. 2.1: Estrelas da amostra ultra-violeta. Ver Comentarios na tabela 2.2.
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Propriedades Gerais da Amostra de Estrelas no Ultra-Violeta (Continuagao)

Estrela Galaxia Tipo Espectral E(B-V) Instrumento Programa
1) 2) 3) (4) (5) (6)
BI 173 LMC O8 111 0.17 FOS 5444
AV 469 SMC 0811 0.09 FOS 5444
AV 396 SMC 09 VvV 0.08 FOS 5444
AV 451 SMC 09V 0.08 FOS 5444
AV 223 SMC 09 III 0.11 FOS 5444
AV 238 SMC 09 II1 0.09 FOS 4110
Sk —67° 101 LMC 09 III 0.14 FOS 5444
Sk —69° 124 LMC 09 Ib 0.12 FOS 5444
AV 372 SMC 091 0.13 FOS 5444
BI 192 LMC 09.5 111 0.12 FOS 5444
BI 170 LMC 09.5 11 0.14 FOS 5444
AV 327 SMC 09.5 II-Ibw 0.09 STIS 7437
AV 170 SMC 09.7 111 0.08 STIS 7437
Sk —65° 21 LMC 09.7 Iab 0.15 FOS 4110
NGC 346 No. 12 SMC 09.5-B0 V 0.16 STIS 7437
AV 488 SMC B0.5 Taw 0.18 FOS 4110

Tab. 2.2: Estrelas da amostra ultra-violeta (Continuacao). A classificacao espectral da
coluna 3 é baseada na classificagdo de Walborn etal. (2000) e referéncias la
citadas. Considerando-se as duas galdxias (LMC e SMC), a cobertura espectral
é completa desde O3 até BO.

vamos aqui discutir a parte técnica destas observagoes pois elas nao foram o alvo de
estudo deste trabalho?.

Os dados foram obtidos pelo telescépio Hubble através dos spectografos STIS
(Space Telescope Imaging Spectrograph) e FOS (Faint Object Spectrograph). Cada um
destes instrumentos possui diferentes fendas de aquisicao de dados, sensibilidades, es-
calas de placa, cobertura espectral e resolucao préprias. E por essa razao que diferen-
tes passos para a reducao dos dados foram empregados. Normalmente, poderiamos
empregar diretamente os dados do arquivo do Hubble pois eles ja encontram-se ca-
librados e reduzidos. Entretanto, nem sempre esta reducao foi feita com as tltimas
ferramentas de reducao disponiveis. Além disso, por se tratarem de diferentes ins-
trumentos é necessario fazer com que os dados tenham caracteristicas similares apds
a reducao.

Os dados do STIS tem cobertura espectral entre 1150 e 1700 A. Para estes dados
seguimos as calibragoes padrao do pacote IRAF/STSDAS?. Para extrair o espectro
uni-dimensional das estrelas utilizamos o pacote x1d. Depois destes passos iniciais,
combinamos multiplas exposicoes para uma mesma estrela, para se aumentar a
relacao sinal-ruido. A seguir ajustamos um polindomio ao continuo dos espectros

3 Maiores informacdes sobre os instrumentos a bordo do Telescépio Espacial Hubble e a descricao
técnica dos mesmos podem ser encontradas em: www.stsci.edu.

10 IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) é um pacote de reducio de dados mantido
e atualizado pelo NOAO (National Optical and Astronomical Observatories). A pégina oficial do
projeto IRAF é: http://iraf.noao.edu/.
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observados para normaliza-los a unidade. Este passo é necessario para remover
imperfeicoes presentes entre 1435 e 1440 A, que apresentam menor relacao sinal-
ruido. A seguir corrigimos os espectros pela velocidade da SMC (todos os espectros
STIS referem-se a SMC) de -150 km/s. A fim de obter espectros com a mesma
resolucao do instrumento FOS, re-amostramos os espectros STIS em 0.75 A/ pixel.
Por fim, cortamos os espectros STIS para que estes cobrissem a faixa espectral
entre 1206 ¢ 1601 A, o mesmo da biblioteca de metlicidade solar ji presente no
Starburst99.

Os dados obtidos pelo FOS cobrem a faixa espectral entre 1140 e 2330 A, com
o auxilio de duas grades de dispersao distintas. A reducao seguiu passos similares
aqueles aplicados ao dados do STIS, mas o resultado obtido é muito proximo daquele
que o arquivo ja apresentava. Entretanto, encontramos imperfei¢oes eletronicas do
detector. Nestes casos, utilizamos o continuo adjacente a estas imperfeigoes para
removeé-las. Assim como os espectros STIS, adicionamos multiplas exposicoes para
uma mesma estrela a fim de obter espectros com melhor sinal-ruido. Também norma-
lizamos os espectros a unidade e aplicamos desta vez uma correcao para a velocidade
de -150 ou -270 km /s para observagoes de estrelas na SMC e LMC respectivamente.
Finalmente, devido ao fato de que a cobertura espectral do STIS termina em 1700
A, resolvemos néo utilizar a cobertura extra proporcionada pelo FOS. O espectro foi
re-amostrado em 0.75A /pixel e cortado para cobrir exatamente a faixa entre 1206 e
1601 A.

O produto final do processo de busca no arquivo do Hubble e a posterior reducao
foi o conjunto de 53 estrelas mostradas nas tabelas 2.1 e 2.2. A razao sinal-ruido
tipica ¢é de 30, determinada principalmente pelo FOS, ja que o STIS gera espectros
de melhor qualidade.

2.3 Construcao da Biblioteca

Por consisténcia, a metodologia que empregamos foi similar aquela empregada
para a implementacao da biblioteca de metalicidade solar ja disponivel no Star-
burst99 (Robert et al. 1993; de Mello et al. 2000). Os seguintes passos foram segui-
dos:

1. Combinamos, fazendo médias, os espectros de estrelas com o mesmo tipo espec-
tral para aumentar a relagdo S/R e ao mesmo tempo minimizar as incertezas
na classificagao.

2. A biblioteca é essencialmente uma tabela que compreende 15 temperaturas
(03, 03.5, 04,...,B0) e cinco classes de luminosidade (V, IV, 111, 11, 1), com-
preeendendo 75 grupos espectrais. Esta tabela segue o formato de leitura do
Starburst99. As estrelas das tabelas 2.1 e 2.2 foram suficientes para preencher

40% desta tabela.

3. Temperaturas e classes de luminosidade que nao possuiam representantes (prin-
cipalmente classes II e IV), foram obtidas através de interpolagao bi-dimensional
entre temperaturas e classes de luminosidade vizinhas.
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Nas Figuras 2.1 e 2.2 mostramos exemplos de dois grupos espectrais e o compor-
tamento de algumas linhas de interesse como N V A\1240, Si IV A1400 e C IV A1550
A. Para efeito de comparacio mostramos a biblioteca de baixa metalicidade (linha
sélida) juntamente com a biblioteca de metalicidade solar (linha tragejada). Nota-se
que frequentemente a biblioteca de baixa metalicidade apresenta linhas mais fracas
(Robert 1996,1999a).

As estrelas do tipo O, de baixa metalicidade ou metalicidade solar (ver Figura
2.1, grupo O4 V), mostram os efeitos dos ventos estelares em N V \1240 e C IV
A 1550 A, mas nao em Si IV 21400 A. O dubleto do Si IV A1400 A em absorcio
em qualquer estrela do tipo O da sequéncia principal é exclusivamente inter-estelar.
Notamos também que a linha do N 'V A\1240 A apresenta pouquissima dependéncia
com a metalicidade para o grupo O4 V.

Por outro lado, vemos ainda na Figura 2.1, que a linha do C IV X 1550 A é bem
menos deslocada para o azul nos modelos de baixa metalicidade em comparagao com
os de metalicidade solar. Isto reflete a menor densidade dos ventos nas nuvens de
Magalhaes. Ainda na Figura 2.1 (grupo O9 V) notamos os mesmos efeitos presentes
no grupo O4 V, mas os efeitos dos ventos sao bastante reduzidos devido as menores
luminosidades das estrelas O9 V. Ainda assim notamos a assimetria da linha do C
IV X 1550 A, que na metalicidade solar desloca-se para o azul devido ao aumento
da opacidade dos ventos estelares.

Tanto na Figura 2.1 quanto na Figura 2.2 vemos que os ventos estelares sao menos
densos em baixa metalicidade. Nota-se ainda que para um dado tipo espectral, os
ventos decrescem de intensidade quando comparamos a classes de luminosidade V
(Figura 2.1) com a classe de luminosidade I (Figura 2.2). Isto é uma conseqéncia
direta da dependéncia dos ventos com a luminosidade: dM/dt ~ L'® (Garmany &
Conti 1984).

E interessante notar que para as linhas mais saturadas da classe de luminosidade
I (Figura 2.2), os efeitos da metalicidade sdo menos importantes.

Concluimos que para as estrelas de baixa metalicidade das nuvens de Magalhaes,
os ventos estelares sao menos intensos e atingem velocidades terminais mais baixas
do que os ventos das estrelas com metalicidade solar.

2.4 Espectros Sintéticos

Os 75 grupos espectrais de baixa metalicidade que obtivemos foi utilizado para
substituir os grupos do tipo O de metalicidade solar previamente existentes no Star-
burst99. Todos os outros grupos espectrais contam apenas com as bibliotecas origi-
nalmente existentes com metalicidade solar.

Isto pode ter consequéncias quando compararmos espectros sintéticos com es-
pectros observados, pois para idades ¢t ~ 10° anos, o espectro ultra-violeta serd
dominado pelas estrelas O da SMC/LMC (cujas representantes menos massivas vi-
vem até 10° anos). Apés esta idade, o espectro sera dominado pelas estrelas B com
metalicidade solar. Se considerarmos um regime de formagao estelar continua, um
equilibrio entre estrelas O e estrelas B é rapidamente alcancado apds t = 10° anos.
Assim, o espectro ultra-violeta passa a ser uma combinacao das contribuigoes das
estrelas B (com metalicidade solar) e das estrelas O com metalicidade sub-solar.
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As linhas indicadoras dos ventos estelares (N 'V A\1240, Si IV A1400 ¢ C IV A1550
A) sdo produzidas pelas estrelas mais massivas (com M > 40 M) e desta forma
os espectros sintéticos gerados pelo Starburst99 ainda descreveriam corretamente o
perfil destas linhas, se o efeito das super-gigantes do tipo B puder ser desprezado.
Entretanto, as linhas de Si III \1417 e C III A\1427 A podem ser afetadas, pois suas
intensidades dependem fortemente das estrelas B do tipo recente. Em qualquer caso,
o nivel do continuo dos espectros sintéticos sao calculados de maneira correta, pois
os tracos evolutivos e as composicoes quimicas apropriadas sao utilizadas.

Por fim, mostramos nas Figuras 2.3 e 2.4 a evolucao temporal de dois modelos
gerados com a nova biblioteca. Empregamos uma Fungao de Massa Inicial (FMI)
de Salpeter com a = 1.35 e limites de massa inferior e superior de 1 e 100 M
respectivamente.

A Figura 2.3 mostra a evolugao temporal de um modelo no regime de formagao
continua e os espectros estao normalizados a unidade. Os perfis de linha se inten-
sificam a medida que passamos de populacoes dominadas por estrelas na sequéncia
principal (0 — 10° anos) até populagoes com super-gigantes do tipo O (3 — 5 x 10°
anos). Depois, por volta de 10 x 10° anos, as populacoes de estrelas B do tipo
recente passam a dominar e as linhas sao novamente atenuadas e existem contri-
buigoes apreciaveis das estrelas de metalicidade solar. Existem algumas diferengas
com respeito aos modelos com metalicidade solar. Algumas delas estao mais relaci-
onadas ao processo de evolucao estelar do que com a metaliciade, pois estrelas de
baixa metalicidade sao mais quentes e passam mais tempo na sequéncia principal.

A Figura 2.4 mostra uma série temporal similar a anterior mas para o regime
de formacao estelar constante. Devido a enorme mistura de populagoes, es-
pecialmente apés 50 x 10° de anos, a tnica linha de origem estelar que pode ser
visualmente separada de outras linhas de absor¢ao de origem inter-estelar ¢ a linha
do C IV A1550 A. Outras linhas de origem estelar menos visiveis sdo N V 1240, Si
IV A1400 A e os multipletos de Si II e Si III em torno de 1300 A.

Espectros sintéticos com formacao instantanea e continua sao tteis para mode-
lar respectivamente regioes HII com reservas limitadas de gas e galdxias maiores,
geralmente com histérias de formacao estelar mais complexas.

2.5 Modelagem de Galaxias de Baixa Metalicidade

Vamos agora comparar espectros sintéticos gerados pelo Starburst99 (obtidos
com a nova base), com espectros de galaxias Starburst de baixa metalicidade. Es-
tes testes com galaxias de metalicidades conhecidas servirao como uma primeira
aplicacao que ilustram a utilidade da nova base.

O resultado para uma destas galdxias (NGC 5253) pode ser visto na Figura
2.5. Esta galdxia, que brevemente citamos no capitulo introdutério deste trabalho,
possui aglomerados estelares com Z ~ 1/6 Z (Calzetti etal. 1997). Apresentamos
o ajuste obtido com as duas bases: a antiga (Z;) e a nova base (Z = 1/4 Z).
Notavelmente o ajuste feito com a base de baixa metalicidade reproduz melhor as
linhas de absorcdo da galdxia. Note como o perfil da linha C IV A\1550 A (do tipo
P-Cygni, devido ao vento estelar) é particularmente melhor ajustada com o modelo
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Fig. 2.3: Evolugao temporal de um modelo (Z = 1/4 Z3) com formagao instantanea entre
0 e 10% anos. Utilizamos uma FMI de Salpeter com M., = 1 e Mypp = 100 M.
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de baixa metalicidade. Em especial, as linhas de Si IV A1400 e C IV A\1550 A sdo
bastante discrepantes no modelo com metalicidade solar.

Como uma segunda aplicacao, mostramos na Figura 2.6 o ajuste para a galaxia
MS 1512-¢cB58, com z = 2.72. Trata-se de uma galdxia com formacgao estelar, origi-
nalmente modelada por de Mello et al. (2000) com a antiga biblioteca de metalicidade
solar. A composicao quimica desta galdxia é de aproximadamente 1/3 Z. Os dois
ajustes mostrados (Zg e 1/4 Z) sdo mostrados para o regime de formagao continua
e uma FMI de Salpeter com limites de massa entre 1 e 100 M. Novamente, vemos
que o ajuste com a nova biblioteca de baixa metalicidade é superior ao da biblioteca
com metalicidade solar. Este melhor ajuste prova que a galaxia MS 1512-cB58 pos-
sui uma metalicidade similar a metalicidade das estrelas das nuvens de Magalhaes.
Assim como para a galaxia NGC 5253, as linhas de ventos estelares tem seus perfis
melhor ajustados, em especial o perfil da linha C IV A1550 A. Como esta absorcio
diminui para metalicidades menores (com todas as outras propriedades mantidas),
isto é uma clara indicagao da baixa metalicidade deste objeto.

2.6 Conclusoes

Concluimos que esta nova biblioteca permite modelar com maior precisao as
galéxias de baixa metalicidade. Estudos anteriores de galaxias de baixa metalicidade
com a antiga biblioteca nao ficam invalidados, pois qualitativamente a biblioteca
anterior ja descrevia os perfis do continuo e das linhas de origem estelar.

A biblioteca é particularmente util no estudo de galdxias HII, cujas limitadas
reservas gasosas nao permitem a formacgao de sucessivas geracoes de estrelas. Por
esta razao estes sistemas possuem metalicidades mais baixas que galaxias Starburst
Nuclear que possuem histérias de formacao mais complexas.

Como continuidade deste trabalho, sugerimos:

e Ampliar a biblioteca para incluir estrelas do tipo B tardias, possibilitando a
modelagem do efeito de estrelas com 5 M, particularmente importantes em
sistemas na fase pos-Starburst.

e Extender a cobertura em comprimento de onda tanto em baixa como em alta
metalicidade, pois algumas linhas de diagnosticos devido as estrelas B sao Al
III A1860 A e Si III A1892 A, localizadas além da atual cobertura espectral
disponivel.

A primeira aplicacdo desta nova biblioteca foi feita por Tremonti et al. (2001).
Outros detalhes e discussoes dos resultados que apresentamos nesta parte do traba-
lho foram publicados por Leitherer etal. (2001).
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Fig. 2.5: Comparagao entre o espectro médio de 8 aglomerados com formagao estelar em
NGC 5253 (linhas sélidas) com dois modelos sintéticos com Z = 1/4 Z, (abaixo,
tracejado) e com Z = Zg (acima, pontilhado). Os modelos foram computados
no regime de formacdo continua, idade de 6 x 10 anos e uma FMI de Salpeter
entre 1 e 100 M.
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Fig. 2.6: Ajustes para a galdxia MS 1512-cB58 (linhas sélidas) com dois modelos sintéticos
com Z = 1/4 Zg (abaixo, tracejado) e com Z = Z, (acima, pontilhado). Modelos
com formacao continua e FMI de Salpeter entre 1 e 100 M.



Capitulo 3

Estudo das Populacoes Estelares
de Galaxias Starburst Nuclear e

Galaxias HII

Neste capitulo vamos descrever a parte II deste trabalho. Nosso objetivo é utilizar
técnicas de sintese de populagoes estelares para estudar os estagios evolutivos de uma
amostra formada por galdxias Starburst Nuclear e por galaxias HII. Vamos também
relacionar os resultados da sintese com outras propriedades observadas. Na secao
3.1 introduzimos o problema e nossos objetivos. Discutimos a amostra e a técnica
de sintese empregadas na secao 3.2. Na secao 3.3 apresentamos um novo diagrama
evolutivo que facilita a visualizacao dos resultados da sintese. Os possiveis cenérios
de formacao estelar sao discutidos na secao 3.4. Na secao 3.5 introduzimos o conceito
de idade média tgg, que serve como um “relégio empirico” para datar Starbursts e
na secao 3.6 comparamos a evolucao temporal de tgp com a da largura equivalente
de H(. Nossas conclusoes sao apresentadas na secao 3.7.

3.1 Introducao e Objetivos

Raramente é possivel estudar individualmente as populagoes estelares de galaxias.
Desta forma, os espectros integrados que observamos (Fy,s) podem ser entendidos
como uma somatdéria das populagoes estelares presentes:

N
Fps=> x; x F} (3.1)
j=1

onde os x; medem a importancia relativa da populacao j, os Fj sao os fluxos cor-
respondentes a populacao j e N, é o nimero de populagoes presentes na galéxia.
A determinagao dos z;, que chamamos de vetor de populacoes, é o objetivo das
técnicas de sintese. Em outras palavras, deseja-se saber qual a importancia relativa
das diversas populacoes estelares presentes nas galaxias em estudo.

As técnicas de sintese foram introduzidas por Faber (1972), Tinsley (1972) e
Bica (1988). Atualmente estas técnicas sdo bastante utilizadas e existem diversos
métodos que empregam distintas abordagens para o problema (Schaerer & Vacca
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1998, Leitherer etal. 1999, Bruzual & Charlot 2003). Em minha dissertacao de
Mestrado (Leao 2001, Cid Fernandes et al. 2001), apresentamos um novo método de
sintese de populacoes estelares que emprega probabilidades relativas e o algoritimo
de Metropolis de amostragem por importancia (Ledo etal. 2000) para mapear as
solucoes mais plausiveis. Entretanto, questoes a respeito da metalicidade e da
evolugao quimica devem ser vistas com cuidado devido as limitagoes intrinsecas
da base de aglomerados que utilizamos (Bica 1988 e Schmidt etal. 1991). Ainda
assim, a aplicacdo do método a galdxias ficticias! foi encorajadora devido & boa
concordancia entre parametros de entrada (conhecidos) e de saida (resultados da
sintese).

Nesta parte do trabalho utilizamos esta técnica de sintese e nosso principal ob-
jetivo é relacionar a idade das populacoes estelares das galaxias da amostra as pro-
priedades de suas linhas e emissao.

Sabemos que as estrelas de alta massa, formadas em sucessivos eventos de formacgao
estelar, foto-ionizam o gés e produzem os espectros de linhas de emissao carac-
teristicos de galaxias com formacao estelar intensa. A intensidade das linhas de
emissao podem ser utilizadas para se estudar a idade, metalicidade e a composigao
quimica destas galdxias. Entre os principais indicadores de idade, destaca-se a lar-
gura equivalente de Hf3, EW (H[3), que decresce a medida que o Starburst evolui
(Dottori 1981).

Nossos principais objetivos sao:

e Estudar uma amostra composta por galaxias Starburst Nuclear e regioes HII
com a técnica introduzida por Cid Fernandes et al. (2001)

e Desenvolver ferramentas de diagnodstico para estudar a evolugao temporal des-
tas galdxias

e Calibrar os resultados da sintese aplicando-a a populacoes estelares tedricas,
cujas propriedades sao bem conhecidas

e Relacionar os resultados da sintese com as propriedades das linhas de emissao
observadas

3.2 A amostra e o Método de Sintese

3.2.1 A Amostra

Neste estudo selecionamos uma amostra composta por duas sub-amostras: (1)
Um conjunto de galdxias Starburst Nuclear, regioes HII e galdxias anas retiradas do
atlas de Kinney etal. (1993). A amostra é limitada aquelas galdxias cujas metalici-
dades sao conhecidas. Excluimos ainda galaxias ativas. No total 41 galdxias foram
selecionadas, das quais 18 s@o galdxias Starburst Nuclear. (2) A segunda amostra
vem do atlas de regides HII de Terlevich et al. (1991), cujos 185 espectros individu-
ais possuem baixa qualidade. Desta forma, utilizamos os 19 grupos espectrais (com

I Galaxias ficticias sdo galdxias empregadas como modelo e cujas populacdes estelares sdo co-
nhecidas. Este artificio é utilizado para testar o método de sintese que desenvolvemos.
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caracteristicas similares) definidos por Raimann et al. (2000). Cada grupo espectral
é tratado como se fosse uma galdxia, sendo que 3 deles sao dominados por Seyferts
do tipo 2. Vamos utilizar estes grupos para ilustrar suas diferentes caracteristicas
em relacao as outras galaxias da amostra.

Todas galaxias foram corrigidas pela extingao galactica. As seguintes proprieda-
des espectrais serao utilizadas neste estudo: as larguras equivalentes das linhas de
absorcao Call K, CN e Banda-G: os fluxos no continuo em 3660, 4020 e 4510 A; as
linhas de emissao e as larguras equivalentes das linhas [OII] A3727, H 3, [OIII] A5007,
Ho e [NII] A6584 A. Os autores dos atlas acima utilizaram a raziao Ha/H[3 para
corrigir pelo avermelhamento intrinseco os fluxos nas linhas de emissao. Além destes
observaveis conhecemos ainda as abundancias nebulares e as classes de atividade das
galéxias.

3.2.2 O Método de Sintese

O método consiste em alimentar o cédigo de sintese desenvolvido por Cid Fer-
nandes etal. (2001), com apenas cinco observaveis: as larguras equivalentes do
Call K \3933 , CN \4200 e banda-G \301 A, além das razdes de fluxo do continuo
(cores) Fsee0/ Fao2o € Fus10/Faooo. Este método de sintese que emprega observéveis
como dados de entrada é chamado de Sintese de Populagoes Empirica, e é uma
versao matematicamente mais refinada do método originalmente proposto por Bica
(1988).

O cédigo decompoe os observaveis utilizados como entrada numa base de 12 di-
ferentes populagoes estelares com idades e metalicidades conhecidas (Schmidt 1991).
O principal resultado é um vetor de populagoes ¥ = (x1, 2, ..., T12), cujas compo-
nentes representam a contribuicao relativa dos 12 elementos da base para o fluxo
observado num dado comprimento de onda de normalizacao. O vetor de populagoes
(%) é a solugao média depois de aproximadamente 10% passos que o algoritimo de
Metropolis realiza através do espaco de parametros para mapear as solugoes mais
provaveis.

Os erros foram fixados entre 0.5 ¢ 1 A para as larguras equivalentes e 0.05 para
as cores. Os erros e as dependéncias lineares entre elementos da base impedem
que os 12 elementos de & sejam corretamente estabelecidos (Cid Fernandes et al.
2001). Entretanto, podemos agrupar elementos do vetor com idades semelhantes.
Este procedimento amplia a confiabilidade dos resultados. Definimos um vetor de
populagoes resumido T = (zy,x, o), onde:

e 1y = populacdo jovem com t < 107 anos;
e 1; = populacao intermedidria com t = 10® anos;
e 1o = populacao velha com ¢ > 10° anos.

Desta forma, obtemos uma versao de 3 dimensoes do vetor de populagoes T cujas
componetes sao mais faceis de interpretar. A condicao de normalizacao implica que
ry +xr+x0 = 1, e a condicao de positividade estabelece que todas as componentes
sejam > 0.
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Aplicamos o método descrito acima para a amostra e obtivemos o vetor de po-
pulacoes para cada uma delas. As galaxias da amostra I sdo caracterizadas por uma
maior mistura de populagoes, sugerindo historias de formacao mais complexas. J&
as galaxias da amsotra Il sao essencialmente dominadas por populagoes mais jovens,
embora existam contribui¢oes de populagoes mais antigas. A seguir concentramos
nossa andlise nos efeitos evolutivos, especialmente para populagoes jovens (¢ < 10°
anos).

3.3 O Diagrama Evolutivo

Para testar nossos resultados, utilizamos o vetor de populagoes para construir
diagramas evolutivos cujos eixos s@o as proporgoes das componentes zy (jovem)
e xy (intermedidria). Linhas de zo constante tragadas no diagrama bi-dimensional
constituem um terceiro eixo. A posicao de um objeto neste diagrama indica seu
estagio evolutivo e caracteriza sua mistura de populacoes. Na Figura 3.1 mostramos
os diagramas para a amostra [ (esquerda) e II (direita), com 63 galdxias no total.
Vemos que as galaxias estao distribuidas numa sequéncia que vai desde xy alto até
xr alto, sem muito espalhamento em o, principalmente para a amostra II. Além
disso, as galdxias da amostra I sao Starburst Nucleares (quadrados) cujas populagoes
estelares sao mais velhas. Estas duas caracteristicas geram o espalhamento que
observamos para a amostra I.

O painel (b) compreende a amostra II composta essencialmente por galaxias HII
(triangulos). Estas galdxias sao bem representadas por um Starburst jovem, embora
possam também existir populacoes velhas subjacentes. Isto explica o menor espalha-
mento observado para a amostra II, cujas galdxias nao ativas estao localizadas entre
os limites 0 < xp < 30%. Vemos ainda que o diagrama consegue identificar entre as
galaxias HII da amostra II uma populacao velha subjacente, conforme apontaram
os trabalhos de Telles & Terlevich (1997) e Raimann et al. (2000a).

Uma vez que a posi¢ao de uma dada galdxia no diagrama da Figura 3.1 indica
seu estagio evolutivo, podemos interpretar este diagrama como uma sequéncia evo-
lutiva, com a idade média estelar aumentando no sentido anti-horario. Desta forma,
as linhas de absorcao metalicas tornam-se mais profundas a medida que passamos
ry grande para x; grande. Ainda mais interessante é o diagrama da esquerda (amos-
tra II) onde claramente todas as galdxias com caracteristicas WR (simbolos cheios)
concentram-se na regiao de xy grande. As galdxias com caracteristicas WR da amos-
tra I apresentam maior mistura de populacoes devido a efeitos de abertura conforme
discutimos acima. Esta propriedade indica que galdxias WR sao preferencialmente
identificadas em galdxias com eventos de formacao estelar bastante recentes, com
t < 107 anos. Galéxias concentradas na regiao de x; grande sao caracterizadas por
populagoes pds-Starburst, com linhas de Balmer muito pronunciadas. Lembramos
no entanto que nem as linhas que caracterizam as populacoes de estrelas WR e nem
as linhas de Balmer foram utilizadas como dados de entrada no processo de sintese.
Ainda assim o diagrama separa corretamente galdxias com distintas historias de
formacao estelar.
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Fig. 3.1: Resultados da Sintese de Populactes para um conjunto de 63 galdxias conden-
sados num diagrama evolutivo. A amostra I é mostrada no diagrama (a) e a II
no diagrama (b). O eixo horizontal zy é a fracdo da luz em \g = 4020 A devido
as estrelas na faixa de idades compreendida entre 10 e 107 anos; enquanto que
a fracdo xy, representada no eixo vertical, é devido a populacio com 10® anos.
As galaxias HII sdo representadas por triangulos e os Starburst Nucleares por
quadrados. Simbolos preenchidos indicam objetos com caracteristicas WR. e os
simbolos em cruz representam as galdxias Seyfert.
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3.4 Calibracao dos resultados e cenarios de Formacao Estelar

Uma maneira direta de entender o diagrama evolutivo descrito acima é entender
que um evento de formagao instantaneo e curto evoluiria no diagrama a partir de
(vy,z1,20) = (1,0,0) em ¢t = 0 para (0,1,0) depois de ¢t = 10® anos, chegando
finalmente a (0,0,1) apés ¢t > 10% anos.

Uma maneira de testar nossos resultados e confirmar a concordancia entre
diferentes abordagens para o problema de sintese é comparar os resultados do nosso
método com outros modelos de evolucao. Escolhemos para este teste o modelo
GISSEL96. Utilizamos os espectros de galdxias tedricas do modelo (cujas idades
eram conhecidas) e os processamos como galdxias reais. Os observaveis necessarios
para a analise com o codigo de sintese sao perfeitamente definidos nesta biblioteca.

Utilizando o modelo acima com metalicidade solar e uma FMI de Salpeter com
Miow = 0.1 € My, = 125 Mg, conseguimos tragar a evolucao dos modelos em tres
distintos regimes: formacao estelar instantanea, instantanea sobreposta a
populagoes antigas e formagao estelar continua.

Na Figura 3.2(a) mostramos a evolu¢ao dos modelos no regime de formacgao
instantanea (linha continua), com as idades indicadas (em milhoes de anos). Ve-
mos que a evolugao segue o caminho zy — x; — xp, no sentido anti-horario. A
evolucao anterior a t ~ 10° anos deveria seguir ao longo da curva xp = 0% mas isto
nao ocorre devido ao numero limitado de observaveis e por conta dos erros nestes
observaveis. Estes efeitos fazem com que as proporcoes relativas de cada compo-
nente seja “confundida” com as demais (Cid Fernandes etal. 2001). Entretanto a
figura mostra uma excelente concordancia entre os resultados da sintese empirica e
evolutiva.

Para melhor ilustrar a evolugao descrita acima, mostramos na Figura 3.3(c) a
evolugao dos cinco componentes de idade xg (com ¢ = 10° anos) — x19 (com ¢ = 10'°
anos) em fungdo da idade dos modelos de GISSEL96. Embora cada componente
de fato tenha seu valor maximo em suas idades correspondentes, notamos que a
componente x7; tem seu pico um pouco antes de 107 anos. Isto ocorre porque a
componente x; pode ser representada como uma combinagao das componentes x4
e zs. O mesmo ocorrendo com as componentes Ty e 1. B por esta razio que
favorecemos a representagao (xy, s, xp), mostrada na Figura 3.3(c), onde mostra-
mos a componente Starburst, rsp = x¢ + 7 + 13, que representa a histéria
recente (t < 10® anos) de formagao estelar das galaxias. A idade representada por
rsp ¢ muito apropriada para descrever as regioes amostradas pelas amostras I e 11
(kiloparsec central), caracterizadas por uma mistura de populagoes com episédios
de formagao estelar sucessivos sobre-postos a uma populagao estelar subjacente de
idades variadas (Meurer et al. 1995).

Ainda na Figura 3.2(a) mostramos a evoluc¢ao de um evento de formacao ins-
tantaneo sobreposto a uma populacao estelar velha subjacente. As duas
linhas tracejadas indicam diferentes proporcoes desta populacao velha no tempo
t = 0. Vemos que a evolugao destes dois modelos difere daquele descrito pela li-
nha continua no mesmo diagrama, pois o efeito da populacao velha subjacente é o
de diluir as componentes zy e x;. Desta forma, o caminho em direcao a valores
mais altos de xp é mais curto a medida que a populacao estelar subjacente é mais
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significativa.

Por fim, na Figura 3.2(b), mostramos a evolugao dos modelos GISSEL96 para
o regime de formagao continua. Neste regime de formacao sempre existem es-
trelas jovens e eventualmente os sistemas encontram um equilibrio onde o nimero
de estrelas jovens, intermediarias e velhas é praticamente o mesmo. De fato, apos
t = 10% anos, o vetor ¥ converge para (0.3,0.4,0.3). A evolucao de cada componente
individual do vetor Z ¢ mostrada nas Figuras 3.4(b) e 3.4(c). Como vemos cada
componente decai de forma mais suave comparado ao modelo com formacao estelar
instantanea mostrado na Figura 3.3.

3.5 A Idade Estelar Média

O estagio evolutivo de um dado objeto pode ser caracterizado por sua posi¢ao
no diagrama (xy,zy,xo). Nesta secao vamos introduzir o conceito de idade estelar
média, que melhor caracteriza a evolugao dos objetos em estudo. Podemos assim
escrever as populacoes representadas pela base:

logt(Xo) = Y xi(Ao) logt; (3.2)

onde explicitamente escrevemos a dependéncia no comprimento de onda de norma-
lizacdo uma vez que os x; representam a fracao da luz em Ay = 4020 A. Podemos
simplificar ainda mais o indice () se utilizarmos as cinco idades da base (10°, 107,
108, 10°, 101° anos) e escrevermos:

logt(Ag) = 626 + Tx7 + 8xg + 99 + 10210 (3.3)

Lembramos que estamos interessados nas populacoes jovens e em remover os
efeitos de populagoes antigas subjacentes nas galaxias da amostra. Desta forma,
podemos escrever a idade média das populacoes jovens:

6]76 + 7177 + 8138
Tg + Ty + g

logtsp(Ao) = (3.4)

Na Figura 3.3(a) as linhas sélidas comparam a evolugao dos indices tgp e t que de-
finimos acima com as idades dos modelos GISSEL96 para o regime de formacgao ins-
tantanea. Vemos que os indices que definimos acima estao em excelente acordo com
as idades tedricas dos modelos. A Figura 3.4(a) representa a mesma experiéncia, mas
para o regime de formacgao continua. Como esperado a evolucao é bem mais lenta
e suave mas ainda observamos uma excelente correspondéncia entre estes indices
e a idade tedrica dos modelos. Uma vez que o indice tgp corretamente descreve a
evolugao temporal, vamos utiliza-lo para estudar a evolucao das populagoes estelares
das galaxias da amostra.

Lembramos que a base que utilizamos possui apenas 5 idades e que portanto tgp
nao é um “cronometro”, mas apenas uma ferramenta capaz de classificar galaxias de
acordo com a sua populacao estelar dominante. Esta ferramenta é particularmente
util ao estudo de galaxias com misturas de populagoes estelares ou Starbursts que
ocorrem durante uma faixa de tempo extendida com ¢ > 10% anos.
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100

50

Fig. 3.2: Evolucao dos modelos GISSEL96 no diagrama evolutivo. Linhas pontilhadas
indicam linhas de xp constante. (a) A linha sélida (preta) indica a evolugao de
um burst instantaneo. Os numeros indicam a idade dos modelos em unidades de
10% anos. As linhas tracejadas correspondem a eventos com formacao instantanea
sobrepostos a populacoes velhas subjacentes que no tempo ¢t = 0 correspondem a

10% (curva superior) e 50% (curva inferior) da luz em Ao = 4020A. (b) Modelos
no regime de formagao continua.
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Fig. 3.3: Comparacao dos parametros da sintese com a idade dos modelos para o regime de
formacao instantanea. (a) idades médias, (b) o vetor de populagoes na notagao
reduzida (xy, x1,20), (¢) o vetor de populagoes em sua notagao original incluindo
as b idades da base. Note que a curva tgp perde seu significado para o regime
de formagao instantanea apods alguns milhoes de anos.
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Fig. 3.4: Figura idéntica a anterior, mas para o regime de formacao continua. Note como

as curvas sao mais suaves para este regime de formacao.
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3.6 Evolucao da Largura Equivalente de Hf3

A evolugao estelar nos fornece pistas valiosas para entender como a largura equi-
valente de Wy = Lps/Crp evolui com o tempo. As estrelas de alta massa sao
as primeiras a desaparecer. Entretanto elas respondem pela maior parte dos fotons
ionizantes e pela luminosidade das linhas de emissao, como por exemplo Lgg. O
continuo também decai, mas de forma mais suave, uma vez que este recebe a con-
tribuicao de estrelas de menor massa e menos luminosas. Assim, esperamos W}}bﬁs
decaia a medida que um Starburst evolui, conforme apontou Dottori (1981).

Desde entao a largura equivalente de HS tem sido usada como um relégio indi-
cativo da idade do Starburst. Nesta secao vamos comparar a evolucao das galaxias

da amostra medida pelo indice tgg e compara-lo a intensidade da Wj}bﬁs

Antes de estudarmos a evolugao de Wl‘}l’g com o tempo, temos que aplicar corregoes
devido aos efeitos de diluicao e absorcao. Estas duas correcoes, se aplicadas, aumen-
tam os valores observados. O primeiro efeito é causado pelas populacoes velhas que
contribuem para o continuo Cyg e diluem a largura equivalente W;’}}? observada em
populagoes jovens. Felizmente a sintese fornece uma maneira direta de isolar a con-
tribuigao devido as populagoes jovens, bastando multiplicar Cyg por xg5(4861). Ou
seja, multiplicamos o continuo observado pela componente Starburst normalizada
em 4861 A, conforme a definimos na secdo 3.4. Assim, a nova largura equivalente
corrigida por este efeito pode ser escrita: Wﬁ,bg /rsp. Esta correcao é importante
e geralmente aumenta a largura equivalente observada em 50%. Este fator esta de
acordo com a corre¢ao encontrada por outros autores (Mas-Hesse & Kunth 1999). O
segundo efeito é devido a presenca de uma componente em absor¢ao sob a linha de
Hf. A base que utilizamos contém esta componente que pode chegar até a 8 Apara
as populacoes com t = 10% anos. Utilizamos o vetor de populacoes para calcular
a componente em absor¢ao WI‘}% que tipicamente encontra-se entre 3-5 A. Para
corrigir a largura equivalente observada, apenas somamos a esta a componente em
absorcao: W}}bg + WI%"’ Desta forma, aplicando as duas correcoes descritas acima,
a largura equivalente corrigida pode ser escrita: (W5 + W) /zsp.

