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Resumo

Mapeamos a populacdo estelar e as propriedades do gis em emissao na regiao nuclear
de NGC6868. Esta galdxia exibe um espectro do tipo LINER, sendo a galdxia central do
grupo Telescopium. Para mapear espacialmente a regidao nuclear da galdxia, observamos
este objeto utilizando o telescopio Gemini com o instrumento GMOS no modo [FU para
extrair um cubo de dados. Para obter o histérico de formacao estelar da galaxia, utilizamos
0 c6digo STARLIGHT junto com a nova geracao de modelos MILES de populacoes estelares
simples. A populacdo estelar que domina (95% em fracdo de luz) a emissao na regiao central
de NGC6868 é velha e rica em metais ( 10 Gyr, 2.0 Z5). Temos a presenca de uma componente
jovem devido ou a uma formacao estelar recente ou a ndo inclusao de estrelas do ramo azul
horizontal nos modelos de SSP. Além disso, uma faixa de poeira é encontrada no centro deste
objeto. Porém, ndo é encontrada contribuicdo de uma lei de poténcia. Além da andlise do
conteudo estelar desta fonte, n6s subtraimos a contribuicao estelar da emissao do gas em
cada spaxel, resultando em um cubo com apenas a contribuicdo do gds em emissao. Fizemos
a andlise da cinematica através do pacote IFSCUBE. Um disco de rotacdo claramente é
detectado na regido nuclear da galdxia e nenhuma componente larga compativel com um
AGN foi detectada. Outro achado foi uma regido onde as linhas de emissao praticamente
desaparecem. Nossa hipotese é que isto se deve a uma regido de baixa densidade eletronica,
chamada de gés ionizado difuso. Através destes achados, vemos que a ionizacdo por um

LLAGN ¢ desfavorecida pelos nossos achados.



Abstract

We mapped the stellar population and emission gas properties in the nuclear region
of NGC 6868. This galaxy shows a LINER-like spectrum, and is the central galaxy of the
Telescopium group. In order to spatially map the nuclear region of the galaxy we acquired
Gemini GMOS IFU datacubes. To obtain the star-formation history of this galaxy we used
the STARLIGHT code together with the new generation of MILES simple stellar population
models. The stellar population dominating (95% in light fraction) the emission in the central
region of NGC 6868 is old and metal rich ( 10 Gyr, 2.0 Z,). Also, there is a contribution of a
young component either due to a recent episode of star formation or due to the absence of
blue horizontal branch stars in the SSP models. Moreover, a dust lane is found in the center
of this object. However, no contribution from a power-law is found. Besides the analysis of
the stellar content of this source, we subtracted the stellar contribution from the gas emission
in each spaxel, resulting in a pure emission line datacube. We analysed the kinematics of
the ionized gas with the IFSCUBE package. A rotation disk is clearly detected in the nuclear
region of the galaxy, no broad components compatible with AGNs were detected. Another
finding is a region where this emission lines disappear almost completely. Our hypothesis is
that this is due to the low electron density in this region, called diffuse ionized gas. Through

this findings, it is noticed that the ionization by a LLAGN is disfavored.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 FORMACAO E EVOLUCAO DE GALAXIAS

O estudo da evolucao e formacao de galdxias é extremamente complexo, pois tem como
o0 objetivo explicar desde as maiores estruturas cosmicas até os pequenos halos das galéxias
anas indo desde o Big Bang até os dias atuais. Porém, depois de grandes avancos no século
XX, hoje temos uma boa percepcao da histéria cdsmica destes objetos contada esquematica-
mente na figura 1.1.

Logo depois da singularidade, conhecida como o Big Bang quando a matéria foi criada
e as interacoes eram unificadas, temos o periodo conhecido como inflagcdao (Albrecht et al.
1982; Guth 1981), um periodo de ~ 1073% 5 onde o universo se expandiu por um fator de
~ 10?8, Isso fez com que o universo p6s-inflacdo se tornasse extremamente homogéneo,
porque as particulas que antes estavam no horizonte causal de cada particula separaram-se
a distancia enormes. Porém, essas flutuacées quanticas iniciais deixaram suas marcas, sendo
essas as responsaveis pelas inomogeneidades e produzir as estruturas que veriamos no futuro
(galaxias e aglomerados, por exemplo). Conforme o universo foi expandindo, a temperatura
das particulas diminuiu e os quarks e glions uniram-se em prétons e néutrons.

Posteriormente, com o sucessivo esfriamento, tivemos a nucleossintese primordial,
quando os nucleos de hélio e tracos de litio formaram-se, sendo a constituicao inicial da
matéria baribnica que vemos hoje (Wagoner et al. 1967). Porém, os 4&tomos ainda estavam
todos ionizados e o universo era opaco nesta época. O livre caminho médio do f6tons era
muito curto, em decorréncia do espalhamento por elétrons livres. A ampliacdo do universo
ocasionou a ligacao dos elétrons aos nticleos formados e, assim, os fétons puderam viajar
livremente pelo universo. Esse periodo é conhecido como a época da recombinacao e a ela

é atribuida a radiacdo cosmica de fundo (Penzias et al. 1965), uma emissao na regido de
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Figura 1.1: Visualizacdo esquematica da evolucao das estruturas no universo. Fonte: https://en.
wikipedia.org/wiki/Chronology_of_the_universe.

micro-ondas praticamente isotropica. Dessa forma, a matéria ficou desacoplada da radiacao
conseguindo viajar pelo universo.

A matéria escura inicialmente desempenhou papel fundamental na formacao de estru-
turas, porque nao interage com a radiacao, diferente da matéria barionica. Ela assentou-se
em halos mantendo-se estdvel apenas pela acao da auto-gravidade, uma vez que a matéria é
nao-colisional. Consequentemente, a matéria caiu nos poc¢os de potencial estabelecidos pela
matéria escura, formando as estruturas que vemos nos dias presentes (Davis et al. 1985).

