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Resumo

As Lyman Break Analogs (LBAs) sdo sistemas starburst em baixo redshift, experimentando processos
intensos e continuos de formacao estelar, geralmente como resultado de uma fusdo. Essas galdxias sdo
selecionadas com base no alto brilho superficial e na alta luminosidade no UV distante (far-UV). Estu-
dos anteriores mostraram que essas LBAs s@o sistemas relativamente livres de poeira, com metalicidade
relativamente baixa, baixa massa estelar e alta sSSFR. Através do estudo das suas propriedades fisicas,
podemos entender processos similares que ocorrem em sistemas que dominam a densidade da taxa de
formacio estelar cosmica em alto redshift, como as galdxias Lyman Break (LBGs). Essas galdxias sdo
os melhores tracadores da evolugdo de galaxias no inicio do universo, no entanto o seu estudo é muito
complexo por causa de suas distdncias. Uma maneira de estudar essas galdxias ¢ através de suas andlo-
gas em baixo redshift, que nos oferecem bons laboratdrios locais para descobrir 0s processos fisicos que
estdo operando neste tipo de galdxias starburst.

Foram observadas duas amostras de LBAs em z ~ 0.3 usando o espectrografo X-Shooter no VLT (Very
Large Telescope) para obter espectros de resolucdo média no UV-azul (UVB), no 6ptico (VIS) e no in-
fravermelho préximo (NIR). Nesta tese, estudamos as propriedades fisicas desses espectros, incluindo
as taxas de formacao estelar (SFR), as abundancias de Oxigénio e Nitrogénio determinadas pelo método
direto ou sensivel a temperatura, e os métodos de linhas fortes, massa dinamica, dispersao de veloci-
dade do gés e taxas de supernovas. Também determinamos a idade, metalicidade e massa estelar destes
sistemas a partir de modelos de Populagdes Estelares Simples (SSP). Por meio da absorcdo das linhas
do dubleto de [MgllI]2796,2803 no UV, analisamos a ocorréncia de outflows atribuidos a processos de
feedback por supernovas, assim como as taxas de massa dos outflows. Em média, as abundancias do mé-
todo direto concordam com os valores obtidos pelos métodos de linhas fortes, mas existe uma dispersio
significativa. Além disso, as LBAs t€m altas taxas de formacao estelar, altas densidades de formacao es-
telar e apresentam fortes outflows. Finalmente, descobrimos que as LBAs apresentam offsets nas razdes
de linhas no diagrama BPT, e mostram que esses offsets provavelmente resultam da combinagdo de um
aumento nas densidades e pardmetros de ionizacao, e um excesso de N/O. Mostramos que uma pequena
parte do excesso de N/O pode estar relacionada a atividade de estrelas Wolf-Rayet, mas a maioria é pro-
vavelmente devida a acrecio de gds pobre em metais. Nossas descobertas podem explicar caracteristicas

semelhantes observadas em LBGs em alto redshift.

Palavras chaves: Galdxias: starburst; Taxa de Formacgao Estelar; Abundancias; Outflows.
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Abstract

Lyman Break Analogs (LBAs) are starburst systems at low redshift undergoing intense and continuous
processes of star formation, usually as a result of a merger. These galaxies are selected on the basis of
high surface brightness and high luminosity in the far-UV. Previous studies have shown that these LBAs
are relatively dust-free systems, with relatively low metallicity, low stellar mass and high sSFR. Through
the study of their physical properties we can understand similar processes that happen in systems that
dominate the cosmic star formation rate density at high redshift, such as the Lyman Break Galaxies
(LBGs). These galaxies are the best tracers of galaxy evolution in the early universe, however their study
is very complex because of their distances. One way to study these galaxies is through their analogues at
low redshift, which offer us good local laboratories to discover the physical processes that are operating

in these kind of starburst galaxies.

We observed two samples of LBAs at z ~ 0.3 using the X-Shooter spectrograph at the VLT (Very Large
Telescope) to obtain medium resolution spectra in the UV-blue (UVB), optical (VIS) and near-infrared
(NIR). In this thesis we study the physical properties of LBAs from these spectra, including their star for-
mation rates (SFR), oxygen and nitrogen abundances determined from the direct or temperature-sensitive
method and the strong-line methods, dynamical mass, gas velocity dispersion and supernova rates. We
also determined age, metallicity and stellar mass of these systems from Simple Stellar Population models
fits. By means of the [Mgll]2796,2803 absorption lines in the UV we analize the occurrence of outflows
attributed to supernovae feedback processes, and the mass outflow rates. On average the direct method
abundances agree with the strong line values, but there is a significant scatter. The LBAs furthermore
have high star formation rates, high star formation densities and present very strong outflows. Finally,
we find that the LBAs have offset line ratios in the BPT diagram and show that these offsets likely result
from the combination of increased densities, ionization parameters and excess of N/O. We show that a
small part of the excess N/O can be related to Wolf-Rayet activity, but that the majority is probably due to
the accretion of metal poor gas. Our findings can explain similar characteristics observed in high redshift

Lyman Break Galaxies.

Keywords: Galaxies: starburst; Star Formation Rate; Abundances; Outflows; Supernovae Rate.

1X






Sumario

Agradecimentos . . . . . . . L. L e e e e e e v
Resumo . . . . . . . e e vii
ADSIIact . . . . L e e e e ix
Listade figuras . . . . . . . . . o L e e e xiv
Listadetabelas . . . . . . . . . . e Xxii
Listadesiglas . . . . . . . . . . e e e e e XXV
Notaghes € CONVENCOES . . . . v v v v v v v v e e e e e e e e e e e e e e e e XXVi
1. Introducio 1
1.1. Estrutura Cosmoldgica . . . . . . . . . . . . . e e 1
1.1.1. Recombinac@o . . . . . . . . . . . . . . e 1

1.1.2. Desacoplamento dos foténs e Reionizacdo . . . . . . . ... ... ... ..... 2

1.2. Asprimeirasestrelas . . . . . . . . . . ... e e 3
1.2.1. Hidrogénio molecular . . . . . ... ... ... . ... ... 5

1.3. Teoriade formacdode galdxias . . . . . . . . . . . . .. ... ... 6
1.3.1. Infalldegds. . . . . . . . . . . . e e 6

1.3.2. Modo de acrecio frio: “Cold Mode” . . . . . ... ... ... .. ... . ... 7

1.3.3. Modo de acrecdo quente: “Hot Mode” . . . . . ... ... ... ........ 7

1.3.4.  Acrecdo de fluxo frio: “Cold Flow Accretion” . . . . .. . ... ... ..... 8

1.3.5. Acre¢do global e Formacdoestelar . . . . ... .. ... ... .......... 9

1.3.6. Feedback (Outflows) . . . . . . . . . . . . . . . . o 11

1.3.7. Feedbackpor AGNs . . . . . . . .. .. ... . 12

1.3.8. Taxade formacdoestelar (SFR) . . . ... .. ... .. ... ... ....... 13

1.3.9. Taxade formacdo estelar especifica . . . . .. ... ... ... ... .. ... 15
1.3.10. Densidade de formagdoestelar . . . . . . . ... ... ... ... ... ..., 16
1.3.11. Bimodalidade das galdxias . . . . . . . . . . ... . ... ... ... ..., 18

1.4. Observagdes de galdxias em alto redshift . . . . . . .. .. .. ... ... ... 21
1.4.1. Primeiras galdxias . . . . . . . . . . . . . e e 21
1.4.2. Formacgdo estelar em alto redshift . . . . .. .. .. ... ... .. ....... 23

X1



Sumario

Xii

1.4.3. LymanBreak Galaxies . . . . . . ... ... ... . ... ... ...,
1.5. Anélogas locais: Lyman Break Analogs . . . . . ... ... ... ... ... ... ...

1.6. Objetivos e estruturadestatese . . . . . . . . . . . oLl e

Selecao das amostras e observacoes

2.1. SelecAo das amostras . . . . . . . . . ... e e e e
2.1.1. Luminosidade e Brilho Superficial: . . . . ... ... ... ... ... . ....
2.1.2. Diagramas BPT . . . . . . . .. ... L

2.2, ODSEIVagles . . . . v i e e e e e e e e e e e e e e e e
2.2.1. Espectrografo X-Shooter . . . . . . ... L o
222, Modosdeobservago . . . . . . . . ... e e e e e
2.23. Tamanhoeposiciodoslit . . . . . .. . . . . . . .. ...

2.3. Redug@odosdados . . . . . . . . . ..
23.1. Pipeline . . . . . . . . e e e e
2.3.2. Recipes . . . . . . . e
2.3.3. Imagensdecalibracdo . . . . . ... .. .. ... ...
234, Software . . . . ... e
2.3.5. Classificacdo dos arquivos e execugdo do pipeline . . . . . . . ... ... ....
2.3.6. Extrac@o dos eSpectros . . . . . . . . i . i e e e e

2.4. Correcdo por absorcao tellrica . . . . . . . . . . .. oL

2.5. Normalizagdo dos espectros entre os bragos . . . . . . . . . . . .. ... ...

2.6. Extincdo galdctica . . . . . . . . . .. e
2.6.1. Extin¢do extragaldcticanoUV . . . . . . .. ... L oo

2.7. Discuss@oeresultados . . . . . . ...
2.77.1. Espectros IDe2D . . . . . . . ... e
2.7.2. Galdaxias starburst € post-starburst . . . . . . .. ..o

Medida de linhas espectrais e ajustes do continuo

3.1. Medidas de linhasdeemiss@o . . . . . . . . . . . .. . L

3.2. Medidasdelinhasdeabsorcdo . . . . ... ... .. ... ... ... ...

3.3. Ajustesdemodelos SSPs . . . . . . ..

3.4. Correcido de linhas de emissdo por absor¢doestelar . . . . . .. ... ... ... ....

3.5. Resultados . . . . . . L
3.5.1. CorrecdodaabsorciodeHaoeHB . . . . .. ... ... ... ... ... ....

3.5.2. Idades, metalicidades e massas . . . . . . . . . . . . i i e e

Propriedades das amostras

4.1. EXtinCA0 pOr POCITA . . . . . o v v i i e e e e e e e e e
4.1.1. Extin¢do de linhas de emissdo do Hidrogénio . . . . . . ... ... ... ....

4.2. SFR a partir de linhas de emissdo (He, Pa) e do continuo (FUV,MIR) . . . . . ... ..
42.1. SFRapartirdalinhaHe . . . .. ... ... 0 o o
422. SFRapartirdalinhaPac . . . . . . ... ... oo

33
33
34
35
36
36
43
45
47
47
47
49
52
52
53
57
63
64
67
68
69
87

93

93
100
101
104
106
106
107



Sumario

4.2.3. Comparacdo com outros indicadoresdaSFR . . . . . . ... ... ... . ...
4.3. Tamanho das galdxias, massa estelar e massa dindmica . . . . .. ... ... ... ...
4.3.1. Tamanhos das LBAs: half-light radius . . . . . . . . . ... ... ... .....
4.3.2. Dispersdaode velocidadedogas . . . .. ... .. ... ... ... .......
4.3.3. Massasdindmicaeestelar . . . . . ... ... Lo
434. sSFRdasLBAs . . . . . . . . . e
4.4. Discussdoeresultados . . . . . ... e
44.1. Excessodecor: E(B-V) . . . . . . .. . ...
442, Tamanhos € MaSSAS . . . . .+« c v v v e e e e
443. SFResSFR . . . . . . . e

. Métodos de determinacao de abundancias no gas ionizado

5.1. Métodos de linhas fortes . . . . . . . . ... ..

5.2. Outros diagndsticos nebulares . . . . . . . .. ... ... ... ..

5.3. Métododireto . . . . . . . ... e e e
5.3.1. AbundinciadarazdaoO/H: . . . . . . . . . . . ... ... ...
5.3.2. Abundinciadarazdao N/O: . . . . . . . . . . ... oo

5.4. Determinacdo das abundancias . . . . . . . ... ... L
5.4.1. Determinacdo da temperatura e densidade eletronica (Te,ne) . . . . . . . . . ..
5.4.2. Indiceseabundidncias . . . . .. ... ...
5.4.3. Diagn6sticos de linhas fortes (N2 e O3N2) e método direto . . . . . . . .. ...
5.4.4. Diagnésticos nebulares usando: R23,032eq . . . . . . . ... ... ...
5.4.5. Diagnésticos nebulares usando os indices: R2, R3, R23, 032, N2e O3N2 . . . .

5.5. Discuss@oeresultados . . . . . . .. L
5.5.1. Relacdo massa-metalicidade MZR) . . . . . ... ... ... ... .......
5.5.2. Comparagao entre o método direto e calibracdes empiricas comumente usadas
5.5.3. Diagramas BPT (Baldwin-Phillips-Terlevich) . . . . . ... ... ... .. ...
554. Razao: N/O . . . . . . . e e

. Evidencia da ocorréncia de outflows por SNe e populacoes Wolf-Rayet

6.1. Bstrelasdealtamassa . . . . . . . . . ...
6.1.1. Estrelas massivas na sequéncia principal: OeB . . . . . ... ... ... ...
6.1.2. Estrelas pds-sequéncia principal: Gigantes, Supergigantes e Hipergigantes . . . .
6.1.3. BEstrelas Wolf-Rayet . . . .. ... ... ... ... ... ... ... ...,

6.2. Taxade Supernovas a partir de linhasde [Fell] . . ... .. ... ............
6.2.1. SNR a partir da linha [Fell]1.26um . . . . . . ... ... ... ... ......

6.3. Outflows MgIL) . . . . . . . . e

6.4. Outflows POr SUPEINOVAS . . . . .« v v v v vt e e bt e e e e e e e
6.4.1. Perfil P-Cygni . . ... .. . .. . .. e
6.4.2. Velocidadesdos outflows . . . . . . .. . .. .. ... ...
6.4.3. Curvadecrescimento . . . . . . . . . . . ittt e e e
6.4.4. Colunadedensidade . . . ... ... ... . ... ... ... .

173
173
175
176
177
180
180
182
183
183
184
187
189

Xiii



Sumario

6.4.5. Razd@odemassadosoutflows . . . . . . . . ... e
6.5. Caracteristicas Wolf-Rayet . . . . . . . . . . . . . .. ... ... ..
6.5.1. Galaxias Wolf-Rayet . . . . . . ... ... .. L
6.5.2. Numero de estrelas Wolf-Rayet

6.6. Andlise e diSCUSSAD . . . . . . . . .. e e e e e e e e

6.6.1. Propriedades fisicas e conseqiiéncias dos outflows . . . . . . . . ... ... ...
6.6.2. Numero de estrelas WR vs. Metalicidade . . . . . ... ... ..........

7. Discussao geral

8. Conclusées

A. Ajustes de linhas de emissao

B. Ajustes de modelos SSP no intervalo 3500 - 6780 A

C. Correcao das linhas Ha e HB pela absor¢ao do continuo estelar

Referéncias

X1V

209

219

225

257

273

281



Lista de figuras

1.1.
1.2.
1.3.
1.4.
L.5.

1.6.
1.7.
1.8.
1.9.
1.10.
1.11.
1.12.

1.13.
1.14.

1.15.
1.16.

1.17.

1.18.
1.19.

1.20.
1.21.
1.22.

Recombinacdodo Universo . . . . . . . . . . . . ... 2
Reionizacdo do Universo . . . . . . . . . . . .. e 3
Taxa de resfriamento por unidade de volume para o hidrogénio molecular . . . . . . .. 6
Histéria da taxa de acrecdo do gas: total, cold mode € hot mode . . . . . . .. ... ... 8
Diagrama das regides de dominio para cada modo de acrecdo, em fun¢do da massa do

haloe o redshift . . . . . . . . . . e e e e 9
Densidade da taxa de acrecdo global em halos e galdxias em funcdo do redshift . . . . . 10
SFR média e SFH em funcdo da massa do haloe o redshift . . . . . ... .. ... ... 10
Evolucdo da fungdo de massa estelar no intervalo z = 0 — 8. E observagdes da SFR césmica 11
SFR média para galdxias em halos de uma dada massa, em funcdo do redshift . . . . . . 11
Func¢do de luminosidade de galdxias e halos de matériaescura . . . . . . .. ... ... 13
sSFR para galdxias com massas estimadas no intervalo de 10%4Mg - 10M, . . .. .. 16
ps Fr como uma fungdo do redshift, mostrando a SFH do Universo. E evolugao da den-

sidade de massa estelar com o redshift . . . . . . . . ... ..o 17
[lustracdo da bimodalidade das galdxias . . . . . .. .. ... ... ... ........ 18
Representacdo esquematica da origem da bimodalidade em cor (ou SFR, ou idade) em

funcdodamassadohalo . . . . .. ... o 20
Possivel cendrio da evolucdo das galdxias da sequéncia azul a sequéncia vermelha . . . . 20
Relacdo entre a sSFR e a massa, para uma amostra de galaxias obtida do SDSS, com

SFRs medidas com o GALEX . . . . . . . .. ... ... .. 21
Representacdo esquematica do cénario de formacdo das primeiras galdxias, em halos de

matéria escura com massas ~ 108Mg, que colpasaramemz ~ 10 . . . . ... ... ... 22
Evolucdo da pspg em alto redshift . . . . . . . . . ... 23
Histéria da formagdo estelar césmica, a partir de medidas do rest-frame no FUV, IR e

FUVHIR . . . e 24
Exemplodeumespectrode LBG . . . . . . . .. ... o L. 25
[lustracdo do método “Lyman-break” para galdxias isoladas em alto redshift . . . . . . . 26
Brilho superficial no FUV vs. sSFR, para215 UVLGs . . . ... ... ... .. .... 27

XV



Lista de figuras

XVi

1.23. Brilho superficial vs. luminosidade no FUV, para ~ 300000 starbursts em baixo redshift,
do levantamento do GALEX eoSDSS . . . . . . . . ... . o o oo

2.1. Brilho superficial vs. luminosidade das LBAs, ambasno FUV . . . . ... .. ... ..
2.2. Diagrama BPT-NII para ~ 53000 galaxias em z < 0.3 do levantamento do SDSS . . . . .
2.3. Posicdo no céu de quatro dos objetos candidatos a serem obervados durante a noite do
15deMarcode 2016 . . . . . . . . . ..
2.4. Espectrografo X-Shooter . . . . . . . . . . ...
2.5. Efeitodo IFU sobaluz que vemdotelescépio . . . . . . . . ... ... ... ......
2.6. Layout 6ptico do X-Shooter para seus trés bragcos espectroscopicos . . . . . . . . . . . .
2.7. Representacdo esquematica do modo de observacido “nodding” do X-Shooter. E combi-
nacdo do espectro nodding em duas diferentes posicdes . . . . . . ... ... ...
2.8. Posicdo do slit para os objetos SDSS015028 e SDSS021348 . . . . . . ... ... ...
2.9. Imagens decalibracdoparao VIS . . . . . .. . ... L o oL
2.10. Imagens produto dos recipes: lingain, mdark, mbias e predict . . . . . . . ... .. ...
2.11. Imagens produto dos recipes: orderpos, mflat, 2dmap e wavecal . . . . . . .. ... ..
2.12. Espectro (UVB + VIS + NIR) da galaxia SDSS005527 ap6s a reducdo dos dados . . . .
2.13. Exemplo do ajuste usado na determinacdo do seeing da estrela standard teldrica obser-
vada para o objeto BPT03, no UVB. . . . . . ... ... .. .. .. .
2.14. Determinagdo do seeing da standard telirica observada para o objeto BPT03, no UVB,
VISeNIR . . . . . e
2.15. Regido do espectro 2D no UVB da galdxia SDSS235347, mostrando as possiveis aber-
turas para a realizacdo da extracdodoespectro . . . . . . . . . .. ...
2.16. Sistema S09 (merger System) . . . . . . . ..o e e e e
2.17. Espectro sintético de absorcao do céu, calculado entre 0.3 e 30 um com o LBLRTM, com
resolucao R~10000, e baseado na média do perfil anual do Cerro Paranal . . . ... ..
2.18. Processo de corre¢do por absorcdo teldrica no VIS para a galdxia SDSS210358, usando
aferramenta “Molecfit” . . . . . . . . . . e e
2.19. Processo de correcdo teldrica da galdaxia BPT10 . . . . . .. ... ... ... ......
2.20. Comparagao entre varias regides dos espectros observados VIS e NIR da galdxia BPT10,

afetadas pela absorcdo tellirica, e SUA COITECAO . . . . . . . . . v v v v vt e

55

62

2.21. Correcao da diferenga de fluxo entre os espectros UVB-VIS e VIS-NIR da galdxia SDSS210358

2.22. Resultado da correcao da diferenca de fluxo entre os espectros UVB, VIS e NIR, da
galdxia SDSS210358 . . . . . . . .
2.23. Extincdono UV de Seaton 1979 . . . . . . . . . . .. ...
2.24. Lei de extingdo interestelar proposta por Nandy etal. (1975) . . .. ... ... ... ..
2.25. Curvas de extin¢do interestelar normalizadas, cobrindo um intervalo de comprimento de
ondadesdeoFIRaté o UV . . . . . ... ... ... o oo oo
2.26. Curva de extingdo da SMC proposta por Prevotetal. (1984) . . . ... ... ... ...
2.27. Imagens das 32 LBAs estudadas, obtidas pelo SDSSno VIS . . . ... ... ... ...
2.28. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT0O3 e BPTO8 . . ... ... ..
2.29. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT09 e BPT10 . . . . . ... ..

63



2.30
2.31
2.32
2.33
2.34
2.35
2.36
2.37
2.38
2.39
2.40
241
242
243
244
245

2.46.

3.1.

3.2

3.3.

3.4.

3.5.

3.6.

3.7.

3.8

3.9.

4.1.
4.2.

4.3.
4.4.

Lista de figuras

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT11 e BPTI15 . .. .. ... ..
. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT20e BPT23 . . . . .. .. ..
. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT26 e HST03 . . . . . . .. ..
. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias S01_2eS04_1 . . . .. ... ...
. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias S04_2eS09_1 . . ... ... ...
. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias S09_II e SDSS001009 . . . . . ..
. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS001054 e SDSS004054

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS005439 e SDSS005527

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS015028 e SDSS020356

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS021348 e SDSS032845

. BEspectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS035733 e SDSS040208

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS143417 e SDSS210358

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS214500 e SDSS231812

. Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS232539 e SDSS235347

. Ajustes das linhas HS e Hy, e o tripleto Ha, NI16549,6583, para a galdxia S04_1

. Espectros rest-frame de LBAs que apresentam caracteristicas de galdxias post-starburst,
nointervalo 3750-4140 A . . ... L
Idem Figura2.45 . . . . . . . . e

Ajustes das linhas HB, OI13726,3729, Ha, N116549,6583, para a galaxia SDSS231812
Ajustes de linha para o dubleto: OII3726,3729, correspondente a galaxia SDSS005527 .
Razdo entre o continuo nebular e o continuo total em fungdo do comprimento de onda,
para um modelo de Starburst99 (Z = 0.020, burst = 10°My) em varias idades . . . . . .
Exemplo dos ajustes dos modelos SSP no espectro da galdxia BPTO3, na regido: 3500 -
6780 A o
Exemplo dos ajustes da linha HS no processo de corre¢do pela absor¢do do continuo
estelar, para a galaxias BPT23 . . . . . . . . . . ... ... ... ...
Exemplo dos ajustes de linha do tripleto NI16549, Ha, NI16583, no processo de correcao
pela absorcdo do continuo estelar, para a galdxia BPT23 . . . . . .. ... ... .. ...
Comparacao do fluxo de Ha e HB antes e depois da correcdo das linhas pela absor¢do do
continuo estelar . . . . . ... L. e e
Resultados das metalicidades, massas estelares e idades, obtidos dos ajustes de modelos
SSPs no intervalo de comprimento de onda 3500 - 6780 A: idades vs. massas, idades vs.
metalicidades . . . . . . ... e e
Histogramas dos resultados obtidos dos ajustes SSPs, no intervalo de comprimento de
onda3500- 6780 A . . . ...

Lei de extingdo em func¢do do comprimento de onda paraa MW, LMC e SMC . . . . . .
Lei de Extin¢do derivada da Equacdo 25 de Calzetti et al. (1994), comparada com as leis

deextincilodaMWedaLMC . . . . .. ... ...
Comparagio entre as diferentes curvas de extingdo k(1), implementadas no hyperz . . . .

Processos de emissdo e absor¢do do 4tomo de Hidrogénio . . . . . . ... .. ... ...

90
91

94
94



Lista de figuras

45.

4.6.

4.7.

4.8.

4.9.

4.10.

4.11.

4.12.

4.13.
4.14.

4.15.

4.16.

4.17.
4.18.

5.1

5.2.

5.3.

5.4.

5.5.

5.6.

5.7.

5.8.

5..

5.10.

5.11.
5.12.

XViil

Transi¢cdes responsdveis por algumas linhas das diversas séries: Lyman, Balmer, Pas-

chen, Brackette Pfund . . . . . . ... ... 116
Decremento Balmer . . . . . . . . . . . 118
Decremento Paschen-Balmer . . . . . . ... ... ... ... L oL, 119
Possiveis cendrios na determinagdo dos valoresde E(B— V)gas . . . . . . . . .. .. .. 130

Comparagdes entre os valores de E(B—V),4, obtidos a partir das razoes Pac/Ha e Ha/HB,

e entre E(B — V), obtido a partir dos ajustes dos modelos SSPs e arazao Ha/HB . . . . . 131
Comparagao entre as massas estelares obtidas dos ajustes dos modelos SSPs e as massas
obtidas do SDSS . . . . . e 132
Comparacao do tamanho, a dispersao de velocidade do gés e a massa dindmica das LBAs,

com a massa estelar obtidado SDSS . . . . . ... oo oL 132
Histograma da taxa de formacdo estelar (SFR), obtida através dos quatro indicadores
explicados nasecdo 4.2 . . . . . . Lo 134
Comparacdo entre as SFRs obtidas a partir das linhas HeePaar . . . . . . . .. ... .. 135
Comparacdo entre SFR(Ha) o, € SFR(Hayc0rr+22um), € entre SFR(Ha@) o € SFR(Ha o+
22UM) o ot e e e e e e e e e e 135
Comparacdo entre S FR(Paa)corr € S FR(Hyncorr + 22um), e entre S FR(Paa)cq,r €
SFR(HQcorr +22UM) . . . . oo o e e e e e e e e e 136
Comparacdo entre S FR(H®)correctea € SFR(FUV) . . . . . . ... . . .. 137
Comparacdo entre SFR(Ha) e SFRpordrea . . . . . . . ... ... ... ... ..... 137
Histograma da taxa de formacao estelar especifica (sSSFR), e comparagdo deste parametro
comamassaestelardasLBAs . . . . . ... Lo L o 138
R vs. n., obtidos pelo método proposto por Sanders et al. (2016) . . . . ... ... ... 148
Comparacdo entre as determinacdes de n.(SI) e n(OIl) . . . . . ... ... ... ... 148
Histograma da densidade eletronica: ne(SII) . . . . . . . ... .. ... ... ... ... 150
Histogramas de Tc(OIll) e T(OIL) . . . . . . . . . .. . . o o .. 150
Comparacao entre n.(SII) e as temperaturas electronicas: T.(Olll) e T.(OIl) . . . . . . . 151

Comparacao da abundancia de Oxigénio inferida com base nas calibracdes com os indi-

cesN2e O3N2 . . . . . e 153
Comparacdo entre a determinagdo da abundancia pelo método direto e as determinagdes
usandoosindices N2 e O3N2 . . . . . . . . . . . . L 153
Parametro de ionizagdo vs. indice O32 e abundancia quimica. Pardmetros determinados
usando o método de Kobulnicky & Kewley (2004) . . . . . .. . ... ... ... .... 155
Relagdo entre os indices: R2, R3, R23, 032, N2 e O3N2, e a metalicidade calibrada com
ométodo de Curtiet al. (2017) . . . . . . . . . . e 156
Comparacido entre as abundancias determinadas com o método de Curti et al. (2017) e os
métodos de Kobulnicky & Kewley (2004) edireto(Te) . . . . . .. ... ... ... .. 157
Relagdo entre os indices R23 e 032, e entre o indice O32 e a massa estelar das LBAs . . 158
Relacdo entre a massa estelar obtida do levantamento do SDSS e a abundancia obtida

usando o método de linhas fortes baseadonoindice N2 . . . . . . . . . ... ... ... 160



5.13.

5.14.

5.15.

5.16.

5.17.

5.18.
5.19.

5.20.

6.1.

6.2.
6.3.
6.4.
6.5.
6.6.
6.7.
6.8.
6.9.

6.10.
6.11.
6.12.
6.13.
6.14.
6.15.
6.16.
6.17.
6.18.
6.19.

6.20.

6.21

6.22.
6.23.

Lista de figuras

Relacdo entre a massa estelar obtida do levantamento do SDSS e a abundancia obtida
usando o método de linhas fortes baseado no indice O3N2 . . . . ... ... ... ... 160
Relacdo entre a massa estelar obtida do levantamento do SDSS e a abundancia obtida
usandoométododireto . . . . . ... L 161
Comparagdo entre as abundancias determinadas usando as calibracdes de Curti et al.

(2017) epelométododireto . . . . . . . . ... 162

Diagrama BPT-NII das LBAs estudadas, apés a correcdo de HB e Ha pela absor¢do do
continuo estelar, e sem incluirosdois AGNs . . . . . . . . . . . .. ... ... ... 164
Diagrama BPT-SII das LBAs estudadas, apds a correcdo de HS e Ha pela absor¢do do
continuo estelar, e sem incluiros dois AGNs . . . . . . .. . ... oL L. 166
Diagramas BPT para os objetos com determinagdesde ge N/O . . . . . . .. ... ... 167
Medida direta da abundancia de N/O versus indicadores de linhas fortes: N202, N2S2 e
N2 168
log(N/O)irec: versus a massa estelar e a abundancia de Oxigénio determinada pelo mé-
tododireto . . . . . . ... e 170

Trajetorias evolutivas de estrelas com diferentes massas, obtidas através de modelos que
incluem rotag@o e uma metalicidade inicial solar . . . . . . . . ... ... ... ... .. 177
Trajetorias evolutivas de estrelas massivas da SMC e de estrelas WR na Via Lactea . . . 179

Predi¢bes dos modelos de Schaerer & Vacca (1998), incluindo estrelas bindrias massivas 180

Representacdo da formacdo de um perfil P-Cygni devidoaumvento . . . . . ... ... 184
Perfis do dubleto MglI2796,2803 . . . . . . . . . . . . ... 185
Perfis do dubleto [Mgll]2796,2803 - Continuagdo. . . . . . . . . . . .. . .. ... ... 186
Perfis do dubleto [MglI]2796,2803 - Continuagfo. . . . . . . . . . . . ... ... .... 187
Representacdo da largura equivalente (W) de uma linha de absor¢do . . . . . ... ... 188
Exemplo de curvade crescimento . . . . . . . . ... ... 189
Curvade 7 vs. FQ2T0)/F(T0) . . .« o o o e e e e e e e e 190
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galdxia SDSS005527 . . . . . . .. ... .. 195
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galdxia SDSS015028 . . . . . .. ... ... 196
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galdxia SDSS210358 . . . . . . .. ... .. 196
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galaxia HST03 . . . . ... ... ... ... 197
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galaxia BPT10 . . . .. ... ... ... .. 197
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galaxiaS09_I1 . . . . . . ... ... ... .. 198
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galdxia SDSS020356 . . . . . ... .. ... 198
Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galdxia SDSS040208 . . . . . . .. ... .. 199
Excesso de fluxo do blue bump e do red bump versus os fluxos determinados nas regides
decadaumdeles . . . . .. . ... 199
Velocidade média e velocidade extrema dos outflows versus a taxa de perda de massa . . 202
. Velocidade média dos outflows versus SFR(Ha) . . . . . . . ... ... ... ... ... 203
Velocidade média e velocidade extrema dos outflows versus SFR pordrea . . . . . . .. 204
Relacdo entre a velocidade média dos outflows e a massa estelar, e entre a velocidade

média dos outflows e a taxa de supernovas . . . . . . . ... ..o e e e 205

XiX



Lista de figuras

XX

6.24. Identificagdo de galdxias WR no diagrama BPT-NII, para29 LBAs . . . . . . . . .. .. 206
6.25. Numero de estrelas WR em relacdo as estrelas O: N(WR) / N(WR + O), versus a meta-
licidade determinada pelométodo N2 . . . . . . .. ... oL oL L. 207
7.1. Comparagdes entre os valores de E(B — V)¢, das LBAs estudadas e de regides starburst
centrais de 13 galdxias de Calzettietal. 1996 . . . . .. ... .. ... ... ...... 211
7.2. Comparagdo entre sSFR e massa estelar obtida do SDSS, e o pardmetro de ionizagdo.
Parametro de ionizacdo versus Massaestelar. . . . . . .. ... .. ... ... .. ... 213
7.3. Comparacdo entre as abundancias determinadas pelo método direito e as abundancias
determinadas pelos métodos de linhas fortes: N2 e O3N2, para as galdxias em z ~ 2 de
Steidel et al. (2014), e para as amostras de LBAs em z < 0.3 estudadas neste trabalho . . 214
A.l. Ajustes para as linhas: NI16549, Ha, NII6583 . . . . . . . .. ... ... ... ..... 225
A.2. Ajustes para as linhas: NI16549, He, NI16583 - Continuagdo . . . . . . . ... ... .. 226
A.3. Ajustes para as linhas: NI16549, He, NII6583 - Continuagdo . . . . . . ... . ... .. 227
A.4. Ajustes para as linhas: OII3726,3729 . . . . . . . . . . . . . . . .. . 227
A.5. Ajustes para as linhas: OII3726,3729 - Continuag@o . . . . . . . . . .. ... ...... 228
A.6. Ajustes para as linhas: OI13726,3729 - Continuagdo . . . . . . . . . ... ... ..... 229
A.7. Ajustes para as linhas: OIlI4959 e OIIIS007 . . . . . . . ... ... ... ... .... 230
A.8. Ajustes para as linhas: OIII4959 e OIII5007 - Continuagdo . . . . . . . ... ... ... 231
A.9. Ajustes para as linhas: OIlI4959 e OIII5S007 - Continuagdo . . . . . . . . ... ..... 232
A.10.Ajustes para as linhas: 016300 e SIII6312 . . . . . . . . ... ... ... ... .... 232
A.11.Ajustes para as linhas: 016300 e SIII6312 - Continuagdo . . . . . . . ... .. ..... 233
A.12.Ajustes para as linhas: 016300 e SIII6312 - Continuagdo . . . . . . . .. ... ..... 234
A.13.Ajustes para as linhas: SII6717 e SII6731 . . . . . . . . . .. . . .. 234
A.14. Ajustes para as linhas: SII6717 e SII6731 - Continuagdo . . . . . . .. ... ... ... 235
A.15.Ajustes para as linhas: SII6717 e SII6731 - Continuagdo . . . . . . ... ... ..... 236
A.16.Ajustes para as linhas: OII7319e OII7330 . . . . . . .. ... ... .. ... ..... 237
A.17.Ajustes para as linhas: OII7319 e OII7330 - Continuagd@o . . . . . . .. ... ... ... 238
A.18. Ajustes para as linhas: SIII9531 e Paschen —8 . . . . . ... .. ... ... ...... 238
A.19.Ajustes para as linhas: SIII9531 e Paschen — 8 - Continuagdo . . . . . ... ... ... 239
A.20.Ajustes para as linhas: SIII9531 e Paschen — 8 - Continuacdo . . . . . .. .. ... .. 240
A21. Ajustesparaalinha: Hy . ... ... ... ... ... .. ... ... 240
A.22. Ajustes para a linha: Hy - Continuago . . . . . . . . ... ... ... ... ....... 241
A.23.Ajustes para a linha: Hy - Continuagdo . . . . . . . . ... .. ... ... ........ 242
A.24. Ajustes para a linha: OIII4363 . . . . . . . . . . . . . .. . . 243
A.25.Ajustes para a linha: OIlI4363 - Continuacdo . . . . . . . . . . . . .. ... .. 244
A26.Ajustesparaalinha: HE . . . . . . . ... oo 244
A.27.Ajustes para a linha: HG - Continuag@o . . . . . . . . .. ... ... ... ........ 245
A.28.Ajustes para a linha: HB - Continuagdo . . . . . . . . ... .. ... ... ........ 246
A.29.Ajustes para a linha: SIII9068 . . . . . . . .. .. ... 246
A.30.Ajustes para a linha: SIII9068 - Continuacdo . . . . . . . ... ... ... ... ..... 247



A.31.Ajustes para a linha:
A.32.Ajustes para a linha: Pag
A.33. Ajustes para a linha:
A.34.Ajustes para a linha:
A.35.Ajustes para a linha:
A.36.Ajustes para a linha: Bry
A.37.Ajustes para a linha: Felll1.26um
A.38.Ajustes para a linha:
A.39.Ajustes para a linha: Felll.64um

A .40. Ajustes para a linha:

B.1.
B.2.
B.3.
B.4.
B.S.
B.6.
B.7.
B.8.
B.9.
B.10. Ajustes dos modelos SSP na regido:

Ajustes dos modelos SSP na regifo:
Ajustes dos modelos SSP na regido:
Ajustes dos modelos SSP na regido:
Ajustes dos modelos SSP na regido:
Ajustes dos modelos SSP na regido:
Ajustes dos modelos SSP na regido:
Ajustes dos modelos SSP na regido:
Ajustes dos modelos SSP na regido:

Ajustes dos modelos SSP na regido:

B.11. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.12. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.13. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.14. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.15. Ajustes dos modelos SSP na regifo:
B.16. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.17. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.18. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.19. Ajustes dos modelos SSP na regifo:
B.20. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.21. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.22. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.23. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.24. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.25. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.26. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.27. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.28. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.29. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.30. Ajustes dos modelos SSP na regido:
B.31. Ajustes dos modelos SSP na regido:

Fell1.26um - Continuacio

Felll.64um - Continuacio

Lista de figuras

3500 - 6780 A, do espectro da galdxia BPT03
3500 - 6780 A, do espectro da galéxia BPT08
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia BPT09
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia BPT10
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia BPT11
3500 - 6780 A, do espectro da galéxia BPT15
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia BPT20
3500 - 6780 A, do espectro da galaxia BPT23
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia BPT26
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia HSTO3
3500 - 6780 A, do espectro da galaxia SO1_2 . . . .
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia S04_1 . . . .
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia S04_2 . . . .
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia S09_I . . . .
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia S09_II . . . .
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS001009
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS004054
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS005527
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS015028
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS020356
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS021348
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS032845
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS035733
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS040208
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS143417
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS210358
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS210358
3500 - 6780 A, do espectro da galaxia SDSS214500
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS231812
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS232539
3500 - 6780 A, do espectro da galdxia SDSS235347

. 257
. 258
. 258
. 259
. 259
. 260
. 260
. 261
. 261
. 262

262
263
263
264
264
265
265
266
266
267
267
268
268
269
269
270
270
271
271
272
272

XX1



Lista de figuras

C.1. Ajustes da linha HB no processo de corregdo pela absor¢do do continuo estelar, para as
galdxias BPT15e BPT20 . . . . . . . . . . . . e
C.2. Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galdxias BPT23, BPT26, HST03e S04_2 . . . . . . . . . . . ... .. . .. . .....
C.3. Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galdxias S09_I, S09_II, SDSS001009 e SDSS005527 . . . . . . .. ... ... . ....
C.4. Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galdxias SDSS015028, SDSS020356, SDSS021348 e SDSS035733 . . . . . . ... ..
C.5. Ajustes da linha HB no processo de corregdo pela absor¢do do continuo estelar, para as
galdxias SDSS040208, SDSS210358, SDSS214500 e SDSS231812 . . . . . .. .. ..
C.6. Ajustes da linha HB no processo de correcdo pela absorcao do continuo estelar, para a
galdxia SDSS235347 . . . . . e
C.7. Ajustes de linha do tripleto NII6549, Ha, NI16583, no processo de corre¢do pela absor-
cdo do continuo estelar, para as galdxias BPT15e BPT20 . . . . .. ... ... ... ..
C.8. Ajustes de linha do tripleto NI16549, Ha, NII6583, no processo de correcdo pela absor-
¢do do continuo estelar, para as galdxias BPT23, BPT26,S504_1eS04.2 . . . . . . . ..
C.9. Ajustes de linha do tripleto NII6549, Ha, NII6583, no processo de correcdo pela absor-
¢do do continuo estelar, para as galaxias S09_I, SDSS021348 e SDSS040208 . . . . . .

XXii



Lista de tabelas

2.1.
2.2.
2.3.

24.
2.5.

2.6.

3.1.
3.1.
3.1.
3.1.
3.1.
3.2.

4.1.

4.2.

43.
4.4,
45.
4.6.
47.
48.

5.1.
5.2.

Caracteristicas dos trés bracos espectroscépicos do X-Shooter . . . . . ... ... ... 37
Informacdo geral para as observacdes das amostras de galdxias LBAs . . . .. ... .. 46
Lista de recipes para a redugdo de dados com o pipeline do X-Shooter, para calibracdes

edadosdeciéncia . . . . . . ... e 48
Aberturas usadas na extragdo dos espectros . . . . . ... ... e e 56

Intervalos de comprimento de onda (no vdcuo) e moléculas usadas nos ajustes do soft-

ware “Molecfit”, paraoNIRe VIS. . . . . . . . ... ... .. ... ... ....... 59
Magnitudes nos filtros: u, g, 1,1,Z . . . . . .. L. 69
Medidas de fluxosdelinhas . . . . . . .. ... ... .. L o 96
Medidas de fluxos de linhas - Continuagdo . . . . . . . .. .. ... ... ........ 97
Medidas de fluxos de linhas - Continuacdo . . . . . . . .. .. ... ... ........ 98
Medidas de fluxos de linhas - Continuagdo . . . . . . . . ... ... ... ........ 99
Medidas de fluxos de linhas - Continuagdo . . . . . . . ... . ... ... ........ 100
Idades, metalicidades e massas das populacdes estelares . . . . . . . .. ... ... ... 107

E(B—-V). e E(B— V) obtidos com as razdes: Ha/HB e Paa/Ha, e E(B — V). obtido a
partir dos ajustes dos modelos SSPs . . . . . . ... Lo 118

Fatores de correcdo do fluxo fora do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS, e pardmetros

usados na suadeterminaco . . . . . . ... ..o e e e e e 121
Taxas de formagdoestelar (SFR) . . . . . . . . . .. . ... ... ... ... .. ..., 124
Taxas de formacdo estelar pordrea . . . . . . . . . . ... L oo 125
Raios “R50” das LBAs, obtidos com os cinco filtrosdo SDSS . . . . . ... ... ... 126
Massa estelar, velocidade do gds e massa dindmica . . . . . ... ... ... ... ... 128
Taxas de formagdo estelar especifica (sSSFR) . . . . . . .. ... ... ... ....... 129
Exemplos de galdxias LBAs compactascomaltas SFRs . . . . . ... ... ... . ... 134
Coeficientese RMS . . . . . . . . . . e 143
Coeficientes para a determinagdo de n.(Oll) e nc(SII) . . . . . . . . ... .. ... ... 146



Lista de tabelas

5.3.
54.

5.5.

5.6.

6.1.
6.2.
6.3.
6.4.
6.5.
6.6.
6.7.
6.8.

7.1.

XX1V

Densidade eletronica e razdes de linhas: SIIeOIl . . . . ... ... ... ........ 147
Parametros usados na determinacdo de abundancias pelo método direto: densidade ele-
tronica, temperaturas eletronicas, e abundancias de O", O e N*/O* . . . . . .. .. .. 149

Indices usados na determinag@o de abundancias pelos métodos de linhas fortes: R2, R3,

R23,032,N2e O3N2 . . . . . . . . 152
Parametro de ionizagdo, abundancias obtidas pelo método direto e pelos métodos de

linhas fortes, eraz20o N/O . . . . . . . . . . . e 154
Fluxos das linhas [Fell]1.2567um e [Fell]1.6436um . . . . . . . .. ... ... . .... 181
Taxa de Supernovas (SNR) . . . . . . . . . . 182
Velocidades dos outflows, determinadas para IS8 LBAs . . . . . ... ... ... .... 188
Parametros usados na determinacio da colunade densidade . . . . . .. ... ... ... 190
Larguras equivalentes e colunas de densidade do dubleto: [Mgll]2796,2803 . . . . . . . 191
Razdes de massa dos outflows . . . . . . . . . ... 193

Medidas dos excessos de fluxo nos bumps das galdxias com caracteristicas Wolf-Rayet . 199

Numero de estrelas Wolf-Rayet presentes em cada galdxia . . . . .. ... ... .... 201

Intervalos das taxas de formagao estelar obtidas pelas diferentes estimativas . . . . . . . 212



Lista de siglas

ADC Atmospheric Dispersion Compensator
A&G Acquisition and Guiding

AGN Active Galactic Nuclei

CDM Cold Dark Matter

CMB Cosmic Microwave Background
CMD Color Magnitude Diagram

FIR Far Infrared

HST Hubble Space Telescope

ICL Intracluster Light

IFU Integral Field Unit

IGM Intergalactic Medium

IMF Initial Mass Function

IR Infrared

ISM Interstellar Medium

LBGs Lyman Break Galaxies
LINERSs Low Ionization Nuclear Emission-line Regions
LF Luminosity Function

MIR Mid Infrared

QSOs Quasi-Stellar Objects

SDSS Sloan Digital Sky Survey

SFE Star Formation Efficiency

SFGs Star-Forming Galaxies

SFH Star Formation History

SFR Star Formation Rate

sSFR Specific Star Formation Rate
SN Supernova (singular)

SNe Supernovae (plural)

SNR Supernovae Rate

XXV



Lista de tabelas

Uv UltraViolet

XXVi



NotacoOes e convencoes

o Expressdes em outros idiomas sdo apresentadas em itdlico.

e Foram adotas as unidades de tempo, que geralmente sdo encontradas em inglés na literatura:
— yr = anos,
— Myr = milhdes de anos,
— Gyr = bilhdes de anos.

e No caso de valores com cifras decimais, o valor enteiro é separado da fracao usando a nomenclatura

do inglés, ponto (.).
e No caso dos gréificos e a maioria das figuras, mantimos os nomes dos eixos em inglés.

e psrr = Star Formation Rate Density (Mg yr~' Mpc™).

XXVil



1 Introducao

O Universo desde seu inicio até formar as estruturas que podemos observar hoje, passou por varias fases
de evolucdo, cada uma delas caraterizada por diferentes processos fisicos, essenciais para entendermos
a origem e evolucdo dos diferentes objetos e estruturas. Comegaremos analisando algumas destas fases
mais detalhadamente, a fim de encontrar alternativas para o estudo daquelas galdxias distantes, cujos
processos de evolug@o dao pistas sobre os primeiros estagios de formagdo do Universo, mas que devido
as grandes distancias as que se encontram, ao serem observadas aparecem fracas e visiveis apenas num
intervalo limitado de comprimentos de onda e com relativamente baixa resolug¢do espectral. Mas, des-
vendar os detalhes das suas fases de formacao e evolucdo, permitem entender como essas populacdes de
galdxias distantes evoluiram até formar galdxias atuais como a Via Lactea. E embora os detalhes exatos
sobre as suas propriedades fisicas ndo sdo conhecidos ainda, podemos obter muitas informagdes estu-
dando em detalhe galdxias que sdo dominadas por processos fisicos semelhantes, mas que estdo muito

mais préximas de nés.

1.1. Estrutura Cosmoldgica

1.1.1. Recombinacao

A evolugdo das estruturas no Universo comega a partir de flutuacdes de densidade, que podem ser obser-
vadas na época da recombinacdo, através da anisotropia da radiacdo césmica de fundo em micro-ondas
(CMB, do inglés Cosmic Microwave Background). A recombinacio do Universo comegou em z ~ 1400
(Planck Collaboration et al. 2016). Antes dela, a radiagdo césmica de fundo mantinha a matéria barid-
nica completamente ionizada devido ao espalhamento dos fotons da CMB com os elétrons; os barions
estavam acoplados aos fétons e, portanto, sujeitos a uma forte pressao que os impedia de cair nos pogos
de potencial formados pela falta de homogeneidade da matéria escura. Uma consequéncia disto é que
a formagdo de estruturas ndo pode acontecer enquanto houver este acoplamento féton-elétron-préton;
mas devido a expansdo, o Universo resfria e os fétons deixam de interagir com os elétrons; e é nesse
momento que o Universo se torna transparente, ou seja, os foténs da radiacdo césmica de fundo podem

se propagar livremente, e practicamente todo o hidrogénio ionizado se torna neutro, € aqui que comeca a
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era da recombinacao dos elétrons livres (Figura 1.1).
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Figura 1.1.: Antes da recombinagao os foténs sdo frequentemente espalhados pelos elétrons, durante a
recombinag@o o Universo se torna transparente e a radiacdo pode se propagar livremente, e
apds a recombinacio, os 4tomos neutros t€m sec¢do de choque suficientemente pequena para
que os fétons possam se propagar livremente. Crédito: Gastdo Lima Neto.

Depois da recombinagdo, como veremos na seguente secdo, a matéria baridnica desacoplada da radia-
¢do, seguiu a mesma distribui¢do espacial da matéria escura. No entanto, a matéria baridnica estd sujeita
a processos fisicos como a dissipacgdo, fric¢do, aquecimento, esfriamento, e formacdo estelar. Como a
matéria escura ndo € suscetivel a esses processos, seu comportamento ¢ diferente do comportamento dos
béarions na evolucdo continua do campo de densidade. A partir do modelo padrdo de matéria escura fria
(CDM, do inglés Cold Dark Matter), o qual considera que as estruturas crescem de manera hierarquica,
estruturas de pequena densidade foram formadas em primeiro lugar, e depois se fundiram para formar
sistemas cada vez maiores, o que significa que halos de matéria escura de baixa massa precedem aqueles
de alta massa. O gas nestes halos € comprimido e aquecido, onde a fonte de calor é a energia potencial.
Se o gés é capaz de se resfriar por processos radiativos, por exemplo, para se livrar de um pouco da sua
energia térmica e pressdo, entdo, pode entrar em colapso dentro de estruturas mais densas, e eventual-
mente, formar estrelas. Para que isso aconteca, os pocos de potencial t€ém que ter uma profundidade
minima, de modo que a energia cinética resultante dos 4tomos seja suficiente para excitar os niveis de
energia mais baixos, processo seguido pela desexitacdo, levando-os a emissdo de um fotén, que produz
o resfriamento radiativo. Este dltimo aspecto é particularmente relevante para as primeiras estrelas a se
formar, uma vez que estas estrelas tém de ser feitas de gds primordial, ou seja, apenas de Hidrogénio e

Hélio, que precisam esfriar sem o auxilio de qualquer elemento metalico.