Na Figura 3.5 mostramos a evolu¢ao da largura equivalente de H3 (corrigida
pelos efeitos acima descritos) em fungao do indice tgp. Além dos nossos dados para
as amostras I e II, mostramos também a evolucao dos modelos de GISSEL96 (linha
sélida) e Starburst99 (linhas tragejadas). Vemos que as duas maneiras de datar a
evolucao de Starbursts sao equivalentes: a ngg cai a medida que tgp aumenta,
em total acordo com o fato de que as estrelas jovens, responsaveis pela ionizagao
do gas e pelas linhas de emissao, sao as primeiras a se extinguir a medida que o
Starburst envelhece. Nota-se que praticamente todos os dados estao limitados pelos
modelos, mas nao arriscamos interpretacoes a respeito da FMI. Esta concordancia
entre modelos e dados nao sé reforca a validade do relégio empirico que derivamos,
mas também mostra pela primeira vez, através de testes empiricos, que a

Wf}’g ¢é util como indicadora da idade do starburst.
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Fig. 3.5: Comparacao da evolugao predita e observada da Wﬁ,bﬁs Triangulos, circulos e
quadrados correspondem a metalicidades do gas de (O/H) < 0.4, 0.4-0.6 e > 0.6
(O/H)g respectivamente. Simbolos abertos e preenchidos diferenciam as galdxias
HII das Starburst Nuclear. As linhas correspondem as curvas tedricas da Wf}’g (t)
com t convertido para o relégio empirico definido através da sintese (tsp). Linha
Solida: Modelos do GISSEL96 com FMI (Salpeter) entre 0.1 and 125 Mg. Linhas
tracejadas: Modelos do Starburst99 com a FM de Salpeter, com Mg, = 100 Mg
(tragos longos) e Mgy, = 30 M (tragos curtos).
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3.7 Conclusoes

Nesta parte do trabalho dedicamos especial atencao ao método de sintese que
desenvolvemos durante meu mestrado (Ledo 2001) e sua aplicagao a galdxias com
variadas histérias de formagao estelar. Vimos que o vetor de populagoes & consegue
recuperar a histéria de formagao destas galaxias com razoavel precisao. Melhores
resultados podem ser alcancados com a representacao resumida deste vetor, que
combina populacoes de idades semelhantes.

Para estudar a evolugao das componentes jovens e subtrair o efeito de diluicao
causado pelas populagoes velhas, definimos o indice tgp que define a idade média
das populagoes estelares jovens em um dado objeto. Vimos que a evolucao temporal
deste e de outros parametros estao de acordo com a idade tedrica prevista pelos
modelos de GISSEL96 e Starburst99. Esta concordancia entre maneiras diferentes de
datar starburts é gratificante, uma vez que a idade é definida de diferentes maneiras
na sintese empirica e na sintese evolutiva.

Mostramos ainda que o indice tsp é capaz de corretamente descrever a evolucao
temporal de Wﬁbﬂs, que decai com o envelhecimento do Starburst. Esta concordancia
entre teoria e parametros derivados a partir da sintese empirica garante que a idade
média das populacoes estelares dominantes em um dado objeto sao corretamente
descritas por tgp.

Um dos nossos principais resultados é o fato de que o método é capaz de separar
de maneira clara distintos objetos com diferentes histérias de formacao. Desta forma,
vemos que alguns observaveis dos espectros sao capazes de “contar” a histéria e os
regimes de formacao passados experimentados pelas galaxias.

Estes sao apenas os resultados principais do trabalho publicado por Cid Fernan-
des, Leao & Lacerda (2003). Maiores detalhes sobre o método de sintese podem ser
encontrados em minha dissertacao de mestrado Leao (2001) ou nos trabalhos Leao
etal. (2000) e Cid Fernandes et al. (2001).



Capitulo 4

Estrelas Wolf-Rayet em Galaxias
Starburst de Alta Metalicidade

Neste capitulo comeca a parte III deste trabalho, que compreende os capitulos 4
ao 10. O objetivo deste capitulo é apresentar de forma mais detalhada o problema
das galaxias com formacao estelar de alta metalicidade e a busca pela evidéncia
da presenca de estrelas WR nestas galdxias, conforme ja discutimos brevemente na
secao 1.5.

Na se¢ao 4.1 descrevemos maiores detalhes do problema e as varias perguntas de-
correntes dele. Discutiremos também o projeto observacional. Na secao 4.2 falamos
da selecao da amostra. A secao 4.3 trata dos instrumentos e da técnica observacional
adotada para observar as galaxias da amostra. Por fim, na se¢ao 4.4, mostramos os
didrios das observacoes, datas, tempos de exposicao e outros dados relevantes.

4.1 Introducao

Nosso principal objetivo no estudo das galaxias Starburst de alta metalicidade é
investigar seu contetdo estelar massivo independentemente das propriedades do gés.
A idéia é detectar as estrelas WR nestas galdxias através de suas linhas de emissao,
que muitas vezes podem ser observadas nos espectros integrados de galaxias com
formacao estelar intensa. A assinatura caracteristica destas estrelas é a presenca
da saliencia WR nos espectros integrados destas galaxias, conforme vimos na segao
1.4.3.

De acordo com a teoria da evolucao estelar, sabemos que a frequéncia de estrelas
WR deve aumentar fortemente com a metalicidade. Isto ocorre porque existe uma
relacao direta entre metalicidade de uma estrela e a taxa de perda de massa que ela
experimenta, conforme vimos na se¢ao 1.3.4. Assim, a metalicidade favorece a perda
de massa, fazendo com que a estrela ejete mais eficientemente seu envelope. Isto
aumenta consideravelmente a probabilidade (se ela possuir massa inicial suficiente)
da estrela evoluir para o estdgio WR (Chiosi et al. 1978; Maeder 1981a,b).

O problema é que a maioria das estrelas WR que detectamos sao encontradas
em galdxias com baixa metalicidade e nao em galaxias Starburst Nuclear, de maior
metalicidade. Uma rapida inspegao do catdlogo de Schaerer (1999) nos mostra que
a maioria das galaxias que hospedam estrelas WR sao de baixa metalicidade.
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Desta forma pergunta-se: O que esta errado? Por acaso nao conhecemos tao
bem a evolucao de estrelas de alta massa? A teoria da evolucao estelar esta incom-
pleta? Alternativamente, podemos estar diante de um efeito de sele¢@ao, no qual as
observagoes feitas até agora privilegiaram o estudo de galaxias de baixa metalici-
dade. A questao que justamente gostariamos de responder é: Por que observamos
mais frequentemente estrelas WR em ambientes de baixa metalicidade se
a teoria da evolugao estelar prediz justamente o contrario?

Ainda nao foi feito um estudo da frequéncia de estrelas WR em objetos de alta
metalicidade, pois todas as observacoes feitas até agora favoreceram de alguma forma
a observacao de galaxias pouco metélicas. Para sabermos o porqué de encontrar-
mos estrelas WR em algumas galédxias e nao as encontrarmos em outras precisamos
conhecer as populagoes estelares nelas presentes. Isto s6 é possivel através de ob-
servacoes e do uso de técnicas de sintese de populagoes.

De modo geral pretendemos abordar questoes como:

1. Existem caracteristicas especificas nas populacoes estelares de Starbursts de
alta metalicidade?

2. Como a metalicidade de um galaxia se relaciona com o ntimero de estrelas WR
que ela hospeda?

3. Sera que a deteccao de estrelas WR em galaxias ricas em metal é dificultada
por suas histérias de formagao mais complexas?

4. Sera que objetos mais metalicos apresentam taxas de formacao diferenciadas
e/ou Fungoes de Massa Inicial distintas?

A pergunta nimero (3) pode ser ainda ser explorada da seguinte maneira: Serd
que as estrelas WR presentes (mesmo que encontradas em grandes nimeros) em
galdxias mais complexas (mais metélicas e mais luminosas), nao estariam imersas
num “oceano” de luz proveniente de outras populacoes estelares? Por outro lado,
numa galdxia ana (frequentemente menos luminosa e pouco metdlica) as estrelas
WR (mesmo que encontradas em pequenos numeros) nao seriam mais facilmente
detectadas? Seguindo este simples raciocinio é, de fato, possivel que estejamos
diante de um simples efeito de selecao.

Como ja discutimos na secao 1.4.3, as estrelas WR podem ser detectadas no
espectro integrado de uma galaxia Starburst gragas a saliencia WR. As linhas que
formam esta saliéncia espectral bastante visivel sao: NV 4603, 24619, 4640, C
IV \658 e He II M\686 A. Cada umas destas linhas sé pode ser individualmente
resolvida e isolada quando a resolucao espectral e a relagao S/R sao altas, da ordem
de 5 e 50 A respectivamente. Do contrério, origina-se a chamada “saliéncia WR”, a
partir da sobreposicao das linhas acima mencionadas. Estas linhas tém origem em
estrelas! WR de classes variadas. A saliéncia WR é importante porque nao coincide
com as principais linhas de emisao nebular. Isto torna facil sua identificacao embora
existam outros complicadores, conforme veremos no capitulo 10.

! As tinicas excegdes sao as linhas do [FelTI] A4658 (sobreposta & linha do C TV A\4658 A) e a do
Hell M\686 A que pode ter também uma componente nebular.
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A principal caracteristica das galaxias Wolf-Rayet que as diferenciam das Seyfert
sao suas linhas de Balmer em emissao mais estreitas, além das suas razoes de linha
que claramente as classificam como galaxias Starburst, conforme veremos no capitulo
8.

Outra caracteristica interessante ¢ que a relagao N(WC)/N(W N) pode ser uti-
lizada para estudar a metalicidade das galaxias Wolf-Rayet. Conforme vimos na
secao 1.3.3, as diferentes classes de estrelas WR indicam também uma sequéncia
evolutiva e desta forma esperamos um menor nimero de estrelas WC em objetos
pouco metalicos. Podemos utilizar o nimero de estrelas WR observadas num ob-
jeto e compara-lo ao nimero previsto por modelos de sintese evolutiva, como por
exemplo o Starburst99 (Leitherer et al. 1999). Desta forma, é possivel inferir sobre
os cendrios (formagao continua ou esporadica) que propiciam a formagao de estrelas
de alta massa como as WR. No capitulo 10 faremos um estudo das estrelas WR
presentes nas galaxias da amostra.

Para responder as perguntas acima, propusemos observacoes tanto no 6tico, para
detectar a saliencia WR,, quanto no infra-vermelho, para detectar as super-gigantes
vermelhas (progenitoras das estrelas WR). Para a detecgao da saliéncia WR sao
necessérios espectros de altissima qualidade (S/R ~ 50) e resolucao ~ 4 A (Schaerer
etal. 1999a).

Como veremos a seguir, as observacoes no otico foram conduzidas no Telescopio
Keck I de 10 metros, enquanto que as observagoes no infra-vermelho foram feitas no
Telescépio UKIRT de 3.8 metros. Estudamos uma amostra consistente de galaxias
Starburst com o objetivo de entender suas populagoes estelares, metalicidades, pro-
priedades nebulares e contetido massivo. O objetivo principal é estudar a freqliencia
de estrelas WR em galdxias Starburst de alta metalicidade.

4.2  Selecao da Amostra

As prioridades principais no trabalho de selecao da amostra sao: evitar repetigoes,
amostras tendenciosas e amostras incompletas. Este 1ltimo requisito é o mais dificil
de ser atendido pois é muito dificil estabelecer uma amostra estatisticamente signi-
ficativa que ao mesmo tempo atenda as limitagoes impostas pela disponibilidade de
tempo nos principais telescopios.

Por outro lado, o atlas de galdxias WR? de Schaerer etal. (1999a) revela que
poucas galaxias sao ricas em metais. Isto ocorre porque o critério de selecao utilizado
foi o das linhas de emissao. Este critério favorece a selecao de objetos pobres em
metais, o contrario do que queremos.

Desta forma, para minimizar os efeitos descritos acima, nosso trabalho de se-
leccao seguiu alguns critérios logicos:

1. Vamos utilizar a luminosidade no infra-vermelho, pois este critério nao as-
sume necessariamente alta metalicidade e tao pouco a presenca de estrelas
WR. A faixa de luminosidades que selecionamos estd compreendida entre 10

2 Ao longo deste trabalho consultamos periodicamente as atualizacdes deste atlas, mantido pelo
Dr. Daniel Schaerer na pagina: http://webast.ast.obs-mip.fr/people/schaerer /wrcat.
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< log(Lsr/Ls) < 12. Selecionando pela luminosidade no IV temos objetos
maiores e provavelmente mais metalicos, conforme veremos abaixo.

2. Utilizamos preferencialmente o atlas de Lehnert & Heckman (1995) (de agora
em diante LH95) para selecionar a amostra, seguindo-se o critério apontado
acima. Escolhemos este trabalho pois ele contém uma colecao de galaxias
luminosas e ultra-luminosas no infra-vermelho cujos espectros éticos e outros
parametros ja sao conhecidos.

Sabemos que existe uma correlacao entre a metalicidade das galaxias e a sua lumi-
nosidade (Skillman, Kennicutt & Hodge 1989; van Zee 1996). Estes estudos mostram
que as galaxias mais luminosas sao também as mais metalicas. Esta conhecida pro-
priedade foi a que motivou a adocao do critério (1). Selecionando galdxias mais lumi-
nosas, favorecemos estatisticamente a selecao de galaxias mais metalicas.
Além disto, a faixa em luminosidades considerada garante que as galdxias da amostra
nao sao dominadas por nicleos ativos (AGNs?), pois segundo Kim et al. (1998Db)
a fracdo de AGNs em galdxias luminosas (e ultra-luminosas) no infra-vermelho au-
menta com a luminosidade da galdxia hospedeira. Em outras palavras, a lumi-
nosidade no infra-vermelho (L;g) é um critério bastante ttil de separacao entre
galaxias dominadas por formacao estelar e galaxias dominadas por nicleo ativo.
No referido trabalho os autores encontram que para log(L;gr/Le) > 12, 65% das
galdxias sao dominadas por nicleos ativos. O critério nimero (1) impede justa-
mente a selecao de galdxias com log(L;r/Ls) > 12, garantindo desta forma que a
amostra nao estda significativamente contaminada por ntcleos ativos. Tecnicamente,
o limite log(Lrr/Le) = 12 define a fronteira entre galdxias luminosas (LIRGs) e as
ultra-luminosas no infra-vermelho (ULIRGS). A amostra é portanto dominada por
LIRGs.

Por fim, o critério (2) fornece uma segunda maneira de excluir AGNs desta amos-
tra, conforme mostramos no capitulo 8 através de diagramas de diagndstico. Vale
observar que a espectroscopia 6ptica de LH95 nao foi de qualidade suficiente para
estudar a saliencia WR, motivo pelo qual realizamos nossas proprias observacoes.

Seguindo os critérios (1) e (2) selecionamos uma amostra composta de 36 galdxias.
Entretanto, devido as dificuldades de obtencao de tempo nos telescépios Keck,
UKIRT e Gemini (ver secao 4.4) foi possivel observar apenas 24 galdxias no 6tico
e 36 no infra vermelho, sendo 35 da amostra originalmente planejada e mais um
alvo de oportunidade no infra-vermelho*. Infelizmente, 7 galdxias observadas no
infra-vermelho tinham espectros muito ruidosos que nao puderam ser utilizados ou
reduzidos, conforme discutiremos na secao 5.2. Desta forma, a amostra final obser-
vada é composta por 32 galaxias no total. Deste conjunto, 24 possuem dados no
6tico (3700 — 7000 A) e 29 possuem dados no infra-vermelho (1.4 — 2.5um), sendo
21 as que foram observadas tanto no 6tico como no IV.

Na tabela 4.1 mostramos as 32 galdxias da amostra final observada, juntamente
com outras propriedades de interesse. Além da luminosidade no infra-vermelho

3 AGN ¢ a sigla em inglés para Active Galactic Nuclei ou Niicleos Ativos de Galdxias.
4 Trata-se de NGC 5461 (galdxia HII) observada durante as observacoes no UKIRT em Abril de
2003.
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obedecendo ao limite log(L;r/Ls) < 12, notamos que a grande maioria das galdxias
sado préximas (cz < 9000km/s), com excegao das duas galaxias IRAS e de Mrk 309.

E vélido mencionar que a galaxia Mrk 0309 nao consta do atlas de LH95, mas
a observamos por se tratar de uma galaxia WR conhecida e ja bastante estudada
(Schaerer etal. 1999). Deliberadamente incluimos esta galdxia na amostra, apesar
desta violar o critério (2). Esta galdxia cumpre portanto o papel de uma galdxia de
controle, para a qual sabemos que a saliencia WR estd presente e conhecemos outros
parametros de interesse. A galdxia NGC 5461 (regiao HII) também nao pertence
ao atlas de LH95, mas devido a uma “janela de oportunidade” nas observacoes do
infra-vermelho, obtivemos o seu espectro nas bandas K e H.

4.3 Instrumentacao e Técnica Observacional

Observamos 32 galaxias que foram selecionadas unicamente pelo critério da lu-
minosidade no infra-vermelho, obedecendo ao limite: 10 <log(L;r/Ls) < 12. Este
critério prioriza objetos maiores e provavelmente mais metélicos e ao mesmo tempo
minimiza a presenca de ntclos ativos.

A seguir veremos detalhes da instrumentacao utilizada nas observacoes no ético
e infra-vermelho.

4.3.1 Instrumentac¢ao no Otico

As galéxias selecionadas foram observadas no Gtico, entre 3700 - 7000 A. Esta
faixa espectral permite observar as principais linhas de emissao de origem nebular:
Ha A6563, HB M861 e Hy M340 A, que fazem parte da série de Balmer; as linhas
do Oxigénio [OITI] em A959 e A5007 A; [OII] A3727 A, as do Nitrogénio [NII] em
A6548 e A6584 A e as do Enxofre [SII] em A6717 e A673 A.

Os espectros no 6tico foram obtidos com o espectrégrafo LRIS (Low Resolution
Imaging Spectrometer) do Telescopio Keck I, com as redes de difracao 600 (azul)
e 900 (vermelho) linhas/mm. O instrumento permite uma relagdo S/R ~ 50 (no
continuo) e resolucao espectral de ~ 5 A, suficiente para a deteccao das linhas que
caracterizam as estrelas WR que possuem EW ~ 3 A. A mediana do fluxo em 5000 A
das galdxias na amostra é de 1.45 x 107'% erg s~' em~2 A~!, implicando em tempos
de exposigao entre 30 minutos e 1 hora por galaxia (ver tabela 4.2). A largura da
fenda utilizada foi de 1” e a drea projetada da fenda permite cobrir, na maioria dos
casos, toda a regiao de formacao estelar.

O espectrografo LRIS utiliza um dicréico para separar e obter simultaneamente
os lados azul (3700 - 5200A) e vermelho (5200 - 7000A). Como veremos no capitulo
5, encontramos problemas para calibrar as galdxias devido ao dicréico. Por fim, a
escala de placa dos detectores (CCD’s) dos lados azul e vemelho s@o respectivamente
0.135" /pixel e 0.210" /pixel.

Estes dados foram utilizados na andlise da populagao estelar (capitulo 7), das
linhas de emissao (capitulo 8) e no estudo das populacoes de estrelas Wolf-Rayet,
como veremos no capitulo 10.
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Propriedades Gerais da Amostra de Galaxias Starburst
Galaxia RA (J2000.0) DEC (J2000.0) cz (km/s) log(Lrr/Ls) Obs.
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
UGC 0903 01h21m47.8s  +17d35m33s 2518 10.43 o1V
NGC 0520 01h24m35.1s  4+03d47m33s 2281 10.91 O
1T Zw 035 01h44m30.5s  +17d06m05s 8225 11.56 o1V
TRAS 03359+1523 03h38m46.7s  +15d32mb5s 10613 11.48 o1V
NGC 1614 04h33m59.8s -08d34m44s 4778 11.61 orv
ESO 485-G003 04h39m06.4s -24d11m03s 4550 10.88 o1v
IRAS 05447-2114  05h46m53.6s -21d13m43s 11850 11.10 o1v
NGC 2798 09h17m22.9s  +41d59m59s 1726 10.51 o1v
NGC 2966 09h42m11.5s  +04d40m23s 2044 10.12 orv
IC 0564 09h46m21.1s  +03d04m17s 5990 10.97 oIV
NGC 3067 09h58m21.0s  +32d22m12s 1476 10.07 orv
NGC 3079 10h01m57.8s  +55d40m47s 1116 10.55 oIV
NGC 3627 11h20m15.0s  +12d59m30s 727 10.34 v
NGC 3690 11h28m32.2s  +58d33m4d4s 3121 11.75 o1V
NGC 3885 11h46m46.5s -27d55m20s 1952 10.37 v
NGC 4088 12h05m34.2s  +50d32m21s 757 10.00 v
NGC 4418 12h26mb4.6s -00d52m39s 2179 10.99 O
NGC 4433 12h27m38.6s -08d16m42s 3000 10.82 orv
NGC 4527 12h34m08.5s  +02d39m14s 1736 10.77 oIV
NGC 4536 12h34m27.1s  +02d11m16s 1808 10.72 orv
NGC 4666 12h45m08.7s -00d27m43s 1533 10.76 o1V
NGC 4818 12h56m48.9s -08d31m31s 1065 10.10 v
NGC 5073 13h19m20.6s -14d50m40s 2744 10.58 v
NGC 5104 13h21m23.1s ~ +00d20m33s 5578 11.09 O
NGC 5461 14h03m41.4s  +54d19m05s 298 8.71 v
NGC 5775 14h53mb57.6s  +03d32m40s 1681 10.63 o1V
Zw 049.057 15h13m13.1s  +07d13m32s 3897 11.15 orv
NGC 5900 15h15m05.1s  +42d12m35s 2511 10.45 v
NGC 6090 16h11m40.7s  +52d27m24s 8785 11.44 orv
NGC 6240 16h52m58.9s  +02d24m03s 7339 11.77 v
MRK 0309 22h52m34.7s  +24d43mb50s 12636 11.67 o1V
NGC 7541 23h14m43.9s  4+04d32m04s 2678 10.95 oIV

Tab. 4.1: Propriedades gerais das galdxias da amostra. Os dados das colunas (2), (3) e

(4) sao do NED (Nasa Extragalactic Database). As galdxias estao ordenadas

em ordem crescente de ascencao reta.

A luminosidade no infra-vermelho da

coluna (5) foi calculada através dos fluxos IRAS obtidos do NED e seguindo-se
a definicao de Risaliti et al. (2000). Na coluna (6) mostramos as observacoes que
foram feitas para cada galaxia, de acordo com a seguinte nomenclatura: O =
apenas dados no 6tico, IV = apenas dados no infra-vermelho, OIV = dados no
otico e infra-vermelho.



Capitulo 4. Estrelas Wolf-Rayet em Galaxias Starburst de Alta Metalicidade 64

4.3.2 Instrumentagao no Infra-Vermelho

Os espectros infra-vermelhos foram obtidos com o Telescépio UKIRT e o es-
pectrégrafo UIST (The Ukirt 1-5 Micron Imager Spectrometer).

Utilizamos ainda uma fenda com dimensoes 0.48 x 120 arcsec. A tnica camera
disponivel para uso com o UIST para fins de espectroscopia possui uma escala de
placa de 0.12"/pixel. A grade de dispersao cobre, com resolugao espectral de R =
900, as bandas H e K, correspondendo a faixa de comprimento de ondas entre 1.4 e
2.5 pm.

Nesta faixa de comprimento de ondas podem ser encontradas as linhas do Si
A1.59, [Fell] A\1.64, Pa-« 1.87, Hel A2.06, H2 \2.12 e Br-y A2.17 pm.

4.3.3 Técnica Observacional

Lembramos que nosso objetivo principal é observar a maior parte das regioes
de formagao estelar das galaxias da amostra, minimizando as perdas de luz destas
partes relevantes em cada galédxia. Este cuidado é necessario porque a grande maioria
destas galdxias estd bastante préxima® (a maioria mais préxima que D ~ 120 Mpc)
e queremos que a fenda de 1/ seja capaz de englobar a totalidade das regides com
formacao estelar. Embora estas perdas sejam inevitaveis dada a distancia média da
amostra, podemos minimiza-las.

O atlas de LH95 foi bastante ttil nesta fase. Por um lado o atlas possui in-
formacoes sobre a extragao de espectros a diferentes distancias dos nticleos destas
galdxias - espectroscopia com informacao espacial. Por outro lado, a morfologia des-
tas galdxias é discutida. O fato de muitas delas serem galdxias em pleno processo de
interacao gravitacional despertou um interesse particular, uma vez que interacoes
gravitacionais estao diretamente ligadas ao processo de formacao estelar intensa.
O atlas indica também que muitas delas possuem morfologias irregulares, bastante
caracteristicas de interacoes recentes ou em curso. Em alguns casos nota-se clara-
mente que as duas galdxias originais ja estdao completamente fundidas (NGC 1614,
Figura 4.1), enquanto que em outras é ainda possivel ver os dois nucleos originais em
pleno processo de fusdao (NGC 3690, Figura 4.2). O atlas forneceu ainda mapas da
emissao em Ha para as galaxias da amostra. Sabe-se também que a linha Ha pode
ser utilizada como indicadora de formagao estelar. Notamos também que na maioria
das galédxias o nicleo é o principal emissor de Ha e que portanto estes respondem
pela maior parte da luminosidade e da formacao estelar destas galdxias®.

Utilizando as informacoes do atlas de LH95 definimos a seguinte estratégia de
observacao:

1. Privilegiar a observacao dos nicleos, uma vez que estes abrigam a maior parte
da luminosidade em Ha.

5 Ao longo deste trabalho utilizamos um tnico valor para a constante de Hubble: H, =
75 km.s~ . Mpc~1.

6 Em algumas galdxias a regido emissora de Ha é bastante concentrada, enquanto que em outros
casos existem regides exteriores ao nucleo que emitem significativamente em H a.
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Fig. 4.1: Posicao da fenda para a galdxia NGC 1614, com PA = 24° em relagdo ao norte
(topo da figura). Esta figura compreende 15 segundos de arco em cada lado.
Esta galaxia estd num estagio avancado de interacao e por isso a imagem nao
consegue separar os dois nicleos presentes neste objeto. No processo de extracao
do espectro desta galdxia ficou nitida a presenca de dois ntcleos, conforme ve-
remos no capitulo 5. Entretanto é possivel ver nitidamente as caudas de maré,
consequéncia da interacao gravitacional. Nos capitulos seguintes e em especial
no capitulo 10 veremos que esta galaxia hospeda um grande niimero de estrelas
O e de estrelas WR.
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Fig. 4.2: Posicao da fenda para a galaxia NGC 3690, com PA = 254°. Nota-se que o0s
dois ntcleos estao claramente separados, embora o processo de interagao ja seja
avancado. Esta galaxia também é uma WR como veremos nos capitulos seguintes.
A fenda foi alinhada de forma a cobrir ambos os nicleos.
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2. Nas galdxias em que se pode perceber uma certa simetria, optamos por alinhar
a fenda com o eixo principal da galaxia, a fim de cobrir as populagoes estelares
do nticleo e as exteriores a este de maneira simétrica.

3. Sempre que observamos uma galaxia em processo de interacao, alinhamos a
fenda de forma a cobrir os dois nicleos.

As estratégias de observagao tém o objetivo geral de utilizar a morfologia da
galaxia como um guia natural de posicionamento da fenda. Em outras palavras, a
natureza das galaxias ditou a maneira preferida de observa-las. Adotamos o mesmo
procedimento tanto para as observacoes conduzidas no ético quanto para os dados
coletados no infra-vermelho.

Mais especificamente, a estratégia (1) garante que as regides com maior formacao
estelar sejam observadas, uma vez que a emissao em Ha mapeia a atividade de
formagao estelar. A estratégia (2) emprega a morfologia das galdxias para se definir
os angulos das fendas (PA) e as regides a serem observadas. Por fim, a estratégia
(3) visa garantir que todos os nucleos dos objetos sejam observados, em especial
a interface de contato entre os ntcleos, onde espera-se que a formacao estelar seja
particularmente intensa.

As estratégias também garantem que as partes mais relevantes dos Starbursts
da amostra sejam observadas. Minimizando a perda de luz relevante, estamos au-
mentando as chances de observar o conteido massivo destas galaxias. Além disso,
a fenomenologia das interagoes gravitacionais pode também ser estudada. Inte-
ressantemente, conforme mostraremos no capitulo 10, as galaxias que
possuem os maiores nimeros absolutos de estrelas WR sao justamente
aquelas que estao sofrendo ou que ja experimentaram interagoes gravita-
cionais.

Nas Figuras 4.1 a 4.6” mostramos variados exemplos de como escolhemos o po-
sicionamento das fendas, seguindo-se as estratégias de observacao delineadas nos
items 1 ao 3. As imagens destas figuras cobrem uma area de 15 x 15 arco-minutos
e sdo do banco de dados Digitized Sky (versdo II, infra-vermelho) do ESOS.

Na secao 4.4 mostramos o diario das observagoes e também o angulo em que
foram posicionadas as fendas para todas as galaxias. O angulo PA é sempre em
relagao ao norte (topo das figuras) e aumenta no sentido anti-horario a partir desta
posicao.

A técnica observacional descrita acima foi adotada tanto para as observagoes
no 6tico (KECK I) quanto para as observacoes no infra-vermelho (UKIRT). Desta
forma, tomamos o cuidado de observar uma mesma galaxia com o mesmo angulo de
fenda nos dois telescépios. Ver tabelas 4.2 e 4.3.

4.4 Historico das Observacoes

Submetemos propostas observacionais aos telescopios Keck T (6tico) UKIRT
(infra-vermelho) a fim de obter tempo nestes instrumentos. A primeira proposta

" As figuras foram feitas com a ferramenta de Observacio (OT) do Observatério Gemini, que
pode ser obtida no endereco eletronico do observatorio: www.gemini.edu.
8 ESO ¢ a sigla em Inglés do European Southern Observatory ou Observatério Austral Europeu.
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Fig. 4.3: Posicao da fenda para a galdxia NGC 4666, com PA = 40° em relagao ao norte
(topo da figura). Trata-se de uma galdxia espiral isolada. Neste caso alinhamos
a fenda com o eixo principal da galaxia.
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Fig. 4.4: Posicao da fenda para a galdxia III Zw 035, com PA =22° em relagdo ao norte
(topo da figura). Esta galaxia esta relativamente distante (cz = 8225 km/s) e a
figura revela poucos detalhes, apesar de sugerir uma pequena simetria ao longo
do eixo escolhido. Mais tarde, durante a extracao do espectro desta galdxia
(capitulo 5) vimos que se tratava de uma galdxia em interacao. Pela figura é
impossivel determinar o estagio da interacao.
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Fig. 4.5: Posicao da fenda para a galixia NGC 2798, com PA=70° em relacdo ao norte
(topo da figura). Esta galdxia também hospeda estrelas WR, conforme veremos
nos capitulos seguintes.



Capitulo 4. Estrelas Wolf-Rayet em Galaxias Starburst de Alta Metalicidade 71

Fig. 4.6: Posicao da fenda para a galixia NGC 6090 com PA=50° em relacdo ao norte
(topo da figura). Esta galdxia é também uma galdxia WR, conforme veremos a
seguir.
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foi submetida em Maio de 2002 para ambos telescopios e pedimos 1 noite no Keck I
e 2 noites no UKIRT. O pedido de tempo foi aprovado e ganhamos 1 noite telescépio
Keck I (27-11-2002) e de 2 noites no telescopio UKIRT (21 e 22-12-2002). Infeliz-
mente este tempo era suficiente apenas para observar aproximadamente metade da
amostra, tanto no 6tico quanto no infra-vermelho?.

Em novembro de 2002 submetemos novos pedidos de tempo para os dois te-
lescépios, sendo que a proposta para o telescopio Keck I foi rejeitada (haviamos
pedido 2 noites). A proposta para o telescopio UKIRT foi aceita e nos concederam
outras 3 (trés) noites de observacao (04, 05 e 06-04-2003). Estas observagoes com-
pletaram a segunda parte da amostra no infra-vermelho, mas no ético ainda nos
faltava observar a segunda metade da amostra.

Na tentativa de completar a segunda parte da amostra (ou parte dela), subme-
temos um pedido de tempo ao telescopio Gemini, cujo espectrografo otico possui
caracteristicas e cobertura espectral similares aos do KECK/LRIS. Apesar da pro-
posta ter sido aprovada, as observacoes ficaram na fila automatica de observagoes
do GEMINI e nunca foram executadas.

Ainda com o objetivo de completar a observacao da amostra no otico, submete-
mos nova proposta de observagao para o telescopio Keck I em Novembro de 2003,
pedindo 2 noites. A proposta foi aprovada, mas nos concederam apenas 1 noite em
26-04-2004.

O longo periodo necessario para a coleta de dados (Novembro de 2002 até Abril
2004) foi uma das maiores dificuldades desta parte do trabalho, pois foi necessério
dedicar muito tempo na elaboragao e submissao de propostas observacionais. Isto
implicou ainda em atrasos na coleta e reducao de dados.

No total observamos 24 galaxias no 6tico e 29 no infraermelho. Durante o pro-
cesso de reducao obtivemos 36 spectros (extragoes) das 24 galdxias observadas no
otico. Nas tabelas 4.2 e 4.3 mostramos todas as galaxias observadas no otico e
infra-vermelho, com as respectivas datas e outros parametros de interesse.

9 De modo geral as observacoes no infra-vermelho sdo mais demoradas que as do ético.
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Diario das Observagoes no Otico

# Galaxia cz Tempo de Massa Angulo da Data da
(km/s) Exposicao (s) de Ar Fenda Observagao
(1) (2) (3) (4) () (6) (7)
1 UGC 0903 2518 3600 1.01 52 27/11/2002
2 NGC 0520 2281 1800 1.06 143 27/11/2002
3 IIT Zw 035 8225 3600 1.03 22 27/11/2002
4 IRAS 03359+1523 10613 2400 1.02 90 27/11/2002
5 NGC 1614 4778 1800 1.14 24 27/11/2002
6 ESO 485-G003 4550 2400 1.43 75 27/11/2002
7 IRAS 05447-2114 11850 2400 1.34 90 27/11/2002
8 NGC 2798 1726 1800 1.24 70 27/11/2002
9 NGC 2966 2044 1800 1.12 72 27/11/2002
10 IC 0564 5990 1800 1.07 68 27/11/2002
11 NGC 3067 1476 1800 1.20 105 27/11/2002
12 NGC 3079 1116 1200 1.24 165 27/11/2002
13 NGC 3690 3121 2700 1.29 254 26/04/2004
14 NGC 4418 2179 2700 1.13 54 26/04/2004
15 NGC 4433 3000 3300 1.15 180 26,/04,/2004
16 NGC 4527 1736 3600 1.13 244 26/04/2004
17 NGC 4536 1808 1800 1.35 301 26,/04,/2004
18 NGC 4666 1533 1800 1.26 40 26/04/2004
19 NGC 5104 5578 3000 1.22 345 26/04/2004
20 NGC 5775 1681 2700 1.11 325 26/04/2004
21 Zw 049.057 3897 3300 1.21 28 26/04/2004
22 NGC 6090 8785 2400 1.42 50 26/04/2004
23 MRK 0309 12636 1800 1.04 345 27/11/2002
24 NGC 7541 2678 1800 1.04 102 27/11/2002
Tab. 4.2: Didrio das observagdes no 6tico. As velocidades (coluna 2) forma obtidas do

NED. Na coluna 4 mostramos o tempo total de exposicdo em segundos. As
massas de ar (coluna 5) sdo obtidas tirando-se a média entre as massas de ar
no inicio e no final das observagoes. Foram feitas multiplas exposi¢oes com
tempos de integragao variados para cada objeto. Notar que os dados no 6tico
foram coletados em duas datas distintas (coluna 7). Devido a problemas com o
espectrégrafo LRIS, as galaxias IC 0564 e NGC 3079 foram apenas observadas
no lado azul.
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Diario de Observagoes no Infra-vermelho

# Galaxia cz Massa  Angulo da Data da
(km/s) de Ar Fenda Observagao
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
1 UGC 903 2518 1.12 52 22/12/2002
2 IIT Zw 035 8225 1.00 22 22/12/2002
3 IRAS 0335941523 10613  1.00 90 21/12/2002
4 NGC 1614 4778 1.22 24 21/12/2002
5 ESO 485-G003 4550 1.40 165 22/12/2002
6  IRAS 05447-2114 11850  1.40 90 22/12/2002
7 NGC 2798 1726 1.23 70 21/12,/2002
8 NGC 2966 2044 1.08 72 22/12/2002
9 IC 564 5990 1.05 68 21/12/2002
10 NGC 3067 1476 1.05 105 22/12/2002
11 NGC 3079 1116 1.27 165 21/12/2002
12 NGC 3627 727 1.03 334 04/04/2003
13 NGC 3690 3121 1.30 254 04/04/2003
14 NGC 3885 1952 1.78 308 05/04,/2003
15 NGC 4088 757 1.19 57 04/04,/2003
16 NGC 4433 3000 1.26 180 05/04,/2003
17 NGC 4527 1736 1.40 244 06/04/2003
18 NGC 4536 1808 1.19 301 04/04/2003
19 NGC 4666 1533 1.11 40 06/04/2003
20 NGC 4818 1065 1.16 30 05/04,/2003
21 NGC 5073 2744 1.24 147 06/04/2003
22 NGC 5461 298 1.38 — 06/04,/2003
23 NGC 5775 1681 1.11 325 05/04,/2003
24 Zw 049.057 3897 1.03 28 04/04/2003
25 NGC 5900 2511 1.14 309 04/04/2003
26 NGC 6090 8785 1.24 50 04/04/2003
27 NGC 6240 7339 1.05 22 06/04,/2003
28 Mrk 0309 12636 1.06 345 22/12/2002
29 NGC 7541 2678 1.28 102 21/12/2002
Tab. 4.3: Diario das observagoes no infra-vermelho. As velocidades (coluna 2) foram obti-

das do NED. As massas de ar (coluna 4) sao obtidas tirando-se a média entre as
massas de ar no inicio e no final das observacoes. Notar que os dados no infra-
vermelho foram coletados em datas distintas (coluna 5). Tipicamente o tempo
de exposicao no infra-vermelho foi de 2 horas por galdxia, sendo que véarias
exposigoes com 120 segundos de duracao foram obtidas e depois combinadas.



Capitulo 5

Reducao dos Dados no Otico e
Infra-Vermelho

O objetivo deste capitulo é apresentar detalhadamente a estratégia de reducao
de dados e apresentar os passos que foram seguidos para se obter os espectros que
serao apresentados no capitulo 6. A reducao dos dados que coletamos seguiu es-
tratégias distintas no 6tico e no infra-vermelho. No 6tico, utilizamos o pacote IRAF
e no infra-vermelho foi utilizado o pacote ORAC-DR!. O objetivo primério do pro-
cesso de reducgao é obter espectros calibrados em fluxo e em comprimento de onda.
Posteriormente, os efeitos do avermelhamento galdctico e do deslocamento para o
vermelho sao também corrigidos. Abaixo descrevemos em separado o processo de
redugao para o 6tico (segao 5.1) e infra-vermelho (segao 5.2).