O gasnos halos de matéria escura perdeu energia cinética através de esfriamento radiativo,
ficando cada vez mais frio. Consequentemente, a sua densidade aumentou, resultando em
um colapso pela acdo da sua auto-gravidade (Gamow et al. 1939; Lifshitz 2017), aumentando
a temperatura do gas. Neste processo, a nuvem de gas podia se fragmentar, resultando na
formacao de estruturas de alta densidade que, posteriormente, se transformardo em estrelas,
no entanto, varias etapas deste processo ainda sdo incertas e, também, ndo sdo universais
a todos os objetos. Entdo para compreender a histéria de uma certa galéxia é, geralmente,

saber como, quando e de que forma o gés é convertido em estrelas.


https://en.wikipedia.org/wiki/Chronology_of_the_universe
https://en.wikipedia.org/wiki/Chronology_of_the_universe
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As galaxias, entretanto, ndo vivem isoladas. Elas se formam em lugares de sobredensida-
des na distribuicdo de matéria no universo, isso significa que é mais provavel que galaxias
originaram-se perto de outras e as interacoes entre elas e com o ambiente podem ter diversos
efeitos que perturbam o gdas, a morfologia e as demais propriedades das galaxias. Além
disso, o meio intergalético estd sujeito ao fluxo de matéria da teia cosmica. Ou seja, temos
deslocamento de gis em direcao ao centro das galdxias podendo colapsar ou alimentar o
buraco negro central. Enfim, a dindmica das galdxias e como elas evoluem nao se limita a um
processo isolado, mas sim em um processo que envolve diversas interacoes com o meio que
a cerca (Larson 1974a,b, 1975, 1976).

Outro elemento importante na evolucdo das galdxias é o que ocorre em seu centro, ja
que no centro delas existam buracos negros supermassivos. A formacao destes objetos ainda
é incompreendida, mas os seus efeitos sobre as hospedeiras ja sio muito bem observados
(Benson et al. 2003). Um efeito que exemplifica essa interacao com as galaxias € a atividade
nuclear devido a acrecdao de material, onde observamos ntcleos ativos, que sao fontes
luminosas que podem ter brilho maior que todas as estrelas constituintes de uma galéxia,
devido ao enorme poc¢o de potencial destes objetos. O gés acretado ao ntcleo é aquecido e
expulso por meio de ventos, que interage com a sua galdxia hospedeira, sendo esse processo
denominado feedback.

Evidéncias da coevolucgdo entre o buraco negro central e a galdxia que o hospeda sdo as
correlacdes encontradas entre as propriedades do buraco negro e a populacao estelar, como
por exemplo, a relacdo My, — o (Ferrarese et al. 2000; Gebhardt et al. 2000; Kormendy et al.
2013) que relaciona a dispersdo de velocidades estelar no centro da galdxia com a massa
do buraco negro, e também a relacao My, — My,,; (Haring et al. 2004; Magorrian et al. 1998;
Marconi et al. 2003) que relaciona a massa do buraco negro central com a massa do com-
ponente esferoidal da galéxia (Silk et al. 1998). Esses indicadores nos sugerem que a regidao
onde a influéncia do buraco negro é maior, isto é, a regido circum-nuclear é especialmente
interessante se quisermos entender como essa coevolucao acontece, nos possibilitando
discernir quais efeitos dominam, bem como compreender a histéria de formacao daquele
objeto.

Outro indicio que estes dois fendbmenos estao relacionados é o diagrama de Madau
(Madau et al. 2014), mostrado na figura 1.2, que examina a formacao estelar através da histoéria
c6smica. Constatou-se que desde o inicio do universo a formacgao estelar foi crescendo
gradualmente, tendo um pico em z ~ 2 e, posteriormente, decrescendo, chegando aos niveis
atuais. Quando analisa-se este diagrama para a taxa de acrecdo dos buracos negros, vemos

ela tem um comportamento similar ao da formacao estelar, apresentando um acréscimo
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e decréscimo nos mesmos periodos, tal como o pico de atividade coincidindo em z ~ 2.
Novamente, demonstrando outro fator que corrobora a ideia da interagdo entre a galaxia

hospedeira e o ntcleo ativo.
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Figura 1.2: Correlacao entre a taxa de formacao estelar e a taxa de acrecdo de buracos negros super-
massivos. Para maiores detalhes e fonte, vide Madau et al. 2014.

Quando olhamos para as simulacoes de formacao e evolucao de galdxias, como EAGLE
(Crain et al. 2015; Schaye et al. 2015) ou MILLENIUM (Springel et al. 2005) vemos que
as simulag¢oes superestimam a luminosidade dos halos mais massivos. Porém, quando
receitas de feedback sdo inseridas nestas simulacoes, o gds consegue ser aquecido, cessando
a formacao estelar e, assim, os modelos concordam com os dados observados (Croton et al.
2006). Isso nos indica que as receitas que incluem os efeitos de feedback sao cruciais para
entendermos como uma galéxia evolui.

Atualmente, porém, as simula¢cdes em larga escala incluem estes efeitos de modo adhoc,
apenas para reproduzir a questao do crescimento das maiores galdxias. Assim, para entender-
mos melhor de que forma o processo acontece, precisamos entender como este fendmeno
ocorre em galédxias proximas, pois é onde temos capacidade instrumental para fazé-lo. Assim,

mesmo que o efeito seja menor (figura 1.2), a fisica do processo deve ser a mesma.

1.2 LINERS E 0S DIFERENTES MECANISMOS DE IONIZACAO

As galéxias LINERs (Low-Ionization Nuclear Emission-line Region, na sigla em inglés)

foram primeiramente descritas em Heckman 1980 como fontes nucleares com linhas de
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emissdo intensas devido a ions de baixa ionizacao, como [OI] e [NI] e linhas fracas devido
a ions de alta ionizacdo como as do [OIIl], sendo a primeira descricao limitada a regido
nuclear. A fonte de ionizagdo que foi atribuida a estes objetos foram ntcleos ativos de baixa
luminosidade (LLAGN), pois as razoes de linhas nao podiam ser explicadas por regioes HII
devido a formacao estelar (caracterizada pela ionizacdao de estrelas de alta massa que se
formam nelas). A diferenciacdo das Seyfert é devido a baixa intensidade de [OIII] que ndo
é observada nos AGNs cléssicos. A separacao é feita através de diagramas BPT (figura 1.3),
nomeado em razao de Baldwin, Phillips Terlevich que primelro os utilizaram, que olham

para razdes de linhas para discernir entre as fontes.