1.1.2. Desacoplamento dos fotons e Reionizacao

Apbs a recombinagdo, chega a época do desacoplamento dos foténs em z ~ 1100 (Planck Collaboration
et al. 2016), que € o momento em que a taxa de dispersdo dos fotons, causada pelos elétrons, torna-
se menor que o parametro de Hubble (o qual nos diz a taxa de expansdo do Universo). Quando os
foténs desacoplaram, eles deixaram de interagir com os elétrons, e o gés intergaldctico tornou-se neutro
(Universo transparente). Este desacoplamento deixou um rastro que ainda é observdvel hoje, como esta
radiacdo ndo pode ser absorvida, ainda permeia o Universo. Mas a sua temperatura foi divida por um
fator de 1000, ja que o tamanho do Universo tem sido multiplicado por esse mesmo fator desde a época
da recombinacdo; entdo, como a temperatura nesse periodo era de 3000 K, o Universo atual deve estar
envolvido por uma radiacdo de aproximadamente 2.725 K. O Universo permanece neutro até a época

do colapso das primeiras estruturas (z ~ 15); a partir daf, o gds que se resfria no interior dos halos,
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pode fragmentar e formar a primeira gerac@o de estrelas. Estes primeiros objetos comegaram a emitir
uma grande quantidade de energia na regido do ultravioleta, formando assim esferas de regides HII
(Figura 1.2). Estas esferas, conhecidas como esferas de Stromgren (1939), expandem com o tempo e,

eventualmente, se superpdem e acabam reionizando o Universo por completo.

0.18x10% anos  0.40x10° anos 0.18x10° anos 0.26x10° anos 0.47x10° anos 0.92x10° anos

Hu Hri
o = ° o 0 °(@®. 0°
- ® o 2 o 200
O
® ® o o ® *e®
z~ 1800 z~ 1100 z~ 20 z~15 z~10 zZ~
recombinacio primeiros expansdo das regides HII se Universo esta
objetos: H2 é  esferas HII: superpdem reionizado
dissociado objetos maiores
colapsam

Figura 1.2.: Reionizagdo do Universo apés a recombinacdo. As regides cinza representam o hidrogénio
ionizado, os circulos pretos sdo objetos colapsados. A escala de tempo € baseada no cendrio
ACDM com h = 0.7 e Hy = 100k km s~! Mpc™!. Crédito: Prof. Gastdo Lima Neto, IAG.

O Universo deve ter sido reionizado entre a época da recombinacdo e o redshift z ~ 7, anisotropias do
CMB apontam que este processo de reionizagdo aconteceu em z ~ 10. A fotoionizacdo € a responsavel
pela reionizacg@o, e os foténs energéticos envolvidos neste processo sdo originados pela primeira geracio

de estrelas quentes ou nucleos ativos de galdxias (AGNs, do inglés Active Galactic Nucleus).

1.2. As primeiras estrelas

As primeiras estrelas no Universo constituem a chamada Populacdo III!, caracterizadas por sua metali-
cidade zero. Prevé-se que estas estrelas foram formadas em z > 20, e simulagdes de formacdo estelar
em gés primordial, sugerem que muitas delas possufam massas acima de 100 Mg (Yoshida et al. 2008,
Bromm et al. 2009). Estas estrelas massivas queimaram seu combustivel nuclear muito rapidamente, em
poucos milhdes de anos, terminando as suas vidas em um evento muito energético, a explosdao de uma su-
pernova (SN?). Se a massa da estrela é superior a ~ 250 Mg, a supernova vai deixar como remanescente
um buraco negro de ~ 100 Mg; e é muito provdvel que tais buracos negros logo comegaram a acrecio
de matéria e tornaram-se em mini AGNs. No entanto, ainda ndo se sabe se tais estrellas supermassivas

realmente foram formadas (SCHNEIDER 2015).

' Além da populagio III, temos também a populacdo I e II. A populacdo I, estd constituida por estrelas jovens, localizadas
no disco da galdxia e caracterizadas pelos CMD (Color-Magnitude Diagram) de aglomerados abertos. E a populacdo II,
¢ constituida por estrelas vermelhas e velhas, localizadas no halo da galdxia e caracterizadas pelos CMD de aglomerados
globulares.

2 As SNe sdo corpos celestes surgidos ap6s as explosdes de estrelas massivas, que produzem objetos extremamente brilhantes.
Neste caso, estamos fazendo referéncia a SNe do tipo II (core-collapse SN), as quais acontecem no estagio final da evolugéo
de estrelas com M > 8 Mg,
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Instabilidade de Jeans

A Instabilidade de Jean explica o colapso de nuvens de gés interestelar e a subsequénte formagdo de uma
estrela. James Jeans abordou rigorosamente por primeira vez, as instabilidades gravitacionais de uma
distribuicdo de massa. Para um gds com temperatura 7' e densidade p, a condi¢do de colapso é dada por:

2K| U |, e segundo o teorema do virial temos que: 2K + U = 0, ent3o:

3 GM? kT 1GM

3NKT < = = < 1.1
5 R umg 5 R (D
Massa de Jeans (M;):
O raio R pode ser definido em funcdo da densidade inicial py e a massa M, como R = 437%. Subs-
tituindo esta expressdo na equagdo 1.1, temos que a condicao de colapso pode ser escrita como:
3/2 12
S5kT 3
M > =M, (1.2)
Gumpg 4rpg
Raio de Jeans (R)):
A condicao de colapso também pode ser expressa em termos da dimensao do sistema:
15k \'?
R>|———— =Ry (1.3)
AnGumpgpo
A massa e o raio de Jeans podem ser relacionados pela expressao:
4
M = ?poRﬁ (1.4)

Bromm et al. (2009), propéem segundo o modelo CDM, que os primeiros objetos devem ter se formado
em mini-halos de matéria escura, os quais se formaram poucas centenas de milhdes de anos apds o Big
Bang. A partir de essa hipdtese e com a ajuda dos progressos computacionais, foi estabelecido que a
fragmentagdo do gds dentro desses halos de matéria originou as primeiras estrelas. Neste cendrio, o
gds primordial encontrava-se em grandes nuvens, e quando esfriou formou objetos massivos, ou seja, as

primeiras estrelas foram predominantemente massivas.

Esfriamento do gas

Dependendo da temperatura e densidade, uma variedade de processos de esfriamento podem afetar o

2

gas:

e Em halos massivos, onde a temperatura virial é T,;, > 10’K, o gis é colisionalmente ionizado e

esfria principalmente através da emissao Bremsstrahlung por eléctrons livres.
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e No intervalo de temperatura de 10*K < T,;, < 10°K, diferentes mecanismos de excitacdo e desexi-
tacdo estdo presentes; os elétrons podem se recombinar com os fons emitindo um féton, ou dtomos
podem ser excitados por outra particula gerando um decaimento radiativo, e como estas diferen-
tes espécies de dtomos tém diferentes energias de excitagdo, o refriamento depende fortemente da

composicao quimica do géas.

e Em T,;, < 10* espera-se que o gis seja completamente neutro, e o resfriamento ocorre pela

excitacdo e desexitacio colisional.

e Em halos quentes em alto redshift, o responsédvel pelo resfriamento pode ser o espalhamento

Compton inverso de fétons do CMB.

Se acontecer o resfriamento necessario do gés (a partir de qualquer dos mecanismos mencionados ante-

riormente) para se condensar dentro da nuvem, pode acontecer a formagao estelar.

Hidrogénio atémico

Os primeiros objetos no Universo foram formados a partir de gas primordial (livre de metais), o que
significa que o resfriamento do gés s6 pode ser originado pelo hidrogénio e o hélio. A energia do primeiro
estado excitado do hidrogénio é muito alta, £ ~ 10.2 eV (transicdo Lya), pelo que o hidrogénio atbmico
contribui com um esfriamento eficiente s6 em temperaturas 7 > 2 X 10*K. Mas os halos formados em
alto redshift t€ém baixas massas, de modo que a sua temperatura virial € consideravelmente inferior a esta
energia. Por tanto, o hidrogénio atdmico ndo € eficiente no processo de esfriamento desses primeiros
halos, e consequentemente € ineficiente também para iniciar a formagdo de estrelas. Por outro lado, o
hélio também ndo tem uma boa contribuicao no esfriamento, ji4 que a sua temperatura de excitacio é

muito mais alta do que a temperatura do hidrogénio.

Estudos mostram que o principal responsével pelo resfriamento em muitos casos, é a pequena fracdo de
hidrogénio sob a forma de hidrogénio molecular. Pelo que o resfriamento por hidrogénio molecular é

crucial para a formagdo das primieras estrelas e galaxias (Bromm et al. 2009).

1.2.1. Hidrogénio molecular

Nos tdltimos anos tem sido descoberto que o hidrogénio molecular é muito importante no processo de
resfriamento do gas. Para objetos com M.u,s < 10’ My, a temperatura de virial serd inferior a 10%K, e
a principal responsdvel pelo resfriamento é a molécula de H,. Esta molécula pode se formar através de

varios processos (Glover 2005):
e H+ H — H; +vy = “muito improvavel”,
e 3H - H,+ H, H+ H + H, — H, + H, = “apenas em altas densidades (> 108 cm™3)”,
e H+e - H +yH+H —> Hy+e,

e H+H" - Hy +y,H+Hy —» Hy+ H"
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Os dois tltimos processos sdo mais relevantes para a formacio de estrelas nas primeiras galdxias. A
taxa de resfriamento € calculada levando em conta a producio ou destruicdo de H;, sua temperatura e
densidade. Na figura 1.3, temos a taxa de resfriamento para o H> em funcdo da temperatura, e pode-
mos observar que essa taxa cai exponencialmente em baixas temperaturas, devido a elevada energia de
excitacdo necessaria para o primeiro estado excitado, e é essencialmente insignificante abaixo de 100K.
Em baixas densidades a desexcitacdo radiativa domina, e em altas densidades domina a desexcitacdo
colisional. A transi¢cdo entre o comportamento a baixa e alta densidade ocorre perto da densidade critica:

ner = 10*em™3 (Glover 2005).

x
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1.3. Teoria de formacao de galaxias

Para entender melhor a formagao de galdxias, e especificamente a sua formacao estelar, é necessario estu-
dar o comportamento dos barions nos halos de matéria escura. Algumas questdes sdo muito importantes,
como: o infall de gés, a eficiéncia da formagio estelar (SFE?, do inglés Star-Formation Efficiency), a
IMF, e os efeitos de feedback. Estes dltimos trés elementos sdo de fato, intimamente ligados um com o

outro.

1.3.1. Infall de gas

O infall de gas dentro do potencial gravitacional € um processo complexo, ja que quando o gés colapsa
caindo dentro dos halos de matéria escura, experimenta um aquecimento por choques, numa regiao perto
do raio do virial do halo (dentro do qual a gravidade e a energia térmica estdo em equilibrio virial),
e espera-se que o gds se aqueca até a temperatura do virial e tenda ao equilibrio quase estdtico, antes
de esfriar e cair dentro da galdxia. A temperatura na regido de choque depende da massa do halo, e
a formacao estelar s6 acontece quando esse gis quente (virializado), perde a pressdo que o soporta e

instala-se dentro do disco da galéxia.

3 A SFE mede a fragio de bérions que é convertido em estrelas; e é grandemente afetada pela capacidade que tem o gds do

halo de esfriar e se condensar. E dada pela expressio: S FE = ]Swﬂ
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Birnboim & Dekel (2003), a partir de simulagdes hidrodindmicas e considerando halos esféricos, estuda-
ram a ocorréncia de choques viriais, mostrando que o comportamento térmico do gas depende da massa
do halo, e estabeleceram uma massa critica para esses choques: Mguock hato ~ 104 M, (Keres et al.
2005). J4 van de Voort et al. (2011), estabelece uma temperatura de acrecdo do gds em T ~ 10°°K,
que segue uma distribuicdo bimodal; definindo assim, dois modos de acrecdo: cold e hot, o primeiro ca-
racterizado por temperaturas abaixo de 10°°K, e o segundo caracterizado por temperaturas acima desse

valor.

1.3.2. Modo de acrecao frio: “Cold Mode”

O cold mode € dominado por galdxias de baixa massa (Mgy < 10'93M,), em halos com Mjy, <
M pock_naio- Neste modo a acrec¢do € dada por meio de filamentos de gds, que experimentam pequenos
choques perto da galdxia, formando um pequeno halo quente ou morno a seu redor. Este modo domina
em alto redshift e em regides de baixa densidade hoje; as galdxias nestes halos tendem a ser SFGs

(azuis).

1.3.3. Modo de acrecao quente: “Hot Mode”

Diferente do cold mode, o hot mode domina o crescimento dos sistemas de alta massa, Mpa1o > M shock_halo-
A acrecdo de gés neste modo é quase esférica, e o esfriamento do gds é muito lento. Este modo domina
em grupos e aglomerados em baixo redshift, e as galdxias nestes halos massivos tendem a ser “quies-

cent*” (vermelhas).

Keres et al. (2005), realizaram simulacdes hidrodindmicas para estudar a histéria da temperatura do gis
que sofre acrecdo no processo de formacgdo das galdxias; na Figura 1.4, apresentam a taxa de acrecio no
cold mode e no hot mode, como uma fungdo do tempo e o redshift. No painel esquerdo, adotaram uma
divisdo padrio entre os dois modos, em T, = 2.5 x 10°K; podemos observar que a taxa de acrecio
cold e a taxa de acrecdo total crescem juntas rapidamente, e atingem o pico em z ~ 3, seguido por um
declinio em baixos redshifts; ja a acre¢do hot cresce um tempo depois, atingindo o picoem z ~ 2, e
declina mais suavemente. De acordo com os resultados observados nesta figura, a acre¢do cold domina
em z > 3, enquanto que a acrecio hot domina em z < 2. No painel direito, foi adotada uma divisdo em
Tmax/Tyvir = 1, onde a acre¢do pelo hot mode é definida com T4,/ T > 1, devido as altas temperaturas
maximas; e a acrecdo pelo cold mode € definida com T,,,,/T,;; < 1; sendo que esta ultima domina em

alto redshift, e os dois modos sdo comparavelmente importantes em z < 1.

Como consequéncia de ambos os modos: hot e cold, é esperada uma bi-modalidade nas populagdes de

galdxias (vide secdo 1.3.11).

* O nome “quiescent” é dado as galdxias que tém pouca ou nenhuma formagio estelar.
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Figura 1.4.: Hist6ria da taxa de acrecdo total do gas em fungdo do tempo e o redshift (linha tracejada),
e taxas de acrecdo no “cold mode” e “hot mode” (linha solida e linha pontilhada, respec-
tivamente). No painel esquerdo, a divis@o entre os dois modos de acrecdo acontece em
Tpax = 2.5 x 10°K, enquando que no painel direito acontece em T,/ Tyir = 1, (Keres et al.

2005).

1.3.4. Acrecao de fluxo frio: “Cold Flow Accretion”

A cold flow accretion acontece em alto redshift, e pode ser considerada como a mistura do hot mode
e cold mode. A partir de simulagdes de formacdo de estruturas CDM, é observado que os halos de
matéria escura sdo incorporados numa rede de filamentos, e halos massivos formam-se nas intersecdes
destes filamentos (SCHNEIDER 2015). Para halos massivos (Mpaio > Mhock_halo), qU€ encontram-se
em z > 2, parte do gas vem da rede c6smica em forma de streams estreitos de gas frio, que penetram no
meio aquecido por choques. Esses filamentos ndo sdo aquecidos até a temperatura virial na regido dos

choques, devido a que eles ja existiam antes do halo evoluir e atingir o seu tamanho atual.

Na Figura 1.5, sdo apresentadas as regides de dominio de cada um dos modos de acrecéo, e sdo conside-
radas também, a partir de estimativas Press-Schechter’, as massas (M.) para dois halos, com 1-0 e 2-0.
Observando que halos com massas menores do que ~ 10'2Mp, sdo dominados pela acrecdo cold mode;
ja os halos com massas > 10'?>M,, principalmente sofrem acrecdo pelo hot mode, mas devemos chamar
a atenc¢do para o fato de que, nem todos os halos nesse regimem sd@o dominados por este tipo de acre¢ao
de gés, se observamos o canto superior direito do diagrama, encontramos que alguns halos massivos em
z > 2, experimentam outro tipo de acrecdo: “cold in hot” ou “cold flows in the hot mode”, no qual,
co-existem ambos os modos, pois o halo experimenta acrecio pelo hot mode , e além disso, experimenta
outra acrecdo por meio de streams de gas frio, que se movimentam pelos filamentos de matéria escura
que vem da rede césmica; este modo cessa primeiro nos halos mais massivos, com Mpg;, 2 10"“My em

z ~ 3, mas ainda é possivel em halos com My, = 1027 3Mg até z ~ 2.

5> Na aproximagdo Press-Schechter, a massa caracteristica do halo M.(a), é definida como a massa da flutuagdo 1-o0 —>
1 =v(M,a) = 555, com 6. = 1.69 (Dekel & Birnboim 2006).
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1.3.5. Acrecao global e Formacao estelar

van de Voort et al. (2011) estudaram os efeitos dos modos de acrecdo sobre a SFR, usando simulagcdes
hidrodindmicas. Na Figura 1.6, é apresentada a densidade da taxa de acrecdo global em halos e em
galaxias, assim como a pgrg. Observamos que a taxa de acrecdo global nos halos (painel esquerdo),
tem um pico em z ~ 3, e em termos gerais € bastante constante, variando apenas por um fator de
aproximadamente 2 entre 7 ~ 4 ¢ z ~ 0. O valor médio da taxa de acrecdo para halos de uma dada
massa, diminui mais fortemente para baixos redshifts. No entanto, o nimero de halos de uma massa
fixa aumenta e halos mais massivos formam-se com a diminui¢do do redshift. A combinagdo destes
efeitos resulta em uma densidade da taxa de acrecio global quase constante. Também podemos ver que
a taxa de acrecao global é uma ordem de magnitude mais elevada do que a SFR global nos mesmos
halos, indicando que a maior parte do gis que sofre acrecao por parte dos halos, nunca forma estrelas; o
que pode ser explicado pela acrecdo hot. O crescimento global dos halos € dominado pela acrecdo cold
em z > 2, mas para z = 0 a contribuicdo do modo hot € maior uma ordem de magnitude. O pico da
densidade da taxa de acrecdo para o cold mode é em z ~ 3, caindo rapidamente depois disso; enquanto
que a densidade da taxa de acrecdo pelo hot mode acontece em z ~ 2 e diminui suavemente até z = 0.
Estes resultados coincidem com os resultados apresentados por Keres et al. (2005).

A partir da anélise do grafico no painel do meio, podemos inferir que os picos da SFR global, acontecem
mais tarde que a taxa de acrecdo global, esse atraso resulta provavelmente do tempo que leva converter o
gas interestelar em estrelas; também podemos afirmar que a pg pgr € um pouco menor do que a densidade
de acrecdo pelo cold mode, devido a que nem todo o gés estd envolvido no processo de formacdo estelar.
No painel direito podemos confirmar que o principal combustivel para a formacao estelar € a acrecdo no
cold mode. A diferenca é pequena em baixos redshifts; e frequentemente em z = 0 o kot mode contribui
0.3 dex menos do que o cold mode.

Na Figura 1.7, temos a SFR em funcdo da massa do halo e o redshift (Figura 1.7a), e a correspondente

SFH para galdxias em z = O (Figura 1.7b). Se analisarmos detalhadamente a SFR, obtemos resultados
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consequentes com os anteriormente mencionados. Halos de matéria escura mais massivos atingem seus
picos da SFR muito antes, se comparados com halos menos massivos. Por exemplo, um halo de M ~

10'3 Mg, comega seu pico da SFR em z ~ 4, enquanto que hoje um halo da mesma massa tem o seu pico
daSFRemz ~ 1.

100 T T ———— 7 3 [ T 7
b Holo accretion rate density Goloxy occretion rate density Star formation rote density
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Figura 1.6.: Densidade da taxa de acrecdo global em halos (painel esquerdo), e em galdxias (panel do
meio), ambas representadas pelas linhas s6lidas pretas, em funcido do redshift; assim como
a psrr (painel direito). As linhas vermelhas e azuis, representam a taxa de acrecdo global
para os modos hot e cold, respectivamente; a curva verde tracejada € a densidade da SFR, e
a curva cinza tracejada € a densidade da SFR geral, (van de Voort et al. 2011).
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Figura 1.7.: a) SFR média como uma funcio da massa do halo e o redshift. As linhas brancas mostram
histdrias de acrecdo de massa para halos, em funcio do redshift; a area cinza corresponde a
halos com massas > 103 Mg em z = 0, e por tanto, no se espera que existam. b) SFH em
funcdo da atual massa do halo e o redshift, para galaxias em z = 0; (Behroozi et al. 2013).

Relacao entre a massa do halo e a SFR

A partir da evolugdo da massa estelar com o redshift (Figura 1.8a), e a posterior distribuicdo da SFR
cosmica observada (Figura 1.8b); é possivel confirmar que em altos redshifts dominam os halos menos
massivos, e com a posterior evolucdo a partir de fusdes, encontramos que em baixos redshift o domi-
nio é por parte dos halos massivos; isso € refletido na distribuicdo da consequente SFR cdsmica, onde

observamos que o pico da formacao estelar € dado no intervalo entre z =2 e z = 1.5.
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Figura 1.8.: a) Evolugdo da funcdo de massa estelar, no intervalo z = 0 — 8; as curvas coloridas represen-
tam o melhor ajuste para as observagées em cada redshift (pontos coloridos). b) Observagdes
da SFR césmica (pontos pretos), comparada com o melhor ajuste do modelo (curva verme-
lha), e a posterior distribui¢do 1o (regido sombreada em vermelho); Behroozi et al. (2013).

Conforme o método apresentado por Behroozi et al. (2013) para estudar a SFR e a SFH em galéxias,
assim, como a luz interaglomerados (ICL, do inglés Intracluster Light), em funcdo da massa do halo;
no caso da SFR, halos com massas ~ 10'>M,, parecem ser mais eficientes na formacio estelar em todas
as épocas; e halos com massas superiores e inferiores sdo menos eficientes, especialmente em baixos
redshifts (Figura 1.9). A eficiéncia na conversdo de barions em estrelas, para os halos mais massivos
ainda € razoavelmente elevada em z = 2 — 3, e depois de um tempo t€m uma queda ingreme. Isso é

consistente com a esperada redug@o na acre¢do pelo cold mode, para as galdxias correspondentes.

Time [Gyr]
10000 SR 1 7 |' 3
E_Mfmmmﬂ 3
1000F— M, =10 M, 3
F—mM, =10"" ]
- o ) e —_
k 2 3
> g 1
2 10f z
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1.3.6. Feedback (Outflows)

O feedback € um processo que regula o crescimento das galdxias. Portanto, a fim de equilibrar a eficiéncia
no resfriamento do gés, devem ser consideradas as fontes de aquecimento: feedback por SNe e por
AGNs.



12 1.3. TEORIA DE FORMACAO DE GALAXIAS

Feedback por supernovas

A energia injetada no meio interestelar pelas supernovas é uma fonte inevitdvel de aquecimento. Logo
ap6s a formacdo de conjuntos de estrelas, as estrelas mais massivas da populacdo estelar sofrem um
colapso do nucleo, originando as SNe. A energia mecanica da explosao € parcialmente transferida para o
gas em torno da estrela progenitora da SNe. Deste modo, o gés é aquecido fazendo com que se expanda,
isto causa a diminuicao da sua densidade, o que por sua vez, reduz a sua eficiéncia de resfriamento (esta
reducdo incrementa com a SFR). Dependendo da eficcia destas reagdes, o gas local do disco pode ser
lancado para fora do disco e dentro do halo. Em particular, para os halos de baixa massa, o gds pode ser
removido do halo pelos “outflows®”, o que produz uma coroa de gés quente fora do disco.

Em termos gerais, se cada halo tem uma fragdo de barions fixa e uma fragéo fixa dos barions se torna
estrelas massivas, a energia total dos outflows por SNe sdo proporcionais a massa do halo. Por tanto,
espera-se que a o gis escape mais facilmente em galdxias de baixa massa. Em altos redshifts, a maior
parte das galdxias formam-se em halos de baixa massa, e a alta taxa de fusdo de halos leva a uma
vigorosa formacao estelar. Assim, os outflows podem ter um grande impacto sobre as primeiras geragdes
de galdxias, com consequéncias no enriquecimento do IGM e a destrui¢do de galdxias anas (Barkana &
Loeb 2001).

1.3.7. Feedback por AGNs

O gés do halo também pode ser aquecido por radiagdo UV intergalictica, produzida por AGNs e star-
bursts. Existem diferentes mecanismos fisicos pelos quais grandes quantidades de energia e momentum
produzido pelos AGNs, podem se acoplar com o gis em torno de galaxias, regulando o crescimento de
buracos negros, por exemplo, assim como suprimindo o resfriamento do gés, e a consequente formagao
estelar.

Basicamente, os AGNs podem aquecer o gés ao redor (feedback térmico), gerando ventos que ejetam
g4s (feedback cinetico), e ionizar o foto-dissociar o gas (feedback radiativo). No caso de aglomerados de
galaxias, o maior efeito do feedback por AGNs, € a insercdo de bolhas quentes no meio interaglomerado
através de radio-jatos, processo que pdra os “cooling flows” nos centros dos aglomerados. Os AGNs
na maioria das galdxias centrais do aglomerado ndo sdo muito luminosos, ji que possuem uma baixa
taxa de acrecdo, e o principal canal de feedback € a injecdo de energia mecanica para o gas circundante.
Para altas taxas de acre¢@o, as principais fontes de feedback sao os quasares, que aquecem o gés; o forte
campo de radiacdo que provém dos QSOs muda a estrutura de ioniza¢do do gés circundante, afetando o

resfriamento.

Outros eventos importantes que devem ser levados em consideracio, sdo as interagdes e fusdes entre
galdxias, as quais desencadeiam inflows de gds nuclear a grande escala, como resposta a grandes fases
de acrecdo; o que contribui para o crescimento de buracos negros centrais. Além disso, modelos hie-
rarquicos de formacdo de galdxias argumentam que as fusdes de galdxias formam as galdxias elipticas

ou componentes esferoidais em galédxias, pela destrui¢do de discos estelares e os starbursts nucleares.

% Quando a velocidade do gds é menor que a Vescape» € chamado de vento (wind); mas, quando a velocidade do gds é maior do
que a Vigeqpe, € chamado de outflows.
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Simulagdes de feedback considerando fusdes bindrias de galdxias em halos de gds quente, realizadas por
Springel et al. (2005) e Di Matteo et al. (2005), mostram que a deposi¢do de ~ 5% da luminosidade bolo-
métrica é capaz de conduzir fortes outflows, que eventualmente param a acre¢do dentro do buraco negro,

e removem quase todo o gés da galdxia, resultando na extin¢do do processo de formacao estelar.

Por todo o mencionado até agora, sabemos que os processos de feedback, sem divida, t€m um papel
muito importante na formacao estelar (Silk & Mamon 2012). Na Figura 1.10, é apresentada uma compa-
racdo entre a funcio de luminosidade (LF’, do inglés Luminosity Function) para halos de materia oscura,
determinada a través de um modelo ACDM, e dados observacionais de galdxias obtidos de Benson et al.
(2003). Existe uma diferenga evidente, entre a previsio para os halos de matéria escura e as observacoes
para as galdxias, o que € atribuido a ocorréncia dos processos de feedback. Em galdxias de baixa massa,
em altos redshifts, a formacao estelar € afetada pelo feedback por SNe, o que é refletido no grafico ao
observar uma diferenca no comportamento da LF das galdxias e a predicdo para os halos de matéria
oscura nestes redshifts; por outro lado, uma das principais teorias que poderia explicar as observagdes

para galaxias massivas em baixos redshifts, € a ocorréncia de feedback por AGNs.
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Figura 1.10: Fung¢do de luminosidade de gala-
xias e halos de matéria escura. A
linha sélida representa a LF para
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2001, Benson et al. 2003).

1.3.8. Taxa de formacao estelar (SFR)

A taxa de formacdo estelar (SFR, do inglés Star Formation Rate), € definida como a massa de gas que é

transformada em estrelas por unidade de tempo, normalmente dada em unidades de Mgyr™':

dMg[zs
dt

Y(t) = - (1.5)

Existem vérios indicadores da SFR a partir de observacdes da luz integrada das galdxias. A continuag¢do
definimos os indicadores mais importantes (SCHNEIDER 2015).

7 A LF determina a maneira como os membros de uma clase de objetos estio distribuidos em fungfo da sua luminosidade, ou

seja, € o nimero de densidade de objetos (por exemplo, galdxias) com uma luminosidade especifica. A distribui¢do global de

galdxias pode ser aproximada pela fun¢do de luminosidade Schechter: (L) = (%) (L—L*)(Y exp(—=L/L").



14

1.3. TEORIA DE FORMACAO DE GALAXIAS

e Radiacao UV:

A radiacdo UV ¢é principalmente emitida por estrelas do tipo O e B, estrelas quentes jovens que

indicam que a SFR ¢é recente:

Moyr™' 72 x10%ergs~! Hz™! '

esta relac@o considera que o fluxo no UV nio € afetado pela absor¢do por poeira, mas na maioria
das galdxias isto ndo acontece, € como resultado s6 uma parte dos fétons do UV consegem escapar

da galdxia. Por tanto, a Lyy deve ser corregida pelo efeito da absorc¢do por poeira.

Emissao no infravermelho distante (FIR, do inglés Far Infrared):
Esta radiag¢do € emitida por poeira morna que é aquecida por estrelas jovens. A relacdo entre esta

emissdo e a SFR € dada por:

SFR L
FIRI ~ FIR ’ (1.7)
M@yr_ 58 X 109LQ

para esta relagdo assume-se que todos os fotons energéticos que vem das estrelas quentes recém
formadas sdo absorvidos localmente, aquecendo a poeira. O intervalo de comprimento de onda
onde Lpr € determinada deve ser entre 8um e 1mm, a fim que a luminosidade seja independente
da temperatura da poeira. Porém, em muitos casos os espectros ndo possuem observagdes que
cubram esta regido por completo, pelo que € necessdrio realizar interpolagdes e extrapolacdes dos
espectros para determinar Lgjg, 0 que gera incertezas intrinsecas na determinacdo da SFR. Por

outro lado, para grandes amostras de galdxias, frequentemente € usado o fluxo da linha de 24um.

Emissao em radio:

Existe uma correlagdo estreita entre a luminosidade em radio das galdxias e suas luminosidades no
FIR. Levando em conta que Lrjg € um bom indicador da SFR, a luminosidade em rddio também
deve ser um bom indicador. A emissdo synchrotron em radio em galdxias normais € principalmente
gerada por elétrons relativisticos acelerados em remanescentes de supernovas, e considerando que
as supernovas aparecem pouco tempo depois do inicio de um surto de formacao estelar, esta radi-
acdo é um indicador quase instantaneo da SFR. A relacdo entre a SFR e a luminosidade em radio

¢é dada por:

SFR14GHz _ Ly acHz
Mgyr! 8.4 x 1027erg s~! Hz™!

(1.8)

Linhas nebulares (Ha, Lya):
Neste método a SFR ¢é determinada a partir da luminosidade de linhas de emissdo como Ha e
Lya. A linha mais comumente usada é Ha, a qual provém principalmente de regides HII, que se

formaram em torno de estrelas jovens quentes com M > 10My:

SFRy, Ly
Mgyr~t 1.3 x 10*ergs!’

(1.9

mas em alto redshift (z = 2) esta linha encontra-se na regido do NIR, o que faz que seja uma linha
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mais dificil de ser observada. Uma alternativa nos casos em que ndo se conta com a linha He, é
o uso de linhas como: HB e Lya. Mas, no caso de Hf, apesar que pode ser observada na regido
do dptico para altos z, € uma linha mais fraca. E a linha Lye tem uma incerteza maior na hora
de obter a SFR, devido a varios fatores. Os féton Lya sdo facilmente absorvidos pelo Hidrogénio
neutro, o qual € excitado e reemite um féton Lya numa dire¢do aleatoria, e antes de conseguir
escapar do ISM da galdxia o féton sofre multiples espalhacdes, o que faz com que o caminho
percorrido dentro do ISM seja grande, aumentando a probabilidade do que o féton seja absorvido
pela poeira. Assim, obter a SFR a partir da linha Lya tem uma grande incerteza. Também pode
ser considerado o uso de linhas de recombinacdo® do Hidrogénio, provenientes de transicdes entre
niveis de energia altos, como Bracket vy, uma transi¢ao que ocorre na regido do NIR do espectro.
Ou linhas de transi¢do que possuem comprimentos de onda na parte do espectro do milimetrico ou

do radio.

o Emissao de raios X:
A maioria da emiss@o em raios-X € originada por sistemas bindrios de alta massa, que pertencem
a populacdes estelares jovens. Cerca de 25% da radiacdo em raios-X de uma galdxia normal é
devida ao processo Bremsstrahlung num meio interestelar quente, seu aquecimento € atribuido a
atividade de formacdo estelar, o que deve ser proporcional a SFR. Excluindo a contribuicdo por
AGNSs, a luminosidade em raios-X pode ser considerada como um bom indicador da SFR, pela

relagdo:

SF RX—ray LX—ray
Mgyrt 3.5x10%%erg s’

(1.10)

com Ly_,4y sendo a luminosidade intregrada no intervalo 0.5-8keV. A dispersdo nesta relacdo €

menor do que 1.5.

1.3.9. Taxa de formacao estelar especifica

A taxa de formacio estelar especifica (sSFR, do inglés Specific Star Formation Rate), é definida como:

SFR
M, "’

sSFR = (1.11)

e descreve a taxa de crescimento da massa estelar numa galdxia. Em 0 < z < 2, e possivelmente
em redshifts mais elevados, a maioria das galdxias de formacdo estelar (SFGs, do inglés Star-Formig
Galaxies) seguem uma relacdo razoavelmente forte entre a SFR e a M,; cuja normalizacdo diminui
progressivamente com o tempo césmico (ao diminuir o redshift), a partir de z = 2 até hoje (Brinchmann
et al. 2004, Daddi et al. 2007).

Na Figura 1.11, foi realizada uma comparagio da sSFR (em Gyr~!) para SFGs com massas estimadas

no intervalo de 10%* - 10'°M,. Onde foi adotada a compilacdo de dados de Gonzilez et al. (2014), e o

8 Estas linhas sdo produzidas quando um elétron cai de um nivel a outro emitindo um féton com energia igual a diferenca
entre os niveis inicial e final. Entdo, essas linhas espectrais sdo chamadas de linhas de recombinagdo porque os elétrons
anteriormente livres que se recombinan com fons, rapidamente se acumulam no estado fundamental emitindo tais f6tons.
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melhor ajuste para a SFH de Madau & Dickinson (2014). Em z < 2 a média global da sSFR diminui de
forma mais acentuada do que para a populagdo de SFGs, assim como a formacao de estrelas é mais lenta
com o incremento da populacdo de galdxias. E € observada uma sSFR quase constante para galdxias no
intervalo de 2 < z < 7, sugerindo uma insuficiente formacao estelar inicial e o crescimento exponencial

da SFR e as massas estelares com o tempo cosmico.

age of the universe (Gyr)
1175 3
T I I I

,_.
o

\

Figura 1.11: sSFR para galdxias com
massas estimadas no inter-
valo de 10°4 - 10'°M,. Com
dados obtidos da compilacdo
de Gonzalez et al. (2014). A
curva solida mostra as previ-
soes do melhor ajuste para a 0.1

SFH de Madau & Dickinson 0 1 2 3 4 5 6 7
(2014). redshift

\

R TET
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A minoritaria populagdo de galdxias starburst apresenta sSFR elevadas, enquanto que galdxias quiescent
ou passivas t€ém uma correlacio entre SFR e M, mais baixa. A maioria dos estudos a partir da sSFR,
encontraram que mais galdxias massivas completam a maior parte da sua formacgdo estelar, mais cedo
do que as galdxias de menor massa. As galdxias ands continuam experimentando grandes surtos de

atividade.

A correlagdo entre a SFR e a M,, tem importantes implicagdes para entendermos a forma como a for-
macao estelar é regulada dentro das galéxias, e tal vez para a prépria SFH césmica. Por outro lado, as
galdxias starburst cujas sSFR sdo significativamente elevadas, contribuem apenas com uma pequena fra-
¢do da pgpg global em z < 2 (Rodighiero et al. 2011, Sargent et al. 2012). Em lugar disso, a evolugdo da

SFR césmica € principalmente devida as propriedades da evolucao constante de galdxias de disco.

1.3.10. Densidade de formacao estelar

A densidade de formacao estelar, ps g, € definida como a massa de estrelas recém formadas por ano por

unidade de volume (Mg yr~! Mpc™).

Grafico de Madau: dependéncia da densidade de formacao estelar com o redshift

A psrr como uma funcdo do redshift, especifica quantas estrelas sdo formadas no Universo em um
tempo dado. A partir dos indicadores da SFR e da origem da galdxia onde as estrelas estdo se formando,
podemos determinar a psrgr. O conhecido "Diagrama de Madau” (Figura 1.12a), mostra a histéria de
formacao estelar (SFH, do inglés Star Formation History) do Universo (SCHNEIDER 2015). Pela pri-

meira vez, Madau e colaboradores em 1996, fizeram uma estimativa da SFR em alto redshift, usando
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dados de “galdxias Lyman break” (LBGs’, do inglés Lyman Break Galaxies), observadas com o telescé-
pio espacial Hubble (HST, do inglés Hubble Space Telescope). Para os primeiros resultados a extingdo
intrinseca ndo foi levada em conta; a fim de corrigir isto, os progressos no infravermelho distante foram
muito importantes. A partir do grafico de Madau, podemos inferir que hd um aumento acentuado da
psrr desde a época atual até z = 1, por um fator de 10; também apresenta um ligeiro aumento em z ~ 2,
e uma disminui¢do em redshifts acima de z ~ 3. Esses estudos foram comfirmados mais recentemente
por pesquisas usando os satélites Spitzer e Herschel, observando uma grande amostra de galdxias no FIR

(Madau & Dickinson 2014).

T T 4X108 T T T T T
T ® Rudnick et al. [2003)
| 3X108 4 OBarch et al. in prep. i
B ® Dickinson et al. {2003}
s 1 ODrory et al. (2004)
uv b 2 2X108 F © Glazebrook et al. (2004)-
OHm ~
IR ;
ot 1 T axi08f
ORadio
. . 9] . L . N .
3 4 5 0.0 05 10 15 20 25 30
z z

(a) (b)

Figura 1.12.: (a) psrr como uma fungdo do redshift, mostrando a SFH do Universo (Bell 2004). Os
diferentes simbolos correspondem aos diferentes indicadores usados na determinagdo da
SFR. Foi adotada a IMF de Kroupa (2001) e Hy = 70 km s Mpc‘l; e os dados foram
obtidos de Hopkins (2004). (b) Evoluc¢do da densidade de massa estelar com o redshift
(Bell 2004). As medidas foram obtidas de diferentes surveys de galdxias: Dickinson et al.
(2003), Drory et al. (2004) e Glazebrook et al. (2004) . A linha sélida é a densidade de
formacao estelar integrada a partir da Figura (a). As massas estelares adotaram a IMF de
Kroupa (2001) e Hy = 70 km s~! Mpc™'; e os dados foram obtidos de Rudnick et al. (2003).

Integrando a densidade de formagcio estelar no tempo césmico'’, obtemos a densidade de massa estelar
como uma funcdo do redshift (Figura 1.12b). A partir desta relacdo podemos concluir que muitas das
estrelas presentes hoje no Universo foram formadas em alto redshift, ou seja, a formacao estelar no

Universo temprano foi considerablemente mais ativa do que hoje (Bell 2004).

A partir da andlise das Figuras 1.12a e 1.12b, é possivel deduzir entdo, que durante a época do Universo,
em z > 1, aformacdo estelar foi muito rdpida, com aproximadamente 2/3 da massa estelar sendo formada
nos primeiros 5 Gyr. Podemos dizer que este periodo abrange a formagao das primeiras estrelas, e que
a formacio destes objetos foi ripida. Na época os halos de matéria escura eram pequenos (~ 103M) e
quentes, mas a medida que passava o tempo estes halos continuam a crescer, o que poderia dificultar o
esfriamento do gds, mas por outro lado, o papel do hidrogénio molecular foi muito importante neste pro-
cesso de esfriamento; paralelamente ao crescimento dos halos, a quantidade de gds molecular aumenta, o
que faz que seja possivel o esfriamento necessario para a formagao das primeiras estruturas dentro destes

halos.

9 As LBGs sdo galdxias de formagdo estelar em alto redshift, que apresentam um “drop” no seu espectro quando observadas
com certos filtros. Este “drop” € localizado no limite Lyman, em 912 A.
10 Tempo que abrange a formacio fisica e desenvolvimento do Universo.
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Depois de um tempo, observamos um pico de formacdo estelar em z ~ 2, o que pode ser atribuido a
formacao estelar dentro das galdxias ja formadas, e que continuam evoluindo e tornando seus reserva-
torios de gds em estrelas. J4 em z ~ 1, esta atividade diminui, e é observado um declinio acentuado na
SFR, talvez, porque as galdxias ja tenham queimado a maior parte dos reservatorios de gis, o que faz
que a formacao estelar sofra uma queda significativa. A pesar disso, cerca de 1/3 de toda a massa estelar
é formada neste periodo, entre z ~ 1 e os dias atuais. A diferencga entre a densidade de massa estelar
observada (Figura 1.12a) e a prevista (Figura 1.12b), é grande em altos redshifts, isto pode ser devido a
incertezas na determinagdo da pg pg em alto redshift. Na secdo 1.4, serd estudada mais detalhadamente a

formacao estelar em galaxias nestes redshifts.

1.3.11. Bimodalidade das galaxias

Os processos de acrecdo de gas nos halos de matéria escura: o hot mode e o cold mode, t€m como
consequéncia uma bimodalidade nas populacdes de galdxias. Esta bimodalidade ou transicdo nas pro-
priedades das galaxias, é observada de diferentes maneras: na cor (ou idade estelar, ou SFR) vs. massa,
na correlacdo com o meio ambiente, na evolucdo com o redshift, etc. Se considerarmos as cores das
galdxias, por exemplo, estas ilustram a bimodalidade da SFR; as galdxias elipticas e lenticulares sdo

vermelhas, e as espirais sao azuis (Figura 1.13).

Figura 1.13: Tlustracdo da bimodalidade
das galdxias. Os contor-
nos sdo a densidade de gala-
xias do SDSS no espago cor- .
luminosidade, Silk & Ma- -1% -18 -1§ -20 -—-21 -—22 —23
mon (2012). M; absclute magnitude

u-r rezst—Irame color

Sequéncia azul

A sequéncia azul é dominada por galdxias predominantemente do tipo late-type’’: espirais (S), em halos
com Mpgio < Mgpock_halo, € S€U crescimento € devido a acrecdo ou fusdes de galdxias. Os cold flows
levam ao crescimento cedo do disco e a formacao estelar, que é regulada pelo feedback por SNe. As
galdxias que pertecem a esta sequéncia podem ser muito azuis, por causa dos repetidos starbursts devido
a disponibilidade de gés, e a interacdo entre o infall, starburst e outflow. Esta sequéncia possui uma ex-
tensdo azul brilhante, j4 que algumas galdxias continuam sendo alimentadas por streams frios, inclusive

quando sao mais massivas do que a M ok halo, €Xtendendo a sequéncia azul em termos de luminosidade.

' As galdxias late-type sdo galdxias dominadas pela componente disco.
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Isto ocorre especialmente em z > 7.,y ~ 2, quando os streams que alimentam os halos sio relativamente

estreitos e densos, resultando em surtos estelares massivos (Dekel & Birnboim 2006).

Sequéncia vermelha

Nesta sequéncia sdo considerados os halos mais massivos, com My, > Mpock_haio, qUE €Xperimentam
aquecimento por choques, e devido a isso, se tornam diluidos e vulnerdveis ao feedback por AGNs. Em
Z < Zerit, Onde os streams frios sdo suprimidos, e o fornecimento de gds ¢ interrompido, impedindo
qualquer novo crescimento dos discos e a formacao estelar, se o gas frio residual tem sido consumido
em fusdes anteriores, hd um desligamento total de todos os modos de formagdo de estrelas acima da
M pock_nalo» permitindo que a populag@o estelar se torne lentamente em “vermelha e morta” dentro da
sequéncia vermelha. As galdxias nesta sequéncia sio do tipo early-type!?: elipticas (E) e lenticulares
(S0), e seguem uma relagdo muito estreita entre cor e magnitude, em que as galdxias mais luminosas
tém cores avermelhadas (Shapley 2011). O crescimento ao longo da sequéncia vermelha € induzido por
fusdes pobres em gds, que ndo sdo contaminados por novas estrelas azuis. A sequéncia vermelha também
possue uma extensao fraca, de galdxias menores que sdo tipicamente satélites das galdxias centrais em

halos comuns, onde apenas a acre¢ao pelo kot mode ocorre.

Em halos com massas < Muock_naio» @ acrecao de galédxias satélites pode manté-las na sequéncia azul por
um tempo. Em halos com massas > M ek nato, Onde a fornecimento de gas é desligado e a densidade
do meio ambiente € alta, os satélites também tornam-se vermelhos e mortos (Dekel & Birnboim 2006).
A Figura 1.14, é uma representacio esquemadtica da bimodalidade cor-massa, assim como da correlacdo
com o meio ambiente e a evolugdo com o redshift; onde podemos observar que todo surge naturalmente
a partir da eficiéncia da formacio estelar depois de z ~ 2, devido ao desligamento abrupto dos halos com

massas acima da Mpock_halo-

Levando em conta que os modos de acrecdo sdo os responsdveis pela bimodalidade observada, podemos
concluir que em alto redshift (z > 2), a acrecdo pelo cold mode € eficiente nas galdxias, lenvando a
uma forte formacao estelar em toda a sequéncia azul. Mesmo em galdxias que estdo em halos massivos
(Mpato > Mgnock_haio), 0s cold flows estreitos ainda continuam alimentando a formagdo estelar. Mas,
quando a massa € suficientemente alta, os cold flows ja ndo podem sobreviver e a formagdo estelar é
interrompida nos halos de alta massa. Entdo, como a acrecao pelo hot mode se torna dominante, o tempo
para um resfriamento eficiente seria muito longo; e as galdxias vermelhas e mortas, podem continuar a

crescer através de fusoes.

Vale verde

As galdxias que pertecem ao vale verde, sdo uma populagdo intermedidria das sequéncias vermelha
e azul. Estas galdxias sdo caracterizadas por apresentarem sinais de uma transformag@o em curso ou

recente da sua atividade de formacao estelar e/ou morfologia.

12 As galdxias early-type sdo galdxias dominadas pela componente esferoidal.
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Figura 1.14.: Representacdo esquematica da origem da bimodalidade em cor (ou SFR, ou idade) em
funcdo da massa do halo. a) Em z > 2, o fornecimento de gis é continuo, regulado por
feedback por SNe, o que faz as galaxias evoluir ao longo da sequéncia azul, que se estende
além da Mpock_haio devido aos streams frios no meio quente. b) Em z < 1, na auséncia
de streams frios acima da M gock hato» © gds aquecido pelos choques é mantido quente por
feedback por AGNs, e o fornecimento de gds e a formacao estelar sdo desligados, e a
populagdo estelar pasivamente se torna vermelha e morta; as fusdes pobres em gas esticam
a sequéncia vermelha para massas maiores. ¢) Quando a massa do halo é substituida pela
massa estelar, a sequéncia € esticada em direcdo de pequenas massas estelares devido a
galdxias satélites que partilham um halo comum (Dekel & Birnboim 2006).

Faber et al. (2007), propde modelos para explicar a transicdo das galdxias da sequéncia azul para a
vermelha, sendo que o mais aceito, refere-se a combinagdo de dois modelos apresentados no seu trabalho,
no que SFGs de diferentes massas, param a sua formagao estelar em diferentes tempos, se deslocando a

sequéncia vermelha e continuando a crescer através de fusdes (Figura 1.15).
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Figura 1.15: Possivel cendrio da evolugdo das gala- ** [ Mixed |
xias da sequéncia azul a sequéncia ver- % .o [ 9uRRERInG + i
melha. SFGs de diferentes massas e dry-merging
que experimentam a interrupgio da sua o r .
formacao estelar em diferentes momen- oi bk = A
tos, se deslocam a sequéncia vermelha,

e continuam crescendo através de fu- 0 2 7 0 e 3

soes (Faber et al. 2007). Log stellar mass, Mq,
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Relac¢ao entre sSFR e massa

Conforme aos intens estudados até agora, existe uma clara separagdo entre a sequéncia azul e verme-
lha. A dependéncia da massa com a sSFR é observada na Figura 1.16, onde a dispers@o da sSFR na
sequéncia azul é surprendentemente pequena, sugerindo que algum tipo de mecanismo de autoregulagcdo
esteja presente nas SFGs. A bimodalidade ndo € absoluta, existe uma faixa entre as duas sequéncias,
correspondente aos objetos do “vale verde” (menos ativos, mas, com uma significativa formagéo este-
lar), dominado por uma populagio que possue uma massa de ~ 3 x 10'°M, (Kauffmann et al. 2003).
A relativa escassez de galdxias no vale verde sugere que a bimodalidade fisica entre as populagdes de
galdxias € profunda, e que existe uma ripida evolugdo das galdxias da sequéncia azul para a vermelha
(Kennicutt & Evans 2012).

Figura 1.16: Relacdo entre a sSFR e a massa,
para uma amostra de galéxias ob-
tida do SDSS, e com SFRs me-
didas com o GALEX. Os con-
tornos cinza indicam a distribui-
¢do de galdxias no plano; a li-
nha azul € o ajuste para a sequén-
cia das SFGs; a linha vermelha
€ a posicdo aproximada das gala-
xias da sequéncia vermelha; e a
linha pontilhada representa o 16-
cus constante: S FR = 1 Mg yr~! 9 10 11
(Schiminovich et al. 2007). log M,
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Conforme a Figura 1.16, a sequéncia azul ndo € horizontal; a sSSFR aumenta claramente com a diminui¢do
da massa da galaxia. A inclinagdo negativa implica que as galdxias menos massivas estao formando uma
fracdo relativamente maior da sua massa estelar hoje. A explicagdo mais simples €, que a populacdo de
SFGs dominante no Universo, deve ter migrado gradualmente de galdxias mais massivas a menos mas-

39

sivas, ao longo do tempo césmico. A evidéncia direta para esse “downsizing’?”, é vista em observacdes

da relacdo sSFR vs. M, nas galdxias em alto redshift (Noeske et al. 2007).

1.4. Observacoes de galaxias em alto redshift

1.4.1. Primeiras galaxias

Atualmente ndo ha um acordo universal para definir o que entendemos por primeira galdxia. Pesquisa-
dores observacionais e tedricos consideram diferentes cendrios de trabalho. Mas, existem alguns ingre-
dientes basicos para a compreensdo das primeiras galdxias. Por exemplo, parece inevitdvel a presenca
de um halo de matéria escura que hospeda um sistema estelar. Também, pode-se prever que o pogo

de potencial do halo € suficientemente profundo como para reter o gds que foi aquecido a temperaturas

13 A partir da aceitacdo da teoria de formagdo hierdrquica de galdxias, pequenas galdxias se formaram primeiro e depois se
fundiram para formar galdxias maiores; mas, a maioria das galdxias early-type apresentam populagdes estelares velhas. Esse
efeito foi chamado de “downsizing”.
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superiores a 10*K, como resultado da fotoionizacdo por radia¢io estelar (Mesinger & Dijkstra 2008).
Também podemos pensar que o halo pode reter gds aquecido e acelerado através de explosdes de SNe, e
que o sistema € capaz de soportar um meio interestelar multi fase, que por sua vez poderia sustentar um
modo estavél de formacao de estrelas auto-regulada (Bromm & Yoshida 2011). E uma série de modelos
propde minihalos, como hospedeiros das primeiras galaxias (Ricotti et al. 2008).