5.1 Reducao dos Dados no Otico

Os dados no 6tico, que descrevemos na secao 4.4, possuem dois sub-conjuntos:
o lado azul, na faixa de 3000 até 5000 A e o lado vermelho, na faixa de 5100 até
7000 A. Isto se deve ao fato de que o instrumento LRIS divide a cobertura total em
comprimento de onda nestes dois segmentos. Esta peculiaridade do espectrégrafo
faz com que a redugao dos dados do conjunto KECK + LRIS seja nao trivial. A
seguir descrevemos todos os passos necessarios para a reducao destes dados.

5.1.1 Subtracao do Bias

Os detectores modernos sao digitais e possuem uma assinatura eletronica ca-
racteristica, conhecida na literatura como “bias”. Normalmente a subtracao dessa
assinatura eletronica é algo bastante trivial e pode ser obtida através da tarefa CCD-
PROC do IRAF. Para isso se faz uma média dos arquivos de “bias” obtidos no dia
da observacao. O resultado sao arquivos com a “impressao digital” do detector.
A tarefa CCDPROC subtrai de cada imagem esta assinatura caracteristica média.
Como resultado obtém-se imagens livres de quaisquer caracteristicas inerentes ao
detector propriamente dito. Normalmente neste passo também sao cortadas das

L A pégina oficial do pacote ORAC-DR pode ser encontrada em: http://www.oracdr.org/.
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imagens as regioes do detector que nao foram iluminadas - ou seja: que nao contém
dados.

Infelizmente o detector do espectrografo LRIS (lado azul) é formado por um mo-
saico composto por dois detectores menores que estao justapostos. Estes detectores,
ou CCDs? possuem caracteristicas e assinaturas eletronicas distintas. Isto impos-
sibilita o uso da tarefa CCDPROC de forma direta, pois esta nao foi desenvolvida
para tratar mosaicos formados por varios CCDs.

A solugao mais lgica seria dividir cada imagem (ou galdxia) em duas partes -
correspondentes aos dois detectores individuais, e subtrair a assinatura caracteristica
de cada uma destas partes separadamente. Posteriormente as duas imagens resul-
tantes podem ser combinadas para se obter a imagem livre do pedestal eletronico.
Este processo, embora factivel, seria extremamente lento se fosse empreendido para
cada galaxia. Felizmente, existe uma tarefa do IRAF chamada PREPLRISB, que
faz este processo automaticamente e ainda corta as imagens, ignorando partes que
nao contém dados.

A tarefa PREPLRISB nao acompanha as distribui¢oes do IRAF em nenhuma
de suas versoes, mas foi fornecida por Naveen Reed do Caltech. Esta tarefa foi
desenvolvida especialmente para tratar imagens do instrumento LRIS do KECK.
O que a tarefa PREPLRISB faz é justamente dividir cada imagem em duas partes,
subtrair o pedestal eletronico de cada uma delas individualmente e por fim combinar
as duas imagens numa imagem resultante, ja livre de regioes que nao contém dados.
Todo o processo é automatico e dentro do ambiente IRAF. Por se tratar de uma
tarefa especificamente escrita para o instrumento LRIS ela nao deve ser utilizada
para subtrair o bias de imagens coletadas com outros instrumentos.

O CCD do lado vermelho do espectrografo LRIS também possui caracteristicas
préprias e por isso utilizamos a tarefa TWOAMPPROC (também fornecida por
Naveen Reed) especialmente desenvolvida para subtrair o bias das imagens do lado
vermelho deste instrumento.

5.1.2 Divisao por Flat-Field

Imagens de Flat-Field (FF) sao utilizadas para mapear a sensibilidade da camera.
Infelizmente as imagens de FF tomadas através de lampadas de cupula nao pude-
ram ser utilizadas devido a nao uniformidades. Como tomamos também flat-fields
do céu, estes foram combinados (tomando a média) para obter uma imagem de FF
final. Este FF médio do céu também apresentava nao uniformidades em sensibili-
dade. Através de interpolacao substituimos com segmentos uniformes as partes nao
uniformes da imagem. A imagem obtida desta forma foi utilizada para mapear a
sensibilidade do instrumento.

Utilizamos a tarefa IMARITH do IRAF para dividir as imagens bi-dimensionais
das galéxias pelo FF médio obtido da maneira descrita acima. O produto final deste
procedimento sao as imagens bi-dimensionais das galaxias calibradas em funcao da
sensibilidade do instrumento.

2 CCD ¢ a sigla em Inglés para Charged Coupled Device que significa Dispositivo e Carga Aco-
plada.
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5.1.3 Combinando Multiplas Exposi¢oes

Durante as observagoes no 6tico, quebramos o tempo de exposicao em duas ou
trés exposicoes menores, tipicamente de 900 segundos cada uma. Na tabela 4.2
mostramos o tempo de integracao total para cada galaxia. Este procedimento serve
para tornar mais facil a remocao de possiveis raios cosmicos. Este cuidado per-
mite também excluir exposicoes individuais perdidas devido a problemas técnicos
que possam ocorrer com o telescépio durante a observacao. Com estes dados nao
experimentamos nenhum destes eventos, salvo os ocasionais raios césmicos.

Uma vez que as calibragoes iniciais (bias e flat-field) estao completas é necessario
combinar multiplas exposi¢oes para uma dada galaxia. Utilizamos a tarefa IMCOM-
BINE do IRAF para este fim. Utilizamos uma opc¢ao que rejeita pixels com incidéncia
de raios césmicos. O resultado é uma imagem bi-dimensional de maior qualidade
(relacao sinal-ruido) que as imagens anteriores.

5.1.4 Extracao dos Espectros

Com as imagens bi-dimensionais combinadas, iniciamos a extracao dos espectros
para cada galdxia. Este ¢ um passo importante pois ¢ necessario selecionar na
imagem bi-dimensional a regiao exata onde o espectro esta localizado. E preciso
também excluir regioes da imagem comprometidas, como por exemplo as
bordas onde estao localizadas as extremidades inicial e final dos espectros. Outra
cautela nao menos importante é o posicionamento das janelas para a subtracao
do céu. A tarefa APALL do IRAF ¢ utilizada para extrair o espectro. Como
trata-se de uma tarefa interativa, todos os cuidados acima podem ser levados em
consideracao e o espectro extraido pode ser visualizado.

Uma das questoes mais interessantes neste passo é a possibilidade de multiplas
extragoes para algumas galdxias. Como vimos na secao 4.2 estas galaxias sao
LIRGs—Galaxias Luminosas no Infra-Vermelho. Existem diversas evidéncias obser-
vacionais que comprovam que grande parte dessa luminosidade provém da interacao
com galdxas vizinhas e a consequente formagcao de estrelas em grande escala (San-
ders & Mirabel 1996 e referéncias 14 citadas). As préprias imagens do capitulo 4
evidenciam a presenca de interagoes em algumas das galdxias da amostra.

Quando iniciamos o processo de extracao sablfamos que encontrariamos galaxias
com multiplos nicleos. De acordo com a técnica observacional adotada (segao 4.3.3),
orientamos a fenda do LRIS de modo a englobar todos os niticleos presentes. Em
geral é possivel ver apenas dois nicleos em graus variados de separacao. Os angulos
de fenda utilizados sao mostrados na tabela 4.2.

E vélido salientar que os tamanhos das extracoes tanto do lado azul quanto do
lado vermelho foram escolhidos de forma a amostrarem a mesma regiao fisica das
galaxias. Desta forma, dadas as escalas de placa dos lados azul e vermelho (0.135 e
0.210 ” /pixel respectivamente) e o tamanho das extragoes, amostramos entre 160 e
1300 pc das galaxias da amostra, correnpondendo ao Kpc central.

Nas Figuras 5.1 a 5.6 mostramos a posi¢ao da abertura de extracao para alguns
dos perfis espaciais que encontramos durante o processo de extracao. Em algu-
mas galaxias apenas um espectro foi extraido, enquanto que em outras encontramos
claramente um nucleo secundario. Nestes casos, estes espectros também foram ex-
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Fig. 5.1: Perfil espacial da galdxia NGC 2798. E possivel ver as duas regives de maior
intensidade ao longo da fenda. Dois espectros foram extraidos para esta galaxia,
como indicam as janelas 1 e 2 no topo da figura.
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Fig. 5.2: Perfil espacial da galaxia ESO 485-G003. Esta galdxia possui duas regioes de
brilho intenso quase justapostas. Dois espectros foram extraidos. A extracao
maior (1) engloba o pico central e a regiao extendida a direita deste. A extragao
menor (2) corresponde apenas ao pico central de maior intensidade. Os centros
destas duas extracoes coincidem.

traidos. A separacao entre ntcleos varia entre 2.5 e 16 ” de arco. Espacialmente,
esta faixa de separacoes corresponde a 0.45 e 10 Kpc respectivamente.

O processo de extracao é longo e deve ser feito de maneira cuidadosa a fim de
evitar principalmente erros no posicionamento das janelas para a subtracao do céu.
O produto final do processo de extragao sao os espectros das galdxias propriamente
ditos. Entretanto estes espectros ainda nao estao calibrados em comprimento de
onda e nem em fluxo.

5.1.5 Calibracao em Comprimento de Onda e Fluxo

A calibracao em comprimento de onda foi feita com o auxilio de espectros de
lampadas de Ne e Ar no lado vermelho e de Hg no lado azul, tomadas durante as
observagoes. Como as linhas destes elementos sao conhecidas, é possivel identificar
as diversas linhas presentes e associar um comprimento de onda especifico a cada
uma delas no espectro de calibragao da lampada. Este processo é feito com o auxilio
da tarefa IDENTIFY do IRAF e com um mapa de linhas das lampadas obtido
diretamente no telescépio Keck. A tarefa IDENTIFY faz a associacao entre pixels
e comprimentos de onda no espectro de calibracao. O préximo passo é utilizar o
espectro de calibragao ja com as linhas identificadas para calibrar os espectros das
galaxias. Este passo é feito com a tarefa REFSPECTRA do IRAF. O produto final
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Fig. 5.3: Perfil espacial para a galaxia III ZW 035. Neste caso também existem duas
regioes de interesse, sendo que elas estao claramente separadas. Dois espectros
foram obtidos para esta galaxia.

deste procedimento sao espectros calibrados em comprimento de onda.

O passo seguinte ¢é a calibracao em fluxo e para isso utilizamos os espectros de
estrelas padrao, também observadas durante as noites de observagao. Este proce-
dimento é feito em trés passos. Em primeiro lugar utiliza-se a tarefa STANDARD
do IRAF para criar uma tabela de calibracao em fluxo. Esta tabela simplesmente
lista as estrelas padrao a serem utilizadas nas tarefas seguintes. O segundo passo é
utilizar esta tabela de calibragao para se fazer a calibracao em fluxo propriamente
dita. Isto é feito com a tarefa SENSFUNF do IRAF. Esta tarefa gera uma fungao de
sensibilidade que mapeia a intensidade do fluxo em fungao do comprimento de onda
para cada uma das estrelas padrao. E necessério também ajustar um polinomio
aos espectros destas estrelas a fim de gerar uma fungao de calibragao final. O passo
final é aplicar esta funcao de calibragao aos espectros das galaxias utilizando a tarefa
CALIBRATE do IRAF. O produto final deste processo sao os espectros calibrados
em fluxo.

5.1.6 Resolugao Espectral, Dispersao e Sinal/Ruido

As dispersoes espectrais foram determinadas através dos espectros das lampadas
de calibragao ja calibrados em fluxo e comprimento de onda. Encontramos dispersoes
espectrais de 1.60 pixels/A no lado azul e de 1.18 pixels/A no lado vermelho.

Medimos a resolucao espectral também nas lampadas de calibracao. Este pro-
cedimento foi feito de forma separada para os lados azul e vermelho dos espectros



Capitulo 5. Reducao dos dados no Otico e Infra-Vermelho 81

NOAO/IRAF V2.12.2-EXPORT rodrigo@localhost Mon 11:15:40 06-Jun-2005
Image=iras03359_fv4, Sum of lines 1798-2297
Define and Edit Apertures

I 2 I 1 I
2.00E5 — —
1.50E5 — —
1.00E5 — —
50000 — —
0 — p—
-50000 — —
| | | | |
2200 2250 2300 2350 2400

Fig. 5.4: Perfil espacial da galdxia TRAS 03359+1523. Esta galaxia também possui duas
regides de interesse bem distintas e dois espectros foram extraidos.

6ticos. Para cada lado medimos algumas linhas e ajustamos Gaussianas aos seus
perfis. Os valores obtidos foram de R = A\/AX = 906 para o lado azul e R = 1935
para o lado vermelho, onde A\ representa a largura a meia altura (FWHM) das
Gaussianas ajustadas.

Estas resolucoes sao cerca de 20% melhores que a resolucao que esperdvamos
ao definir a configuragao instrumental necessaria na segao 4.3.1. Em termos de
velocidade, estes valores correspondem a FWHM,;,; = 331 e 155 km/s para os
lados azul e vermelho respectivamente.

Por fim, medimos a qualidade dos espectros através da relagao sinal/ruido. En-
contramos que para o lado azul esta razao varia entre 30 e 94 e que no lado vermelho
a razao varia entre 35 e 100. Os espectros vermelhos sao ligeiramente melhores que
0S azuis.

5.1.7 Dificuldades Encontradas

Trés problemas encontrados durante as observagoes e a subsequente reducao dos
dados sao dignos de nota:

1. No fim da noite de observagao do dia 27/11/2002 o espectrégrafo LRIS apre-
sentou problemas no lado vermelho. Por essa razao nao foi possivel obter
dados para o lado vermelho para as galaxias IC 0564 e NGC 3079.

2. Como dissemos anteriormente, o espectrografo LRIS utiliza um dicrdico para
separar a luz em duas componentes: a azul (3700 — 5200 A) e a vermelha
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Fig. 5.5: Perfil espacial para a galaxia MrK 309. Um tnico pico de brilho no perfil espacial

é notado nesta galaxia Starburst tipica. Apenas um espectro foi extraido.

(5200 — 7000 A). Infelizmente isto cria uma degradacio da relacdo sinal /ruido
na regidao entre 4900 e 5500 A. Em outras palavras, a qualidade do espectro
nesta faixa de comprimento de ondas é muito pobre. A distancia da galaxia
determina se a degradacio acontece a partir de 4900 A ou se somente acima de
5000 A. Como sabemos esta é uma faixa de comprimento de ondas bastante
critica pois contém a linha de Hf e as linhas do [OIII]. Com um processo
de reducao cuidadoso conseguimos manter estas linhas para todas as galdxias,
embora seja clara a degradacio da qualidade entre 4900 e 5500 A. O dicréico
também causa distor¢oes no espectro na mesma faixa de comprimento de onda.
Estes dois efeitos variam de intensidade de galaxia para galaxia, mas podem
ser claramente vistos nas figuras do capitulo 6. Vamos corrigir este problema
na secao 7.4, antes de medirmos os fluxos das linhas.

. Apds a extracao dos espectros notamos também que os lados azul e vermelho
nao estavam exatamente na mesma altura (lado azul mais alto), ou seja: de-
vido as diferentes caracteristicas dos detectores azul e vermelho, a calibracao
em fluxo dos espectros finais nao estao de acordo. Para resolver este pro-
blema aplicamos um fator de escala nos espectros azuis. Este fator de escala
foi baseado nos espectros das estrelas padrao que observamos. Depois desta
corre¢ao, os espectros do lado azul podem ser naturalmente justapostos aos
do lado vermelho.
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Fig. 5.6: Perfil espacial para a galdxia NGC 7541. Neste caso a fonte é extendida e notamos
a presenca de sub-estruturas. O posicionamento da fenda neste caso foi mais
complicado, bem como a escolha das janelas para a subtracdo do céu. Apenas

um espectro foi extraido neste caso.
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5.1.8 Extingao Galactica e Correcao Doppler

Uma vez concluida a extracao é necessario corrigir os espectros observados pela
extingao galactica. Isto foi feito utilizando a lei de Cardeli, Clayton e Mattis (1989) e
os valores de E(B-V) medidos por Schlegel etal. (1998). Encontramos estes valores
no NED? e utilizamos a tarefa DEREDDEN do IRAF para corrigir o efeito do
avermelhamento galactico em nossos espectros. Esta correcao deve ser feita no
referencial observado da galdxia, ou seja: antes da correcao devido ao efeito Doppler.

Em seguida é necessério corrigir o espectro pelo deslocamento Doppler. Isto foi
feito com a tarefa DOPCOR do IRAF, utilizando a velocidade de recessao medida
através das linhas de emissao observadas. As velocidades que medimos estao em
pleno acordo com as velocidades listadas no NED para estas galaxias.

5.2 Reducao dos Dados no Infra-Vermelho

Ao contrario da reducao no 6tico, o processo de reducao dos dados no infra-
vermelho seguiu um processo menos interativo. A principio poderiamos ter utilizado
o proprio IRAF e as tarefas apropriadas para reduzir os dados do UKIRT, mas
como o telescopio UKIRT possui um cédigo para este fim, optamos por utilizé-lo.
O programa que reduz os dados do UKIRT chama-se ORAC-DR*.

Os passos definidos pelo ORAC-DR incluem as calibragoes usuais tipicas e ou-
tros passos apenas necessarios em astronomia no infra-vermelho. A sequéncia de
calibracao e reducao seguida pelo ORAC-DR ¢ a seguinte:

1. Teste da camera e emissividade do telescopio - Este passo checa se o CCD
registrou propriamente os dados, calcula o bias, mapeia pixels queimados e
cria uma mascara que os elimina.

2. Reduz as imagens de flat-field e as normaliza. Em seguida divide as imagens
bi-dimensionais das galaxias pelo flat-field normalizado.

3. Aplica o bias e flat-field as imagens das lampadas e as calibra em compri-
mento de onda. Estas imagens serao utilizadas no passo 6 para calibracao em
comprimento de onda.

4. Aplica o bias e flat-field aos espectros das estrelas padrao que serao utilizadas
no passo 6 para a calibragao em fluxo.

5. Neste passo o cédigo verifica as condi¢oes nas quais as imagens foram tomadas
e decide se elas sao limitadas pela prépria fonte ou limitadas pelo céu (back-
ground). As galdxias foram observadas em noites escuras e com boas condigoes
metereologicas. Desta forma nao foi necessario excluir exposicoes individuais
para nenhuma das galaxias.

3NED ¢ a sigla em Inglés de NASA Extragalactic Database - Banco de dados Extra-galctico
da NASA. Endereco eletronico: nedwww.ipac.caltech.edu

40O ORAC-DR ¢ uma ferramenta produzida pelo telescépio UKIRT para reducao dos dados
(Cavanagh et al. 2003). Para maiores informagoes: http://www.jach.hawaii.edu/UKIRT/
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6. Neste ultimo passo o ORAC-DR extrai o espectro das galaxias e aplica as
calibragoes em comprimento de onda utilizando as imagens das lampadas ja
calibradas no passo 3 e aplica a calibracao em fluxo utilizando as estrelas
padrao reduzidas no passo 4.

Os passos acima sao executados pelo ORAC-DR para todas as galaxias, mas
como apontamos na se¢ao 4.2, algumas galaxias apresentaram problemas no processo
de reducao por uma ou mais das razoes abaixo citadas:

1. A estrela padrao observada nao foi reconhecida pelo ORAC-DR.

2. A magnitude na banda V ou um fluxo de referéncia para a estrela padrao
observada nao é conhecida na regiao entre 1.4 e 2.5 yum.

3. A qualidade final do espectro calibrado final nao possibilita sua utilizacao
devido a baixa qualidade (baixo sinal/ruido).

Os problemas 1 e 2 impedem que o passo 6 do ORAC-DR seja executado e
portanto as galaxias afetadas por estes problemas nao foram reduzidas. No total,
os problemas acima listadod ocorreram para 7 das galaxias observadas, que foram
portanto excluidas deste trabalho. Isto reduziu a amostra no infra-vermelho de 36
para 29 galaxias.

Para todas as outras o processo de reducao forneceu dois produtos finais: o
espectro da galaxia calibrado em fluxo e comprimento de onda e um
grifico da variagao da relagao sinal/ruido em fungao do comprimento de
onda. Os espectros finais resultantes da utilizacao do ORAC-DR sao apresentados
no capitulo 6. Na Figura 5.7 e 5.8 apresentamos a variagao da relagao sinal /ruido
em funcao do comprimento de onda para duas galaxias representativas da amostra,
com espectros de alta e baixa qualidade, respectivamente.
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Fig. 5.7: Variacao da relagdo sinal/ruido para a galixia NGC 1614. Esta é uma das
galdxias mais luminosas da amostra e a qualidade do espectro é muito boa. Nota-
se uma profunda degradacao do espectro na regiao entre 1.8 e 2 pum, justamente
perto de Pa — o em 1,87um, uma importante linha de emissao. Este fato é
compensado pela alta intensidade (sinal) desta linha em galdxias Starburst. A

Linha Pa — « é detectada para todas as galdxias conforme veremos no capitulo
9.
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Fig. 5.8: Variagao do sinal/ruido para a galdxia NGC 7541, pouco luminosa em relagao
a NGC 1614. Nota-se que este espectro apresenta menor qualidade do que o de
NGC 1614 (figura anterior), conforme pode ser verificado nas figuras do capitulo

6.



Capitulo 6

Atlas dos Espectros Observados

O objetivo deste capitulo é simplesmente apresentar o conjunto dos espectros
6ticos (3700 - 7000 A) e infra-vermelhos (1.4 — 2.5 um) das galaxias da amostra.
E vélido lembrar que para algumas galaxias existem mais de um espectro no ético,
correspondendo as diferentes extracoes que obtivemos quando o perfil de brilho
claramente mostrava duas galaxias em interacao. Estes espectros sao o resultado
final do processo de reducao descrito no capitulo 5. E vélido lembrar que nao
possuimos espectros 6ticos do lado vermelho para as galaxias NGC 3079 e IC 0564
devido as dificuldades técnicas apontadas na segao 5.1.7.

6.1 Os Espéctros Oticos

Os espectros dticos (no total 36) sao mostrados nas Figuras 6.1 a 6.9. Além
destas, as Figuras 6.10 a 6.13 mostram em mais detalhes alguns espectros do lado
azul, identificando linhas de emissao e quando presente, a saliéncia Wolf-Rayet.

Nestes espectros éticos encontramos varias linhas de emissao do gés: [O II] A3727,
H-v A4341, H-4 A4861, [O I11] A4959, 5007, He I A5876, [O 1] A6300, [NII] A6548, 6584
e H-a \6583 A, etc. A deteccio destas linhas denota a presenca de gés ionizado
e, indiretamente, a presenca de estrelas O e B jovens - responsaveis por grande
parte da radiagao ionizante. A razao de linhas H-a/H-3 ou, alternativamente, a
razao H-5/H-v podem ser utilizadas para se estimar a extin¢ao do gas e derivar-se
uma correcao para as linhas de emissao observadas. Esta analise é apresentada no
capitulo 8.

Uma andlise visual dos espectros 6ticos revela 6 galaxias onde é clara a saliéncia
WR no lado azul. Para a maioria delas possuimos mais de uma extragao: ESO
485-G003, MRK 0309, NGC 1614, NGC 2798, NGC 3690, NGC 6090. Destas, ESO
485-G003, NGC 6090 e NGC 2798 sao pela primeira vez identificadas
como galaxias WR, embora NGC 6090 tenha sido listada como uma uma possivel
galdaxia W-R por Schaerer et al. (1999).

6.2 QOs Espéctros Infra-Vermelhos

Os espectros infra-vermelhos nas bandas H e K (no total 29) sao mostrados
nas Figuras 6.14 a 6.18. Na Figura 6.19 mostramos em mais detalhes o espectro
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Fig. 6.1: Espectros 6ticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas. Em cada
painél esta indicado o nome da galdxia e o nimero da extracao correspondente.

infra-vermelho da galaxia NGC 1614 que é bastante representativo do conjunto de
espectros infra-vermelhos. Nele mostramos as principais linhas de emissao e absor¢ao
mais frequentemente observadas: Sil (1.589 pym), Fe II (1.644 pum), Pa~a (1.870 pm),
Hel (2.059 pm), Hy (2.122 pm) and Br-vy (2.166 pm). Além destas, as bandas de
absor¢ao devido a molécula de CO podem ser encontradas entre 2.3 e 2.5 um.

As linhas Pa-a e Br-7 indicam a producao de fétons ionizantes pelas estrelas O e
B. Estas linhas sao bastante fortes em quase todas as galaxias indicando a presenca
de gas ionizado. A razao Pa-a/Br-y pode ser utilizada para se estimar a extingao
nebular, conforme apresentamos no capitulo 9.
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Fig. 6.2: Espectros 6ticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas. Interessan-
temente as duas extragoes da galaxia IRAS 0335941523 apresentam espectros
bastante distintos.
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Fig. 6.3: Espectros éticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas. Notar que
tanto NGC 1614 quanto ESO 485-G003 sao claramente energizadas por formacao
estelar, exibindo linhas de emissao caracteristicas.
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Fig. 6.4: Espectros 6ticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas. Note como
as duas extragoes para NGC 2798 sao bastante distintas, sendo que a extracao 1
apresenta mais linhas de emissao.
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Fig. 6.5: Espectros o6ticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas. E bastante
clara a auseéncia de linhas de emissao em IC 564 e NGC 3079, caracterizando
a presenca de populagoes estelares velhas. Estas galaxias apresentam apenas o
lado azul devido aos problemas discutidos na secao 5.1.7.
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Espectros 6ticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas. Notar que
para a galaxia NGC 3690 existem 3 espectros.
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Fig. 6.7: Espectros éticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas.
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Fig. 6.9: Espectros éticos (lados azul e vermelho) para as galdxias indicadas.
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Fig. 6.10: Espectro azul, mostrando em mais detalhes a galdxia Mrk 309. E possivel
ver com clareza a saliéencia WR e as linhas de emissao caracteristicas de um
Starburst. Como apontamos no capitulo 5, nota-se uma clara degradagao da
qualidade do espectro para A > 4900 A.
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Fig. 6.11: Similar a figura anterior, mas para a galaxia ESO 485-G003. Devido a proximi-
dade deste objeto, o dicrdico causou menos problemas que no espectro anterior.
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Fig. 6.12: Espectro azul mais detalhado para a galdaxia NGC 1614.
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Fig. 6.13: Espectro azul da galaxia UGC 903
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IRAS 05447-2114

Espectros infra-vermelhos nas bandas H e K. Estes espectros também apresen-
tam qualidade variada e para cada uma delas existe apenas uma extracdo. A
linha central de Pa-a em A\ 1.870 pm domina alguns espectros e é bastante fraca

ou praticamente indetectavel em outros.
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Fig. 6.15: Espectros infra-vermelhos nas bandas H e K, para as galxias indicadas.
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Fig. 6.16: Espectros infra-vermelhos nas bandas H e K, para as galaxias indicadas.
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Fig. 6.17: Espectros infra-vermelhos nas bandas H e K, para as galaxias indicadas. Note
que o espectro da galdxia NGC 5461 (galaxia HII e alvo de oportunidade) difere

bastante dos demais.
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Fig. 6.18: Espectros infra-vermelhos nas bandas H e K, para as galaxias indicadas.
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Fig. 6.19: Espetro infra-vermelho detalhado para a galdxia NGC 1614, mostrando as linhas
de emissao mais frequentes em todo o conjunto e as linhas de absorcao devido
a molécula de CO entre 2.3 e 2.5 pm.



Capitulo 7

Analise das Populacoes Estelares
no Otico

O capitulo 6 nos permitiu conhecer de maneira qualitativa as galaxias da amostra
através da inspecao visual dos espectros observados tanto no 6tico qunto no infra-
vermelho. FEsta analise é suficiente para se discernir propriedades globais como:
inclinagao do continuo, presenca de linhas de emissao, intensidades, presencga ou
auséncia de linhas, etc. Entretanto para quantificar estes parametros adequada-
mente precisamos conhecer as caracteristicas e propriedades das estrelas presentes
nas galaxias da amostra. Neste capitulo buscamos justamente conhecer as po-
pulacoes estelares presentes em nossa amostra. Em outras palavras procuramos
responder as seguintes perguntas:

1. Qual a idade e a metalicidade das estrelas que populam nossas galaxias?

2. Em que proporcoes relativas estas estrelas contribuem para um dado espectro
integrado?

De um modo geral, a andalise da populagao estelar das galaxias da amostra serve
dois propodsitos principais. Por um lado busca-se conhecer suas histérias de formacao
estelar e enriquecimento quimico. Por outro, pretende-se separar a contribuicao
estelar da contribuicao nebular nos espectros observados. Esta separacao é bastante
importante pois permite medir posteriormente, nos espectros residuais, as linhas de
emissao sem a absorcao subjacente, presente principalmente nas linhas de Balmer.

Para analisar as galaxias da nossa amostra vamos utilizar o c6digo STARLIGHT,
desenvolvido por Cid Fernandes et al. (2005). Embora o STARLIGHT seja baseado
no cédigo utilizado no capitulo 3, o programa sofreu grandes modificagoes ao longo
dos ultimos anos e por isso vamos descrever a seguir como funciona sua versao mais
recente.

7.1 O Cédigo de Sintese STARLIGHT

No capitulo 3 mostramos os resultados que obtivemos com um precursor do
cédigo STARLIGHT aplicado a sintese de galaxias HII e Starburst. Aquela versao
do cédigo tentava encontrar a melhor combinagao dos elementos da base capaz de
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reproduzir as larguras equivalentes e as cores do espectro observado. A versao que
utilizamos em 2003 tinha poucas diferencas daquela que originalmente desenvol-
vemos em 2001, durante meu mestrado. Para maiores detalhes sobre o método,
vinculos fisicos, testes e aplicagoes ver Cid Fernandes et al. (2001) e Cid Fernandes,
Leao & Lacerda (2003).

A principal mudanga em relagao as versoes anteriores do codigo STARLIGHT
¢ que as larguras equivalentes e as cores nao sao mais ajustadas; no lugar destes
observaveis passou-se a ajustar todo o espectro estelar observado. Entretanto,
o cédigo ainda utiliza o método de Monte Carlo com cadeias de Markov e o algoritimo
de Metropolis como ferramentas computacionais. De maneira geral o c6digo procura
minimizar a diferenca entre o espectro observado e o ajuste obtido pelo cddigo,
buscando combinagoes de populagoes estelares de diferentes idades e metalicidades
que melhor representam a forma do espectro observado.

7.1.1 Formalismo e Descricao do Algoritimo

O codigo STARLIGHT procura encontrar o vetor de populagoes & que melhor
reproduz um espectro observado O,. As componentes deste vetor indicam que pro-
porcoes dos elementos da base respondem pela luz total da galdxia em um certo
comprimento de onda de normalizacao \g. A partir do vetor ¥ é gerado o melhor
ajuste ou espectro modelo, M,. O avermelhamento Ay também é ajustado. Desta
forma, pode-se dizer que o cédigo STARLIGHT utiliza o algoritimo de Metropo-
lis para varrer o espago de parametros (Z, Ay). O espago de parametros possui
dimensao N, + 1, onde N, é o nimero de componentes utilizado na base.

Para encontrar o vetor de populagoes & e o avermelhamento Ay o codigo STAR-
LIGHT leva em consideracao o fato de que, além da velocidade de afastamento
devido ao deslocamento Hubble, as estrelas em uma determinada galdxia possuem
também um movimento préprio caracterisico. Como existem estrelas que se apro-
ximam e outras que se afastam do observador, o efeito médio desta distribuicao de
velocidades é de gerar uma suavizacao do espectro. Este efeito é levado em conta
assumindo uma distribui¢ao gaussiana G(v,,o,) para as velocidades na linha de
visada, sendo v, uma velocidade sistémica e o, a dispersao de velocidades. Desta
forma, para gerar o modelo M) que descreve uma dada populagao, podemos utilizar:

N,
MA == M)\o Z l‘jbj7A10_0'4(AA_A’\O> (024 G(U*, 0'*) (71)

j=1
onde os x; sao as proporgoes relativas de cada elemento da base e os b; y ¢ um espectro
da j-ésima componente da base normalizado em \y. Cada componente 7 possui idade
t; e metalicidade Z;. O avermelhamento é considerado com o termo 10744 =)
que descreve a extingao por uma camada de poeira na linha de visada. Por con-
veniéncia, re-escrevemos estes termos como 107044v(@0~9) onde ¢, = A, JAy, des-
creve a lei de avermelhamento. Desta forma, Ay é o parametro que descreve a

quantidade de poeira presente.

Uma limitacao do cédigo de Cid Fernandes et al. (2005) é que ele permite apenas
um valor para Ay . Entretanto, sabe-se que populacoes estelares jovens, por estarem
ainda parcialmente imersas em suas nuvens moleculares maternas, tendem a sofrer
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mais extingao do que as populagoes mais velhas. Neste trabalho testamos uma versao
do STARLIGHT que permite 2 valores para Ay: um extingao aplicada a todas as
populagoes e uma extingao suplementar aplicada somente as populacoes mais jovens
que 107 anos (ver Charlot & Fall 2000). No entanto, experimentos preliminares
indicam que é muito dificil determinar estas duas extingoes com boa precisao. Por
este motivo, realizamos também ajustes com uma tnica extingao, e serao estes os
ajustes apresentados no restante deste trabalho.

O procedimento de ajustar o espectro observado consiste da minimizacao do x?:

X =10y = My)wy]? (7.2)
A
onde wy é o peso dado ao comprimento de onda A. Linhas de emissao, pixels
defeituosos ou com valores absurdos (devido, por exemplo, a residuos da subtragao
do céu) sdo mascarados atribuindo-lhes wy = 0.

7.2 A Base de Populacoes Estelares

Como ja dissemos, o cdédigo STARLIGHT utiliza uma base de populagoes estela-
res, cujos elementos consistem do espectro de uma populacao estelar simples (SSP!),
com idade e metalicidade conhecidas. A base pode ser de dois tipos: observacional
ou tedrica, cada uma possuindo vantagens e desvantagens. Neste trabalho vamos
utilizar espectros tedricos para compor os elementos da base. Existe um razoavel
numero de modelos tedricos para espectros de SSPs disponiveis na literatura: SED
(Cervino, Mas-Hesse & Kunth 2002), Pegédse (Le Borgne etal. 2004), GALAXEV
(Bruzual & Charlot 2003) e o Starburst99 (Leitherer et al. 1999, Martins et al. 2005).

Historicamente, o conjunto de modelos que mais se adequa ao tratamento de
estrelas massivas e ao fenomeno Starburst é o Starburst99, que evoluiu originalmente
do trabalho de Leitherer & Heckman (1995). Outros cédigos dao maior atengao a
populacoes mais velhas, com aquelas encontradas em galaxias elipticas. Como a
formacao de estrelas massivas, em particular as populagoes de estrelas Wolf-Rayet
sao de grande interesse neste trabalho vamos utilizar os modelos do Starburst99
para gerar a base de populagoes estelares. Além disso, é este o0 modelo com o qual
tenho maior familiaridade e foi também o que aprimoramos e utilizamos no capitulo
2 deste trabalho.

O codigo Starburst99 pode gerar SSPs para 49 diferentes idades e 3 diferentes
metalicidades. Naturalmente, seria um exagero incluir todos estes espectros em
nossa base. Surge, portanto, a questao de como escolher uma base adequada. Este
é o assunto dessa secao.

7.2.1 Construindo uma Base de Populacoes Estelares

Sao muitas as questoes que devemos abordar quando pensamos na construcao
de uma base de SSPs. Quantos e quais elementos sao suficientes? Como decidir
se uma dada base é completa? Cobre todos os intervalos de idade e metalicidades?

L do inglés: Simple Stellar Population.
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Estas questoes sao, em geral, dificeis de serem respondidas. Em primeiro lugar, os
modelos de evolugao espectral de SSPs, embora muito avancados, nao sao perfeitos.
Num primeiro momento pode-se pensar que quanto maior o nimero de elementos na
base, maior a precisao do método. Entretanto sabemos que a evolucgao estelar ocorre
de forma lenta e gradual para a maioria das estrelas. Desta forma, sabemos que o
espectro de uma populacao com, por exemplo, 30 x 10° anos se parece muitissimo
com o de outra de 35 x 10°.

O codigo STARLIGHT nao é capaz de diferenciar elementos com idades tao se-
melhantes. Assim, é redundante ter SSPs com idades tao préoximas, embora um
certo grau de cobertura seja necessario. Uma outra desejada propriedade algébrica
da base é a independéncia linear dos elementos que a compoem. Em minha dis-
sertagdo de mestrado (Leao 2001), mostramos que alguns elementos da base que
entao utilizavamos podiam ser re-construidos com bom nivel de precisao através de
uma combinacao linear de outros elementos da base, demonstrando que, na pratica,
nem sempre os elementos da base sao linearmente independentes. Do ponto de vista
computacional, a eliminacao de componentes redundantes ¢ muito importante, pois
reduz o tempo gasto pelo algoritimo no processo de busca pela combinacao de ele-
mentos da base que melhor reproduz o espectro observado.

A questao da independéncia linear dos elementos da base é um problema ma-
tematico de dificil resolucao e nao temos a intencao de fornecer um tratamento
rigoroso ou uma solucao final para o problema. Entretanto, apresentamos abaixo
uma técnica de andlise da base que nos mostra alguns resultados interessantes. A
pergunta que gostariamos de responder é: dispomos de um determinado nimero
de SSPs e desejamos saber se devemos incluir ou excluir elementos, baseado nos
principios de que elementos muito redundantes nao necessitam estar presentes e que
um certo grau de cobertura de idades seja alcangado.

Considerando inicialmente o conjunto formado pelas 49 x 3 = 147 SSP’s (com 49
idades e 3 metalicidades diferentes) vamos definir uma base inicial que chamaremos
de base A. Esta base é composta por SSPs de 14 idades e 3 metalicidades cujas
idades sao (em milhdes de anos): 3, 6, 10, 30, 40, 100, 300, 600, 900, 1500, 2500,
5000, 11000, 14000. O que fizemos foi, para cada metalicidade separadamente,
tentar reproduzir cada elemento do conjunto inicial de 49 SSPs utilizando para isso
os seus primeiros vizinhos na base A. Tentamos, por exemplo, reproduzir a SSP
com t = 8 x 10% anos utilizando as SSPs com t = 6 e 10 x 10% anos. Com este
exercicio queremos responder as seguintes perguntas: O que se obtém combinando-
se as idades de 6 e 10 x 10% anos se parece com a SSP com t = 8 x 10°% anos? Ou
seja, € valida a interpolacao 7 Qual o desvio percentual entre o espectro original e
o sintetizado?