T T T T T T I T T T T T T T

L _ Seyferts |

1 — —

= r 1

T 0.5 = ]

™~ L J
o~

o - -
)

B L 4

’i‘ - -

= 0 -

E L 4

EJD : Liners i

-05 - -

L \ i

-1+ \ —

I 1 L 1 L ‘ L L L I L 1 L ‘ 1 It 1 1 i

-1.5 -1 -0.5 0

log([NII]AB583/Ha)

Figura 1.3: Diagrama BPT mostrando como as razdes de linhas podem nos ajudar a separar os
diferentes tipos de fendmenos. Fonte: Kauffmann et al. 2003

Porém, vérios estudos comecaram a notar que a emissiao nao se restringia apenas ao
centro das galdxias, mas se distribuia por distancias maiores. Assim, outros fenémenos que
nao um LLAGN foram propostos para que conciliasse a baixa ionizacdao com a distribuicao
espacial, como ionizacdo por choques (Allen et al. 2008; Dopita et al. 1995; Dopita et al. 2015;
Heckman 1980), estrelas p6s-AGB (post asymptotic giant branch stars, na sigla em inglés
Cid Fernandes et al. 2011; Stasiriska et al. 2008) e regides de populacdes estelares jovens

dominadas por estrelas Wolf-Rayet (Barth et al. s.d.).

10
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Existem varios estudos tentando entender melhor os mecanismos de ionizacdo e qual
destes €é o mais provavel para estes objetos. No entanto, devido a enorme diversidade dos
objetos que se encaixam nesta classe, os estudos chegam em conclusdes muito diferentes.
Entdo, para pesquisar os mecanismos presentes precisamos olhar espacialmente para o gas

ionizado e para a populacao estelar, testando assim diferentes mecanismos de ionizacao.

1.3 NGCG6868 EASUA"GEMEA"NGC 5044

A galéxia escolhida para estudar os aspectos dos fendmenos de ionizacao foi a NGC 6868
classificada como LINER. Esta é uma galdxia cD, massiva e central do grupo Telescopium.

O fato de NGC 6868 ser uma cD indica que, durante a sua formacao, este objeto sofreu
possiveis fusdes com outros objetos ou, possivelmente, temos filamentos de gas (da teia
cOsmica ou gés expelido pelos ventos do AGN) caindo em dire¢ao ao seu nucleo, desta forma
gerando uma cinemadtica complexa no centro da galdxia. Machacek et al. 2010 estudaram
NGC 6868 junto com NGC 6861 em raio-X e chegaram a conclusdo de que provavelmente
cada uma destas galdxias ocupa o centro de um grupo e que no passado ja tiveram um
encontro préximo e, agora, estdo em processo de coalescéncia. Além disso, encontraram
evidéncias de atividade de AGN acionado por este encontro. Dados em radio (Mauch et al.
2003; Slee et al. 1994) indicam que esta € uma fonte radio de baixa intensidade com espectro
plano, a temperatura e o declive do espectro nao podem ser explicados por fontes estelares,
portanto, um AGN seria necessdrio para explicar este tipo de emissao.

A galadxia tem também uma faixa de poeira em seu centro (Buson et al. 1993) e o gds ndo se
move em orbitas regulares (Zeilinger et al. 1996). Inclusive, Caon et al. 2000 com observacoes
em long slit encontraram, que dependendo da orientacao da fenda, o gas estava em rotacao
da mesma forma que as estrelas ou apresentava contrarrotacao estelar, inclusive com a parte
central contrarrotando com a mais exterior. Ainda, as estrelas do centro estdo contra rotando
em relacdo as mais externas. Outro achado é a presenca de poeira fria no centro de NGC 6868
(Bregman et al. 1998; Zeilinger et al. 1996). Sendo a captura recente de uma galéxia rica em
poeira um possivel explicacao para os resultados obtidos anteriormente.

Ademais, o perfil de ionizacao desta galdxia, como mostra a figura 1.4, destoa de um
perfil de ionizacdo central (Rickes et al. 2008), que seria o caso de ionizacdao por um AGN,
onde a ionizacao cairia com a distancia da fonte central. Isso aponta a presenca de uma
componente espacialmente estendida neste fendmeno de ionizacdo. Como comparacao, na
mesma figura vemos o perfil de ionizacdo de NGC 5044, uma outra galdxia (analisada em

Diniz et al. 2017) que apresenta um perfil muito mais préximo de uma fonte central que o

11
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nosso objeto, mesmo tendo mais de um componente responséavel pela sua ionizacao.
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Figura 1.4: Distribuicdo da razdo de linhas [NII]/Ha radialmente. Ela é um indicador da fonte de
ionizacdo. Dados retirados de Rickes et al. 2008

A galaxia NGC 5044 possui varias caracteristicas interessantes, parecidas com a 6868,
como, por exemplo, uma cinemaética complexa do géas, apresentando filamentos, e das
estrelas, com contrarrotacdo em relacao as partes externas (Caon et al. 2000; Ferrari et al.
1999; Macchetto et al. 1996). Em Diniz et al. 2017, demonstrou-se que:

e apopulacao estelar que domina é velha, encontrando também um populacao estelar

de idade ~ 900 Myr em volta do ntcleo;

* além disso, no centro da galéxia é encontrada a contribuicao de uma lei de poténcias
(~ 20% em luz), coerente com a largura a meia altura de ~ 3000 km s~ 1 do perfil de

linha de Ha, fazendo concluir que a regido central é ionizada por um LLAGN.
* Nos filamentos, o mecanismo predominante de excitacdo é compativel com choques.

A comparacao entre as duas se justifica, porque como pode ser visto na tabela 1.1 elas

sao objetos muito parecidos. Ambas tem massas, tamanhos, morfologia e ambiente muito

12
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parecidas, a emissdo em raio-X apresenta cavidades na periferia da galdxia além, € claro, de

serem classificadas como LINERs. Mesmo com todas essas caracteristicas tao similares, o

perfil de ionizacdo, como vemos em 1.4, destoa tanto. Assim, o objetivo € analisar a razdo por

trds dessa discrepancia no perfil de ionizacdo entre essas duas galéxias.

Tabela 1.1: Tabela comparando alguns pardmetros importantes de NGC 6868 e NGC 5044. Dados

disponiveis no NED !

| NGC6868 NGC5044

Morfologia

Redshift

Distancia (Mpc)
Diametro (kpc)

Mp (mag)

Ambiente

Cavidades em raio-X
Classificacdo

E2 EO
0.00952 0.00928
40 37
73.00 33.58
-24.7 -22.51
cD cD
v v
LINER LINER

OBJETIVOS:

* Entender de que forma acontece a interagdo entre o buraco negro central e a populacao

estelar e o gds que o circunda

* Mapear com grande detalhe estes fend6menos, olhando para galdxias proximas, a fim

de compreendé-los melhor.