A massa caracteristica dos primeiros locais de formacio estelar foi determinada como sendo ~ 10°Mp,
mas a massa critica para hospedar a formacdo das primeiras galdxias ainda ndo se sabe com certeza
(Bromm et al. 2009). Ainda que algumas simulacdes sugerem que os halos de méteria escura continham

uma massa de ~ 108 M, e colapsaram em z ~ 10 (Figura 1.17).

Figura 1.17: Representacdo esquematica do
cénario de formacdo das pri-
meiras galdxias, em halos de
matéria escura com massas ~
108 Mo, que colpasaram em z ~
10. Neste modelo, halos que
sofreram esfriamento atomico
hospedam a segunda geracdo
de estrelas, incluindo as pri- .
meiras estrelas de baixa massa
(Pop. 1I), que podem ter so- Dark matter halos
brevivido até os dias de hoje
(Bromm & Yoshida 2011).

T 2~10 ~108 Mg }first galaxy
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Quanto a formacao estelar nas primeiras galdxias, existem trés questdes muito importantes para sua com-
preensdo: a SFE, a IMF e o feedbak estelar; este dltimo afeta diretamente a formacao estelar. A SFE
¢é grandemente afetada pela capacidade do halo de gis de esfriar e condensar; e a IMF é afetada por
uma série de processos fisicos, como: a turbuléncia supersonica, o esfriamento atdmico por elementos
pesados, o esfriamento por poeira, a tranferéncia de momento angular e aquecimento devido a campos
magnéticos, o grau de ionizagdo inicial, e a temperatura do gds (Bromm & Yoshida 2011). Em parti-
cular, a presenca de turbuléncia supersdnica provavelmente permitiu a formacdo de multiplas estrelas
numa nuvem molecular, com um amplo intervalo de massas. O grau de ionizagdo € particularmente im-
portante para o gds primordial, pois ele afeta o processo de esfriamento; um gds ionizado, de composi¢do
primordial, pode esfriar até ~ 100 K, e o esfriamento por moléculas de Deutério se torna importante; a
abundancia de elétrons livres adicionais impulsiona a formacdo de H,, que por sua vez leva ao acimulo
de uma abundancia critica de Deutério, permitindo, assim, baixas temperaturas e um canal de esfria-
mento. As estrelas formadas a partir destas condi¢des foram chamadas de populagdo II1.2, originadas

depois da formacao e morte da primeira geracdo de estrelas primordiais (populagdo III.1).

Segundo Bromm & Yoshida (2011), as primeiras galdxias podem ter deixado uma série de fosseis locais;
por exemplo, algumas das indmeras galdxias ands do Grupo Local podem constituir os sobreviventes
das primeiras galdxias. Também, as primeiras galdxias provavelmente foram os locais de formacdo da
primeira geracdo de estrelas de baixa massa da populacdo II. Além disso, um subconjunto das primeiras
galdxias pode ter fornecido os lugares de nascimento dos aglomerados globulares (velhos e pobres em

metais), que por sua vez podem ter sido incorporados a nossa galdxia, a Via Lactea.
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1.4.2. Formacao estelar em alto redshift

Considerando que a maior parte da formacdo estelar no Universo ocorre em galdxias espirais e irregula-
res numa taxa modesta (a chamada “quiescent star formation”), a atividade de formacao estelar em altos
redshift foi dominada por surtos de formacao estelar, como evidenciado em galdxias no submilimetrico
e em LBGs (SCHNEIDER 2015). Em z ~ 1, esses surtos deixaram de dominar, produzindo um forte
declinio na taxa de densidade de formacdo estelar, a partir de entdo e até hoje. Esse comportamento é
atribuido a que os surtos de formagdo estelar estdo associados a fusdes de galdxias; e a taxa de fusdes
diminue fortemente com o tempo em modelos para o Universo dominado por uma constante cosmolédgica
(Shapley 2011).

Observacdes recentes realizadas com o HST, permitem uma boa estimativa da SFR em alto redshift,
tomando como base a fung@o de luminosidade de LBGs. A Figura 1.18, apresenta resultados sobre a
evolucdo da ps pr em alto redshift (Bouwens et al. 2014); na época entre z ~ 1 € z ~ 4, podemos observar
que a atividade de formacao estelar foi alta. Este intervalo coincide com o periodo em que a atividade
de quasares (QSOs'4, do inglés Quasi-Stellar Objects) foi alta também, o que indica que a aglomera-
¢d0 da massa em buracos negros supermassivos no Universo, aconteceu paralelamente a formacgao das
populagdes estelares (SCHNEIDER 2015).
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Figura 1.18.: Evolucdo da pgrg em alto redshift. O grupo de pontos vermelhos e o contorno laranja
(eixo esquerdo), correspondem a pgs g VS. redshift, e inclui corregdo por poeira. O grupo
de pontos azuis e o contorno azul (eixo direito), mostram a densidade de luminosidade
UV como fungdo do redshift, que é proporcional & psrr antes da corre¢do por poeira. Os
pontos verdes e pretos (ao lado esquerdo da figura) sdo estimativas de pg g € densidade de
luminosidade UV para z < 3. Os pontos localizados em z ~ 10, correspondem a candidatas
LBGs detetadas para o survey CLASH (~ 27 mag AB); dados obtidos de: Bouwens et al.
(2014), Coe et al. (2013), Zheng et al. (2012), Oesch et al. (2013) e Ellis et al. (2013).

14 Os QSOs sio fortes fontes de radiagiio de ondas de rddio. Estes objetos distantes sio muito energéticos e possuem um niicleo
galdctico ativo.
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Madau & Dickinson (2014), realizaram estimativas da pg pr usando func¢des de luminosidade para UV e
IR; e para sua andlise eles pararam em z = 8, com o fim de ndo considerar estimativas em redshifts mais

altos. Assim, a figura 1.19 mostra a SFH césmica. Onde a func¢do do melhor ajuste € dada por:

(1+2)*7

Mg yr~! Mpc~3, 1.12
1+ [(1+2)/20p6 eyt VPe (1.12)

¥(z) = 0.015

podemos observar em 3 < z < 8, uma fase crescente da pg rg, seguida de um pico em algum momento
no intervalo entre z = 2 e z = 1.5 (0o que também foi mostrado e analisado na Figura 1.8b), quando o
Universo tinha aproximadamente 3.5 Gyr de idade; e depois um declinio gradual até os dias atuais. A

andlise realizada aqui concorda com a anélise de Bell (2004), estudada na sec¢do 1.3.10.
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Figura 1.19.: Histéria da formacdo estelar cdsmica, a partir de medidas do rest-frame no FUV (painel
superior direito), no IR (painel inferior direito), e no FUV+IR (painel esquerdo). Todas
as luminosidades UV foram transformadas em ps g usando a expressdo: S FR = Kpyy X
L,(FUYV), onde foi adotado o fator Kppyy = 1.15x10728; ¢ para as luminosidades no IR foi
usada a expressdo: S FR;g = Kjr X Ljg, adotando o fator K;g = 4.5 X 10~**; ambos casos
validos para uma IMF de Salpeter. A curva sélida corresponde ao melhor ajuste da psrg a
partir da equagdo 1.12, (Madau & Dickinson 2014).

1.4.3. Lyman Break Galaxies

As galdxias Lyman Break (LBGs, Lyman Break Galaxies), sdo galdxias de formacao estelar (SFGs, Star-
forming Galaxies) distantes, que desaparecem quando observadas usando certos filtros. Esse fendmeno

ocorre pelo resultado combinado de dois efeitos separados:

o Asestrelas recém formadas emitem a maioria de sua luz em cumprimentos de onda menores do que
912 A, mas essa luz é completamente absorvida pelo Hidrogénio neutro nas atmosferas estelares,

assim como pelo Hidrogénio que normalmente envolve as regides de formagao estelar,

e Entre a linha Lya (1216 A) e o limite Lyman (912 A), a luz também serd absorvida pelos absorve-
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dores do Hidrogénio neutro na linha de visada da galéxia.

Na Figura 1.20, temos um exemplo ilustrativo de um espectro de uma LBG, o qual apresenta um “break”

no limite Lyman, e uma diminuic¢io no fluxo entre 912 Ae 1216 A.

Signature of a Lyman-break Galaxy

912A

Figura 1.20.: Exemplo de um espectro de LBG (Malhotra 2012).

Método UV-dropout

Na Figura 1.21, apresentamos uma ilustracdo do método “Lyman break” ou também conhecido como
“UV-dropout”, para galdxias isoladas em altos redshifts (Steidel 1999); o qual consiste em localizar o
break nos espectros das galdxias, o que permite classifica-las como LBGs, mas sua localiza¢do depende
da distancia da galdxia. O cumprimento de onda do Lyman-break é dado pela expresdo: 912(1 + z) A.

No caso ilustrado aqui, o redshift do objeto € z = 3.15 e o break é observado em A = 3784.8 A.

As LBGs sao os melhores marcadores da evolugdo galactica e do meio intergalactico (IGM, Intergalactic
Medium) em z ~ 2 — 10. Suas propriedades sugerem que sdo precursoras de galédxias tipicas atuais,
submetidas a uma fase de intensa formacgdo estelar. As LBGs t€m um efeito muito importante sobre
o IGM através da radiacdo ionizante que produzem e o enriquecimento em metais devido aos ventos
gerados. Nesse sentido, o estudo das suas andlogas (LBAs, Lyman Break Analogs) se torna relevante, ja
que essas galdxias possuem similar taxa de formacao estelar (SFR, Star Formation Rate), poeira, massa,
idade, tamanho, morfologia, metalicidade, fracdo de gis, e meio interestelar (ISM, Interstellar Medium);
proporcionando assim um excelente laboratorio local para a compreensdo de muitos processos que foram
importantes no inicio do Universo.

Também existe um tipo de galdxias supercompactas e luminosas-UV (ScUVLGs, supercompact UV-
luminous galaxies), as quais sao sistemas starburst que possuem alto brilho superficial, assim como uma
alta taxa de formacao estelar por unidade de drea; que apresentam metalicidades, morfologias e outras

propriedades similares as LBGs em altos redshifts (Heckman et al. 2005).

Na Figura 1.22 € apresentado o brilho superficial no FUV vs. a taxa de formacdo estelar especifica
(sSFR = S FR/M.,,) para 215 UVLGs, onde as LBGs encontram-se localizadas na regido de alto brilho
superficial assim como alta sSFR, confirmando a abordagem do pardgrafo anterior. E de acordo com
varios autores, como: Hoopes et al. (2007), Overzier et al. (2008) e Overzier et al. (2009), as suas
andlogas em baixo redshift (LBAs, Lyman Break Analogs) também sdo galaxias ScUVLGs, e espera-se

que estejam localizadas na mesma regido das LBGs.
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Figura 1.21.: Ilustracdo do método “Lyman-break” para galdxias isoladas em alto redshift. No topo da
Figura A, o espectro mostra a forma do “break” esperado em 912 A, no espectro de uma
galdxia dominada por estrelas jovéns massivas; na Figura do meio, podemos observar que
o “break” é acentuado pela absorcdo fotoelétrica; e na parte inferior da Figura A, vemos as
absorc¢des causadas pelo meio intergalactico; as curvas azul, verde e vermelha correspon-
dem a trés filtros diferentes, utilizados na observagdo desta galdxia. Por tanto, na Figura
B, temos o exemplo de pequenas regides de imagens tomadas a partir dos trés filtros, e
como resultado, a galdxia (identificada pelo circulo azul) pode ser observada através dos
filtros vermelho e verde, mas desaparece completamente quando observada com o filtro UV
(Steidel 1999).

1.5. Analogas locais: Lyman Break Analogs

Muitas das perguntas abertas mais ativas da atualidade estdo focadas na evolucdo de galdxias no periodo
entre o cosmic dawn e o cosmic noon. Um panorama completo de como as galdxias evoluiram neste
periodo deve incluir respostas de como as galdxias recebem e reciclam seu gis, como formam as suas
populacdes estelares, e como a radiag@o ionizante que proveém das primeiras galdxias reionizaram o Uni-
verso. Ainda que novos observatorios tenham comecado a dirigir estas questdes observando diretamente

as galdxias mais distantes, um caminho complementario é estudar processos similares que ocorrem no
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Figura 1.22.: Brilho superficial no FUV vs. sSFR, para 215 UVLGs de Hoopes et al. (2007). As galédxias
localizadas no canto superior direito do diagrama, sdo as chamadas galdxias supercom-
pactas luminosas-UV (ScUVLGs) com alta sSFR, similares as LBGs em alto redshift e as
LBAs em baixo redshift.

Universo local através das chamadas “andlogas”, na tentativa de obter informacga@o sobre processos que
ocorrem em comprimentos de onda, resolugdes espectrais ou redshifts menos acessiveis. Um tipo destes
objetos sdo as LBAs (Lyman Break Analogs), estudadas primeiro por Heckman et al. (2005) e Hoopes
et al. (2007). O projeto das LBAs foi pensado para encontrar e estudar galaxias starburst relativamente
préximas que possuem caracteristicas tipicas das LBGs em alto redshift. Os levantamentos do SDSS e do
GALEX foram usados para selecionar galdxias star-forming luminosas (Lpyy > 10'93Ly) e compactas
(Iryy > 10°Le kpe™?) em z < 0.3, as quais tém propriedades no far-UV identificadas no rest-frame si-
milares as propriedades tipicas das LBGs (Figura 1.23). Estes critérios simples selecionam galdxias com
relativamente altas SFRs, relativamente compactas e que experimentam uma menor extingao por poeira,
semelhante as LBGs em alto redshift. A amostra de LBAs obtidas do SDSS-GALEX foi significativa,
ja que estudos previos careciam de profundidade e cobertura no UV para encontrar numeros significa-
tivos de tais galaxias, tornando as comparagdes entre galaxias locais e galaxias distantes menos diretas
(Meurer et al. 1999).

Virias amostras de diferentes tipos de andlogas locais foram construidas nos tltimos anos. Os exemplos
incluem galédxias selecionadas porque possuem altas larguras equivalentes da linha Ly, sendo 6timas
andalogas locais das Lya emitters (LAEs) em alto redshift, por exemplo, a amostra de referéncia de Lya
(LARS, Ostlin et al. 2014); fontes selecionadas com alta largura equivalente da linha Ha, que sdo boas
andlogas locais das Ha emitters (HAEs) em z ~ 4 (Shim & Chary 2013); as galdxias Green Pea (GP),
selecionadas em base as fortes linhas de emissdo no optico que também se estendem as propriedades
das LAEs, HAEs e LBGs em alto redshift (Cardamone et al. 2009); e galdxias selecionadas em base a
seus offsets no diagrama BPT, projetado para coincidir com a amostra de Steidel et al. (2014) em z ~ 2.4

(por exemplo, Bian et al. 2016). E importante mencionar que existe uma superposicio tipica significativa
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Figura 1.23.: Brilho superficial vs. luminosidade no FUV, para ~ 300000 starbursts em baixo redshift
(z < 0.3), do levantamento do GALEX e o SDSS. Estas galdxias sdo extremamente com-
pactas e luminosas no UVB. Na divisdo superior da figura estdo localizadas as galdxias
supercompactas-UV, e no lado direito as luminosas-UV. Podemos observar que os objetos
mais compactos e luminosos encontram-se na parte superior direira da figura, e possuem
tamanhos e luminosidades similares as tipicas LBGs em z > 3. Os pontos azul, azul claro,
verde, amarelo e vermelho correspondem a LBGs, cujos “dropouts” foram observados
usando difererentes filtros, o que depende diretamente do redshift das galdxias (Hoopes
et al. 2007; Overzier et al. 2008, 2009, 2010; Goncalves et al. 2010). Nesta mesma re-
gido localizam-se ~ 500 LBAs em baixo redshift, que foram identificadas no levantamento
SDSS-GALEX.

entre todas essas amostras e as LBAs selecionadas no UV (UV-selected).

As LBAs compartilham inumeras outras caracteristicas fisicas com as galdxias star-forming em alto
redshift. Os tamanhos, morfologias e cinemética do gas das LBAs t€m sido comparadas em detalhe com
galdxias star-forming em z > 2, encontrando boas concordancias gerais na distribui¢do dos principais
parametros (Overzier et al., 2008, 2010; Gongalves et al., 2010). Embora os gatilhos de formacao estelar
sejam provavelmente diferentes para starburst em baixos e altos redshifts, pelo menos as distribuicdes de
estrelas, poeira e gds parecem ser compardveis. A formacao estelar em LBAs é dominada pela emissdo
de aglomerados luminosos (Overzier et al., 2008, 2009, 2010) que se asemelha ao visto em aglomerados
de galaxias em redshifts intermediarios (Elmegreen et al., 2013; Garland et al., 2015). Algumas LBAs
tém aglomerados luminosos de super-estrelas ndo resolvidos que sio estruturalmente similares aqueles
vistos em fontes (com lentes) em z > 6 (Bradley et al., 2012; Bouwens et al., 2017). Embora um
pequeno subgrupo de LBAs também parecga abrigar baixa luminosidade, com um AGN obscurecido em
seus centros dominados pelo feedback por SNe (Alexandroff et al. 2012), as luminosidades em radio e
raios-X associadas a estes AGNs estdo bem abaixo do limiar de deteccdo atual em galéxias star-forming
em alto redshift (Habouzit et al., 2017; Latif et al., 2018). Essas semelhangas estruturais e energéticas
indicam que as LBAs sdo bons laboratérios locais para sondar as condi¢des fisicas tipicas que se espera

que governem o meio interestelar de galdxias jovens tipicas em altos redshifts.
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As LBAs foram importantes para testar a conhecida relacdo S-IRX, para a correcio por poeira da medida
da taxa de formacdo estelar no UV de galédxias star-forming (Meurer et al., 1999; Salim et al., 2018).
Como as LBAs s3o mais semelhantes as LBGs em comparacido com tipicas galdxias starburst locais
que sdo frequentemente altamente obscurecidas ou t€ém SFRs com ordens de magnitude menores em
comparagdo com suas contrapartes em alto redshift, os métodos de corre¢do por poeira baseados nesta
amostra devem ser menos poluidos que aqueles baseados em outros tipos de populagdes locais (Overzier
et al., 2011; Bouwens et al., 2012). Por razdes similares, as LBAs podem ser usadas para sondar as
condicdes responsdveis pela emissdo das linhas de estrutura fina no infravermelho distante (FIR), gds
molecular e o continuo de poeira de galdxias comuns na sequéncia principal em altos redshifts (Overzier
et al., 2011; Gongalves et al., 2014; Contursi et al., 2017).

Observacdes espectroscopicas no UV distante com o Cosmic Origins Spectrograph (COS) instalado
no Hubble Space Telescope (HST), revelaram que as LBAs normalmente experimentam fortes outflows
com alguns casos extremos de até ~ 1000 — 2000 km s~! (Heckman et al., 2011, 2015; Heckman &
Borthakur, 2016; Borthakur et al., 2014). Esses outflows correlacionam fortemente com a SFR por 4rea
(Heckman et al. 2015), como € esperado se os outflows sdo originados principalmente pelo momentum
do fluxo em starburst compactos. O programa das LBAs também forneceu um forte caso de detecgdo
de fuga de fétons do continuo Lyman (LyC, Borthakur et al. 2014), mostrando, pela primeira vez, uma
forte conexao entre os outflows por SNe em starbursts compactas e a fuga LyC. Overzier et al. (2009),
mostraram que a linha Ha corregida pela extin¢do foi relativamente fraca em comparacdo com suas
emissdes no FUV e no FIR em algumas das LBAs mais compactas, sugerindo que a radiacio ionizante
pode estar escapando (entre varias outras explicagdes). Heckman et al. (2011) observaram que, além dos
fortes outflows e da fraqueza relativa de He, algumas LBAs t€ém intensidades residuales significativas
nos nucleos das linhas de absorcdo de baixa ionizacdo interestelar saturada que tragcam o gas neutro, e
que essas fontes também tendem a apresentar uma significativa Lya em emissdo blue-shifted. Todas
essas propriedades podem ser explicadas por um modelo simples no qual starburst compactas conduzem
poderosos ventos que removem o gas neutro ao longo de certas linhas de visada, permitindo que os fétons
do LyC e Lya escapem. Em um estudo de acompanhamento, Alexandroff et al. (2015) verificaram ainda
que objetos confirmados (Borthakur et al. 2014) ou suspeitos (Heckman et al. 2011) de serem LyC
lakers, baseados nos indicadores mencionados antes, também tém uma emissao relativamente fraca do
dubleto de [SII]6717,6731, indicando a presenca de regides HII delimitadas por matéria, enquanto outros
diagnésticos propunham ser indicadores do escape LyC, tais como Ha corregida por poeira relativamente
fraca ou a razdo das linhas de [OIII]5007/[OII]3727, que ndo se correlacionam com os outros tragadores.
Os tracadores indiretos do escape LyC baseados no estudo das LBAs tém oferecido entdo um numero
de provas empiricas, que podem ser usadas para medir as fragdes de escape em galdxias durante o EoR,
para as quais a emissdo do LyC ndo pode ser medida diretamente (Borthakur et al., 2014; Alexandroff
et al., 2015).

A andlise dos espectros 6pticos do SDSS mostrou que as LBAs estdo, em média, abaixo da ralagéo local
massa estelar-metalicidade (Hoopes et al., 2007; Overzier, 2010), e acima da sequéncia das star-forming
no diagrama BPT (Overzier et al. 2009, Bian et al. 2016, Kojima et al. 2017, Patricio et al. 2018 e este

trabalho), de novo dois importantes caracteristicas que sdo andlogas aquelas das galdxias star-forming
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tipicas em alto redshift (Erb et al., 2006b; Steidel et al., 2014). Dado a que presume-se que tanto as LBAs
como as LBGs sdo galdxias passando por uma fase de rapido crescimento de suas populacdes estelares
devido ao influxo recente de gés relativamente pobre em metais, as LBAs talvez pudessem também ajudar
a responder uma série de questdes abertas relacionadas a histdria de enriquecimento quimico de galdxias
early. No entanto, um problema estreitamente relacionado que tem desempenhado um papel central
nos dltimos anos, é que as galdxias star-forming em alto redshift ocupam diferentes localizacdes nos
principais diagramas diagndstico de linhas de emissdo no dptico (Liu et al., 2008; Overzier et al., 2009;
Steidel et al., 2014; Bian et al., 2016, 2017, 2018). Especificamente, Steidel et al. (2014) mostraram
que as galdxias UV-selected em 7z ~ 2 encontram-se ao longo do locus que apresenta um offset respeito
das galaxias star-forming locais, no diagrama BPT: [OIII]5007/Hp versus [NII]6584/Ha (Baldwin et al.
1981). Dado que as condi¢des no meio interestelar em galdxias star-forming tipicas locais e em altos
redshifts sdo provavelmente muito diferentes, isto talvez ndo seja tdo surprendente. Possiveis explicacdes
incluem contribui¢des da fotoionizacdo de AGNSs, choques, diferentes razdes de N/O, pardmetros de
ionizag¢do mais altos e campos de radiagdo mais duros.

Entender os offsets no diagrama BPT é importante, ja que estes envolvem as mesmas razdes de linhas
de emissao no 6ptico que estdo sendo usadas para determinar as abundancias do gés nebular de galdxias
star-forming. Isso é especialmente importante em altos redshifts, onde as linhas de emissdo fortes no
optico sdo frequentemente a inica maneira vidvel de determinar essas abundancias do ISM. Analogas

locais apropriadas podem, por tanto, ajudar nesses estudos também.

Patricio et al. (2018) testaram as chamadas metalicidades de linhas fortes contra abundancias determina-
das pelo método direto, em uma amostra de 16 galdxias (predominantemente com lentes gravitacionais)
com linhas aurorais de Oxigénio, detectadas em z ~ 2, concluindo que os métodos calibrados localmente
ainda sdo confidveis em z ~ 2 dentro de uma dispersao de 0.2 dex. Bian et al. (2016) selecionaram um
novo conjunto de andlogas locais do SDSS unicamente com base em sua proximidade com o locus de
z ~ 2 de Steidel et al. (2014) no diagrama BPT, mostrando que esses objetos t€m parametros de ioni-
zacdo relativamente altos e densidades eletronicas que s6 podem ser parcialmente explicados por suas
taxas de formacao estelar (especificas) aumentadas em comparacdo com as galdxias star-forming tipi-
cas. Bian et al. (2017) mostraram que em baixas massas estelares estas andlogas situam-se ~ 0.2 dex
abaixo da relagdo M, — Z (MZR) local, quando se utilizam as metalicidades baseadas no diagndstico
N2 ou N203 (Pettini & Pagel 2004), semelhantes as amostras em z ~ 2 (Steidel et al., 2014; Sanders
et al., 2015). Bian et al. (2018) empilhou os espectros SDSS de suas amostras de andlogas para me-
dir as abundancias diretas de Oxigénio, descobrindo que as calibra¢des de linhas fortes subestimam as
abundancias em 0.1 dex e fornecendo calibragdes atualizadas. Varios autores descobriram que os offsets
sdo frequentemente relacionados a um aumento na abundancia de N/O em alto redshift em comparagdo
com galdxias locais em uma abundancia fixa de Oxigénio (Masters et al., 2014; Shapley et al., 2015;
Sanders et al., 2016; Kojima et al., 2017). Isso poderia ser um efeito da producdo de Nitrogénio pelas
estrelas WR ou, mais provavelmente, a consequéncia da rdpida acrecio de gds com baixa metalicidade
(Koppen & Hensler, 2005; Amorin et al., 2012). Steidel et al. (2016), Strom et al. (2017) e Strom et al.
(2018), encontraram que a relacdo N/O - O/H parece constante com o redshift, € que espectros ionizantes
mais duros sdo necessdrios em alto redshift para explicar completamente os offsets no diagrama BPT.

Esses espectros mais duros podem ser o resultado das diferencas na formacao de estrelas e, portanto, nas
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histdrias de enriquecimento quimico entre galdxias tipicas locais e em alto redshift. Andrews & Martini
(2013) usaram grandes pilhas de galaxias star-forming do SDSS ao longo da sequéncia principal, para
comparar as abundéncias de Oxigénio pelo método direto com vdrias calibragdes derivadas de linhas
fortes no 6ptico. Eles mostram que a MZR tem uma dependéncia clara com a SFR, e que N/O se cor-
relaciona com O/H, a histéria de formacao estelar e a massa estelar. Brown et al. 2016 melhoraram os
métodos de linhas fortes locais para uso em alto redshift, quantificando a dependéncia com a histéria de
formac@o estelar especifica. Brown et al. (2014) testaram o método direto usando espectros de acompa-
nhamento profundos obtidos para quatro das LBAs da amostra de Overzier et al. (2009), constatando que
as abundancias pelo método de linhas fortes estdo de acordo com as do método sensivel a temperatura.
Amorin et al. (2012) confirmaram as baixas abundancias de Oxigénio, mas notavelmente altas taxas de
Nitrogénio para Oxigénio em trés LBAs. Kojima et al. (2017) mostram que as andlogas locais e galdxias
em z ~ 2 com offsets no diagrama BPT, podem ser explicadas pelos excessos de N/O ou pelo pardmetro
de ionizacdo, ou combinac¢des dos mesmos, enquanto seus dados ndo permitiram testar mudancas na

dureza da radiacdo.

1.6. Objetivos e estrutura desta tese

Os objetivos desta tese sdo a identificagdo e determinagdo das propriedades fisicas de galaxias LBAs
em baixo redshift (z < 0.3), a fim de compara-las com as mesmas propriedades de LBGs em alto
redshift. Para a concretizacdo dos nossos objetivos, usamos observacdes realizadas com o espectrd-
grafo X-Shooter do VLT, o qual fornece espectros no UVB, VIS e NIR, que por sua ves permitem obter

as seguintes propriedades fisicas:
o UVB:

— Velocidades dos outflows estelares e de supernovas, utilizando a linha de absorcao interestelar
MglI112800 A,

— Lyman continuum escape (intensidades residuais em Mgl, Mgll, Fell dio pistas sobre a co-

bertura de gas neutro),
— Forma espectral de FUV a U (relevante para a extin¢fo e a taxa de formacao estelar),

— Regides de alta ionizacao (97 eV) [Ne V]3426, que € um diagndstico inequivoco de AGN

(Active Galactic Nucleus).
e VIS:

— Massa e idade das principais componentes, com base nas caracteristicas de absor¢do estelar
(H, He), ou no tripleto Call em 8500 A,

— Velocidades dos outflows (usando a absorg¢ao interestelar Nal DA15890,5896),
— Estrelas Wolf-Rayet,

— A variac@o espacial da poeira e das condiciones do meio interestelar (por exemplo: T, ne,
2),
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— Razdo de luminosidade He/FUYV, que da pistas da fragdo do escape Lyman.

e NIR:

Taxa de supernovas ([Fell]1.26um e [Fell]1.64um),

SFR livre de poeira (Paa),

Medida de [SIII]119069,9536, sensivel a metalicidade e a funcdo de massa inicial estelar
(IMF), através das temperaturas efetivas das estrelas mais quentes que entregam o campo de

radiacdo,
— G&s molecular quente (usando a linha H, v = 1-0 S(1) 2.12um),
— Idade/Massa das populagdes estelares.

e Os trés bracos: restringir a historia de formagio estelar e a fungdo de massa inicial (IMF), através

do ajuste do continuo estelar.

O presente estudo estd organizado da seguinte forma: no Capitulo 2, apresentamos o processo de selegcdo
das amostras e as observagdes, detalhando as componentes, subsistemas e funcionamento do espectré-
grafo X-Shooter, assim como o processo de reducdo de dados, incluindo o pipeline usado (EsoRex); o
processo de extracdo dos espectros, sua correcao pelo efeito da absorcdo telurica, através do software
Molecfit; assim como a corre¢do pela diferenca de fluxo entre os trés espectros: UVB-VIS-NIR; o mé-
todo usado na correc¢do dos espectros pela extingdo da Via Lictea; e como resultados desta primeira fase
s@o apresentados os espectros de galdxias nas que foram identificadas starburst e post-starburst. No
Capitulo 3, aprensentamos a medida das linhas espectrais, por meio de ajustes de perfis Gaussianos; e
os ajustes do continuo estelar, através de modelos SSPs; também apresentamos a corre¢do pelo efeito da
absorcdo do continuo estelar das principais linhas usadas na determinacdo das abundancias: HB e Ha.
No Capitulo 4, analisamos as propriedades fisicas das amostras de LBAs, como: as SFRs obtidas a par-
tir de diferentes indicadores (Ha, Paa, Ha+22um, FUV), tamanhos das galdxias, massa estelar, massa
dinimica, sSFR e E(B-V), mas estes pardmetros foram determinados usando, em alguns casos, as linhas
corregidas por poeira, processo que também ¢é explicado neste capitulo. No Capitulo 5, determinamos
e analisamos as abundancias de Oxigénio e Nitrogénio das LBAs, obtidas através do método direto e
dos métodos de linhas fortes, seus parimetros de ionizacdo e populagdes estelares, e investigamos se
o offset que apresentam as LBAs no diagrama BPT se deve a razdes similares aquele observado para
galdxias em z ~ 2 (Steidel et al. 2014). No Capitulo 6, identificamos a ocorréncia de outflows por SNe
e determinamos as suas velocidades, usando a absorcdo do dubleto de [Mgll]2796,2803 ; verificamos
a presenca de estrelas Wolf-Rayet (WR), progénitoras de SNe, responsaveis pela geracdo de ventos e
outflows, que contribuem ao enriquecimendo do ISM e a perda de massa das galdxias, além disso, as
WR também sdo indicadores de formacao estelar recente; neste capitulo também ¢é determinada a taxa de
supernovas por meio da linha [Fell]1.26um, e o numero de estrelas WR. No Capitulo 7, realizamos uma
discusdo geral a partir de todos as pardmetros fisicos determinados nos capitulos anteriores, e realizamos
comparagdes com resultados de trabalhos previos para LBGs em alto redshift. Finalmente, no Capitulo

8, apresentamos as conclusdes obtidas nesta tese.



2 Selecao das amostras e observacoes

Neste capitulo € explicado o processo de observagao e redugdo dos dados obtidos para 32 galdxias Lyman
Break Analogs, assim como as corre¢gdes que foram necessdrias para melhorar a sua qualidade, como uma
adequada extracdo dos espectros 2D e a compensagdo da diferenca de fluxo entre os espectros UVB,
VIS e NIR de cada galaxia; também aquelas correcdes indispensaveis para remover efeitos externos ao
telescopio e ao instrumento usado nas observagdes, como a absor¢do teltirica e a extingdo pela nossa

galédxia, a Via Lactea.

2.1. Selecao das amostras

Em alto redshift o Lyman Break é deslocado para o Optico, podendo ser detectado usando detectores
terrestres. Por outro lado, em baixo redshift, o Lyman Break ocorre no UV observado em vez do que no
optico observado, mas a luz UV é bloqueada pela atmosfera da Terra. O satélite GALEX UV realizou
grandes pesquisas no UV, mas o filtro de comprimento de onda mais curto (FUV) estd centrado em 1200
- 1500 A, que é muito vermelho para sondar abaixo do limite Lyman. Por tanto, a selecdo é feita usando
outras ferramentas baseadas em propriedades fisicas como o alto brilho superficial e a alta luminosidade
no UV, que constituem uma boa alternativa que permite a identificagdo deste tipo de galdxias. Também
a metalicidade destes objetos permite sua classificagao por meio dos diagramas BPT (Baldwin-Phillips-
Terlevich), explicados na secao 2.1.2.

As galdxias estudadas neste trabalho foram selecionadas a partir de vérias fontes relacionadas ao projeto
das LBAs (mencionado na se¢do 1.5); 17 objetos, chamados “LBA” na Tabela 2.2, foram selecionados
da amostra original de Heckman et al. (2005) e estudadas em detalhe por Overzier et al. (2009), 10 novas
LBAs, referénciadas como “LBA-Ext”, foram selecionadas de uma amostra estendida de varias centenas
de LBAs no ultimo levantamento cruzado entre os dados do SDSS 7 (DR7, Abazajian et al. 2009) e
GALEX (GR6). Desses dez objetos, 9 foram selecionados com base em seus grandes offsets no diagrama
BPT, referénciados como “BPT-Offset”, enquanto 1 objeto, marcado na tabela como “COS-Bright, foi
selecionado devido a ter sido observado com o HST/COS, como parte de um programa para direccionar
LBAs que possuem elevados fluxos no UV distante dentro da abertura do COS; e finalmente, 3 objetos

mais foram selecionados com base nas suas linhas de emissao [SII]6717,6731 relativamente fracas, e

33
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chamadas na tabela como "S2-Deficit”. Isto foi motivado por trabalhos anteriores, que mostraram que
objetos com o fluxo da razdo [SII]6717,6731/Ha atipicamente baixa quando comparada com os valores
em galdxias star-forming tipicas, podem ter condi¢des do ISM que podem resultar no escape de foténs
ionizantes (Alexandroff et al., 2015). O SII é produzido na regido externa da regido HII, que é composta
por uma mistura de gés neutro e ionizado, quando hd uma ausé€ncia desse gas neutro, que normalmente
¢é o responsavel pela absorcdo de todos os fétons do continuo Lyman, o resultado € a deficiéncia do SII
(Pellegrini et al., 2012). Isto tem inspirado uma nova categoria de andlogas locais que t€m fraccdes de
escape potencialmente grandes. Os trés objetos “S2-Deficit” satisfacem o critério de brilho superficial
das LBAs, como definido por Heckman et al. (2005).

2.1.1. Luminosidade e Brilho Superficial:
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Figura 2.1.: Brilho superficial vs. luminosidade, ambas no FUV. A regiao sombreada cinza corresponde
as galaxias do catdlogo cruzado SDSS-GALEX e os simbolos coloridos as amostras de
LBAs. Quadrados azuis: LBAs da amostra de Heckman et al. (2005) e Overzier et al. (2009).
Circulos verdes: novas LBAs selecionadas em base ao grande offset no diagrama BPT-NII
(9 galéxias), ou ao alto fluxo no FUV observado com o HST/COS (1 galdxia). Pentdgonos
vermelhos: objetos selecionados em base a sua relativamente baixa razdo de [SII]/Ha (3
galaxias). Ver o texto e a Tabela 2.2 para mais detalhes. A regido marcada na parte superior
direita indica a regido ocupada pelas LBGs em alto redshift (z = 2 — 7). O eixo superior
indica a luminosidade no FUV respeito a luminosidade que se espera para uma galdxia em

z=73.
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Para nossas observacdes foram escolhidas galdxias star-forming em z < 0.3 a partir do levantamento
do GALEX e o SDSS, localizadas na mesma regido das LBGs no diagrama: [(UV) vs. L(UV), com
Iryy > 10°Lg kpc_2 e Lryy > 10'0L,. A partir das Figuras 1.23 e 1.22, sabemos que as LBGs se
localizam na regido superior direita do diagrama, correspondente a altos valores de brilho superficial
e luminosidade no UV. A Figura 2.1 corresponde ao diagrama construido com os dados do catdlogo
cruzado SDSS-GALEX (hexdgonos cinzas). Os simbolos coloridos representam as amostras de LBAs
estudadas neste trabalho, e cada um deles corresponde a objetos que foram selecionados de acordo a
diferentes critérios: os quadrados azuis sdo as LBAs estudadas por Heckman et al. (2005) e Overzier
et al. (2009), e que foram selecionadas para ser também estudadas aqui, os circulos verdes s@o as galdxias
da nova amostra, complementando a amostra anterior, e os pentdgonos vermelhos correspondem a trés

galdxias que apresentam um deficit na razdo [SII]/Ha (vide Tabela 2.2).

2.1.2. Diagramas BPT
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Figura 2.2.: Diagrama BPT-NII para ~ 53000 galdxias em z < 0.3 do levantamento do SDSS, hexdgonos
cinza (Tremonti et al., 2004). Foram identificadas 269 LBAs em z < 0.3 (quadrados azuis
pequenos), e as 31 LBAs estudadas neste trabalho sio representadas pelos outros trés sim-
bolos coloridos. Quadrados azuis grandes: correspondentes as LBAs pertencentes a amos-
tra de Heckman et al. (2005) e Overzier et al. (2009). Circulos verdes: correspondentes 4s
LBAs que apresentam offsets extremos neste diagrama. Pentdgonos vermelhos: indicando as
LBAs que na selecdo de objetos apresentam um deficit ou valores baixos da razao [SII]/Ha,
candidatando-os a objetos com radiacdo ionizante escapando da galdxia. A curva desconti-
nua branca corresponde ao ajuste para galdxias star-forming locais e a curva sélida verde é
o ajuste para LBGs em z ~ 2.3 (Steidel et al., 2014). A curva pontilhada preta corresponde

ao limite entre galaxias star-forming/composite ¢ AGNs (Kewley et al., 2001).
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Outra ferramenta muito util na identificacio e classificacdo de galdxias sdo os diagramas BPT. Estes
sdo diagramas diagndstico que usam um conjunto de linhas de emissdo nebular para diferenciar os
mecanismos de ionizagdo do gds nebular. A versdo mais conhecida e utilizada € a que usa as ra-
zdes: [NII]6584/Ha vs. [OII]5007/HB (Diagrama BPT-NII). Outros digramas comumente usados
sdo os baseados nas razdes das linhas: [SII]6717,6731/Ha vs. [OIII]5007/HB (Diagrama BPT-SII),
e [OI]6300/Ha vs. [OII]5700/HpB (Diagrama BPT-OI). Neste trabalho o principal diagrama usado é o
BPT-NII, que permite fazer uma disting@o clara entre as galdxias de formacao estelar (star-forming ga-
laxies), galdxias com contribuicdo de AGNs ou também chamadas de compostas (composite galaxies), e
AGNs.

A figura 2.2 apresenta o diagrama BPT-NII para nossas amostras de LBAs. Os simbolos usados nesta
figura correspondem aos mesmos objetos da Figura 2.1, acrescentando uma amostra de ~269 LBAs lo-
calizadas em z < 0.3, identificadas no levantamento do SDSS, e representadas pelos quadrados azuis

pequenos.

2.2. Observacoes

Foram observadas duas amostras de LBAs, usando o espectrégrafo X-Shooter, instalado no foco Cas-
segrain do Telescopio Unitario UT2 (Kueyen, Figura 2.4b) em 2009, no VLT (Very Large Telescope
- ESO, Chile. Figura 2.4c). A primeira amostra de 17 galaxias, correspondente ao programa 085.B-
0784(A) - Service Mode, foi observada em Abril, Julho, Agosto, Setembro, Outubro e Novembro de
2010. E a segunda amostra de 14 galdxias, correspondendo ao programa 096.B-0192(A) - Visitor Mode,
foi observada em Marco de 2016.

Depois de ter a lista de objetos a serem observados, levando em conta a selecdo feita na se¢do 2.1, para
cada noite de observagao foram escolhidos os melhores objetos considerando as suas altitudes e posi¢cdes
no céu durante as horas atribuidas 2 missdo de observacio. Para isso, usamos a ferramenta Staralt', a
qual € um programa que mostra a observabilidade de objetos, permitindo realizar o grafico da altitude
vs. tempo da noite especifica. Na Figura 2.3 temos um exemplo da observabilidade e posi¢do no céu de

quatro dos objetos planejados para a observacdo da noite de 15 de Margo de 2016.

2.2.1. Espectrografo X-Shooter

O X-Shooter é um espectrografo echelle de resolugdo intermédiaria (R ~ 4000-17000, dependendo do
comprimento de onda e da largura do slit). Este instrumento cobre em uma unica exposi¢do o intervalo
spectral de 300 a 2500 nm. Foi projetado para maximizar a sensivilidade dispersando a luz em trés bracos
espectroscépicos: UVB, VIS e NIR (cubrindo os comprimentos de onda que vao desde o UV até a banda-

K). A Tabela 2.1 contém as caracteristicas dos trés bracds do X-Shooter (Vernet et al., 2011).

! http://catserver.ing.iac.es/staralt/
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Figura 2.3.: Posi¢@o no céu de quatro dos objetos candidatos a serem obervados durante a noite do 15 de
Marco de 2016.

Tabela 2.1.: Caracteristicas dos trés bracos espectroscépicos do X-Shooter

Brago Ultravioleta Braco ()ptico Brago Infra-vermelho préximo
(UVB) (VIS) (NIR)

Comprimento de onda  300-559.5 nm 559.5-1024 nm 1024-2480 nm
Numero de orders 12 14 16
Resolugao 5100 (slit de 1.0”) 8800 (slit de 0.9”) 5100 (slit de 0.9”)
Largura do slit 0.5”,0.8”, 1.0, 0.4”,0.77,0.9”, 0.4”,0.6”,0.9”, 1.2,

1.37,1.6”,5.0" 1.27,1.5”,5.0” 1.07,5.0”,0.6”JH, 0.9”JH
Detetor 4kx2k E2V CCD  4kx2k MIT/LL CCD  1kx2k Hawaii 2RG

Caracteristicas adicionais
Comprimento do slit 11”(observagdes SLIT) ou 12.6” (observacoes IFU)
Separacdo de feixes Dois espelhos dicréicos de alta eficiéncia
Compensacio da dispersdo atmosférica Nos bracos UVB e VIS, mas deshabilitada em:
1 de Agosto de 2012

Unidade de campo integral (IFU) 1.8”x4” reformatado em 0.6”x12”

Camera de aquisicdo e orienta¢do (A&G) 1.5"%1.5” com filtros Johnson e do SDSS

Componentes do X-Shooter

O X-Shooter é composto por uma estrutura central, chamada backbone, que suporta trés espectrégrafos

com prismas dispersores otimizados para as trés regides espectrais: UVB, VIS e NIR (Vernet et al.



38 2.2. OBSERVACOES

2011). A luz que entra no instrumento é dividida nos trés diferentes bracos espectroscopicos a través
de dois espelhos dicrdicos (que cortam os comprimentos de onda 559.5nm e 1024nm, para a separacdo
da luz em UVB-VIS e VIS-NIR, respectivamente). Para cada brago o formato espectral é fixo. O X-
Shooter conta com um s/it de 117 de comprimento e com diferentes larguras (ver Tabela 2.1), o qual é
localizado na entrada de cada espectrégrafo. A Figura 2.4(a) corresponde a ilustracdo esquematica do

instrumento.

W instrument shutter
Th-Ar, Dy lamps Q :

Calibration unit T e—» \ . calibration mirrors

Ar Hg Ne Xe lamps _-__________.---
FF lamps O
A&G )
B camera {_,y 7( A \
’ acg. pin. mon.  50/50 !
A&G E

3 positions mirror pellicle IFU

-

SY uv

filter wheel

" |
exposure VIS slit
shutter  carriage I

spectro
) /A UV slit  exposure
Q . carriage  shutter
VIS I
spectro. >

4 MIR slit wheel

NIR spectro.

(a) Tlustragdo esquematica geral do espectrégrafo “X-Shooter” (Vernet et al. 2011). O caminho que a luz percorre vai desde o topo até
a parte baixa da figura.

(b) UT2, Kueyen. Crédito: (c) Very Large Telescope, Cerro Paranal - Chile. Crédito:
Maryory Loaiza A. Maryory Loaiza A.

Figura 2.4.: Espectrégrafo X-Shooter.
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Subsistemas do X-Shooter

A continua¢@o temos uma breve descricao dos subsistemas do instrumento:

e Backbone:

Esta € a estrutura central do instrumento e estd composta por varias unidades:

— Obturador e unidade de calibragio:
O primeiro elemento € o obturador, cuja fungao € fazer converger o feixe de luz que vem do
telescopio. Seguido pela unidade de calibragdo, esta unidade estd composta por uma estrutura
mecénica com lampadas de calibragdo: flatfield e de comprimento de onda, uma esfera de
integracdo, relés opticos que simulam o feixe do telescopio f/13.6, e um espelho corredico

com 3 posic¢des, que pode ser inserido no feixe do telescépio:
x Uma posi¢do livre para uma alimentacdo direta desde o telescopio,

x Uma posicdo na que o espelho reflete a luz proveniente da esfera de integracado, a qual

estd equipada com:

- Lampadas Penray de calibragdo em comprimento de onda (Ar, Hg, Ne e Xe), as

quais operam simultaneamente,

- Trés lampadas halégenas flat-field, equipadas com diferentes filtros que optimizam

a distribui¢do de energia espectral em cada brago.
+ Uma posicao na que o espelho reflete a luz que vem de:
- Uma lampada Th-Ar de catodo oco de calibracdo de comprimento de onda,
- Uma lampada D, para o flat-fielding da parte mais azul da faixa espectral do UVB.

— Slide de adquisicao e orientacdo:
A luz que vem diretamente do telescépio ou da unidade de calibragdo chega ao slide de
adquisicdo e orientacdo (A&G, Acquisition and Guiding). Esta estrutura permite a insercao

no feixe de uma das seguintes componentes:
% Um espelho plano de 45°, com trés posi¢des para:

- Aquisicdo e imageamento (posi¢do acq, Figura 2.4(a)), onde o campo de visdo de
1.5’%x1.5’ é enviado a cAmera A&G. Esta posicao é usada durante todas as sequén-

cias de adquisicao,

- Observacdes espectroscopicas € de monitoramento (posi¢do mon.). Esta compo-
nente € uma ranhura que permite que o centro do campo, de 10”°x15”, passe por
los espectrografos enquanto refletem o campo periférico para a camera A&G. Esta

posicdo é usada para as observagdes de ciéncia,

- Alinhamento 6ptico e propdsitos de engenharia: é um pinhole de 0.5, o qual produz

uma estrela artificial (posi¢do pin.), localizado no plano focal.

% A unidade de campo integral (IFU),
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+ Um divisor de feixe de 50/50 a 45°, usado para olhar para o intrumento com a camera

A&G, para fins de engenharia.

- IFU:
A unidade de campo integral é um cortador de imagens que re-imagina um campo de en-
trada (input) de 4”x1.8” em uma pseudo fenda (pseudo slit) de 127x0.6”. A luz que vem
do campo no corte central (componente azul na Figura 2.5) é diretamente transmitida aos
espectrégrafos. Os dois campos laterais (componentes vermelho e verde na Figura 2.5) sao
refletidos a dois pares de espelhos esféricos e re-alinhados com os limites superior e inferior
do corte central, a fim de formar o slit de saida (panel inferior direito da Figura 2.5). Devido
as quatro reflexdes produzidas, a eficiéncia dos dois campos laterais é reduzida respeito ao

campo central, caindo de 85% para 50%.

Light from the telescope
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Figura 2.5.: Efeito do IFU sob a luz que vem do telescépio (Vernet et al. 2011). O campo central é
diretamente transmitido para formar a parte azul do slit, enquanto que cada campo lateral,
vermelho e verde, é refletido a um par de espelhos esféricos e realinhados com a componente
correspondente ao campo central, a fim de formar o s/it final. O panel superior corresponde
ao caminho percorrido pela luz. Os painéis inferiores esquerdo e direito, correspondem ao
campo antes e depois do IFU. E o panel inferior do meio descreve o processo de alinhamento
dos trés campos.

— Camera de aquisicao e orientacao:
A camera A&G permite a detecdo visual e centralizacdo de objetos, desde a banda U até a

banda z. Esta unidade é composta por:
% Uma roda de filtros com um set de filtros Johnson: UBVRI, e o set de filtros do SDSS,

% Um resfriador Peltier, de pixel de 13um, banda larga (512x512 E2V) revestida Technical
CCD57-10, no qual o plano focal é re-imaginado em f/1.91 através de um redutor focal.
Esta configuracio fornece uma escala de placa de 0.173”/pix e um campo de visdo de
1.477%x1.47”.

— Caixa dicroica:

A luz € dispersada e distribuida nos trés bragos através de dois divisores de feixes dicréicos
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altamente eficientes. O primeiro dicréico tem um angulo de incidencia de 15°, que reflete
mais de 98% da luz entre 350 nm e 543 nm, e transmite ~95% da luz entre 600 nm e 2300
nm. O segundo dicréico também tem um angulo de incidencia de 15°, e reflete acima de 98%

da luz entre 535 nm e 985 nm, e transmite mais de 96% da luz entre 1045 nm e 2300 nm.

— Redutor focal e corretores de dispersdo atmosférica:
Os pre-slit dos bracos UVB e VIS possuem um redutor focal e um corretor de dispersio
atmosférica (ADC). Estes redutores focais e ADCs consistem de dois dubletos cimentados

em dois prismas duplos de rota¢do contriria.

— Compensacio da flexao através de espelhos tip-tilt:

A luz que é refletida e/ou transmitida pelos dois dicrdicos atinge, em cada bragco, um espelho
dobravel montado em um suporte “tip-tilt”. Estes espelhos sdo usados para dobrar o feixe e
corregi-lo pelo efeito da flexdao do backbone, e assim manter o alinhamento relativo dos trés
slits fixos em qualquer orientagdo do telescépio e do instrumento.