Na Figura 7.1 mostramos este exercicio para todas as 49 idades do conjunto de
SSPs disponivel. Repetimos o teste para todas as 3 metalicidades que estamos consi-
derando. E possivel ver que alguns elementos da base A (linha tracejada, vermelha)
nao sao muito bem reproduzidos utilizando-se seus elementos vizinhos. Estas SSPs
destacam-se na Figura 7.1 por possuirem desvios superiores a 5% (um limite que
escolhemos arbitrariamente). Desta forma concluimos que os primeiros vizinhos des-
tas SSPs nao eram tao similares entre si. Decidimos entao incluir certos elementos
na base de forma a torna-la mais mais suave e completa. Incluimos 5 SSPs ausentes



Capitulo 7. Andlise das Populac¢oes Estelares no Otico 112

na base A, com as seguintes idades: 4, 7, 8, 60, 9500 x10° anos. Algumas des-
tas SSPs s6 sao mal reproduzidas para algumas metalicidades, como por exemplo as
componentes com idades iguais ou superiores a logt = 9.8 anos, que s6 possui desvio
superior a 5% para a metalicidade Z = 0.040. Entretanto, por simplicidade, toda
vez que um elemento era mal reproduzido para uma dada metalicidade, incluimos
as mesmas idades iguais para todas as outras metalicidades. Desta forma obtivemos
uma outra base com 19 idades e 3 metalicidades (57 elementos), que chamaremos de
base B. Novamente fizemos o mesmo exercicio para os elementos da base B (linha
continua, azul) e obtivemos um resultado melhor. Desta vez, vemos que todas SSPs
podem ser razoavelmente bem reproduzidos por seus vizinhos mais préximos na base
B, de forma que vemos que todas as 49 idades podem ser interpoladas com desvio
menor ou igual a 5%. Desta forma, vemos que a base B é mais detalhada que a
base A, pois varre de maneira mais suave a faixa de idades considerada. Esta é uma
maneira apenas razoavel de definir uma base, melhor que escolher aleatoriamente os
elementos. A escolha da base inicial, continua sendo um tanto arbitraria e subjetiva,
mas pelo menos a base final é definida segundo um critério intuitivamente razoavel.

A base final é apresentada na Figura 7.2. Os espectros foram reamostrados
em AX = 1 A para compatibilizar-los com o formato de entrada do STARLIGHT.
Percebe-se que varios dos elementos sao muito parecidos. Isto ocorre porque nossa
base inicial, de 14 idades, ja era bastante detalhada. Este “exagero” na dimensao da
base nao é prejudicial, desde que nao se repita esse grau de detalhamento na anélise
dos resultados da sintese.

Um de nossos interesses ao calcular um espectro sintético é obter um espectro
composto puramente de linhas de emissao, através do espectro residual Ry = Oy —
M,. No caso de galaxias WR, gostariamos que este espectro Ry contivesse também
a saliencia WR, para que esta possa ser medida com mais precisao. Para isso, é
importante que os modelos nao contenham a saliéncia WR.. Por este motivo,
as SSPs da base com idades de 3 e 4 x 10° anos para todas as metalicidades foram
recalculados sem a contribuicao das estrelas WR. Fora estas SSPs modificadas, os
modelos aqui empregados sdo os mesmos apresentados em Martins et al. (2005).
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Fig. 7.1: Tentativa de reproduzir cada elemento da base original de 49 idades com a in-
terpolagao de seus primeiros vizinhos. Nota-se que a base A (linha vermelha
tragejada com 14 idades e 3 metalicidades) produz resultados inferiores aqueles
obtidos com a base B (linha azul continua com 19 idades e 3 metalicidades). Isto
mostra que do ponto de vista algébrico, a base B é mais completa que a base A,
pois é possivel reproduzir por interpolacao qualquer elemento da base original
(49 idades e 3 metalicidades) com um desvio inferior a 5% (limite que escolhemos
arbitrariamente).
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Fig. 7.2: Todos os componentes da base com as 19 idades e 3 metalicidades. Os compo-
nentes estao organizadas de cima pra baixo em ordem decrescente de idades. As
metalicidades estao indicadas no topo de cada painel.
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7.3 Sintese das Galaxias da Amostra

Nesta secao apresentamos o procedimento de sintese e os resultados que obtive-
mos para as galaxias da nossa amostra.

7.3.1 Pré-Processamento dos Dados

O codigo STARLIGHT utiliza como entrada o espectro da galaxia que se deseja
sintetizar. Antes de se proceder com a sintese é necessario seguir alguns passos e
certificar-se que o espectro obedece a alguns critérios.

O codigo de sintese utiliza como parametro de entrada o espectro observado apds
as corregoes usuais de avermelhamento galactico e de efeito Doppler, discutidos no
capitulo 5. Também é necessario re-amostrar o espectro observado para que A\ =1
A. Isto pode ser feito com o IRAF utilizando-se a tarefa DISPCOR. Isto garante que
o espectro observado seja amostrado em intervalos iguais de 1 A dentro do intervalo
de cobertura. Também medimos o desvio padrao (0p) do espectro observado entre
A = 4730 e 4780 A no lado azul e entre 5950 e 6020 A no lado vermelho. Esta
informacao é utilizada como estimativa do erro em O,, e entra na equacao 7.2
através dos pesos: wy = 1/0¢.

Apos estes passos o espectro da galdxia esta pronto para ser sintetizada pelo

c6digo STARLIGHT.

7.3.2 Resultados

Nesta secao apresentamos os resultados da aplicagao do codigo STARLIGHT as
nossas galaxias. Nas Figuras 7.3 a 7.10 vemos o ajuste da populagao estelar para
algumas das galdxias da nossa amostra. Em preto vemos o espectro observado e
em azul o melhor ajuste obtido pelo codigo de sintese. E possivel notar como as
linhas de emissao do gas ficam mais nitidas apds a subtracao do continuo estelar
subjacente. Esta contribuicao estelar que aparece em absorcao é particularmente
importante para as linhas de Balmer. FEste efeito pode ser notado com enorme
clareza na Figura 7.5, onde vemos o quanto ¢ forte a componente em absorcao para
as linhas de Balmer da galaxia NGC 2798, extragao (1). Linhas de emissao que
eram fracas ou “inexistentes” no espectro observado (painel superior) sao bastante
claras no espectro residual (painel inferior), como por exemplo H..

Como vemos, nao realizamos a sintese conjunta para os lados azul e vermelho.
Ao invés disso, utilizamos o lado azul para estudar a populacao estelar pois esta
faixa contém mais informacoes a esse respeito que o lado vermelho. Entretanto
notamos certa coeréncia entre as populagoes estelares obtidas conforme podemos
ver ao comparar as Figuras 7.3 e 7.4, que referem-se respectivamente ao ajuste dos
lados azul e vermelho para a galdxia NGC 1614, extracao (1). A sintese do lado
vermelho serd primariamente utilizada para se obter um espectro residual no qual
as linhas de emissao podem ser mais facilmente medidas.
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Ajuste da populacao estelar para a galdaxia NGC 1614 (1), lado azul. No painel
superior esquerdo encontra-se o ajuste da populacao estelar para a galaxia NGC
1614 (1), lado azul. No painel inferior esquerdo encontra-se o espectro residual,
cujas regioes em azul foram mascaradas e possuem wy = 0. No canto superior
direito, mostramos o histograma que detalha a histéria de formacao estelar para
esta galaxia. No canto inferior direito mostramos a fracao da massa que encontra-
se em estrelas em diferentes idades. Nota-se que esta galixia é dominada por
uma populcao bastante jovem com grande parte de sua luz proveniente de estrelas
com idades iguais ou inferiores a 10 anos. Existe também uma contribuicao de
estrelas mais velhas.
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Fig. 7.4: Similar a figura anterior. Ajuste da populacao estelar para o lado vermelho da
galdxia NGC 1614 (1). Note como héd também uma predominancia de populagoes
jovens quando se sintetiza o esprectro vermelho desta galdxia. Comparar com a
Figura 7.3.
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Ajuste da populagao estelar para a galixia NGC 2798 (1), lado azul. Nesta
galdxia prevalecem as populacdes jovens. Note a saliéncia WR perto de 4686A.
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Ajuste da populacao estelar para a galdxia NGC 4527 (1), lado azul. Note como
o espectro é vermelho e nao apresenta linhas de emissao, sendo a componente
estelar (em absor¢ao) dominante em relacao a componente nebular (em emissao).
No espectro residual (painel inferior) é possivel ver a linha de H-g8 e as duas
linhas do [OIII] em emissao. O histograma de formacao estelar (canto superior
direito) aponta uma predominancia de populacoes velhas com da luz (em 4020
A) proveniente de estrelas com mais de 109 anos.
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Fig. 7.7: Ajuste para a galdxia III ZW 035 (1), lado azul. Também dominada por po-
pulagoes velhas. Comparar com a Figura 7.6.
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Similar as figuras anteriores, mas para a galaxia Mrk 0309 (1), lado azul. Note
como as linhas de emissao dominam os espectros residual e observado e as po-

pulacoes estelares jovens sao predominantes.
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Fig. 7.9: Similar as figuras anteriores, mas para a galaxia NGC 0520 (1), lado azul.
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Similar as figuras anteriores, mas para a galaxia NGC 3690 (1), lado azul.
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7.3.3 Quantificando os Resultados da Sintese

O c6digo STARLIGHT fornece uma série de resultados que podem nos ajudar
a interpretar os resultados da sintese. Entre os mais importantes esta o vetor de
populacoes ¥, cujas componentes individuais sao muito incertas e portanto pouco
uteis (Cid Fernandes etal. 2001). E muito mais interessante e robusto utilizar o
vetor de populagoes com idades combinadas nas faixas “jovem”, “intermediaria” e
“velha”, assim definidas:

zy =Y x; para t; <100 x 10°anos (7.3)
J

T = ij para 110 x 10%anos < t; <2600 x 10%nos
J

To = ij para t; > 2600 x 10°anos
J

Outra quantidade interessante é a idade média ponderada em fluxo, (logt)y,
assim definida:

Z Zj log t]‘
2T
Como pode ser visto em Cid Fernandes et al. (2005) esta é uma quantidade bastante
robusta com precisao da ordem de 0.1 dex. Também podemos calcular metalicidades

estelares médias, segundo a equagao abaixo:
(2), = =52 (75)
>

Estas devem ser interpretadas com um pouco mais de cuidado, principalmente
porque nossa faixa espectral é pequena e muitos intervalos sao mascarados devido
a presenca de linhas de emissao e auséncia de linhas de absorcao de origem estelar
que sejam sensiveis a metalicidade.

Na tabela 7.1 apresentamos os resultados da sintese a partir dos espectros azuis,
pois estes contém mais informacoes a respeito das populacoes estelares.

Vemos a partir da tabela 7.1 que as contribuicoes das componentes jovens e inter-
mediarias sao bastante importantes, como esperariamos para esta amostra composta
essencialmente de Starbursts jovens. E bastante interessante recuperar uma histéria
de formagao estelar em pleno acordo com o que esperamos a partir da maneira como
foram selecionados estes objetos e a partir da inspecao visual dos espectros. Mui-
tas das idades médias destes objetos corroboram este fato, pois muitas delas sao
menores que 10% anos.

Como discutimos anteriormente, as metalicidades nao sao muito confiaveis. En-
tretanto vemos que as metalicidades estelares das galaxias ¢ alta e maior que solar
para a grande maioria das galdxias.

No restante desta se¢ao vamos mostrar como os resultados da sintese se relacio-
nam com outras propriedades das galaxias da nossa amostra. Como temos um inte-
resse particular nas galaxias WR desta amostra, representamos de maneira distinta,

(logt) = (7.4)
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Resultados da Sintese

# Galaxia Ty T o AV A <10g t>L <Z>L

(%) (%) (%) mag (%)  anos Zs
1 UGC 0903 (1) 74 720 206 2.09 3.35 9.16 1.28
2 UGC 0903 (2) 19.1 719 9.0 1.76 2.95 8.75 1.15
3 NGC 0520 (1) 287 71.3 0.0 137 1.92 8.14 1.06
4 NGC 0520 (2) 326 674 00 099 1.74 8.10 0.95
5) III Zw 035 (1) 13.7 86.3 0.0 1.72 2.53 8.53 1.02
6 1T Zw 035 (2) 55.7 44.3 0.0 0.62 1.67 7.69 0.77
7 IRAS 03359+1523 (1) 53.5 46.5 0.0 0.00 1.30 7.70 0.72
8 IRAS 03359+1523 (2) 0.0 69.3 30.7 0.72 3.57 9.37 1.43
9 NGC 1614 (1) 63.7 36.3 0.0 1.69 2.60 7.48 1.09
10 NGC 1614 (2) 58.4 416 0.0 049 1.57 7.63 0.82

11 ESO 485-G003

59.0 41.0 0.0 1.00 1.69 7.52 1.43

(1)
12 ESO485-G003 (2) 535 465 0.0 131 156 7.68  1.27
(1

13 IRAS 05447-2114

) 225 775 0.0 261 224 8.38 1.08

14 NGC 2798 (1) 52.5 475 0.0 1.18 1.49 7.64 0.84
15 NGC 2798 (2) 10.8 89.2 0.0 141 2.69 8.74 1.20
16 NGC 2966 (1) 223 777 0.0 238 201 8.36 1.36
17 IC 0564 (1) 155 754 91 199 275 871 1.39
18 NGC 3067 (1) 206 794 0.0 2.08 228 845 1.55
19 NGC 3079 (1) 1.3 635 352 1.68 3.74 930 1.33
20 NGC 3079 (2) 30.3 69.7 0.0 1.59 387 8.17 1.14
21 NGC 3690 (1) 874 126 0.0 0.00 253  6.96 0.92
22 NGC 3690 (2) 71.5 285 0.0 0.02 1.8  7.32 1.27
23 NGC 3690 (3) 100.0 0.0 0.0 0.00 6.64 6.57 1.00
24 NGC 4418 (1) 18.8 81.2 0.0 0.64 2.13 8.42 1.61
25 NGC 4433 (1) 61.5 385 0.0 0.06 1.81 7.52 1.08
26 NGC 4527 (1) 85 915 0.0 1.36 255 887 1.51
27 NGC 4536 (1) 21.0 79.0 0.0 0.83 2.14 851 1.37
28 NGC 4666 (1) 3.7 8.6 7.7 221 334 9.06 1.87
29 NGC 5104 (1) 6.8 774 158 0.37 3.00 898 1.68
30 NGC 5775 (1) 04 81.8 17.8 0.34 384 9.17 1.71
31 Zw 049.057 (1) 244 756 00 219 3.15 8.36 1.12
32 NGC 6090 (1) 946 54 0.0 0.00 358 @ 6.64 1.05
33 NGC 6090 (2) 99.2 0.8 0.0 0.00 294 6.56 1.01
34 MRK 0309 (1) 928 7.2 0.0 0.00 2.03 6.85 1.04
35 NGC 7541 (1) 36.5 635 0.0 1.22 2.05 8.12 1.41
36 NGC 7541 (1) 25 975 0.0 1.82 3.01 9.03 1.42
Tab. 7.1: Resultados da sintese para as galaxias da amostra (6tico) com 36

galdxias/extragoes. Os resultados aqui apresentados referem-se ao lado azul,
por este conter mais informagoes a respeito das populagoes estelares. As com-
ponentes xy, x; € xo obedecem ao vinculo fisico natural: xy + 27 +xo = 1. O
valor de Aj, (extinc@o estelar) derivado pela sintese é listado bem como o valor
de A que quantifica a precisao do ajuste. Por fim, listamos os valores da idade
média e da metalicidade ponderadas pelo fluxo: (logt)r e (Z).
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por quadrados azuis, aquelas galdxias cujos espectros éGticos (lado azul) apresentam
a saliencia WR. As demais, que pelo menos visualmente nao apresentam qualquer
indicio de serem galaxias WR, sao representadas por triangulos vermelhos. Esta
mesma representagao sera adotada daqui para frente neste trabalho.

Os resultados da sintese podem ser representados de uma maneira bastante
robusta e 1til utilizando a definigao de idade média ponderada pelo fluxo ((logt),,
equagao 7.4). Na Figura 7.11 mostramos como (logt), relaciona-se com a lumi-
nosidade no infra-vermelho, que é justamente um de nossos critérios de selecao da
amostra. Como vemos, existe uma anti-correlagao indicando: (i) as galaxias mais
jovens sao também as mais luminosas; (ii) as galdxias WR (quadrados azuis) sao as
mais jovens e as mais luminosas no infra-vermelho. Esta correlagao, com coeficiene
de Spearman de -0.54 (anti-correlacao) ainda fornece uma pista quanto a fonte da
energia nas galaxias WR: formagao estelar intensa.

Como fica claro a partir da tabela 7.1, as populagoes estelares velhas (¢; > 2600 x
10® anos) sdo pouco importantes para esta amostra. Uma outra maneira de ver isto
é graficando as populagoes jovens contra as populagoes de idade intermediaria. Na
Figura 7.12 mostramos este grafico para duas defini¢oes diferentes: (i) a definigao que
adotamos, dada pela equagao 7.4, cujos resultados estao na tabela 7.1 (painel (a));
e (ii) assumindo que populagoes velhas sao aquelas com ¢; > 1000 x 10° anos (painel
(b)). Dependendo da defini¢cdo de populagao velha, algumas galdxias “migram” da
regido xo = 0 para regides com zo > 0. Entretanto, as galdxias WR (quadrados
azuis) nao apresntam qualquer mudanga, provando que elas sao de fato dominadas
por populagoes jovens ou com idade intermediaria.

7.4  Corre¢ao do Fluxo para A > 5000A no Lado Azul

Nesta se¢ao pretendemos corrigir o efeito do dicrdico do espectrometro (LRIS)
que nao foi possivel remover com a reducao usual dos nossos dados, conforme dis-
cutimos no capitulo 5.

Conforme podemos notar nas Figuras 7.8 e 7.10 (e também para outras galdxias)
0 ajuste ndo funciona muito bem para a regido acima de 4900 A. Entretanto, como
confiamos nos modelos, vamos utiliza-los para determinar o nivel do fluxo observado.
Em outras palavras vamos utilizar os modelos para ajustar a regiao acima de 4900
A. Esta correcao é importante pois, nos piores casos, a distorcao pode afetar os
fluxos medidos nas linhas de H-3 e nas linhas do [OIII].

Para corrigir o fluxo acima de 4900 A, consideramos a razao entre os fluxos obser-
vados e dos modelos (sintese) Fyps/ Fiin, na faixa entre 4900 e 5030 A. Nao considera-
mos entretanto as linhas de emissao do [OIII] e H /3, apenas o continuo. Selecionada
esta faixa, ajustamos uma reta a estes pontos através do método dos minimos qua-
drados. O resultado deste ajuste é uma reta que chamamos de fator de corregao,
Face,. Por fim, o fluxo corrigido F,,. é dado por: feor = fobs/Face. Este pro-
cedimento consegue corrigir com bons resultados o fluxo observado utilizando-se
os modelos como guia. De qualquer modo, embora tenhamos corrigido todas as
galaxias por este efeito, salientamos que apenas para algumas delas esta correcao é
relevante. Os piores casos sao mostrados nas figuras 7.13, 7.14 e 7.15. Como vemos,
o efeito do dicrdico afeta em menos de 10% as galdxias mais afetadas. O efeito é
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Fig. 7.11: Nesta figura mostramos como a luminosidade no infra-vermelho (um de nossos
critérios de selecao da amostra) se relaciona com a idade média ponderada pelo
fluxo, que é um dos resultados da sintese. As galdxias WR sao representadas
por quadrados azuis e as demais por triangulos vermelhos. Como vemos, as
galdxias mais luminosas sao também as mais jovens, indicando que as altas
luminosidades observadas sao causadas por formacao estelar intensa.
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Fig. 7.12: Nesta figura mostramos o diagrama zy contra zj para as galdxias da amostra.
A escolha de cores segue o mesmo padrao da figura anterior. Escolhemos duas
definic¢oes de populagoes velhas (ver secao 7.3.3) e notamos que algumas galaxias
s@o sensiveis a esta defini¢ao e apresentam diferentes posigoes nos painéis (a) e
(b), dependendo da definigao de populacao velha adotada.
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naturalmente menor nas demais.

7.5 Atlas dos Espectros Oticos Residuais

Outro produto final da sintese sao os espectros oOticos residuais apresentados a
seguir.

A contribuicao estelar que aparece em absorcao é particularmente importante
para as linhas de Balmer, conforme ja discutimos anteriormente. Sem a utilizacao da
sintese para gerar os espectros residuais, seria necessario recorrer a outros métodos
para efetuar esta corregdo, como por exemplo McCall, Rybsky & Shields (1985).

No capitulo 8 e capitulo 10 vamos utilizar estes espectros residuais para medir
as linhas de emissao ja livres da absorcao subjacente. A saliéncia WR pode também
ser medida nestes espectros porque, conforme ja explicamos anteriormente neste
capitulo, tivemos o cuidado de excluir dos modelos a contribuicao das estrelas WR.

Nas Figuras 7.16 a 7.27 mostramos todos os espectros residuais que obtivemos
com a sintese para os lados azul e vermelho. Estas figuras ja foram corrigidas pelo
efeito do dicrdico conforme discutimos na segao 7.4.
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Fig. 7.13: Correcao do fluxo acima de 4900 A para a galdxia Mrk 0309 (1). Esta galdxia
e as duas outras mostradas nas duas figuras seguintes foram as mais afetadas
pelo problema com o dicréico. Mesmo para estas galdxias, o defeito do dicréico
causa erros de apenas 10%. Este problema foi corrigido através do procedimento

dos minimos quadrados descrito no texto.

Neste grafico vemos a regiao do

espectro acima de 4900 A antes e depois da correcao. No canto superior esquerdo
mostramos os parametros da reta ajustada.
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Fig. 7.14: Correcao do fluxo acima de 4900 A para a galdxia NGC 1614 (1). Ver Figura
7.13.
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Fig. 7.15: Correcao para o fluxo acima de 4900 A para a galixia NGC 3690 (1). Ver Figura
7.13.
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Fig. 7.16: Espectro residual para o lado azul das galdxias indicadas.
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As principais li-

nhas de emissao medidas estao indicadas. As duas linhas a direita de H (3 sao
respectivamente as linhas do [OITI] em 4959 e 5007 A.
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Fig. 7.17: Espectro residual para as galdxias indicadas. Ver Figura 7.16.
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Fig. 7.18: Espectro residual para o lado azul das galdxias indicadas. Ver Figura 7.16.



Capitulo 7. Andlise das Populac¢oes Estelares no Otico

136

0.1

1

© oo

CDOI\)-bCD

o

10-15 ergs/s/A/cm?]

0.4

[l
—~

F(A
©
o N

© oo
o ho

© oo
PN W

o

AA]

NGC

NGC

NGC

NGC

NGC

NGC

3079 (1)

3079 (2)

3690 (1)

3690 (2)

3690 (3)

4418 (1)

Fig. 7.19: Espectro residual para o lado azul das galdxias indicadas. Ver Figura 7.16.
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Fig. 7.20: Espectro residual para o lado azul das galdxias indicadas. Ver Figura 7.16.
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Fig. 7.21: Espectro residual para o lado azul das galdxias indicadas. Ver Figura 7.16.
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Fig. 7.22: Espectros residuais para o lado vermelho das galdxias indicadas. Algumas das

principais linhas de emissao medidas estao indicadas.
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Fig. 7.23: Espectro residual para o lado vermelho das galaxias indicadas. Ver Figura 7.22.
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Fig. 7.24: Espectro residual para o lado vermelho das galaxias indicadas. Ver Figura 7.22.
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Fig. 7.25: Espectro residual para o lado vermelho das galaxias indicadas. Ver Figura 7.22.
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Fig. 7.26: Espectro residual para o lado vermelho das galaxias indicadas. Ver Figura 7.22.
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Fig. 7.27: Espectro residual para o lado vermelho das galaxias indicadas. Ver Figura 7.22.



Capitulo 8

Analise das Linhas de Emissao no
Otico

No capitulo 7 vimos que a sintese é capaz de caracterizar as galdxias da amostra
através da idade das populagoes estelares que predominam em cada uma delas.
Outro resultado muito importante sao os espectros residuais fornecidos pela sintese.

O objetivo deste capitulo é estudar as propriedades nebulares das galaxias da
nossa amostra. Para isso vamos medir as linhas de emissao nos espectros residuais e
através delas derivar as propriedades do gas, seus mecanismos de excitacao, extingao
nebular e metalicidade.

8.1 Medidas das Linhas de Emissao

Para medir as linhas de emissao, vamos empregar os espectros residuais (R)) dos
lados azul e vermelho, apresentados em detalhes na secao 7.5, pois eles sao livres
das absorcoes subjacentes de origem estelar.

As linhas foram medidas utilizando-se a tarefa SPLOT do IRAF. O que fizemos
foi simplesmente integrar o fluxo na linha através de janelas definidas visualmente.
Em poucas galdxias (por exemplo: MRK 0309, NGC 1614 e outras) as linhas do
[NTI] A\6548,6583 A e Ha A6563 A estavam justapostas. Nestes casos, utiliza-se
a técnica de deblend, uma opcao da tarefa SPLOT que permite facilmente separar
linhas justapostas. Entretanto, para esta amostra, a diferenga nos fluxos medidos
com e sem a a opc¢ao deblend nao ultrapassa ~ 2%. Nas tabelas 8.1 e 8.2 mostramos
as linhas medidas bem como seus respectivos erros (o).

Estimamos o erro nos fluxos das linhas propagando os erros em R) para os erros
nos fluxos integrados F:

F = Y R\AX (8.1)
o*(F) = %:(;g\) o?(Ry) (8.2)

o*(F) = ;A)\202(R)\) (8.3)
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Linhas Medidas no Otico (lado azul)

# Galaxia [OIl] H§ H~ Hp  [OIII]  [OII]] o
3727 4102 4341 4861 4959 5007
1 UGC 0903 (1) 0.11  0.03 0.028 0.13 0.03 0.08 0.01
2 UGC 0903 (2) 0.28 0.06 0.098 0.31 0.05 0.15 0.02
3 NGC 0520 (1) 1.45 0.22 030 0.61 0.26 0.45 0.06
4 NGC 0520 (2) 2.15 048 0.76 1.81 0.49 1.11  0.10
5 III Zw 035 (1) 1.41 0.29 043 1.71 0.40 1.22  0.12
6 1T Zw 035 (2) 3.01 032 052 1.25 0.59 1.65 0.01
7 IRAS 0335941523 (1) 6.65 0.84 1.58 3.91 0.84 2.16 0.05
8 IRAS 03359+1523 (2) 0.41 — — — — — —
9 NGC 1614 (1) 26.48 10.40 16.49 38.35 8.93 26.04 0.32
10 NGC 1614 (2) 3.41 066 1.15 298  0.59 1.77  0.03
11 ESO 485-G003 (1) 3.72  1.04 1.79 444 044 1.30 0.03
12 ESO 485-G003 (2) 5.32 147 285 6.55  0.67 2.13  0.06
13 TRAS 05447-2114 (1) 046 0.10 0.28 1.03 0.16 0.43 0.03
14 NGC 2798 (1) 9.73 412 713 18.81 1.69 5.62  0.19
15 NGC 2798 (2) 0.29 0.06 0.12 030 0.05 0.19 0.02
16 NGC 2966 (1) 1.92  0.67 133 377 0.33 1.21  0.06
17 IC 0564 (1) 0.23 0.06 0.13 034 0.03 0.18 0.02
18 NGC 3067 (1) 0.43 023 046 1.39 0.08 0.25 0.03
19 NGC 3079 (1) 1.01  0.14 0.04 0.02 0.05 0.19 0.03
20 NGC 3079 (2) 0.30 0.05 0.10 0.37 0.04 0.14 0.01
21 NGC 3690 (1) 12.59 1.86 2.63  5.52 1.40 4.84 0.24
22 NGC 3690 (2) 822 083 145 3.00 0.65 1.96 0.03
23 NGC 3690 (3) 11.70 1.38 2.22 431 1.39 4.25  0.05
24 NGC 4418 (1) 1.03 0.17 039 1.02 0.20 0.45 0.13
25 NGC 4433 (1) 3.97 095 1.82 419 0.37 1.10 0.04
26 NGC 4527 (1) 1.33 029 056 1.27 0.36 1.06 0.24
27 NGC 4536 (1) 1442 2.61 472 1060 1.14 3.06 0.30
28 NGC 4666 (1) 2.22 040 0.67 1.73 1.22 4.51  0.32
29 NGC 5104 (1) 0.40 0.03 0.07 0.13 0.04 0.21  0.03
30 NGC 5775 (1) 0.26 0.03 0.09 0.07 0.17 0.27  0.08
31 Zw 049.057 (1) 0.22 0.09 0.179 0.57 0.03 0.11  0.01
32 NGC 6090 (1) 54.25 941 16.29 32.82 2.61 9.69 0.36
33 NGC 6090 (2) 20.66 3.43 555 6.19  2.00 8.05 0.17
34 MRK 0309 (1) 528 7.00 942 21.59 1.88 599 0.41
35 NGC 7541 (1) 0.11  0.10 0.172 045 0.04 0.06 0.01
36 NGC 7541 (2) 0.11  0.03 0.067 0.16 0.03 0.06  0.02
Tab. 8.1: Tabela das linhas medidas nos espectros éticos no lado azul. Todos os fluxos

estdo em unidades de 10~ ergem

-2 -1

S

. Foi impossivel identificar a maioria

das linhas para a galaxia IRAS 03359+1523 (2) por se tratar de uma extragao

bastante fraca.



Capitulo 8. Analise das Linhas de Emissao no Otico 147
Linhas Medidas no Otico (lado vermelho)
# Galaxia Hel [OI] [NII] Ha [NTI] [SIT]  [SI]] o
5876 6300 6548 6563 6584 6717 6731

1 UGC 0903 (1) 0.04 0.05 0.14 0.75 0.38 0.21 0.15 0.02
2 UGC 0903 (2) 0.11  0.11  0.28 1.37 0.75 0.41 0.31 0.04
3 NGC 0520 (1) 0.19 0.11 047 2.56 1.23 0.54 048 0.03
4 NGC 0520 (2) 0.37 0.24 0.87 6.08 2.58 147 1.28 0.06
5 1T Zw 035 (1) 0.36 0.86 1.85 6.03 4.79 2.11 220 0.06
6 III Zw 035 (2) 0.18 0.17 0.34 4.80 0.91 0.99 0.77 0.01
7 IRAS 03359+1523 (1) 045 042 1.53 15.62 5.23 3.20 253 0.03
8 IRAS 03359+1523 (2) — — — — — — — —
9 NGC 1614 (1) 7.69 287 5870 251.70 198.70 19.54 24.16 0.29
10 NGC 1614 (2) 0.04 0.06 0.14 0.97 0.44 0.27 0.16 0.03
11 ESO 485-G003 (1) 0.55 0.22 1.84 18.15 6.25 2.79 214 0.05
12 ESO 485-G003 (2) 0.99 061 391 34.04 11.31 587 4.53 0.10
13 TIRAS 05447-2114 (1) 0.27 0.29 2.00 12.10 6.86 2.01 1.81 0.03
14 NGC 2798 (1) 2.87 1.10 15.08 98.91 48.77 12,72 1225 0.24
15 NGC 2798 (2) 0.08 0.05 0.20 1.12 0.67 0.32 024 0.03
16 NGC 2966 (1) 0.64 0.68 485 2449 1519 5.15 4.55 0.09
17 IC 0564 (1) — — — — — — — —
18 NGC 3067 (1) 0.19 0.08 0.99 9.01 3.07 1.19  0.99 0.04
19 NGC 3079 (1) — — — — — — — —
20 NGC 3079 (2) — — — — — — — —
21 NGC 3690 (1) 0.68 0.50 2.60 19.74 7.74 2.82 3.18 0.10
22 NGC 3690 (2) 0.29 0.57 1.13 8.86 3.65 2.55  1.87 0.05
23 NGC 3690 (3) 0.29 0.35 0.98 8.23 3.03 1.53 1.13 0.03
24 NGC 4418 (1) 0.13 0.60 0.90 3.52 3.26 144 1.10 0.07
25 NGC 4433 (1) 0.67 0.57 4.65 2854 1420 4.79 4.85 0.08
26 NGC 4527 (1) 0.33 0.50 1.64 5.55 4.29 2.55 241 0.12
27 NGC 4536 (1) 1.35 1.03 6.78 33.30 19.93 7.12 597 0.12
28 NGC 4666 (1) 0.25 0.71 5.61 7.03 15.94 412 460 0.12
29 NGC 5104 (1) 0.04 0.11 0.48 0.99 1.29 0.25 0.17 0.02
30 NGC 5775 (1) 0.07 0.04 0.18 0.67 0.58 0.26 0.17 0.04
31 Zw 049.057 (1) 0.10 0.13 0.46 3.48 1.49 0.60 0.27 0.02
32 NGC 6090 (1) 0.83 1.00 5.32 21.87 15.00 4.71 396 0.06
33 NGC 6090 (2) 0.77 0.25 1.88 15.02 5.39 221  1.87 0.04
34 MRK 0309 (1) 0.85 048 26.17 79.17 60.57 297 4.17 0.15
35 NGC 7541 (1) 0.09 0.72 0.22 2.63 0.72 0.25 0.19 0.03
36 NGC 7541 (2) 0.04 0.03 0.20 0.99 0.55 0.17 0.13 0.02

Tab. 8.2: Tabela das linhas medidas nos espectros 6ticos no lado vermelho. Todos os

fluxos estdo em unidades de 10715 ergem
alguma no espectro vermelho da galdxia TRAS 03359+1523 (2).

-2

NGC 3079 e IC 0564 nao foram observadas no lado vermelho do 6tico.

s~1. Néao é possivel identificar linha
As galéxias
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o*(F) = NeAN (8.4)
Desta forma, chegamos a seguinte equagao para o erro nas linhas:

o(F) = (WAN)Y2e (8.5)

onde N é o nimero de pontos independentes na linha, W é a largura da janela de
integracao, A\ é a resolucao espectral e € é uma medida do ruido em R,. Para
estimar € medimos o rms em janelas centradas em 4250 A e 4920 A no lado azul
e centradas em 6500 A e 6636 A no lado vermelho. Quanto a W, assumimos uma
janela entre £304 em torno da linha, onde o4 ¢ a largura da linha obtida por ajuste
de uma Gaussiana. A receita de erros descrita acima ¢ utilizada tanto no lado azul
quanto no lado vermelho, bastando utilizar os valores correspondentes.

Nas secoes seguintes descrevemos os principais resultados da anélise das linhas
de emissao.

8.2 Diagramas de Diagnostico: Fontes de lonizacao do Gas

O método cléssico para se estudar o tipo de atividade nuclear dominante em uma
galaxia é através de diagramas de diagnéstico. Normalmente sao graficadas duas
razoes de linhas sensiveis as condicoes fisicas do gas e a natureza da fonte ionizante.
O mecanismo dominante responsavel pela ionizacao do gas pode ser estelar como em
regioes HII e Starbursts, ou nao estelar, caracteristico de ntcleos ativos de galaxias
(AGNs), como quasares, nticleos Seyfert e LINERs!.

Para caracterizar a fonte ionizante das galaxias de nossa amostra vamos utilizar
os diagramas encontrados em Veilleux & Osterbrock (1987) (de agora em diante
VO87), originalmente propostos por Baldwin, Phillips & Terlevich (1981) (de agora
em diante BPT81). Estes autores definem regices nestes diagramas que definem
diferentes mecanismos de ionizagao sendo que as razoes de linhas demonstram a
fonte da ionizacao: choques, AGNs ou estrelas dos tipos O e B, caracteristicas de
regioes com formacao estelar. Modelos de fotoionizacao e choques ajudam a definir
os limites onde um determinado mecanismo passa a prevalescer no espectro de uma
galdxia (Kewley etal. 2001).

Neste trabalho vamos considerar os seguintes diagramas de diagndstico:

1. [OI1I] A5007 / HB A4861 contra [N1I1]\6584 / Ho 6563
2. [OL11] A5007 / Hf MS61 contra [OI] A6300 / Ha \6563
3. [OI11] A5007 / HB M861 contra ([STI] 6717 + [SII] A6731) / Ha \6563

Todos estes diagramas podem ser encontrados em VOS8T7 e sao pouco sensiveis a
extingao. Abaixo descrevemos brevemente as razoes de linhas consideradas nestes
diagramas e os mecanismos de ionizacao indicados por elas:

L LINERS ¢ a sigla em Inglés correspondente a Low Ionization Nuclear Emission Region. Ver
Heckman et al. (1981).



Capitulo 8. Anadlise das Linhas de Emissao no Otico 149

1. A razao das linhas [OI11] A5007 / H( A4861, proposta por BPTS81, repre-
senta o estado da excitacao do gés, pois para a criacao do OIII é necessaria
a ionizacao do OII por fétons com energia superior a 35 eV. Estes fétons sao
abundantes no continuo ionizantes de AGNs, e mais raros no espectro estelar
(Krolik 1999). Esta razao de linhas também ¢ sensivel a metalicidade do gés,
pois o Oxigeénio é um dos principais resfriadores do gas. Aumentando a meta-
licidade do gés, este resfria-se mais réapido e isto diminui a relagao [OIII]/H 5.

2. A razao das linhas [NII] \6584 / Ha A6563 representa a regiao de baixa
ionizacdo (potencial de ionizacao do NI é ~ 14,5 eV). Esta razao de linha
também foi proposta por BPT e a tinica possivel desvantagem ¢é que a linha de
[NII] pode estar justaposta a linha Ha, problema que nao afeta nossos dados.

3. A razao das linhas [O1] A6300 / Ha A6563 mede a profundidade 6tica do gas
emissor. Ambos OI e HI possuem potenciais de ionizacao semelhantes, mas o
OI é originado na regiao de ionizacao parcial. Com a diminuicao da profundi-
dade 6tica, esta razao de linha tende a diminuir uma vez que diminui também
a regido parcialmente ionizada (Krolik 1999). Em AGNs esta regiao parcial-
mente ionizada é grande, principalmente devido ao alto poder de penetracao
dos raios X oriundos da fonte central, favorecendo a produgao do OI.

4. A razao de linhas [ST1] A6717 + [S1I] \6731) / Ha A6563 representa também
a regiao de baixa ionizacao uma vez que o potencial de ionizacao do SI é 10,4
eV. Entretanto, o [SII] é produzido preferencialmente na regiao parcialmente
ionizada (VOS8T). Esta regiao é bastante extendida em objetos com grande
fragdo de fétons de alta energia (AGNs), mas ausente em objetos ionizados
por estrelas O e B (starburts). Desta forma, esta razao de linhas também é
sensivel a profundidade dtica do gés, e deve decrescer a medida que diminui a
profundidade ética do gas emissor.

Como dissemos estes diagramas sao pouco sensiveis a extin¢ao nebular intrinseca
pois levam em conta linhas proximas em comprimento de onda, minimizando as
diferencas de extingao entre as linhas consideradas. Nas Figuras 8.1, 8.2 e 8.3
mostramos a localizagao de nossas galaxias nos trés diagramas descritos acima.