* QOlhar para o gas e as estrelas espacialmente.

* Reproduzir as técnicas de Diniz et al. 2017 e comparar as duas galdxia para encontrar

suas similaridades e discrepancias, como vistos na figura 1.4.

13



Capitulo 2

Dados e Observacao'

Para fazermos o estudo espectroscopico espacialmente resolvido de NGC 6868, utilizou-
se a técnica de IFS (Integral Field Spectroscopy, na sigla em inglés). Neste tipo de obervacao,
os dados ficam organizados em duas dimensoes espaciais projetadas no céu e uma espectral
onde a luz é dispersada nos comprimentos de onda, como consta na imagem 2.1. Assim,
podemos retirar fatias deste cubo e fazer mapas de fluxo ou pegar uma coordenada espacial
e olhar para o espectro. Para a obtencdao dos dados usou-se o telescopio Gemini com o
instrumento GMOS (Gemini multi-object spectrograph, na sigla em inglés) no modo IFU
(Integral Field Unit, na sigla em inglés) que resultou num cubo de dados de 5 x 3.5 arcsec? e
uma cobertura espectral de 4260 A to 6795 A, com resolucdo espectral de 1.0 A. Foi feita a
reducdo dos dados usando os procedimentos padrao do pacote GEMINI IRAF. O cubo final
foi montado com um espacamento de 0.05” resultando em um cubo de 59x93 spaxeis. Para
remover os ruidos com alta frequéncia, utilizou-se o filtro BUTTERWORTH que aplica um
método de FFT (Fast Fourier Transform, na sigla em inglés) para remover as frequéncias mais
altas que o seeing. Como tratam-se de observacgdes limitadas pelo seeing, conseguiu-se uma
resolucao espacial de 0.6”. Para a distancia de NGC 6868 (~ 40 Mpc), fez-se o possivel para
mapear detalhadamente a regido central deste objeto (1" ~ 180 pc).

Para corrigir pela extincao galdtica, aplicou-se a curva de extingdo CCM, nomeada a
partir de Cardelli, Clayton, and Mathis (Cardelli et al. 1989), utilizando um A, = 0.192 mag,
avermelhamento devido a poeira da prépria Via Lactea. Além disso, foi feita a calibracdao em
redshift. Na figura 2.2, mostra-se uma imagem na banda R da galéxia e o respectivo FoV da
observacao. Pela imagem ficou nitida que a andlise ficou restrita a regido muito préoxima do

centro desta galéxia.

!Essa parte do projeto nao foi desenvolvida pelo autor do TCC
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Figura 2.1: Organizacdo das observacdes feitas em IFS. Fonte:

https://astro3d.org.au/
research/

*m

Figura 2.2: A esquerda, imagem de catdlogo da galdxias NGC 6868 na banda R retirada de https:

//ned.ipac.caltech.edu/. A direita, imagem mostrando o continuo estelar estimado na janela
5680 — 5720A.
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Capitulo 3

Metodologia

3.1 SINTESE DE POPULACAO ESTELAR

A populagio estelar tem papel crucial no entendimento dos processos que uma galédxia
passou, nos dando informacdes sobre sua formacao e processos fisicos. No nosso contexto,
olhando a parte central da galdxia, nos ajuda a entender de que forma o buraco negro central
modifica (ou nao) as propriedades das populacdes que o cerca, olhando inclusive para
anisotropias na distribuicdo delas. Além disso, entender como aconteceu o enriquecimento
do gés que deu origem aquelas estrelas nos indica como aquela galédxia se formou.

A sintese de populacao estelar tem como objetivo separar o componente estelar de
uma galdxia a fim de determinar as propriedades das populacdes estelares (como idade e
metalicidade) e separar a emissao do continuo estelar para evidenciar as contribuicoes de
outros componentes, como gas em emissdo. Para tal, comparamos com diferentes espectros
de populacgdes estelares simples (SSP, na sigla em inglés) a fim de avaliar qual a fra¢do de cada
populacdao melhor reproduz a emissdo observada, obtendo assim o histérico de formagao
estelar (SFH, na sigla em inglés).

O programa escolhido para fazer a sintese de populacao estelar foi o c6digo STARLIGHT
(Cid Fernandes et al. 2004; Fernandes et al. 2005), que reconstréi o SFH ajustando o espectro

observado (O;) com um modelado M}, dado por

N

> Xjbjar
=1

My = My, ® G(vs,04) 3.1.1)

onde M), € o fluxo no comprimento de onda de normalizagdo do espectro, N, € o niumero
de elementos na nossa base de SSPs, x; € a j-ésima componente do vetor de populacao que

dd a contribui¢do de cada uma das populagoes em luz (com normalizacdo em Ag). bj
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é o espectro da j-ésima componente, r; € o fator que da o avermelhamento do espectro
(rp = 1074 =My e por fim, temos a convolugdo com uma gaussiana responsével por
levar em conta os parametros cinemadticos estelares (v, velocidade estelar e o ., dispersao
de velocidades). O codigo utiliza como parametro de determinacdo do melhor ajuste a

minimizacéo do y2, dado por

x> =Y [0y - Mpwy)? (3.1.2)
A

onde w, é o peso dado aquele comprimento de onda especifico. Assim, podemos aumen-
tar a relevancia estatistica de certas faixas do espectro como linhas de absorcao caracteristicas

ou mascarar certas dreas do espectro como as linhas de ionizacao devido ao gés ionizado.

3.1.1 Basede SSPs

Para a implementacdo do c6digo, um dos ingredientes mais relevantes € a base de SSPs.
No nosso caso, utilizamos a base E-MILES? de espectros (Vazdekis et al. 1996, 2010). As
vantagens dela sdo: a alta resolucdo espectral, possibilitando estudo da cinematica do gés
ionizado, descontando o fluxo estelar sem perda de informacdes; e é a biblioteca mais
completa atualmente em modelos de populacdes. Foram acrescentados espectros de Delgado
et al. 2005, para levarmos em conta componentes mais jovens. Além disso, acrescentamos
na base um espectro de uma lei de poténcia seguindo f ~ v~!°, a fim de levar em conta a

emissao no continuo de um AGN.