Para observagoes com slit, esses espelhos também compensavam os desvios devido a refragcdo
diferencial atmosférica entre o comprimento de onda de rastreamento do telescopio, fixado
em 470nm, e o comprimento de onda dos dois corretores de dispersao atmosférica (ADCs,
Atmospheric Dispersion Correctors), para os bracos UVB e VIS, e a mitade do intervalo de
dispersdo atmosférica para o braco NIR. Mas, devido a uma falha mecanica do ADC no UVB,
esta correcdo foi deshabilitada no 01 de Agosto de 2012. Segundo Martayan et al. (2011), a
falha deste ADC é possivelmente relacionada a um terremoto de alto risgo que aconteceu em
Julho de 2010, o qual foi responsével pelo maior tempo de inatividade técnica do X-Shooter,
de 33 horas e 37 minutos, correspondendo a um periodo de observagdes realizadas com este
ADC em posig¢do rotacional aleatdria, levando a grandes perdas do s/it e/ou formato espectral
errado no braco UVB. Considerando isto, tanto as nossas observacdes do 2010 como as do
2016 ndo sdo corregidas pela dispersao atmosférica, exceto a galdxia SDSS143417 que foi
observada em Abril de 2010.

e Espectrografo UVB:
O layout 6ptico do espectrégrafo UVB é descrito na Figura 2.6a. As principais componentes deste

espectrégrafo sdo:

— Carro do slit: esta unidade consiste em uma lente de campo colocada bem em frente do slit
para re-imagem da pupila do telescopio na grade do espectrégrafo, e no obturador do teles-
copio logo apés o slit. A méscara do slit € uma placa Invar de corte a laser fabricada com um
cortador a laser LPKF, montada em um slide motorizado, para selecionar uma das 9 posicoes
disponiveis. Todos os slits para observacdes de ciéncia t€ém comprimento de 117 e diferentes
larguras (vide Tabela 2.1). Adicionalmente tem disponivel um pinhole para comprobagao
de formato espectral (spectral format check), assim como um order de rastreamento e uma
mdscara de 9 pinholes para calibragdo em comprimento de onda e mapeamento de escala

espacial. Também conta com um s/it de 12.6”x1”, usado para o IFU.

— Detetor: o detetor no UVB € uma CCD de 2048x4102.15um, do tipo E2V (CCD44-82). O
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criostato é conectado a cAmera com o dltimo elemento dptico atuando como uma janela. A
sua temperatura de operagdo € de 153K e o sistema de control da CCD € o controlador padrao
ESO FIERA, o qual é compartilhado com a CCD do VIS. O obturador associado, localizado
na frente do slit, € biestdvel de 25mm, do tipo Unibliz (BDS 25). O tempo de transmissao é
de 13ms.

e Espectrégrafo VIS:
O layout 6ptico do espectrografo VIS € o mesmo do UVB (Figura 2.6a). As principais componen-

tes deste espectrégrafo sdo:

— Carro do slit: ¢ idéntico ao do espectrograifo UVB, mas os slits disponiveis sdo diferentes
(vide Tabela 2.1)..

— Detetor: o detetor no VIS € uma CCD de 2048%x4096.15um, do tipo MIT/LL (CCID-20).
Assim como no UVB, o criostato é conectado a cAmera com o tltimo elemento 6ptico atu-
ando como una janela. A temperatura de operacdo é de 135K e compartilha o controlador

com o detetor do brago UVB. O obturador associado também ¢é idéntico ao UVB.

e Espectrografo NIR:
O espectrégrafo NIR é completamente criogénico, resfriado com um criostaro de banho de Nitro-
génio liquido, que opera a 105K. O layout deste espectrografo € apresentado na Figura 2.6b. Suas

principais componentes sa0:

- Optica pre-slit e janela de entrada: logo apds a caixa dicrdica e os dois espelhos tip-tilt,
M1 (cilindrico) e M2 (esférico), a luz entra no criostato através da janela de vacuo Infrasil.
Para evitar fantasmas, esta janela € inclinada 3°. Apds a janela, a luz passa pelo ponto de
parada fria e é direcionada para o slit através de dois espelhos retrateis M3 (plano) e M4

(esférico).

— Roda de slit: uma madscara de slit de corte a laser circular Invar € pressionada entre dois
discos de ago inoxiddvel com 12 aberturas, que formam a roda. Todos os slits de observacdes
de ciéncia t€m um comprimento de 117 e diferentes larguras (vide Tabela 2.1). Assim como
os outros dois bracos, o NIR tem um dnico pinhole, uma méascara de 9 pinholes e um slit para
IFU de 12.6”x1”.

— Detetor: o detetor do NIR € do tipo Hawaii 2RG, 1kx2k, com pixel de 18um. A temperatura
de operacdo é de 81K. O resfriamento € feito por meio de uma ligacdo de calor através de
uma barra de cobre macica de 40mmx40mm, mergulhada diretamente no fundo do tanque

de Nitrogénio liquido (N»). O sistema de control é o controlador padrdo da ESO, IRACE.
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Figura 2.6.: Layout 6ptico do espectrégrafo X-Shooter para: (a) UVB e VIS, e (b) NIR (Vernet et al.
2011).

2.2.2. Modos de observacao

O X-Shooter oferece diferentes estratégias de observacao:

e Staring:
Neste modo de observacdo os espectros sdo obtidos, para cada um dos bragos, em uma posicao
fixa do céu. O numero de exposi¢des € de uma por brago, mas os tempos de exposi¢cdo podem
ser diferentes para cada braco. Este modo de observagado € disponibilizado tanto para observagdes
IFU como SLIT.

e Nodding:
As observagdes sao realizadas em duas posicoes (A e B) ao longo do s/it. O usuario define um nod
throw e opcionalmente um pequeno jitter box ao longo da direcdo do slit. O nod throw é definido
como a distancia entre as duas posicdes nodding, por exemplo, a distancia entre os centros dos dois

Jjitter boxes dentro do slit (Figura 2.7a). Assim, um ciclo corresponde a um par de observagdes AB
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ou BA, e os ciclos sdo repetidos na sequéncia ABBA. Para cada braco o usuario escolhe o numero
de exposi¢cdes em cada posic¢do e o tempo de exposicdo. Este modo de observagdo nao é oferecido
para observacdes IFU (Manual do usuario do X-Shooter - ESO, Karl-Schwarzschild-Str. 2, 85748
Garching bei Miinchen, Germany). A Figura 2.7b apresenta uma ilustragdo da combinagdo do
espectro nodding nas duas posicoes A e B. As faixas escuras e as tracejadas representam um order
do espectro em fluxo positivo e negativo, respectivamente. A avaliacdo do deslocamento d entre
as duas exposicoes é um dos passos mais importantes na reducio de dados de ciéncia obtidos com

observagoes nodding.

4,5 T Jitter box N
1 e 1" jitter box
] ™ A _ I ]
e ——
o Nod oW
Acquisition |@

position 4" nodding box
—

—
2,3 |e (B-A)
e.7 |o] B
d:"
——
al ! ‘
| ]
slit (broadened) A-B+(B-AY

(a) (b)

Figura 2.7.: a) Representagdo esquemadtica do modo de observacio “nodding” do X-Shooter. Este exem-

plo corresponde a convengdes usadas para um nodding de 4” ao longo do s/it, com uma
sequéncia de quatro ciclos, o seja, 8 exposicdes: ABBAABBA, com um jitter box de 17
(ESO, Karl-Schwarzschild-Str. 2, 85748 Garching bei Miinchen, Germany). b) Combinagdo
do espectro nodding em duas diferentes posicdes, A e B, com d sendo o deslocamento entre
as duas exposicdes (Goldoni, 2011).

o Offset fixo no céu:

Este modo de observacdo € usado para observar objetos estendidos, para os quais ndao hi ne-
nhum ou ndo ha suficiente céu dentro do slit para realizar uma boa subtracdo do céu. Este modo
permite alternar entre um objeto (O: object) e uma posi¢do no céu (S: sky). Um ciclo corres-
ponde a um par de observacdes OS ou SO, e os ciclos sdo repetidos nas sequéncias OSSO. Para
cada braco o usuario escolhe o numero de exposicdes em cada posi¢do e o tempo de exposi-
cdo, sendo este ultimo similar para todas as posi¢des O e S. Uma alternativa é o uso dos templa-
tes: XSHOOTER__slt_obs_FixedSkyOffset ou XSHOOTER _ifu_obs_FixedSkyOffset. Este modo
¢ disponibilizado para IFU e SLIT.

Offset genérico:
Este modo de observacio também € disponibilizado para IFU e SLIT, mas tem templates observa-
dos mais flexivefs: XSHOOTER_slt_obs_GenericOffset ou XSHOOTER _ifu_obs_GenericOffset,

que permitem que o usuario possa definir um padrdo para uma lista de offsets. Este modo € muito
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usado quando se quer mapear um objeto com varias posi¢des de slit ou IFU. O numero de exposi-
¢des e o tempo de exposicdo devem ser definidos, e 0 numero de posicdes no céu e no objeto deve

SEr 0 mesmao.

¢ Mapeamento:
Templates de mapeamento para observagdes SLIT e IFU, permitem que o usuario defina um padrao
para uma lista de offsets. Este modo ¢é particularmente usado para mapear objetos em varias posi-
coes. O numero de exposigdes e o tempo de exposicdo devem ser definidos. Mas estes templates

permitem ter diferente numero de posi¢des no céu e no objeto.

o Imageamento:
Este ¢ um modo de imageamento simples, com funcionalidades limitadas. Este modo usa uma

camera A&G e um set de filtros Johnson e filtros do SDSS.

Para nossas observagdes, a fim de obter uma boa informacao tanto dos objetos, como do céu, e assim
realizar uma boa extragdo do céu no processo de reducdo dos dados, nds usamos o modo “nodding”,
com dois ciclos (sequéncia ABBA), na observagdo das galdxias mais compactas, e adotamos o modo
“offset fixo no céu” para as galaxias mais estendidas. A Tabela 2.2 contém a informacgdo geral dos
objetos escolhidos para realizar as observacdes: ID do SDSS, ID usado neste trabalho, selecdo, se foram
observadas com o espectrégrafo HST/COS?, coordenadas (a e 6), redshift (z) obtido do levantamento
do SDSS, data e modo de observacdo. As primeiras 17 galdxias da tabela foram escolhidas em base a
amostra de Heckman et al. (2005), objetos com altas luminosidades no UV, designadas como “LBAs”
na coluna: selecdo. As 9 galdxias seguintes foram selecionadas em base ao offset que apresentam no
diagrama BPT-NII, quando comparadas com as galdxias star-forming locais do SDSS. A galdxia HSTO3
foi selecionada por apresentar um alto fluxo no UV, este objeto foi observado com o espectrégrafo COS.
E as ultimas 3 galdxias (SO01_2, S04_1 e S09_1) foram selecionadas em base ao seu deficit na razdo
[SII]/Ha.

2.2.3. Tamanho e posicao do slit

Como descrito na secdo 2.2.1, o X-Shooter oferece varias opgdes de tamanho do slit, nés escolhemos para
UVB: 1.0” x 11.0”, com 4 exposi¢cdes de 690s para cada objeto, e para o VIS e o NIR: 0.9” x 117, com
8 exposigdes de 320s e 12 exposicdes de 240s, respectivamente. A posicao do slit foi estabelecida para
cada objeto de tal maneira que pudessemos obter a maior informacao possivel das principais regides de
formacao estelar das galaxias. No caso de galdxias em fusdo foi escolhida a galdxia maior para posicionar
o slit (por exemplo, no caso da galdxia BPT10), para o sistema em fusdo S09, foi possivel posicionar
o slit de tal maneira que obtivermos informacao das duas regides centrais das duas galdxias, e para o
grande sistema S04 foram observadas as duas galdxias em fusdo (S04_1, S04_2) separadamente. Nas
Figuras 2.8a e 2.8b apresentamos dois exemplos da posicdo do slit, para os objetos: SDSS015028 e
SDSS021348.

2 Cosmic Origins Spectrograph (COS), foi instalado no Telesc6pio Espacial Hubble (HST) em Maio de 2009. COS foi proje-
tado para realizar espectroscopia de alta sensibilidade, com média e baixa resolugdo, num intervalo de comprimento de onda
entre 1150 A e 3200 A, permitindo a observacio de fontes fracas de luz ultravioleta.
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Tabela 2.2.: Informacao geral para as observacdes das amostras de galdxias LBAs

SDSS ID ID Seleco® COS? RA. Dec. Z Data Modo?
J2000) (J2000) Observagao
00:10:09.97 —00:46:03.66 0.243094 2010-11-07
00:10:54.85 00:14:51.35  0.243141 2010-11-07
00:40:54.33  15:34:09.66  0.283241 2010-11-08
00:54:39.80 15:54:46.93  0.236400 2010-11-06
00:55:27.46  —00:21:48.71 0.167449 2010-11-07
01:50:28.41 13:08:58.40  0.146712 2010-11-06
02:03:56.91 —08:07:58.51 0.188335 2010-11-07
02:13:48.54  12:59:51.46  0.218962 2010-09-07
03:28:45.99 01:11:50.85  0.142181 2010-10-05
03:57:34.00 —05:37:19.70 0.203746 2010-10-05
04:02:08.87 —05:06:42.06 0.139291 2010-10-05
14:34:17.16  02:07:42.58  0.180325 2010-04-27
21:03:58.75 —07:28:02.45 0.136840 2010-08-10
21:45:00.26 01:11:57.58  0.204321 2010-11-07/08
23:18:13.00 —00:41:26.10 0.251682 2010-11-06
23:25:39.23  00:45:07.25  0.277000 2010-11-06
23:53:47.69 00:54:02.08  0.223431 2010-10-08
12:44:23.28  02:15:40.40  0.238964 2016-03-13
08:22:47.75 22:41:44.10  0.216226 2016-03-12
10:16:30.00 07:34:04.90  0.182710 2016-03-13
12:45:09.12  10:43:40.00  0.165569 2016-03-12
08:40:34.07 13:44:51.30  0.226961 2016-03-13
12:07:35.76  08:22:15.50  0.204993  2016-03-13
10:23:55.67 23:23:38.70  0.254211 2016-03-12
10:10:09.83  20:50:35.50  0.209547 2016-03-12
12:07:21.35  02:16:57.70  0.221747 2016-03-15
14:16:12.96  12:23:40.50  0.123122  2016-03-12
10:44:57.84  03:53:13.10  0.012879 2016-03-13
09:53:43.91 —-00:05:24.60 0.083360 2016-03-15
12:26:27.84  09:44:56.70  0.090481 2016-03-15

J001009.97-004603.6 001009 LBA
J001054.85+001451.3 001054 LBA
J004054.32+153409.6 004054 LBA
J005439.78+155446.9 005439 LBA
J005527.45-002148.7 005527 LBA
J015028.39+130858.4 015028 LBA
J020356.91-080758.5 020356 LBA
J021348.53+125951.4 021348 LBA
J032845.99+011150.8 032845 LBA
J035733.99-053719.6 035733 LBA
J040208.86-050642.0 040208 LBA
J143417.15+020742.5 143417 LBA
J210358.74-072802.4 210358 LBA
J214500.25+011157.5 214500 LBA
J231812.99-004126.1 231812 LBA
J232539.22+004507.2 232539 LBA
J235347.69+005402.0 235347 LBA
J124423.37+021540.4 BPT03 LBA-Ext, BPT-Offset
J082247.66+224144.0 BPTO08 LBA-Ext, BPT-Offset
J101629.88+073404.9 BPT09 LBA-Ext, BPT-Offset
J124509.05+104340.1 BPTI10 LBA-Ext, BPT-Offset
J084034.10+134451.3 BPT11 LBA-Ext, BPT-Offset
J120735.77+082215.5 BPT15 LBA-Ext, BPT-Offset
J102355.73+232338.6 BPT20 LBA-Ext, BPT-Offset
J101009.90+205035.2 BPT23 LBA-Ext, BPT-Offset
J120721.44+021657.7 BPT26 LBA-Ext, BPT-Offset
J141612.87+122340.4 HSTO03 LBA-Ext, COS-Bright
J104457.79+035313.1 SO01_2  [SII]/Ha-Deficit
J095343.89-000524.7 S04_1*  [SII]/Ha-Deficit
J122627.93+094456.6  S09_1"  [SII]/Ha-Deficit

“<Y<< S BS S35 S5 5585 538<55858%3<< 35853
000Z22222222222222002222222Z2Z2Z0%Z

(a) Selecdo do objetivo: “LBA” para objetos da amostra de Heckman et al. (2005), “LBA-Ext” para a amostra de LBA extendida apresentada
neste trabalho, “BPT-Offset” para LBAs selecionadas em base aos extremos offsets no diagrama BPT, “COS-Bright” para LBAs observadas
com o COS em base aos seus altos fluxos no far-UV dentro da abertura do COS, “[SII]/Ha-Deficit” para objetos star-forming que sao
candidatos a radiagdo ionizante escapando (escaping ionizing radiation), em base a suas baixas razdes de [SII]/Ha (ver o texto para detalhes).
(b) Observados com o espectrografo HST/COS: “y” = sim, “n” = ndo.

(c) O redshift foi obtido do levantamento do SDSS.

(d) Modo de observacdo: “N” para nodding, “O” para offset.

* LBAs que tém uma companheira em fusdo: S04_2 e S09_2 (também estudadas ao longo deste trabalho). S04_2 foi observada separada-
mente, e o espectro de S09_2 foi extraido do espectro observado para a galdxia S09_1.

(a) (b)

Figura 2.8.: Posicao do slit para os objetos: (a) SDSS015028 e (b) SDSS021348. O tamanho de s/it da
Figura (a), corresponde a aquele usado no braco UVB.
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2.3. Reducao dos dados

Os dados do X-Shooter sdao bastante complexos, o formato espectral € curvo e as linhas sdo inclinadas.
Além disso, a reducio dos dados no UVB, VIS e NIR, apresentam diferentes desafios. Existe a op¢do
de usar software astrondmicos como IRAF ou MIDAS, mas é um caminho mais longo e de cuidado. O
pipeline de reducdo de dados desenvolvido pela ESO, como parte do projeto do X-Shooter, na maioria
dos casos tem sido usado para realizar a principal parte da reducdo de dados (Goldoni, 2011; Modigliani
et al., 2010). Mas, modificacdes nos pardmetros padrdo para casos especificos, podem requerir o uso de
algumas ferramentas adicionais. Também no caso da correcdo por absor¢do teltrica, é necessario o uso
do software Molecfit (descrito na sec¢do 2.4), desenvolvido também pela ESO, ja que a correcdo oferecida
pelo pipeline nao € suficiente, além disso, a partir do ano 2014 nio sdo realizadas mais observacdes de

estrelas teldricas para esta correcao.

2.3.1. Pipeline

A configuragdo padrio oferecida pelo pipeline tem fornecido resultados de boa qualidade na maioria
dos casos, mas o usuario pode modificar alguns dos pardmetros a fim de obter resultados com um nivel
cientifico mais alto para o seu projeto determinado. Este ndo é um processo simples, pois o pipeline
ndo é um ambiente interativo em que os resultados podem ser facilmente ajustados. No entanto, através
de uma andlise cuidadosa dos resultados intermédiarios da reducédo, é possivel melhorar os resultados
obtidos com a configuragdo padrao.

A reduc¢do dos dados do X-Shooter pode ser realizada em dois caminhos: polynomial, no que as tran-
formacdes que relacionam o espago de pixel e o espago de comprimento de onda do slit (solugdes em
comprimento de onda), sdo expressas em polinomios; e o physical model, no que a posicao no detetor
de qualquer posicdo de comprimento de onda do slit pode ser obtida usando um modelo fisico do ins-
trumento, caracterizado por varios parAmetros que descrevem as propriedades fisicas das componentes
opticas do espectrégrafo.

O pipeline processa os arquivos brutos do dia das observacdes, a fim de produzir os produtos de cali-
bragdo que serdo usados para a reduc¢do dos dados obtidos pelo telescépio. Os principais produtos de
calibracdo sdo: master bias, master dark, order tables, master flat, solu¢cdes em comprimento de onda, e
arquivos de configuracio optimizados. Para os trés modos de observagdo descritos na secdo 2.2.2, existe
uma serie de passos para a reducdo dos dados. N6s usamos o physical model® na redugio dos dados das

duas amostras de galdxias LBAs.

2.3.2. Recipes

O pipeline de reducio de dados é construido em médulos que, em combinagdo, levam a espectros reduzi-

dos, mas que também permitem a extracdo de resultados intermedidrios quando requeridos pelo usuadrio.

3 O physical model é recomendado para a redugiio dos dados, ja que o polynomial model ndo tem suporte da ESO e ndo é bem
testado.
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A Tabela 2.3 apresenta o propdsito e o numero de pardmetros necessarios para cada recipe na sua execu-

¢do.

Tabela 2.3.: Lista de recipes para a reducdo de dados com o pipeline do X-Shooter, para calibracdes e

dados de ciéncia (Goldoni 2011)

Recipe Propésito No. Parametros
xsh_lingain Medicao de ganho 44
xsh_mbias Producdo da Master Bias 30
xsh_mdark Producdo da Master Dark 28
xsh_predict Determinagao de solu¢do de comprimento de onda 17
xsh_orderpos Determinacao da tabela de orders 11
xsh_mflat Producao da Master Flat 29

Medida das bordas do slit
xsh_2dmap Solucdo de comprimento de onda 20
xsh_wavecal Resolucdo espectral 10
xsh_flexcomp Compensacao de flexdo 19
xsh_respon_slit_stare =~ Funcdo de resposta (staring) 63
xsh_respon_slit_nod Funcdo de resposta (nodding) 63
xsh_respon_slit_offset Funcio de resposta (On-Off) 63
xsh_scired_slit_stare Reducdo de observagdes de ciéncia staring 63
xsh_scired_slit_nod Reducio de observacdes de ciéncia nodding 47
xsh_scired_slit_offset Reducdo de observacgdes de ciéncia On-Off 44
xsh_scired_ifu_stare® Reducfo de observacdes de ciéncia staring 25
xsh_scired_ifu_offset® Reducdo de observacdes de ciéncia On-Off 35

~ % O modo de observagdo IFU ndo foi usado neste trabalho. Mas, € explicado aqui porque € uma
das técnicas observacionais oferecida pelo X-Shooter.

Os modulos usados na redugdo dos dados desta pesquisa sio (Vernet et al., 2011):

e xsh_lingain: este recipe encontra pixels que respondem aos diferentes niveis de fluxo diferente a

maioria dos pixels, pelo que sdo considerados candidatos a pixels ruins. E produz uma méscara de

pixel sinalizando esses pixels com o valor 32768,

xsh_mbias e xsh_mdark: combinam series de bias e darks em um master bias e um master dark,

respectivamente. Ambas etapas atualizam um mapa de pixels ruins no master de referéncia,

xsh_predict: toma como entrada um frame de calibracdo de um tnico pinhole arc, denominado
format check. E computa a primeira indicativa de uma solucdo em comprimento de onda e a
posicao do centro de cada order, levando em conta as informagdes sobre a pressdo atmosférica e a
temperatura do instrumento, disponiveis no header do FITS, fornecendo assim uma tabela com a

lista das posi¢des das linhas e uma tabela de orders,

xsh_orderpos: toma como entrada o continuo de uma ldmpada iluminada com um frame de cali-
bracdo de um tnico pinhole, denominado order definition frame. E traca com precisao o centro de

cada order,

xsh_mflat: combina uma série de frames brutos flat field em um master flat field. Também identi-
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fica pixels quentes e mortos, e traca a borda de cada order,

xsh_2dmap: toma como entrada um frame arc de uma madscara de 9 pinholes, junto com uma
primeira indicativa de solu¢do em comprimento de onda derivada dos recipes precedentes, e deter-
mina a calibragdo em comprimento de onda e escala espacial (fornece a solucdo em comprimento
de onda bidimensional necessdria para reamostrar os orders). Sao propostos dois métodos de cali-
brag¢do: um método cladssico baseado no ajuste polinomial bidimensional das linhas arc detectadas,

e um método baseado na otimiza¢do de um modelo fisico do instrumento (Bristow et al. 2008),
xsh_wavecal: este recipe € usado para medir o poder de resolugdo do instrumento,

xsh_flexcomp: atualiza a solugdo em comprimento de onda para corregir o efeito de flexdes e
desvios de temperatura, usando o primeiro frame da sequéncia de compensagdo ativa de flexdo

tomada durante cada apontamento,

xsh_response: toma como entrada observacdes de uma estrela padrio espectrofotométrica e com-

puta a funcio de resposta do instrumento, e a eficiéncia telescépio + instrumento + detetor,

xsh_scired_slit_stare, xsh_scired_slit_nod e xsh_scired_slit_offset: estes recipes processam da-
dos de ciéncia para as trés principais estrategias de observacdo do modo SLIT. Esses recipes pri-
meiro substraem o master bias (para UVB e VIS) ou o master dark (no caso do NIR), e dividem
por um master flat-field. Quando menos sdo fornecidos trés frames por apontamento como entra-
das, a cada frame ¢é aplicado o método de deteccdo de borda laplaciana descrito em van Dokkum
(2001), para a rejeicdo de raios cdsmicos, caso contrdrio, os frames serdo combinados com um
recorte Kappa-Sigma.

No caso de observagdes staring, o background do céu € ajustado e subtraido aproveitando a amos-
tragem fina naturalmente fornecida por distorsdes do formato espectral. No caso de nodding ao
longo do slit, é aplicada a chamada subtragcdo do céu de dubla passagem.

Estes recipes produzem, para cada bragco, um espectro retificado bidimensional, calibrado em com-
primento de onda, escale e fluxo. E possivel detetar objetos automaticamente e extrair espectros

unidimensionais com uma soma simples sobre uma abertura ou uma extracao ideal.

2.3.3. Imagens de calibracao

Para realizar a reducio de um “science frame” (imagem cientifica), sdo necessdrias as seguintes imagens

de calibragdo:

1.

Format-check arc-lamp frames: sdo imagens obtidas usando um tnico “pinhole” para verificar
o formato da arc-lamp; através do uso de uma ldmpada de ThAr (Tério-Argonio). Em seguida,

aplicamos o pipeline para obter uma solucao inicial de comprimento de onda.

Bias frames: as bias frames sdo usadas para monitorar o ruido de leitura e o padrio fixo da CCD

(charge-coupled device).

Dark frames: as dark frames sdo usadas ocasionalmente para o UVB/VIS, a fim de monitorar a

corrente escura (dark current), mas ndo € significante.
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Frames de definicio de orders: uma imagem de defini¢do de order é uma exposigdo de calibra-
¢do, obtida por medio de um pinhole iluminado por uma ldmpada de fluxo continuo. Esta imagem

tem uma razado sinal-ruido (S/N) muito alta, que traca exatamente a localizag¢do do order.

Flat Field frames: flat frames sdo exposi¢des de fenda longa, obtidas com uma ldmpada de fluxo
continuo. Elas ddo informagdes sobre a resposta do detetor, o que permite medir as variacdes em
pequena escala (pixel a pixel), escala intermédiaria (franjas no extremo vermelho) e grande escala

(fungdo blaze).

Multi-pinhole arc-lamp frames: estas imagens sdo usadas para determinar a solu¢do de compri-

mento de onda e espacial para as imagens 2D.

Slit arc-lamp frames: estas imagens sdo exposicdes de fenda, obtidas com uma arc-lamp, e sdo

utilizadas para calcular o poténcial espectral do instrumento.

Flux standard star frames: sio observacdes de estrelas, das quais seus espectros emitidos sdo

bem conhecidos.

Telluric standard star frames: as linhas teltiricas sao as linhas de absorcdo contidas na atmosfera
da Terra, e observadas no céu noturno. Para ter uma estimativa do fluxo correto precisamos estimar
essa absorcdo, observando a chamada estrela padrio teldrica, ou seja, estrelas padrao sem absor¢ao

nos intervalos de comprimento de onda em que estdo as linhas de absor¢do teltricas.

Na Figura 2.9 sdo apresentados alguns exemplos de imagens de calibragdo no VIS. E nas Figuras 2.10 e

2.11, sdo apresentadas algumas “imagens produto” de cada recipe, na reducido dos dados para o objeto
SDSS005527, que se encontra em z = 0.167.
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Figura 2.9.: Imagens de calibracdo para o VIS: (a) Bias frame, (b) Format-check arc-lamp frame, (c)

Frame de definicdo de ordem, (d) Flat frame, (€) Multi-pinhole arc-lamp frame.
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+ xsh_lingain: « xsh_mdark: + xsh_mbias: * xsh_predict:

Figura 2.10.: Imagens produto dos recipes: lingain, mdark, mbias e predict. Trés delas correspon-
dem a observagdes no infravermelho, exceto a imagem do recipe mbias, a qual é no 6p-
tico. Estas imagens foram obtidas durante a reducdo dos dados correspondentes ao objeto
SDSS005527.

* xsh_orderpos: * xsh_mflat: « xsh_2dmap: - xsh_wavecal:

a7 27 2 938 0.032 045 34 3.2 %7 3 32 9.7

NIR NIR NIR NIR

Figura 2.11.: Imagens produto dos recipes: orderpos, mflat, 2dmap e wavecal. Todas correspondem a
observacdes no infravermelho para o objeto SDSS005527.
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2.3.4. Software

O pipeline pode ser executado através das ferramentas: EsoRex, Gasgano e Reflex, todas disponibilizadas
pela ESO. No processamento dos nossos dados foi usada a ferramenta EsoRex versdo 3.12 na execugdo
dos "recipes”, através da linha de comando. Para usar o EsoRex € necessdrio classificar e associar os
dados, usando a informacdo contida no header das imagens FITS. Além disso, o usuario também ¢é
responsével por definir o conjunto de entrada: ser-of-frames, e os parametros de configuracao adequados

para cada execugdo dos recipes.

A cada recipe pode ser atribuido um arquivo de configuracdo EsoRex, que contém os valores padrdo
dos parametros relacionados com esse recipe. Mas, também pode ser atribuido um arquivo diferente do
padrio, seguindo as instru¢cdes do manual do “X-Shooter pipeline”. O recipe pode ser executado dando
0 seu nome ao EsoRex juntamente com o nome do set-of-frames. Os parametros do recipe podem ser
modificados editando diretamente o arquivo de configuragcdo que € usado, ou especificando novos valores

de parametros na linha de comando.

2.3.5. Classificacao dos arquivos e execucao do pipeline

Para efetuar a redugdo dos nossos dados, para cada objeto identificamos e classificamos as imagens
indispensaveis na execugdo de cada recipe, tanto as de ciencia como as imagens de calibrac¢do, assim
como arquivos de referéncia (ref) fornecidos na instalagdo do pipeline (pasta: xshoo-calib-2.6.8/cal),
sendo arquivos que contém tabelas com informag¢des importantes na redugdo dos espectros. Em base as
instru¢des do manual do X-Shooter*, realizamos um pipeline na lenguagem Python, o qual executa todos
os recipes. Os arquivos foram obtidos no “ESO archive®”, onde foram disponibilizadas as observagdes
de cada programa: 085.B-0784(A), 096.B-0192(A). E foram classificados em trés diretorios, um para
cada braco do espectrégrafo: UVB, VIS e NIR. E para isso usamos as informagdes contidas no header
das imagens, pois é fundamental, dependendo da imagen e o recipe em que € requerida, o seu tamanho,
tipo e regido espectral, por exemplo. Neste ponto encontramos alguns problemas, ji que no caso da
dltima amostra de LBAs observadas no 2016, encontramos todas as imagens de calibragdo, as quais
foram reportadas durante as diferentes noites de observacdo no “observational report”, fornecido pela
ESO. Mas, no caso da amostra de galdxias observadas no 2010, muitas das imagens de calibracdo ndo
foram encontradas no arquivo da ESO, pelo que foi necessario procurar por imagens obtidas em datas
préximas as datas de observagdo, com os tamanhos e especificagdes que eram necessdrias em cada recipe,
este foi um processo que tomou um longo tempo, pois olhamos imagem a imagem, fizemos testes com
diferentes imagens, e no final foram selecionadas as mais apropriadas. Assim que considerando que

foram executados 10 recipes, para as 31 LBAs observadas, este processo levou um longo tempo.

Seguidamente, para cada objeto foi construido um arquivo .txt, com a lista de todos os arquivos para a

reducdo dos dados, com 4 parametros separados por virgula:

e No inicio de cada linha € indicado o tipo de arquivo ou imagem:

4 ftp://ftp.eso.org/pub/dfs/pipelines/xshooter/xshoo-pipeline-manual-12.4.pdf
5 http://archive.eso.org/eso/eso_archive_main.html


ftp://ftp.eso.org/pub/dfs/pipelines/xshooter/xshoo-pipeline-manual-12.4.pdf
http://archive.eso.org/eso/eso_archive_main.html
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— $data (raw) = arquivos crus,
— $ref (ref) = arquivos de referéncia, necessarios para alguns recipes da redugdo de dados,
— Soutput (cdb) = produtos do pipeline;

e Nome do arquivo;

o TAG: identificacdo para o pipeline;

e Nome do arquivo “.sof”.

Exemplo:
$data/XS HOO.2016—-03—13T01 : 51 : 47.246.fits, OBJECT_S LIT_NOD_VIS, scired_slit_nod.sof

O arquivo .sof, contém a lista de dados usados em cada recipe. Por exemplo, para a galdaxia BPT23, no

VIS, com o recipe 2dmap, foi usada a seguinte lista no arquivo .sof:

o ref/BP_MAP_RP_VIS_1x1.fits BP_MAP_RP_VIS
output/MASTER_BIAS_VIS_1x1.fits MASTER_BIAS_VIS
output/ORDER_TAB_EDGES_SLIT_VIS.fits ORDER_TAB_EDGES_SLIT_VIS
ref/SPECTRAL_FORMAT_TAB_VIS.fits SPECTRAL_FORMAT_TAB_VIS
ref/ThAr_vis_custom.fits ARC_LINE_LIST_ VIS
output/XSH_MOD_CFG_OPT_FMT_VIS.fits XSH_MOD_CFG_OPT_FMT_VIS
data/XSHOO.2016-03-12T16:06:20.854.fits WAVE_VIS

Sem o nosso pipeline, para cada galdxia, em cada brago espectroscopico, cada recipe deve ser executado
na linha de comando, usando: nome do software + nome do recipe + arquivo .sof. Exemplo: esorex
xsh_2dmap 2dmap.sof (processo realizado implicitamente pelo pipeline). E os produtos destes processos
foram salvos em diretorios output no UVB, VIS e NIR. Os mesmos foram usados nos recipes seguintes,
até chegar ao recipe “xsh_scired_slit_nodfoffset”, o qual reduz as imagens de ciencia observadas nos

modos: nodding ou offset.

De essa maneira, finalmente foi concluida a reducdo dos dados para as duas amostras de LBAs (31
galdxias no total). Para cada galdxia se obtiveram trés espectros finais: UVB, VIS e NIR, que depois
foram unificados. A Figura 2.12 é um exemplo de espectro 1D (UVB + VIS + NIR), obtido apds a
reducdo dos dados da galdxia SDSS005527.

2.3.6. Extracao dos espectros

O ultimo recipe da redug@o dos dados: xsh_scired_slit_nodjoffset, permite realizar uma extracdo dos
espectros, a partir da modificagdo dos pardmetros de entrada: position (posi¢do central do espectro)
e hheight (abertura). Os pardmetros padrdo sdo: position=0.0 e hheight=2.0, mas esses valores nem
sempre coincidem com a posi¢cdo no espectro na qual se encontra a informagao do objeto, nem com a
abertura mais adequada para cada um deles. Isso € devido ao mal funcionamento do ADC (vide se¢cdo

2.2.1), que faz que o tracado espectral mude de posicdo através do slit na direcdo espacial em fungdo
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SDSS005527 (z = 0.167449)
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Figura 2.12.: Espectro (UVB + VIS + NIR) da galdxia SDSS005527 ap6s a reducdo dos dados. A regido
da curva de cor azul corresponde ao espectro no UVB, a verde ao VIS e a vermelha ao
espectro no NIR. Neste ponto ainda ndo foi realizada a corre¢@o por absorg¢ao teltrica. E o
espectro ainda nao foi unificado, pelo que pode-se observar as superposicdes dos espectros
nos limites dos trés bracos. As linhas tracejadas verticais correspondem as posi¢des de
algunas linhas espectrais, muitas delas identificadas nos espectros durante os diferentes
passos de andlise espectral.

do comprimento de onda (Selsing et al. 2018), o que quer dizer que a posicdo do objeto nos trés bracos
(UVB, VIS e NIR) varia; pelo que se faz necessario adotar valores diferentes para esses parametros nas

trés regides do espectro.

A extragdo dos espectros no UVB, VIS e NIR para as duas amostras de galdxias LBAs, foi realizada

conforme descrito a seguir:

e Posicao: a partir dos espectros 2D dos objetos em cada um dos bracos espectroscopicos, se pro-

curou pelos valores da posicao central dos objetos usando a ferramenta DS9.

e Abertura: este parametro foi calculado a partir da determinac¢do do “seeing” das estrelas estan-
dard teliricas que foram observadas para cada objeto, usando uma rutina escrita na linguagem
Python, a qual realiza um ajuste gaussiano nos espectros 2D (usando intervalos ao longo do espec-
tro); um exemplo de este ajuste para a teldrica correspondente ao objeto BPTO03, ¢ apresentando

na Figura 2.13. Enseguida foi calculada uma média dos valores obtidos (Figura 2.14).

Depois de calculado o seeing nas trés regides espectrais para todas as teldricas correspondentes a
cada objeto, e comparar esses valores, foram escolhidos os valores no UVB para estabelecer a aber-
tura usada na extracdo ao longo do espectro. Os valores das aberturas de cada galdxia encontram-se

registradas na Tabela 2.4.
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Figura 2.14.: Determinag¢do do seeing da standard telirica observada para o objeto BPT03, no (a) UVB,
(b) VIS e (c) NIR.

A Figura 2.15 apresenta um exemplo das possiveis aberturas a serem usadas na extracdo do espectro
da galdxia SDSS235347. A abertura vermelha, sendo a menor, inclui apenas o continuo do espectro,

enquanto que a abertura azul inclui a linha de emissdo mais forte observada nos espectros: Ha; essa
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abertura maior evita a perda de informagdo, pelo que foi verificado que a abertura obtida a partir do

seeing fosse semelhante a abertura que inclui a linha Ha.

Tabela 2.4.: Aberturas usadas na extra¢do dos espectros

ID Abertura ID Abertura
(arcsec) (arcsec)
BPTO03 1.00 SDSS001054 1.32
BPTO8 2.14 SDSS004054 1.36
BPTO09 0.80 SDSS005439 2.00
BPT10 1.42 SDSS005527 1.12
BPT11 1.34 SDSS015028 1.28
BPT15 1.30 SDSS020356 1.12
BPT20 2.14 SDSS021348 1.68
BPT23 2.08 SDSS032845 1.80
BPT26 0.90 SDSS035733 1.80
HSTO3 2.10 SDSS040208 1.86
S01_2 1.34 SDSS143417 1.12
S04_1 1.44 SDSS210358 1.56
S04_2 1.50 SDSS214500 1.40
S09_1 0.90 SDSS231812 1.72
S09_1II 0.90 SDSS232539 2.38
SDSS001009 1.68 SDSS235347 1.42

-9.8e-18 -7.4e-18 -4.9e-18 -2.5e-18 -6.1e-20 2.4e-18 4.8e-18 7.2e-18 9.6e-18

Figura 2.15.: Regido do espectro 2D no UVB da galaxia SDSS235347, mostrando as possiveis aberturas
para a realizacdo da extracdo do espectro. A abertura vermelha inclui apenas o conti-
nuo, enquanto que a abertura azul incluf a linha Ha, sendo a linha mais forte presente nos
espectros.

Muitos dos objetos observados sdo sistemas em fusdo (mergers). Um dos sistemas desse tipo mais
estendidos das nossas amostras corresponde ao sistema que nés chamamos de S09, por tanto, neste caso
decidimos realizar uma extragdo separada de ambas galdxias, o que incrementou o numero de objetos
para 32. Assim, ndo nos referimos mais a esse sistema como S09, mas como S09_1 (sendo a galdxia
mais brilhante) e S09_2 (a galdxia mais fraca do sistema). Na Figura 2.16 podemos observar o sistema

em questao.
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S09 1

=

Figura 2.16: Sistema S09 (merger system). Crédito: SDSS
Image List tool.

2.4. Correcao por absorcao telurica

A luz que passa através da atmosfera da Terra sofre importantes absorcdes quando impacta a alta at-
mosfera, o qual afeta fortemente a regido do infrevermelho (IR) e o 6ptico (VIS) do espectro. A forca
e o formato da linha de absor¢ao resultante dependem do estado fisico altamente varidvel da atmosfera,
isto €, pressdo, temperatura e propor¢do de mixtura das diferentes moléculas envolvidas. Normalmente,
na corre¢do por absorcdo teldrica, sdo necessdrias observacdes complementares das chamadas estrelas
teldricas padrio (TSS), as quas sdo caras em termos de tempo de observacdo. Por essa razdo a ESO
desenvolviu o software Molecfit (Smette et al., 2015; Kausch et al., 2015), para fornecer espectros de
transmissdo sintéticos com base a pardmetros obtidos por ajustes a espectros cientificos observados. Es-
tes espectros sio calculados por meio do cédigo de transferéncia radiativa LBLRTM® (Line-By-Line
Radiative Transfer Model) v12.2, e um modelo atmdsferico. Assim, esta corre¢do pode ser feita sem

quaisquer observacdes de calibracdo de TSS adicionais.

A Figura 2.17 apresenta um modelo de transmissdo derivado a partir do modelo de céu desenvolvido por
Noll et al. (2012). As principais regides de absorcdo atribuidas as oito moléculas com maior contribui¢do:
0;, 03, H,0, CO, CO,, CHy, OCS e N;O, sao indicadas pelos intervalos vermelhos. As regides com

contribui¢des menores sio indicadas pelos intervalos verdes.

Kausch et al. (2015), definem as seguintes duas etapas na correc¢do teldrica realizada com o Molec-

fit:

e Determinacio do melhor ajuste atmosférico e dos parametros instrumentais: estes so direta-
mente relacionados a densidade de coluna total do perfil atmosférico de entrada. E os pardmetros
instrumentais como: perfil de linha espectral, calibracdo em comprimento de onda e posicdo do
continuo, sio 6timizados com o uso do y?, a fim de reproduzir melhor o espectro teltrico ob-
servado em regides de comprimento de onda esfecificas. Ao variar o fator de escala dos perfis
moléculares do perfil atmosférico inicial de entrada, o programa calcula iterativamente as curvas
de transmissdo, que sdo ajustadas ao espectro de ciéncia. Para minimizar o tempo de célculo, oti-

mizar o ajuste do continuo e/ou evitar regides afetadas por caracteristicas espectrais estelares ou

% http://rtweb.aer.com/1blrtm_frame.html


http://rtweb.aer.com/lblrtm_frame.html
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Figura 2.17.: Espectro sintético de absorcdo do céu, calculado entre 0.3 e 30 um com o LBLRTM, com

resolugdo R~10000, e baseado na média do perfil anual do Cerro Paranal (Noll et al. 2012).
Os intervalos indicados pelas linhas vermelhas correspondem as regides que sdo principal-
mente afetadas pela absor¢do. As regides verdes indicam os intervalos com menor contri-
buicdo pelas moléculas: (1)NO, (2)HNOs, (3)COF,, (4)H,0,, (5)HCN, (6)NH3, (7)NO»,
(8)N2, (9)CoH,, (10)CyHg e SO, (Smette et al. 2015).
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defeitos instrumentais, o ajuste € restrito a intervalos espectrais definidos pelo usudrio.

e Correcao do espectro telirico: o melhor ajuste atmosférico e os pardmetros instrumentais sdo
usados para calcular o espectro de transmissdo atmosférica ao longo de todo o intervalo de com-
primento de onda da observagdo de ciéncia. Entdo, o espectro de ciéncia € dividido pela curva de

transmissdo para produzir os dados teldricos corregidos.

Entdo, a correcdo por absor¢do telirica no VIS e no NIR dos espectros das duas amostras de LBAs, foi
feita usando o “Molecfit”. Lembrando que uma corre¢do adequada depende dos pardmetros de entrada
que o usuario proporciona, na Tabela 2.5 registramos os intervalos de comprimento de onda e as molé-
culas que usamos como parametros de entrada para as corre¢des. Esses pardmetros foram estabelecidos
levando em conta as regides de absorc¢ao teldrica que podiam ser observadas nos nossos espectros, assim
como as sugeridas por Kausch et al. (2015), e encontram-se registradas nas colunas 2 e 3, e na terceira

coluna encontram-se as moléculas responsaveis pelas absor¢des nesses comprimentos de onda.

Braco | Ay Amax | Molécula
(A) | (A) | principal
NIR | 11200 | 11300 H>,O
NIR 14700 | 14800 H>,O
NIR | 18000 | 18100 H,O
NIR | 20600 | 20700 CO,
NIR | 23500 | 23600 CH,
VIS 6860 | 6940 0>
VIS 7590 | 7700 0))
VIS 9300 | 9450 H,O

Tabela 2.5.: Intervalos de comprimento de onda (no vicuo) e moléculas usadas nos ajustes do software
“Molecfit”, para o NIR e VIS.

O Molecfit fornece uma tabela de saida com os resultados, chamada spec_TAC fits, a qual contém 8
colunas:

e wave: comprimento de onda do espectro,

e flux: fluxo do espectro inicial,

e err: erros do fluxo do espectro inicial,

e qual: qualidade do espectro inicial,

mtrans: transmissao do espectro,

tacflux: fluxo corregido pela absor¢éo teldrica,

tacdflux: erros do fluxo corregido,
e tacqual: qualidade do espectro corregido.

Na Figura 2.18 temos um exemplo do processo de correcdo teldrica no VIS, do espectro observado da
galdxia SDSS210358 (z = 0.13684). No panel (a) podemos observar uma regido de absorcdo teltrica,
a qual afeta o dubleto [SII]6713,6731, o panel (b) apresenta o ajuste do modelo fornecido por Molecfit

ao espectro, representado pela curva vermelha, e no panel (¢) pode-se observar o resultado da corregéo,
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com a curva verde representando o espectro corregido, onde o dubleto de [SII] agora pode ser observado,

e por tanto, seus fluxos medidos corretamente nas fases seguintes.
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Figura 2.18.: Processo de correcdo por absor¢do telirica no VIS para a galdxia SDSS210358 (z =

©)

Wavelength (vac.) [microns]

0.13684), usando a ferramenta “Molecfit”. (a) Regido de absorcao teldrica. (b) Ajuste

do modelo ao espectro (curva vermelha). (c) Espectro corregido (curva verde).
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Figura 2.19.: Processo de corregdo teldrica da galdxia BPT10 (z = 0.165569). (a) Espectro observado da galdxia no VIS. As regides
vermelhas correspondem aos intervalos de comprimento de onda em que se encontram as linhas de emiss@o, estas regides
sdo excluidas do modelo. As regides verdes correspondem aos intervalos de comprimento de onda do espectro afetados
pela absorgdo teldrica. A curva vermelha corresponde ao modelo gerado pelo Molecfit, e a curva azul € a diferenca entre o
espectro e o modelo. (b) Ajuste do modelo (curva vermelha) ao espectro (curva preta), e espectro corregido (curva verde). (c)
Comparagdo entre o espectro VIS (rest-frame) da galdxia (curva preta), e 0 mesmo espectro corregido por absorcao teldrica
(curva azul) baseado no ajuste do modelo fornecido pelo Molecfit. (d) Vide Figura 2.19(c), mas para o espectro NIR da

galdxia.
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Figura 2.20.: Comparacio entre varias regides dos espectros observados VIS e NIR da galdxia BPT10
(painéis superiores), o fator de corre¢cdo em cada regido (painéis do meio) obtido no pro-
cesso de corregdo teldrica do Molecfit, e o espectro corregido (painéis inferiores). Os fluxos

incluem os respectivos erros em cor magenta.
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A Figura 2.19 corresponde ao processo de correcdo teldrica da galdxia BPT10. A Figura 2.19a corres-
ponde ao espectro antes da corre¢do, as regides onde se encontram as linhas de emissao sdo indicadas
pelas regides vermelhas, as quais sdo excluidas no processo de determinag¢do do modelo. As regides ver-
des correspondem as regides afetadas pela absorcdo teldrica, as quais foram fornecidas nos parametros
de entrada. A curva preta corresponde ao espectro, a curva vermelha é o modelo gerado pelo Molecfit, e a
curva azul € a diferenca entre o espectro e o modelo. Podemos ver que algunas das linhas de emissao sdo
fortemente afetadas pela absor¢@o, mas os seus fluxos sdo compensados apds a correcdo, Figura 2.19b.
Na Figura 2.19c € apresentado o resultado da corre¢do teldrica do espectro VIS inteiro, e na Figura 2.19d
o resultado do espectro NIR, ambos no rest-frame. Nestas ultimas duas figuras podemos observar regioes
com fortes absor¢des nos espectros (curvas pretas), assim como os espectros corregidos (curvas azul e
vermelha). J4 a Figura 2.20 apresenta diferentes regides dos espectros observados desta galdxia, no VIS
e no NIR, no processo da correcdo telirica. Os painéis superiores de cada subfigura correspondem as
regides dos espectros antes da correcdo, os painéis do meio mostram os respectivos fatores de correcio
fornecidos pelo Molecfit, e nos painéis inferiores podemos ver os espectros corregidos em cada uma

destas regides.

2.5. Normalizacao dos espectros entre os bracos

Os niveis de fluxo entre os trés bracos espectroscopicos sdo diferentes, fato atribuido a trés fatores: 1) ao
diferente tamanho do slit, 2) a calibracio de fluxo que foi realizada de maneira independente para cada
brago, 3) e devido a falha apresentada pelo ADC (ver secdo 2.2.1).

Ap6s a correcdo teldrica no VIS e no NIR, os trés espectros foram unificados em um tnico espectro,
combinando o nivel de fluxo nas regides sobrepostas entre eles, a diferenca de fluxo nessas regides foi
compensada calculando a média dos valores de fluxo em um intervalo de comprimento de onda no final
e no inicio dos espectros: final do UVB e inicio do VIS, e final do VIS e inicio do NIR. Nos painéis da
Figura 2.21, podemos observar as diferengas de fluxo entre os espectros UVB-VIS e VIS-NIR, da galaxia
SDSS210358. Os fluxos foram compensados tomando como base o espectro VIS (curvas pretas em
ambos painéis), o espectro no UVB e no NIR correspondem as curvas azul (panel esquerdo) e vermelha
(panel direito), respectivamente. Os resultados da correc@o correspondem as curvas verdes em ambos

painéis, e a linha sélida amarela € a curva suavizada do espectro final.

SDSS210358- UVB-VIS correction 1.6emte SDSS5210358- VIS-NIR correction
T ‘ I
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Flux density (erg/s/cm?/A)
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Figura 2.21.: Corregdo da diferenga de fluxo entre os espectros UVB-VIS (panel superior) e VIS-NIR (panel
inferior), da galdxia SDSS210358.
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Na Figura 2.22, podemos ver no panel superior o espectro inicial integrado das trés regides: UVB, VIS

e NIR (curva preta), e o resultado da correcdo do fluxo dos espectros UVB e NIR (curvas azuis); e no

panel inferior é apresentado o espectro final.

SDSS210358 (z = 0.13684) - flux difference corrected in UVB and NIR
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Figura 2.22.: Resultado da correcdo da diferenga de fluxo entre os espectros UVB, VIS e NIR, da galaxia
SDSS210358. Panel superior: a curva preta é o espectro integrado UVB+VIS+NIR antes
da corregdo, as curvas azuis correspondem aos espectros UVB e NIR corregidos, tomando
como base o fluxo do espectro VIS. As linhas verticais vermelhas indicam o comprimento
de onda no que foram feitos os cortes entre os trés espectros. Panel inferior: espectro final.