Na Figura 8.1 graficamos a razao [OI11] A5007 / H[3 A4861 contra [N11]\6584 /
Ha M6563. Neste diagrama representamos as galaxias (ou extragoes) que apresentam
a saliencia WR por quadrados azuis e as galaxias sem qualquer indicio de serem WR
por triangulos vermelhos. As barras de erros foram estimadas atraves de propagacao
simples dos erros nas linhas e estao mostradas nas figuras. Vemos que a grande
maioria das nossas galaxias estao localizadas na regiao pertencente a regioes HII e
galaxias Starbursts, segunda as definigoes de VO87 (linha verde, continua) e Kewley
etal. (2001) (curva azul, tragejada), cuja equacado mostramos abaixo:

117 A .61
log <[O ] 5007) 0.0 +1.19 (8.6)

HB M861 ) log([NII] \6584/Ha A6563) — 0.47

Para classificar nossas galaxias como starbursts utilizamos a curva de Kewley
et al. (2001) pois esta parametrizacao leva em conta os modelos tedricos mais atuais.
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Mostramos a curva de VO87 somente por referéncia, uma vez que nossas conclusoes
estao baseadas na curva tedrica de Kewley etal. (2001). O mesmo ¢ vélido para as
Figuras 8.2 e 8.3.

Na Figura 8.2 mostramos o diagrama [O111] A\5007 / H3 A4861 contra [OI] A6300
/ Ha A6563, seguindo a mesma convencao de cores da Figura 8.1, sendo que a curva
(tragejada) azul (tracejada) de Kewley etal. (2001) é dada por:

| ([om] /\5007> 0.73

_ 1.19 8.7
H 3 M861 log([OT] A6300/ Hax \6563) + 0.59 (8.7)

Novamente notamos que a maioria das galaxias esta localizadas na parte esquerda-
inferior do diagrama, a esquerda das linhas verde (continua) e azul (tragejada): elas
sao claramente dominadas por formacao estelar intensa. As galaxias localizadas a
direita desta linha podem abrigar LINERs de baixo poder de ionizagao. Este resul-
tado revela a caracteristica dual dos LIRGs e ULIRGs, que podem abrigar multiplos
mecanismos de ionizac¢ao (Sanders et al. 1998). Além disso existe o conhecido pro-
blema de que a razao observada de [OI]/Ha tende a ser maior do que predizem
os modelos. Ver por exemplo Stasinska, Leitherer & Schaerer (1999). Novamente,
apenas a galaxia NGC 5775 aparece na regiao das Seyferts.

Por fim, na Figura 8.3 plotamos [O11I] A5007 / H 3 A\4861 contra ([SII] N6717 +
[SII] A6731) / Ha A6563. Aqui também seguimos a mesma convengao de cores das
2 figuras anteriores. Desta vez a curva azul (tracejada) (Kewley 2001) é representada
por:

| ([OH[] >\5007) 0.72

_ 1.30 8.8
H3 MS61 )~ log([SIT]/Ha A6563) —0.32 (8.8)

onde [SII] é a soma das duas linhas de Enxofre: [STI] = [STI] A6717 + [ST1] A6731.

Neste ultimo diagrama recuperamos um resultado idéntico as duas figuras an-
teriores e podemos ver que nossas galaxias estao localizadas novamente na parte
esquerda-inferior do diagrama. Apenas 3 galaxias estao localizadas na regiao dos
LINERs, com outras 2 exatamente na fronteira entre Starbursts e LINERS. Nova-
mente a galaxia NGC 5775 estd no dominio das Seyferts.

Nos tés diagramas apenas uma de nossas galdxias (NGC 5775) foi consisten-
temente posicionada acima desta linha azul tragejada, correpondente as galaxias
Seyfert, embora nao tenhamos encontrado no NED nenhum indicio de que se trate
realmente de uma Seyfert. Outra propriedade interessante é que a maioria das
galaxias estd preferencialmente localizada na parte esquerda-inferior do diagrama,
na regiao caracteristica das galaxias Starburst de alta metalicidade. Apenas algu-
mas galaxias estao localizadas na regiao dos LINERs ou préximas da fronteira entre
Starbursts e LINERs.

Estes resultados sao interessantes pois esperavamos justamente obter uma amos-
tra de LIRGs onde predominam starburts de alta metalicidade de acordo com nosso
critério de selecao discutido na secao 4.2. De modo geral, os trés diagramas apontam
que nossa amostra ¢ dominada por galaxias cujo mecanismo de ionizacao predomi-
nante é o de formacao estelar intensa, em especial Starbursts de alta metalicidade.
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Fig. 8.1:

log ([NII] 6584 / Ha AB563)

Diagrama de diagndstico [OIII]/H-3 vs. [NII]/H-a com as barras de erro. Neste
diagrama vemos que nossas galdxias estao localizadas na parte centro-inferior,
caracteristica de regioes HII e galaxias Starburst de alta metalicidade. A linha
continua verde corresponde a separagao entre AGNs e Starbursts de VO87. A
linha tragejada azul corresponde a curva teérica de Kewley etal. (2001). Nova-
mente, as galaxias WR sao representadas por quadrados azuis e as demais por
triangulos vermelhos. Identificadas pelo nome estao a tnica galaxia da amostra
classificada como Seyfert, as que podem ser classificadas como LINERs ou as que

estao perto da interface entre starbursts e LINERs.
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Fig. 8.2: Diagrama de diagnéstico [OIII]/H-3 vs. [OI]/H-aw com as barras de erro. Neste
diagrama vemos também que nossas galdxias estao localizadas na parte centro-
inferior, caracteristica de regides HII e galaxias Starburst de alta metalicidade.
As linhas e defini¢oes de cores correspondem as mesmas do diagrama da Figura

8.1.
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Fig. 8.3: Diagrama de diagnéstico [OIII]/H-g vs. [SII]/H-a com as barras de erro. Este
diagrama, com as mesmas definicoes de cores dos dois anteriores apenas reforca
os resultados dos dois diagramas acima. Novamente vemos que as galdxias da
amostra sao de fato dominadas por formacao estelar intensa.
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Outra conclusao é que existe uma pequena contribuicao de AGNs de baixa ionizacao
(LINERs) em nossa amostra.

Existe uma clara consisténcia entre os trés diagramas pois as galaxias que apa-
recem no dominio dos LINERs ou na fronteira entre LINERs e Starbursts nos trés
diagramas sao sempre as mesmas: NGC 4418, NGC 4527, NGC 5104 e NGC 4666.
Além destas, as galaxias NGC 1614 e NGC 7541 aparecem como LINERs (ou muito
proximas da interface entre Starbursts e LINERs) nos diagramas das Figuras 8.1 e
8.2 respectivamente. No NED, encontramos que as galaxias NGC 4527, NGC 5104
e NGC 4666 sao de fato classificadas como LINERs.

O cendrio proposto por Sanders (1988) para explicar a origem da alta lumino-
sidade no infra-vermelho dos LIRGs e ULIRGs afirma que a fragao de LINERs e
Seyferts é funcao da luminosidade. Nossa amostra no o6tico cobre a faixa de lu-
minosidades log(L;r/Ls) entre 10.07 e 11.77, sendo a mediana da luninosidade
igual log(Lir/Ls) = 10.90. A fragdo de LINERs+Seyferts que encontramos foi de:
7+1/24 ou ~ 34%. Nossos resultados apontam uma excelente concordancia com
Veilleux et al. (1995), que encontram, para esta faixa de luminosidades, um fragao
esperada de LINERs+Seyferts igual a ~ 35%.

Por fim, pelo consistente posicionamento na parte inferior esquerda das nossas
galaxias nos trés diagramas, concluimos que estes objetos sao galaxias Star-
burst de alta metalicidade, conforme esperavamos pelo nosso critério de selecao.
Chegaremos a esta mesma conclusao na se¢ao 8.5, onde calculamos a metalicidade
nebular destes objetos.

8.3 Calculo da Extincao Nebular no Otico

O método classico de medir a extingao intrinseca que afeta as nuvens de formacao
estelar é atraves das linhas de recombinagao do Hidrogénio. As razoes intrinsecas
destas linhas sao conhecidas através da teoria de recombinacao e pouco variam
com as propriedades fisicas do géds (Osterbrock 1987). Desta forma, pode-se utilizar
razoes de linha como Ha/H3, H(3/H~, etc. E evidente que a intensidade das linhas
determina a precisao com que se pode calcular a extin¢ao do gas. E por essa razao
que sempre que possivel deve-se preferir a utilizacao de linhas intrinsecamente mais
fortes como Ha e HB3. Na pratica entretanto, a presenca da componente estelar
em absorcao nas linhas de Balmer torna o calculo da extin¢ao nebular muitas vezes
incerto ou até mesmo inviavel.

Neste trabalho adotamos, sempre que possivel, a extingao obtida pela relacao
entre Ha e Hf3, entretanto, para algumas galdxias da nossa amostra utilizamos a
relagdo HB3/H~.

Sabemos, pela teoria da recombinacao, que a razao entre as intensidades intrinsecas
de Ha e H3 é dada por:

Fit Fis = 2.87 (8.9)

Entretanto o fluxo observado é menor do que o que realmente é emitido, devido
a extincao. Considerando que a linha de Ha sofra extin¢ao Ap,, podemos escrever
o fluxo observado da seguinte forma:
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Fips = Fft 10704 me (8.10)

onde assumimos que a extingao é bem descrita por uma camada de poeira na linha
de visada. Da mesma forma, o fluxo observado de Hf3, afetado pela extingao Agg
pode ser escrito como:

Fybs = Fjpk 107044ms (8.11)
A extingdo em Ha pode ser escrita como: Ap, = Av(Apa/Av) = Avaqna-

Analogamente, Ayg = Ayqug. Utilizando-se estas relacoes e dividindo a equacao
8.10 pela equacao 8.11, tirando-se o logaritimo e rearranjando os termos chegamos
a:

—925 Fobs Fobs
o 7 (B 12
(qHa _QHﬁ) FHa/FHﬁ

A equacao acima é idéntica para quaisquer outras combinacoes de linhas que se
deseje utilizar, bastando é claro, utilizar os valores corretos da razao intrinseca das
linhas consideradas, bem como os valores correspondentes da lei de avermelhamento.

Utilizaremos a lei de avermelhamento de Calzetti etal. (1994), a qual prevé
e = 0.8212 e qyp = 1.135. Substituindo-se estes valores e o valor intrinseco da
relagdo Ha/H (equagao 8.9) obtemos finalmente:

Ay =797 log < 587 )

Utilizamos a equacao acima para calcular a extingao nebular para cada uma
de nossas galdxias. Para a maioria delas, utilizamos a razao Ha/H[3, mas para
algumas delas foi necessério utilizar a relacdo H[3/H~. A razao para isso é que para
algumas galdxias (NGC3079 e IC0564) nao obtivemos observagoes no lado vermelho,
enquanto que para outras o ajuste entre os lados azul e vermelho do espectro 6tico
nao foi tao perfeito. Em outros a extin¢ao é quase impossivel de ser calculada pois
a componente estelar (em absor¢ao) de H é muito forte e a componente nebular é
muito fraca, mesmo no espectro residual. Este é o caso, por exemplo, de NGC 520.

Na tabela 8.3 mostramos os valores adotados da extincao para cada uma das
galdxias bem como a explicacao da razao de linhas escolhida.

Como vemos, em alguns casos os valores de Ay possuem grandes erros, refele-
tindo as incertezas inerentes ao calculo das extingoes. Por isso, vamos evitar tirar
conclusoes que dependam fortemente da extingao nebular. Como veremos nas segoes
seguintes, é possivel deduzir diversos parametros de interesse que nao dependem for-
temente da extingao.

Um produto direto do célculo das extingoes sao as tabelas 8.4 e 8.5, onde mos-
tramos as linhas de emiss@o no ético (lados azul e vermelho respectivamente) corri-
gidas pelos efeitos da extingao. Esta correcao é feita com o auxilio da tabela 8.3 e
da equagao 8.10 (devidamente adaptada para cada linha sendo considerada).

Além desses dados, listamos na tabela 8.6 as luminosidade de H3 e Ha corrigidas
pela extingao, obtidas a partir da familiar equacao:

(8.13)
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Extincao Nebular
Galaxia Extincao Adotada ¢  Indicador Observagoes
# Nome
1 UGC 0903 (1) 2.35 033 Ha/Hp
2 UGC 0903 (2) 1.48 024 Ha/Hp
3 NGC 0520 (1) 1.32 0.33 Ha/Hp
4 NGC 0520 (2) 0.54 020 Ha/Hp
5 III Zw 035 (1) 0.72 024 Ha/Hp
6 1T Zw 035 (2) 1.01 0.04 Ha/Hp
7 IRAS 03359+1523 (1) 1.15 0.0 Ha/Hp
8 TRAS 03359+1523 (2) 0.00 0.05 — (b)
9 NGC 1614 (1) 2.86 0.03 Ha/Hp
10 NGC 1614 (2) 1.57 0.23 HB/H~ (c)
11 ESO 485-G003 (1) 1.23 0.03 Ha/Hp
12 ESO 485-G003 (2) 2.05 0.03 Ha/Hp
13 IRAS 05447-2114 (1) 4.86 0.11 Ha/Hp
14 NGC 2798 (1) 2.09 0.04 Ha/Hp
15 NGC 2798 (2) 0.96 022 Ha/Hp
16 NGC 2966 (1) 2.83 0.06 Ha/Hp
17 IC 0564 (1) 1.69 1.19 HpB/Hy (a)
18 NGC 3067 (1) 2.83 0.08 Ha/Hp
19 NGC 3079 (1) 0.00 0.00 — (a),(b)
20 NGC 3079 (2) 4.28 1.17  HpB/H~ (a)
21 NGC 3690 (1) 0.76 0.15 Ha/Hp
22 NGC 3690 (2) 0.10 0.04 Ha/Hp
23 NGC 3690 (3) 0.00 0.00 — (d)
24 NGC 4418 (1) 0.65 0.46 Ha/Hp
25 NGC 4433 (1) 0.57 0.20 HB/Hy (c)
26 NGC 4527 (1) 1.47 0.67 Ha/Hp
27 NGC 4536 (1) 0.31 0.10 Ha/Hp
28 NGC 4666 (1) 1.21 0.63 Ha/Hp
29 NGC 5104 (1) 3.47 0.70 Ha/Hp
30 NGC 5775 (1) 4.12 409 Ha/Hp
31 Zw 049.057 (1) 3.33 0.69 HB/H~ (c)
32 NGC 6090 (1) 0.00 0.04 — (d)
33 NGC 6090 (2) 0.00 0.10 — (d)
34 MRK 0309 (1) 0.85 0.07 Ha/Hp
35 NGC 7541 (1) 2.50 0.11 Ha/Hp
36 NGC 7541 (2) 2.63 0.38 Ha/Hp

(a

(b)
(c)
(d

Tab. 8.3: Tabela das extingoes adotadas, indicadores escolhidos e os erros.

) Nao dispomos do espectro vermelho: Ha inexistente.

Impossivel calcular a extincao: lado azul apresenta absor¢ao extrema.
Existem inconsisténcias entre os lados azul e vermelho.
) Impossivel determinar a extingao: imperfei¢coes no continuo desta galdxia.

Para a mai-

oria das galaxias a razao Ha/H [ foi adotada. Apenas nos casos (a) e (c) foi
necessario utilizar a razao H[3/H~.
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L(HB) = 4t D*F™(H]3) (8.14)

onde D ¢ a distancia até a galaxia.
Desta forma, dispomos de tabelas com os fluxos e as luminosidades corrigidas
pela extin¢ao nebular intrinseca.

8.3.1 Comparacao entre Extingao Nebular e Extincao Estelar

E interessante comparar a extin¢ao nebular e a extingao estelar para as galaxias
da nossa amostra. De maneira geral, as nuvens de gds onde se formam estrelas em
regioes HII tipicas sofrem maior extin¢ao que aquela afetando populacoes estelares
mais velhas (Calzetti etal. 1994). Isto ocorre porque o préprio gas que alimenta o
processo de formacao estelar encontra-se em regices onde € alta a presenca de poeira
- a maior responsavel pela extingao.

E importante salientar entretanto que a extingao nebular (A7*ar) e a estelar
(A}) s@o derivadas de modos totalmente independentes: a estelar é produto da
sintese e a nebular é calculada pelas linhas de emissao do espectro residual, como
visto acima.

Na Figura 8.4 apresentamos a comparacao entre as extingoes nebular e estelar.
Vemos que apesar de uma forte correlagao entre as duas quantidades, com o coe-
ficiente de Spearman Rg ~ (.54, existe um claro espalhamento. Segundo Fanelli
etal. (1988), Calzetti etal. (1994) e confirmado de maneira independente por Cid
Fernandes et al. (2005), esperdvamos encontrar AU ~ 2 A% Em nossos dados,
porém, encontramos AU /Ay, ~ 1.09 na média. Entre os possiveis fatores contri-
buindo para a discrepancia que encontramos podemos citar as incertezas na medida
de Apbular (ver os erros na tabela 8.3). Outra razao é que estamos amostrando
regioes pequenas nestas galdxias (ver se¢ao 5.1.4), enquanto que os trabalhos acima
citados foram obtidos para espectros integrados. Por fim, dada a possibilidade de
que diferentes populagoes sofram diferentes extingdes o préprio conceito (valor) de

1> passa a ser um tanto vago.

Existem ainda muitas incertezas a respeito de como tratar o problema da ex-
tincao. Na maioria dos casos, faz-se a hipdtese de que a poeira esteja distribuida
numa fina camada entre o observador e o objeto sendo estudado®. Além disso,
assume-se que a poeira esteja uniforme e homogeneamente distribuida. Nao é preciso
pensar muito para perceber que estas duas condigoes sao improvaveis na natureza,
ou muito raramente encontradas. O mais natural é vermos grandes colunas de gas e
poeira envolvendo as estrelas recém-formadas, fazendo com que estas aparecam em
vermelho em fotos tiradas no 6tico. Uma consequéncia natural dessa distribuicao tao
estreita de gas e poeira em torno das estrelas é que os ventos estelares provenientes
das estrelas O e B geram ondas de choque que eventualmente varrem a poeira e mo-
dificam a estrutura e distribuicao espacial das colunas de géas e poeira. Desta forma,
ocorre uma redistribuicao do gas e da poeira de maneira nao uniforme. Posterior-
mente, explosoes de Super-Novas fazem o mesmo, introduzindo ainda mais desordem
nas nuvens de gas. Ver por exemplo, Calzetti, Kinney & Storchi-Bergmann 1996.

2 Esta hipétese é conhecida na literatura como Dust Screen Model - do Inglés: modelo da tela
de poeira, numa traducao livre.
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Linhas Medidas No Otico (lado azul) — Corrigidas Pela Extingao

Galaxia [OII] Hé H~ Hpj [OIII]  [OILI]
# Nome 3727 4102 4341 4861 4959 5007
1 UGC 0903 (1) 2.48 0.44 0.44 1.55 0.31 0.83
2 UGC 0903 (2) 2.02 0.34 0.55 1.47 0.22 0.69
3 NGC 0520 (1) 8.41 1.16 1.42 2.43 1.01 1.71
4 NGC 0520 (2) 4.39 0.93 1.42 3.19 0.85 1.92
5 1T Zw 035 (1) 3.67 0.70 0.99 3.62 0.84 2.54
6 11T Zw 035 (2) 11.55 1.10 1.69 3.59 1.66 4.59
7 TRAS 03359+1523 (1)  30.45 3.40 5.99 12.94 2.71 6.90
8 IRAS 03359+1523 (2) 0.41 — — — — —
9 NGC 1614 (1) 1188.00 348.30 462.80 764.00 167.90 475.60
10 NGC 1614 (2) 27.42 4.52 7.15 15.35 2.92 8.67
11 ESO 485-G003 (1) 18.95 4.68 7.47 15.97 1.53 4.51
12 ESO 485-G003 (2) 81.45 18.28  31.19  56.04 5.50 17.08
13 TRAS 05447-2114 (1)  296.00 38.08 81.75 166.80 23.10  59.31
14 NGC 2798 (1) 157.50 53.88 81.91 168.10 14.48 47.13
15 NGC 2798 (2) 1.04 0.19 0.38 0.81 0.14 0.50
16 NGC 2966 (1) 82.21 21.54 35.80 72.45 5.94 21.37
17 IC 0564 (1) 2.16 0.48 0.93 1.98 0.17 0.99
18 NGC 3067 (1) 18.62 7.26 12.33  26.73 1.43 4.44
19 NGC 3079 (1) 1.01 0.14 0.03 0.02 0.05 0.19
20 NGC 3079 (2) 88.02 9.77 15.36  32.96 3.28 11.11
21 NGC 3690 (1) 34.75 4.74 6.40 12.26 3.07 10.50
22 NGC 3690 (2) 9.37 0.93 1.63 3.33 0.72 2.16
23 NGC 3690 (3) 11.70 1.38 2.21 4.31 1.39 4.25
24 NGC 4418 (1) 2.44 0.39 0.82 2.00 0.38 0.87
25 NGC 4433 (1) 8.45 1.92 3.54 7.59 0.66 1.96
26 NGC 4527 (1) 9.34 1.76 3.08 5.87 1.61 4.69
27 NGC 4536 (1) 21.86 3.84 6.80 14.70 1.57 4.20
28 NGC 4666 (1) 11.05 1.76 2.73 6.11 4.20 15.35
29 NGC 5104 (1) 39.88 2.11 3.94 4.74 1.45 7.23
30 NGC 5775 (1) 63.04 4.22 10.36 5.25 11.82  17.69
31 Zw 049.057 (1) 18.06 5.33 8.62 18.49 0.93 3.11
32 NGC 6090 (1) 54.25 9.41 16.29  32.82 2.61 9.69
33 NGC 6090 (2) 20.66 3.43 5.55 6.19 2.00 8.05
34 MRK 0309 (1) 16.29 19.81  25.31  52.39 4.48 14.16
35 NGC 7541 (1) 3.10 2.08 3.15 6.05 0.50 0.74
36 NGC 7541 (2) 3.56 0.73 1.44 2.52 0.48 0.89

Tab. 8.4: Tabela das linhas medidas nos espectros éticos no lado azul corrigidas pela

extincdo. As extingdes sdo mostradas na tabela 8.3. Todos os fluxos estdo em

unidades de 1071% ergem™

2

s~ Os erros sdo os mesmos da tabela 8.1.
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Linhas Medidas no Otico (lado vermelho) — Corrigidas Pela Extincao

Galaxia Hel [OI] [N  Ha INII]  [SI]  [SI]]
- Nome 5876 6300 6548 6563 6584 6717 6731
1 UGC 0903 (1) 028 032 084 444 223 119 081
2 UGC 0903 (2) 038 035 086  4.21 230 122 0091
3 NGC 0520 (1) 058 031 128  6.96 335 144 125
4 NGC 0520 (2) 059 037 131 9.4 387 219 1.90
5 11T Zw 035 (1) 066 151 318  10.38 823 357  3.72
6 11T Zw 035 (2) 043 037 074 1031 194 208 161
7 IRAS 03359+1523 (1) 1.19 105 3.65  37.14 1239 742  5.85
8 IRAS 03359+1523 (2) —  — — — — -
9 NGC 1614 (1) 89.09 27.61 514.60 2193.00 1717.00 159.80 196.50
10 NGC 1614 (2) 013 021 044  3.16 144 086  0.50

11 ESO 485-G003 (1) 1.56  0.58 4.65 45.84 15.72 6.85 5.25
12 EO 485-G003 (2) 5.75  3.07 1855  160.80 53.11 26.53  20.36
13 IRAS 05447-2114 (1) 17.40 13.40 80.00 478.80 267.50 71.29  63.79

14 NGC 2798 (1) 17.23 577 73.89 48240 23640 59.24  56.82
15 NGC 2798 (2) 017 011 042  2.32 137 0.65  0.49
16 NGC 2966 (1) 722 634 4140 207.90 127.90 41.10 36.13
17 IC 0564 (1) - — — — —

18 NGC 3067 (1) 212 074 845  76.72 2587 955  7.91
19 NGC 3079 (1) - — — — —

20 NGC 3079 (2) - — — - - -

21 NGC 3690 (1) 1.31 091 463 3518 1375  4.93  5.57
22 NGC 3690 (2) 031 062 122 955 393 274 201
23 NGC 3690 (3) 029 035 098 823 303 153 113
24 NGC 4418 (1) 0.23 1.00 147 575 532 232 1.7
25 NGC 4433 (1) 1.09 089 717 4389 2180  7.27  7.36
26 NGC 4527 (1) 115 159 4.99  16.86 1296  7.51  7.06
27 NGC 4536 (1) 176 1.32 859 4219 2523 896  7.51
28 NGC 4666 (1) 071 1.84 140 1754  39.60  10.00 11.14
29 NGC 5104 (1) 072 167 6.62 1359 1752 323  2.14
30 NGC 5775 (1) 229 095 403 1508 1291 535  3.49
31 Zw 049.057 (1) 175 182 572 4310 1828  6.95  3.07
32 NGC 6090 (1) 083 1.00 532 21.87 1500 471  3.96
33 NGC 6090 (2) 077 025 188 1502 539 221  1.87
34 MRK 0309 (1) 177 095 49.79 15040 11470 553  7.77
35 NGC 7541 (1) 0.72 521 144 1737 471 154 1.8
36 NGC 7541 (2) 034 027 145  7.22 397 118  0.87

Tab. 8.5: Tabela das linhas medidas nos espectros 6ticos no lado vermelho, corrigidas
pela extingao. As extingbes sao mostradas na tabela 8.3. Todos os fluxos estao

em unidades de 10715 ergem ™2 s71. Os erros sdo os mesmos da tabela 8.2.
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Luminosidades de Ha e H( — Corrigidas Pela Extincao

Galaxia log L(Ha) log L(Hp)

# Nome erg/s erg/s
1 UGC 0903 (1) 38.78 38.32
2 UGC 0903 (2) 38.75 38.30
3 NGC 0520 (1) 38.89 38.43
4 NGC 0520 (2) 39.01 38.55
5 111 Zw 035 (1) 40.17 30.72
6 111 Zw 035 (2) 40.17 39.71
7 IRAS 03359+1523 (1) 40.95 40.49
8  IRAS 03359+1523 (2) — —

9 NGC 1614 (1) 42.03 41.57
10 NGC 1614 (2) 39.19 39.87
11 ESO 485-G003 (1) 40.31 39.85
12 ESO 485-G003 (2) 40.85 40.39
13 TRAS 05447-2114 (1) 42.16 41.70
14 NGC 2798 (1) 40.49 40.03
15 NGC 2798 (2) 38.17 37.71
16 NGC 2966 (1) 40.27 39.81
17 IC 0564 (1) — 30.18
18 NGC 3067 (1) 39.55 39.09
19 NGC 3079 (1) — 35.64
20 NGC 3079 (2) — 38.94
21 NGC 3690 (1) 39.86 39.40
22 NGC 3690 (2) 39.30 38.84
23 NGC 3690 (3) 39.23 38.95
24 NGC 4418 (1) 38.76 38.31
25 NGC 4433 (1) 39.92 39.16
26 NGC 4527 (1) 39.03 38.58
27 NGC 4536 (1) 30.47 39.01
28 NGC 4666 (1) 38.94 38.49
29 NGC 5104 (1) 39.95 39.50
30 NGC 5775 (1) 38.96 38.50
31 Zw 049.057 (1) 40.14 39.78
32 NGC 6090 (1) 40.56 40.73
33 NGC 6090 (2) 40.39 40.01
34 MRK 0309 (1) 41.71 41.25
35 NGC 7541 (1) 30.42 38.97
36 NGC 7541 (2) 39.04 38.58

Tab. 8.6:

Tabela com as luminosidades corrigidas de Ha e H3. Note que para as galaxias
NGC 3079 (1), NGC 3079 (2) e IC 0564 (1) nao dispomos de espectros no lado
vermelho do 6tico. A galdxia IRAS 0335941523 (2) tem o espectro muito ruidoso

tornando impossivel a identificacdo da maioria das linhas de emissao
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Fig. 8.4:
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Comparagao entre a extingao nebular (derivada a partir das linhas de emissao) e a
extingao estelar (determinada pela sintese). As galdxias (ou extragoes) suspeitas
de serem WR sao indicadas por quadrados (azuis) e as demais galdxias estao
indicadas por tridngulos (vermelhos). Como vemos, apesar de uma boa correlagao
(Rs = 0.54) existe um grande espalhamento. As linhas tragejadas correspondem
a A?/ebular — A*V e Ar‘bebular — 2% A*V
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A conclusao é que ainda carecemos de modelos mais precisos sobre a distribuicao
espacial da poeira em galdxias. O trabalho de Witt et al. (1992) ¢é bastante esclares-
cedor a este respeito.

8.4 O Dubleto do Sodio

O dubleto do Sédio (A5890 e A5896 A) ou linhas D do Sédio (NaD) sao as
linhas mais fortes observadas em absorcao no 6tico. O dubleto do Sédio é produzido
no meio inter-estelar (ISM)? e nas fotosferas de estrelas do tipo tardio, como o
proprio Sol. Precisamente devido a esta componente nao estelar, a regiao do NaD
foi mascarada em nossos ajustes dos espectros 6ticos que vimos no capitulo anterior.
Quando as componente estelar e gasosa do NaD tém diferentes cinematicas e os
dados tiverem alta resolucao espectral, é possivel separa-las, fato que tem sido usado
para estudar super-ventos em galdxias Starburst (Veilleux et al. 2005). Nossos dados
nao permitem este tipo de estudo. Podemos, porém, usar esta linha de absor¢ao
como indicador da quantidade de absor¢ao devida ao ISM. Esta é uma informagao
bemvinda, uma vez que, como vimos acima, nossas medidas da extincao interestelar
através do decremento de Balmer sofrem incertezas consideraveis.

Convém lembrar que nossos ajustes espectrais foram feitos utilizando os modelos
de evolucao estelar do Starburst99, os quais incluem a componente estelar do NaD.
Qualquer excesso (diferenca entre modelos e espectro observado) de absorgao nestas
linhas é portanto atribuivel a componente do ISM.

Para ilustrar este fato, a Figura 8.5 mostra 5 de nossas galaxias na regiao do
NaD. Nesta figura mostramos tanto o O, (espectro observado, linha preta continua)
quanto o M, (ajuste encontrado pela sintese, linha vermelha tragejada). As galdxias
estao ordenadas de cima para baixo em ordem crescente de A7 Pode-se ver
que a diferenca entre My e O, aumenta & medida que também aumenta Afetuler,
conforme esperado se ambas grandezas sao indicadoras do ISM.

Podemos ainda quantificar a contribuicao do ISM através do célculo da lar-
gura equivalente da linha NaD no espectro residual. Este indice, que chamaremos
AWnap,é definido como o fluxo residual (O, — M)) integrado entre 5883 and 5905
A e dividido pelo continuo em 5893 A, definido pela linha reta que une as medianas
dos fluxos sintéticos em duas janelas a esquerda (5835 < A\ < 5855 A) e a direita
(5910 < A < 5930 A) do dubleto do Na. O indice AWy,p mede a contribuicao da
componente do ISM uma vez que, como ja observado, os ajustes espectrais respon-
dem apenas pela componente estelar.

Para melhor ilustrar o que dissemos acima, mostramos na Figura 8.6 como
AWx.p relaciona-se com os avermelhamentos nebular (A7) e estelar (Af). O
coeficiente de Spearman é mostrado para cada caso e encontramos que a correlacao
de AWynap com Aj, é ligeiramente melhor. Apesar das incertezas na extin¢ao nebu-
lar, é gratificante ver como estas correlagoes surgem com algo derivado de maneira
independente.

3 Do Inglés: Inter-Stellar Medium
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Fig. 8.5: Ajuste da populacao estelar na regiao do NaD. Nesta figura o espectro obser-
vado (linha preta continua) e o ajuste encontrado pela sintese (linha vermelha
tragejada) sao mostrados para 5 de nossas galdxias na regiao da linha NaD. De
cima para baixo aumenta o valor de A’\}Eb“l“’”. Pode-se ver que a diferenca entre
M)y e Oy aumenta a medida que também aumenta A’{/Eb“l‘", conforme esperado
se ambas grandezas sao indicadoras do ISM.
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Fig. 8.6: Relacao entre AWnap e A(L/d’“l”. Os valores do coeficiente de correlagao de
Spearman (Rg) estao indicados.

8.5 C(Calculo da Metalicidade Nebular

A determinacao da metalicidade de galdxias serve o propdsito de entender a
histéria de enriquecimento quimico das galaxias, pois sabemos que diferentes geragoes
de estrelas contribuem para um gradual enriquecimento quimico do ISM e o conse-
quente aumento da metalicidade das galaxias.

Neste trabalho estamos interessados na determinagao da metalicidade do gas,
representada por 12 + log (O/H), pois queremos estudar o fenomeno Starburst e em
particular a frequéncia de estrelas WR no regime da alta metalicidade. Na segao 8.2
estudamos a posicao das nossas galaxias nos diagramas de diagnéstico e estes nos
indicaram que nossas galaxias estao localizadas na regiao caracteristica de galaxias
com alta metalicidade (baixa relagao [OIIl]/HS e [NII]/Ha alto).
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8.5.1 Introdugao

Historicamente as primeiras tentativas de se estimar abundancias de Hélio em
regioes HII foram feitas por Aller & Faulkner (1962) e Mathis (1962) nas Nuvens
de Magalhaes e em M33. Posteriormente, através da andlise de linhas proibidas,
Peimbert & Spinrad (1970), Searle (1971) e Searle & Sargent (1972) estudaram a
abundancia de elementos pesados em regioes HII extragalacticas.

Idealmente a determinacao de abundancias quimicas deve ser feita através do
método direto (ou método T.), que exige, em primeiro lugar, a determinacao da
densidade (NNV,) e da temperatura eletronica (7,). A densidade ¢ obtida pela razao
de linhas do enxofre ([SII|A6717/[SII|A6731) e a temperatura é obtida através das
linhas de Oxigénio ([OI11]A\4959, [OITIA5007 e [OI11)A4363 (Osterbrock 1989 e
Pagel 1992). Entretanto, nao detectamos a linha do [OI71]\4363 nas galdxias da
nossa amostra, por razoes que discutiremos a seguir. Desta forma, ficamos impos-
sibilitados de utilizar este método pois nao é possivel determinar a temperatura
eletronica.

A linha auroral [OI11] 363 é geralmente bastante fraca e decai rapidamente
com o aumento da metalicidade. O método T, é muito 1til para sistemas de baixa
metalicidade (12 + log(O/H) < 8.2) onde observa-se com facilidade a linha do
[OI11]A\4363. Entretanto, para abundancias proximas da solar, 12 + log(O/H)
= 8.66 (Allende Prieto et al. 2002; Apslund et al. 2004), o resfriamento radiativo da
nebulosa ocorre de maneira mais eficiente, levando ao conhecido problema de que
o aumento de metais acaba por diminuir a temperatura eletronica e portanto a in-
tensidade das linhas metdlicas excitadas colisionalmemnte. Em nenhuma de nossas
galaxias vemos [O111]A4363, o que ja é uma indicagao de abundancias elevadas. Por
outro lado, a partir dos resultados da secao 8.2, temos boas indicacoes de que nossa
amostra é de fato composta principalmente por galaxias de alta metalicidade e por
isso nao nos surpreende o fato de nao detectarmos esta linha do Oxigénio.

Na auséncia da linha [OIT1] 4363 a solugao é utilizar os métodos de linhas
fortes (Pagel etal. 1979 e MacGaugh 1991)%. Neste método as seguintes linhas
sao consideradas: [OI1]\3727, [OI111)\4959, [OI11X5007 e H[3A4861. A soma dos
fluxos das linhas do Oxigénio dividida pelo fluxo de H define o parametro Ros.
Existem diversos trabalhos na literatura, (por exemplo: Pagel et al. 1979, Edmunds
& Pagel 1984 e Skillman 1989) que propoem calibragdes entre o parametro Ra3 € a
abundancia do Oxigénio, 12 + log(O/H). A dificuldade em utilizar este método esta
associada a bimodalidade da relacao entre Rz e a metalicidade. No regime da alta
metalicidade (12 4 log(O/H) > 8.5), Ry3 aumenta com a diminuicao da metalicidade,
enquanto que no dominio das baixas metalicidades (12 + log(O/H) < 8.0), Ras
decai a medida que diminui a metalicidade. A mudanca em comportamento ocorre
ao redor de 12 +log(O/H) = 8.1-8.3, quando a relacao entre Ry3 e a metalicidade
torna-se degenerada (McGaugh 1991, 1994; Miller & Hodge 1996; Oloffson 1997).
Devido a estas complicacoes nao vamos utilizar este método neste trabalho.

A seguir descrevemos os métodos que adotamos para determinar a metalicidade
nebular da nossa amostra no 6tico.

4 Conhecido na literatura como Strong Line Methods.
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8.5.2 Métodos

Conforme discutimos na se¢ao 7.4, as linhas do [OIII], para a maioria das nossas
galdxias, estd justamente localizada na regiao problematica do dicréico. Embora
tenhamos feito corre¢oes para este problema na secao 7.4, nao desejamos utilizar
métodos baseados unicamente nas linhas do [OIII]. Esta ¢ mais uma razao pela qual
nao utilizaremos o método de linhas fortes com o parametro Rs3. Neste trabalho
utilizaremos 3 diferentes calibracoes para definir a metalicidade nebular.

A primeira, proposta por Pettini e Pagel (2004, daqui em diante PP04), define
o indicador O3N2:

(8.15)

O3N?2 = log ([OHI]/Hb>

[NII]/Ha

A correspondente calibracao deste indicador com a metalicidade nebular é dada
por:

12 + log(O/H) = 8.73 — 0.32 x O3N?2 (8.16)

A segunda, também proposta por PP04 é baseada apenas no quociente entre
[NIT] e Hov:

N2 = log([NII)/Ha) (8.17)

cuja relacao com a abundancia do Oxigénio é dada por:

12 + log(O/H) = 8.90 + 0.57 x N2 (8.18)

Anteriormente a PP04, Denicold, Terlevich & Terlevich (2002, daqui em diante
DTTO02) ja haviam proposto a utilizacdo do indicador N2 como tragador de me-
talicidade. No entanto, eles chegam a uma relacao para a calibracao ligeiramente
diferente daquela proposta por PP04:

12 + log(O/H) = 9.12 + 0.73 x N2 (8.19)

Na tabela 8.7 listamos os valores de 12 + log(O/H) para as 3 calibragoes descritas
acima. FElas diferem entre si de 0.16 dex em rms. Note que entre a calibracao de
DTTO02 e a de PP04 (O3N2) existe uma diferenca sistematica de 0.17 dex em média.
No restante deste trabalho usaremos as abundancias calculadas com o indicador
proposto por DT02.