3.1.2 MEGACUBE

Como o STARLIGHT trabalha com espectros unidimensionais, tivemos que extrair spaxel
por spaxel os dados, convertendo o cubo de dados em vérios espectros unidimensionais.
Para a extracdo, implementacao do cédigo e reagrupamento num cubo contendo todos
os parametros de interesse, utilizamos o programa MEGACUBE (Mallmann et al. 2018) que
foi desenvolvido para lidar com cubos do levantamento de dados MaNGa, mas que foi
readaptado para fazer as trés etapas nos dados de NGC 6868. Na figura 3.1, vemos um

fluxograma que demonstra seu funcionamento.

1A lei de extingao utilizada foi CCM
2Disponivel em http://research.iac.es/proyecto/miles/pages/ssp-models.php
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Figura 3.1: Fluxograma mostrando as etapas do MEGACUBE, solicitamente fornecido por Nicolas
Mallmann

3.2 IFSCUBEE O AJUSTE DE PERFIL DE LINHAS

Ap6s a subtracdo da componente estelar, partimos para anélise do gds em emissao. Esta
componente aparece no espectro como linhas de emissdao que sao devidas as transicoes
eletronicas de &tomos e, para entendé-las, podemos comparar com as linhas observadas em
laboratérios. Elas sdo importantes tracadores dos processos fisicos que estdao acontecendo,
sendo possivel derivar parametros como a temperatura e densidades eletronicas ou entender
a dureza do campo de radiacao que esta presente.

O problema de medir essas linhas é que, geralmente, as galdxias ndo possuem nem
apenas uma fonte de ionizacao nem apenas uma fonte de gds uma vez que elas apresentam

interacOes com suas vizinhas gerando perturbagdes no gas; fluxos de gas em direcao ao
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seu interior; nucleos ativos em seus centros que geram ventos expelindo material; discos
orbitando o buraco negro supermassivo em seu centro; ou outras conformacoes ainda
mais peculiares. Todos estes fendmenos geram imprints nas linhas de emissao, ficando
sobrepostos nos perfis. Portanto, queremos ajustar a cinemaética para detectarmos quais as
contribuicoes e quais estdo presentes no centro de NGC 6868.

Assim, utilizamos o pacote IFSCUBE® que possui varias tarefas para analise de cubos de
dados, dentre elas a opc¢do de ajustes das linhas de emissao com diferentes perfis modelados.
Para o nosso projeto, escolhemos gaussianas para modelar o perfil das linhas, assim, para
cada gaussiana ajustada conseguimos relacionar, através de efeito Doppler, o pico central
da distribuicdao com a velocidade média do gds, a largura da gaussiana com a dispersao
do mesmo e a amplitude, junto com a dispersao, nos ddo o fluxo daquela linha devido
aquele componente especifico. Assim, o c6digo determina, dentre os componentes cineméti-
cos previamente determinados, qual conjunto desses parametros melhor modela os perfis
observados.

Uma caracteristica importante deste c6digo é a possibilidade de estabelecer vinculos
entre as linhas que observamos, reduzindo a degenerescéncia e fazendo o cédigo ajustar
melhor nossos perfis. Um dos mais relevantes, sao os vinculos cinematicos, que deixam a
velocidade e a dispersdo iguais. Utilizamos quando temos linhas muito préximas que sao
devidas a um mesmo elemento. Assim, é evidente que o mapa de velocidades das linhas
devem ser iguais. Outro caso é quando sabemos a razdo de linhas devido aos coeficientes de
Einstein que sdo calculados pelas transi¢coes eletronicas associadas. Isso estabelece outro

vinculo, novamente, diminuindo a degenerescéncia do nosso ajuste.

3Disponivel em: https://bitbucket.org/danielrd6/ifscube/src/master/

19



Capitulo 4

Resultados e Discussao

4.1 POPULACAO ESTELAR

A sintese de populacdo estelar retorna um espectro ajustado que podemos ver na figuras
4.1 e 4.2. Vemos que a sintese é capaz de reproduzir a componente estelar com eficiéncia,
uma vez que os residuos ficam em torno de zero, sobrando apenas as linhas de emissao do gés
ionizado. Olhando para os parametros que estimam a precisdo do ajustes espacialmente na
figura 4.3, vemos que ndo s6 para o um spaxel central o espectro é bem ajustado, bem como
para todos os espectros, uma vez que o y2/N, (definido em (3.1.2)) e o parametro adev, que
significa Allan deviation, ficam ambos préximos de zero em todos os spaxeis, evidenciando a
concordancia entre espectro observado e modelado. Além disso, olhando para o mapa do
sinal-ruido, estimado na janela do continuo de 5680 —5720 A, nota-se que nosso ajuste possui
relevancia estatistica uma vez que, até para as bordas, temos que S/N > 25, o que, segundo
Cid Fernandes et al. 2011 é mais que o suficiente para o STARLIGHT reproduzir devidamente
os parametros, assim, nos dando confianca dos resultados encontrados.

Como podemos ver pela figuras 4.1 e 4.2, encontramos diferentes idades e metalicidades
para as populacdes que habitam o centro da galdxia. Basicamente duas componentes velhas,
uma de alta metalicidade (12.6 Gyr, Z = 2.63 Z;) e outra com metalicidade intermedidria
(12.6 Gyr, Z =1.58 Z;), além de outras com peso muito menor, muito mais jovens (f = 106 yI1)
e se espalhando por todas as metalicidades da nossa base.

Uma possibilidade para estas componentes jovens aparecerem é devido ao fato dos
modelos de SSPs nao incluirem estrelas do BHB (blue horizontal branch, na sigla em inglés).
Assim, para compensar a falta de fluxo nos modelos de populagées velhas em comprimentos
de onda em direcdo ao azul, o STARLIGHT encontra uma componente jovem "ficticia", para

ajustar o fluxo devido a estas estrelas. Este resultado é encontrado em Fernandes et al. 2009,
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Figura 4.1: Resultados da sintese para um spaxel no pico do continuo estelar. No topo, vemos o
espectro observado, em preto, comparado com o sintético, em vermelho, e o residuo, logo abaixo em
azul-escuro, mostrando, em rosa, os pixeis mascarados para a sintese (defeitos de CCD e linhas de
emissdo). No painel abaixo, vemos a contribuicao de cada um dos vetores de populacao utilizados.
Linhas continuas mostram quantidades pesadas em luz e linhas pontilhadas, as pesadas em massa.
Da esquerda para a direita: contribui¢do das populagées somando as contribuicdes de mesma idade,
mas metalicidades diferentes; contribuicdo de cada um dos elementos da nossa base de SSP com
metalicidades discretizadas; e metalicidades somadas e idades também somadas em bins de idade.
Ao lado sdo mostrados o avermelhamento na banda V (mag), a idade média pesada em luz e massa
(Gyr), ametalicidade média pesada em luz e massa, o )(2 ! Nigmp, Adev (%) e a razdo sinal-ruido. Figura
compilada com PYLIGHT, fornecido por Rogério Riffel.