2.6. Extincao galactica

As observagdes astrondmicas s@o afetadas pela extin¢do interestelar galdctica, devida a absor¢do e espa-
lhamento da luz pelos griaos de poeira na linha de visada. A extincdo € atribuida tanto ao ISM como a
atmosfera terrestre, mas também pode ser atribuida a poeira circumstelar em torno do objeto observado
(vide secdo 4.1). A regido do UV do espectro € muito mais atenuado que a regido do IR, pelo que o

objeto € visto mais vermelho que o esperado, assim a extincio é geralmente referida como avermelha-

mento.

A poeira obscurece as regides relativamente préximas do UV e o VIS, e re-irradia a energia absorvida
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na parte do FIR do espectro (Mathis 1990). Cada linha observada tem a sua prépria lei de extin¢io (ou
variagdo da extincdo com o comprimento de onda), usualmente expressada como: A(A)/A(V). O que
significa que a lei de exting@o ndo € unica, e comumente tem sido expressada a partir de razdes de duas

cores: E(1-V)/E(B-V), onde E(1-V)=A(1)-A(V).

A razdo entre a extincdo total e seletiva R, é dada por:

R = _4dv 2.1
EB-V)

Seaton (1979), a partir dos resultados de uma amostra de estrelas satélites observadas no ultravioleta,

propde uma curva de extingdo para a Via Lactea, adotando a nota¢ao X(x)=A,/Ep_v, onde A, € a extincdo

em magnitudes, Ep_y = Ap — Ay, com Ap e Ay as extingdes nos comprimentos de onda dos filtros B e

V, e x=1/1 (1 em um). A variagdo da extin¢do com o inverso do comprimento de onda é apresentada na

Figura 2.23. Para o ajuste da curva aos dados foi utilizado um valor médio de R=3.2.
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x = 1/x, » in microns

Figura 2.23.: Extingdo no UV, com intervalo espectral desde x=3 (1 = 1/3 = 0.33um) até x=9 (1 =1/9 =
0.11um), de Seaton (1979).

A curva de Seaton (1979) foi extendida ao dptico usando as tabulagdes de X(x) de Nandy et al. (1975)
e Code et al. (1976), que corresponde a X = 1-3, intervalo que pode ser observado na Figura 2.24. Essa
lei de extin¢do representa o espalhamento médio e as propriedades de absor¢do do meio interestelar, mas
deve ser levado em conta que se a composi¢do e a distrubuicdo do tamanho da poeira em geral no meio
interestelar € diferente daqueles em nuvens densas, ou em nuvens circunstelares, ou em nuvens locais,

entdo podem ocorrer desvios da lei média quando a contribui¢io de tais nuvens € significativa.
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Figura 2.24.: Lei de extin¢do interestelar proposta por Nandy et al. (1975).

Existem algumas restricdes na dependencia do comprimento de onda da extin¢do e algumas correla-

¢des gerais entre a forma da curva de extingdo e o ambiente interestelar. Essas relacdes fornecem uma

guia para a corre¢do de dados pelos efeitos da extingdo (Fitzpatrick 1999). Conhecer a dependencia do

comprimento de onda da extingao interestelar, como a absor¢do e o espalhamento da luz pelos grios de

poeira interestelar, assim como a variacdo espacial dessa dependencia é importante, j4 que a extin¢do

depende das propriedades Opticas dos graos de poira ao longo da linha da visada, e o potencial pode

fornecer informagado sobre a composicao e a distribuicio dos grios. Levando em conta as consideragdes

anteriores, Fitzpatrick (1999) propds uma curva de extin¢do para a Via Lactea (desde o IR até o UV),

apresentando uma estimativa de como essa lei de extingdo varia com o pardmetro R = A(V)/E(B - V)

(Figura 2.25).
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Figura 2.25.: Curvas de extinc¢ao interestelar normalizadas, cobrindo um intervalo de comprimento de

onda desde o FIR até o UV. As curvas sélida e pontilhada sdo estimativas para o caso de

R =A(V)/E(B—-V) = 3.1, determinadas por Fitzpatrick (1999) e por Cardelli et al. (1989),

respectivamente. A curva discontinua corresponde a curva de extingdo média para a Via

Lactea no UV, determinada por Seaton (1979).
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2.6.1. Extingao extragalactica no UV

S6 galaxias proximas o suficiente podem fornecer uma extingdo no UV confidvel, como a Grande Nu-
vem de Magalhdes (LMC) e a Pequena Nuvem de Magalhdes (SMC), e ambas tém sido amplamente

estudadas.

e Grande Nuvem de Magalhaes (LMC):
Fitzpatrick (1985) propds uma lei de extin¢do para a LMC, determinada a partir de pares de estrelas
com a mesma luminosidade e temperatura, isto porque foi observado que existia uma diferenca
entre as estrelas projetadas numa regido a 300pc da Nebulosa 30 Doradus e as demais estrelas
espalhadas no resto da LMC. Os intervalos para a lei de extingdo da LMC foram derivados de
Nandy et al. (1981) e Koornneef & Code (1981). Esta lei tem um bump mais fraco que a média da

extingdo galdctica e muito mais que o “FUV rise”.

e Pequena Nuvem de Magalhaes (SML):
A extingdo na SMC € dificil de ser medida devido a que ndo possue estrelas fortemente averme-
lhadas. A lei de extin¢do para essa galdxia foi determinada por Rocca-Volmerange et al. (1981),
Nandy et al. (1982), Bromage & Nandy (1983), e por Prevot et al. (1984). Esta lei é quase linear

(para A7), com apenas um traco do bump.

A Figura 2.26 apresenta uma comparacdo entre a curva de extingdo da SMC proposta por Prevot
et al. (1984) e as curvas propostas por Hutchings (1982) e Bromage & Nandy (1983), as curvas
de extin¢do para a LMC propostas por Nandy et al. (1981) e Koornneef & Code (1981), e a curva
proposta para a Via Lactea (MW) por Savage & Mathis (1979).
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Figura 2.26.: Curva de extincdo da SMC proposta por Prevot et al. (1984), comparada com resultados

obtidos em outros trabalhos, tanto para a SMC e a LMC, como para a Via Léctea.
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A fim de realizar a corre¢do dos nossos dados pela extingdo da Via Lictea, foi usada a lei de extingado de
Fitzpatrick (1999), mencionada no inicio desta sec@o. Para isso foi usado um cédigo feito na lingua-
gem IDL, disponibilizado em: https://idlastro.gsfc.nasa.gov/ftp/pro/astro/fm_unred.
pro, e reescrito para a linguagem Python. Os valores de E(B-V) foram obtidos usando as bandpass
(um): B(0.44) e V(0.54), de Schlegel et al. (1998), disponiveis em: https://ned.ipac.caltech.
edu/.

2.7. Discussao e resultados

Duas amostras de galaxias starburst, especificamente Lyman Break Galaxies, em redshift < 0.3, foram
selecionadas para ser observadas com o espectrografo X-Shooter no VLT, a partir de propriedades como:
luminosidade e brilho superficial, ja que estas sendo as analogas das LBGs em alto redshift, posueem
altos valores de ambos parametros. Estas galdxias também possuem baixas metalicidades, pelo que sua
localizacao no digarama BPT-NII, € principalmente na regido das galdxias star-forming, e algumas delas
tém uma contribuicdo fraca de AGNs, fazendo com que sejam localizadas na regido das galdxias com-
postas (composite galaxies). Seguindo o pipeline fornecido pela ESO e utilizando o software EsoRex,
foi realizada a reducao dos dados, obtendo no final trés espectros: UVB, VIS e NIR, para as 31 galdxias
observadas. A partir dos espectros 2D foi realizada uma extracio dos espectros baseada em aberturas de-
terminadas levando em conta o seeing das estrelas teliricas observadas para cada galdxia, e considerando
que as aberturas foram similares a aquelas que incluim a informagao completa da linha Ha, a mais forte
observada nos espectros. Sendo que foi possivel extraer separadamente as duas galdxias do sistema em
fusdo S09, o que incrementou a amostra para 32 objetos. Outro aspecto importante é a posi¢do dos es-
pectros, pois os espectros fornecidos pelo X-Shooter desde o 2010 apresentam um tracado espectral que
muda de posi¢do ao longo do slit, falha atribuida ao mal funcionamento da ADC, devido a um terremoto

que aconteceu nesse ano.

Ap6s areducdo de dados algumas correcdes foram aplicadas, a primeira delas foi a correcdo por absorcdo
teldrica, a qual afeta fortemente as regides do VIS e do NIR. Nessa correcio foi utilizada a ferramenta
Molecfit, sendo que agora ndo sdo mais observadas estrelas estandard teldricas e os novos usudrios do
X-Shooter deverdo usa-la para realizar esta correcdo. Seguido, foi realizada uma correcéo pela diferenca
de fluxo entre os trés bracos, na qual os trés espectros foram unificados num Unico espectro, através de
uma compensacdo entre os niveis de fluxo das regides superpostas, calculando a média do fluxo em un
intervalo de comprimento de onda no final e no inicio do espectro de cada braco. Por ultimo, a corre¢do

pela extin¢do da Via Léctea foi feita usando a lei de extin¢ao de Fitzpatrick (1999).

Depois dos processos de reducdo e correcido dos espectros, encontramos que as galdxias pertencentes
as duas amostras, possuem caracteristicas similares, sendo objetos compactos, com altas luminosida-
des e brilhos superficias, apresentam fortes linhas de emissdo, e muitas destas galdxias sdo sistemas
em interacdo, com processos de mergers e post-mergers, como: BPT10, BPT23, HST03, S01_2, sis-
tema S04 (S04_1 e S04_2), sistema S09 (S09_I e S09_II), SDSS015028, SDSS021348, SDSS035733,
SDSS143417 e SDSS210358. Na Figura 2.27, apresentamos as imagens das 32 galdxias, obtidas do


https://idlastro.gsfc.nasa.gov/ftp/pro/astro/fm_unred.pro
https://idlastro.gsfc.nasa.gov/ftp/pro/astro/fm_unred.pro
https://ned.ipac.caltech.edu/
https://ned.ipac.caltech.edu/
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SDSS’, e na Tabela 2.6 encontram-se registradas as suas magnitudes, determinadas nos filtros u, g, 1, 1, Z
do SDSS. Espera-se a determinagdo de altas taxas de formacao estelar (secio 4.2), ocorréncia de outflows

(secdo 6.3) e baixas metalicidades (capitulo 5).

Tabela 2.6.: Magnitudes nos filtros: u, g, 1, i, Z

ID Filtrou Filtrog Filtror Filtroi Filtroz
BPTO03 20.42 19.99 1920 19.57 19.86
BPTO08 20.55 19.88 19.12 1936  19.89
BPTO09 20.88 20.25 19.66  19.66  20.21
BPT10 19.53 19.41 18.71 1893  19.46
BPT11 21.33 20.88  20.12  20.29  20.73
BPT15 20.55 19.91 1952 1932 1941
BPT20 20.20 19.83 19.56 1945 19.28
BPT23 19.76 18.96 1855 18.29  18.22
BPT26 20.39 19.77 19.28 1897  18.85
HSTO03 18.44 18.15 18.04 17.74 1794
S01_2 19.40 18.67 18.69  19.70  19.87
S04_1 18.33 17.68 1746 1734 17.22
S04_2 2122 20.05 1935 18.84  18.58
S09_1 19.08 18.42 18.28 1797  18.02
S09_2 2096 2092  20.18 19.88  20.00

SDSS001009  20.35 20.12 19.81 1970  19.58
SDSS001054  20.42 20.17 19.19 1890  18.64
SDSS004054  21.28 21.10  20.32 21.37 2047
SDSS005439  20.72 20.31 1974 1940 19.23
SDSS005527 18.97 18.73 18.37  18.28  18.56
SDSS015028  19.50 19.28 1912  18.79 1891
SDSS020356  19.85 19.76 19.62  19.59 19.83
SDSS021348  19.71 19.41 1924 1894  18.89
SDSS032845  19.82 19.60 19.54 19.21 19.32
SDSS035733  20.69 2030  20.17 1979  19.79
SDSS040208  19.72 19.36 1929  19.12 19.10
SDSS143417  20.06 19.84 19.77  19.39 1946
SDSS210358  18.03 17.65 1756 1751 17.63
SDSS214500  20.13 19.71 19.44  19.17 19.21
SDSS231812  20.19 19.90 19.61 19.60 1947
SDSS232539 21.22 20.99  20.57 20.88 2041
SDSS235347  20.88 20.51 20.11  20.11  20.17

2.7.1. Espectros 1D e 2D

Obtivermos 32 espectros 1D e 2D. Nas Figuras 2.28, 2.29, 2.30, 2.31, 2.32, 2.33, 2.34, 2.35, 2.36, 2.37,
2.38,2.39,2.40,2.41, 2.42 e 2.43, apresentamos os espectros UVB (painéis superiores), VIS (painéis do
meio) e NIR (painéis inferiores), com os respectivos espectros 1D e 2D de cada regido espectral. E en-
contramos que duas das nossas galaxias sio AGNs: SDSS001054 e SDSS005439, apresentando linhas
largas, caracteristicas deste tipo de objetos. Estas duas galdxias ndo sdo mais incluidas nas préximas

analises deste trabalho.

7 http://cas.sdss.org/dr7/en/tools/chart/list.asp


http://cas.sdss.org/dr7/en/tools/chart/list.asp
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Figura 2.27.: Imagens das 32 galaxias estudadas, obtidas pelo SDSS no VIS (SDSS Image List tool).
Pode-se observar diversas morfologias, desde galdxias compactas até morfologias que su-
gerem a presenca de interacdes, mergers € post-mergers.



2.7. DISCUSSAO E RESULTADOS 71

Figura 2.28.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT03 e BPTO8
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Figura 2.29.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT09 e BPT10
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Figura 2.30.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT11 e BPT15

BPT11 (z = 0.226961)

b o )
» i
2 N i
el aak H
& 5
m [~ N = " ™
3 S Ping 2Eg xE 2 20
£ & ~TT T OF % s m
& = o g PP =)
S 5 b 5
I i 2
T T =
0
. . E, .

3250

3750

2500 2750 “ 0 425 45
215 33 s = 5 e E

5000 5500 6000 6500 7000
3
2_
1_ ] ] {
] | 1 A . N |
0 ™ e 1 ; P— g

12000 14000 16000
Rest-frame wavelength (A)

BPT15 (z = 0.204993)

[ 1o
& N
& e
= 0
2 N A= " io S in
B 3 SEERS B o =4
2 3 Dt ] 2
£ = g = £
1O o}
zl ) o

i i
a4t ! ;
£= 2 25 S N S & 3 o o S E
2r Pl =] b n O o, N ™~ o =
=) =anl 0 = o ) & =
2+ EE o = 5
05 2 g 2] )

o

3
2_
EE DER B s s 5 & 5 3 T Y]
OO BimE & & =t o R o 5 i m
a g— — D
1k = = i
W
Y
J T
l
0 T I | T v I B [ T

16000
Rest-frame wavelength (4)




74

2.7. DISCUSSAO E RESULTADOS

Figura 2.31.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias BPT20 e BPT23
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Figura 2.32.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias BPT26 e HST03
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Figura 2.33.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SO1_2 e S04_1
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Figura 2.34.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias S04_2 e S09_I
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Figura 2.35.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias S09_II e SDSS001009
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Figura 2.36.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS001054 e SDSS004054
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Figura 2.37.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS005439 e SDSS005527

SDSS005439 (z = 0.2364)

B 3 2
1.0 Y
8 2
= -
) = i o o i >
05 = 2 R ? 55 i i
5 : : 5
0.0 Pl T . = Ls
e
= W M"“ ‘:u\r i il ".”:\‘3“ 'M R ! v k
é 2500 2750 3000 3250 3500 3750 4000 4250
~
N
~~
o i
— o3
54 F L
0 2 =3 2 c ok ‘ b gl = =
o 2liE n = 5 E 3 BB B B
— <) 00 = Z 2 gz =
.*?o L T . '
a ;
W AT E il i it | il | 1k Y T
% mm}’;“ "' J\w.ﬂ "iﬁﬂr. il ’,M‘”"‘ A w‘ﬁ‘”‘l. il Vi i A'm “ A e R i il e ‘{‘ ..N:i‘« Ij
>3< 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000
[
3 H
2t
= Hirh b o> =Y = 3
SCEEE 8 8 e 5 8 5 2 =
1r = =

T T TSR T TR R e 7 T ) AR AT
W‘H‘ | Al 1“:|“ e ELY R ‘| | || “J I | AN

AT ) il A Jl" i ' A L4 R L
10000 12000 14000 16000 18000 20000
Rest-frame wavelength (4)

Flux density (10713 erg/s/cm?/A)

SDSS005527 (z = 0. 167449)

D o 9]
& T
R )
B 2
=) 5
= = oo o N >
B = NhB e ki o o
0 = TTT o © o
1 =) i © P =
L | o = J
A 4 O
" P > \un = A "
1 1 1 1 1 1 1

3000 3250 3500 3750 4000 4250 4500 4750

1
AB
TOM4959
TOMI500
Mghb
TOIT55
[NITTNEH
[T
Nef
O3
Hel
15l6731
[AFINT
I
Calr
calr
calr

5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

== —doo ~ > = k| = i~ — =
IS0 oo 5D i K S5 o S S T I '
O0 mmn @® o o - i@ r N =
page ) ] ey ) N )

1 : n in
H T i

Rest-frame wavelength (4)




2.7. DISCUSSAO E RESULTADOS 81

Figura 2.38.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galaxias SDSS015028 e SDSS020356
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Figura 2.39.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS021348 e SDSS032845
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Figura 2.40.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS035733 e SDSS040208
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Figura 2.41.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS143417 e SDSS210358
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Figura 2.42.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS214500 e SDSS231812
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Figura 2.43.: Espectros 1D e 2D: UVB + VIS + NIR, das galdxias SDSS232539 e SDSS235347
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2.7.2. Galaxias starburst e post-starburst

As galéxias starburst sdo caracterizadas pela presenca de linhas de emissdo nebular fortes na regido do
optico de seus espectros, e por linhas de absor¢do em comprimentos de onda no ultravioleta. Essa dico-
tomia € atribuida ao fato de que os starburst sdo alimentados por estrelas massivas, M > 10M. Essas
estrelas massivas emitem fotons que sdo absorvidos e re-emitidos nos ventos estelares, o que produz
transicdes de ressonancia ultravioleta, e assim, um espectro com linhas de absorcao no ultravioleta. Po-
rém, muitos desses fotons ionizantes emitidos pelas estrelas conseguem viajar por alguns parsecs (pc)
antes de serem absorvidos pelo gis interestelar, e esse gés ionizado da origem ao espectro com linhas
de emissdo nebular, principalmente no VIS e no NIR. Também, perto do Balmer jump® o espectro pode

apresentar caracteristicas de absorcao devidas as fotosferas das estrelas massivas.

As propriedades radiativas das galdxias starburst sio dominadas pelo seu conteido de estrelas massivas.
Assim, estrelas O, B e A podem dominar a emissdo do continuo no VIS. O espectro de estrelas early-type
possuem fortes linhas de absor¢do do Hidrogénio (linhas Balmer) e de Helio neutro, e linhas metalicas
muito fracas, mas a sua detecdo na regido do 6ptico € dificil, ja que as absor¢des de H e Hel coincidem
con linhas de emissao nebular. Contudo, as linhas da série Balmer com orders maiores, e algumas linhas
de Hel (Hel144922, HelA4471, Hel14388, Hel14144, Held4121, Hel 14026, Hel14009, Hel13819), sdo
detetadas em absor¢do em muitas galdxias starburst (Gonzédlez Delgado et al. 1999). Ha, HB e Hy sao
observadas principalmente em emissdo, mas frequentemente apresentam asas em absor¢ao superpostas as
emissdes nebulares (vide se¢do 3.1). E algumas linhas de emissao estdo escondidas nas fortes absor¢des,
assim, razdes de linhas como: ([OII]3727 + [OII]5007)/HB e [OII]5007/HB, que sdao usadas ao estimar
abundancias quimicas e o paramétro de excitacdo em galaxias starburst, sao afetadas. Mas através do uso
de modelos de populagdes estelares (SSPs, vide secdo 3.3), € possivel identificar e ajustar as absor¢des,

excluindo as linhas de emissiao de Balmer, a fim de separar a absorcdo e a emissao.

Rodighiero et al. (2011) apresentam uma defini¢do de galdxia starburst através da SFR em funcio da
M., para amostras de galdxias em redshift: 1.5 < z < 2.5; adotando como base dois modos de formacao
estelar: (1) um modo em que a formacdo estelar é relativamente constante, para galdxias tipo disco,
definindo uma sequéncia principal no diagrama SFR vs. M, e (2) um modo de formagdo estelar para
os outliers nessa sequéncia, com um starburst que é geralmente interpretado como sendo originado por
fusdes (mergers). A partir dos seus resultados € possivel observar que as galdxias starburst possuem
SFRs quatro vezes maiores que aquelas das galdxias da sequéncia principal (ver Figura 1 em Rodighiero
et al. 2011).

Por outro lado, as galdxias post-starburst sdo galdxias que experimentaram um recente e forte surto de
formacao estelar (starburst) e subsequentemente uma rapida parada (quenching) da formacgdo estelar
(Wild et al. 2009). Pelo que estas galdxias também sdo conhecidas como galédxias de transi¢do entre as
sequéncias azul e vermelha, localizando-as no “green valley”. Por esta razio, essas galdxias sdo impor-

tantes no entendimento dos processos fisicos responsaveis pela transicdo de uma sequéncia para a outra,

8 Também chamado de “descontinuidade de Balmer”, é a diferenca de intensidade do espectro do continuo estelar a ambos
lados do limite da série Balmer do Hidrogénio (He, HB, Hy, H8, H9, H10, H11, H12 e H13) em 3646 A. Esta descontinuidade
¢ causada por eléctrons do segundo nivel de energia do atomo de Hidrogénio que sdo ionizados completamente, o que cria
uma absor¢do no continuo em comprimentos de onda menores que 3646 A.
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em outras palavras, estas galdxias t€ém um papel fundamental no estudo da evolucdo de galaxias.

Por sua vez, os rapidos tempos de quenching sao geralmente associados a supernova feedbacks, depois
de periodos de rdpida formagdo estelar induzida por colisdes de galdxias. Wild et al. (2009), a partir
de simulacdes deduziram que essas galdxias sdo descendentes de fusdes maiores ricas em gés, além de
ser raras no Universo local e de uma importancia global em alto redshift. Durante a fase post-starburst
a luz integrada é dominada por estrelas B, sendo que o numero relativo de estrelas B respeito as estre-
las A € alto. Muitas galdxias post-starburst apresentam sinais de fusdes recentes ou mergers (Gonzalez
Delgado et al. 1999). Quando temos um starburst ou uma fusdo de galdxias recente, os choques gera-
dos pela fusdo podem persistir através da fase post-starburst, e linhas de emissao s@o produzidas (French
etal. 2017), como pode ser observado nos espectros das galaxias: BPT15, BPT20, HST03, SDSS015028,
SDSS040208, SDSS210358, SDSS214500, SDSS231812 e SDSS235347, também a galdxia S09_I apre-
senta a linha Ho em emissao escondida entre a absor¢ao (Figuras 2.45 e 2.46).

O método tradicional para identificar as galdxias post-starburst envolve a sele¢do de objetos que apresen-
tam fortes linhas de Balmer em absor¢ao, usualmente HB e Hy, a fim de identificar um starburst recente,
e a identificacdo de emiss@o nebular ndo detetavél, usualmente através de [OII] e He, para ter certeza

que a formagdo estelar parou.

Um exemplo claro de uma post-starburst nas nossas amostras de LBAs, € a galdxia S04_1, a qual apre-
senta no seu espectro as caracteristicas tipicas deste tipo de objetos, com linhas de absor¢ao no UV (es-
pectro registrado na Figura 2.33, panel superior), as linhas HB e Hy com fortes absor¢des (Figuras 2.44a
e 2.44b), e poucas linhas de emissdo, sé o tripleto de Ha e [NI1]6549,6583 (Figura 2.44c), indicando
que o processo de formacdo estelar ainda ndo parou totalmente e persiste durante a fase post-starburst.
Esta galdxia faz parte de um sistema em fusdo, evento responsdvel pelo surto de formacao estelar, ge-
rando supernovas, cujos outflows por sua vez devem ter removido material da galdxia, que sendo um
objeto compacto (R50, = 1.55 kpc, vide secdo 4.3.1), pode ter perdido grande parte do seu reservatério
de gés, ocasionando a diminui¢cdo da formacgdo de estrelas e o subsequente periodo de baixa atividade,

tornando-a em uma post-starburst.

HB - S04_1 (z = 0.08336) Hy-S04_1 (z = 0.08336) [NII16549, Ha, [NII]6583 - S04_1 ( z = 0.08336)
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Figura 2.44.: Ajustes de linhas para a galdxia S04_1: (a) HB, (b) Hy, (c) tripleto: [NII]6549, He,
[NII]6583. As fortes absorcdes das linhas HS e Hy indicam um starburst recente, e a
presenca do tripleto He, [NI1]6549,6583, permite a verificacdo de que ainda a galaxia esta
experimentando formacao estelar.
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Wild et al. (2009), a partir das suas simulacdes concluem que o tempo de decaimento de um starburst
deve ser curto, de apréximadamente 0.3 Gyr. As simula¢des também indicam que € requerida uma inte-
racdo relativamente forte para produzir uma galédxia post-starburst (Cox et al. 2008), mas muitas das ga-
laxias em fusdo simuladas ndo forneceram como resultado um remanente de post-starburst. No entanto,
para mergers maiores ricos em gas, os starbursts podem ocasionalmente ser fracos e/ou ter longos tempos
de decaimento, pelo que ndo criam uma discontinuidade na SFR, condi¢@o que permite identifica-las na
fase de post-starburst. Dessa maneira, as galdxias devem entrar na sequéncia vermelha através do “green
valley” se as suas taxas de formacdo estelar continuam decaindo. A partir de nossos espectros observa-
dos foram identificadas 16 galdxias com caracteristicas post-starburst: BPT15, BTP20, BPT23, BPT26,
HSTO03, S04_1, S04_2, S09_I, SDSS001009, SDSS015028, SDSS021348, SDSS040208, SDSS210358,
SDSS214500, SDSS231812 e SDSS235347, com base nas linhas em absorcao: Ho, H8 (13889.05), H9
(43835.39), H10 (43797.90), H11 (43770.63), H12 (43750.15), CallK (13933.66), CallH (13968.47),
[Nelll]A3869 e [Nelll]43967, no intervalo de comprimento de onda entre 3750 A e 4140 A. Nas Figuras
2.45 e 2.46, observamos os espectros destas galdxias, com as linhas em absorcdo caracteristicas deste
tipo de objetos. Pelo anteriormente estudado, esperamos que a maioria destes objetos sejam sistemas em
fusdo (mergers), com log (M/Mg) < 10.5, e idades e SFRs intermedidrias, entre os valores tipicos para

galaxias quiescent e star-forming.
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Figura 2.45.: Espectros rest-frame de LBAs que apresentam caracteristicas de galdxias post-starburst, no inter-

valo 3750 - 4140 A. As curvas vermelhas correspondem aos ajustes de modelos SSPs (vide secao

3.3).
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Figura 2.46.: Idem Figura 2.45. Espectros rest-frame de LBAs que apresentam caracteristicas de post-starburst,
no intervalo 3750-4140 A. As curvas vermelhas correspondem aos ajustes de modelos SSPs (vide

secdo 3.3).






3 Medida de linhas espectrais e ajustes
do continuo

Neste capitulo, apresentaremos os resultados das medidas dos fluxos das linhas de emissdo presentes
nos espectros, obtidos em base a ajustes Gaussianos (se¢do 3.1), a fim de poder determinar futuramente
outros parametros, como as luminosidades das diferentes linhas, que por sua vez permitem obter valores
como: o redshift dos objetos, a SFR (para a qual podemos usar diferentes indicadores, baseados em li-
nhas como He, Paa, 22um, FUV), e a taxa de supernovas (através das linas [Fell]1.26um e [Fell]1.6um).
Também as abundancias quimicas das galdxias podem ser estudadas a partir de varios métodos de deter-
mina¢do: método direto e métodos de linhas fortes (capitulo 5), os quais fazem uso dos fluxos de linhas
chave como: [OII], [OIlI], [NII], Ha, HB, [SII] (importante na obtencdo de n.), entre outras.

Do mesmo modo, iremos a analisar a importancia da medida de linhas de absorc¢do (sec¢do 3.2), indis-
pensaveis na identificagdo de populacdes post-starburst (com a série de Balmer e linhas de He neutro),
e na determinacdo da ocorréncia de outflows e suas velocidades, colunas de densidade e perda de massa
(por meio do dubleto de [MglI]2796,2803). Assim como os processos de ajustes de modelos SSP (se¢do
3.3), importantes na obtencdo de idades, metalicidades e massas das populagdes estelares que compdem
as galaxias. Estes modelos também permitem realizar a corre¢do pela absor¢do do continuo estelar que

sofrem algumas linhas, como: Ha e HS (se¢do 3.4).

3.1. Medidas de linhas de emissao

Para cada galdxia foi medido ao longo do espectro (UVB, VIS e NIR) o maior nimero de linhas de emis-
sdo possivel. As suas FWHMs (Full Width at Half Maximum) foram determinadas a partir de ajustes' de
perfis Gaussianos as linhas de emissdo. A Figura 3.1 apresenta um exemplo desses ajustes para a linha
Hp, o dubleto de Oxigénio [OII]3726,3729 e para o tripleto [NII[]6549, Ha, [NII]6583, no espectro da
galdxia SDSS231812.

! Observamos que algumas linhas de emissdo podem exibir asas laterais deslocadas para o azul, devido & ocorréncia de ventos
(Overzier et al. 2009). Mas, a contribuicio dessas asas ndo ¢ significativa para o fluxo total, pelo que decidimos nio incluir
essa componente (ver Figuras 3.1 e 3.2).
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94 3.1. MEDIDAS DE LINHAS DE EMISSAO

As linhas Hy, [OIII]4363, HB, [SII[]9068, PagB, Paa, Bry, [Fell]1.26um e [Fell]1.6um, foram ajustadas
usando perfis Gaussianos com FWHM, o e intensidades independentes. Para os dubletos [OI1]3726,3729,
[OI11]4959,5007, [OI]6300 e [SIIT]6312, [SII]6717,6731, [O11]7319,7330, [SIII]9531 e Pa8, foram usa-
dos dois perfis Gaussianos juntos. Ja o tripleto Ha e [NII]6548,6583, foi ajustado usando trés perfis
Gaussianos juntos. As FWHM das linhas [NII]6548 e [NII]6583 foram mantidas sendo a mesma, e a
razdo da intensidade: [NII]6548/[NII]6583, foi fixada em 3:1, como requerido pela estrutura do nivel de
energia do fon [NII] (Osterbrock 1989).

HB - SDSS231812 ( z = 0.251682) [O1113726, [O11]3729 - SDSS231812 ( z = 0.251682) [NII]16549, Ha, [NII]6583 - SDSS231812 (z = 0.251682)
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Figura 3.1.: Ajustes de linhas para a galaxia SDSS231812: (a) HB, (b) dubleto: [OII]3726,3729, e (c)
tripleto: [NI1]6549, He, [NII]6583.

Os graficos correspondentes aos ajustes de todas as linhas medidas nas duas amostras de LBAs, encontram-
se nas Figuras A.1 a A.40. E os valores dos fluxos de cada linha, assim como os erros correspondentes,

encontram-se na Tabela 3.1. Para algumas galdxias nao foram detetadas algumas linhas ou nio foi pos-

sivel realizar a sua medida.

[O11]3726,3729 - SDSS005527 ( z = 0.167449)
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Figura 3.2: Ajustes de linha para o dubleto:
[OII]3726,3729, correspondente a gala-
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ajustes Gaussianos para as duas linhas SRt - -0

do dubleto separadamente, e a curva 3700 3710 3720 3730 3740 3750
s6lida amarela € o ajuste total. Rest-frame wavelength (4)

Como mencionado antes, estas medidas de fluxos sdo essenciais na determinacdo de varios parametros
fisicos das galaxias, e um tépico muito importante neste trabalho € a determinag@o de abundancias, que

serd estudado no Capitulo 5. O dubleto [OII]3726,3719 é muito usado neste processo; mas, em alguns
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casos surgiu a divida de se o processo de medida dos seus fluxos era confidvel, pelo que para algumas
galaxias em vez de usar duas Gaussianas juntas no ajuste, usamos dois perfis Gaussianos ajustados se-
paradamente 4s duas linhas que compdem o dubleto. E encontramos que para a galdxia SDSS005527
realmente € necessdrio medir os fluxos por separado. Assim, o fluxo deste dubleto para esta galdxia foi
redeterminado, e na Figura 3.2 é apresentado o ajuste realizado.

Por outro lado, Curti et al. (2017) ao medir a linha [OII[]4363 nos seus espectos detectaram uma ca-
racteristica préxima a 4360 A, que se misturava com a linha de Oxigénio, especialmente para altas
metalicidades. N6s encontramos que ao medir o fluxo da linha [OIII]4363 nos espectros das galédxias:
BPT15, HST03, SDSS015028 e SDSS231812, o fluxo € superestimado devido a contribuicdo da linha
[Fell]4360, o que afeta diretamente as medidas de temperaturas: T,(OIII) e T,.(OIl), e das abundancias

determinadas pelo método direto destes objetos.
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Tabela 3.1.: Medidas de fluxos de linhas (10717 erg s7! cm™2)

ID [NI1]6549 Ha [NII]6583 Hp Hy
BPTO3 18.53 £ 0.23 1346.52 + 1.19 5558 +£0.29 35098 +1.06 157.02 +0.52
BPTO08 4478 £ 0.55 1534.69 + 1.75 13434 +0.77 40439+ 1.74 181.32 +0.66
BPTO09 23.80 £ 0.25 1047.85 + 1.06 7140 £0.33  252.87 + 1.57 114.09 + 0.51
BPT10 56.20 £ 0.47 2198.07 +242  168.61 +0.61  715.07 £ 1.94 229.04 + 0.78
BPT11 1599 +0.23  627.84 £ 0.83 4798 +0.31  169.27 £ 1.14  58.37 £0.35
BPT15 30.36 £ 0.31  385.64 + 0.85 91.07+040 101.87+0.79  32.99 +0.34
BPT20 5563 +£043  386.64 +0.84  166.89 + 0.55 88.30£0.90  26.51 £0.49
BPT23 60.00 £ 0.60  336.26 £0.89  179.99 + 0.80 54.64 £ 1.11 7.36 £ 0.36
BPT26 3878 +036 17437 +0.59  116.35 +0.47 20.12 + 0.57 291 +0.20
HSTO03 197.43 £ 0.76 2263.76 £ 1.95 59228 £0.96 37575+ 1.10 188.87 +0.99
S01_2 456 £0.33 6021.25 +4.85 13.67 £ 046 159297 +2.41 893.29 +2.02
S04_2 38.01 £0.60 181.56 +091  114.03 +0.79 31.16 + 0.59 8.98 + 0.61
S09_1 19937 £ 1.25 66248 +1.71  598.10 + 1.58 96.93 +0.89  24.17 +0.77
S09_1I 28.90 +0.58  200.58 + 0.98 86.71 £ 0.78 36.17£0.52  21.03 £ 0.56
SDSS001009 6.27 £ 0.21 108.92 + 0.45 18.80 + 0.30 26.38 £ 0.58 7.14 £ 0.23
SDSS001054 3741 £0.60 154.17 +1.04 11223 +£0.86 22.17 £ 1.46 8.13 + 0.69
SDSS004054 5.03+£0.17 401.34 +0.66 15.09 £ 0.24  127.64 £ 0.60  54.14 + 1.83
SDSS005439 23.69 +0.37  147.93 +0.63 71.06 + 0.53 3429 + 1.14 7.08 +0.38
SDSS005527  116.01 +£0.59 2625.57 +2.07 348.03+0.76  643.95+1.69 257.71 +0.77
SDSS015028 71.04 £ 046 1036.89 +1.23  213.11 £0.60  246.81 +2.74 106.95 + 0.46
SDSS020356 1434 £ 022 621.73 £0.82 43.02+0.30 181.86+1.15  81.30+0.51
SDSS021348 36.83 + 049 13420+ 0.67 110.48 £ 0.65 11.28 +0.56 0.52 £0.15
SDSS032845 3220+ 033  716.13+0.91 96.60 £ 0.44 22276 +0.80  89.30 +£0.39
SDSS035733 21.37+0.29  359.21 +0.73 64.12 £ 041 81.19+0.75 41.30+0.33
SDSS040208 9.08 £0.22  228.94 +0.56 27.25 +0.29 67.05+0.53 2433 +0.26
SDSS143417 5277 +045  443.14+099 15831 +0.58 10547 +£1.60  43.78 £ 0.51
SDSS210358 51529 + 1.18 2014.22 + 1.98 154587 £1.53  661.91 +2.50 21341 +1.27
SDSS214500 37.49+£032 51145+0.85 11248 £043 12521 +0.80 50.07 +0.34
SDSS231812 21.64 +0.26  488.55+0.70 6491 +£035 13354+ 0.71  59.33 +043
SDSS232539 5.62+025  221.17 + 0.68 16.87 + 0.35 62.57 £0.69 2552+ 045
SDSS235347 358 +0.17  269.96 = 0.59 10.73 £ 0.24 75.07 £0.93  32.89 +0.27
Observacio:

- Todos os fluxos das linhas foram corregidos pela extin¢do da Via Lactea. Mas, ndo sio incluidas ainda

as correcdes por poeira, nem pela absor¢do do continuo estelar.

- Os erros ndo incluim a contribui¢do da incerteza na calibracio de fluxo absoluto, estimada em 10% a

20%.
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Tabela 3.1.: Medidas de fluxos de linhas (10~!7 erg s~! cm™2) - Continuagdo

ID [OI11]14363 [O11]3726 [O11]3729 [O111]4959 [OII1]5007
BPTO03 24.74 + 0.28 245.93 + 0.62 283.19 £ 0.68  760.98 + 1.02 2240.67 +2.44
BPTO08 23.24 +0.39 322.12 £ 1.20 337.19 £ 1.26  819.59 £ 1.26  2507.20 + 2.62
BPT09 12.38 +0.34 186.71 + 0.66 222,19 £0.72 44940 £0.92 1379.62 £ 1.93
BPT10 19.93 + 0.40 640.42 + 1.38 584.50 + 1.31 1249.73 £2.01 3733.66 + 3.73
BPT11 6.86 + 0.23 119.67 + 0.55 147.16 £ 0.61  308.15+0.67 938.75 + 1.36
BPT15* 470 £ 0.51 119.68 + 0.53 114.79 £ 0.52 88.63 £0.57  264.86 + 0.96
BPT20 70.17 £ 0.61 59.27 + 0.57 5993 +£0.56  179.44 £ 0.91
BPT23 63.74 + 1.29 83.48 + 1.30 19.62 + 0.71 53.57 + 1.00
BPT26 e 10.24 + 0.34 10.59 + 0.34 4.29 +0.32 14.53 + 0.58
HSTO03* 24.77 £ 1.22 495.76 + 1.49 43597 +1.39 37446 +3.38 1109.10 = 3.06
S01_2 257.25 £ 1.17 195.95 + 1.24 24325+ 143 2157.74 £2.27 6049.97 £ 5.13
So4 2 27.12 + 1.48 36.55 + 1.51 4.60 + 0.40 11.94 + 0.68
Soo_ 1 36.35 + 1.40 2477 £ 1.23 14.60 + 0.56 34.77 £ 0.89
S09_II 4.86+0.72 10590 + 1.27¢7 170.04 + 1.27¢7 35.02+0.40 100.15 +0.77
SDSS001009 ... 3240 +0.35 45.66 + 0.40 23.33 £ 0.38 62.64 + 0.63
SDSS001054 .. 8.39 £2.10 14.17 + 1.63 24.05 + 0.84 58.00 + 1.27
SDSS004054 8.60 + 0.80 85.56 + 0.31 107.17 £ 0.35  260.71 £ 0.61  784.40 + 1.29
SDSS005439 10.32 £ 0.35 6.63 +0.30 10.06 + 0.61 33.00 + 1.14
SDSS005527 19.20 £ 0.56 474.58 £ 0.67 42846 £ 0.64 84272 £ 1.49 2546.21 +=2.83
SDSS015028*  10.71 £ 0.59 206.24 + 0.84 24348 £0.89  197.55+0.76  597.14 £ 2.04
SDSS020356 5.65+0.31 200.54 + 0.55 24791 +£0.63 23098 +0.75  686.96 + 1.79
SDSS021348 .. 12.31 + 0.67 8.89 + 0.62 7.74 £ 0.51 19.20 + 0.78
SDSS032845 4.86 + 0.32 209.76 = 0.59 259.26 £ 0.67  168.39 £ 0.60  538.03 £ 1.27
SDSS035733 100.81 + 0.49 126.55 + 0.54 4476 £ 0.52  138.46 £ 0.74
SDSS040208 ... 100.60 + 0.40 141.85 + 0.49 61.03 +045 191.36 + 0.94
SDSS143417 66.63 + 0.54 83.09 + 0.62 24.14 + 0.50 71.13 £0.99
SDSS210358 . 726.44 +2.42 86.05+ 134 24958 +1.64  677.09 +2.79
SDSS214500 e 132.35 £ 0.50 158.83 £ 0.55 5490 +0.52  168.11 £ 0.79
SDSS231812* 5.86 £ 0.58 174.89 + 0.57 221.27 +£0.63  124.61 +0.51  378.17 £ 0.89
SDSS232539 58.10 £ 0.33 71.83 +£0.37 86.27 +0.40  266.37 +0.83
SDSS235347 5.26 £0.22 72.27 +0.44 99.91 £ 0.51 136.13 £ 0.46  415.61 £ 0.99
Observacao:

- Todos os fluxos das linhas foram corregidos pela extin¢do da Via Lactea. Mas, ndo sdo incluidas ainda

as correcdes por poeira, nem pela absor¢c@o do continuo estelar.

- Os erros ndo incluim a contribui¢do da incerteza na calibracao de fluxo absoluto, estimada em 10% a

20%.

* (alaxias para as quais encontramos que o fluxo de [OIII[]4363 pode estar superestimado devido a
polui¢do da linha [Fell]4360.
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Tabela 3.1.: Medidas de fluxos de linhas (10~!7 erg s~! cm™2) - Continuagdo

ID [O1]6300 [SIII]6312 [SII]6717 [SI]6731
BPTO03 2199 +£0.27 6.80+0.15 63.46+0.29 51.94 +£0.26
BPTO8 3339+£056 692+0.28  68.54 +0.39 63.23 + 0.37
BPT09 17.66 +0.25 3.80=+0.14 51.27+0.29 4297 +0.26
BPT10 39.17+£ 043  9.70+0.22 130.04 + 0.46 108.79 + 0.41
BPT11 1093 £0.24 3.06+0.14 36.32+0.27 28.94 + 0.24
BPT15 932+034 36.95 + 0.27 32.81 +0.24
BPT20 9.06 049 ... 30.99 + 0.38 28.94 + 0.36
BPT23 60.43 + 0.51 49.52 + 0.47
BPT26 534+£028 18.96 + 0.23 20.01 £0.25
HSTO3 3414055 495+0.29 161.51 £0.68 153.13 + 0.60
S01_2 1591 £0.77 1495+0.54  46.48 +0.45 36.93 +0.39
SO4_1 i e
S04_2 1130 £ 0.77 e 41.06 + 0.84 34.26 £0.72
S09_1 728 £0.88 38.69 + 0.62 4797 +0.72
S09_1I 2269 +092 .. 53.65 + 0.61 45.46 + 0.57
SDSS001009 232+£024 15.81 +0.35 12.35 +0.30
SDSS001054  18.08 +12888.0 ....ccc.ce.e. 17.20 + 0.64 14.10 + 0.56
SDSS004054 565+0.02 1.87+0.11 19.99 + 0.22 15.10 £ 0.18
SDSS005439 403+038 13.43 £ 0.43 11.00 + 0.36
SDSS005527 5620 +048 876 +0.26 160.28 +0.53 143.81 £ 0.50
SDSS015028 23.52+042  2.11+0.25 100.39 +0.40 81.16 £ 0.39
SDSS020356 11.63 £0.25 2.12+0.13 5298 +0.35 40.08 + 0.29
SDSS021348 277+038 11.92 + 0.30 13.04 £ 0.31
SDSS032845 1294 +0.37 2.66+021  69.04 +0.36 53.32+0.29
SDSS035733 7.81£038 46.18 = 0.31 35.05 +£0.27
SDSS040208 6.85+030 093+0.16 32.07+0.33 22.18 £0.25
SDSS143417 521035 50.05 +0.40 39.68 + 0.35
SDSS210358 5427 +090 . 14.65 +0.90 142.14 + 0.81
SDSS214500 10.19+£034 .. 67.01 £0.33 51.33 £0.28
SDSS231812 18.34 £0.40 2.52+0.20 64.06 + 0.38 49.01 £ 0.31
SDSS232539 407 £027 e 18.36 + 0.26 11.71 £ 0.21
SDSS235347 638+022 128+0.13 21.90+0.22 15.74 + 0.18
Observacio:

- Todos os fluxos das linhas foram corregidos pela extingdo da Via Lictea. Mas, ndo

s@o incluidas ainda as corre¢des por poeira, nem pela absor¢ao do continuo estelar.

- Os erros ndo incluim a contribui¢do da incerteza na calibracdo de fluxo absoluto,
estimada em 10% a 20%.
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Tabela 3.1.: Medidas de fluxos de linhas (10~!7 erg s~! cm™2) - Continuagdo

ID [OII]7319 [OI1]7330 [SIIT]9068 [SIIT]9531 Paschen-8
BPTO3 11.88 £ 0.19  995+0.17 66.50 + 1.77 183.13 £ 1.35 17.51 £0.53
BPTO08 2025+ 044 17.18+0.35 97.20+2.78 281.01 £3.51 31.05+ 1.47
BPT09 937+024 7.66+022 6498 +2.36 152.65 +2.04 12.93 +1.03
BPT10 2210+ 026 17.75+0.22 177.42 +£2.03 471.56 £2.69 31.62 + 1.37
BPT11 595+021 4.69+0.18 41.30+2.26 107.26 £2.16  9.79 + 1.29
BPT15 413+022 324+023 3221+132 81.00+1.86  5.09 +0.78
BPT20 494+0.36 346+031  38.72+237 10431 £ 1.71
BPT23  h 21.08 £ 3.11 4621 £3.07
BPT26  h e 21.28 +1.59 5270+ 143  2.38 +0.63
HSTO03 21.58+042 17.08 £0.38 181.57 £6.97 479.29 £3.20 24.67 +1.74
S01_2 1297 £ 031 9.92+0.26 8543 +0.58 197.83 £ 091 61.68 +0.51
S04_2 e e 36.80 £340
S09_1 456 +0.57 488064 60.19+1.63 197.24 £248 ..
SO09_II et e 11.97 + 1.39 88.59+£2.02 ..
SDSS001009 e 3.01 +1.43 18.01 + 1.48  3.20 +0.93
SDSS001054 it e e e
SDSS004054 322+030 277+027 2625+1.23 62.68 +1.58  5.42 +0.69
SDSS005439 et e e 1033 +£2.16 272+1.14
SDSS005527 3430+ 0.32 2671 £0.27 19543 +2.23 44148 £2.69 e
SDSS015028 785+033 6.72+030 85.69+224 205.10+1.93 14.45+ 091
SDSS020356 5.09+020 428+0.18 4523+ 1.50 95.02 +£2.72
SDSS021348 et e 14.56 + 1.90 3046 £ 1.48 .
SDSS032845 6.11+£027 5.19+0.25 51.48+243 123.16 £ 1.55  6.86 £ 0.73
SDSS035733 324+026 3.05+0.25 23.80+1.53 6373 +£1.77 4.59 +0.86
SDSS040208 264+025 1.71+£020 11.57+2.22 3339+ 1.56 .
SDSS143417 s e 2551 £1.28 61.05+1.55 3.58+0.56
SDSS210358 5574 £2.01 36.65+2.25 40592 +5.01 942525+ 1.36e8 ...
SDSS214500 427+026 3.34+030 3587 +1.98 9444 £ 134 634 +0.76
SDSS231812 585+028 449+0.24 31.15+246 100.53 £+ 142 7.63 £0.78
SDSS232539 et e 12.60 + 1.52 3555+139  231+0.72
SDSS235347 288+020 250+0.17 1838 +1.86 43.03+1.37 271 +£0.99
Observaciao:

- Todos os fluxos das linhas foram corregidos pela extingdo da Via Lactea. Mas, ndo sdo incluidas

ainda as corre¢des por poeira, nem pela absor¢do do continuo estelar.

- Os erros ndo incluim a contribui¢do da incerteza na calibracdo de fluxo absoluto, estimada em 10%

a20%.
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3.2. MEDIDAS DE LINHAS DE ABSORCAO

Tabela 3.1.: Medidas de fluxos de linhas (10~!7 erg s~! cm™2) - Continuagdo

1D Pag Paa Bry [Fell]1.2567um  [Fell]1.6436um
BPTO03 125.00 + 1.39 345.00 £496 ... 8.70 £ 0.52 6.65 + 0.63
BPTO8 108.00 + 1.40 230.00 £ 248 s e e
BPTO09 73.80 + 0.68 188.00 £ 1.50 ... 641 +£1.10
BPT10 211.00 + 1.17 483.00 £ 1.44 s e e
BPT11 49.20 + 1.09 182.00 +3.11 ... 526+0.73
BPT15 31.80 £ 0.50 88.10+2.06 ... 8.40 £ 0.79 7.27 +0.85
BPT20 38.10+ 1.13 104.00 +4.16 ... 9.66 +1.08 ...
BPT23 26.70 + 1.69 122.00 + 10.70 ... 15.07 £ 1.55 14.61 +£2.03
BPT26 53.50 + 0.66 185.00 £ 1.68 ... 1741 £054 L
HSTO3 226.00 + 3.72 468.00 £ 1.99 i e e
S01_2 2960.00 + 14.40 2510 £ ... 227.00+348 ... 3.93+0.38
S04_1 324 + ... 4920 £ 6.84  eh e e
S04_2 -9.54 + 4.08 125.00 £ 1.03  eh 14.51 £ 0.93
S09_1 78.20 + 3.49 302.00 £ 095 3070 +247 e 26.31 +0.76
S09_I1 25.20 £ 3.92 4740 £ 090  eh e 9.73 £ 0.89
SDSS001009 7.28 £ 0.81 1840 £2.59  ih e e
SDSS001054 17.80 = 1.60 75.50£9.33 Lt e e
SDSS004054 18.80 +0.43 4320 £330 s e e
SDSS005439 8.29 + 1.31 3620 £5.68 e e
SDSS005527 188.00 + 0.87 553.00+1.55 2330+097
SDSS015028 65.40 = 1.25 206.00 £ 1.18 ... 1470 £ 1.01
SDSS020356 40.90 + 1.04 102.00 +1.21 ... 250+038
SDSS021348 23.60 + 1.09 196.00 £ 4.51 ... 937+0.68
SDSS032845 32.00 +0.49 136.00 £ 1.05 s i e
SDSS035733 28.90 + 1.35 91.30+242 .. 645+084
SDSS040208 9.97 £ 1.59 3590 £093 h e e
SDSS143417 33.20 £ 0.55 6720 +0.74 40.50 +1.02 L
SDSS210358 279.00 + 1.83 1100.00 £ 4.11 et e e
SDSS214500 43.50 + 0.65 136.00 +2.03 ... 10.60 + 0.84 10.30 £ 0.72
SDSS231812 45.00 + 0.89 131.00 +3.33 ... 7.80+£084
SDSS232539 12.50 £ 0.61  2820.00 £ 1840.00  .ieis e e
SDSS235347 25.50 £ 0.77 6340 +223 .. 3200066 ...
Observacao:

- Todos os fluxos das linhas foram corregidos pela extin¢do da Via Lactea. Mas, ndo sdo incluidas ainda as

correcdes por poeira, nem pela absor¢c@o do continuo estelar.