Apesar de menos precisas do que os chamados métodos diretos, estas calibragoes
sao bastante razoaveis, principalmente se considerarmos as incertezas que apontamos
acima em relac¢ao aos nossos dados e os proprios métodos alternativos (7, e Rag).

A grande vantagem destes indicadores é que eles sao muito pouco sensiveis a
extingao ou a problemas de calibracao em fluxo, pois estao baseados em quocientes
de linhas muito préximas.
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Metalicidade Nebular — 12+41log(O/H)

Galaxia DTT02 PPO4 PP04
# Nome [NTI] [NII]  [OIII]/[NII]
1 UGC 0903 (1) 8.90 8.73 8.71
2 UGC 0903 (2) 8.93 8.75 8.75
3 NGC 0520 (1) 8.89 8.72 8.67
4 NGC 0520 (2) 8.85 8.69 8.68
5 IIT Zw 035 (1) 9.05 8.84 8.74
6 III Zw 035 (2) 8.59 8.49 8.46
7 IRAS 03359+1523 (1) 8.77 8.63 8.66
8 IRAS 03359+1523 (2) — — —
9 NGC 1614 (1) 9.05 8.84 8.75
10 NGC 1614 (2) 8.87 8.71 8.69
11 ESO 485-G003 (1) 8.78 8.64 8.75
12 ESO 485-G003 (2) 8.77 8.63 8.73
13 TRAS 05447-2114 (1) 8.94 8.76 8.77
14 NGC 2798 (1) 8.90 8.73 8.80
15 NGC 2798 (2) 8.96 8.77 8.72
16 NGC 2966 (1) 8.97 8.78 8.82
17 IC 0564 (1) — — —
18 NGC 3067 (1) 8.78 8.63 8.82
19 NGC 3079 (1) — — —
20 NGC 3079 (2) — — —
21 NGC 3690 (1) 8.82 8.67 8.62
22 NGC 3690 (2) 8.84 8.68 8.67
23 NGC 3690 (3) 8.80 8.65 8.99
24 NGC 4418 (1) 9.10 8.88 8.83
25 NGC 4433 (1) 8.90 8.73 8.82
26 NGC 4527 (1) 9.04 8.84 8.72
27 NGC 4536 (1) 8.96 8.77 8.83
28 NGC 4666 (1) 9.38 9.10 8.71
29 NGC 5104 (1) 9.20 8.97 8.69
30 NGC 5775 (1) 9.08 8.87 8.52
31 Zw 049.057 (1) 8.85 8.69 8.85
32 NGC 6090 (1) 9.00 8.81 8.89
33 NGC 6090 (2) 8.80 8.65 8.99
34 MRK 0309 (1) 9.03 8.83 8.87
35 NGC 7541 (1) 8.71 8.58 8.83
36 NGC 7541 (2) 8.93 8.75 8.78
Tab. 8.7:

Tabela das metalicidades nebulares calculadas a partir das trés calibracoes dis-

cutidas no texto. As galdxias NGC 3079 (1), NGC 3079 (2) e IC 0564 (1) nao
possuem espectros no lado vermelho do ético. A galaxia IRAS 03359+1523 (2)
tem o espectro muito ruidoso tornando impossivel a identificacao da maioria das
linhas de emissao.
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8.6 Resultados

Nesta secao vamos apresentar outros resultados da andlise das linhas.

Primeiramente vamos investigar na Figura 8.7 como a metalicidade das galéxias
da amostra variam com o tempo. Como ja esperavamos nao encontramos relagao
alguma. Entretanto lembramos que nossa amostra cobre faixas retritas em metali-
cidades, de acordo com nosso critério de selecao.

Outra questao interessante é investigar como metalicidade nebular se relaciona
com a magnitude integrada. Vérios trabalhos exploram uma clara correlagao entre
metalicidade e luminosidade, como por exemplo Tremonti et al. (2004), Melbourne
& Salzer (2002) e referéncias 14 citadas.

Motramos na Figura 8.8 a relacao entre metalicidade e magnitude na banda B.
Utilizamos a metalicidade derivada na secao anterior de acordo com DTT02. A
magnitude na banda B foi compilada do NED para as nossas galaxias. Como com-
provamos nas secoes 8.2 e 8.5, estamos considerando uma faixa bastante restrita
em metalicidades, uma vez que estamos tratando de galaxias Starburst de alta me-
talicidade - de acordo com nosso método de selecao. Assim, para ilustrar todos os
possiveis valores da metalicidade nebular, graficamos a Figura 8.8 na escala da figura
6 encontrada em Melbourne & Salzer (2002) que cobre faixas maiores em metalici-
dade e magnitude. A regido que compreende os dados de Melbourne & Salzer (2002)
estd representada pelo paralelogramo. Como esperado, a relacdo que encontramos
nao é tao forte, com um coeficiente de Spearman Rg = 0.04. Ainda assim vemos
que nossas galaxias ocupam a parte esquerda-superior do diagrama, indicando que a
relacao entre metalicidade nebular e magnitude também é vélida para estas galaxias
luminosas no infra-vermelho.

O cenario preferido para explicar esta relagao é a perda seletiva de metais através
de ventos estelares intensos e por explosoes de super-novas, que expelem gas quimica-
mente enriquecido. Se estes eventos ocorrem em galdxias de menor massa (galdxias
anas, pouco luminosas), eles serdo capazes de impulsionar este material para fora do
potencial gravitacional da galaxia hospedeira. Por outro lado, quando estes eventos
ocorrem em galdxias de maior massa (mais luminosas) o material expelido continua
ligado gravitacionalmente & galdxia hospedeira (ver Mac Low & Ferrara 1999, Gar-
nett 2002 e referéncias 14 citadas). Desta forma, galdxias de maior massa ou mais
luminosas sao capazes de manter condigoes para que as varias geragoes possam ser
continuamente formadas a partir de um substrato ja enriquecido por uma geracao
anterior de estrelas, contribuindo assim para um aumento da metalicidade geral da
galéxia.

Outros resultados da andlise das linhas de emissao sao as larguras equiva-
lentes, em particular a de HG (ver tabela 8.6). Como vimos no capitulo 3, estas
grandezas podem ser utilizadas como indicadoras do estagio evolutivo do Starburst
(Dottori 1981; Copetti etal. 1986; Leitherer & Heckman 1995). Desta forma, as
larguras equivalentes funcionam como verdadeiros “relégios empiricos”, que relaci-
onam a largura equivalente, uma grandeza observada, a idade do Starburst - que é
uma propriedade global.

Na Figura 8.9 plotamos Wy contra (logt),, (idade média ponderada pela luz) e
vemos uma excelente anticorrelacao, com Rg = —0.87. Este resultado é totalmente
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Fig. 8.7: Relacao entre (logt); e a metalicidade 12+log(O/H) de acordo com DTTO02.
As convencgoes de cores sao as mesmas adotadas até agora. Naturalmente nao
encontramos correlagdo alguma porque estamos amostrando uma pequena parte
do espago (logt), vs. 12+log(O/H).
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Fig. 8.8: Relagao entre magnitude absoluta na banda B e a metalicidade segundo a cali-
bracao AN2 de DTT02. O paralelogramo indica a posigao das galdxias de Mel-
bourne & Salzer (2002). Como vemos, nossas galdxias ocupam a parte esquerda-
superior do diagrama, indicando suas altas metalicidades e luminosidades.
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analogo ao que encontramos no capitulo 3, ainda que para uma amostra diferente
e que a metodologia aqui empregada seja diferente. Nota-se outra vez como as
galaxias WR (representadas pelos quadrados azuis) sdo as mais jovens e encontram-
se entre as que possuem as maiores larguras equivalentes de Hf3. Isto demonstra,
conforme os modelos (Starburst99, por exemplo) apontam, que as populagoes de
estrelas WR sao preferencialmente encontradas em Starbursts jovens, com idades de
alguns milhoes de anos.

Por fim, mostramos na Figura 8.10 o comportamento da luminosidade de H [
em fungao de log(L;r/Le). A luminosidade de H[3, como vimos, é um conhecido
indicador da taxa de formagao estelar (ver referéncias citadas acima). Como pode-
mos ver, encontramos uma razoaavel correlacao, com Rg = 0.41. Fica claro que as
galdxias WR estao entre as mais luminosas tanto no infra vermelho quanto em H[.

Os resultados das Figuras 8.9 e 8.10 mostram que as galdxias WR sao claramente
encontradas em sistemas jovens e consequentemente mais luminosos.

8.7 Resumo do Capitulo

e Na secao 8.1 mostramos o procedimento da medida das linhas e da definicao
dos erros nas mesmas.

e Em seguida, na se¢ao 8.2 construimos diagramas de diagndstico que empregam
razoes de linhas medidas anteriormente. A principal conclusao desta se¢ao é
que as galdxias da amostra sao de fato Starbursts de alta metalicidade.

e Na secao 8.3 calculamos através das linhas de Balmer a extingao nebular e
corrigimos as linhas observadas por este efeito. Apesar das incertezas inerentes
ao método e aos nossos dados, encontramos, na secao 8.4, relagoes entre a
extingao nebular e a linha (dubleto) do sédio (NaD).

e Na secao 8.5 calculamos a metalicidade nebular. Optamos por calibragoes
simples para determinar a metalicidade. Novamente comprovamos que nossas
galaxias sao Starbursts de alta metalicidade.

e Por fim, na secao 8.6, mostramos que a metalicidade derivada na se¢ao anterior
relaciona-se com a magnitude (luminosidade). Esta conhecida relagao sé é
encontrada se compararmos nossa amostra (exclusivamente rica em metais)
com outras galdxias de variadas metalicidades e magnitudes. Outra conclusao
é que as populacoes de estrelas WR sao preferencialmente encontradas em
sistemas jovens.

No préximo capitulo vamos analisar os espectros infra-vermelhos e chegar a ou-
tras conclusoes a respeito destas galaxias.
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Fig. 8.9: Variacao da largura equivalente de H{3 com a idade média das galaxias. Kste
comportamento concorda com modelos evolutivos (Leitherer & Heckman 1995).
Fica bastante claro que EW(H 3) decai com o tempo. Sobretudo é possivel iden-
tificar claramente que a idade é de fato um fator determinante para se encontrar
galdxias WR.
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Fig. 8.10: Relagao entre a luminosidade de Hf corrigida pela extincao e a luminosidade
no infra-vermelho. Como vemos, existe uma clara correlacao entre elas, com
Rg = 0.41. Vemos ainda que as galaxias WR (quadrados azuis) estao claramente
entre as mais luminosas.



Capitulo 9

Analise das Populacoes Estelares
no Infra-Vermelho

Idealmente, para se estudar em detalhes certos objetos, deve-se observa-los em
amplas faixas de comprimentos de onda, desde os Raios-X e Ultra-Violeta até o
Otico e o Infra-Vermelho. Apesar dos estudos pan-cromaticos serem ideais para se
revelar em detalhes as peculiaridades dos objetos em estudo, eles sao dispendiosos
tanto do ponto de vista observacional e logistico quanto do ponto de vista dos dados:
enormes quantidades de dados sao coletadas por instrumentos com caracteristicas
distintas.

Neste trabalho escolhemos o tico para estudar as populagoes estelares (capitulo
7), as propriedades do gas (capitulo 8) e as caracteristicas de estrelas massivas inde-
pendentes das propriedades do gés (conforme veremos no capitulo 10). Entretanto,
escolhemos também o infra-vermelho por este conter a assinatura das super-gigantes
vermelhas (RSG), estrelas mais evoluidas que as estrelas WR. Além disso, como vere-
mos, esta faixa contém linhas de emissao que permitem estudar outras propriedades
dos Starbursts.

Neste capitulo vamos analisar, através dos espectros no infra-vermelho préximo
as propriedades das galdxias da nossa amostra. Primeiramente, na se¢ao 9.1, apre-
sentamos uma breve introducao as caracteristicas e propriedades desta faixa es-
pectral. Em seguida, na secao 9.2, vamos mostrar quais linhas vamos considerar,
como elas foram medidas e como estimamos os erros nas mesmas. Na secao 9.3
calculamos a extingao do gés e na secao 9.4 vamos estudar a assinatura espectral
das super-gigantes vermelhas, precursoras (em alguns casos) das estrelas WR. Es-
tudamos brevemente na se¢ao 9.5 as propriedades do Hidrogénio molecular presente
nestas galaxias. Dedicamos a se¢ao 9.6 ao estudo da linha de Br — « e suas pro-
priedades. Por fim, na secao 9.7 apresentamos nossas conclusoes a respeito das
propriedas do gés, taxas de super-novas e taxas de formacao estelar.

A andlise apresentada neste capitulo foi feita de uma maneira completamente
independente daquela que fizemos no capitulos 7 e 8 e servird para complementar
as conclusoes que 14 encontramos.
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Janelas Atmosféricas no Infra-Vermelho

Faixa em A [um]| Banda Transparéncia do Céu Brilho do Céu

1.1-14 J alta Baixo de noite
1.5-1.8 H alta Muito baixo
20-24 K alta Muito baixo

Tab. 9.1: Faixas do infra-vermelho possiveis de se observar do solo.

9.1 Introducao ao Infra-Vermelho

A regiao espectral do infra-vermelho (IV) extende-se desde 1 pm até 300 pum e
pode ser subdividida em quatro sub-faixas: O IV préximo (1-5 um), o IV inter-
mediario (5-30 um), o IV distante (30-300 um).

Nos ambientes ricos em poeira das galaxias Starburst, grande parte dos fétons
emitidos no ultra-violeta e 6tico por estrelas jovens e de alta massa, por exem-
plo, é absorvido e eventualmente re-emitido na faixa do IV. Por outro lado, outras
estrelas mais velhas podem emitir grande parte de sua luz no infra-vermelho propria-
mente dito. O gas e a poeira, abundantes em galdxias com intensa formagao estelar,
também irradiam energia nesta faixa do espectro. Assim, estrelas em diferentes es-
tados evolutivos e de diferentes idades, além do gas e da poeira inter-estelar emitem
radiagao no IV. Esta regiao espectral é pouco afetada pela extingao e nos possibilita
vislumbrar detalhes que sao invisiveis no 6tico. Para uma excelente introducao aos
métodos e caracteristicas das observacoes no IV, aplicacoes e técnicas, ver Telesco
(1993).

Grande parte do IV (exceto raras janelas visiveis da Terra, ver tabela 9.1) fica
invisivel aos telescépios de terra devido aos efeitos da absorcao atmosférica. Desta
forma, os observatorios espaciais desempenham um papel fundamental quando se
trata de espectroscopia e imageamento no I'V.

Apenas nos tultimos 20 anos é que observacoes no IV comecaram a ser feitas
do espago. Quem inaugurou, em 1983, a era das observagoes espaciais no IV foi o
satélite IRAS! que varreu 96% do céu em quatro bandas largas (12, 25, 60 e 100 um;
Soifer et al. 1987). Posteriormente, entre 1995 e 1998 o satélite ISO? fez observacoes
entre 2.5 to 240 um. Mais recentemente os Telescépios Espaciais Hubble (desde
1990) e Spitzer (desde 2003) operam diversos instrumentos que permitem tanto
espectroscopia quanto imageamento no IV em bandas variadas®.

A grande utilidade da regiao espectral IV é que ela contém assinaturas de dis-
tintos fendmenos que ocorrem (muitas vezes simultaneamente) em galdxias e em
especial em galaxias com formacao estelar intensa. Entre essas assinaturas podemos
citar (em ordem crescente de comprimento de onda):

e Estrelas vermelhas (gigantes e supergigantes vermelhas) entre 1 e 10 pm

e Poeira aquecida por um Starburst ou AGN entre 10 e 50 um

L Infra-Red Astronomial Satellite: Um projeto conjunto das Agéncias Espaciais Americana
(NASA), Holandesa (NIVP) e do Conselho Britanico de Ciéncia e Engenharia (SERC).

2 Infrared Space Observatory, da Agéncia Espacial Européia (ESA).

3 Ver por exemplo: www.stsci.edu e www.spitzer.caltech.edu.
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e Poeira aquecida por Starbursts entre 50 e 100 um

e Poeira fria acima de 100 um

Desta forma vemos que a faixa do IV é bastante rica em informagoes que auxiliam
no diagnéstico da origem e propriedades das fontes emissoras.

Neste trabalho, realizamos observagoes no IV proximo entre 1.44 e 2.5 pm (ban-
das H e K, ver tabela 9.1), conforme discutimos nas se¢oes 4.3.2 e 5.2. Nesta faixa,
as principais linhas de diagnostico sao:

e As linhas de recombinagao: Pa-a (A1.87 pwm) e Br-y (A2.17 pm) que sdo
indicadoras das condicoes fisicas do gas como a taxa de fétons ionizantes.

e A linha do Fell (A2.17 pum), indicadora da abundéancia quimica (metalicidade),
estado de ionizacao e taxas de Super-Novas. Na secao 9.7, abordaremos este
problema.

e A linha do Hel (A2.06 wm) prova a temperatura do plasma em regides de
formacao estelar.

e A linha do Hidrogénio molecular (A2.12 pum) denota a transi¢ao de vibragao-
rotagdo (v = 1-0 S(1)) na molécula de H,. Ver por exemplo Beckwith et al.
(1983).

e A assinatura do CO em absor¢ao das super-gigantes vermelhas entre 2.3 e 2.4
wm, que utilizaremos na se¢ao 9.4 para estimar a quantidade de super-gigantes
vermelhas e a idade do burst de formacao estelar.

As linhas de recombinacao discutidas acima originam-se em atomos neutros e
ionizados. Entretanto, grande parte das reservas gasosas das galdxias Starburst esta
na forma de Hidrogénio molecular (Hy). Diversas linhas devido as transi¢oes de
vibracao e rotacao podem ser observadas no IV. Na secao 9.5 abordaremos esta
questao em maiores detalhes.

Como ja dissemos, as observagoes no IV nos permitem penetrar nas regioes mais
afetadas pela extingao da poeira inter-estelar. Para estimar o avermelhamento este-
lar que afeta as galdxias da nossa amostra utilizaremos a razao de linhas Pa-a/Br-y
(sec@o 9.3). Uma vez que o avermelhamento em 2.17um é uma fragao daquele en-
contrado na banda V, com A(Br-vy) = 0.12 Ay, pode-se estudar regides muitissimo
afetadas pela extincao.

Antes de prosseguirmos, convém lembrar que nas figuras deste capitulo vamos
utilizar grandezas que foram derivadas para as galaxias da amostra do otico que
apresenta uma ligeira diferenca em relacao a amostra do IV. Isto pode gerar dois
efeitos:

1. As galaxias com mais de uma extracao podem aparecer mais de uma vez em
determinadas figuras, pois tratamos anteriormente cada extracao como uma
galaxia diferente
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2. Certas galaxias da amostra do IV podem nao aparecer em certas figuras. Isto
sO ocorre para aquelas galaxias que estao presentes na amostra do IV e nao
constam da amostra no ético

Os efeitos acima s6 ocorrem quando utilizamos parametros derivados com os
dados no 6tico como (log ), e a metalicidade nebular. Entretanto, salvo os cuidados
necessarios a esta diferenciacao, estes efeitos em nada atrapalham as conclusoes que
vamos derivar a respeito destes dados.

9.2 Medida das Linhas no Infra-Vermelho

No capitulo 6 apresentamos os espectros observados no IV. Apesar de existirem
diversas linhas de emissao e absorcao na faixa compreendida entre 1.4 e 2.4 um,
apenas um pequeno grupo de linhas foi consistentemente encontrado em todas as
galaxias. Ver por exemplo a Figura 9.1. Neste trabalho vamos nos concentrar
justamente na andlise destas linhas.

As linhas foram medidas utilizando-se a tarefa SPLOT do IRAF. O procedimento
utilizado foi simplesmente integrar o fluxo na linha através de janelas definidas
visualmente. Nos grificos de S/R em fungao do comprimento de onda, que discutidos
na se¢ao 5.2, medimos a razao S/R nas vizinhangas das linhas de Pa-a (A1.87 pum)
e Br-y (A2.17 wm). Consideramos ainda que o ruido no continuo ao redor de Pa-«
representa os erros para A S1.87 um e que o ruido ao redor de Br-vy representa os
erros para A 2 1.87 um. Isto ocorre porque a linha de Pa—« determina o limite entre
as bandas H e K e também determina uma mudanca na qualidade dos espectros no
infra-vermelho, como fica claro a partir das Figuras 5.7 e 5.8. Estas medidas da
razao sinal-ruido foram usadas na determinacao dos erros nos fluxos das linhas de
acordo com a seguinte equagao:

1
U_(S/R) F)\ (91)
onde F) é o fluxo em uma dada linha. Utilizamos a medida correspondente da razao
S/R dependendo da localizacao da linha em questao.
Na tabela 9.2 mostramos as linhas medidas bem como os erros (o), para Pa-«
e Br-. Todos os fluxos estao em unidades de W m™2. Na tabela 9.2 mostramos as
larguras equivalentes.

9.3 O Avermelhamento Nebular no Infra-Vermelho

Na secao 8.3 determinamos a extincao nebular a partir dos espectros 6ticos pri-
mariamente a partir da razao de linhas Ha/H (3. Nesta se¢ao vamos também de-
terminar o avermelhamento nebular, desta vez a partir dos espectros no IV, mais
especificamente da razao das linhas de recombinagao Pa-a/Br-y do Hidrogénio. Nor-
malmente, no IV utiliza-se a a razao de linhas Pa-3/Br-v, mas Pa-(3 ndao encontra-se
na faixa de comprimento de ondas que cobrem nossos espectros e por isso utilizare-
mos a razao Pa-a/Br-y.
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Linhas Medidas no Infra-Vermelho
# Galaxia Si Fell Pa-a Hel H, Br-y  o(a) o(b)

1.590 1.644 1.870 2.059 2.122 2.166 1.870 2.166
1 ESO 485-G003 1.01 0.23 5.84 0.19 0.36 0.38 0.26 0.01
2 1C 0564 0.68 2.24 4.85 0.26 1.48 0.12 0.20 0.00
3 IIT Zw 035 2.33 3.37 11.18 0.41 4.17 1.38 0.15 0.01
4 TRAS 03359+1523 0.94 — 1.14 — — 0.26 0.09 0.01
5 IRAS 05447-2124  0.30 2.14 18.73 0.91 0.58 1.68 0.85 0.04
6 MRK 0309 1.36 2.55 47.33 1.87 1.07 4.28 0.78 0.04
7 NGC 1614 59.92  21.28 145.00 18.20 3.25 31.23 1.48 0.12
8 NGC 2798 1.80 6.18 37.07 1.68 2.11 4.16 0.44 0.02
9 NGC 2966 2.46  12.33 53.82 1.67 4.26 4.53 0.89 0.06
10 NGC 3067 0.69 0.78 9.41 0.30 0.49 1.18 0.24 0.02
11 NGC 3079 7.32 9.21 18.04 5.15 10.45 6.80 0.17 0.03
12 NGC 3690 76.37 349.00 5441.00 271.70 407.90 622.60 360.80 16.59
13 NGC 4433 0.99 5.37 83.79 2.85 1.83 6.80 3.92 0.06
14 NGC 4527 3.34  41.60 65.81 1.59 3.89 15.73 1.63 0.06
15 NGC 4536 7.53  68.88 7.90 0.99 4.17 20.53 0.10 0.09
16 NGC 4666 10.38  26.65 2.40 0.67 1.78 9.90 0.06 0.05
17 NGC 5775 — 11.88 13.28 0.68 1.42 3.80 0.84 0.04
18 NGC 6090 1.45 2.86 6.99 0.69 0.82 0.89 0.41 0.02
19 NGC 7541 — 1.36 5.03 0.94 0.82 1.50 0.31 0.02
20 UGC 0903 — — 1.57 — 0.29 — 0.08 0.01
21 Zw 049.057 — 1.20 3.93 0.21 2.80 1.11 0.15 0.01
22 NGC 4088 4.04 5.99 8.39 0.41 0.37 3.09 0.21 0.02
23 NGC 4818 16.22  25.76 546.50 12.63 8.23 38.71 11.65 0.22
24 NGC 5073 1.79 5.23 23.63 1.95 2.32 6.77 1.87 0.07
25 NGC 5461 1.80 2.45 15.76 — 0.48 7.19 8.89 0.58
26 NGC 5900 0.85 8.11 12.34 0.22 1.07 2.65 0.29 0.02
27 NGC 6240 3.59 62.33 65.07 1.90 57.28 5.12 2.36 0.02
28 NGC 3627 11.08  7.62 4.01 1.73 3.61 11.86 0.06 0.07
29 NGC 3885 1.73 27.21 8.57 1.88 — 2.16 0.21 0.01

(a) Erro valido para A $1.870 um
(b) Erro valido para A\ Z1.870 um

Tab. 9.2: Tabela das linhas medidas nos espectros infra-vermelhos. Todos os fluxos estao
em unidades de 10718 W/m?2. Note que nem todas as linhas foram identificadas

para todas as galaxias.
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Larguras Equivalentes Medidas no Infra-Vermelho

# Galaxia Si Fell Pa-a Hel Hy Br-v
1.590  1.644 1.870 2.059 2.122 2.166
1 ESO 485-G003 6.138  1.403 48.720  1.969 4.070 4.452
2 1C 0564 3.209 11.040 30.350 2.138 13.610  1.095
3 III Zw 035 6.319  8.747 35.950  1.610 17.430  6.210
4 IRAS 0335941523  8.560 — 16.060 — — 5.200
5 IRAS 05447-2124  1.619 11.830 126.600 7.469 5.101  15.490
6 MRK 0309 4.622  8.256  196.000 9.016 5.501  23.150
7 NGC 1614 17.970  5.977 45.050  7.417 1.395  14.150
8 NGC 2798 1.685  5.914 39.190  2.432 3.233 6.651
9 NGC 2966 1.843  9.761 52.550  2.185  5.837 6.400
10 NGC 3067 1.719  1.987 28.840 1.275 2.224 5.545
11 NGC 3079 5.698  6.598 13.220  4.341 9.044 6.000
12 NGC 3690 6.023 25.130 413.600 18.05 27.120 41.580
13 NGC 4433 2.487 12.820 209.300 8.885 5.992  22.890
14 NGC 4527 1.371  17.920 32.550 1.096 2.871  11.860
15 NGC 4536 2.000 19.680 2.949 0.443  1.906 9.485
16 NGC 4666 6.811 18.110 2.651 0.802 2.293  12.970
17 NGC 5775 — 11.920 17.100  1.003 2.163 5.822
18 NGC 6090 5.797 11.590  40.260 5.383 6.916 7.883
19 NGC 7541 — 5.698 28.230  5.002 4.149 7.909
20 UGC 0903 — — 15.440 — 3.549 —
21 Zw 049.057 — 4.273 18.260  1.141 15.650  6.533
22 NGC 4088 7.332 10.440 19.510 1.178 1.100 9.582
23 NGC 4818 6.438  9.603  250.900 6.152 4.264  20.080
24 NGC 5073 3.516  9.461 51.850  4.272 5.117  15.240
25 NGC 5461 61.530 75.000 1572.000 — = 26.220 382.200
26 NGC 5900 1.280 11.740 23.230  0.000 2.369 5.891
27 NGC 6240 1.936 31.330 34.820 1.210 38.640  3.569
28 NGC 3627 5.660  3.747 2.706 1.394 3.187  10.980
29 NGC 3885 0.724 11.830 4.773 1.336 — 1.707
Tab. 9.3: Tabela das larguras equivalentes medidas nos espectros infra-vermelhos. Valores

em A.
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A razao intrinseca das intensidades de Pa-a e Br-v vem da teoria de recom-
binac¢ao. Usando os coeficientes de Osterbrock (1989), obtém-se:

Zﬂ’!ﬁf_&/F]g"r‘t_7 =121 (9.2)

Assumindo novamente que a exting¢ao é bem descrita por uma camada de poeira

na linha de visada, podemos, de maneira analoga a secao 8.3, escrever a extingao
nebular dada pela razao Pa-a/Br-v da seguinte forma:

_ 2 ) 5 Fobs_ Fobs_
Ay = o (G| 09
(an*a B QBT*’}’) FPa—a/FBr——y

onde ¢, = A\/Ay. Na secao 8.3 adotamos a lei de Calzetti (1994) para o célculo da
extingcao. Por consisténcia, adotariamos a mesma lei no IV, mas a lei de Calzetti nao
introduziu avangos em relagao as outras leis de extingao nesta faixa de comprimento
de ondas. Desta forma, adotamos a lei de Clayton, Cardelli & Mathis (1989, de agora
em diante CCM89). A partir da lei de CCM89, obtemos os valores: gp,_o = 0.1460
e ¢pr— = 0.1154. Substituindo-se estes valores e o valor intrinseco da relacao
Pa — a/Br — v (equagao 9.2) obtemos finalmente:

Fobs / Fgl;s_y >

Ay = 81.70 log ( Paza

12.1 6-4)

Utilizamos a equacao acima para calcular a extin¢ao nebular para cada uma
de nossas galaxias e os resultados encontram-se na tabela 9.4, onde mostramos os
valores adotados da extingao para cada uma das galaxias. Ainda na mesma tabela
mostramos a extincao correspondente na banda K, de acordo com CCM&9:

AV = 8.77 X AK (95)

Uma simples inspecao da tabela 9.4 mostra que as extincoes derivadas a partir
dos espectros IV sao bem maiores que aquelas derivadas a partir dos espectros 6ticos
mostradas na tabela 8.3. Isto mostra que o IV é de fato capaz de penetrar muito
mais em regides que sofrem grande extingao. De posse das extingoes nebulares
construimos a tabela 9.5 com os fluxos observados corrigidos pela extingao.

9.4 Super-Gigantes Vermelhas

Um dos principais diagndsticos que podemos obter das observagoes no IV sao as
super-gigantes vermelhas. Estas estrelas, conforme vimos na se¢ao 1.3.4, podem ser
progenitoras das estrelas WR. Entretanto, algumas estrelas massivas podem passar
pela fase de Super-Gigante Vermelha sem no entanto experimentar a fase WR.

A assinatura caracteristica destas estrelas no IV aparece na forma de fortes ab-
sorgoes que aparecem nos espectros observados acima de 2.3 pm. Podemos observar
estas absorgoes nas figuras do capitulo 6. Para melhor visualizagao, reproduzimos
na Figura 9.1 apenas os espectros da banda K. Nesta se¢ao vamos investigar como
a quantidade destas estrelas se relaciona com a idade das galdxias hospedeiras.



Capitulo 9. Anadlise das Populagoes estelares no Infra-Vermelho 181

Extingao Nebular no Infra-Vermelho

# Galaxia Extincao Extingao Observagoes
Banda V Banda K

1 ESO 485-G003 0 0 (a)
2 IC 0564 0 0 (a)
3 1T Zw 035 14.240 1.624

4 TRAS 0335941523  36.120 4.119

5 IRAS 05447-2124 2.980 0.340

6 MRK 0309 3.216 0.367

7 NGC 1614 33.880 3.863

8 NGC 2798 10.790 1.230

9 NGC 2966 0.615 0.070

10 NGC 3067 14.850 1.693

11 NGC 3079 53.660 6.119

12 NGC 3690 11.510 1.312

13 NGC 4433 0 0 (a)
14 NGC 4527 37.560 4.283

15 NGC 4536 0 0 (b)
16 NGC 4666 0 0 (b)
17 NGC 5775 43.890 5.005

18 NGC 6090 15.460 1.763

19 NGC 7541 45.260 5.161

20 UGC 0903 0 0 (c)
21 Zw 049.057 43.560 4.967

22 NGC 4088 52.820 6.023

23 NGC 4818 0 0 (a)
24 NGC 5073 43.970 5.014

25 NGC 5461 60.400 6.887

26 NGC 5900 33.740 3.847

27 NGC 6240 0 0 (a)
28 NGC 3627 0 0 (b)
29 NGC 3885 39.450 4.498

(a) A Linha Br-vy é muito fraca.
(b) A Linha Pa-« é muito fraca.

(¢) A Linha Br-v é inexistente ou indetectével.

Tab. 9.4: Tabela das extingoes adotadas para cada galaxia. No Infra-Vermelho utilizamos
como indicador de extin¢ao a razao Pa-a/Br-v. Para as galdxias cuja estimativa
de avermelhamento estd prejudicada (problemas (a)-(c)), adotamos Ay = Ag =

0.



Capitulo 9. Anadlise das Populagoes estelares no Infra-Vermelho 182

Linhas Medidas no Infra-Vermelho — Corrigidas Pela Extingao

# Galaxia Si Fell Pa-«a Hel H, Br-y o(a) ol

1.590 1.644 1.870 2.059 2.122 2.166 1.870 2.1
1 ESO 485-G003 0.101 0.024 0.584 0.019 0.036 0.038 0.262 0.0(
2 1C 0564 0.068 0.224 0.485 0.026 0.148 0.012 0.197 0.0
3 11T Zw 035 2.803 3.549 7.587 0.210 1.988 0.627 0.149 0.0(
4 TRAS 0335941523  51.690 — 14.650 — — 1.211 0.087 0.0
5 IRAS 05447-2124 0.050 0.350 2.796 0.128 0.081 0.231 0.848 0.0:
6 MRK 0309 0.238 0.434 7.294 0.271 0.153 0.603 0.777 0.0:
7 NGC 1614 2223.000 578.000 1380.000 90.250  13.350 114.100  1.482 0.1°
8 NGC 2798 1.184 3.681 15.820 0.582 0.690 1.307 0.438 0.0
9 NGC 2966 0.274 1.365 5.846 0.180 0.456 0.483 0.886 0.0!
10 NGC 3067 0.917 0.911 6.928 0.166 0.250 0.573 0.243 0.0:
11 NGC 3079 8588.000 6592.000 2455.000 249.500 376.300 202.900  0.169 0.0:
12 NGC 3690 57.000 234.300  2558.000 102.300 144.200 211.400 360.800 16.5
13 NGC 4433 0.099 0.537 8.379 0.285 0.183 0.680 3.923 0.0(
14 NGC 4527 235.500 2077.000 1028.000 12.070  23.930  84.920 1.629 0.0¢
15 NGC 4536 0.753 6.888 0.790 0.099 0.417 2.053 0.096 0.0
16 NGC 4666 1.038 2.665 0.240 0.067 0.178 0.990 0.056 0.0:
17 NGC 5775 — 1690.000 485.700  10.630  17.480  40.140 0.837 0.0:
18 NGC 6090 2.151 3.695 5.586 0.407 0.445 0.462 0.405 0.0°
19 NGC 7541 — 242.100  221.200 17.220 11.770 18.280 0.306 0.0:
20 UGC 0903 — — 0.157 — 0.029 — 0.078 0.0(
21 Zw 049.057 — 161.400  137.600 3.204 33.270  11.370 0.149 0.0
22 NGC 4088 4093.000 3736.000 1019.000 17.810 12.040  84.230 0.206 0.0:
23 NGC 4818 1.622 2.576 54.650 1.263 0.823 3.871 11.650 0.2
24 NGC 5073 386.800  754.600  873.600  30.940 28.820  72.190 1.871 0.0°
25 NGC 5461 6866.000 5347.000 5308.000 — 36.350 438.600  8.889 0.5
26 NGC 5900 31.110 215.200  115.300 1.090 4.316 9.528 0.294 0.0:
27 NGC 6240 0.359 6.233 6.507 0.190 5.728 0.512 2.361 0.0:
28 NGC 3627 1.108 0.762 0.401 0.173 0.361 1.186 0.058 0.0(
29 NGC 3885 169.800  1857.000 172.600  17.710 — 14.270 0.212 0.0°

(a) Erro valido para A $1.870 um
(b) Erro valido para A\ Z1.870 um

Tab. 9.5: Tabela das linhas medidas nos espectros infra-vermelhos corrigidas pela extingao.
Os fluxos foram corrigidos de acordo com a extingao nebular derivada para cada
galédxia, conforme mostrado na tabela 9.4. Todos os fluxos estao em unidades
de 1077 W/m2. Obsevar que na tabela 9.2 os fluxos estdo em unidades de
10718 W/m2.
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9.4.1 Célculo do Indice de CO

Nosso objetivo principal é comparar a intensidade destas absorc¢oes devidas as
super-gigantes vermelhas observadas em nossos espectros com a intensidade das ab-
sor¢oes previstas pelo cédigo Starburst99. Para facilitar nossa comparacao, ado-
tamos as mesmas defini¢oes utilizadas pelo cédigo, que emprega um parametro
chamado indice de CO, originalmente introduzido por Frogel etal. (1978) e mais
recentemente reformulado por Doyon, Joseph & Wright (1994)%. O célculo deste
parametro envolve os seguintes passos:

1. Ajusta-se uma curva ao continuo de cada galaxia entre 2 e 2.29 pm, evitando-
se as linhas de emissao. Para fazer isso, consideramos apenas a banda K e
utilizamos a tarefa SPECFIT do IRAF. O resultado deste ajuste pode ser
visto na Figura 9.1.

2. Divide-se o espectro observado pela curva do ajuste obtido no passo anterior.
O resultado é um espectro normalizado, onde ficam evidentes as absorcoes de
CO. Apresentamos apenas um exemplo de um destes espectros na Figura 9.2.

3. Calcula-se o valor de (Rs36), que é o valor médio do espectro normalizado
(obtido no passo 2) entre 2.31 e 2.40 um. Este valor é medido com o IRAF
no espectro normalizado. Para o cédlculo dos erros, repetimos esta medida 3
vezes.

4. Calcula-se o valor do indice de CO (espectroscépico) segundo a equagao 9.6:

COsp =-25 10g<R2.36> (96)

A equacao acima é avaliada 3 vezes, com os respectivos valores de (R 36)
calculados no passo 3.

5. Por fim, o indice de CO é a média entre os trés valores obtidos pela equacao
9.6 e 0 erro ¢ a raiz quadrada da variancia.

Assim, o indice de CO é definido de tal maneira que quanto maior o seu valor,
maior as bandas de absorcao de CO observadas e maior a contribuicao de RSG
para o espectro observado. O passos 1-5 foram repetidos para todas as galaxias da
amostra. Na tabela 9.6 mostramos o valor dos indices de CO obtidos. Os erros sao
muito pequenos e portanto nao estao listados.