onde espectros de aglomerados globulares sao ajustados com os modelos.
Agora, olhando para as componentes velhas espacialmente (figura 4.4), notamos que ha
uma segregacdo espacial entre elas, sendo a de menor metalicidade se espalhando nas regides

mais externas da galdxia, enquanto a de maior metalicidade se concentra na parte central.
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Figura 4.2: Resultados da sintese para um spaxel deslocado do centro da galdxia. A legenda é a mesma
da figura 4.1.

Isso nos indica que no ato da sua formacao, ela teve um rapido colapso do gés fazendo
com que ocorresse um enriquecimento do gés que, logo depois, formaria as estrelas dessa
populacao mais velha. A maior metalicidade no centro pode ser explicada pelo mecanismo
de formacao inside-out, que diz que as galaxias elipticas formam sua populagdo estelar
inicialmente mais ao centro e depois nas regidoes mais externas, assim, o enriquecimento
foi mais eficiente quando mais ao centro olhamos (Mo et al. 2010). Além disso, devido a
sua alta massa é capaz de reter os elementos expelidos pelas supernovas que enriquecem o
meio. Segundo Pipino et al. 2006, estes valores estdo de acordo com o esperado, uma vez que
atingem metalicidades maiores que a do Sol em menos de 0.5 Gyr.

As componentes jovens sao as que destoam do contetido estelar da maioria das galdxias

elipticas, localizando-se na regido central. Um fato importante, porém, é que esta é uma
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Figura 4.3: Painéis mostrando a distribuicdo espacial dos parametros que medem a qualidade do
ajuste.
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Figura 4.4: A esquerda, imagem mostrando a componente mais velha e metélica da nossa base. A
direita, mostrando a de mesma idade, mas metalicidade inferior. Percebe-se que a populagao mais
metdlica domina no centro, enquanto que na periferia é a populacao menos metdlica.
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galdxia central de um grupo e, um dos mecanismos que este tipo de estrutura se forma é
através de fusoes de outras galédxias. Além disso, pode ter inflow de gas da teia cdsmica ou até

mesmo expelido pelo buraco negro central. Pela deteccao de componentes tdo jovens em
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NGC 6868, algum mecanismo deve ter feito gés ter ido ao centro deste objeto a fim de formar
essas estrelas. Além disso, essa populacao, claramente tem contribuicdo muito inferior a
velha (méximo 5% em luz). A deteccdo desta populacdo nao ocorre em alguns poucos spaxeis,
mas, sim em uma regido que ocupa grande parte do nosso FoV, dando significancia para
nossa deteccao. Como dito anteriormente, outra interpretaciao para estes achados é que os
modelos ndo incluem as estrelas BHB.

Distribuicao da contribuigio em luz das populagdes ¢ > 4.0 - 10° yr

Distribuicao da contribuigdo em luz das populagdes 1.0 10°yr < t < 1.0- 107yr
+25
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Figura 4.5: Pelas figuras percebemos que onde o fluxo das populagdes velhas é maior, o das mais
jovens é menor e vice-versa. Isso nao quer dizer que elas dominam no centro, uma vez que atingem
no méaximo (~ 5%) de contribuicdo em fluxo, mas sdo mais presentes no centro.

Por ultimo, nao é encontrada a contribuicdo de uma lei de poténcias, apesar dela estar
presente em nossa base. Isso € um indicio de que a contribuicdo de um AGN ndo é significante
para o continuo desta ou devido ao buraco negro central ndo estar ativo.

Os mapas da idade média e metalicidade média também nos dao importantes pistas dos
processos de formacao deste sistema. Quando olhamos a parte central desta galdxia, vemos
que a idade média é inferior quando comparada as partes mais externas. Por outro lado,
quando olhamos para a distribuicao da metalicidade média, encontramos que a metalicidade
é maior. Isso faz sentido, uma vez que se espera que o gds esteja enriquecido conforme as
diferentes estrelas explodem em supernovas espalhando os elementos produzidos durante
a evolucao estelar. Porém, o fato da populacao ser mais jovem no centro é indicio de um

mecanismo outside-in para a populacao estelar, contrdrio ao que se espera para as galaxias
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elipticas, uma vez que o gés colapsa primeiro no centro da galéxia. Para observarmos esta
discrepancia, esperamos que alguma interferéncia externa tenha ocorrido neste sistema,

como a acrecdo de uma galéxia satélite ou algum contingente de gas indo para o seu centro.

Distribuicao da metalicidade média da populagdo estelar
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Figura 4.6: A esquerda, mapa mostrando a idade média da galdxia, sendo menor no centro e maior
nas bordas. A direita, metalicidade média, sendo maior no centro e menor nas bordas.

O mapa de avermelhamento (figura 4.7) indica que temos uma faixa espessa de poeira
no centro deste objeto, atingindo valores de avermelhamento na banda V de 0.63 mag. A
formacao de poeira estd atrelada a formacao estelar recente, uma vez que as estrelas ficam
embebidas no gés que as origina, e, portanto, na poeira das nebulosas. Assim, olhando para
a galdxia como um objeto que evolui isolado, ndo conseguimos explicar estes achados, mas,
por ter diversos satélites, é possivel que estejamos vendo o resultado da acrecao de um destes
companheiros rico em poeira, indo ao encontro dos achados em Buson et al. 1993; Zeilinger
et al. 1996.

Um problema que o cédigo utilizado tem com o avermelhamento, é assumir que todos
os vetores de populagdo sao avermelhados por um mesmo parametro. Isso, claramente, é
muito hipotético, pelas razdes descritas acima, mas, por mais simplista que seja, este modelo
ajusta bem os dados, com uma pequena faixa nos comprimentos de onda proximos as linhas
[NII] e [SII] onde hd uma discrepancia entre modelado e observado (figuras 4.1 e 4.2). Esta
diferenca poderia ser remediada por um parametro extra de extin¢ao para populacdes mais

jovens e, no futuro, queremos implementa-los.
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Distribuicao do avermelhamento na banda V

0.4

na banda V (mag)

Avermelhamento

Figura 4.7: Mapa do avermelhamento na banda V, relacionado a poeira na linha de visada do objeto.
Claramente, observamos uma faixa espessa de poeira em direcdo ao centro deste objeto.