- Os erros ndo incluim a contribui¢io da incerteza na calibracdo de fluxo absoluto, estimada em 10% a 20%.

3.2. Medidas de linhas de absorcao

Ao observar os espectros de galdxias vemos que muitas linhas aparecem em absor¢do, fato atribuido a
varios fatores, como as atmosferas estelares ou a dindmica estelar. Por exemplo, no caso de estrelas

massivas (early type), responsdveis pela geracdo de ventos e outflows, o material pérdido pela estrela é
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lanzado ao ISM, o que forma regides de gas ionizado ao redor das estrelas, e assim, quando a radiacdo
atravessa o material circunstelar em nossa direcdo, sofre absor¢do e o fluxo original da linha muda
consideravelmente (vide secdo 6.4.1). Na secdo 2.7.2, foi analizada a geracdo de linhas de absor¢@o nos
espectros de galdxias starburst e post-starburst, principalmente no UV, com as linhas da série Balmer:
Ha, HB, Hy, H8, H9, H10, H11, H12 e H13, e linhas de He neutro como: Hel144922, Hel14471,
HelA4388, Hel14144, Hel14121, Hel14026, Hel 14009 e Hel13819.

Algumas linhas como Ha, HB e Hy, que principalmente sdo observadas em emissdo, frequentemente
apresentam asas em absor¢ao superpostas as emissdes nebulares, isto devido a contribui¢do do continuo
estelar das populagdes que compdem as galdxias. Em outros casos, encontramos linhas escondidas dentro
das fortes absorc¢des, fazendo com que sua medida seja complexa, e exigindo a determinacdo dessa
absorcdo e a redeterminagdo do fluxo das linhas levando em conta o fluxo perdido pela absorcdo. Assim,
muitas linhas importantes na andlise de abundancias quimicas, por exemplo, sdo fortemente afetadas pela

absor¢do, o que consequentemente afeta também a determinacdo destas propriedades das galaxias.

Por conseguinte, as medidas de linhas de absorcdo tém um papel fundamental na determinagdo de
quantidades fisicas importantes, como as velocidades dos outflows nas galaxias. Através do dubleto
de [Mgll]2796,2803, estudado em detalhe na secdo 6.3, e de linhas de resonancia de Fell também em
absorc@o (Rubin et al. 2011), pode-se determinar as velocidades dos outflows gerados por supernovas,
determinar a coluna de densidade, o tamanho dos outflows, e a perda de massa. Para a determinagdo
da velocidade dos outflows em nossas amostras de LBAs, nés usamos o dubleto de [Mgll]2796,2803,
realizando uma medida direta do fluxo em absor¢@o das duas linhas, com base em um ajuste de linhas
que combina dois perfis Gaussianos (parte das linhas em absor¢do) e dois perfis Lorentzianos (parte das
linhas em emissdo), o que permite a determinac@o do fluxo do dubleto e o seu uso na andlise posterior
dos parametros anteriormente mencionados. Mas, no caso de linhas de emissdo afetadas pela absor¢do
do continuo estelar (como € o caso de Ha, HB e Hy) é necessério realizar uma correcdo dos seus fluxos,
a fim de obter resultados confidveis na determinag¢do de abundancias quimicas, um ponto chave para este
trabalho, e no qual encontramos que muitos dos espectros t€ém afetadas as linhas de Ha e HB, as quais
apresentam assas aos lados da emissao das linhas. Esta correcdo é feita através do ajuste de modelos
SSPs ( Simple Stellar Populations), que permitem a determinacdo das absor¢des das linhas, e assim, a

redeterminagdo dos seus fluxos.

3.3. Ajustes de modelos SSPs

As populacdes estelares simples (SSPs) sdo o tipo de populacdo estelar mais elementar, constituida por
objetos nascidos no mesmo instante de tempo com a mesma composicao quimica, em surtos de formagado
estelar de curta duragc@o. O ajuste de modelos de SSPs aos espectros de galdxias permite a determina-
¢ao de propriedades como: idade, metalicidade, massa estelar e razdo massa-luminosidade. Os modelos
SSPs sio construidos a partir de isécronas” e levando em conta bibliotecas de espectros estelares. Cada

ponto na isécrona representa uma estrela de luminosidade L, temperatura efetiva T,r, € gravidade su-

2 O termo is6crona significa: mesma idade. Uma isécrona é determinada a partir de um conjunto de trajétorias evolutivas de
estrelas com a mesma composi¢@o quimica inicial e diferentes massas iniciais.
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perficial log(g). A distribuicdo de massa € dada pela funcao de massa inicial (IMF, do inglés Initial Mass
Function), a qual é usada para determinar a contribuicao de cada estrela na SSP integrada.

N6s usamos os modelos SSPs de Bruzual & Charlot (2003), na modelagem da populagdo estelar do
continuo de nossas galdxias, os quais sio baseados em populagdes estelares com idades entre 1x10° e
2x10'° yr, com uma resolucdo de 3 A, num intervalo de comprimento de onda entre 3200 Ae9500 A, e

incluem também comprimentos de onda maiores entre 91 um e 160 um, com baixa resolugdo.

Aqui usamos os 6 modelos SSP padrdo computados usando as trajetdrias evolutivas de Padova 1994 e a
IMF de Chabrier (2003), entre 0.1 e 100 M®. Cada SSP possue 221 espectros com fluxos para idades
entre 0 e 20 Gyr. Esses espectros foram calculados usando a biblioteca STELIB (Le Borgne et al. 2003)
no intervalo 3200 A e 9500 A, e para valores fora desse intervalo foi adotada a biblioteca BaSeL 3.1
(Westera et al. 2002). Os seis modelos correspondem a seis metalicidades: 0.0001, 0.0004, 0.004, 0.008,
0.02 (Zo) e 0.05.

Para o ajuste dos modelos aos nossos espectros foi realizado um programa na linguagem Python, que per-
mite fazer combinacdes de modelos, a partir do espectro de fluxos e erros. Através do menor x> podemos
escolher os dois modelos que melhor se ajustam ao continuo das galdxias, com o fim de ter um ajuste para
as populacdes estelares jovens e um ajuste para as populagdes estelares velhas, e o ajuste final é a combi-
nacdo de ambos modelos. Mas antes de realizar o ajuste dos diferentes modelos de SSPs a cada espectro,
os espectros foram corregidos pela extin¢gdo da Via Lictea (vide secdo 2.6), adotando as determinacgdes
de Fitzpatrick (1999), e também foram corregidos pela absorc¢do teltrica através da ferramenta Molecfit
(vide secdo 2.4). Ja alei de extingdo por poeira do continuo estelar em galaxias starburts de Calzetti et al.
(1994), vide secdo 4.1, foi aplicada aos modelos SSPs. Nos ajustes também foi levado em conta a contri-
bui¢do do continuo nebular, ja que encontramos que em alguns casos a emissao do continuo nebular com-
pete com a luz estelar, o que € observado nos espectros das galdxias: BPT03, BPT08, BPT09, BPT10,
BPT11, S01_2, SDSS004054, SDSS005527, SDSS015028, SDSS020356, SDSS032845 e SDSS232539
(Figuras B.1, B.2, B.3, B.4, B.5, B.11, B.17, B.18, B.19, B.20, B.22 e B.30), em que essa contribui¢cdo
é grande. De fato, geralmente nas regides em que o continuo nebular contribui a emissdo, encontramos
as descontinuidades ou jumps de Balmer (3646 A) e Paschen (8207 A). No caso de nossas amostras de
galaxias podemos observar claramente o jump de Balmer.

Reines et al. (2010), estudaram a importancia do continuo nebular e linhas de emissdo em observagdes
de aglomerados estelares massivos jovens, realizando ajustes de SED (Spectral Energy Distribution) aos
seus dados, baseados nos modelos de sintese evolutiva Starburst99 (Leitherer et al. 1999) e GALEV
(Kotulla et al. 2009). Neste trabalho foram usados modelos de Starburst99® (versdo 7.0.1), com uma
metalicidade Z = 0.020 (solar), um surto instantineo de 10°M com uma IMF de Kroupa (0.1 - 100
M), as trajétorias evolutivas de Geneva vO0 = 0.014, e atmosferas de Pauldrach/Hilllier (estes mode-
los incluem o continuo estelar e nebular, mas ndo linhas de emissdo). Estes modelos foram incluidos
nos ajustes dos modelos SSPs, a fim de realizar a correco pela contribui¢do do continuo nebular nos
espectros das galdxias estudadas. A Figura 3.3 mostra um exemplo da razdo entre o continuo nebular e
o continuo total em fun¢do do comprimento de onda, para um modelo de Starburst99, o qual considera

uma metalicidade Z = 0.020 com um burst de 10° M, para varias idades no intervalo 0.01 - 98.01 Myr,

3 http://www.stsci.edu/science/starburst99/docs/parameters.html
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as curvas coloridas correspondem ao modelo em cada uma destas idades. Podendo-se observar que para
idades jovens o continuo nebular € uma componente significativa do continuo total, principalmente no

dptico e nos comprimentos préximos ao jump de Balmer.

Starburst99 Models (Z=0.020, 10°M,)

1.0y
—— 0.01Myr
2.01Myr
—— 4.01Myr
—— 6.01Myr
—— 8.01Myr
—— 10.01Myr
12.01Myr
—— 14.01Myr
16.01Myr
18.01Myr
20.01Myr
40.01Myr
—— 60.01Myr
—— 80.01Myr
—— 98.01Myr

I o °
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o
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Figura 3.3.: Razdo entre o continuo nebular e o continuo total em fun¢do do comprimento de onda, para
um modelo de Starburst99 (Z = 0.020, burst = 10°My) em varias idades. Para as idades
jovens o continuo nebular é uma componente significativa do continuo total na regido do
optico, e especialmente nas regides proximas do jump de Balmer. O impacto das linhas de

emissao ndo € incluido.

Os ajustes dos modelos SSPs foram realizados com o objetivo principal de corregir pela absor¢dao do
continuo estelar as linhas indispensaveis nas determinacdes de abundancias pelos métodos descritos no
capitulo 5, principalmente Ha e HB. Para isso, escolhimos s6 uma regido dos espectros a ser ajustada,
entre 3500 A e 6780 A, exceto para a galdxia SDSS210358 para a qual usamos dois intervalos, isto porque
o ajuste ndo foi bom no intervalo definido inicialmente, assim, o primeiro intervalo foi entre 3500 A e
4500 A, obtendo um bom resultado para a corre¢do de Ha e HB, e o segundo intervalo foi entre 5200 Ae
6500 A, a fim de obter um bom ajuste nos comprimentos de onda nos que identificamos caracteristicas de
estrelas Wolf-Rayet na galaxia (vide secdo 6.5). As linhas de emissdo ndo foram incluidas nos modelos,
em vez disso foram mascaradas nos espectros durante os ajustes. Um exemplo do processo de ajustes
dos modelos SSPs é apresentado na Figura 3.4. Mas os resultados completos encontram-se nas Figuras
B.1 a B.31. Nos painéis superiores vemos o espectro observado (curva sélida preta), as duas curvas
verdes correspondem aos dois modelos escolhidos pelo programa para realizar o ajuste, a curva vermelha
corresponde ao ajuste final, a combinag¢do dos dois modelos. Em alguns casos em que foi observada
alguma contribuicio nebular, a mesma foi incluida no ajuste, representada nas figuras pela curva de cor
cia. Ja nos painéis inferiores € apresentado o espectro obtido do fluxo residual apds a subtracao do modelo

SSP do espectro observado. Nestre espectro final, ao observar as linhas de emissao inicialmente afetadas
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pela absor¢do, é possivel ver por simples inspecdo, que o fluxo foi compensado. Mas, para 0s nossos
prépositos de determinagdo de abundacias ndo foi considerado este espectro, mas a absorcdo de cada
linha foi medida nos modelos e acrescentada ao fluxo das linhas determinado nos espectros iniciais. Isto
porque depois de testada a determinacdo direta no espectro residual, encontramos que era mais exata a

determinacio da absor¢do separadamente e depois acrescentada aos fluxos medidos inicialmente.

BPTO3 (z = 0.23934)

Res. Fraction

3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500
Rest-frame Wavelength (4)

Figura 3.4.: Exemplo dos ajustes de modelos SSP no espectro da galdxia BPTO03, na regido: 3500 -
6780A. Painel superior: a curva sélida preta é o espectro observado, as duas curvas verdes
correspondem aos dois modelos escolhidos pelo programa para realizar o ajuste, por meio
do menor y?, um modelo para as populacdes estelares jovens e outro para as populacdes
velhas, e a curva vermelha corresponde ao ajuste final, a combinag@o dos dois modelos. Em
alguns casos em que foi observada alguma contribuicdo nebular, a mesma foi incluida no
ajuste, representada nas figuras pela curva de cor cid. Painel inferior: espectro obtido do

fluxo residual apds a subtragdo do modelo SSP do espectro observado.

3.4. Correcao de linhas de emissao por absorcao estelar

A partir da correcdo da absor¢@o pelo continuo estelar obtida com os ajustes dos modelos SSPs, foram
determinadas as absor¢des sofridas pelas principais linhas usadas na determinagdo de abundancias. E

encontramos que as duas linhas com absor¢des mais fortes sdao: HB e Ha.
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HB - BPT23 (z = 0.209547)
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Figura 3.5.: Exemplo dos ajustes da linha HB no processo de correcdo pela absorcdo do continuo estelar,

s .
para a galdxia BPT23.
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Figura 3.6.: Exemplo dos ajustes de linha do tripleto [NI1]6549, Ha, [NII]6583, no processo de correcio

pela absorcdo do continuo estelar, para a galaxia BPT23.

Nas Figuras 3.5 e 3.6, podemos observar as absor¢des das linhas HS e Ha presentes no espectro da
galaxia BPT23. E nas Figuras C.1, C.2, C.3, C4, C.5, C.6, C.7, C.8 e C.9, vemos essas absor¢des
das linhas HB e Ha, nos espectros de todas as LBAs para as quais os fluxos foram corregidos. Os
painéis esquerdos correspondem ao ajuste de linha (curva azul) no espectro observado (curva preta), os
painéis do meio mostram o ajuste dos modelos SSP (curva vermelha) ao espectro, e os painéis direitos
correspondem ao ajuste para a linha ja corregida pela absorcdo estelar, neste caso o espectro usado é
aquele gerado a partir do fluxo residual. Mas, o fluxo final da linha nio foi aquele obtido no tdltimo
ajuste, sendo que as absor¢des foram medidas nos modelos através de um ajuste Gaussiano, e depois o
valor correspondente a absorc¢ao foi acrescentado ao fluxo inicial da linha. Assim, estes novos fluxos sdo

usados nas determinagdes de pardmetros estudados nos préximos capitulos.
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3.5. Resultados

Neste capitulo foram descritos os processos de ajuste de linhas e medida dos seus fluxos, assim como os
ajustes do continuo estelar por meio de modelos SSPs, necessarios na corre¢do da absor¢do sofrida pelas
linhas, principalmente as linhas de Balmer, fundamentales na determinac¢do de abundicias quimicas.
Estes ajustes também permitiram a determinacgéo de idades, metalicidades e massas estelares das LBAs.
A continuagdo apresentamos os resultados desses processos, comegando pela correcio pela absorc¢do do

continuo estelar das duas principais linhas de Balmer: Ha e HB.

3.5.1. Correcao da absorcao de Ha e H3

As Figuras 3.7a e 3.7b correspondem as comparacdes entre os fluxos das linhas Ha e HB medidos nos
espectros originais e os fluxos depois da correcdo pela absor¢ao dessas linhas. Onde podemos ver que
como esperado, os fluxos destas linhas para muitos dos objetos aumentaron depois da correcdo pela

absor¢do do continuo estelar, mas em alguns casos o efeito desta absor¢ao foi pequeno, pelo que as

razdes: Ha’nriginal/ Hacorrected € H,B()riginal/Hﬁcorrected sdo de ~1.
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Figura 3.7.: (a) Comparagdo do fluxo de Ha e (b) do fluxo de HB, antes e depois da correcdo pela ab-
sor¢do do continuo estelar sofrida por ambas linhas, a qual foi feita a partir dos ajustes dos
modelos SSPs.

A galdxia S04_1, que é uma post-starburst (vide secdo 2.7.2), apresenta uma fortissima absor¢do na
linha HB, e inclusive apds a corre¢do do espectro pela absor¢do do continuo estelar, o fluxo da linha
aumento consideravelmente, mas continua a ter um valor negativo, pelo que esta galdxia ndo serd mais
considerada nas determinacdes de pardmetros e andlises que requerem dessa linha. A linha Ha também
apresenta uma forte absorcdo (Figura 3.7), ainda que mais moderada do que a linha HB. Por tanto, em
ambas figuras esta galdxia aparece com um valor alto das razdes das linhas (antes e depois da correcio),
indicando que a corre¢do destas linhas € alta, aumentando notavelmente os seus fluxos.

Também podemos observar que o objeto SO1_2, sendo uma galaxia star-forming, possue fortes linhas de

n2
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emissdo, e um alto valor dos fluxos das linhas Ha e HB, mas as razdes entre as linhas antes e depois da

corre¢do sdo ~1, indicando que o efeito da absor¢do do continuo estelar é pequeno.

3.5.2. Idades, metalicidades e massas

As metalicidades, idades e massas das populagdes identificadas a partir dos ajustes dos modelos SSPs,

encontram-se na Tabela 3.2.

Tabela 3.2.: Idades, metalicidades e massas das populacdes estelares

ID Z Z Idade (Myr) Idade (Myr) log(M..)

(modelo 1) (modelo2) (modelo1) (modelo 2) (M)
BPTO03 0.005 0.040 1.00 10000.00 10.48
BPTO08 0.008 0.005 10000.00 1.00 10.79
BPT09 0.005 0.005 1.00 10000.00 10.39
BPT10 0.005 0.020 1.00 10000.00 10.62
BPT11 0.005 0.040 1.00 10000.00 10.09
BPT15 0.008 0.005 9.99 4000.00 10.07
BPT20 0.040 0.040 3.02 10000.00 10.72
BPT23 0.008 0.005 19.95 10000.00 10.82
BPT26 0.008 0.040 15.85 10000.00 10.87
HSTO3 0.008 0.040 3.98 10000.00 11.03
S01_2 0.005 0.020 1.00 10000.00 8.45
S04_1 0.008 0.020 30.00 10000.00 10.14
S04_2 0.005 0.040 57.09 10000.00 10.05
S09_1 0.008 0.040 13.18 10000.00 11.02
S09_1I1 0.005 0.005 1.00 10000.00 9.20
SDSS001009 0.008 0.040 15.14 10000.00 10.24
SDSS004054 0.020 0.040 4000.00 2.00 9.66
SDSS005527 0.005 0.040 1.00 6.03 9.32
SDSS015028 0.005 0.020 40.00 9.12 8.62
SDSS020356 0.005 0.040 10000.00 3.98 10.12
SDSS021348 0.008 0.008 30.00 4000.00 10.80
SDSS032845 0.008 0.005 13.18 10000.00 10.25
SDSS035733 0.005 0.040 904.79 3.98 9.74
SDSS040208 0.008 0.005 30.00 718.70 9.77
SDSS143417 0.040 0.040 3.98 10000.00 10.34
SDSS210358 0.005 0.005 1.00 50.00 9.83
SDSS214500 0.008 0.005 10.00 904.79 9.64
SDSS231812 0.005 0.040 40.00 6.03 8.94
SDSS232539 0.020 0.040 10000.00 5.01 9.62
SDSS235347 0.008 0.005 15.85 4000.00 9.56
Observacao:

Valores obtidos dos ajustes SSP na regido: 3500 A - 6780 A. Exceto para a galéxia
SDSS210358, para a qual o ajuste foi feito no intervalo: 3500 A - 4500 A.

A Figura 3.8 apresenta os resultados obtidos dos ajustes de modelos SSPs. A Figura 3.8a: idade vs.
massa, mostra que a partir dos modelos foi possivel determinar duas populagdes estelares principais nas
galédxias, sendo uma delas a populagdo velha, com idades de ~ 10 Gyr, e uma populacdo jovem, com
idades entre 1 Myr e ~ 905 Myr. Em alguns casos foram obtidas popula¢des intermedidrias, com idades

de 4 Gyr. Estes resultados das idades podem ser melhor visualizados no histograma da Figura 3.9a.
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E necessdrio chamar a atengio ao fato de que entre estas categorias de idades, encontramos populagdes
com idades entre 2 Myr e ~ 10 Myr (vide Tabela 3.2), pelo que se espera encontrar a presenca de estrelas
Wolf-Rayet, j4 que estas estrelas massivas (> 20 M) tém tempos de vida curtos, com idades entre ~ 2
Myr e 6 Myr, podendo ser detetadas nos espectros de galdxias que possuem populagdes estelares jovens.
Esse € um ponto importante para este trabalho e € estudado detalhadamente na secio 6.5, devido a que
este tipo de estrelas sdo consideradas progénitoras de SNe, eventos responsaveis pela ocorréncia de ven-
tos e outflows, sendo que estes ultimos podem ser considerados como um dos fatores que contribue a
perda de massa das galdxias, assim como também tém uma importante contribuicdo no enriquecimento
do ISM e o IGM.

Enquanto as massas fornecidas por ambos modelos, temos valores no intervalo log (M,) = 5.89 —
11.03 Mg (histograma da Figura 3.9b). Os resultados para a massa total é apresentado no histograma
da Figura 3.9¢, obtendo-se valores de log (M,) = 8.45 — 11.03 M. J4 a Figura 3.8b, mostra as meta-
licidades obtidas para as diferentes idades, onde obtivermos valores de Z = 0.005, 0.008, 0.020 e 0.040
(histograma da Figura 3.9d).

Results from SSP model fits
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Figura 3.8.: Resultados das metalicidades, massas estelares e idades, obtidos dos ajustes de modelos
SSPs no intervalo de comprimento de onda: 3500 - 6780 A. (a) Idades vs. massas. (b)

Idades vs. metalicidades.
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Figura 3.9.: Histogramas dos resultados obtidos dos ajustes SSPs, no intervalo de comprimento de onda

3500 - 6780 A. (a) Idades obtidas para os dois modelos, (b) Massas estelare de ambos

modelos, (c) Massa estelar total, e (d) Metalicidades de ambos modelos.






4 Propriedades das amostras

Nos capitulos anteriores, foram apresentados os processos de observagdo e reducdo de dados, assim
como os processos de melhoramento dos espectros: correcio pela extingdo da Via Lictea, correcdo pelo
efeito da absorcao teldrica e da absorcao do continuo estelar. Além disso, a partir dos ajustes de modelos
SSPs foram obtidas as idades, metalicidades e massas estelares. Todo isto a fim de deixar os dados pron-
tos para a andlise das propriedades fisicas das nossas amostras de LBAs, e desvendar as caracteristicas
que fazem que elas sejam diferentes das galdxias star-forming locais, e poder compara-las com galdxias
starburst em alto redshift.

Neste capitulo, iremos estudar e analisar essas diferentes propriedades fisicas, a partir de informacao
previa a este trabalho, como as determinagdes realizadas para o levantamento do SDSS, assim como
através daquelas derivadas dos nossos espectros observados com o X-Shooter: taxas de formagao estelar
(SFRs), massas estelares (M,), massas dindmicas (Myy,), tamanhos e propriedades no UV. Facilitando
assim o entendimento da naturesa destas galdxias e a sua semelhanga com populagdes em alto redshift.
Comecaremos falando primeiro do processo de corre¢@o por poeira dos espectros, necessario para anali-

sar com precicdo as propriedades das amostras.

4.1. Extincao por poeira

A corregdo por extingdo ou avermelhamento galdctico, é importante no estudo das propriedades fisicas
das galdxias (ver secdo 2.6). Mas, geralmente um efeito muito maior que deve ser levado em conta é
a extingdo por poeira, produzida pelas proprias galaxias. A poeira presente no ISM é uma importante
componente das galdxias, e é responsdvel pelo obscurecimento das regides espectrais proximas ao 6ptico
(VIS) e ao ultravioleta (UV). Os comprimentos de onda nestas regides sofrem absor¢des e a energia
é reemitida na regido do infravermelho distante (FIR), constituindo uma grande parte da luminosidade
total das galdxias.

A poeira € crucial para a quimica interestelar, devido que ao reduzir a radiacdo ultravioleta, responsavel
pela dissociag@o das moléculas, fornece um lugar para a formacdo da molécula de H», a mais abundante.
Também a poeira controla a temperatura do ISM, ndo s6 esfriando-o através dos elementos que permitem

o resfriamento, como aquecendo-o através dos elétrons que sao ejetados pelos graos.
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A poeira é altamente processada no ISM, sendo incluida nas nuvens e reciclada no ISM difuso muitas
vezes durante a sua vida. Pelo que os graos provavelmente refletem apenas um traco de sua origem. A
poeira que se encontra nas regioes do ISM difuso ou de baixa densidade, é chamada de “poeira difusa”.
Na maioria dos casos encontrados na literatura, em que se referem a poeira interestelar, fazem referéncia
a poeira difusa. Por outro lado, a poeira presente nas partes externas das nuvens moléculares, que pode
ser estudada com observagdes no VIS e no UV, é chamada “outer-cloud dust”. Também existem casos de
estudos nos que a poeira estd lozalizada tdo profundamente dentro das nuvens moléculares que somente
aregido do NIR ou VIS pode ser estudada, e este tipo de poeira ¢ chamado de “inner-cloud dust”. Essas

sdo as trés principais classificacdes da poeira segundo a sua posicao no ISM.

Devido a que a poeira afeta linhas importantes no VIS e no UV, é necessario realizar uma corre¢io
pela extincdo (absor¢do + espalhamento) nos espectros observados. Existem varias leis de extingdo que

permitem realizar esta correcdo, algumas das mais conhecidas sdo:

Allen (1976): para a Via Lactea (MW, Milky Way);

e Seaton (1979): lei de extingdo para a MW, baseada em observagdes UV de estrelas satélites;

o Fitzpatrick (1985): lei de extingdo para a Grande Nuvem de Magalhdes (LMC), deduzida a partir

de pares de estrelas com a mesma luminosidade e temperatura;

e Prevot et al. (1984) e Bouchet et al. (1985): lei de extincdo proposta para a Pequena Nuvem de
Magalhdes (SMC), usando observacdes de estrelas fornecidas pelos satélites OAO-2 (Orbiting
Astronomical Observatory), Copernicus e TD-1 (Thor Delta);

e Cardelli et al. (1989): lei para a Via Lactea (MW), deduzida usando os dados de Fitzpatrick 1985
para o ultravioleta (UV), e varias fontes para o optico (VIS) e o infravermelho préximo (NIR).

Vilida no intervalo entre 1200 A e 3.3 um;

o Calzetti et al. (2000): lei de extin¢do para galdxias starburst. Eles desenvolveram um recipe para
a correcdo por avermelhamento de galdxias nas que a radiagdo € dominada por estrelas massivas,
vélida no intervalo 0.12-2.2 um. E estimaram Ry = 4.05 + 0.80, para observacdes entre o dptico e
o IR de 4 galéxias starburst proximas. Esta € a curva de atenuacio mais usada em estudos em alto
redshift.

A Figura 4.1, obtida de Calzetti et al. (1994), corresponde a comparagao entre as leis de extin¢ao
da MW, a LMC e a SMC, podendo-se observar que tém tendencias diferentes em fun¢do do com-
primento de onda, para 4 < 2600 A, onde as curvas para a MW e a LMC apresentam um bump.
Essa diferenca tem sido atribuida a diferente metalicidade das trés galdxias, com 12 + log (O/H) =

8.76, 8.50 e 8.0, respectivamente.
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Figura 4.1.: Lei de extin¢do em fun¢do do comprimento de onda, para a MW (linha sélida), LMC (linha

traco-ponto) e SMC (linha tracejada). Comparacio realizada por Calzetti et al. (1994).

Considerando que numa galdxia o que observamos € a luz integrada das estrelas que compdem uma
determinada regifo, podemos ter contribui¢cdes da luz espalhada e da poeira distribuida em nuvens.
Pelo que esta lei, proposta inicialmente em Calzetti et al. (1994), teve como objetivo fornecer uma
lei de extingdo extragaléctica. Através de uma amostra de 39 galaxias starburst, com espectros no
intervalo 1200-10000 A, obtiveram uma lei empirica de extinc¢io, que pode ser comparada com as
leis de extincdo da MW e da LMC (Figura 4.2), observando-se que a lei proposta € menos inclinada
que as outras, e nfo apresenta a caracteristica de absorcdo em ~ 2200 A, encontrada na Via Léctea
e na Grande Nuvem de Magalhaes. Assim, foi possivel concluir que a auséncia dessa caracteristica,
sugire que as galdxias starburst contém graos de poeira parecidos com aqueles presentes na SMC,

sendo que 0 bump em 2175 A é uma boa prova do tipo de poeira na galdxia.
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Figura 4.2.: Lei de Extingdo derivada da Equacgdo 25 de Calzetti et al. (1994) (linha sélida), comparada
com as leis de extin¢gdo da MW (linha tracejada) e da LMC (linha trago-ponto). Também foi
incluida a lei de extin¢do de Kinney et al. (1994) (linha pontilhada). O ponto zero das quatro

curvas € arbitrario e foi escolhido no valor de Q(5500)=0.0.
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As diferentes curvas de exting@o t€ém um comportamento diferente em alguns comprimentos de onda, ja
que dependem da composicdo da poeira presente nas galdxias. A Figura 4.3, mostra a comparagao das

diferentes curvas das leis de extincio mencionadas anteriormente.
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Figura 4.3.: Comparacgdo entre as diferentes curvas de extin¢cdo k(1), implementadas no hyperz (Bolzo-
nella et al. 2000). Essas curvas correspondem as leis de extingdo de: Allen (1976), Seaton
(1979), Fitzpatrick (1985), Prevot et al. (1984), Cardelli et al. (1989) e Calzetti et al. (2000).

4.1.1. Extincao de linhas de emissao do Hidrogénio

A origem das linhas espectrais do atomo de Hidrogénio pode ser explicada por meio da teoria de Bohr,
a qual diz que se o elétron do 4&tomo permanece no estado fundamental (n = 1), a sua energia ndo muda,
e o atomo permanece estavél. Mas, quando o dtomo absorve energia, o elétron se desloca do estado
fundamental a orbita de um estado excitado (n = 2, 3,4, 5, ...), € 0 &tomo se torna instavél. Para recuperar
a estabilidade o elétron pula das drbitas altas a drbitas em niveis menores, emitindo energia em forma de
linhas espectrais. A energia que o dtomo ganha € igual a diferenca de energia (AE) entre os dois niveis

envolvidos nesta transicao:

1 1
E=E[—Ef=RE—2——2,

nf i

4.1

com 7y o nivel final e n; 0 nivel inicial, e Rg a contante de Rydberg.

Essa diferenca de energia é emitida numa frequéncia particular da luz: E = hv, onde v é a frequéncia
da radiagc@o do foton. O espectro de emissdo do dtomo de Hidrogénio possue linhas de emissdo de
frequéncias diferentes, o que € atribuido no modelo de Bohr ao fato de que as orbitas elétronicas ndo t€m
0 mesmo espaciamento, assim, a energia aumenta a partir do nicleo, e o espaciamento entre os niveis se
faz menor.

Quando o elétron passa de uma 6rbita de maior energia a uma de menor energia, temos um processo de
emissdo, no qual energia € liverada através da emissdo de um féton (Figura 4.4a). Ja nos procesos de

absorcdo, um féton é absorvido se a sua energia € igual a E = AE, e assim o elétron recebe energia,
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fazendo com que pule a um nivel de energia maior (Figura 4.4b).
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Figura 4.4.: Processos de emissdo e absor¢cdo do dtomo de Hidrogénio (Tomado do material do curso de
fisica - Department of Physics, University of Basel). (a) Emissdo: o elétron passa de um
nivel de energia maior a um menor, liberando energia (E = hv). (b) Absorcio: o elétron
recebe energia por meio da absor¢do de um féton de energia E = AE, fazendo com que o

elétron pule a um nivel de energia maior.

Em base aos comprimentos de onda das linhas espectrais, Bohr determinou as energias que o elétron deve
ter em cada nivel, mostrando matematicamente que as transicdes entre os niveis de energia correspondem
a linhas espectrais no espectro de emissao do dtomo. A Figura 4.5, apresenta um exemplo esquemadtico

das diferentes séries de linhas de emissao do 4&tomo de Hidrogénio:

e Série Lyman: linhas originadas na emissdo do atomo de Hidrogénio quando um elétron transita

do nivel n, > 2 an; = 1. Todas estas linhas se econtram no ultravioleta;

e Série Balmer: linhas originadas na transicio do elétron de n, > 3 a n; = 2; estas linhas se lo-

calizam na regido do visivel e do ultravioleta do espectro. Na maioria das galdxias os processos
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energéticos predominantes sdo a fotoionizagdo' e a recombinagio?, sendo esta tltima a respon-
savel pelas linhas de emissdo de Balmer no ISM; mas em meios quentes, a excitacio colisional®

também pode contribuir a emissao das linhas de Balmer (Groves et al. 2012);

e Série Paschen: é a série de transicdes e linhas de emissdo geradas quando um elétron pula do

estado np > 4 a ny = 3. Estas linhas est3o no infravermelho préximo;

e Série Brackett: linhas emitidas no infravermelho quando um elétron transita do nivel ny > 5 ao

nivel n| = 4;

e Série Pfund: linhas emitidas quando um elétron pula desde o nivel n, > 6, até chegar ao nivel

np = 5. As linhas desta série sdo observadas no infravermelho.

Paschen-Serie

(M-line)
Balmer-Serie Infrared Brackett-Serie
(L-line) (N-line)
UVoptical Infrared
Lyman-Serie 5 Pfund-Serie
(K-line) Vv {O-line)
ultraviolet - infrared

Figura 4.5.: Transicdes responséveis por algumas linhas das diversas séries: Lyman, Balmer, Paschen,
Brackett e Pfund (Adaptado do material do curso de fisica qudntica da universidade: Georg-

August-Universitdt Gottingen).

Decremento Balmer

As linhas de emiss@o do Hidrogénio (linhas de recombinag¢do), provém de regidoes HII e sdo produzidas
por estrelas muito jovens, e sdo muito afetadas pela extin¢do. A exting@o por poeira nas regides onde sio
produzidas estas linhas pode ser caracterizada através de um diagnostico muito comum, conhecido como
“Decremento Balmer”, baseado na razdo de duas linhas fortes, como: Ha/HB, Hy/H¢ (Calzetti et al.,
1994; Groves et al., 2012).

Devido a que o d&tomo de Hidrogénio é simples, € possivel determinar as razdes exatas das transigcdes
eletronicas, e por tanto as razdes das linhas de emissdo originadas nessas transi¢des, as quais dependem
das condicdes do ISM. Existem dois casos particulares para os quais o decremento Balmer tem sido

determinado num intervalo de temperaturas e densidades:

' A fotoionizagio é o processo de absor¢do de um féton por um dtomo, liverando um elétron com energia cinética igual a
diferenca entre a energia do féton incidente e o potencial de ioniza¢do do dtomo.

2 A recombinagdo é um processo no que um fon recaptura um elétron, emitindo um féton cuja energfa consiste na quantidade
de energia cinética do dtomo. Geralmente a captura € feita em niveis excitados e o elétron decai radiativamente, emitindo
radiag@o.

3 A excitagdo colisional é o processo no que elétrons livres colidem com 4dtomos e fons, transfirindo-les energia cinética,
povoando estados de energfa excitados. Se a densidade eletronica é baixa o suficiente os elétrons decaem radiativamente.
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e Caso A:
Neste caso é considerada uma nebulosa ionizada dpticamente fina para todas as linhas de emissao

Lyman, linhas emitidas em transi¢des ao nivel n = 1 do Hidrogénio.

e Caso B:
Este asume que a nebulosa é dpticamente espessa para todas as linhas Lyman maiores do que Lya,
transicdes desde o nivel n = 3 ou acima deste, para o nivel n = 1, o que significa que os fétons sdo
absorvidos e reemitidos como a combinag¢do da linha Ly e linhas de ordens maiores, como sdo as

linhas de Balmer.

Estes dois casos permitem a determinacdo das diferentes razdes intrinsecas para as linhas Balmer, com
variagdes da mesma ordem que os efeitos de temperatura. Mas, ainda que o caso B ¢é tipicamente assu-
mido para determinar razdes intrinsecas, na realidade a razdo em regides HII tipicas situa-se entre estes

dois casos (Groves et al. 2012).

No presente trabalho, o decremento Balmer foi determinado com a razdo das linhas Ha e HB, medidas
diretamente nos espectros obtidos com o X-Shooter, cujo valor intrinseco em galaxias star-forming é
Ha/HB = 2.86 (Calzetti, 2001; Groves et al., 2012), e qualquer diferenga com os valores observados é
atribuido a extingfio; esse valor é determinado assumindo as condi¢des do caso B,com T = 10* K e n, =
102 em™3 (Groves et al. 2012). Como estudado na secio 3.4, algumas das linhas de emissio identificadas
nos espectros das nossas amostras de LBAs sdo fortemente afetadas pela absor¢do do continuo estelar, o
que afeta também a medida do decremento Balmer, pelo que foi necessdrio corregir essa absor¢ao antes
de determina-lo.

O decremento Balmer é baseado numa relagdo constante entre o avermelhamento do gés e o continuo
estelar (Calzetti 2001):

EB-V), =0.44 E(B = V)gs, 4.2)

Tib

(B=V)eis = 2% [k(HB) — k(Ha)))

= com k(HpB) — k(Ha) = 1.17, “4.3)

(Ha/HP)
1 = log (Tf , (4.4)
assim, a correc¢do do fluxo das linhas é realizada com a relagdo (Calzetti et al. 2000):
Feorr(A) = 100PEE VD) 5 F (1), = onde k(2) = A()/E(B = V).. (4.5)

Os valores do decremento Balmer (Ha/HpB), E(B — V)45 € E(B — V)., encontram-se na Tabela 4.1, e
o histograma do decremento € apresentado na Figura 4.6a. Mas, como mencionado na sec¢do 3.5.1, a
linha HB ndo foi mensuravel no espectro da galdxia SO4_1, pelo que estes pardmetros ndo puderam ser
determinados para este objeto. Entdo, levando em conta as demais galdxias das amostras, obtivemos que

as medidas de Ha/Hp estao num intervalo entre 3.05 e 5.33, com uma média de 3.80. Por outro lado, a
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Figura 4.6b mostra os valores do decremento Balmer em fungao de E(B — V)g4s.

Tabela 4.1.: E(B — V). e E(B — V)44 obtidos com as razdes: Ha/HB e Paa/Ha, e E(B — V), obtido a
partir dos ajustes dos modelos SSPs

ID Decremento Balmer Decremento Paschen-Balmer A partir dos ajustes SSPs
(Ha/HB)* E(B-V)gs EMB-V). | (Paa/Ha)* E(B-V)es E(B-V). E(B-V).
BPTO03 3.81 0.26 0.12 0.26 0.38 0.17 0.01
BPTO08 3.77 0.25 0.11 0.15 0.10 0.04 0.12
BPT09 4.11 0.33 0.15 0.18 0.19 0.08 0.00
BPT10 3.05 0.06 0.02 0.22 0.30 0.13 0.00
BPT11 3.68 0.23 0.10 0.29 0.44 0.19 0.00
BPT15 3.38 0.15 0.07 0.23 0.31 0.14 0.05
BPT20 3.93 0.29 0.13 0.27 0.40 0.18 0.09
BPT23 4.06 0.32 0.14 0.35 0.54 0.24 0.04
BPT26 4.66 0.45 0.20 1.01 1.09 0.48 0.20
HSTO03 5.33 0.57 0.25 0.21 0.26 0.12 0.06
S01_2 3.76 0.25 0.11 0.12 0.00 0.00 0.05
S04_1 0.31 0.48 0.21 0.01
S04_2 4.12 0.34 0.15 0.65 0.86 0.38 0.21
S09_1 4.36 0.39 0.17 0.44 0.66 0.29 0.08
S09_I1 5.07 0.53 0.23 0.23 0.33 0.15 0.01
SDSS001009 3.16 0.09 0.04 0.16 0.15 0.07 0.08
SDSS004054 3.11 0.08 0.03 0.12 0.00 0.00 0.11
SDSS005527 3.97 0.30 0.13 0.21 0.28 0.12 0.37
SDSS015028 3.95 0.30 0.13 0.20 0.25 0.11 0.06
SDSS020356 3.26 0.12 0.05 0.16 0.14 0.06 0.00
SDSS021348 4.96 0.51 0.22 1.37 1.25 0.55 0.00
SDSS032845 3.09 0.07 0.03 0.19 0.22 0.10 0.00
SDSS035733 4.06 0.32 0.14 0.25 0.37 0.16 0.10
SDSS040208 2.87 0.00 0.00 0.15 0.10 0.05 0.00
SDSS143417 3.84 0.27 0.12 0.15 0.10 0.05 0.11
SDSS210358 2.87 0.00 0.00 0.53 0.76 0.33 0.55
SDSS214500 3.68 0.23 0.10 0.26 0.39 0.17 0.14
SDSS231812 3.42 0.16 0.07 0.27 0.40 0.18 0.10
SDSS232539 3.37 0.15 0.07 0.25
SDSS235347 3.38 0.15 0.07 0.23 0.33 0.14 0.12

a. As linhas Ha e Pae foram medidas nos espectros observados com o X-Shooter. Ha foi corregida pela absor¢do do
continuo estelar.
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Figura 4.6.: (a) Histograma do decremento Balmer: Ha/HB. (b) Valores do decremento Balmer em
fungio de E(B — V)g4s.
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Decremento Paschen-Balmer

Apesar do decremento Balmer, baseado na razao Ha/Hp, ser o mais usado na correcdo por extin¢ao das
diferentes linhas de emissao, existem outras razdes de linhas que também fornecem uma alternativa na
correcdo por extingdo, como: Bry/HB, Bry/PaB, Paa/He, entre outras. A eleicdo da razdo a ser usada
depende dos espectros e da regido espectral em estudo, se as linhas envolvidas foram observadas e se foi
possivel realizar uma boa medida dos seus fluxos. Assim, na corre¢do da extin¢do por poeira de linhas
que se encontram no infravermelho, uma boa estimativa do avermelhamento das linhas se da por meio
do uso de razdes que incluem linhas préximas as linhas que precisam de correcdo. Dessa maneira, nds
usamos a razdo Pae/Ha, a qual nos referimos como “Decremento Paschen-Balmer”, na corre¢do por
extingdo das linhas [Fell]1.26 e [Fell]1.6, envolvidas na determinagdo da taxa de supernovas (SNR) das
nossas amostras de LBAs (vide secdo 6.2). Os valores deste decremento, assim como dos paramatros
E(B — V)gss € E(B — V)., derivados desta razdo, encontram-se registrados na Tabela 4.1. Também
obtivemos valores para o pardmatro E(B — V)., a partir dos resultados dos ajustes dos modelos SSP
(altima coluna da tabela).

Na Figura 4.7a, € apresentado o histograma do decremento Paschen-Balmer, os valores de Paa/Ha estio
no intervalo 0.12-1.37, com uma média de 0.23. E na Figura 4.7b, apresentamos a comparacgio entre a

razdo Paa/Ha e o pardmatro E(B — V)4, obtido em base a8 mesma razio.
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Figura 4.7.: (a) Histograma do decremento Paschen-Balmer: Paa/Ha. (b) Valores do decremento

Paschen-Balmer em fung@o de E(B — V)44, obtido apartir da mesma razio.

4.2. SFR a partir de linhas de emissao (Ha, Pa) e do continuo (FUV,
MIR)

Na determinacio da SFR das nossas amostras de LBAs foram usadas quatro estimativas: directamente
da linha He, a partir da linha Paa, por meio da luminosidade em 22um (MIR) e usando o continuo no
FUV.
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4.2.1. SFR a partir da linha Ho

O fluxo da linha Her usado aqui primeiro foi corregido pela absorcdo estelar, por meio dos ajustes dos
modelos SSPs (vide secdo 3.4). Depois a luminosidade da linha foi corregida por poeria com o decre-
mento de Balmer: f(Ha)/f(HB), e a taxa de formacdo estelar foi determinada seguindo as prescricdes de
Calzetti (2001):

S FRpq0 [Mo yr'1 =53 x 107 Lyzq0 [erg s, (4.6)
L0 = Lia,bs 1004450, 4.7)
Apa = k(Ha)E(B — V)gc’ma (4.3)

~_ log[(f(Ha)/ f(HB))/2.87]
E(B = Vgas = 0.4[k(Ha) — k(HB)]

(4.9)

onde k(Ha) = 2.468 e k(Ha) —k(HPB) = 1.17. Também aplicamos um fator de correc@o para cada galdxia

pelo fluxo esperado fora do slit, o qual foi obtido em duas partes:

e Primeiro, foi determinado um fator de corre¢do entre o slit e a fibra do SDSS (coluna 4, Tabela
4.2), a partir do fluxo da linha Ha determinado no levantamento do SDSS para cada galdxia das

nossas amostras, e o fluxo obtido dos espectros que nds observamos:

f(Ha)spss

Fcorr = T~ >
f(Ha')X—Shoater

(4.10)
este fator de correcdo é valido para compensar o fluxo fora do slit (0.9”"x abertura’”’*) e que se

encontra dentro da fibra do SDSS (didmetro de 3"”), mas ainda é necessdrio realizar uma corre¢io
pelo fluxo fora da fibra do SDSS.

e Em segundo lugar, para realizar a corre¢do do fluxo fora da fibra do SDSS, seguimos o processo
realizado por Overzier et al. (2009), para determinar a frac¢do de luz total contida dentro da fibra
do SDSS, estimada a partir da diferenca entre o fluxo medido dentro da abertura de 3" comparada

com a abertura fotométrica total do SDSS:

fribra = 107040y, fibm_mr,Petra)’ 4.11)

onde m,. ripr, € a magnitude obtida com a fibra do SDSS no filtro 7, € m;. pesro € a magnitude Petro-

sian determinada também pelo SDSS no filtro r. Mas para nosso caso, precisamos da correlacio

4 Como mencionado na se¢io 2.2.3, o tamanho do slit no VIS é de 0.9” x 11”7, mas neste caso o tamanho do slit é considerado
a partir da largura do slif e a abertura usada na extragdo do espectro de cada galdxia, ja que a linha Ha é medida nessa regido
e ndo no slit inteiro.
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inversa: Feorr = 1/ fribra-
Os valores destes fatores de correcdo, assim como os pardmetros envolvidos na sua determinacao,

encontram-se na Tabela 4.2.

No caso da galaxia S09_II néo foi possivel determinar estes fatores de corregao, ja que este objeto ndo

tem espectro observado no levantamento do SDSS.

Tabela 4.2.: Fatores de correcdo do fluxo fora do s/it do X-Shooter e da fibra do SDSS, e parametros
usados na sua determinagdo

ID f(Ha)}—S/worer S(Ha)spss Feorr 1 My fibra  MyPetro  [fibra Feorr 2
(10‘14erg s tem™2) (10‘14erg s~\em™2)  (entre slit e fibra) (fora da fibra SDSS)

BPT03 1.35 2.10 1.56 18.82 18.48  0.73 1.36
BPTO08 1.54 222 1.45 19.00 18.62  0.70 1.42
BPT09 1.05 1.86 1.77 19.00 18.53 0.65 1.53
BPT10 2.20 3.63 1.65 18.45 17.88 0.59 1.69
BPTI11 0.63 0.95 1.51 19.79 19.47 0.74 1.34
BPT15 0.39 0.51 1.31 19.22 18.76 0.66 1.52
BPT20 0.39 0.54 1.38 19.35 18.88 0.65 1.55
BPT23 0.35 0.57 1.62 18.23 17.43 0.48 2.09
BPT26 0.18 0.55 3.00 18.40 17.87  0.62 1.63
HSTO03 2.28 3.20 1.40 17.76 17.16 0.57 1.75
S01_2 6.03 10.30 1.71 18.15 17.76 ~ 0.70 1.43
S04_1 0.16 0.29 1.86 17.16 16.69  0.65 1.54
S04_2 0.19 0.65 3.38 18.11 1578  0.12 8.57
S09_1 0.68 1.08 1.58 17.78 17.29  0.63 1.58
S09_1I1 0.20 — e
SDSS001009 0.11 0.19 1.68 19.50 18.83 0.54 1.85
SDSS004054 0.40 0.48 1.19 20.36 20.05 0.75 1.33
SDSS005527 2.64 2.52 0.95 18.49 18.08 0.69 1.46
SDSS015028 1.04 2.03 1.95 18.58 17.91 0.54 1.86
SDSS020356 0.63 1.04 1.67 19.23 18.66 0.59 1.70
SDSS021348 0.14 0.23 1.59 18.90 17.96  0.42 2.39
SDSS032845 0.72 1.03 1.43 19.18 18.50  0.53 1.88
SDSS035733 0.36 0.66 1.82 19.81 19.39  0.68 1.47
SDSS040208 0.24 0.42 1.74 18.99 18.39  0.58 1.74
SDSS143417 0.45 0.86 1.92 19.12 17.89  0.32 3.12
SDSS210358 2.06 4.49 2.18 17.24 16.37 045 223
SDSS214500 0.52 0.92 1.77 19.02 18.59 0.67 1.49
SDSS231812 0.49 1.30 2.78 18.90 18.18 0.52 1.93
SDSS232539 0.22 0.51 2.29 20.00 19.65 0.73 1.37
SDSS235347 0.27 0.50 1.84 19.68 19.24 0.66 1.51

* Fluxo de He corregido pela absor¢ao do continuo estelar, a partir dos ajustes dos modelos SSPs.
a. Esta galdxia ndo possue espectro no levantamento do SDSS.