Como ja dissemos, o indice de CO reflete a quantidade de super-gigantes verme-
lhas presentes nas galaxias em estudo. De acordo com a evolucao estelar, esperamos
que este parametro varie com o tempo. Para investigarmos isso, mostramos na
Figura 9.3 a variagao deste parametro com o tempo (idade média ponderada pelo
fluxo, conforme definimos no capitulo 7). As escolhas de cores sdo as mesmas dos
capitulos anteriores. Como vemos, notamos que o indice de CO aumenta & medida
que a idade das galaxias aumenta. Em especial, para as nossas galaxias mais jovens,

4 Para maiores detalhes e limitacoes sobre o emprego deste parametro, ver o apéndice A de
Doyon, Joseph & Wright (1994).
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NOAO/IRAF V2.12.2a-EXPORT souza@diablo.stsci.edu Wed 10:44:01 30-Nov-200
func=splinel, order=1, low_rej=2, high_rej=0, niterate=10, grow=1
total=439, sample=88, rejected=0, deleted=0, RMS=2.5E-16
ngel614_kband.fits, [1,1]
gu20021221_134_fc

3.00E- 14 =] I I =
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Fig. 9.1: Exemplo do ajuste do continuo para a galdxia NGC 1614. Notar a absorcao
devido a molécula de CO a partir de 2.3 um. Este ajuste é necessario (ver passo
1) para o cdlculo do indice de CO.
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O Indice de CO

Galéxia Indice de CO (COy,) o

# Nome

1 ESO 485-G003 0.12
2 IC 0564 0.21
3 III Zw 035 0.21
4 IRAS 03359+1523 0.10
5 IRAS 05447-2114 0.19
6 MRK 0309 0.20
7 NGC 1614 0.27
8 NGC 2798 0.23
9 NGC 2966 0.21
10 NGC 3067 0.18
11 NGC 3079 0.26
12 NGC 3690 0.19
13 NGC 4433 0.23
14 NGC 4527 0.21
15 NGC 4536 0.25
16 NGC 4666 0.21
17 NGC 5775 0.24
18 NGC 6090 0.16
19 NGC 7541 0.29
20 UGC 0903 0.20
21 ZW 049.057 0.22
22 NGC 4088 0.23
23 NGC 4818 0.21
24 NGC 5073 0.25
25 NGC 5461 0.00
26 NGC 5900 0.24
27 NGC 6240 0.25
28 NGC 3627 0.24
29 NGC 3885 0.22

Tab. 9.6: Tabela com o indice de CO para cada galdxia com seus respectivos erros. Note
que a galdxia NGC 5461 (uma regiao HII, alvo de oportunidade), possui um
indice de CO tecnicamente nulo. Os erros no indice de CO foram estimados a
partir da variancia de trés medidas independentes.
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NOAO/IRAF V2.12.2a-EXPORT souza@diablo.stsci.edu Wed 11:16:26 30-Nov-200
[ratio_ngcl614.fits]: guR0021221_134 fc INDEF ap:1 beam:1

l l l l l
2 2.1 2.2 2.3 2.4

Wavelength (microns)

Fig. 9.2: Espectro normalizado da galdxia NG1614 (ver passo 2). Note as trés importantes
linhas de emissao do Hel, Hy e Br-v.

com (logt); < 107 anos, vemos que o valor do parametro é da ordem de 0.2 (ou
menor) e para as galaxias mais velhas da amostra, vemos que o valor do indice de
CO se aproxima de 0.3.

Para comparar este resultado com os modelos do Starburst99, calculamos através
deste codigo o valor tedrico do indice de CO em funcao do tempo. Utilizamos como
parametros de entrada uma taxa de formacao estelar continua e uma funcao de
massa inicial (FMI) de Salpeter com M, = 0.1 e M,,, = 100.0 M, (vale notar que
o comportamento do indice de CO depende pouco da FMI utilizada) Além disso,
utilizamos os tracos evolutivos de Padova (AGB)®, com metalicidade Z = 0.05. Na
Figura 9.3, o modelo estd representado pela curva verde. Como vemos, observa-se
um comportamento similar ao que observamos com nossos dados. Por um lado,
observa-se um aumento no valor do indice de CO em torno de (logt), ~ 7.5 e por
outro observamos também que as galdxias mais jovens (como é o caso das galdxias
WR) apresentam, em média valores mais baixos do indice de CO. Este é um resultado
interessante pois os valores de (logt); saem da definicao apresentada no capitulo
7 e indicam a idade ponderada pela luz das nossas galaxias. KEsta definicao de
“idade” difere daquela adotada no Starburst99, que refere-se a idade do evento
de formacao estelar. O fato de haver uma razoavel concordancia entre estas duas
maneiras de definir a idade das populagoes estelares das nossas galaxias é bastante
encorajador. Entretanto, devido as diferentes defini¢oes esta correspondéncia tem

5 Os tracos evolutivos de Padova sdo os mais indicados para modelar estrelas frias, como as

RSG.
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Fig. 9.3: Variagao do indice de CO com o tempo. Note a descontinuidade em torno de
(logt), = 7.5. A curva verde mostra a evolucao do indice de CO de acordo
com o Starburst99 calculado com os tragos evolutivos de Padova. Existe uma
concordancia qualitativa entre o modelo e as observagoes.
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que ser interpretada com cautela.

O indice de CO aumenta repentinamente a partir de (logt), ~ 7.5 porque para
t <8 10° anos a populacao estelar destas galdxias é dominada por estrelas O e B
que produzem forte ionizacao e pouco continuo na banda K. Apds 8 milhoes de anos
as primeiras RSGs comecam a contribuir no balango geral das populagoes estelares.
Como existe uma clara descontinuidade em torno de (logt), ~ 7.5 anos, o indice de
CO atua como um “relégio natural” que nos ajuda a datar estas galdxias.

Como vimos na segao 1.3.4, nem todas as WR necessariamente passam pela fase
RSG. Desta forma, a partir destes espectros apenas, nao ¢é possivel inferir sobre a
possibilidade de que as galaxias que abrigam grandes quantidades de estrelas WR
possam um dia vir a abrigar RSGs.

9.5 Analise do Hidrogénio Molecular

Como ja discutimos anteriormente, a principal caracteristica das galdxias da
nossa amostra ¢ que elas sao muito ricas em poeira e gas. Estes LIRGs possuem
morfologias variadas que em geral sao resultados de interacoes gravitacionais recen-
tes. Estas interacoes acabam por propiciar a formacao estelar intensa mas também
pertubam o gas e o posicionando de uma maenira distinta daquela encontrada numa
galéxia espiral ordinaria, onde o gés e a poeira encontram-se distribuidos no disco.

Entre as moléculas encontradas em galdxias deste tipo encontram-se a dgua (H,O
em forma de vapor), o Hidrogénio molecular (H,), Silicatos (Si04) e moléculas
organicas diversas que sao coletivamente denominadas PAH®. Cada uma destas
moléculas possui assinaturas em regioes distintas do IV. Neste trabalho vamos breve-
mente considerar o Hidrogénio molecular pois sua assinatura espectroscopica aparece
justamente na banda K, que estamos considerando neste capitulo.

A molécula do Hs, quando recebe radiacao em galdxias com formacao estelar
nao se dissocia. Ao invés disto ela absorve a energia e sofre transi¢oes de vibragao.
Existe uma dezena de estados vibracionais distintos que uma molécula de Hidrogénio
pode assumir, dependendo da energia da radia¢ao incidente (Thornton, Stockton
& Ridgeway 1999). Existem estados vibracionais que sao excitados por excitagao
radiativa (Hs , v=1-0) e outros que sao excitados colisionalmente (Hy , v=2-1).
Desta forma é possivel utilizar a razao destas duas linhas para se determinar a origem
da energia que predomina em determinada galdxia: radiacao incidente (formagao
estelar) ou choques (produzidos em regioes com alta densidade de gés). Ver por
exemplo Davies etal. (2003).

Um estudo aprofundado destas transicoes e dos vérios diagndsticos que podem
ser obtidos com elas, vai além dos objetivos deste trabalho. Estudos detalhados
ja foram feitos a este respeito: Gilbert etal. (2000) e Davies etal. (2000). Nestes
trabalhos os autores obtiveram espectros de altissima qualidade (nas bandas H e K)
e identificam praticamente todas as linhas vibracionais do Hidrogénio molecular.

Neste trabalho, identificamos apenas uma linha do Hidrogénio molecular que
estd presente em todas as galdxias (ver tabela 9.2): Hy, v=1-0 S(1) A\2.12 pum. Por

6 Sigla em Inglés para Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos. Ver por exemplo Laurent et al.
(2000).
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isso vamos limitar esta secao ao estudo desta linha.

As regides emissoras de Hidrogeénio e das linhas do Oxigénio neutro devem estar
fortemente correlacionadas, pois ambas sao provenientes dos reservatérios de gas
destas galdxias (Mouri etal. 1989). Assim, a intensidade da linha de Hy A2.12 um
deve estar correlacionada com a intensidade da linha de emissao o [OI] A6300. Em
outras palavras, a regiao responsavel pela emissao do gas Hidrogénio é a mesma que
responde pela emissao do Oxigénio neutro.

Para investigar esta correlacao plotamos na Figura 9.4 uma espécie de diagrama
de diagndstico para o IV. No eixo vertical consideramos a razao [OI] A\6300/Ha
A6563 e no eixo horizontal consideramos a razao Hs A2.12/ Br-y A2.17. A divisao
das linhas do Hidrogénio e do Oxigénio por linhas de recombinagao foi original-
mente utilizada por Mauri etal. (1989) para compensar o avermelhamento. Entre-
tanto, neste trabalho, utilizamos todas as linhas deste diagrama ja corrigidas por
avermelhamento, de acordo com as secoes 9.3 e 8.3.

A partir da Figura 9.4 podemos notar que a maioria das galaxias desta amostra
possuem Hy/Br-y < 1, localizadas & esquerda da linha tragejada vertical (azul clara).
Este resultado estd de acordo com os estudos de Puxley etal. (1988) e Doyon et al.
(1994), que encontram que esta razao deve ser menor ou igual a unidade em galaxias
dominadas por formagao estelar, pois a emissao do Hs deve ser produzida por fluo-
rescéncia promovida pelo ultra-violeta. Por outro lado, ULIRGs (tecnicamente nao
temos nenhum em nossa amostra) devem ter uma razao H,/Br-y maior que a uni-
dade (Goldader et al. 1995). De fato, as tinicas 3 galdxias que encontram-se a direita
da linha tracejada vertical estao entre as mais luminosas da amostra: III Zw 035
(extragoes 1 e 2) com log(L;r/Ls) = 11.56, e Zw 049.057 com log(L;r/Ls) = 11.15
(ver tabela 4.1).

Outra caracteristica que merece ser investigada é a correlagao entre a idade das
galaxias e a largura equivalente da linha de Hs, pois no inicio da formagao estelar a
intensidade da linha de hidrogénio depende da incidéncia de fétons (UV) provenien-
tes de estrelas jovens. Posteriormente, a medida que as populacoes envelhecem, esta
linha passa a ser primariamente excitada por choques de super-novas e em menor
importancia contribuem os ventos estelares de estrelas de alta massa. Na Figura 9.5
mostramos como se comporta a largura equivalente desta linha de emissao em fungao
da idade da galaxia. Adotamos a mesma convecao de cores das figuras anteriores
deste capitulo e vemos que de fato a largura equivalente diminui com a idade das
galaxias, pois encontramos uma anti-correlagao com Rg = —0.34. O espalhamento
no eixo vertical (EW(H;)) que observamos se deve ao fato de que galdxias com uma
dada idade podem possuir diferentes quantidades de gas e estrelas.

Por fim, mostramos na Figura 9.6 a relacao entre as linha de emissao do Hs
e a linha de recombinacdao do Hidrogénio Br-v. Ambas as linhas foram corrigidas
pelo avermelhamento intrinseco conforme derivamos na se¢ao 9.3. Encontramos uma
excelente correlagao neste diagrama fluxo-fluxo, com um coeficiente de Spearman da
ordem de 0.90. E interessante notar que a linha do H, tem uma correlagao idéntica
aquela encontrada entre a linha do Fell com a mesma linha de recombinacao do
Hidrogénio (Figura 9.11). Isto é surpreendente pois os mecanismos de excitacao
do Hidrogénio molecular nao estao diretamente correlacionados aos mecanismos de
excitagao do [Fell] ou do Hidrogénio. Este resultado é ligeiramente diferente daquele
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Diagrama de diagnéstico no infra-vermelho. As razoes de linhas consideradas
tentam identificar a origem das regioes emissoras de Ho. Como vemos, a maioria
de nossas galaxias encontra-se a esquerda da linha tragejada azul clara, indicando
que elas sao energizadas por formagao estelar. As 3 tUnicas galdxias a direita
(Hz/Br-y > 1) da linha vertical (azul clara) tem luminosidades pfoximas as dos
ULIRGs (ver texto).
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Fig. 9.5: Variagao da largura equivalente de Hy em funcgao da idade das galdxias. No-
tamos um maior espalhamento nesta figura (Rg = —0.34) em comparacao com
os resultados que obtivemos para a evolucao temporal da largura equivalente de
Br-v na Figura 9.7.
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encontrado por Calzetti (1997), que utiliza uma amostra menor que a nossa (19
galdxias), e encontra uma menor correla¢ao entre a linha do Hj e a linha de Br-v.
De qualquer maneira, os mecanismos de excitacao do Hs sao bem mais complexos
do que o mecanismo de excitagao do [Fell] ou do Hidrogénio (Mouri 1994).

9.6 A Linha de Recombinacgao de Br-vy

Como sabemos, determinar a idade das galdxias em estudo é um dos principais
problemas em astrofisica e ao longo deste trabalho dedicamos especial atencao a
este importante parametro. Felizmente contavamos com métodos de sintese que
aplicamos aos nossos espectros observados no ético (capitulo 7), permitindo que
obtivéssemos a idade das galdxias de nossa amostra. Entretanto, nem sempre é
possivel determinar a idade de uma amostra desta maneira. Muitas vezes conta-se
apenas com uma cobertura bastante limitada em comprimento de onda. Outras
vezes, apenas fotometria em algumas bandas sao disponiveis. E neste contexto que
métodos alternativos de datacao sao importantes.

Tanto observacoes quanto modelos revelam que muitos parametros variam ou
correlacionam-se com a idade da galdxia. Nesta secao vamos mostrar como podemos
utilizar a linha de recombinacao do Hidrogénio, Br-v para estudarmos a idade e
outras importantes propriedades das galdxias de nossa amostra.

9.6.1 A Evolugao Temporal da Largura Equivalente de Br-y

A largura equivalente de Br-, EW(Br-v) (ver tabela 9.2) juntamente com o indice
de CO, sao as quantidades mais apropriadas para se estudar a idade de uma galéxia,
pois elas apresentam variagoes consideraveis em pequenos intervalos de tempo (Doyon,
Joseph & Wright 1994).

Na Figura 9.7 plotamos o comportamento da largura equivalente de Br-y com o
tempo. Nota-se que as galaxias WR sao, em média, as mais jovens e as que possuem
as maiores EW(Br-v).

A dependéncia temporal de EW(Br-7) com o tempo estd relacionada com o fato
de que para t =8 milhoes de anos a populagao estelar dominante sao as estrelas O
e B que produzem alta ionizacao e pouco continuo na banda K, fazendo com que
a EW(Br-v) seja alta. A medida que estas estrelas evoluem e morrem a situacao
se inverte e a largura equivalente de Br-y eventualmente cai. A queda é abrupta
para t 28 milhoes de anos e comparando as nossas galaxias mais jovens com as
mais velhas notamos que a EW(Br-v) cai por um fator de ~ 10. Por fim, vale a
pena salientar que a anti-correlacao entre EW(Br-) e (logt), aqui encontrada é
totalmente andloga a anti-correlacao entre EW(Hf) e (logt), discutida no capitulo
8.

Para comparar nossos resultados observacionais com modelos, utilizamos o cédigo
STARBURT99, com os tragos evolutivos de Genebra (com alta perda de massa), me-
talicidade Z = 0.04 e FMI de Salpeter com M; = 0.1 e M, = 100 M, e notamos
que é possivel reproduzir qualitativamente o comportamento que observamos em
nossas galaxias. Encontramos uma anti-correlagao, com Rg = —0.45. O resultado
deste modelo (curva verde) é representado na Figura 9.7. Apesar da concordancia
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Fig. 9.6: Diagrama fluxo-fluxo entre Br-y e Hs. Os fluxos foram corrigidos pelo averme-
lhamento nebular e estio em unidades de W/m?. Encontramos uma excelente
correlagao, com Rg = 0.9. Comparar com a Figura 9.11.
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Fig. 9.7: Relacao entre a largura equivalente de Br-y e a idade média ponderada pelo
fluxo obtida a partir da sintese de espectros éticos. A curva verde representa
a relacao tedrica, obtida com o Starburst99. Nota-se que recuperamos uma
correspondéncia qualitativa com nossos dados, com Rg = —0.45. Comparar com
a Figura 9.5.
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Fig. 9.8: Relacao entre a Luminosidade no Infra-Vermelho e a luminosidade da Linha Br-+.
Nota-se uma razodvel correlagao entre estas quantidades, com Rg = 0.37.

qualitativa, existe uma grande discrepancia quantitativa entre os valores previstos e
os observados. Este problema ¢é similar ao discutido no capitulo 3, onde estudamos a
relacao entre a largura equivalente de H3 e a idade. Como naquele capitulo, podemos
listar varios fatores como responsaveis pela discrepancia na Figura 9.7: A presenca
de uma populacao velha subjacente, a existéncia de componentes de absorcao em
Br-v e a possibilidade de que nem todos fétons ionizantes sejam absorvidos pelo gas.
Nenhum desses efeitos foi corrigido na Figura 9.7.

Na Figura 9.8 mostramos como a luminosidade de Br-v se relaciona com a lumi-
nosidade no IV (L;g). Notamos uma razoavel correlagao entre as duas quantidades,
com Rg = 0.37. As galaxias WR (na figura mostramos a posigao de duas delas:
NGC 1614 e NGC 3690) estao entre as mais luminosas no IV, mas nem sempre isto
indica que sao também as mais luminosas em Br-+.
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9.6.2 O Potencial Ionizante

Nesta segao segao calculamos a taxa de fétons ionizantes (IN(H®)) produzidos
pelas galaxias através da linha de recombinagao de Br-v. Vamos utilizar a seguinte
relacdo (Leitherer & Heckman 1995):

L(Br —~) [ergs™] =131 x 107" N(H°) [s7] (9.7)

onde a luminosidade de Br-v é calculada com a linha de Br-vy corrigida pelo aver-
melhamento intrinseco.

Na Figura 9.9 mostramos como se comporta o numero de fétons ionizantes,
calculados pelas equagao 9.7, contra a idade média da populacao estelar, (logt).
Nota-se que as galaxias WR estao entre as que possuem as maiores taxas de fotons
ionizantes em nossa amostra, por possuirem, em média, mais estrelas dos tipos O e
B, também responsaveis pela ionizacao do gas.

Excluimos deste grafico as galaxias para as quais nao conseguimos determinar
o avermelhamento intrinseco com precisdo, pois para estas o cdlculo de N(H?) é
incerto. O espalhamento que observamos nesta figura se deve ao fato de que a
relagao tedrica entre N(H?) e idade de um burst é monotonica para um dado burst,
mas escalona com a massa do mesmo (Leitherer et al. 1999).

9.7 'Taxas de Formacao Estelar e Taxas de Super-Novas

Nesta secao vamos calcular as taxas de formagcao estelar e as taxas de Super Novas
(SN). A taxa de formagao estelar indica a quantidade de gas sendo transformada
em estrelas por ano. De maneira geral indica também a intensidade do evento de
formacao estelar que a galaxia esta experimentando.

Vamos estimar as taxas de formacao estelar (SFR) utilizando para este fim a
linha de emissao de Br-vy e a calibracao derivada por Leitherer & Heckman (1995).
Com uma FMI de Salpeter estes autores derivam as seguintes formas de calcular
taxas de formagao estelar:

SFRip = 6.17 x 107 L(Br — ) (9.8)

SFR3 = 2.67 x 107 L(Br — v) (9.9)

onde L(Br-vy) estd em erg/s e SFR em Mg /ano. A equacao 9.8 ¢é utilizada para
o intervalo de massas 0.1 — 100 M, enquanto que a equacao 9.9 ¢é utlizada para o
intervalo de massas 0.1 — 30 M. Vamos utilizar as duas equacoes para efeitos de
comparacao apenas, embora acreditemos fortemente que estrelas mais massivas que
30 M, realmente populem as galdxias da nossa amostra, conforme ja apontamos
anteriormente.

As taxas de super-novas (SNR) serao estimadas de acordo com seguinte equagao
(Elson 1989):

SNR ~0.06 xI' x SFR (9.10)
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Fig. 9.9: Evolucao temporal do ntimero de fétons ionizantes com a idade média das
galaxias. A maioria das galdxias WR possuem as maiores taxas de fétons io-
nizantes.
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onde assumimos que a razao das taxas I' = (SNII + SNIa)/SNII = 1, de acordo
com Calzetti (1997). Esta equagao, bem como as equagoes 9.8 e 9.9, s@o derivadas
assumindo o regime de formagao estelar constante.

A partir da equagao acima pode-se calcular duas taxas de SN (SN Rygo e SN Rs),
dependendo das taxas de formacao estelar utilizada. As taxas de formacao estelar
e as taxas de SN calculadas sao mostradas na tabela 9.7.

A taxa de SN indica a evolucao quimica das galaxias, pois as explosoes de SN
liberam grande quantidade de material quimicamente enriquecido no meio inter-
estelar.

9.7.1 A Linha do [Fell] Como Indicadora da Taxa de Super-Novas

A Linha do [FelI] (A1.644 pm) pode ser interpretada como uma medida da atual
taxa de SN em uma galdxia (Greenhouse et al. 1991). Por outro lado, SN do tipo II
(SNII) sao pelo menos uma ordem de magnitude mais abundantes que super novas
do tipo I (SNIa) e desta forma a presenca do [Fell] em emissao é uma indicacao de
choques produzidos por SNII.

A linha de [Fell] em emissao é produzida por ventos rapidos (v 21000 Km/s) de
SN que sao capazes de destruir os graos de poeira e aumentando a quantidade de
Ferro em fase gasosa disponivel no meio inter-estelar. Desta forma a quantidade de
Fe em estado gasoso aumenta por um fator de 30 em relacao ao valor normalmente
encontrado na auséncia de choques produzidos por SN (van der Werf etal. 1993).
Desta forma, pode-se utilizar a linha do Ferro como uma indicadora da taxa de
SN em uma galdxia, conforme mostramos na Figura 9.10. Vemos uma excelente
correspondéncia (Rg = 0.64) entre a intensidade da linha do [Fell] e a taxa de SN.
Isto indica que a intensidade desta linha esta relacionada a taxa de SN em galaxias
Starburst.

Na Figura 9.11 mostramos como a intensidade da linha do [Fell] se correlaciona
com a intensidade da linha de Br-v, ambas corrigidas pela extingao. Nesta figura
representamos todas as galaxias da amostra do IV que possuem as linhas considera-
das. Encontramos uma excelente correlacao entre as intensidades destas duas linhas,
e uma relagao linear entre elas. A linha de Br-vy (ou qualquer outra linha de recom-
binagao do Hidrogénio) é uma medida do ntimero de estrelas massivas atualmente
ionizando o gés e é também uma forma de se estimar a taxa de super-novas (SNII),
conforme as equagoes 9.8-9.10. Por outro lado a linha do [Fell] ¢ uma medida da
atual taxa de SNII (Calzetti 1997). Entendemos esta forte correlacao encontrada
como uma excelente concordancia entre as taxas de SN previstas (linha de recom-
binagdo do Hidrogénio) e as atuais (linha do [Fell]). Nossos resultados estao de
acordo com aqueles encontrados por Calzetti (1997) com dados semelhantes a estes.

Quando graficamos a linha do [Fell] contra a linha Pa-« encontramos um resul-
tado muitissimo similar ao da Figura 9.11. Entretanto, escolhemos mostrar a relagao
do [FeII] com Br-v, porque a linha de Pa-« é mais incerta (erros maiores, ver tabela
9.2) pois encontra-se sobre uma regiao de maior absorc¢ao atmosférica.

Conforme discutimos na se¢ao 9.4.1 (Figura 9.3), o indice de CO é um indicador
de idade. Na Figura 9.12 mostramos que este indice também se correlaciona com
a linha do [Fell]. A correlacao que vemos (com coeficiente de Spearman = 0.46) é
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Taxas de Formacao Estelar e Taxas de Super-Novas

# Galaxia SFRgO SNR30 SFRl()O SNRlO()
[Mg/ano] [ano~1] [Mg/ano| [ano~1]

1 ESO 485-G003 0.442 0.952 0.102 0.872
2 IC 0564 0.241 0.918 0.055 0.841
3 III Zw 035 24.090 1.210 5.568 1.109
4 TRAS 0335941523 77.490 1.298 17.910 1.189
5 IRAS 05447-2114 18.430 1.191 4.260 1.091
6 MRK 0309 54.670 1.271 12.630 1.164
7 NGC 1614 1479.000 1.550 341.800 1.419
8 NGC 2798 2.213 1.049 0.511 0.961
9 NGC 2966 1.147 1.008 0.265 0.923
10 NGC 3067 0.709 0.980 0.164 0.897
11 NGC 3079 143.500 1.347 33.160 1.234
12 NGC 3690 1170.000  1.528 270.300 1.399
13 NGC 4433 3.479 1.078 0.804 0.987
14 NGC 4527 145.400 1.348 33.590 1.235
15 NGC 4536 3.812 1.084 0.881 0.992
16 NGC 4666 1.321 1.017 0.305 0.931
17 NGC 5775 64.430 1.284 14.890 1.176
18 NGC 6090 20.240 1.198 4.677 1.097
19 NGC 7541 74.480 1.295 17.210 1.186
20 UGC 0903 — — — —
21 ZW 049.057 98.110 1.317 22.670 1.206
22 NGC 4088 27.420 1.220 6.336 1.117
23 NGC 4818 2.494 1.056 0.576 0.968
24 NGC 5073 308.800 1.411 71.35 1.292
25 NGC 5461 22.130 1.204 5.113 1.103
26 NGC 5900 34.130 1.236 7.886 1.132
27 NGC 6240 15.660 1.179 3.619 1.080
28 NGC 3627 0.356 0.940 0.082 0.861
29 NGC 3885 30.880 1.229 7.135 1.125

Tab. 9.7: Taxas de formacao estelar e taxas de SN para as galdxias da amostra no IV.
Nao medimos a linha de Br-y para UGC 0903 e por isso estas quantidades nao
foram derivadas para esta galaxia.
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Fig. 9.10: Variagao da intensidade da linha do [Fell] com a taxa de super-novas (M, =
100 Mg). Nota-se uma boa correlagao entre as duas quantidades, sugerindo que
esta linha pode ser utilizada para se estudar a freqéncia de SN em galédxias com
formacao estelar.
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Fig. 9.11: Correlagao entre a linha de emissao do [Fell] com a linha de recombinacdo do
Hidrogénio Br-v, ambas em unidades de W/m?2. A linha de Br-y mede o niimero
de estrelas massivas atulamente ionizando o gés. A linha do [Fell] é uma medida
da atual taxa de SNII. Esta forte correlacao indica uma excelente concordancia
entre as taxas de SN previstas (linha Br-v) e as atuais (linha do [Fell]).
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resultado da correlagao individual destes dois parametros com a idade das galaxias.
Desta forma, valores altos da linha do [FelI] e do indice de CO indicam galdxias com
predominancia de populacoes mais velhas.

9.8 Resumo do Capitulo

Ao longo deste capitulo mostramos como podemos utilizar as linhas de emissao
e absor¢ao presentes em nossos espectros infra-vermelhos para se estudar as po-
pulagoes estelares da nossa amostra IV. Conforme vimos, esta analise é completa-
mente independente daquela realizada com os dados 6ticos. Em muitos aspectos a
analise que fizemos neste capitulo complementa aquela que fizemos no capitulo 8.
As principais conclusoes deste capitulo sao:

1. Conforme vimos na secao 9.3, as observacoes no IV sao capazes de penetrar a
poeira que dominam a paisagem em galdxias Starburst, principalmente aquelas
com indicios de interagoes com outras galaxias.

2. Nas secoes 9.4.1 e 9.6 vimos que e o indice de CO e a largura equivalente de
Br-v sao parametros tuteis para se estudar a idade e a evolucao de galaxias
Starburst. A variagao da linha de Br-v com o tempo é andloga a variacao
da linha de Hf com o tempo. Ambas funcionam muito bem para “datar”
galaxias Starburst.

3. Na secao 9.6.2 calculamos o potencial ionizante e verificamos que as galaxias
com tracos de estrelas WR possuem, em média, taxas mais elevadas que as
demais galaxias da amostra. Este resultado concorda com o que mostraremos
na se¢ao 10.4.2, para o potencial ionizante calculado a partir da linha de Hf3.

4. Na secao 9.7 calculamos taxas de super-novas e outros parametros com a linha
de Br-y. Por outro lado, a intensidade desta linha esta relacionada aquela
do [Fell], indicando uma correspondéncia entre a quantidade de estrelas res-
ponsaveis pela ionizacao do gés e a atual taxa de SN.

No capitulo seguinte vamos finalmente estudar as populagoes de estrelas WR a
partir dos espectros 6ticos da nossa amostra.
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Fig. 9.12: Relacao entre a linha de [Fell] com o indice de CO. Existe uma clara correlagao
entre os dois parametros, refletindo uma correlagao individual destes parametros
com a idade das galaxias.



Capitulo 10

Analise das Populacoes de Estrelas
Wolf-Rayet

O objetivo deste capitulo é fazer a andlise da saliéncia WR, encontrada em al-
guns dos espectros éticos e entender os cenarios evolutivos que podem dar origem
aos numeros de estrelas observados. Na secao 10.2 vamos estudar a variacao da
largura equivalente da saliéncia WR em funcao da area amostrada. Na segao 10.3
mostramos o método que empregamos para medir as linhas. Em seguida, na segao
10.4 calculamos os numeros de estrelas WN e WC e estrelas do tipo O. Na secao
10.5 vamos procurar entender os cenarios de formagao estelar que melhor explicam
os nossos dados e contribuem para a formacgao de estrelas Wolf-Rayet. Por fim, na
secao 10.6 apresentamos nossas conclusoes.

10.1 Introducao

A saliéncia WR, centrada em 4640 A é uma superposicio das seguintes linhas
largas de origem estelar: NV 4605, 4620, N III \4634, 4640, C III X\ 4650, C IV
658 e finalmente o Hell A 4686 A. Superpostas a estas linhas de origem estelar,
existem ainda outras linhas, muito mais estreitas, de origem nebular: [Fe ITI] A 4658,
He IT X 4686 ¢ He T + [Ar IV] X\ 4740 A (Guseva, Izotov & Thuan 2000). Note que
algumas linhas de origem nebular coincidem com as de origem estelar, complicando
a analise desta assinatura espectral. Existe ainda uma assinatura de estrelas WR
em 5808 A, frequentemente chamada de saliéneia WR do lado vermelho!.

As linhas de absorcao encontradas em estrelas sao formadas em suas atmosferas e
podem ser utilizadas para se inferir suas temperaturas, luminosidades e composicoes
quimicas. Entretanto, as linhas de emissao exibidas pelas estrelas WR sao produ-
zidas em seus envelopes em expansao. Desta forma, suas propriedades nao podem
ser diretamente relacionadas as propriedades fisicas destas estrelas (Abbott & Conti
1987). Efeitos de instabilidade complicam ainda mais a interpretacao de seus espec-
tros. Para uma excelente e atualizada revisao sobre a natureza e propriedades de
estrelas e galdaxias WR, ver Conti (2000).

Muitas vezes, em galdxias com formagao estelar intensa, as estrelas WR sao

! Conhecida na literatura como Red Wolf-Rayet Bump.
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produzidas em numeros apreciaveis e podem ser detectadas contra o continuo da
galdxia (Scharer & Vacca 1998). Isto foi feito pela primeira vez por Allen, Wright
& Goss (1976).

Neste capitulo vamos utilizar a luminosidade destas assinaturas espectrais de
estrelas massivas para calcular o niimero de estrelas WR e o niimero de estrelas WR
de cada classe: N(WN) e N(WC). Vamos calcular também o nimero de estrelas O,
possiveis candidatas a experiementar o estagio WR.

Os numeros relativos de estrelas O e de estrelas WR nos dao uma idéia do
nimero de estrelas massivas que ja alcancaram o estagio WR. Por outro lado, a
razao N(WC)/N(WN) relaciona-se com a metalicidade da galaxia hospedeira, pois
espera-se que esta razao aumente para galdxias mais ricas em metal. Por fim, vamos
comparar os nossos resultados com os modelos atuais de evolugao estelar utilizando
para isso o codigo Starburst99.

De modo geral o objetivo é fazer um senso de estrelas massivas e estrelas WR
através de suas assinaturas espectrais caracteristicas. Mesmo nas galdxias onde nao
¢ clara a presenca de estrelas WR pode-se estimar limites superiores para os nimeros
destas estrelas.

10.2 A Largura Equivalente da Saliéncia Wolf-Rayet em Funcao da
Area Amostrada

Nesta secao investigamos como varia a largura equivalente da saliéencia WR
(EW(azul)) encontrada no lado azul em funcao da largura da extragao escolhida
no processo de reducao. Queremos descobrir se a area projetada amostrada pelas
nossas observacoes influi na intensidade da saliéncia detectada. Em outras palavras,
vamos tentar entender quais regioes destas galdxias respondem pela maior parte do
fluxo em 4640 A.

O que fizemos foi escolher a galaxia NGC 1614 como galaxia-teste, pois sua
saliencia WR é bastante clara. Utilizamos O IRAF para extrair diversos espectros
com areas amostradas variadas. Para cada espectro obtido, medimos EW (azul).
Mostramos o resultado desta experiéncia na Figura 10.1 e vemos que variando a
largura da extragao, observamos pouca variacao na EW(WR).

Temos aqui um resultado importante, pois a Figura 10.1 indica ainda que as
populagoes de estrelas WR estao concentradas a uma distancia D < 800 pc do
nicleo. Extracoes maiores, que englobam populacoes adjacentes ao nucleo, além
de nao contribuirem com populagoes estelares relevantes, produzem uma diluicao
da largura equivalente observada. Entretanto esta diluicao é pequena pois a maior
parte da luz vem das regioes centrais.

10.3 Medida das Assinaturas Espectrais de Estrelas Wolf-Rayet

Conforme apontamos no capitulo 6, a amostra 6tica possui 6 galdxias (compondo
11 extragoes) onde é clara a saliéncia WR. Esta identificagdo é totalmente baseada
na presenca da saliencia WR do lado azul, uma vez que nao identificamos nada
do lado vermelho. Esta classificacao que adotamos nao difere daquela adotada por
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Fig. 10.1: Variacao da largura equivalente da saliéncia WR (no lado azul) em funcao da
largura da extragao. Observe como extracoes de larguras variadas pouco in-
fluenciam a largura equivalente da saliéncia WR, indicando que as populagoes
estelares responsdveis por esta assinatura espectral estao concentradas num raio
menor que 800 pc do niicleo.
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outros autores, uma vez que a saliéncia do lado vermelho é muito mais dificil de ser
identificada (Schaerer, Contini & Pindao 1999).

Para uniformizar e facilitar o trabalho de medicao das linhas e da defini¢ao dos
limites superiores, medimos as saliéncias azul e vermelha sempre da mesma forma,
integrando a regido entre 4550 e 4750 A no lado azul e 5780 e 5820 A no lado
vermelho. Logicamente, na maioria dos casos, estamos medindo apenas ruido e os
erros nestas medidas naturalmente corroboram este fato. Note ainda que a saliéncia
do lado vermelho inclui apenas a linha do C IV A5808 A. Entretanto, a saliéncia no
lado azul inclui as linhas de N IIT \4634, C IIT A 4650, C IV A\4658 e finalmente o
Hell ) 4686 A.

As Figuras 10.2 e 10.3 mostram a regiao da saliéncia WR para os lados azul e
vermelho respectivamente. Note que mostramos apenas as galdxias onde notamos
claramente a saliéncia WR e indicamos as principais linhas encontradas.

Os erros na medida dos fluxos das saliéncias foram estimados da mesma maneira
que estimamos os erros na medida das linhas no 6tico, ajustando a largura da janela
de integracao de acordo com os limites que definimos acima. Utilizamos também as
resolucoes espectrais correpondentes nas equacoes 8.4 e 8.5.

Os fluxos foram medidos no IRAF e utilizamos os espectros residuais, pois estes
espectros ja possuem o continuo subjacente subtraido. O passo seguinte foi corrigir
estes fluxos pelo avermelhamento que derivamos no capitulo 8. Devido a origem
estelar das linhas que compoem a saliéncia WR, devemos corrigi-las pelo averme-
lhamento estelar. De acordo com Calzetti, Kinney & Storchi-Bergmann (1994),
podemos escrever a relacao entre os avermelhamentos nebular e estelar:

Al = 0.44 x AYEP (10.1)

Utilizamos a equagao acima para corrigir os fluxos que medimos nas saliéncias
azul e vermelha. Apresentamos na tabela 10.1 os fluxos que medimos e os seus
respectivos erros.

10.4 Calculo do Numero de Estrelas de Alta Massa

Nesta secao vamos utilizar os fluxos medidos nas saliéncias dos lados azul e vermelho
para estimar o numero de estrelas WR. Vamos ainda utilizar a intensidade da linha
de recombinacao Hf3 para calcular o nimero de estrelas do tipo O.

10.4.1 Numero de Estrelas Wolf-Rayet

Teoricamente é bastante facil e intuitivo o calculo do niimero de estrelas WR.
Sabemos os tipos de estrelas que produzem as saliéncias dos lados azul e vermelho e
sabemos também as luminosidades de estrelas individuais de cada tipo. Desta forma,
basta dividir a luminosidade total da saliencia WR pela luminosidade de uma estrela
WR tipica. Porém, na pratica o calculo do niimero de estrelas é bastante impreciso.
As fontes de incerteza sao, principalmente, a luminosidade-padrao utilizada para
uma estrela tipica e as imprecisoes inerentes ao procedimento de medida da saliéncia
propriamente dita.
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ESO 485-G003 (1)

MRK 0309 (1)

NGC 1614 (1)

NGC 2798 (1)

F(X\) [unid. arb.]