A absorcdo em MgA5143 é forte indicativo de processos de aumento de elementos do
tipo @, que na maioria das bibliotecas nao estdo incluidos. Ao que parece, o espectro modela
bem esta absorcao (figuras 4.1 e 4.2), indicando que processos a, ndo desempenharam papel
fundamental na formacao desta populacdo. Além disso, a linha em absor¢ao NaA5894 tem
contribuicdo estelar, mas também do meio interestelar e por isso é mascarada na hora do
ajuste. Vemos que h4 certa discrepancia entre as amplitudes ajustada e observada, mas que
provavelmente sdo devidas ao meio interestelar. Encontramos também evidéncias de duplos
picos nesta linha, indicando uma cinemaética do meio interestelar e das estrelas complexa.

Outro fato importante sobre os nossos dados é a presenca da absorcdao em Ha devido a
populacao estelar. Nao € claro olhando apenas o espectro as contribui¢ées que a populacao
estelar tem sobre as linhas do gds em emissdo. Porém, para que outras linhas de absorcao
como MgA5143, sejam ajustadas é necessdria a presenca de uma componente em absorcao
em Ha. Isso terd efeito no futuro quando vamos analisar o gés ionizado e os respectivos

fluxos e cinematica.
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4.2 ANALISE PRELIMINAR DO GAS IONIZADO

Ap6s a subtragdo da componente estelar, nos resta o gas em emissdo. Nele, vemos as
linhas de emissao que surgem devido aos processos de ionizacao e sdo fundamentais para
discernirmos entre as diferentes fontes.

Olhando para as linhas do [NII] e Ha, que possuem maior razdo sinal-ruido, nas diferentes
localizacoes vemos que seus perfis mudam conforme olhamos para diferentes localizacoes

do seu ntcleo, tornando ainda mais complexa o ajuste dos perfis das linhas.

4.2.1 Regido de DIG

Uma das regioes mais curiosas presente em nossos dados foi a de uma regiao onde
as linhas do [NII] e Ha sumiam, se igualando ao ruido naquele intervalo espectral, como
podemos ver na figura 4.8. Este artefato no centro da galdxia nos indica a presenca de
um DIG (diffuse ionized gas, na sigla em inglés), como ja foram encontradas estruturas em
outras galdxias (Gomes et al. 2015), porém, para sabermos se realmente se trata deste tipo de

fenomeno, temos de medir a temperatura e a densidade desta regido, bem como a largura

equivalente em Ha.

«10-20 Comparagdo entre espectro da regido central e DIG

Nuclear
— DIG

S

Fluxo (erg/cm?/s/A)

T T T T T
6300 6400 6500 6600 6700
Comprimento de onda (A)

Figura 4.8: Figura mostrando as linhas de emissdo de [NII], Ha e [SII] comparando a regido central a

regido que pode ser um DIG.

Esse comportamento das linhas é muito peculiar e, por isso, o ajuste dos perfis das linhas

nao foi feito nesta regido, sendo mascarado nos ajustes subsequentes.
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4.2.2 Cinemadtica do gés ionizado

Com a regido em DIG mascarada, impondo S/N > 6, estimado usando o desvio-padrao
em faixas de continuo antes e depois das linhas, fizemos uma madscara para o nosso cubo de
dados.

Os perfis das linhas deste objeto variam muito conforme o lugar que estamos olhando
para eles, apresentando perfis duplos, com componentes largas ou linhas muito bem ajusta-
das apenas por uma componente. Por isso, o trabalho de ajuste destas linha foi ainda mais
complexo. A fim de simplificarmos o processo de ajuste das diferentes componentes obser-
vados e facilitar a interpretacao fisica dos processos, estabelecemos vinculos cinemaéticos
entre as diferentes componentes ajustadas. Assim, resultamos em dois grupos cinematicos.

Uma vez que as condicoes iniciais estavam estabelecidas para um spaxel central, fizemos
o ajuste das trés linhas em todo cubo, comeg¢ando neste spaxel e utilizando a solucao dele
como condicdo inicial para o pr6ximo. Deste processo, resulta os ajustes das figuras 4.9, 4.10

e4.11, evidenciando a complexidade ja falada.

' 10.0

=
5
5
x
=
[

5.04

1T A\ PR BT PV PR P =
007 oY P -

6350 6400 6450 6500 6550 6600 6650 6700
Wavelength (1)

Figura 4.9: Ajuste do perfil de linhas [NII] e Ha na regido A, onde se observa apenas uma componente
para o gas ionizado. Em linhas pontilhadas pretas, o resultado do ajuste e cada uma das componentes;
em laranja, a linha demarcando fluxo nulo; em preto, mas linha sélida, o pseudo-continuo ajustado;
em azul, o espectro ajustado; e , em vermelho, a soma de todas as componentes ajustadas. Como
podemos ver, nosso método € efetivo em capturar o comportamento das linhas.

Um dos resultados interessantes que obtemos pela anélise da figura 4.10, é que o fato de
termos componentes mais largas em [NII] também, é um indicio de que essa contribui¢do
ndo venha de uma contribuicao de uma regiao de linhas largas como a dos AGNs tradicionais
descritas em Peterson 1997, uma vez que essas linhas aparecem apenas em regioes de

baixissima densidade. Além disso, a dispersdo de velocidades encontrada nao é da ordem
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Figura 4.10: Ajuste do perfil de linhas [NII] e Ha na regido B, onde se observa duas componentes para
cada uma das linhas: uma mais larga e outra estreita. O esquema de cores segue o mesmo parao que
o da figura 4.10 e, novamente, o espectro é bem ajustado pelo modelado.

Flux density (102! erg s ' e

6350 6400 6150 6500 6550 6600 6650 6700
Wavelength (1)

Figura 4.11: Ajuste do perfil de linhas [NII] e Ha na regido C, onde se observa duas componentes
para cada uma das linhas: as duas com larguras comparaveis, porém, com um offset na velocidade.