Com os dois fatores de correcao obtivemos um fator de correco total para cada galdxia (coluna 5, Tabela
4.3), e foi possivel entdo determinar a SFR considerando a correcéo total pelo fluxo fora do slit, os valores
encontram-se registrados na Tabela 4.3, a coluna 2 corresponde a SFR antes da correcao pelo fluxo fora
do slit ou SFR(H@)jnicial, € a coluna 6 a SFR depois da corre¢do ou SFR(H@)corregida-

A Tabela 4.4 apresenta a SFR(He) por drea. Na coluna 2 encontramos a drea do slit para cada galéxia,
determinada a partir da largura do slit (0.9”) e a abertura usada para cada objeto na extracao dos espectros
(vide secdo 2.3.6), ambas medidas convertidas a kpc. De essa maneira, com esta drea e a SFR sem a
correcdo de fluxo fora do slit, foi determinada a primeira medida da SFR por drea (coluna 3). Mas,
também foi considerada uma segunda medida da drea levando em conta o tamanho da fibra do SDSS,
para isso foi usado o raio R, = 2 X R50,, obtendo-se a area A;pyy = T Rg kpc2 (coluna 4). Com esta
medida de drea e a SFR corregida pelo fluxo fora do slit e da fibra, SFR(Ha)corregida, foi determinada

uma segunda SFR por drea (coluna 5).
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4.2.2. SFR a partir da linha Pa«

A linha Paa € pouco afetada pela poeira, pelo que fornece uma boa medida da SFR. A partir desta
linha podemos obter o fluxo intrinseco da linha Ha. Calzetti et al. (2007), propdem os seguintes valores
para a razdo Ha/Paa: 7.82 (para alta metalicidade), 8.45 (metalicidade intermedidria) e 8.73 (baixa
metalicidade). N6s adotamos o valor de metalicidade intermedidria, pelo que a SFR pode ser determinada

pela equacdo:

S FRpaq [Mo yr™'1 = 5.3 x 1074(8.45 X Lpga) [erg s™'1, (4.12)

onde Paa foi corregida por poeira a partir do decremento: f(Paa)/f(Ha), e os pardmetros propostos
por Calzetti (2001) para estas duas linhas na determinag¢do de E(B — V)4: valor intrinseco da razdo
f(Pa)/f(Ha) = 0.123 e k(Ha) — k(Paa) = 2.104, e seguindo as prescricdoes de Cardelli et al. (1989)
para a corre¢do do fluxo da linha. Os valores da medida da SFR a partir da linha Paa, corregida por
poeira, encontram-se na coluna 3 da Tabela 4.3, como SFR(Paa);yjciq;- Mas, com o fim de realizar uma
comparacgdo entre as determinacdes da SFR em base a esta linha e a linha Ha, foi necessdrio também
corregi-la pelo fluxo fora do slit e da fibra do SDSS. Desta maneira, usando o mesmo fator de corre¢ao
usado com He, foi feita a corre¢do e recalculada a SFR, registrada na coluna 7 da mesma tabela, como
SFR(Pac)corregida-

4.2.3. Comparacao com outros indicadores da SFR
SFR a partir das linhas Ha e 22um

Outro método para a determinagdo da SFR é o método que usa as linhas: Ha e 22um, baseado na
combinagdo das luminosidades sem correcdo por poeira de ambas linhas. Esta SFR é relacionada a

emissdo da poeira aquecida por estrelas jovens (Overzier et al., 2009; Calzetti et al., 2007):

S FRHg+22um [Mo yr™'1 = 5.3 X 107 X (Lpza,0ps + 0.031Loom) [erg s']. (4.13)

Este método também foi utilizado na obtencdo da SFR das nossas galdxias LBAs (coluna 8, Tabela 4.3).
As luminosidades em 22um foram obtidas do levantamento WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer,
Wright et al. 2010). Usamos o All-Sky Data Release > na banda W4, que tem uma resolugio angular de
12” e uma sensibilidade da fonte pontual de 6 mJy (50°).

Ja as luminosidades de Ha foram obtidas diretamente dos fluxos medidos nos espectros das galaxias,
corregidos pela absor¢@o do continuo estelar através dos ajustes dos modelos SSPs; além disso, as lumi-
nosidades de Ha foram determinadas tanto sem levar em conta as correcdes pelo fluxo fora do slit e da

fibra, como levando-as em conta, a fim de comparar os resultados em ambos casos.

5 http://wise2.ipac.caltech.edu/docs/release/allsky/
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SFR a partir do FUV
Este método € baseado na luminosidade no FUV (far-UV) corregida por poeira, mediante uma correla-
¢do entre a atenuagdo da emissdo no UV e no IR originada por poeira aquecida por estrelas em meios

obscurecidos. Usando a calibrag¢do entre a cor no UV e Apyy de Treyer et al. (2007), temos as correla-

coes:

AFUV = 4.05(mFUV - mNuv) —1.08 mag, (414)

SFRryy [Mo yr '] = 8.1 x 1072 x 1,502 104472V [erg s™' Hz™], (4.15)

onde as magnitudes mpyy € myyy foram obtidas do levantamento do GALEX, e a luminosidade 7,5,

foi obtida a partir do fluxo:

fisoo = 1070-4mruv+486) (4.16)
47nD2 X fisoo

[ = lum—, 4.17

1500 1+2) 4.17)

com Dy, sendo a distancia de luminosidade. Os valores da SFR obtidos com este método encontram-se

na coluna 9 da Tabela 4.3.

4.3. Tamanho das galaxias, massa estelar e massa dinamica

Uma das mais importantes propriedades das galdxias é a sua massa dindmica, mas a sua medida pode ter
varias incertezas. Se consideramos que a galdxia é um sistema em equilibrio dindmico, e se conhecemos
a sua dispersdo de velocidade estelar e tamanho, podemos estimar a distribuicdo da massa. Mas, em
geral a medida da dispersdo da velocidade estelar € mais dificil que a determinacdo da dispersdo de
velocidade das linhas de emissdo (Chen et al., 2008), pelo que o uso da dispersdo de velocidade do gis
ionizado € mais comum na determinac¢do da massa dindmica das galdxias, especialmente para galdxias
star-forming em alto redshift (Pettini et al., 2001; Erb et al., 2006b). Assim, para nossas amostras de
LBAs primeiro determinaremos a dispersdo de velocidade do gés, para depois usa-la na determinacdo da

massa dindmica.

4.3.1. Tamanhos das LBAs: half-light radius

Na determinacdo dos tamanhos das galdxias é comum o uso do half-light radius, definido como o raio

dentro do qual se encontra contida a mitade da luz da galdxia. Os tamanhos das galdxias apresentados
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Tabela 4.3.: Taxas de formacao estelar (SFR)

ID SFR(Ha){, ., SFR(Paa);. ., SFR(MHa +22um)iniciar Fator de SFR(H")ZW—W',M SFR(Paa)fmw da SFR(Ha + 22ym)::m‘)m da SFR(FUV)?

(Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr) corregao (Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr)
BPTO03 20.87 25.96 49.43 2.12 44.33 55.15 62.26 3.70
BPTO08 18.86 13.54 79.717 2.06 38.85 27.90 90.95 4.43
BPT09 10.88 7.88 24.44 2.71 29.49 21.35 33.13 6.00
BPT10 9.41 15.95 72.74 2.79 26.23 44.47 87.51 12.14
BPT11 8.15 12.45 17.55 2.03 16.50 25.23 22.47 1.98
BPTI15 341 471 14.79 1.99 6.79 9.50 17.18 4.61
BPT20 7.73 9.41 4542 2.13 16.45 20.01 49.87 48.70
BPT23 453 6.88 13.69 3.38 15.33 23.29 18.87 26.63
BPT26 3.87 13.70 86.34 4.88 18.89 66.77 91.71 45.12
HSTO03 17.00 8.19 38.21 245 41.59 20.04 44.81 28.32
S01_2 013 L. 0.13 2.45 031 . 0.23 0.08
so4_1 L L 286 ... —_— 17.67
S04_2 0.35 1.00 3.82 28.93 10.10 28.91 8.35 17.67
S09_1 1.79 3.00 31.05 2.49 4.46 7.48 32.15 19.25
S09_II 0.73 0.45 30.54
SDSS001009 1.27 1.47 14.80 3.12 3.98 4.58 17.00 17.01
SDSS004054 6.27 4.78 16.63 1.58 9.93 7.57 19.70 2.08
SDSS005527 19.81 18.27 63.83 1.39 27.57 25.42 67.72 15.35
SDSS015028 5.78 5.06 51.23 3.61 20.88 18.29 58.89 7.81
SDSS020356 3.99 428 12.80 2.84 11.35 12.15 18.42 7.16
SDSS021348 3.15 13.51 47.82 3.79 11.95 51.24 50.57 43.52
SDSS032845 2.35 3.30 7.61 2.68 6.30 8.85 10.99 493
SDSS035733 4.66 497 17.18 2.68 12.50 13.34 20.93 10.16
SDSS040208 0.57 0.74 3.36 3.03 1.73 2.23 4.52 5.41
SDSS143417 4.00 2.77 15.86 597 23.87 16.56 26.55 17.08
SDSS210358 4.92 24.51 119.68 4.86 23.94 119.22 138.70 43.93
SDSS214500 5.39 7.46 13.13 2.64 14.20 19.67 18.33 19.89
SDSS231812 7.20 11.83 59.91 5.37 38.64 63.48 81.63 22.41
SDSS232539 379 L 14.42 3.14 1ms L 20.19 6.15
SDSS235347 2.92 4.25 9.49 2.78 8.11 11.80 13.16 6.48
Observacoes:

a. As linhas Ha e Pae foram corregidas por poeira com o decremento de Balmer: f(Ha)/f(HB), e o decremento Paschen-Balmer: f(Pae)/f(He), respectivamente.
b. SFRs obtidas a partir das linhas He e Paa levando em conta a correcao por poeira e pelo fluxo fora do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS.

¢. A luminosidade da linha He foi corregida pelo fluxo fora do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS.

d. A determinagido da SFR(FUV) ndo incluf a corregdo k (k-correction, Overzier et al. 2009).

* Para a galdxia S04_1 nao foi determinada a SFR(He) porque essa linha néo pode ser corregida por poeira, devido a que a linha HB, usada no Decremento Balmer,
no foi mensuravel neste espectro (vide se¢des 3.4 ¢ 3.5.1).

aqui estdo baseados no “Petrosian Radius®”, obtido pelo SDSS nos filtros: u, g, 1, i, z, especificamente
0 R50, o qual é o raio que contem o 50% do fluxo Petrosian.

Os valores de R50 encontram-se na Tabela 4.5. A galdxia S09_II que faz parte de um sistema em
fusdo, ndo tem espectro no levantamento do SDSS, sé a sua companheira, chamada aqui de S09_I, foi
observada e a partir do seu espectro no levantamento foram determinados varios pardmetros, como:
fluxos das suas linhas de emissdo, luminosidades, raios (R50), massa estelar, entre outros. Por esta
razdo, na determinag@o de propriedades fisicas que envolvem valores de parametros obtidos do SDSS,
para a galdxia S09_II ndo foram calculadas. S6 nos casos em que usamos os valores derivados de nossos
espectros obtidos com o X-Shooter, foram determinados para este objeto os pardmetros e incluidos na
determinacéo das suas propriedades fisicas.

Por outro lado, a galaxia S04_2, a qual faz parte de um sistema em fusdo com a galdxia SO4_1, apresenta
valores muito altos dos raios, o que faz pensar que estes pardmatros foram superestimados, ja que a
informacdo obtida do seu espectro deve estar afetada pela influencia de sua companheira, pois ambas

regides starburst se encontram muito proximas uma da outra.

6 O Petrosian radius é definido pelo levantamento do SDSS em fungdo do Petrosian ratio R, no raio r (medido a partir do
centro de um objeto), onde R, € a razdo entre o brilho superficial local de uma regido dentro do raio r, e a média do brilho
superficial dentro de r. Assim, o Petrosian radius (r,) é definido como o raio em que R, (r;,) € igual a algum valor especifico
R, jim» sendo 0.2 para o SDSS.
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Tabela 4.4.: Taxas de formagao estelar por drea

ID Areano slit  SFR(Ha)niciai/Areag;;  Areatotal  SFRHQ)corregidal Ar€asoral
(kpc?) (Mo yr' kpe™) (kpc?) (Mo yr™' kpe™)

BPTO03 12.00 1.74 38.17 1.16
BPTO08 22.45 0.84 38.36 1.01
BPTO09 6.62 1.64 47.28 0.62
BPT10 9.65 0.97 43.13 0.61
BPT11 15.08 0.54 36.51 0.45
BPT15 12.67 0.27 37.44 0.18
BPT20 29.32 0.26 61.53 0.27
BPT23 20.11 0.23 87.65 0.17
BPT26 10.22 0.38 64.64 0.29
HSTO3 8.82 1.93 26.55 1.57
S01_2 0.05 2.52 0.23 1.33
S04_1 2.94 —
S04_2 3.07 0.11 268.27 0.04
S09_1 2.29 0.78 13.53 0.33
S09_II 2.29 032 ..
SDSS001009 21.71 0.06 114.45 0.03
SDSS004054 21.99 0.29 91.05 0.11
SDSS005527 7.59 2.61 30.07 0.92
SDSS015028 6.95 0.83 57.10 0.37
SDSS020356 9.18 0.44 65.30 0.17
SDSS021348 17.55 0.18 168.78 0.07
SDSS032845 9.85 0.24 53.08 0.12
SDSS035733 17.57 0.27 49.29 0.25
SDSS040208 8.86 0.06 40.39 0.04
SDSS143417 9.30 0.43 248.61 0.10
SDSS210358 7.47 0.66 62.16 0.39
SDSS214500 13.66 0.39 48.98 0.29
SDSS231812 23.66 0.30 136.14 0.27
SDSS232539 36.32 0.10 43.32 0.27
SDSS235347 16.08 0.18 58.64 0.14

4.3.2. Dispersao de velocidade do gas

Chen et al. (2008), determinaram a dispersao de velocidade estelar e do gis em galdxias com linhas de
emissdo: star-forming, composite, LINERs e Seyfert 2, identificadas pelo SDSS. Neste trabalho segui-
mos o mesmo procedimento na determinacdo da dispersdo de velocidade do gds em base a linha Ha. A
partir dos espectros das nossas amostras de LBAs, ja calibrados, corregidos pela absorcao teliirica e pela
extingdo da Via Lactea (ver secdes 2.3, 2.4, 2.6), e tomando como base o perfil Gaussiano das linhas de
emissdo do tripleto He, [NII]6583,6548 no rest-frame, foi calculdada a dispersao de velocidade do gés a
partir da FWHM das linhas, sendo que o = FWHM/2.35.
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Tabela 4.5.: Raios “R50” das LBAs, obtidos com os cinco filtros do SDSS

ID

R50,
(kpc)

R50,
(kpc)

R50,
(kpc)

R50;
(kpc)

R50,
(kpc)

BPTO03
BPTO8
BPT09
BPT10
BPT11
BPT15
BPT20
BPT23
BPT26
HSTO03
S01_2

S04_1
S04_2¢
S09_1
S09_I1”
SDSS001009
SDSS004054
SDSS005527
SDSS015028
SDSS020356
SDSS021348
SDSS032845
SDSS035733
SDSS040208
SDSS143417
SDSS210358
SDSS214500
SDSS231812
SDSS232539
SDSS235347

299 +0.11
336 £0.15
3.00 £ 0.11
2.97 +0.08
279 £0.19
2.65+0.11
336 +£0.13
278 +0.13
3.07+£0.10
1.97 + 0.03
0.22 £0.00
1.26 + 0.02
6.36 + 1.16
1.37 £ 0.02
344 +0.44
410+ 1.18
2.23 £0.06
294 +0.11
3.14 £ 0.16
3.24 +£0.28
2.69 +0.18
2.85+1.69
2.37+0.11
391 £0.55
2.70 + 0.06
2.57+0.13
4.74 £0.27
294 £0.18
3.81 £0.38

2.84 +0.03
3.02 + 0.04
2.90 + 0.04
2.81 £0.03
2.64 £0.05
2.38 £ 0.03
2.98 £0.05
3.26 + 0.06
3.20 £0.03
2.08 + 0.01
0.21 = 0.00
1.22 + 0.02
6.88 + 0.71
1.45 £ 0.01
3.82 +0.09
3.04 £0.15
2.30 £0.02
3.14 + 0.06
3.18 £0.04
3.70 £ 0.10
3.04 £0.04
2.84 +2.03
2.51+£0.03
5.85+0.15
2.94 +0.03
2.86 £ 0.03
5.11 £ 0.07
2.59 £0.05
3.47 + 0.08

2.46 £ 0.02
247 +0.02
2.74 + 0.03
2.62 +0.03
241 +0.04
244 + 0.04
3.13+£0.05
3.73+£0.11
321 +£0.03
2.06 + 0.01
0.19 £ 0.00
1.32 £ 0.03
6.53 £0.46
1.47 £ 0.02
4.27 £ 0.09
3.81 +£0.15
2.19 £0.02
3.01 £0.06
3.22+£0.05
5.18 £ 0.16
291 +£0.05
2.80 +£2.11
2.54 +0.03
6.29 +£0.13
3.15+0.04
2.79 £ 0.03
4.65 £ 0.07
2.63 +£0.05
3.06 = 0.07

2.51+0.05
247 +0.04
2.59 £0.05
2.65 £0.05
2.49 + 0.07
2.37 £ 0.04
3.02 £ 0.07
3.88+0.12
3.03 £0.03
2.03 £ 0.01
0.20 £ 0.01
1.42 + 0.04
6.12 + 0.43
1.42 + 0.02
4.63 +0.11
4.19 £ 0.59
2.00 £ 0.02
2.82 + 0.06
3.10 £ 0.08
5.20 £ 0.20
2.86 £ 0.06
271+1.99
2.64 + 0.06
6.16 £ 0.15
293 £0.03
297 +0.04
4.67 +0.10
2.64 £0.13
328 +0.12

245 +0.27
3.46 = 0.32
3.19 + 0.31
3.01 £0.21
1.94 + 0.37
2.89 +0.17
3.25 +0.21
393+0.14
3.14 £ 0.11
2.22 +0.05
0.23 +£0.02
1.24 + 0.05
6.46 + 0.44
1.58 + 0.03
4.63 +£0.35
3.34 + 0.62
1.97 + 0.10
321+0.13
2.96 + 0.35
5.82 + 0.66
2.87 +0.21
3.07 = 1.58
2.26 £0.16
7.47 +0.69
3.34 £ 0.06
297 +0.14
4.59 £ 0.36
2.62 +0.36
3.38 + 0.55

a. Este objeto faz parte de um sistema em fusao, e € muito provavel que os seus raios tenham
sido superestimados.
b. Esta galdxia ndo possue espectro no levantamento do SDSS.

A largura da linha observada é a convolugio’ da largura da linha intrinseca e a resolugdo instrumental,
assim, obtemos a dispersao de velocidade intrinseca, substraindo o quadrado de o, (0 instrumental), e

levando em conta o efeito pelo redshift. Nos adotamos a equag@o de Chen et al. (2008):

_ |(FWHM(Ha)\’ (aim )2

Tsds = 2.35 1+2)°

onde 0,5 = A(Ha),ps/R. A resolucdo R de cada braco espectroscopico do X-Shooter, foi fornecida no
produto “TILD_TAB_SLIT_ARM?” do recipe “xsh_wavecal”, na redu¢do dos dados.

(4.18)

7 Formalmente a dispersdo também tem contribuicdes da natural e thermal broadening. A natural broadening do Hidrogénio
¢ 3 km/s (O’dell & Townsley 1988), e a thermal broadening para regides HII com temperaturas de 10000 K é de ~10 km/s
(Osterbrock 1989). Devido a que essas contribuigdes sdo quadraticas podemos desconsidera-las, ja que as dispersdes medidas
possuem valores de dezenas até centenas de km/s.
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4.3.3. Massas dinamica e estelar

A determinagdo da massa dindmica (Mg, ) foi realizada com a equagio (Overzier et al. 2009):

2

R, x 0}
, (4.19)

Mdyn =f G

onde G = 6.674 x 107! N m?/kg? é a constante gravitacional, R, é o “optical half-light radius”, o, é a
velocidade do gds derivada da largura da linha He e f € um fator que depende da geometria do sistema
para o qual assumimos o valor de 3.4 como adotado geralmente neste tipo de estudos (Gnerucci et al.,
2011). Também foi assumido que o teorema do virial aplica em todos os casos, o que nao é necesaria-

mente garantido (por exemplo, nos casos de fusdes de galdxias). Assim, temos a equagao:

O gas
oy(Ha) = 1Ha) Xc, (4.20)
com 0 g4 sendo a dispersdo da velocidade do gds determinada com a equacdo 4.18, “c” a velocidade da
luz, e A(Ha) = 6562.8 A (comprimento de onda no rest-frame). Os valores adotados de R, correspondem
aos raios R50 (Petrosian Radius, vide se¢do 4.3.1). De essa maneira, a partir dos valores obtidos da
velocidade do gés e dos raios R50, foi possivel determinar a massa dinamica das LBAs nos 5 filtros do

SDSS:u, g, 1, 1, Z.

As massas estelares que usamos para as nossas amostras de LBAs foram obtidas do levantamento do
SDSS, lembrando que a galdxia S09_II ndo possue espectro neste levantamento, pelo que também néo
tem determinado o valor da sua massa estelar. As massas estelares foram determinadas através de ajustes
de populagdes estelares a partir de fotometria do SDSS (Kauffmann et al., 2003; Salim et al., 2007) 8.
Enquando a massa dindmica, foi decido usar sé aquela determinada na banda r, considerada uma boa
banda por ser dominada por estrelas e pouco afetada por poeira, além de ter um bom S/N nas imagens
do SDSS. Na Tabela 4.6, encontram-se os valores da massa estelar (coluna 2), os valores da velocidade

do gés (coluna 3), e das massas dindmicas no filtro r (coluna 4).

4.3.4. sSFR das LBAs

Como mencionado na se¢do 1.3.9, a taxa de formacgao estelar especifica (sSFR), descreve a taxa de

crescimento da massa estelar numa galaxia e € definida como:

SFR
sSFR =

4.21)

*

No Universo local a sSFR decresce quando a massa estelar incrementa, pois as galdxias massivas for-
maram as suas estrelas no pasado, enquanto que as galdxias menos massivas ainda podem estar expe-
rimentando actividade de formacao estelar. Também podemos entender este comportamento pela idade

das populacdes estelares da galdxia, a maioria das populagdes de estrelas em galdxias massivas possuem

8 https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/SDSS/DR7/
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Tabela 4.6.: Massa estelar, velocidade do gds e massa dindmica

1D log M¢ oy log Mgy (r)
(M) (kms™) (Mo)
BPTO03 9.59 55.30 9.77
BPTOS8 9.58 100.94 10.30
BPT09 9.46 77.65 10.12
BPT10 9.58 69.15 10.00
BPT11 9.29 67.35 9.94
BPT15 10.45 51.09 9.70
BPT20 10.08 95.30 10.35
BPT23 10.65 129.89 10.70
BPT26 10.81 59.68 9.96
HSTO03 10.03 74.51 9.96
S01_2* 6.96 13.77 ..
S04_1 10.03 89.79 9.93
S04_2 10.80 72.68 10.44
S09_1 10.14 101.32 10.08
S09_IT* 11396 ...
SDSS001009 10.53 80.41 10.34
SDSS004054 9.27 43.44 9.75
SDSS005527 9.69 118.92 10.39
SDSS015028 10.32 82.75 10.21
SDSS020356 941 57.55 9.93
SDSS021348 10.44 75.90 10.37
SDSS032845 9.82 60.02 9.92
SDSS035733 9.99 73.47 10.08
SDSS040208 9.50 29.62 9.25
SDSS143417 10.73 64.11 10.31
SDSS210358 10.91 200.77 11.00
SDSS214500 9.98 68.84 10.02
SDSS231812 10.00 66.09 10.21
SDSS232539 9.27 61.38 9.89
SDSS235347 9.47 47.33 9.73

a. Massa estelar obtida do Ievantamento do SDSS.

* Para a galdxia SO1_2 ndo foi possivel determinar a massa dinidmica,
devido a que a sua velocidade do gds € menor do que a velocidade ins-
trumental.

** A galdxia S09_II ndo possue espectro no levantamento do SDSS, e
por tanto ndo contamos com seu valor da massa estelar, nem do R50;
pelo que também néo foi possivel determinar a sua massa dindmica.

idades maiores se comparadas com as populacdes das galdxias menos massivas. Estas caracteristicas
também sao observadas em alto redshift.

A partir da massa estelar obtida do levantamento do SDSS e da SFR(Ha), onde Ha foi corregida pela
absor¢do do continuo estelar e a sua luminosidade corregida por poeira, assim como pelo fluxo fora
do slit e da fibra, foram determinadas as sSFR para as duas amostras de LBAs e registradas na Tabela
4.7.
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Tabela 4.7.: Taxas de formacao estelar especifica (sSFR)

ID log(sSFR) | ID log(sSFR)
BPTO03 -7.94 SDSS0010097 -9.93
BPTO08 -7.99 SDSS004054 -8.27
BPT09 -7.99 SDSS005527 -8.25
BPTI10 -8.16 SDSS015028 -9.00
BPT11 -8.07 SDSS020356 -8.36
BPTI15" -9.62 SDSS021348" -9.37
BPT20" -8.87 SDSS032845 -9.02
BPT23" -9.47 SDSS035733 -8.89
BPT26" -9.53 SDSS040208" -9.26
HSTO3" -8.42 SDSS143417 9.35
S01_2 -7.47 SDSS210358" -9.53
so4 1*v L SDSS2145007 -8.83
S04 27 -10.88 SDSS231812F -8.42
S09 I -9.49 SDSS232539 -8.20
S09 112 ... SDSS235347°F -8.56

I. Esta galaxia nao teve uma boa determinacao do fluxo de HB. Por
tanto, nao foi possivel determinar a SFR(Ha) corregida por poeira com
o Decremento Balmer.

2. Esta galdxia ndo possue espectro no levantamento do SDSS, e con-
sequentemente ndo ha determinagdo da massa estelar (M..).

1 Objetos que exibem caracteristicas pos-starburst.

4.4. Discussao e resultados

Neste capitulo foram determinadas as propriedades fisicas das LBAs: taxas de formacao estelar (SFRs),
tamanhos das galdxias (R50), dispersdo de velocidade do gas (og45), velocidade do gas (o-,), massas este-
lares e massas dindmicas, assim como a taxa de formacao estelar especifica (sSFR). Para a determinacdo
das SFRs usamos quatro indicadores: SFR(Ha), SFR(Paa), SFR(Ha+22um) e SFR(FUV). Também foi
explicado o processo de correcdo por poeira dos espectros a partir do decremento Balmer e do decre-
mento Paschen-Balmer.

N6s comparamos os resultados das diferentes SFRs, assim como os resultados das massas estelares ob-
tidas a partir dos ajustes de modelos SSPs e aquelas obtidas do levantamento do SDSS. Comecaremos
analisando primeiro o excesso de cor e os resultados das massas, tanto estelar como dindmica, para

continuar com os diferentes resultados das SFRs e sSFR.

4.4.1. Excesso de cor: E(B-V)

Calzetti et al. (1996), a partir do estudo de regides starburst centrais de 13 galdxias, encontraram que
o avermelhamento dessas regides pode ser explicado pela presenca de poeira de primeiro plano, seja
homogénea ou aglutinada (clumpy). E os resultados sugeriram que existe s6 uma pequena quantidade de
poeira interna nas regides de formacao estelar, fato que pode ser atribuido a ondas de choque e outflows
gerados por SNe, assim como aos ventos produzidos por estrelas quentes, mecanismos que sio muito

eficientes na destrui¢do e remog¢do de poeria da parte interna destas regioes.
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Observando os resultados do E(B — V)¢, das LBAs (Figura 4.9a), vemos que o comportamento deste
parametro pode ser explicado mediante as mesmas hipteses propostas por Calzetti et al. (1996), ja que as
observagdes das nossas amostras de galdxias foram realizadas priorizando a regido starburst das LBAs.

Assim, podemos definir trés possiveis cendrios na determinagdo dos valores de E(B — V)g4;:

1. Poeira homogénea:
Neste cendrio o gds ionizado estd por trds de uma camada homogénea de poeira, e ao atravessa-la

as linhas de emissao sofrem absor¢des nos seus fluxos (Figura 4.8a);

2. Poeira aglutinada:
Aqui a poeira se encontra posicionada entre o gds emitindo e o observador, mas distribuida em
aglomerados. Desta maneira a luz que viaja na linha de visada que contém menor numero de
aglomerados de poeira, fornece uma alta contribuic@o a emissdo. Este efeito é mais significativo
no VIS e no NIR (Figura 4.8b);

3. Poeira misturada com o gas emitindo:
Este cendrio supde que a poeira e o gds emitindo se encontram misturados homogéneamente atra-
vés da regido de emissdo. As camadas de gds externas sdo menos afetadas pelo avermelhamento
do que as camadas internas, ja que estas ndo se encontram tdo profundamente incorporadas na po-
eira. Como consequéncia, este gds misturado com poeira fornece a maior contribuicao a radiacdo

emergente (Figura 4.8c).
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Figura 4.8.: (a) Cendrio 1: camada homogénea de poeira de primeiro plano. Onde o gis que emite estd
por trds dessa camada de poeira, assim que o obscurecimento depende s6 dos detalhes da
curva de extingdo. (b) Cendrio 2: camada de aglomerados de poeira. A radiacdo emitida
pelo gés que estd por tras desses aglomerados pode sofrer fortes absorcdes ao atravessar os
aglomerados, mas a luz que consegue viajar por entre eles sem atravessa-los tem uma maior
contribuicdo a emissdo observada. (c¢) Cendrio 3: camada de mistura de poeira e gds. As

camadas mais externas da mistura tem uma maior contribuicdo a emissao.
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A Figura 4.9a, corresponde a comparagdo entre E(B — V)44, obtido a partir da razdo Ha/Hp e aquele
obtido com a razdo Paa/Ha, onde apesar da dispersdo obtivemos uma boa correlagdo para a maioria das
galdxias, mostrando concordancia com o cendrio em que existe uma camada de poeira homogénea entre
0 gés e o observador. Algumas LBAs, como SDSS021348, SDSS210358, BPT26 e S04_2, apresentam
valores fora da tendéncia, indicando que o avermelhamento no NIR nio é tdo forte quanto para o resto
da amostra, comportamento que pode ser explicado pelos cendrios 2 e 3, onde a radiacdo do gis que
vem da regido starburst central pode encontrar no seu caminho aglomerados de poeira que afetam o
fluxo das linhas de emissdo, mas em menor propor¢do do que no caso de uma camada homogénea de
poeira; e uma outra alternativa, € a passagem da radiacdo por uma camada de poeira misturada com o gis
ionizado, onde as camadas mais internas sofrem um obscurecimento maior, € as camadas mais externas
contribuem mais na emissao.

Na Figura 4.9b, apresentamos a comparagado entre o E(B—V), obtido a partir dos ajustes de modelos SSPs
aos espectros das LBAs, e o E(B— V), obtido através da razdo Ha/Hg, obtendo uma boa correlagdo entre
ambas determinagdes para a maioria das galdxias, exceto pelos objetos SDSS232539 e SDSS005527,
para as quais o comportamento deste parAmetro pode ser suportado pela distribuicdo de poeira nestas
galdxias de acordo aos cendrios 2 e 3; assim, como a galdxia SDSS210358, a qual apresenta um valor
alto deste pardmetro nos resultados dos modelos SSPs quando comparado com aquele obtido com o

decremento Balmer.
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Figura 4.9.: (a) Comparagio entre os valores de E(B — V)4, obtidos a partir das razdes: Paa/Ha e
Ha/HB. A linha tracejada preta representa os valores para o cendrio em que a emissao do
g4s atravessa uma camada de poeira homogénea em primeiro plano. (b) Comparagdo entre

o E(B — V), obtido a partir dos ajustes dos modelos SSPs e a razio Ha/HS.

4.4.2. Tamanhos e massas

A Figura 4.10 apresenta a comparag¢do entre as massas estelares obtidas do levantamento do SDSS e dos

ajustes dos modelos SSPs.
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Figura 4.10.: Comparacdo entre as massas estelares obtidas dos ajustes dos modelos SSPs (3500 - 6780

A) e as massas estelares fornecidas pelo levantamento do SDSS.

1.001
” '{)472
0751 .
g @Dsserss @ BINI0P
S o ey
ﬁ' 0gsl 02035‘[“03‘1”r ® o
> ' T T 09 1
E 000p < -
§ .
= —-0.25r
—-0.501
-0.75: 9" ‘ ‘ ‘ |
7 8 9 10 11
log(M+)spss [Mo]
(a)
‘D; S210358 12-0 ’/’
4+ //
11.5¢ o
’8 3F P ';O 11.0r ”’I)Bég:oixss
I ‘DSS()05527 ’: ,‘sz:s
X Al @08 ﬁ‘%‘}g‘ $10.5¢ P PTzo,,»"éiﬁg' 52,
s} P ém)g o E s ‘DS§2.€%§$SO1 50!
g0 @ e S 10.01 ‘5’3@%%{%9%,&’ e
1 @ ‘DSW%’“ @115
‘])550402()8 9-5 [ ’//’
@012 //” @DS5040208
’ 8 K 10 11 980 95 100 105 110 115 120
109(M-)soss (Mol log(M+)spss [Me]
() ©

Figura 4.11.: (a) R50, vs. Massa estelar do SDSS. (b) Dispersdo de velocidade do gds vs. Massa estelar.

(c) Massa dindmica determinada no filtro r vs. Massa estelar.

Na Figura 4.11a, apresentamos o R50, versus a massa estelar do SDSS. O valor médio do R50 das

galdxias no filtro r, é ~ 3.4 kpc. E os valores da massa estelar, log (M,), encontram-se no intervalo
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9.27 - 10.91, com exce¢do da galdxia SO1_2 que apresenta um valor atipico do resto da amostra, com
log (M,) = 6.96 (Tabela 4.6). Os tamanhos e as massas estelares das LBAs sd@o similares a aqueles
tipicos de LBGs (Shapley et al., 2001; Shapley, 2011; Steidel et al., 2014).

A Figura 4.11b corresponde a comparacdo entre a dispersao de velocidade do gds e a massa estelar do
SDSS, obtendo-se valores de 0 g4(Ha) = 0.30 — 4.73 A.

E na Figura 4.11c temos a comparag@o entre a massa dindmica medida no filtro r e a massa estelar,
encontrando-se massas dindmicas no intervalo log (Myy,), = 9.25 - 11.00 M. Lembrando que na deter-
mina¢do das massas dindmicas assumimos um fator f = 3.4 e que o teorema do virial aplica em todos os
casos, dessa maneira o comportamento dos pontos na Figura 4.11c fora da tendencia pode ser atribuido
a que estes dois fatores ndo aplicam para os casos em questao (ver Figura 6 e texto em Gongalves et al.

(2010), para uma discusio detalhada especificamente no caso de LBAs).

4.4.3. SFR e sSFR

As galéxias star-forming sdo caracterizadas pela emissao de linhas originadas em gds quente, aquecido
por estrelas jovens em regides HII. E a luminosidade de linhas nebulares como Ha ou [OIlI], fornecem
informagdes confidveis sobre a SFR e a metalicidade do gis. Mas, a poeira presente no ISM atenua
fortemente os fluxos de linhas nos espectros rest-frame no UV e no VIS; fazendo com que a determinacdo
dessas propriedades fisicas sejam afetadas e precisem de uma correcao.

Por outro lado, um mecanismo que afeta a formacio estelar é a ocorréncia de ventos e outflows® nas
galdxias, os quais ejetam gds da galdxia e dispersam o material necessdrio para a formacao de estrelas.
Uma vez que a formacao estelar para, a galdxia torna-se passiva (quiescent), migrando para a sequéncia
vermelha. Estes outflows podem ser gerados por processos estelares, como ventos estelares e supernovas,
ou por AGNs. Estes processos tém um papel importante no regulamento do conteido de metais da galdxia
e no enriquecimento do meio intergalactico (IGM). E conhecido que em galdxias starburst a energia
que vem dos ventos gerados por estrelas jovens e supernovas geram bolhas de plasma ricas em metais
(Heckman et al. 1990), e estas bolhas se expandem e se superpdem no ISM, acelerando as velocidades

em alguns centos de km s

Levando em conta esses fatores relacionados a SFR, para sua analise nos espectros de nossas amostras
de LBAs, como explicado na sec¢do 4.2, as linhas envolvidas na sua determinacdo com os indicado-
res: SFR(Ha), SFR(Paa) e SFR(FUV), foram corregidas por poeira a partir dos decrementos Balmer e
Paschen-Balmer. Mas no caso do indicador SFR(Ha+22um), nenhuma das duas medidas foram corregi-
das. Em alguns casos, as linhas Ha e Paa também foram corregidas pelo fluxo fora do slit do X-Shooter
e da fibra do SDSS. O histograma apresentado na Figura 4.12, mostra os resultados da SFR obtidos
com os diferentes indicadores, observando-se valores de até ~ 139 M, yr~!, o que fornece informagio
relevante sobre estas galdxias, pois muitas delas sendo objetos muito compactos, possuem altas SFRs.

Alguns exemplos de LBAs compactas com altas SFRs sdo apresentados na Tabela 4.8.

° Quando a velocidade do gis ( Vieas) € menor que a velocidade de escape (Vape) 0 processo é chamado de “vento” (wind),
mas quando Vs > Vigeape € chamado de “outflow”.
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Tabela 4.8.: Exemplos de galdxias LBAs compactas com altas SFRs

D R50, SFR(Ha) SFR(Pae) SFR(Ha+22um) SER(FUV)
(kpe)  (Mo/yr)  (Mo/yr) (Mo /yr) (Mo /yr)
BPT03 2.46 44.33 55.15 62.26 3.70
BPTO08 2.47 38.85 27.90 90.95 4.43
BPT10 2.62 26.23 44 .47 87.51 12.14
BPT26 3.21 18.89 66.77 91.71 45.12
HSTO3 2.06 41.59 20.04 44.81 28.32
SDSS005527 2.19 27.57 25.42 67.72 15.35
SDSS015028 3.01 20.88 18.29 58.89 7.81
SDSS210358 3.15 23.94 119.22 138.70 43.93
0.051 m I SFR(HQ)corrected
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Figura 4.12.: Histograma da taxa de formagao estelar (SFR), obtida através dos quatro indicadores ex-
plicados na seg@o 4.2. (1) SFR(H@ orrecred), Onde a linha Ha foi corregida pela absor-
¢do estelar, por poeira e pelo fluxo fora do slit do X-Shooter e a fibra do SDSS. (2)
SFR(Paa yrectea), com Paa corregida por poeira e pelo fluxo fora do slit e da fibra. (3a)
SFR(Ha 000+ + 22um), com Ha corregida pela absor¢do do continuo estelar e por poeira,
mas sem correcdo pelo fluxo fora do slit e da fibra; (3b) SFR(Ha,,, + 22um), onde Ha
inclui todas as corre¢des mencionadas anteriormente. (4) SFR(FUV), inclui corre¢do por
poeira.

Ao comparar as SFRs obtidas a partir das linhas Ha e Paa (Figura 4.13), encontramos uma boa correlagdo
entre os resultados, exceto para a galaxia SDSS210358, a qual possue um valor muito alto da SFR(Pa«)
quando comparado com o valor da SRF(Ha).

A Figura 4.14 corresponde a comparagao entre a SFR(Ha) e a SFR(Ha + 22um); sendo que no caso da
SFR(Ha), a linha He foi corregida pela absor¢cdo do continuo estelar, por poeira a partir do decremento
Balmer, e pelo fluxo fora do s/it e da fibra. Na Figura 4.14a, no caso da SFR(He+22um), He foi corregida
pela absorcao do continuo estelar e pelo fluxo fora do slit e da fibra, mas no caso apresentado na Figura

4.14b, a linha He s6 foi corregida pelo continuo estelar. Em ambos casos vemos que a maioria das
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galdxias tém valores abaixo de 1.0 da razdo: SFR(H@)correcred/SFR(Ha + 22m), mas no caso (a) temos

mais galaxias acima de 1.0 (sete LBAs) quando comparado com o caso (b), com sé duas LBA.
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Figura 4.13.: Comparacdo entre a SFR obtida a partir da linha Ha (corregida pela absorcdo do con-
tinuo estelar, por poeira e pelo fluxo fora do slit do S-Xhooter e da fibra do SDSS,
SFR(Ha)orrectea) € @ SFR obtida com a linha Paa (corregida por poeira e pelo fluxo fora
do slit e da fibra, SFR(Pa@) orrected)-
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Figura 4.14.: Comparacio entre a SFR obtida a partir da linha Ha (corregida pela absor¢do do conti-
nuo estelar, por poeira e pelo fluxo fora do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS) e, (a)
SFR(Ha 000+ + 22um), onde Ha s6 foi corregida pela absorcao do continuo estelar, (b)
SFR(Haorr +22um), com He corregida pela absorgdo do continuo estelar e pelo fluxo fora
do slit e da fibra.

Este comportamento pode ser atribuido a corre¢do da linha He pelo fluxo fora do slit e da fibra, na

determinacdo de SFR(Ha + 22um). Assim, podemos definir os seguintes dois casos:

o Ha sem corre¢do

Neste caso a medida da SFR € feita s6 na regido da galdxia em que foi posicionado o slit do

X-Shooter, e lembrando que na extra¢do dos espectros (se¢@o 2.3.6) foram usadas diferentes aper-

turas, o qual reduz a 4rea da medida das linhas, e por tanto, também a regido em que é determinada

a SFR. Sendo que o slit foi localizado na regido starburst da LBA, esperamos que a SFR determi-

nada nesta regifo seja mais alta que no resto da galdxia.
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o Ha corregida:
No caso em que a linha Ha € corregida pelo fluxo fora do s/it e da fibra, consideramos que a SFR é
homogénea na galédxia inteira, o que ndo acontece, ja que para galdxias extendidas as regides dife-

rentes a regido starburst podem estar escurecidas (S FR > (), ou ndo possuir nenhuma formacao
estelar (S FR = 0).

A Figura 4.15, apresenta os mesmos resultados mostrados na Figura 4.14, mas para a linha Pace, linha que
também foi corregida por poeira e pelo fluxo fora do slit e da fibra (4.15a), e sem correcao (4.15b). Na
secdo 4.3.1 mencionamos que o raio R50 da galaxia S04_2 pode ter sido superestimado, o qual explicaria
o seu comportamento diferente ao resto da amostra, pois ao raio ser superestimado a determinacdo do

fator de correcdo também € superestimado, pelo que o cdlculo de todos os pardmetros que envolvem o

R50 serdo afetados e pouco confidveis.
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Figura 4.15.: Comparacio entre a SFR obtida a partir da linha Paca, corregida por poeira e pelo fluxo fora
do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS, SFR(Pa@) orrecred, € @ SFR obtida com as linhas:
(a) Ha sem correc¢ao pelo fluxo fora do slit e da fibra, e 22um (SFR[Ha ,corr + 22um]); (b)
Ha corregida pelo fluxo fora do slit e da fibra, e 22um (SFR[Ha ., + 22um]).
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A Figura 4.16 compara os resultados entre SFR(Ha) e SFR(FUV), e nesta comparag¢do podemos observar
que a determinacdo da SFR(FUV) é menos confidvel, pois o0 UV do espectro é muito mais afetado pela

extingdo por poera do que o VIS, onde geralmente encontramos a linha Ha.
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Figura 4.16.: Comparacdo entre a SFR obtida a partir da linha He, corregida pela absorcdo do con-
tinuo estelar, por poeira e pelo fluxo fora do slit do S-Xhooter e da fibra do SDSS,
SFR(H)corrected, € @ SFR determinada no FUV.

A Figura 4.17, corresponde a SFR(Ha) por area, sendo que na Figura 4.17a Ha foi corregida pela absor-
¢do do continuo estelar, por poeira e pelo fluxo fora do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS; e a area foi
determinada a partir do raio efetivo, definido como o raio R, = 2 X R50,, com a area Ay;q; = T Rg kpcz.
E na Figura 4.17b, Ha nio foi corregida pelo fluxo fora do slit e da fibra, e a drea foi determinada a
partir da area determinada com a largura do slif e as aperturas usadas na extragdo dos espectros. Pelo
comportamento dos resultados, podemos inferir em termos gerais, que para areas maiores as SFR(Ha)

sd0 maiores, como era esperado.
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Figura 4.17.: (a) Comparacdo entre a SFR obtida a partir da linha He, corregida pela absor¢do do
continuo estelar, por poeira e pelo fluxo fora do slit do S-Xhooter e da fibra do SDSS,
SFR(Ha)orrectea> € @ SFR por area, com a drea determinada em base ao raio R,. (b) Com-
paracgdo entre a SFR obtida a partir da linha He, corregida pela absor¢do do continuo estelar
e por poeira, mas nao pelo fluxo fora do slit, SFR(H@),ncorrecteas € @ SFR por drea, com a
drea determinada a partir das aperturas usadas para a extragdo do espectro do X-Shooter.
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En quanto a taxa de formacao estelar especifica (sSFR) das LBAs, encontramos que como esperado, a
sSFR aumenta com a diminui¢ao da massa estelar (M..), indicando que estes objetos compactos ainda se
encontram formando estrelas e em taxas altas. A Figura 4.18a corresponde ao histograma da sSFR, e a
Figura 4.18b apresenta a comparacgdo entre a SSFR determinada a partir de nossos espectros € a massa

estelar obtida do levantamento do SDSS.
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Figura 4.18.: (a) Histograma de log(sSFR). (b) Comparagio entre a taxa de formacéo estelar especifica
(sSFR) e a massa estelar obtida do SDSS.



5 Métodos de determinacao de abundan-
cias no gas ionizado

Estudar a composi¢cdo quimica das galdxias em detalhe é fundamental para entender a sua evolugio,
pelo que a determinacdo da metalicidade representa um desafio. O contetido de elementos quimicos
de uma galdxia é regulado por interacdes complexas entre processos fisicos que ocorrem em diferentes
escalas de tempo e espaco, muitos elementos pesados que sao produzidos por atividades estelares, como
ventos originados por explosdes de SNe, contribuem ao enriquecimento do meio interestelar (ISM), mas
por outro lado, o infall de gés cosmolégico proveniente do meio intergaldctico (IGM) e mergers, e de
outflows originados por AGNs e SNe, podem afetar a metalicidade do gés no ISM, e ao tempo contribuir
a novos episodios de formacao estelar (Davé et al. 2011). Esses processos afetam diretamente a historia

do enriquecimento quimico da galdxia, a massa estelar (M) e a taxa de formacdo estelar (SFR).

As linhas de emissdo fornecem uma boa ferramenta para a determinacdo de abundancias, e através da
analise dessas determinacdes de abundancias € possivel estabelecer diferengas entre varias populagdes
de galédxias. O elemento comumente mais usado é o Oxigénio, devido a que é relativamente abundante e
emite fortes linhas na regido do 6ptico, e pode ser observado em vérios estados de ionizagdo. Por tanto,

a metalicidade das galédxias é determinada a partir da sua abundancia relativa de Oxigénio, [O/H].

Também existe uma importante correlacio entre o Nitrogénio e o Oxigénio. O Nitrogénio é formado no
ciclo CNO em estrelas de massa intermedidria e estrelas massivas, tanto o primario como o secundério.
A produgdo primdria do Nitrogénio € regulada pelo Carbono, o Nitrogénio e o Oxigénio, criados dentro
de estrelas formadas a partir de gds relativamente pobre em metais. Enquanto que a producgao secunddaria
do Nitrogénio € controlada pelo Carbono, o Nitrogénio e o Oxigénio, que estdo presentes inicialmente
em estrelas formadas a partir do gés enriquecido previamente no ISM. A dupla natureza da producio do
Nitrogénio € refletida no comportamento da razdo da abundancia N/O como funcdo de O/H para regides
HII, onde a razdo N/O permanece constante (log (N/O) = -1.5) para baixos valores de 12 + log (O/H)
(g 8.0), mas aumenta rapidamente com o aumento da abundancia de Oxigénio em valores elevados de
O/H (Strom et al. 2017).

A relagdo precisa entre N/O e O/H ainda € tema de discussdo na literatura, ji4 que depende da amostra
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de objetos e do método de medida. Mas, € bem sabido que as medidas mais confidveis de O/H e N/H,
e por tanto de N/O, s@o derivadas das medidas da temperatura eletronica. Por essa razdo, é considerado
que medidas exatas de abundancias precisam de Te, usualmente obtida a partir de razdes de linhas auro-
rais e nebulares, como: [OIII]4363/5007 (Izotov et al. 2006). Porém, existe um problema que tem sido
o objetivo de muitas pesquisas e a motivagdo para encontrar métodos alternativos na determinacido de
abundancias, e seu origem estd no fato de que quando a metalicidade aumenta, a temperatura eletronica
diminui, pelo que eventualmente algumas linhas como [OIIl]4363 nao sdo detetadas, ou s6 podem ser
medidas em galdxias com baixas metalicidades, onde as regides HII possuem temperaturas altas o sufi-
ciente para emitir essa linha. A densidade eletronica (1.) também tem um importante papel na medida
de abundancias. Este parametro é determinado principalmente a partir da razao das linhas de Enxofre:
[SII]6717/6731 (Proxauf et al., 2014; Sanders et al., 2016), mas também podem ser usadas razdes de
Oxigénio: [OI1]3727,3729, e razdes de Carbono: [CII]1906,1909 (Sanders et al. 2016).

Nas tltimas trés décadas tém sido desenvolvidas calibracdes de metalicidade a partir de calibragdes
empiricas, modelos tedricos ou a combinacdo de ambos. Todas essas calibragdes usam razdes de linhas
de emissdo forte, pelo que usualmente sdo chamadas de “métodos de linhas fortes” (strong line methods)

para diferencia-los do método direto (direct method) baseado na linha auroral fraca [OII1]4363.

Em alto redshift € comum encontrar que para muitas populacdes de galdxias e regides de formacgdo
estelar, que ndo possuem fluxo de [OIIl]4363 mensurdvel, as determinagdes de abundancias sejam com-
pletamente dependentes de medidas de razdes de linhas de emissdo fortes, como: [NII], [OII], [OIII],
[SII], [SIII] e linhas de Balmer.

5.1. Métodos de linhas fortes

Como mencionado anteriormente, a medida de abundancias € extremadamente desafiadora, inclusive
para galdxias no Universo local, ja que as linhas de emissdo aurorais necessdrias para a determinacao
de T., tanto as especies ionizadas uma vez como aquelas duas vezes ionizadas, sdo relativamente fracas
se comparadas com suas contrapartes nebulares, o que dificulta a suas medidas para objetos que incre-
mentam suas abundancias. Esse cendrio € ainda mais dificil para objetos distantes, incluindo galdxias
de formacdo estelar (star-forming galaxies) em alto redshift. Uma alternativa muito pratica é o uso dos
métodos de linhas fortes. As relagdes entre as razdes de linhas fortes e a metalicidade do gés sdo obtidas
empiricamente, usando galaxias star-forming locais (Pettini & Pagel, 2004; Maiolino et al., 2008; Curti
et al., 2017).

Atualmente os dois métodos mais usados sdo os definidos a partir das calibragdes de Pettini & Pagel
(2004), usando os indices N2 e O3N2, para abundancias de Oxigénio a partir de medidas diretas de Te.
Steidel et al. (2014) afirmam que ambas calibracdes sdo sensiveis ao comportamento do N/O em fungad
de O/H.

o Método N2:

Este método usa o indice N2 obtido da razdo [NII]6583/Hea, a qual é altamente sensivel & metali-
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cidade:
NII]6583
N2 =log (L) 5.1)
Ha
e a abundancia € obtida de acordo a relacio:
Z(N2) =890+ 0.57 X N2, (5.2)
sendo que o erro estatistico formal é pequeno: 0.03 (Pettini & Pagel, 2004).
e O3N2:
Este método € baseado em dois razdes de linhas, [OIII]5007/HB e [NII]6583/Hea, definindo assim
o indice:
[OII]5007/HB
O3N2 =1 —_——|, 53
°8 ( [NI1]6583/Ha (53)
e consequentemente a abundancia pode ser obtida a partir da equagao:
Z(O3N2) = 8.73 — 0.32 x O3N2, 5.4

mas neste caso as estatisticas foram um pouco limitadas para a determinacdo do erro interno do
método (Pettini & Pagel, 2004).