NGC 3690 (1)

NGC 6090 (1)

Fig. 10.2: As seis galaxias onde detectamos a saliéncia WR no lado azul. Interessante-
mente estas galaxias sao encontradas em pares ou associacoes e por isso possuem
mais de uma extracao. A unica excecao é Mrk 0309. As extragoes secundarias,
que nao estao mostradas, também apresentam a saliéncia WR, exceto NGC
2798. As cores indicam linhas de origem estelar (azul), de origem nebular (ver-
melha) e linhas com origem estelar e nebular (verde).
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ESO 485-G003 (1)

MRK 0309 (1)

NGC 1614 (1)

NGC 2798 (1)
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NGC 6090 (1)

5780 5800 5820 5840

Fig. 10.3: A saliéncia WR do lado vermelho. Como vemos, esta assinatura espectral é
bastante dificil de ser detectada contra o continuo das galdxias.
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Fluxos nas Saliéncias Wolf-Rayet

Galéxia F(blue) o EW(WR) F(red) o
# Name
1 UGC 0903 (1) 0.014  0.044 0.310 0.039 0.021
2 UGC 0903 (2) 0.054  0.077 0.635 0.060  0.040
3 NGC 0520 (1) 0.305  0.156 1.256 0.066  0.064
4 NGC 0520 (2) 0.379  0.301 0.768 0.109 0.121
5) 11T Zw 035 (1) 1.272  0.244 2.311 0.126  0.075
6 III Zw 035 (2) 0.218  0.049 2.415 0.012  0.018
7 IRAS 03359+1523 (1) 0.399  0.129 1.527 0.023  0.043
8 IRAS 03359+1523 (2) 0.801  0.163 4.371 0.060  0.050
9 NGC 1614 (1) 8.028 0.380  6.417 — —
10 NGC 1614 (2) 0.720  0.080  4.052 -
11 ESO 485-G003 (1) 1.557  0.108 5.751 — —
12 ESO 485-G003 (2) 2206 0218  4.743 -
13 IRAS 05447-2114 (1) 0.085  0.066 0.846 0.010 0.039
14 NGC 2798 (1) 3.720 0472  3.054 0.242 0.279
15 NGC 2798 (2) 0.046  0.067 0.735 0.027  0.030
16 NGC 2966 (1) 0.193  0.249 0.499 0.168 0.170
17 IC 0564 (1) 0418  0.071  4.746 -
18 NGC 3067 (1) 0.207  0.116 1.440 0.060  0.064
19 NGC 3079 (1) 0.011 0107  0.113 -
20 NGC 3079 (2) 0.010 0.054  0.212 — —
21 NGC 3690 (1) 2333 0.372 2.692 0.162 0.136
22 NGC 3690 (2) 0.453  0.080 2.724 0.067 0.028
23 NGC 3690 (3) 0.697  0.084 5.632 0.042  0.018
24 NGC 4418 (1) 0.005  0.305 0.011 0.117  0.194
25 NGC 4433 (1) 0.840  0.101 3.600 0.040  0.048
26 NGC 4527 (1) 0.072  0.814 0.090 0.209  0.568
27 NGC 4536 (1) 1.061  1.139 0.728 0.323  0.638
28 NGC 4666 (1) 0.446  1.041 0.568 0.262 0.577
29 NGC 5104 (1) 0.066  0.069 0.874 0.022  0.020
30 NGC 5775 (1) 0.050 0.230  0.281 0.067 0.105
31 Zw 049.057 (1) 0.042  0.046 0.695 0.031 0.025
32 NGC 6090 (1) 5.765  0.355 8.011 0.074 0.110
33 NGC 6090 (2) 3.790  0.258 8.342 0.036  0.066
34 MRK 0309 (1) 10.730  0.785 6.410 0.118 0.214
35 NGC 7541 (1) 0.012  0.060 0.164 0.038  0.025
36 NGC 7541 (2) 0.008  0.061 0.137 0.028 0.026

Tab. 10.1: Fluxos nas saliéncias Wolf-Rayet dos lados azul e vermelho e seus respectivos
erros medidos nos intervalos de comprimento de onda descritos no texto. Mos-
tramos também a largura equivalente da saliéncia WR do lado azul. Todos os
fluxos ja estao corrigidos pelo avermelhamento estelar conforme descrito acima
e estao em unidades de 1071% ergs/cm?/s.
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Embora diferentes procedimentos de calculo sejam utilizados por diferentes au-
tores (ver por exemplo Vacca & Conti 1992), vamos adotar aqui um procedimento
similar ao empregado por Guseva, Isotov & Thuan (2000). Utilizamos ainda, como
os autores acima também o fazem, as calibrages de Schaerer & Vacca (1998) (daqui
em diante SV98) para as luminosidades das estrelas-padrao.

Antes de iniciarmos o calculo do nimero de estrelas WR, transformamos os
fluxos observados da tabela 10.1 em luminosidades, empregando a distancia de cada
galaxia. Desta forma, obtivemos a tabela 10.2 mostrada abaixo.

Para o cédlculo do niimero de estrelas seguimos os seguintes passos:

1. Primeiramente estimamos o ntimero de estrelas WC a partir da luminosidade
na saliencia WR do lado vermelho. Segundo SV98, as estrelas que mais con-
tribuem para a luminosidade observada em A5808 A sdo as WC e sua lumino-
sidade nesta linha é de 3.00 x 1036 ergs.s~!. Desta forma:

L(vermelho)  L(vermelho)
Lwe(5808)  3.00 x 1036

N(WC) = (10.2)

Desta forma, a luminosidade no lado vermelho, L(vermelho), fornece direta-
mente o nimero de estrelas WC.

2. Vamos utilizar a luminosidade da saliéncia no lado azul, para derivar o nimero
de estrelas WN. Para isso é necessario subtrair a contribuicao das estrelas WC
no lado azul (linha C IV M\658). Para isso utilizamos a luminosidade do lado
vermelho:

~ Lwc(4658)

K — ZWelFoo)
Lwc(5808)

(10.3)

Segundo SV98, K = 1.71. Assim, a luminosidade devida as estrelas WC que
devemos subtrair do lado azul é dada por 1.71 x L(vermelho).

3. Ainda utilizando SV98, a luminosidade de uma estrela WN no lado azul varia
com a metalicidade, devido & menor contribuicdo da linha N IIT \4634 A,
que é menor em baixa metalicidade. Para Z > Z,, Ly y(4650) = 2.55 x
1036 ergs.s™1. Assim:

L(azul) — 1.71 x L(vermelho)
Loy v (4650)

N(WN) = (10.4)

Onde L(azul) é a luminosidade da saliéncia no lado azul.

Seguindo-se os passos descritos acima chegamos ao niimero de estrelas WR dos
tipos WC e WN. O erros nos numeros destas estrelas foram estimados a partir de
propagacao simples dos erros nos fluxos dos lados azul e vermelho.
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Luminosidades das Saliéncias Wolf-Rayet
Galéxia log L(azul) log L(vermelho)
# Nome
1 ESO 485-G003 (1) 39.09 0
2 ESO 485-G003 (2) 39.42 0
3 IC 0564 (1) 38.86 0
4 III Zw 035 (1) 39.41 38.38
5) III Zw 035 (2) 38.71 37.39
6 IRAS 03359+1523 (1) 39.22 37.94
7 TRAS 03359+1523 (2) 39.28 38.15
8 IRAS 05447-2114 (1) 39.42 38.27
9 MRK 0309 (1) 40.74 38.74
10 NGC 0520 (1) 37.8 37.08
11 NGC 0520 (2) 37.74 37.17
12 NGC 1614 (1) 40.19 0
13 NGC 1614 (2) 38.87 0
14 NGC 2798 (1) 38.81 37.53
15 NGC 2798 (2) 36.67 36.4
16 NGC 2966 (1) 37.82 37.64
17 NGC 3067 (1) 37.57 36.92
18 NGC 3079 (1) 35.47 0
19 NGC 3079 (2) 36.32 0
20 NGC 3690 (1) 38.84 37.65
21 NGC 3690 (2) 37.99 37.16
22 NGC 3690 (3) 38.16 36.94
23 NGC 4418 (1) 35.87 37.18
24 NGC 4433 (1) 38.33 36.98
25 NGC 4527 (1) 36.97 37.37
26 NGC 4536 (1) 37.93 37.4
27 NGC 4666 (1) 37.6 37.32
28 NGC 5104 (1) 38.36 37.73
29 NGC 5775 (1) 37.34 37.29
30 NGC 6090 (1) 39.98 38.09
31 NGC 6090 (2) 39.79 37.77
32 NGC 7541 (1) 36.78 37.18
33 NGC 7541 (2) 36.65 37.06
34 UGC 0903 (1) 36.77 37.11
35 UGC 0903 (2) 37.17 37.15
36 Zw 049.057 (1) 37.83 37.55
Tab. 10.2: Luminosidades observadas nas saliéncias WR dos lados azul e vermelho. Es-

tas luminosidades, ja corrigidas pela extingao nebular, estao em unidades de

ergs/s.
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10.4.2 Numero de Estrelas do Tipo O

Antes de calcularmos o niimero de estrelas O, precisamos calcular a taxa de fétons
ionizantes produzidos pelos Starbursts em nossas galaxias. Assumindo que todos
fotons com hrv > 13.6 eV gerados pelo Starburst sao absorvidos pelo gas, esta taxa,
que chamaremos de N(H?), pode ser deduzida através de linhas de recombinagao.
Para Hf3, por exemplo, vale a relagdo (Leitherer & Heckman 1995):

L(HB) [ergs '] = 4.76 x 107 N(H°) [s7}] (10.5)

Em Starbursts, as estrelas massivas e quentes dominam completamente N (H?),
e talvez a principal utilidade desta equacao seja exatamente possibilitar uma conta-
gem indireta do niimero de estrelas massivas presentes. A medida que o Starburst
envelhece, esperamos que diminua o nimero de fétons ionizantes emitidos por se-
gundo, devido a morte das estrelas massivas. Convém lembrar que teoricamente
N(H?) e idade de um evento de formagao possuem uma relagao monotonica, mas
esta relacao escalona com a massa do mesmo (Leitherer etal. 1999). Para se cal-
cular o nimero de estrelas do tipo O pode-se seguir varios procedimentos descritos
na literatura (ver por exemplo Vacca & Conti 1992) que assumem valores para o
numero de fétons ionizantes que contribuem tanto as estrelas O como as WR para
a luminosidade da linha Hpj.

Neste trabalho vamos utilizar um procedimento um tanto diferente, utilizando
diretamente os modelos do Starburst99, que ja leva em conta estas contribuigoes
individuais. Para iso vamos utilizar o nimero de fétons ionizantes derivados a partir
da linha H 3. Nos modelos de formacao estelar continua, apés o equilibrio, o niimero
de fétons ionizantes de Hf3 tedrico previsto é de Nyfg(H?) ~ 10°° s7', para uma
taxa de formacao estelar de 1 Mg /ano. Assim:

Ngis(H?)
FR(HpP)= —/——— 10.
SFRUID) = e 1 (106)

Qualquer diferenca entre os valores de NI"}’E'(H °) que derivamos e o que prevé os
modelos se deve a diferentes taxas de formacao estelar. Desta forma, o ntimero de
estrelas O pode ser calculado da seguinte maneira:

N(0)% = N(O)" x SFR(HpS) (10.7)

Este procedimento de calculo do ntiimero de estrelas do tipo O é mais direto e
emprega simplesmente o nimero de fétons ionizantes calculados a partir de H3 e os
modelos do Starburst99. Na tabela 10.3 mostramos o nimero de estrelas WC, WN
e estrelas do tipo O calculadas para cada galaxia.

10.5 Comparacao com os Modelos e Resultados

Nesta secao vamos investigar a evolucao temporal da largura equivalente da
saliéncia WR. (EW(azul)) e dos ntimeros de estrelas WR. E interessante compa-
rar também estes niimeros que derivamos com o valor tedrico, predito por modelos
de sintese evolutiva.
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Numeros de Estrelas Wolf-Rayet e Estrelas O
# Galéxia N(WN) o N(WC) o SFR(HB) N(O)
[M¢ /ano]

1 UGC 0903 (1) 0 3 4 1 0.002 46
2 UGC 0903 (2) 0 5 5) 2 0.002 44
3 NGC 0520 (1) 20 7 4 2 0.003 59
4 NGC 0520 (2) 15 14 5 4 0.004 7
5 1T Zw 035 (1) 919 144 80 36 0.059 1146
6 11T Zw 035 (2) 190 29 8 9 0.059 1146
7 IRAS 03359+1523 (1) 615 127 29 34 0.348 6747
8 IRAS 03359+1523 (2) 696 160 48 40 — —
9 NGC 1614 (1) 6028 100 — — 4.188 81120
10 NGC 1614 (2) 291 16 — — 0.084 1619
11 ESO 485-G003 (1) 483 20 — — 0.080 1546
12 ESO 485-G003 (2) 1019 40 — — 0.277 5360
13 TRAS 05447-2114 (1) 957 89 62 39 5.649 109400
14 NGC 2798 (1) 239 14 11 6 0.121 2340
15 NGC 2798 (2) 1 2 1 1 0.001 11
16 NGC 2966 (1) 9 10 15 ) 0.073 1410
17 IC 0564 (1) 281 21 — — 0.017 331
18 NGC 3067 (1) 11 2 3 1 0.014 275
19 NGC 3079 (1) 0 1 0 0 0.000 0
20 NGC 3079 (2) 1 1 0 0 0.010 190
21 NGC 3690 (1) 256 32 15 9 0.029 561
22 NGC 3690 (2) 33 7 ) 2 0.008 151
23 NGC 3690 (3) 53 7 3 1 0.010 195
24 NGC 4418 (1) 0 14 5 7 0.002 45
25 NGC 4433 (1) 79 8 3 3 0.016 316
26 NGC 4527 (1) 0 25 8 12 0.004 83
27 NGC 4536 (1) 24 36 8 15 0.011 223
28 NGC 4666 (1) 7 23 7 10 0.003 67
29 NGC 5104 (1) 69 19 18 4 0.036 690
30 NGC 5775 (1) 1 6 6 2 0.004 69
31 Zw 049.057 (1) 12 7 12 3 0.068 1316
32 NGC 6090 (1) 3658 239 41 60 0.605 11730
33 NGC 6090 (2) 2414 171 20 36 0.115 2234
34 MRK 0309 (1) 21220 1083 184 243 2.004 38830
35 NGC 7541 (1) 0 4 5 1 0.011 204
36 NGC 7541 (2) 0 4 4 1 0.004 85

Tab. 10.3: Numeros de estrelas Wolf-Rayet e seus respectivos erros. Mostramos também
a taxa de formagao estelar [Ms /ano] e o nimero de estrelas O.
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Primeiramente, mostramos na Figura 10.4 a evolucao temporal da largura equi-
valente da saliéencia WR no lado azul em fun¢ao da idade média ponderada pelo
fluxo, como a definimos nos capitulos anteriores. Nesta figura e nas demais deste
capitulo os triangulos (vermelhos) sdo apenas limites superiores. Sobrepomos aos
nossos resultados a curva verde, que representa um modelo com formacao estelar
continua calculado com o Starburst99 e com M, = 0.1 e M,,, = 100.0 M . Nota-
se que existe uma certa concordancia entre os modelos e os dados, indicando que ao
menos qualitativamente o modelo que calculamos reproduz as larguras equivalentes
observadas. As galaxias WR estao entre as que possuem maior largura equivalente
observada e elas destacam-se claramente do restante da amostra.

De acordo com os modelos, antes de 10° anos EW(azul) é pequena devido ao
pequeno numero de estrelas WR existentes. Entretanto o niimero de estrelas mas-
sivas que atingem o estdgio WR aumenta repentinamente e EW (azul) atinge seu
valor maximo. Apéds 107 anos, EW(azul) volta a cair devido ao aumento do niimero
de estrelas velhas, que contribuem com o continuo estelar, diluindo desta forma
EW (azul).

A Figura 10.4 também revela que a “idade ideal” para se observar galaxias WR
¢ entre 10% e 107 anos, pois é nesta fase que existe um maior niimero de estrelas
massivas experimentando a fase WR. No cenario de formacao continua, quando se
observa fora desta faixa de idades, é possivel que as estrelas WR ainda estejam
presentes mas elas seriam dificeis de ser detectadas devido a uma maior diluigao por
outras populacoes estelares.

Na Figura 10.5 mostramos como varia EW (azul) em funcao da largura equiva-
lente de H. Como vimos na Figura 8.9, a largura equivalente de H/ serve como
um relégio que descreve muito bem a evolucao temporal de galaxias com formacao
estelar. Assim, galaxias com eventos de formacao jovens devem apresentar valores
altos de EW(Hf3). O mesmo deve ser verdade para a EW(azul). A Figura 10.5
mostra que as duas larguras equivalentes se relacionam muito bem, com Rg = 0.68.
Nota-se que as galdxias WR ocupam a porcao superior da figura, apresentando os
valores mais altos das duas grandezas.

Uma vez calculado o niimero de estrelas WR e O, podemos calcular a razao
destes nimeros. Sabemos que a razao WR/O deve aumentar com o aumento da
metalicidade. Na Figura 10.6 investigamos esta dependéncia. Lembramos que nossa
amostra cobre uma faixa restrita em metalicidades e que por isso encontramos um
grande espalhamento.

Na mesma figura mostramos ainda como varia a razao W R/O tedrica, prevista
pelo Starburst99, com os cenérios de formacao estelar continua (linhas rosas) e
instantanea (linhas verdes) e para vérias fungoes de massa: linhas continuas (o=
2.35, M,,, = 100 M), linhas tracejadas (o = 3.30, M,,, = 100 M) e linhas
pontilhadas (o = 2.35, My, = 30 My).
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Fig. 10.4: Variagao da largura equivalente da saliéncia WR no lado azul em fungao da
idade média poderada pelo fluxo. Os quadrados (azuis) indicam as detecgoes e
os triangulos (vermelhos) indicam os limites superiores. A linha continua verde
indica a variacao da largura equivalente em fun¢ao do tempo de acordo com um
modelo (formacao estelar continua, My, = 0.1 e My, = 100Mg) gerado com
o Starburst99. Nota-se que as galdxias WR possuem idades entre 10% e 1075
anos.
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Fig. 10.5: Variacao de EW(azul) em funcao da largura equivalente de H (3. Novamente, os
quadrados (azuis) indicam as deteccoes e os triangulos (vermelhos) indicam os
limites superioresObserva-se que as galdxias WR, apresentam altos valores das
duas quantidades, indicando que as estrelas WR sao preferencialemte encontra-
das em Starbursts jovens.
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Fig. 10.6: Razao WR/O em funcao da metalicidade. Quadrados (azuis) indicam as de-
tecgbes e os triangulos (vermelhos) indicam os limites superioresMostramos
ainda a variagdo da razdao WR/O tedrica, prevista pelo Starburst99, com os
cendrios de formagao estelar continua (linhas rosas) e instantanea (linhas ver-
des). Diferentes funcoes de massa estao mostradas: linhas continuas (o= 2.35,
Mypp = 100Mp), linhas tragejadas (o = 3.30, M,,, = 100Mg) e linhas pon-
tilhadas (o = 2.35, My, = 30My. Note que as galaxias WR encontram-se
em uma regiao intermedidria entre os regimes de formacao estelar continua e
instantanea.
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10.6 Conclusoes

E importante entender as condigoes que favorecem a formacao de populagoes
estelares jovens, em especial as estrelas WR. Observando a Figura 10.6 podemos
notar claramente que a maioria das galdxias WR encontra-se entre os regimes de
formagao estelar continua (linhas rosas) e instantanea (linhas verdes). Normalmente
esperariamos que estas galaxias Starburst Nuclear fossem dominadas por episédios
continuos de formacao estelar, onde sucessivas geracoes de estrelas de alta massa
seriam formadas e passariam pela fase WR. Entretanto, este resultado esta de acordo
com aquele da Figura 10.4, onde vimos que as galaxias dominadas por uma mistura
de populagoes de diferentes idades podem ocultar as populagoes estelares jovens que
abrigam as estrelas WR. Assim, mesmo que estas estrelas estejam presentes, seria
muito dificil detecta-las em galdxias com populagoes estelares compostas.

A Figura 10.6 revela ainda um cendrio bastante interessante para a formagao de
estrelas WR, favorecendo eventos de formacao estelar intermediarios entre os regimes
instantaneos e continuos. Estudos de regioes HII extragalaticas de alta metalicidade
conduzidos por Pindao etal. (2002) encontram que os modelos de formacao estelar
instantanea super-estimam a largura equivalente da saliéencia WR, indicando que
este regime de formacao estelar nao pode explicar sozinho as larguras equivalentes
observadas. Um outro trabalho recente com galdxias de alta metalicidade (Fer-
nandes et al. 2004) também encontra que a razao observada NWR/NO em funcao
da metalicidade s6 pode ser explicada por uma combinacao dos dois regimes de
formagao.

A conclusdao que chegamos é que no regime de baixa metalicidade, a razao
N(WR)/N(O) pode ser explicada por eventos de formagao instantanea, mas a me-
dida que aumenta a metalicidade, a razao observada passa a diferir deste regime
de formacao (Schaerer & Vacca 1998). Encontramos que apenas uma combinagao
dos dois regimes de formacao (continuo e instantaneo) é capaz de explicar a razao
N(WR)/N(O) observada para esta amostra de galaxias Starburst de alta metalici-
dade.

Segundo Meynet (1995) a duragao da fase WR é prolongada em regides de alta
metalicidade, pois experimenta-se mais perda de massa. Desta forma, diminui-se o
limite em massa para a formacao de estrelas WR em ambientes de alta metalicidade.
Ainda segundo Meynet (1995), eventos de formacao estelar relativamente curtos
(5 x 10° anos) e intensos favorecem a formacao de estrelas O e WR. Segundo este
autor o regime de formagao instantanea melhor explica a razao N(W R)/N(O) em
funcao da metalicidade. Ambientes de alta metalicidade favorecem o aparecimento
de estrelas WR, mas ao mesmo tempo dificultam sua detecgao, pois o tempo de vida
destas estrelas na fase WR diminui com a metalicidade das nuvens de formagao.

De modo geral, eventos de formagao intensos e curtos favorecem a formacao de
estrelas WR. Entretanto, quando estes eventos de formacao ocorrem em galdxias
onde existem misturas de populacoes, as estrelas WR podem vir a permanecer ocul-
tas. A deteccao destas estrelas estd diretamente relacionada a idade do evento
de formacao estelar, pois como vimos, as populagoes de estrelas WR ocorrem
preferencialmente em Starbursts jovens.

Concluimos que a detecgao de grandes concentracoes de estrelas WR sao o pro-
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duto da combinagao de dois fatores principais: (1) Eventos de formagao estelar
intensos, curtos e que ocorram em galaxias com pouca mistura de populacoes este-
lares; (2) A observagao destas galdxias em tempos bastante especificos, entre 10° e
10™® anos, enquanto a fase WR ainda estd em andamento.

Dessa forma, especulamos que a escassez de galaxias WR com alta meta-
licidade pode ser explicada pelo préprio estagio evolutivo destas galaxias.
As galaxias com mais alta metalicidade, como vimos, sao também altamente lumi-
nosas. Geralmente, estes sistemas sao encontrados em galdxias Starburst Nuclear
com enormes reservas gasosas capazes de sustentar a formacao de estrelas por lon-
gos periodos e de forma continua. Assim, a complexidade e a variedade de
populagoes nestas galaxias impede que as estrelas WR sejam facilmente
detectadas.

Se este cendrio estiver correto, ¢ interessante concluir que apesar da alta metalici-
dade favorecer a formacao de estrelas WR, ela acaba, ao mesmo tempo, impedidndo
que estas estrelas massivas sejam detectadas contra uma populacao subjacente mais
antiga.



Capitulo 11

Conclusoes e Perspectivas

11.1 Consideracoes Gerais

Nosso maior objetivo neste trabalho foi determinar propriedades gerais das galdxias
Starburst através do estudo de suas populacoes estelares, idades, metalicidades e de
suas linhas de emissao e absorcao. Nosso estudo objetivou sobretudo a utilizacao de
métodos de sintese, como o Starburst99 e o cédigo STARLIGHT, para o estudo das
populagoes estelares e a caracterizagao de suas propriedades globais. Em especial,
dedicamos especial atencao as galdxias Starburst de alta metalicidade e o estudo de
suas populagoes de estrelas massivas.

Conhecer as populacgoes estelares de galdxias é importante para entender em de-
talhes suas historias de formacao estelar. Como aplicamos estas técnicas as galaxias
Starburst e HII, foi possivel entender como ocorre o fenomeno de formacao estelar
nestes sistemas. Em particular, relacionamos as propriedades das populacoes este-
lares com outras caracteristicas das galaxias que as hospedam, como a metalicidade,
luminosidade e propriedades do gas.

Estudos de populacgoes estelares tiveram origem nos trabalhos pioneiros na década
de 1970. Desde entao a importancia de tais estudos s6 tem aumentado. Por um
lado, é enorme a quantidade de dados produzidos pelos telescépios e programas de
observacao modernos, como por exemplo o Hubble, o Spitzer, o SLOAN e outros.
Conhecer as propriedades globais destas enormes amostras nos ajuda a conhecer em
detalhes o processo de formacao de galaxias e de como elas se organizam em grande
escala. Por outro lado, o programa Hubble Ultra Deep Field do Telescopio Espacial
Hubble tem feito imagens de campo profundo e revelado, entre outras coisas, a mor-
fologia e o brilho superficial de galaxias localizadas a uma distancia de até 14 bilhoes
de anos-luz. O mais interessante é que galdxias espirais, elipticas, amorfas, anas e
gigantes podem ser identificadas nestas imagens. Isto indica que a variedade das
galdxias nao é apenas uma propriedade do universo atual, pois em seus primérdios ja
existia uma enorme variabilidade morfoldgica. E razodvel supor que estes variados
tipos de galaxias também abrigavam uma grande variedade de populacoes estelares.

Entender a formacao de galaxias e a historia de formagao de estrlelas tem a im-
portante consequéncia de se entender estas propriedades num contexto cosmoldgico.
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11.2 Conclusoes

11.2.1 Parte I: Uma Biblioteca de Estrelas de Baixa Metalicidade para Cédigo
Starburst99

A parte I deste trabalho objetivou estender o cédigo Starburst99' ao regime de
baixa metalicidade. O procedimento foi compilar do arquivo do Hubble estrelas dos
tipos O e B das nuvens de Magalhaes que foram previamente observadas no ultra-
violeta. Estas estrelas foram organizadas em temperaturas e classes de luminosidade
semelhantes. A biblioteca de estrelas assim organizada possui uma metalicidade
média de 1/4Z, e foi adaptada ao formato de leitura do cédigo Starburst99. Como
uma primeira aplicacao do método, mostramos os ajustes de duas galdxias Starburst
conhecidamente pobres em metais. Encontramos que os ajuste destas galaxias é
melhorado pela utilizacao da nova biblioteca de estrelas de baixa metalicidade que
produzimos.

As aplicacoes desta biblioteca sao obviamente importantes para o estudo de
galaxias e regioes HII de baixa metalicidade. O regime de baixa metalicidade é
frequentemente encontrado em galaxias anas e regioes HII. Estas galaxias sao ainda
caracterizadas por populagoes estelares originadas, muitas vezes, em um tinico evento
de formacao estelar, constituindo os sistemas mais simples que podemos estudar.

Os resultados desta parte do trabalho foram publicado na revista Astrophysical
Journal, com o titulo: Ultraviolet Line Spectra of Metal-poor Star-forming Galazies,
Leitherer etal. (2001). Neste artigo, no qual sou segundo autor, discutimos outros
aspectos, propriedades e consequencias desta nova biblioteca de estrelas. Como
ja apontamos no capitulo 2, somente apresentamos neste trabalho, os aspectos do
trabalho nos quais estive diretamente envolvido.

11.2.2 Parte II: Estudo das Populacoes Estelares de Galaxias Starburst Nuclear e
HIT

O c6digo de sintese que desenvolvemos e aplicamos na parte II (Capitulo 3) deste
trabalho foi capaz de recuperar a histéria de formacgao e as idades dos eventos de
formacao estelar num amostra de galdxias HII e Starburst Nuclear.

O resultado da sintese é o vetor de populacoes ¥, cujas componentes representam
a contribuicao de diferentes elementos da base com idades e metalicidades conheci-
das. Ele pode ser ainda mais simplificado: & = (xy,xr,20); onde xy, 1, o sdo
componentes represeentando respectivamente as populagoes jovens, intermedidrias
e velhas. Desta forma, o vetor de populagoes representa a idade das diversas po-
pulacoes estelares encontradas nas galaxias da amostra.

Propriamente combinando diferentes componentes de idade podemos definir a
idade média ponderada pela luz (logt);. Verificamos que esta representacao é uma
maneira poderosa de descrever as propriedades desta amostra, porque as idades das
galaxias descritas por (logt), relacionam-se a varias outras propriedades da amostra.
Em particular, relacionamos (logt), a largura equivalente de H 3. Encontramos que

1O cédigo Starburst99 pode ser acessado no endereco eletronico:
www.stsci.edu/science /Starburst99/
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(logt) 1, atua como um “relégio natural” que corretamente descreve o comportamento
da diluigdo da EW (H[3) com o tempo, ou a idade do evento de formacao estelar.
Publicamos estes resultados em Cid Fernandes, Leao & Lacerda (2003). O cédigo
que desenvolvemos mais tarde ganhou novas melhorias e passou a ser chamado de
STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2005)

11.2.3 Parte III: Estudo das Populacgoes estelares de Galaxias Starburst de Alta
Metalicidade

Nesta parte tentamos entender se galdxias Starburst de alta metalicidade favo-
recem a formacao de estrelas WR. Tentamos também entender as condigoes que
favorecem o surgimento de populacoes estelares jovens, em especial as estrelas WR.

Para abordar esta questao observamos no o6tico e infra-vermelho uma amostra
composta por galdxias Starburst de alta metalicidade. Estudamos suas populacoes
estelares, propriedades do gas, metalicidade, morfologia e a presenca de interagao
gravitacional com galdxias vizinhas.

O objetivo era encontrar a assinatura espectral caracteristica de estrelas WR em
seus espectros 6ticos. Encontramos estas linhas de origem estelar em 25% de nossas
galdxias (6/24). Destas, ESO 485-GOO3, NGC 6090 e NGC 2798 sao identificadas
como galaxias WR pela primeira vez.

Através da sintese de populagoes verificamos que as galaxias da amostra sao
caracterizadas por uma grande mistura de populagoes com idades variadas, su-
gerindo que multiplos eventos de formacao estelar ocorreram no passado. Entre-
tanto, quando modelamos com o Starburst99, notamos claramente que a maioria das
galaxias WR pode ser explicada com uma combinagao entre os regimes de formacao
estelar continua (linhas rosas) e instantanea (linhas verdes), ver figura 10.6. Este
resultado nos faz entender que galdxias dominadas por uma mistura de populagoes
com diferentes idades podem ocultar as populagoes estelares jovens que abrigam as
estrelas WR. Assim, mesmo que estas estrelas estejam presentes, seria muito dificil
detecta-las em galdxias com populacoes estelares compostas.

Estudos de regioes HII extragalaticas de alta metalicidade conduzidos por Pin-
dao etal. (2002) encontram que os modelos de formacao estelar instantanea super-
estimam a largura equivalente da saliéncia WR, indicando que sozinho, este regime
de formacao estelar nao explica as larguras equivalentes observadas. Um outro tra-
balho recente com galdxias de alta metalicidade (Fernandes etal. 2004) também
encontra que a razao observada NWR/NO em func¢ao da metalicidade sé pode ser
explicada por uma combinacao dos dois regimes de formacao.

A conclusao que chegamos é que no regime de baixa metalicidade, a razao
N(WR)/N(O) pode ser explicada por eventos de formagao instantanea, mas a me-
dida que aumenta a metalicidade, a razao observada passa a diferir deste regime de
formacao. Encontramos que apenas uma combinagao dos dois regimes de formagao
(continuo e instantaneo) é capaz de explicar a razao N(W R)/N(O) observada para
esta amostra de galaxias Starburst de alta metalicidade.

Segundo Meynet (1995) a duragao da fase WR é prolongada em regides de alta
metalicidade, pois experimenta-se mais perda de massa. Desta forma, diminui-se o
limite para a formacao de estrelas WR em ambientes de alta metalicidade. Ainda
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segundo Meynet (1995), eventos de formagao estelar relativamente curtos (5 x 10°
anos) e intensos favorecem a formagao de estrelas O e WR. Segundo este autor o
regime de formacao instantanea melhor explica a razao N(WR)/N(O) em funcao
da metalicidade, embora para algumas galdxias uma combinacao dos dois regimes
represente melhor os dados.

De modo geral, eventos de formagao intensos e curtos favorecem a formacao
de estrelas WR. Entretanto, quando estes eventos de formacao ocorrem em galdxias
onde existem misturas de populagoes, as estrelas WR, podem permanecer ocultas. A
deteccao destas estrelas esta diretamente relacionada a idade do evento de formacao
estelar, pois como vimos, as populacoes de estrelas WR ocorrem preferencialmente
em Starbursts jovens.

Assim, concluimos que a detecgao de grandes concentragoes de estrelas WR sao
o produto da combinacao de dois fatores principais: (1) Eventos de formagao estelar
intensos, curtos e que ocorram em galaxias com pouca mistura de populacoes este-
lares; (2) A observacio destas galdxias em tempos bastante especificos, entre 10° e
107 anos, enquanto a fase WR ainda est4 em andamento.

11.3 Perspectivas

O estudo de galaxias com formacao estelar intensa é um campo que vem constan-
temente sofrendo novas e interessantes contribuigoes. Em especial, com o lancamento
do Telescépio Espacial Hubble (1990), imagens e espectros de regides com formagao
estelar na Via-Latea vem revelando em detalhes os processos de formagao estelar.
Estes resultados vem sendo comparados a outros espectros menos detalhados de
regioes e galaxias Starburst extra-galacticas. Pode-se dizer que conhecemos intima-
mente muitos detalhes dos processos de formacao estelar no universo local e em altos
redshifts.

Interessantemente, algumas galaxias ativas como as Seyfert 1, podem ser ener-
gizadas também por formagao estelar, além do buraco negro super-massivo nuclear.
Isto faz com que o estudo do processos de formacao de estrelas seja importante para
o entendimento de uma grande variedade de objetos. Qual a importancia relativa
da formacao de estrelas em galdxias Seyfert? Galaxias com formagao estelar in-
tensa podem ser encontradas em altos redshifts? Em que época da formacao do
universo os processos de formacao de estrelas tornaram-se frequentes? O Starbursts
durarao para sempre? Estas e outras perguntas motivam futuros estudos nesta area
da astrofisica.

Outro sinal de que estamos vivendo uma era privilegiada para a astronomia extra-
galdctica sao os telescopios espaciais Hubble, Spitzer e Chandra, capazes de explorar
todas as faixas de comprimento de onda, do raio-X ao infra-vermelho, revelando de-
talhes que simplesmente nao podem ser estudados no 6tico. Além disso intimeros
telescopios baseados em terra estao disponiveis. Estudos em multiplos comprimentos
de onda sao ideais para se estudar em detalhes os processos de formacao estelar, pois
galdaxias Starburst classificadas no 6tico podem na verdade abrigar um ntcleo ativo
em seus nucleos que sé pode ser visto em raios-X. Além disso, enormes quantidades
de dados estao disponiveis em arquivos de acesso irrestrito.
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O objetivo especifico dos estudos de galaxias com formagao estelar é o de co-
nhecer as idades e composi¢oes quimicas das galaxias. Entretanto, o objetivo geral
¢ compreender o processo de formacao de galaxias propriamente dito. Este é um
importante prolema a Astrofisica atual para o qual ainda nao temos uma resposta
definitiva ou uma teoria. Se as galaxias sao os “blocos elementares” do universo,
é intuitivo assumir que os processos de formacao de galaxias sao essenciais para se
entender a sua evolucao.

Um outro interessante problema sao os processos de interacao entre galaxias.
Em casos extremos, as colisoes podem ter consequéncias interessantes para a morfo-
logia das galdxias que interagem. Fotos do Telescépio Espacial Hubble revelam em
detalhes os bonitos bragos de poeira e gas que se extendem em verdadeiras “pontes”
que ligam os objetos em interagao. Estas “pontes”, também conhecidas na literatura
como caudas de maré, podem abrigar nichos de formacao estelar localizada, fruto da
compressao do gas em volumes bastante reduzidos. A tnica lei governando estas co-
lisoes € a lei da gravidade, entretanto os porcessos que resultam destas interagoes sao
ainda pouco conhecidos. Neste trabalho, na parte III, descobrimos que as galaxias
que visivelmente abrigam as populacoesde estrelas Wolf-Rayet sao encontradas em
pares ou associagoes. Serd coincidéncia? Ou sera que que galaxias em colisao de
fato abrigam Starbursts intensos, facilitando a formagcao destas estrelas? Qual a
intensidade destes processos de formacao? Se o universo primordial era menos vo-
lumoso, serd que os processos de colisao foram mais frequentes no passado? Eles
contribuiram para a formacao das galaxias que vemos hoje? Existe um “registro”
destas colisoes?

Na parte III deste trabalho utilizamos como tnico critério de selecao a luminosi-
dade no infra-vermelho. Vimos que apenas esta propriedade foi capaz de nos forne-
cer uma amostra consistente com o objetivo de se estudar galaxias Wolf-Rayet, pois
encontramos um numero apreciavel delas. Estas galdxias, como ja vimos, chamam-
se LIRGs (Galaxias Luminosas no Infra-Vermelho). Acima de Log(L;gr/Ls) > 12
define-se uma classe distinta denominada ULIRGs (Galédxias Ultra-Luminosas no
infra-vermelho).

As ULIRGs podem ser energizados por formagao estelar ou por nicleos ativos
(AGNs), segundo os estudos no 6tico de Kim, Veilleux & Sanders (1998). Esta fonte
dual de energia nos coloca uma nova e interessante pergunta: qual a importancia
relativa destes distintos mecanismos nestas galaxias? Baseados nestes resultados,
a maioria destes objetos é energizada por formacao estelar intensa. Entretanto, os
autores decobrem que a importancia relativa de AGNs aumenta com a luminosidade
da galaxia hospedeira. Estes resultados foram descobertos utilizando-se espectros
Oticos e diagramas de diagnéstico desenvolvidos no 6tico.

Motivado pela questao da fonte da energia nestes objetos e ainda mais pela
possibilidade de se estudar estas galdxias no infra-vermelho, submetemos (Leao &
Leitherer) uma proposta de observagao ao Telescépio Espacial Spitzer. O projeto
foi aprovado e recebemos 14 horas neste telescopio para estudar uma amostra com-
posta por: galaxias LIRGs e ULIRGs para cobrir os dois regimes de luminosidade.
Além disso, a grande maioria destas galaxias estdao em pleno processo de interagao
gravitacional com galdxias vizinhas, cobrindo diversos estagios de interacao. Nosso
objetivo é utilizar as observacoes no infra-vermelho e identificar linhas de diagnédstico
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para determinar a fonte da energia nesta amostra. A presenca de AGNs cresce
com a luminosidade destes objetos? E possivel utilizar ferramentas de diagnostico
do infra-vermelho e chegar as mesmas conclusoes de estudos 6ticos? O grau de
interacao destas galaxias esta relacionado de alguma maneira com a presenca de
nucleos ativos?

Tentaremos utilizar o Telescopio Spitzer para responder a estas e outras pergun-
tas. Esperamos contribuir para a ampliagao do conhecimento a respeito das galaxias
Starburst, especialmente dentro de um contexto cosmolégico.
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