O esquema de cores segue 0 mesmo pardo que o da figura 4.10 e, novamente, as linhas sdo bem
ajustadas.

daquelas encontradas em outras galdxias com nucleo ativo onde a componente larga tem
dispersao de velocidades maiores do que 1000km/s.

O fato de existirem perfis duplos como os da imagem 4.11, nos indicam que o gés esta
passando por perturbacoes e a cinematica no centro € muito complexa. Assim, precisamos
ajustar modelos cinematicos, para entender, no futuro o que estd acontecendo no centro

deste objeto.

Quando olhamos, na figura 4.12, para o y> minimizado no ajuste, notamos que a grande

29



Capitulo 4. Resultados e Discussao

maioria dos spaxeis foi bem ajustada pelos perfis de linha assumidos, nos dando confiabili-

dade nos resultados encontrados.

E !

-1.5 -1.0 -0.5 0.0 +0.5 +1.0 +1.5

arcsec

Figura 4.12: Mapa do y? minimizado obtido no ajuste das linhas. Podemos ver que em todo o FoV ele
fica préximo de zero, garantindo que as linhas foram bem ajustadas. Os pontos onde temos regides
brancas é onde os spaxeis ou foram mascarados ou o ajuste ndo foi bem sucedido.

Com este método, conseguimos saber a cinemética do gés neste objeto através do ajuste
das linhas, obtendo a velocidade e a dispersdo de velocidades do gas. Vemos os resultados
destes ajustes para a primeira e segunda componentes da figuras 4.13 e 4.14, respectivamente.

A primeira constatagdo quando olhamos para a figura 4.13 é um perfil de velocidades que
se encaixa com um modelo de rotacao, sendo a esquerda a componente se deslocando na
direcdo do observador e a direita, se afastando do observador. Este cenério concorda com um
disco de gés ionizado em rotagdo. Vemos que a dispersao de velocidade dessa componentes
é muito regular através do cubo, dando indicios de ser uma uma componente que sofreu
poucas perturbacoes.

Pela figura 4.14, ndo observamos um padrao claro de rota¢gdo ordenado. Esta, portanto,
deve ser uma componente mais turbulenta do gés, apresentando vérias assimetrias no mapa
de velocidades. Além disso vemos dois comportamentos no mapa da dispersdo: na parte

superior, as dispersdes sao maiores, alargando as linhas; na parte inferior as linhas tem
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Distribuicao da velocidade (componente 1) Distribuigao da dispersio de velocidades (componente 1)

400 4257

140

:

100 s0

200 415

200

Velocidade (km/s)

Figura 4.13: Resultados para a velocidade (painel esquerdo) e dispersao de velocidades (painel direito)
para uma das componentes. O mapa das velocidades indica um perfil de rotagdo, com moédulo das
velocidades crescendo conforme nos afastamos do centro.

Distribuisao da velocidade (componente 2) Distribuigao da disperso de velocidades (componente 2)

200

Velocidade (km/s)

Velocidade (km/s)

200

15 ~100

25 ~200

Figura 4.14: Resultados para a velocidade (painel esquerdo) e dispersdo de velocidades (painel direito)
para a outra componente. Observamos que o mapa de velocidades é muito mais cadtico que o da outra
componente. Além disso, o mapa da dispersao de velocidades aparenta uma regido com componentes
estreitas fazendo fronteira com uma outra regido onde o alargamento das linhas é maior.

largura comparéavel a da primeira componente.
No futuro, queremos fazer o ajuste de modelos cinemaéticos para estas componentes a

fim de entender melhor os fendmenos envolvidos nestes processos e, também, encontrar
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através deste processo assimetrias ou outros componentes capazes de nos fazer entender o

que acontece na galaxia.
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Conclusao

A galdxia NGC 6868 é um objeto muito interessante com inimeras complexidades na
sua estrutura e processos de formacao. Outro ponto muito interessante € o fato de ter sido
observada em todo o espetro eletromagnético, tendo um panorama do que acontece nela e
no seu ambiente indo do raio-X até o radio. Nossas observacoes no intervalo de comprimento
de onda no visivel nos possibilitaram realizar a sintese de populacao estelar espacialmente
resolvida, bem como fazer uma andlise cinematica preliminar do gas em emissao presente
na regido central deste objeto.

Através da sintese da populacao estelar, encontramos que:

* Apopulacdo dominante no centro de NGC 6868 é velha e rica em metais (~ 10Gyr,2.0 Z),

em acordo com o que se espera em galdxias elipticas.

* A componente jovem encontrada pode ser explicada tanto por uma formacao estelar
muito recente devido a uma acrecao de gés frio que foi comprimido e transformado
em estrelas, pela auséncia das estrelas BHB nos modelos de SSP utilizados, ou ainda,

um mero problema de ruido.

¢ O fato daidade média ser menor onde a metalicidade é maior vai de encontro com o
que esperamos, uma vez que onde as populacdes mais jovens foram formadas com o
gds enriquecido pelas estrelas que ja explodiram em supernovas.

* Nao é encontrada a presenca de uma lei de poténcia.

» A presenca de uma faixa de poeira no centro da galéxia estd de acordo com estudos

prévios.
A andlise preliminar do gés ionizado nos diz que:
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* A cinemética do gas no centro de NGC 6868 tem muitas complexidades apresentando

perfis duplos e componentes largas.

* Ha um regido onde as linhas de emissdo desaparecem do espectro deste objeto. Uma
das hip6teses que pode explicar é a de que esta é uma regidao de DIG, mas outras

medidas mais robustas sdo necessarias.

e Uma das componentes do gds ionizado aparenta estar organizado num disco em

rotacao no centro da galéxia.

* A outra aparenta ter um comportamento muito mais turbulento, aparentando ter duas

regioes mais claras que se diferenciam pela dispersao das linhas.

* Nao é encontrada uma componente larga que seja comparéavel as dispersoes de velo-
cidade encontradas em AGNss tipicos, desfavorecendo o cendrio de ioniza¢ao por um
LLAGN.

Para o futuro, seria interessante, ajustar modelos cinematicos a fim de entender de que
forma o gas estd organizado no centro deste objeto. Os mapas de canais podem, também,
nos ajudar a entender a cinemdtica do gas. Além disso, examinar os diagramas diagnéstico e
comparar com modelos de ionizacao em cada regido. Também se quer analisar a cinemadtica
estelar e medir os coeficientes de Lick, para sabermos como ocorreu a evolucao quimica

desta populacao.
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