Esses métodos t€ém uma importante aplicacdo na andlise de abundancias de galdxias star-forming em
alto redshift, ja que a abundancia de oxigénio em regides HII acredita-se que seja medida de forma
confidvel, e ambos métodos: N2 e O3N2, sdo determinados a partir de razdes de linhas de emissdo com
cumprimentos de onda préximos, o que permite realizar uma calibracdo em fluxo precisa do espectro;

mas corre¢des por avermelhamento sio necessdrias.

5.2. Outros diagnodsticos nebulares

Existem outras calibracdes de abundancias que sdo amplamente usadas, as quais levam em conta dife-
rentes indices de linhas fortes. Uma das alternativas para estimar a abundancia de Oxigénio € através do

diagnéstico de metalicidade conhecido como “método R23”, baseado no indice R23:

[OIII]3727 + [OI11]4959, 5007
Hp ’

R23 = ( (5.5)
A razdo R23 é sensivel ao estado de ionizacdo do gés, que € caracterizado pelo parametro de ionizacao
(9), definido como o nimero de fétons ionizantes do Hidrogénio por unidade de area por segundo,
dividido pela densidade de Hidrogénio do gis: ¢ = Q(H")/ny, também expresso adimensionalmente
como a razdo entre o foton ionizante e as densidades do Hidrogénio: U = n, /ny = q/c.

O pardmetro de ionizacdo € tipicamente derivado da razdo de linhas de Oxigénio: [OIII]/[OIl], que é
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sensivel a metalicidade. Kobulnicky & Kewley (2004), propdem relagdes entre o indice 032, g, o indice

R23 e a metalicidade do gas. A relacdo entre o paramétro de ionizacao e o indice O32 é dada por:

log () = {32.81 — 1.153y* + [12 + log (O/H)](~3.396 — 0.025y + 0.1444y%)}
X {4.603 — 0.3119y — 0.163y* + [12 + log (O/H)](—0.48 + 0.0271y + 0.02037y2)} ", (5.6)

onde:

5.7

OI11]4959, 5007
y = log (032) = log ([ 14959, ),

[OII]3726,3729

e arelacdo entre o indice R23 e a metalicidade do gas é separada em duas faixas de metalicidades:

1. Baixa metalicidade (< 8.4):

12 + log (O/H) = 9.40 + 4.65x — 3.17x* — log (¢)(0.272 + 0.547x — 0.513x?), (5.9)

2. Alta metalicidade (> 8.4):

12 + log (O/H) = 9.72 — 0.777x — 0.951x% — 0.072x> — 0.811x*
—log (¢)(0.0737 — 0.0713x — 0.141x* + 0.0373x> — 0.058x™), (5.9)

onde:

x = log (R23).

A classificacdo das galdxias em cada uma dessas faixas de metalicidade depende da razao [NII]/[OII]
(Kewley & Ellison 2008). Onde objetos com log ([NII]/[OII]) < -1.2 correspondem a faixa de baixa

metalicidade, e objetos com log ([NII]/[OII]) > -1.2 sdo classificados na faixa de alta metalicidade.

Curti et al. (2017), também propdem um método de calibracdo de abundancias, para o qual usaram uma
amostra de galdxias star-forming locais (0.027 < z < 0.25) do SDSS, e indicadores de metalicidade de

linhas fortes, como os indices:
e R23 = ([0OII]3726,3729 + [OIII]4959,5007) / HB,

e R2 = ([OI1]3726 + [OI1]3729) / HB,

R3 = [OIII]5007 / HG,

032 = [OIII]5007 / ([O11]3726 + [OI1]3729). Sendo que neste caso o indice O32 nio inclui a linha
[OI11]4959,

N2 = [NII]6583 / He,

O3N2 = ([OIII]5007/HP) / (IN1I]6583/Ha).
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Para obter as calibra¢des os autores propdem um ajuste polinomial com a fun¢do geral:

log (R) = ) cn", (5.10)

N

onde R corresponde a um dos indices: R2, R3, R23, 032, N2 ou O3N2, e x corresponde a abundancia
de Oxigénio normalizada ao valor solar: 12 + log (O/H)e = 8.69. Os coeficientes, c¢,, para cada indice

encontram-se na Tabela 5.1.

Tabela 5.1.: Coeficientes e RMS

Indice Co C1 (&) C3 C4 RMS
R2 0.418 -0.961 -3.505 -1.949 0.11
R3 -0.277 -3.549 -3.593 -0.981 0.09
R23 0.527 -1.569 -1.652 -0.421 0.06
032 -0.691 -2.944 -1.308 0.15
N2 -0.489 1.513 -2.554 -5293 -2.867 0.16
O3N2 0.281 -4.765 -2.268 0.21

5.3. Método direto

O principal foco deste capitulo € a determinacdo das abundancias pelo método direto baseado na razao
O/H, e as estimativas de N/O. Este é o0 método mais preciso e confidvel na determinagdo de abundéncias,
mas depende da razdo entre a linha auroral fraca [OIIl]4363 e a linha de baixa excitagdo [OIII]5007,
esta razao de linhas fornece uma estimativa da temperatura eletronica do gés, que por sua vez € con-
vertida em metalicidade. Porém, a determinacdo da abundancia por este método estd sujeita a varias

ressalvas:

e A linha [OIII]4363 é muito fraca, e s6 pode ser medida em ambientes de baixa metalicidade. Além
disso, se o espectro néo tiver alto sinal-ruido (S/N), a medida dessa linha pode ser pouco confiavel,

ainda em galdxias com baixa metalicidade.

e Se a regido HII estudada apresenta flutuacdes o gradientes de temperatura, o [OIII] serd predo-
minantemente emitido nas zonas de alta temperatura, onde se encontra em pequenas quantidades.
Neste caso, a temperatura global estimada a partir da linha [OII[]4363 € superestimada, e ndo

representa a temperatura real dessa regido HII (Kewley & Ellison 2008).

o Também pode acontecer o caso oposto, no que a abundéncia global seja subestimada, devido a
pequenos erros sistematicos gerados quando a regido estudada inclui uma mistura de diferentes

temperaturas, pardmetros de ionizacao e metalicidades (Kobulnicky et al. 1999).

e E necessario lembrar também, que foi encontrado que para as galaxias: BPT15, HST03, SDSS015028
e SDSS231812, o fluxo da linha [OIII]4363 pode estar superestimado devido a contribui¢do da
linha préxima [Fell]4360, o que afeta a determinacdo das temperaturas, e por conseguinte das

abundancias pelo método direto.
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5.3.1. Abundancia da razao O/H:

A abundincia de O pode ser determinada a partir da intensidade das linhas de emissdo [OI1]3726,3729

relativa a HB e a correspondente temperatura, usando a expressao:

+
12+ log (O ) - log (1(3727)) 1.676

H+ 1Hp) +5.961 + — - 0.40 log (1) — 0.0347 + log (1 + 1.35x),  (5.11)
onde: t = 107*T(OII), x = 10~*n.t%3 (Izotov et al. 2006).

A respeito de O**, esta abundéncia é determinada usando a intensidade das linhas [OIII]4959,5007

relativa a HB e a correspondente temperatura, a partir da expressao:

2+
12 + log (0 ) - log (1(4959) + 1(5007)

1.251
o i ) +6.200 + 75 —0.55 log (1) — 0.014¢, (5.12)

com: ¢ = 10747 (OIID), x = 10™*n.r07.

Consequentemente, a abundancia total de Oxigénio pode ser aproximada por:

0o (0"+0*

J_(ZTY 1

H ( H+ ) .13)
Zgireer = 12 + log (O/H). (5.14)

5.3.2. Abundancia da razao N/O:

O Nitrogénio e o Oxigénio apresentam potencias de ioniza¢éo semelhantes, tornando N*/O" um bom
indicador da razdo da abundancia N/O. Para estimar a razao Nitrogénio-Oxigénio, usamos a relacio para

O*/H* obtida da Equagdo 5.11, e para N*/H* usamos a equagdo (Izotov et al. 20006):

+
12+1og (N ) o (1(6548) + I(6584)) 0.950

— = +6.234+ ——-0.42log (1)-0.027t+1log (1+0.116x), (5.15
e L) t 0g () og (1+0.1161), (5.15)

com: ¢ = 10T (OIID), x = 10~ *n.r 0.

Assim, a abundancia total de Nitrogénio-Oxigénio pode ser aproximada por:
N Nt (N*\[O*\
—~ === - 5.16
) o

As temperaturas eletronicas usadas na determinagao das duas abundancias: O/H e N/O, sdo derivadas na

secdo 5.4.1.
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5.4. Determinacao das abundancias

Antes da determinacdo das abundancias quimicas das LBAs, tanto pelo método direto (Izotov et al.
2006) como pelos métodos de linhas fortes: N2 e O3N2 (Pettini & Pagel 2004), os fluxos de todas as
linhas, incluindo os novos fluxos de Ha e HB corregidos pela absorcdo estelar (vide se¢do 3.4), foram
corregidos pela extin¢do por poeira a partir do decremento Balmer (Ha/Hp) e seguindo as prescri¢des de
Cardelli et al. (1989) para a correcdo do fluxo das linhas. Por outro lado, também foram determinadas a
temperatura e densidade eletronica, necessarias na determinag@o das abundancias pelo método direto.

Também foram obtidas abundancias a partir dos indices: R2, R3, R23 e 032 (Kobulnicky & Kewley,

2004; Curti et al., 2017), nestes casos as linhas envolvidas na foram corregidas por poeira.

5.4.1. Determinacao da temperatura e densidade eletrénica (T., n.)

A temperatura (T.) e a densidade eletronica (n.) de regides HII podem ser determinadas a partir das
suas linhas de emissdo. No caso da T., devemos saber que diferentes fons residem em diferentes partes
da regido HII, pelo que a T, ndo serd sempre a mesma, depende da regido onde estd sendo originada.
Por tanto, este pardmetro fisico importante na determinacdo das abundincias quimicas, pode ser deter-
minado mediante diferentes linhas de emissdo. Considerando a estrutura térmica interna proposta por
Garnett (1992), e referenciada no trabalho de Pérez-Montero & Diaz (2003), sdo consideradas trés zonas

diferentes:

e Zona de alta excitagdo: sendo a zona mais interna, a temperatura eletronica pode ser obtida de
linhas de [OIII];

e Zona de baixa excitagdo: € a zona mais externa, e T, pode ser obtida de linhas de [OII], [SII] e
[NII];

e Zona de excitagcdo intermedidria: esta é a zona no meio entre as duas anteriores, ¢ T, pode ser
obtida de linhas de [SIII].

Na determinagdo das abundancias pelo método direto usamos duas estimativas de Te, com os fluxos das

linhas corregidos pela extin¢do por poeira:

o T.(OIILI):
A temperatura eletronica T.(OIII) foi determinada a partir da razdo das linhas [OII1]4959,5007 e
[OII1]4363 (Izotov et al., 2006; Proxauf et al., 2014):

T(OIIT) = 5294 (r — 0.848)~" + 19047 — 7769 X r + 944 (1), (5.17)

I ([OIII]4959 + [OIII]5007)’ (5.18)

[OIII]4363

e foram considerados os dados atdmicos referenciados em Stasiriska (2005) para as forcas de

colisdo (collisional strengths).
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e T.(OII):
Neste caso, a temperatura eletronica foi determinada a partir de T.(OIII), e s6 para metalicidade

intermedidria:

t = 1074T.(OIII), (5.19)
#(OI1) = —0.744 + 1 (2.338 — 0.610 X 1), (5.20)
T.(OII) =t (OI1)/107*. (5.21)

Enquanto & densidade eletrdnica (n), este pardmetro pode ser estimado usando os fluxos de linhas de
uma especie ou componentes de um dubleto, em que os dois niveis do dubleto possuem diferente forca
colisional e diferentes probabilidades de transi¢do radiativa (Sanders et al. 2016). O fluxo de cada com-
ponente do dubleto é dependente das populagcdes presentes em cada nivel de energia que € sensivel a
densidade de elétrons disponiveis para a excita¢do e desexitacdo colisional. Existem dois dubletos na
regido do dptico, para espectros no rest-frame: [O11]3726,3729 e [SI1]6716,6731.

o n.(SII):
Densidade eletronica determinada a partir da razao [SII]6717/[S11]6731 (Proxauf et al. 2014):

log (1) [cm™3] = 0.0543 tan (—3.0553 R + 2.8506) + 6.98 — 10.6905 R + 9.9186 R? — 3.5442 R,
(5.22)

onde, R = I([SII]6717)/I([SII]6731).

e 71.(OII):
Densidade eletronica determinada a partir da razao [OII]3729/[OI1]3726 (Sanders et al. 2016):

(5.23)

no(R) = (cR - ab)’

a—R

onde R € a razdo das linhas de OII. E os coeficientes a, b e ¢ encontram-se na Tabela 5.2.

Tabela 5.2.: Coeficientes para a determinacdo de ne(OII) e ne(SII)

R a b C
[OII]3729/[0O11]3726 0.3771 2468 638.4
[SII]6716/[SII]6731 0.4315 2107 627.1

Esse mesmo método também pode ser utilizado para determinar n.(SII), usando a respectiva razao

R, assim como os seus respectivos coeficientes, registrados também na Tabela 5.2.
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Seguindo os métodos propostos anteriormente e a partir das medidas dos fluxos das linhas envolvidas
(vide secdo 3.1), com os fluxos corregidos pela extingdo da Via Lactea (vide secio 2.6), e corregidos pela
extingdo por poeira através do decremento Balmer (Ha/HS) e seguindo as prescri¢des de Cardelli et al.
(1989)", vide secdo 4.1, foram derterminadas as densidades eletronicas, tanto por meio da razdo de [SII]
(Proxauf et al., 2014; Sanders et al., 2016), como pela razao de [OII] (Sanders et al. 2016). Os valores de
ambas razdes: [SII16717 / [SII]6731 e [OI1]3729 / [OII]3726, e os valores de n., encontram-se na Tabela
5.3.

Tabela 5.3.: Densidade eletronica e razdes de linhas: SII e OI1

ID [SIT]6717/[SI1]6731  [OII]3729/[OI1]3726  ne(SIDp1s ne(SIDsig ne(Ol)sie
BPTO03 1.22 1.15 156.11 180.32 252.74
BPTOS8 1.08 1.05 319.08 350.72 392.08
BPT09 1.19 1.19 184.94 210.27 210.60
BPT10 1.20 0.91 183.29 208.74 649.90
BPT11 1.26 1.23 125.02 147.95 170.91
BPT15 1.13 0.96 263.19 291.54 547.09
BPT20 1.07 0.84 336.48 371.06 837.72
BPT23 1.22 1.31 157.62 181.59 101.63
BPT26 0.95 1.03 546.03 607.84 412.20
HSTO03 1.06 0.88 360.39 395.57 735.98
S01_2 1.26 1.24 121.65 144.19 160.02
S04_2 1.20 1.35 181.67 204.74 72.67
S09_1 0.81 0.68 938.51 1072.99 1630.29
S09_II 1.18 1.61 199.47 22441 L.
SDSS001009 1.28 1.41 104.43 125.70 29.92
SDSS004054 1.32 1.25 71.16 88.38 149.66
SDSS005527 1.12 0.90 277.90 306.89 674.36
SDSS015028 1.24 1.18 141.06 164.93 220.52
SDSS020356 1.32 1.24 72.30 89.80 164.77
SDSS021348 0.91 0.72 619.70 694.14 1362.52
SDSS032845 1.29 1.24 91.99 112.50 164.97
SDSS035733 1.32 1.26 75.24 93.09 147.44
SDSS040208 1.45 14t Ll 241 29.52
SDSS143417 1.26 1.25 119.74 141.64 154.90
SDSS210358 1.03 0.12 398.87 438.67 ...
SDSS214500 1.31 1.20 83.78 102.99 200.08
SDSS231812 1.31 1.27 82.99 101.85 138.62
SDSS232539 1.57 1.24 14.07 ... 164.59
SDSS235347 1.39 1.38 27.05 37.81 47.94
Observacoes:

- As razdes de linhas foram corregidas por poeira (ver o texto para mais informacao).
- P14: Proxauf et al. (2014).
- S16: Sanders et al. (2016).

Na Figura 5.1a podemos ver a relacdo entre os diagndsticos de densidade eletronica determinada a partir
de ambas razdes de linhas, [OII] (curva vermelha) e [SII] (curva azul). Assim como no trabalho de

Sanders et al. (2016), observamos que ¢ atingido um valor maximo das razdes de linhas no regime de

! Esta correciio do fluxo das linhas pode ser executada através do pacote para Python disponivel em: https://extinction.
readthedocs.io/en/latest/


https://extinction.readthedocs.io/en/latest/
https://extinction.readthedocs.io/en/latest/
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baixa densidade, e um valor minimo no regime de alta densidade. Determinamos a média de R: [SII]6717
/[SI116731 = 1.22 e [OII]3729 / [OIT]3726 = 1.23, correspondendo a n.(SIT) = 183 cm™ e n.(OII) = 171

Cl’I‘l_3

, respectivamente. Ja a Figura 5.1b apresenta a comparagdo entre as duas densidades electronicas

obtidas pelo método de Sanders et al. (2016): n.(SII) vs. n.(OIl). A relagdo entre as duas densidades

eletronicas sdo consistentes, com a maioria das galdxias no regime de baixa densidade, e 5 das galdxias

localizadas no regime de ne(OII) > 500 cm™.

15

3

14

e R =[SI]6717/[SI1]6731 vs. ne(Sll)
e R =[0I1]3729/[0I1]3726 vs. ne(Oll)

ne(SlIl) [cm-3] - Sanders et al. 2016
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Figura 5.1.: (a) R vs. n., obtidos pelo método proposto por Sanders et al. (2016). Onde R =
[OII]3729/3726 (curva vermelha) ou R = [SII]6717/6731 (curva azul). (b) Comparacdo
entre n.(SII) e ne.(OII).
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Figura 5.2.: (a) Comparagao entre os valores de n.(SII), obtidos seguindo os métodos de Proxauf et al.

(2014) e Sanders et al. (2016). (a) Comparagdo entre n.(SII) determinado seguindo o método

de determinacdo de Proxauf et al. (2014), e n.(OIl) determinado pelo método de Sanders

et al. (2016).
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Ao comparar n.(SII) determinada por ambos métodos propostos por Proxauf et al. (2014) e Sanders et al.
(2016), Figura 5.2a, encontramos uma boa correlagcdo entre ambas medidas, mas os valores determinados
usando o método de Sanders et al. (2016) sdo sistematicamente maiores, ~ 29 cm™>. A Figura 5.2b apre-
senta a comparacao entre n(SII) (Proxauf et al. 2014) e n.(OIl) (Sanders et al. 2016). Estes diagndsticos
tém uma boa correlacdo, apesar das 5 galdxias que se encontram no regime de alta densidade de n.(OII);
mostrando um comportamento similar ao da Figura 5.1b.

Para a obtencdo das abundancias quimicas estudadas aqui, foi escolhida a determinacdo de n, através
das linhas de SII e o método de determinacdo de Proxauf et al. (2014). Os resultados de ne(SII), T,
e as abundancias de Oxigénio e Nitrogénio-Oxigénio, sdo apresentados na Tabela 5.4, onde podemos
observar que T, nao foi determinada para todas as galaxias, isto devido a que nem todas elas possuiam
[OI1I]4363 mensurével, no total s6 11 LBAs apresentaram uma medida confidvel desta linha, e 4 LBAs
(marcadas com * na tabela) podem apresentar uma derminacdo de T, ndo confidvel, devido a polui¢cdo
de [Fell]4360 na linha [OII1]4363 (vide secdo 3.1).

Tabela 5.4.: Parametros usados na determinacdo de abundancias pelo método direto: densidade eletrd-
nica, temperaturas eletronicas, e abundancias de O*, O** ¢ N*/O"

ID log(SII) ne(SII) Te(OHI) T (OH) 12+ log(O*/H*) 12 + log(O**/H*) log(N*/O")
[em™] [K] (K]
BPTO03 0.087  156.11 11409.03 11294.14 7.64 8.17 -1.29
BPT08 0.035 319.08 10885.91 10782.49 7.75 8.22 -1.03
BPTO09 0.077 184.94 10836.49 10732.34 7.76 8.17 -1.12
BPT10 0.077  183.29 9288.57 9013.62 8.08 8.39 -1.28
BPT11 0.099  125.02 10189.07 10048.88 7.86 8.27 -1.13
BPT15* 0.052  263.19 13054.54 1267821 7.57 7.56 -0.87
BPT20 0.030 33648 ... ...
BPT23 0.086 157.62 ... ...
BPT26 -0.023  546.03 ... ...
HSTO3* 0.023  360.39 14460.27 13612.20 7.56 7.49 -0.79
S01_2 0.100  121.65 17955.67 14873.54 6.50 7.44 -1.66
S04_2 0.079 18167 ... ...
S09_I -0.093 93851 ... L
S09_IT 0.072 19947 ... ... 7.17
SDSS001009  0.107 10443 ... .. -0.91
SDSS004054  0.122  71.16  11292.51 11178.73 7.63 8.17 -1.37
SDSS005527  0.047 27790 10306.51 10176.77 7.78 8.10 -0.85
SDSS015028* 0.092  141.06 13240.83 12820.88 7.50 7.53 -0.65
SDSS020356  0.121 72.30 10433.79 10312.44 7.97 8.05 -1.36
SDSS021348 -0.039 619.70 ... ...
SDSS032845  0.112 91.99 10713.38 10604.44 7.85 7.82 -1.02
SDSS035733  0.120 7524 ... ... -0.93
SDSS040208 0.160 ... ... Ll -1.28

SDSS143417 0.101  119.74 ... ...
SDSS210358  0.013  398.87 ... ...
SDSS214500 0.116 83.78 ... L -0.80

SDSS231812*  0.116 82.99 12563.26 12299.51 7.75 7.66 -1.26
SDSS232539  0.196 1407 ...
SDSS235347  0.143 27.05 11814.54 11666.96 7.72 8.03 -1.47
Observacoes:

* Galédxias para as quais encontramos que o fluxo de [OIII]4363 pode estar superestimado devido
a poluicdo da linha [FelI]4360. Por tanto, as determinacdes de T, também sdo afetadas.

- SII= [SII]6717/[SII]6731.

- ne(SII), determinada pelo método proposto por Proxauf et al. (2014).

- T ndo foi determinada para as galdxias que ndo possuem [OIII]4363 mensuravél.
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A Figura 5.3 corresponde ao histograma de ne(SII), no qual foram incluidos sé os valores daquelas
galdxias com medidas de [OIII]4363, com valores entre 27 e 360 cm™3; e os histogramas das estimativas
de T¢(OIIl) e T¢(OII) sdo apresentados nas Figuras 5.4a e 5.4b, com intervalos de temperaturas de 9000
a 18000 K, e de 9000 a 15000 K, respectivamente. E na Figura 5.5 € apresentada a relacdo entre n.(SII)
obtida seguindo o método de Proxauf et al. (2014), e T, obtida de ambas razdes de [OIII] e [OII; esta

figura nos permite observar os intervalos em que se encontram ambos parametros.

w

Frequency
N

100 200 300
ne(SHl) [em—3]

=

Figura 5.3.: Histograma da densidade eletronica (n.), determinada através da razao [SII]6717/6731 (Pro-
xauf et al. 2014). Os valores de n, incluidos aqui sio s6 aqueles correspondentes as LBAs

que apresentam [OIII]4363 mensurdvel, 15 galdxias no total.

(=2}
W
o

w
|
N
w

IS
N
o

Frequency
w
Frequency
=
(9]

. g - I B
1 0.5 1
0.0
10000 12000 14000 16000 18000 9000 10000 11000 12000 13000 14000 15000
Te(OIl) [K] Te(Oll) [K]
(@ (b)

Figura 5.4.: (a) Histograma de T.(OIII), determinada usando as linhas [OIII]4363,4959,5007 e n.(SII)
(Izotov et al. 2006). (b) Histograma de T(OII), obtida a partir de T¢(OIII).
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Figura 5.5.: Comparagdo entre ne(SII) e as temperaturas electronicas: 7.(OIII), pontos vermelhos, e

T(OII), pontos azuis.

5.4.2. Indices e abundancias

Os indices necessdrios na determinacdo de abundancias pelos métodos de linhas fortes estdo registrados
na Tabela 5.5. A partir destes indices e os pardmetros usados no método direto (vide Tabela 5.4), final-
mente foram determinadas as abundancias usando tanto o método direto, quando os métodos por linhas
fortes, que usam os indices: N2, O3N2, R2, R3, R23 e O32. As abundancias derivadas do método direto
(Zgirect) € pelos métodos N2 e O3N2, sdo apresentadas na Tabela 5.6 (colunas 3, 4 e 5, respectivamente).

Na mesma tabela encontram-se registrados os valores de N/O (coluna 8).

5.4.3. Diagnosticos de linhas fortes (N2 e O3N2) e método direto

A determinacdo de 12 + log (O/H) a partir de razdes de linhas fortes depende sistematicamente das linhas
de emissdao medidas. Segundo Steidel et al. (2014), algumas medidas em z < 2.6, por exemplo, depen-
dem de calibragdes de metalicidade baseadas no indice N2, isto porque s@o necessdrias observacdes na
mesma banda, e dessa maneira a razdo € insensivel a extin¢cdo nebular; mas em z > 3, as estimativas de
metalicidade sdo baseadas no indice R23 e outras combinagdes de linhas de [OII], [OIII] e HB, desde que
as linhas de [NII] e Ha ndo podem ser observadas em espectros obtidos com telescopios terrestres, além
disso, fatores como: extin¢do nebular, precisdo da calibracdo em fluxo, assim como o comportamento
dos indices, devem ser levados em conta.

Na Figura 5.6, temos a comparacdo entre as abundancias de Oxigénio baseadas nas calibracdes pelos
indices de linhas fortes, N2 e O3N2 (Pettini & Pagel 2004), para nossas amostras de LBAs, comparadas
com o ajuste realizado para a amostra de galdxias em z = 2.3 de Steidel et al. (2014), linha tracejada
verde. Onde podemos observar que os valores da abundancia obtida com o método O3N2 sao sistemati-

camente mais baixos quando comparados com os obtidos com o método N2, correspondendo a um offset
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Tabela 5.5.: Indices usados na determinacdo de abundancias pelos métodos de linhas fortes: R2, R3,
R23, 032, N2 e O3N2

D log(R2) log(R3) log(R23) log(032)* log(O32)b log(N2)* log(O3N2)*
BPTO3 0.18 0.80 1.00 0.63 0.75 -1.38 2.19
BPTOS 0.21 0.79 0.99 0.58 0.70 -1.06 1.85
BPTO09 0.20 0.73 0.94 0.53 0.65 -1.17 1.90
BPT10 0.23 0.71 0.93 0.48 0.61 -1.12 1.83
BPT11 0.19 0.74 0.95 0.55 0.67 -1.12 1.86
BPT15 0.31 0.36 0.71 0.05 0.18 -0.63 0.99
BPT20 0.12 0.26 0.57 0.14 0.27 -0.37 0.63
BPT23 0.23 -0.21 0.41 -0.44 -0.30 -0.29 0.08
BPT26 -0.28 -0.43 0.00 -0.16 -0.04 -0.20 -0.23
HSTO03 0.34 0.41 0.75 0.08 0.20 -0.59 1.00
S01_2 -0.56 0.58 0.73 1.14 1.27 -2.64 3.22
S04_1
S04_2 0.13 -0.59 0.23 -0.73 -0.58 -0.23 -0.36
S09_1 -0.41 -0.65 0.15 -0.24 -0.09 -0.06 -0.60
S09_II 0.40 -0.37 0.77
SDSS001009  0.34 0.25 0.66 -0.10 0.04 -0.78 1.02
SDSS004054  0.17 0.78 0.98 0.61 0.73 -1.43 2.21
SDSS005527  0.20 0.58 0.82 0.39 0.51 -0.88 1.46
SDSS015028  0.23 0.35 0.67 0.12 0.25 -0.69 1.04
SDSS020356  0.37 0.55 0.85 0.19 0.31 -1.16 1.72
SDSS021348  -0.13 -0.17 0.22 -0.04 0.10 -0.11 -0.06
SDSS032845  0.30 0.36 0.70 0.06 0.18 -0.87 1.24
SDSS035733 0.40 0.19 0.66 -0.22 -0.09 -0.75 0.94
SDSS040208  0.45 0.34 0.76 -0.10 0.02 -0.94 1.29
SDSS143417  0.11 -0.21 0.32 -0.32 -0.20 -0.45 0.24
SDSS210358  0.03 -0.05 0.36 -0.08 0.06 -0.12 0.08
SDSS214500  0.31 0.08 0.56 -0.24 -0.12 -0.66 0.74
SDSS231812  0.44 0.42 0.79 -0.02 0.10 -0.88 1.30
SDSS232539  0.29 0.61 0.86 0.31 0.43 -1.12 1.73
SDSS235347  0.33 0.71 0.95 0.38 0.51 -1.40 2.12
Observacoes:

a. Indice 032 determinado a partir da razdo: [OII]5007/([OI1]3726+[0I11]3229), usado na deter-
mina¢do de abundancias de Curti et al. (2017).

b. Indice O32 determinado a partir da razdo: ([OII]4959+[OII]5007)/([OII]3726+[011]3229).
Este indice foi usado por Kobulnicky & Kewley (2004).

* As linhas usadas na determinag@o destes indices foram corregidas pela extingdo por poeira,
sendo que Ha ¢ HB também foram corregidas pela absor¢ao do continuo estelar.

de 0.08 dex. Esta comparagdo foi feita com valores de abundancia obtidos apds a correcdo pela absor¢do
em fluxo sofrida pelas linhas He e HB. Em geral, os dois indices correlagdam bem, mas existe uma
dispresdo de 0.1 dex. Essa diferenca entre os resultados das abundéincias de ambos métodos, leva a pen-
sar que existe um problema na determinacio de abundancias usando diferentes indices, e principalmente
quando usamos calibra¢des baseadas em galdxias locais para determinagdes deste pardmetro em galdxias
em alto redshift. Nesta figura podemos ver que as LBAs tém valores das abundancias similares aos das
galdxias em alto redshift. Porém, apesar do fato de que as abundancias com N2 e O3N2 correlacdam

bem, isto ndo significa que as abundancias determinadas por ambos métodos resultem nos valores reais.
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Podemos verificar isto com o método direto a seguir.
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Figura 5.6.: Comparac¢do da abundincia de Oxigénio inferida com base nas calibragdes com os indices N2 e
O3N2. A linha tracejada preta indica a relag@o esperada se os dois métodos determinaram os mesmos
valores de abundancia. A linha tracejada verde corresponde ao melhor ajuste de Steidel et al. (2014)
para galaxias star-forming em z = 2.3: [O3N2] = 0.87 = [N2] + 0.94.

As comparacdes entre as abundancias determinadas a partir do método direto e os métodos de linhas

fortes usando os indices: N2 e O3N2 (Pettini & Pagel 2004), sdo apresentadas na Figura 5.7. Essas

comparagOes foram realizadas com base aos resultados de 15 LBAs, para as quais contamos com medidas

do fluxo da linha [OIII]4363, indispensdvel na determinac¢do da abundancia pelo método direto (vide

Tabela 5.6); lembrando que 4 destas LBAs (hexdgonos vermelhos) podem ter as suas abundancias do

método direto subestimadas, devido a possivel poluicdo da linha [OIII]4363 pela linha [Fell]4360 (vide

secdo 3.1).
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Figura 5.7.: Comparac@o entre a determinag¢@o da abundéncia pelo método direto e as determinagoes usando os

indices: (a) N2 e (b) O3N2. Os circulos verdes correspondem as 11 LBAs com medidas confidveis

do fluxo da linha [OIII]4363, e os hexdgonos vermelhos representam as 4 LBAs que provavelmente

tenham subestimadas as suas abundéancias determinadas pelo método direito, isto devido ao fluxo

superestimado da linha [OIII]4363 (ver o texto para mais detalhes).
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Tabela 5.6.: Parametro de ionizacdo, abundancias obtidas pelo método direto e pelos métodos de linhas
fortes, e razao N/O

ID log(@)  Zagireer Z(N2) Z(O3N2) Zgkos Zciz log(N/O)
(cms™h
BPTO3 8.13 8.28 8.11 8.03 840 8.13 -1.29
BPT08 8.09 8.35 8.30 8.14 842 8.24 -1.03
BPTO09 8.11 8.31 8.23 8.12 852 824 -1.12
BPT10 8.08 8.56 8.26 8.14 8.53 8.26 -1.28
BPT11 8.12 8.41 8.26 8.14 851 825 -1.13
BPT15 7.94 7.87 8.54 8.41 8.85 8.0 -0.87
BPT20 8.19 8.69 8.53 897 856
BPT23 7.68 8.73 8.71 9.05 8.73
BPT26 8.10 8.79 8.81 9.12 8.84
HSTO03 791 7.83 8.57 8.41 8.80 8.49 -0.79
S01_2 8.32 748 739 7.70 7.80 7.61 -1.66
S04_1 0.00
S04_2 7.47 8.77 8.85 9.11 8.84
S09_1 8.12 8.87 8.92 9.16 822
S09_1I1 8.69 8.49 0.00
SDSS001009 7.84 8.46 8.40 8.89 852 -0.91
SDSS004054 8.13 8.28 8.09 8.02 8.44  8.13 -1.37
SDSS005527 8.14 8.27 8.40 8.26 8.72  8.37 -0.85
SDSS015028 8.05 7.82 8.51 8.40 8.89  8.49 -0.65
SDSS020356 7.89 8.31 8.24 8.18 8.66 8.33 -1.36
SDSS021348 8.20 8.84 8.75 9.08 8.84
SDSS032845 7.94 8.13 8.40 8.33 8.86 8.46 -1.02
SDSS035733 7.71 8.47 8.43 8.89 854 -0.93
SDSS040208 7.72 8.36 8.32 8.78  8.46 -1.28
SDSS143417 7.82 8.64 8.66 9.07 8.71
SDSS210358 8.09 8.83 8.71 9.05 874
SDSS214500 7.77 8.52 8.49 897 859 -0.80
SDSS231812 7.76 8.01 8.40 8.32 8.74 8.44 -1.26
SDSS232539 8.00 8.26 8.18 8.65 8.31
SDSS235347 7.89 8.21 8.10 8.05 837 8.19 -1.47
Observacoes:

- O indice de ionizacdo (g) foi obtido pela equagdo 5.6 (Kobulnicky & Kewley 2004).
- KKO04: Kobulnicky & Kewley (2004).
- C17: Curti et al. (2017).

Os resultados da Figura 5.7 sugerem que, pelo menos para as amostras de LBAs, o método O3N2 fornece
uma melhor aproximagao as abundancias determinadas pelo método direto, com um offset relativo de
log (O/H)o3n2 - log (O/H)gireer = 0.04 dex, enquanto que log (O/H)yz - log (O/H)gireer = 0.11 dex.
Mas € necessdrio levar em conta que devido a reducdo da amostra ao determinar as abundancias pelo
método direto, a estatistica apresentada aqui pode ter limitagdes. Ainda assim, também podemos deduzir
que apesar da dispersao entre os dados, as determinagdes pelos métodos de linhas fortes correlacionam
razoavelmente bem com as determinacdes feitas com o método direto.

O fato de ter achado melhores resultados com o indice O3N2 ao comparar com o método direto, é
consistente com os resultados de Liu et al. (2008) para galdxias do SDSS em z ~ 0.0, e de Steidel et al.

(2014) para galaxias do KBSS-MOSFIRE em z ~ 2.3; em ambos trabalhos os autores afirmam que o uso
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do indice N2 superestima os valores de 12 + log (O/H) ao ser comparados com o método direto.

5.4.4. Diagnosticos nebulares usando: R23, 032 e g

Seguindo o método proposto por Kobulnicky & Kewley (2004), foram determinados os parametros de
ionizacdo, g (equacdo 5.6), e as abundancias (equacdes 5.8 e 5.9), iterativamente até a metalicidade
convergir, por meio de simulagdes Monte Carlo. Os valores estimados destes parametros estdo na Tabela
5.6, colunas 2 e 6, respectivamente. As linhas envolvidas nestas determinagdes nao foram corregidas por

poeira, mas os fluxos das linhas Ha e HB usados aqui sdo aqueles corregidos pela absor¢do do continuo

estelar.
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Figura 5.8.: (a) ParAmetro de ionizagd@o vs. indice 032, ambos calculados segundo as determinagdes
de Kobulnicky & Kewley (2004). (b) Parametro de ioniza¢do vs. Abundancia, estimados
usando o método de Kobulnicky & Kewley (2004). A regido azul mostra os resultados das
LBGs em z = 2 — 3, obtidos de Nakajima & Ouchi (2014).

Na Figura 5.8a apresentamos a relagdo entre g e o indice 032, observando-se que a razdo [OIII]/[OII]
incrementa com o pardmetro de ionizagdo, e diminui com a metalicidade, o ultimo pode ser deduzido
ao observar as metalicidades das galdxias na Figura 5.8b, na qual temos a relacdo entre a abundancia de
Oxigénio obtida aplicando o método de Kobulnicky & Kewley (2004), e o pardmetro de ionizagéo, sendo
que a tendéncia de g é diminuir com o aumento da metalicidade. Nesta figura mostramos os resultados
de uma amostra de LBGs em z ~ 2 — 3 de Nakajima & Ouchi (2014), regido azul na figura, correspon-
dentes as estimativas das metalicidades do gds e o parAmetro de ionizacao, baseados também no método
de Kobulnicky & Kewley (2004). Ao comparar esses resultados com aqueles obtidos para nossas LBAs,

vemos que apresentam valores de g e metalicidades similares as LBGs em alto redshift.
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5.4.5. Diagnosticos nebulares usando os indices: R2, R3, R23, 032, N2 e O3N2
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Figura 5.9.: Relacdo entre os indices: R2, R3, R23, 032, N2 e O3N2, e a metalicidade calibrada com o
método de Curti et al. (2017). A curva s6lida em cada panel representa a relagdo derivada

do método, e as curvas tracejadas representam a root-mean-square dos ajustes.
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Suzuki et al. (2017) realizaram uma comparacio da metalicidade do gis de galdxias [OIIl] emitters em
z = 3.2 e galaxias star-forming em z = 2.0. Na secdo 4.1 desse trabalho os autores estudam a relacio
entre metalicidades calibradas com o método de Curti et al. (2017) e quatro razdes de linha obtidas dos
indices: R23, R2, R3 e O32.

N6s calculamos esses indices, sem incluir corre¢do por poeira; também foram calculados os indices N2
e O3N2, mas estes ultimos sim incluem a correcdo por poeira (Tabela 5.5), e determinamos a abundancia
usando também o método de Curti et al. (2017), Tabela 5.6 - coluna 7, assim como 0s erros associados
as medidas, através de simulagdes Monte Carlo. As comparagdes entre a abundancia e os respectivos
indices s@o apresentadas na Figura 5.9; as linhas sélidas correspondem as relacdes empiricas calibradas
usando galaxias star-forming locais do SDSS. Originalmente Curti et al. (2017) usaram as seis razdes de
linhas para determinar as relagdes, mas nds seguimos o procedimento de Suzuki et al. (2017), usando s6
quatro razdes de linha, com: [OIII], HB e [OII], o qual foi mais consistente com os nossos resultados.

A inclusdo da correcdo por poeira dos fluxos das linhas envolvidas na obten¢do dos indices foi ado-
tada dependendo dos métodos de determinacdo de abundincias com os quais as comparagdes de nossos

resultados seriam feitas.

A Figura 5.10a corresponde a comparacdo entre as abundancias determinadas com o método de Curti
et al. (2017) e com o método de Kobulnicky & Kewley (2004), observando-se que a abundancia obtida
com o método de Kobulnicky & Kewley (2004) é sistemdticamente maior (~ 0.30 dex). Por outro
lado, a Figura 5.10b apresenta a comparag@o entre as abundancias determinadas também pelo método
de Curti et al. (2017), mas com aquelas obtidas pelo método direto (T.), podendo-se observar que estas
abundancias correlagdam bem, diferente da comparacdo anterior: Zggos versus Zci4, para qual existe
um offset entre as determinagdes, o que € atribuido ao fato de Kobulnicky & Kewley (2004) terem usado

uma calibracdo diferente.
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Figura 5.10.: Comparacio entre as abundancias determinadas com o método de Curti et al. (2017) e:

(a) o método de Kobulnicky & Kewley (2004), (b) e o método direto (T,). Os hexdgonos

vermelhos correspondem as 4 LBAs que podem ter subestimada a abundancia pelo método

direto (vide secdo 3.1).



158 5.4. DETERMINACAO DAS ABUNDANCIAS

J4 a Figura 5.11a mostra a relacdo entre os indices O32 e R23, e a Figura 5.11b mostra a relacdo entre o
indice O32 e a massa estelar das nossas amostras. Os hexdgonos cinzas em ambas figuras correspondem
a distribui¢do de galédxias star-forming locais (z < 0.3) do levantamento do SDSS (Tremonti et al. 2004).
Podemos ver que as razdes de linhas das LBAs tém um comportamento similar as galdxias locais, mas
possuem um offset, com uma tendéncia a ter valores maiores de [OIII]/[OIl] em um valor fixo do indice
R23 e de massa estelar; esse comportamemto também € similar ao reportado na literatura para galdxias
star-forming em z > 3.0, para as quais encontraram que os seus estados de ionizagdo sdo maiores do
que aqueles de galaxias star-forming em z = 0.0 (Suzuki et al., 2017; Onodera et al., 2016; Nakajima &
Ouchi, 2014).
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Figura 5.11.: (a) Relacdo entre o indice R23 e o indice 032, ambos calculados segundo as determinacgdes
de Kobulnicky & Kewley (2004). (b) Relacdo entre o indice O32 e a massa estelar, para
nossas amostras de LBAs em z < 0.3. Os hexdgonos cinzas em ambas figuras indicam a
distribuicdo dos objetos em z < 0.3 do levantamento do SDSS (Tremonti et al. 2004).
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5.5. Discussao e resultados

As correlagdes entre razdes de linhas calibradas localmente e a metalicidade do g4s ndo devem ser apli-
cadas a galaxias star-forming em alto redshift, ja que as condi¢des dos seus ISMs mudam com o redshift,
desde z = 0 (Steidel et al., 2014; Nakajima & Ouchi, 2014; Strom et al., 2017), mas estudos previos
sugerem que as condic¢des fisicas de regides HII ndo evoluem com o redshift numa metalicidade fixa
(Sanders et al. 2016). Por outro lado, segundo Suzuki et al. (2017), devido a que as estimativas de meta-
licidade com diferentes razdes de linhas mostram offsets sitematicos um do outro, no seu trabalho usaram

relagdes empiricas calibradas localmente, o que nds também seguimos.

5.5.1. Relacao massa-metalicidade (MZR)

A MZR permite avaliar a abundancia de metais presente no gés das galdxias, 12 + log (O/H), em funcdo
da sua massa baridnica, M,. A partir da massa estelar obtida do levantamento do SDSS (vide se¢do
4.3.3) e a metalicidade determinada pelo método de linhas fortes baseado no indice N2 (vide se¢do 5.1),
foi estabelecida a correlagdo entre massa e metalicidade das LBAs. Esta correlagdo é apresentada na
Figura 5.12 e comparada com galaxias locais do SDSS (héxagonos cinza), com as galdxias do KBSS-
MOSFIRE em z ~ 2.3 de Steidel et al. 2014 (circulos laranja), com seu correspondente ajuste (linha

tracejada laranja) dado por:

12 +log (O/H) = Zjp + v [log (M../Mg) — 10], (5.24)

com Zjp = 8.41 e y = 0.20; assim como com as galdxias em z ~ 2.0 de Erb et al. 2006a (quadrados ver-
des), onde cada quadrado representa a média de 14 ou 15 galdxias; o ajuste para esta amostra de galdxias
foi determinado a partir do ajuste de Tremonti et al. (2004), deslocado para baixo por 0.56 dex (linha
tracejada verde). Levando em conta que as metalicidades das diferentes amostras sdo melhor comparadas
usando a mesma calibracao, todas as metalicidades apresentadas na Figura 5.12 foram derivadas usando
o método N2, baseado na razdo das linhas: [NII]/Hea (Pettini & Pagel 2004). A partir dos resultados po-
demos observar que para uma dada massa estelar as metalicidades das LBAs sao baixas se comparadas
com as galéxias locais. A correlacdo Massa-Metalicidade também foi determinada a partir do método de
determina¢do da abundéncia baseado no indice O3N2, e apresentada na Figura 5.13. Onde ao igual que
na Figura 5.12, os héxagonos cinza correspondem ds galaxias locais do SDSS, cujo ajuste corresponde a

curva ponto-linha vermelha, seguindo a equacdo (Tremonti et al. 2004):

12 + log (O/H) = —1.492 + 1.847 x log (M.) — 0.08026 x log (M.)?, (5.25)

e os circulos laranja sdo as galdxias em z = 2.3 de Steidel et al. (2014), cujo ajuste foi feito a partir da

equagdo 5.24, com Zjg = 8.27 e y = 0.19.



160 5.5. DISCUSSAO E RESULTADOS

9.5
r —-= z~2.0 fit (Erb et.al 2006)
K z~2.3 fit (Steidel et al. 2014)
—9.0F
™~ -
E -
L 8.5¢
o I
2 I
— 8-0 f—
+ L
™~ -
— L
7.5 ’
i w12 p
1 1 I 1 / 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1
7 8 9 10 11 12

log (M+/Mg)spss

Figura 5.12.: Relacdo entre a massa estelar obtida do levantamento do SDSS e a abundancia de nossas
amostras de LBAs, obtida usando o método de linhas fortes baseado no indice N2. He-
x4gonos cinzas: indicam a distribui¢do dos objetos em z < 0.3 do levantamento do SDSS
(Tremonti et al. 2004). Curva ponto-linha vermelha: ajuste para essas galaxias. Quadrados
verdes: galdxias em z = 2.0 de Erb et al. (2006a), com cada um desses quadrados corres-
pondendo ao valor médio de 14 ou 15 galdxias. Linha tracejada verde: indica o ajuste para
as galdxias de Erb et al. (2006a), determinado a partir do ajuste de Tremonti et al. (2004),
deslocado para abaixo por 0.56 dex. Circulos laranja: dados obtidos de Steidel et al. (2014)
para galaxias do KBSS-MOSFIRE em z ~ 2.3. Linha tracejada laranja: ajuste para os da-
dos obtidos de Steidel et al. (2014). Linha pontilhada horizontal: corresponde ao valor da
abundancia solar, 12 + log (O/H) = 8.69 (Kobulnicky & Kewley 2004).
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Figura 5.13.: Vide Figura 5.12, para abundancias obtidas pelo método O3N2. Os hexdgonos cinzas indi-
cam a distribui¢do dos objetos em z < 0.3 do levantamento do SDSS (Tremonti et al. 2004).
A curva ponto-linha vermelha indica o ajuste para essas galdxias. Os circulos laranja cor-
respondem aos dados obtidos de Steidel et al. (2014) para galdxias do KBSS-MOSFIRE
em z ~ 2.3, e a linha tracejada laranja corresponde a seu respectivo ajuste. A linha ponti-
lhada horizontal indica o valor da abundancia solar, 12 + log (O/H) = 8.69 (Kobulnicky &
Kewley 2004).
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Como mencionado na secdo 5.4.3, as abundancias determinadas em base ao indice O3N2 sdo sistemati-
camente menores do que aquelas determinadas usando o indice N2. E encontramos que as LBAs exibem
um comportamento similar com as galdxias em alto redshift, apresentando um deslocamento (offset)
quando comparadas com galdxias locais, o qual incrementa para os valores de massas baixas. Esse
mesmo comportamento foi achado por Overzier et al. (2010), cuja hipétese é baseada no trabalho de
Erb et al. (2006a), quem planteia que o offset pode ser explicado pela perda de metais devido aos ventos
gerados por supernovas, SNe; confirmando mais uma vez que as LBAs podem ser sistemas que ainda
se encontram em processos de formacao estelar muito ativos, formando grande quantidade de estrelas,
se comparadas com outras galdxias da mesma massa. Por outro lado, como mostrado por Suzuki et al.
(2017) no seu estudo das metalicidades de uma amostra de galdxias em z ~ 3.2, a massa estelar e a
metalicidade apresentam uma correlagdo na que as galdxias mais massivas possuem altas metalicidades,
uma caracteristica mais que permite inferir que as LBAs possuem propriedades fisicas muito similares a

galdxias em alto redshift.
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Figura 5.14.: Vide Figura 5.12, para abundancias obtidas pelo método direto. Linha vermelha: melhor
ajuste da MZR para as galdxias do SDSS (Andrews & Martini, 2013). As linhas verde pon-
tilhada e azul descontinua correspondem aos melhores ajustes das MZRs para subgrupos de
objetos star-forming com 0 < log(sS FR) < 0.5e 1 < log(sS FR) < 1.5, respectivamente.
Os pontos verdes correspondem a LBAs para as quais também foram encontrados dados na
literatura (A12: Amorin et al. 2012, B14: Brown et al. 2014).

Hoopes et al. (2007) e Overzier et al. (2010), a partir das abundancias baseadas em linhas fortes, mos-
traram que as LBAs estdo abaixo da relacdo local de massa-metalicidade das galdxias star-forming do
SDSS. Nés também confirmamos este resultado usando as abundancias do método direto (Figura 5.14).
Em uma dada massa estelar, as LBAs para as quais as abundéncias pelo método direto foram determi-
nadas, possuem um offset em direcao a menores abundéancias de Oxigénio em comparagdo com a MZR
local. Ao comparar as LBAs que possuem abundancias determinadas pelo método direto com galdxias
do SDSS de Andrews & Martini (2013) (linha sélida vermelha na figura), o offset mostra seguir a dire-
¢ao para baixas abundancias de Oxigénio, semelhantes aos offsets observados para objetos do SDSS com

altas sSFR (linha tracejada preta na Figura 5.14).
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5.5.2. Comparacao entre o método direto e calibrac6es empiricas comumente
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Figura 5.15.: Comparacio entre as abundancias determinadas usando as calibrag¢des de Curti et al. (2017)
(eixos verticais) e pelo método direto (eixos horizontais). As linhas sdlidas pretas corres-

pondem a relagdo 1:1.
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Foram realizadas comparacdes entre as abundancias determinadas pelo método direto e os resultados
obtidos usando diagndsticos de linhas fortes: R23, O3, 02, 032, O3N2 e N2, obtidos por meio do
método de Curti et al. (2017); a fim de estudar a precisdo dos métodos de linhas fortes, e escolher
assim aquele que proporciona uma melhor solugdo. Curti et al. (2017) fornecem calibragdes para os
diagnosticos com os seis indices, e o intervalo de metalicidade em que esses diagnosticos podem ser
aplicados: 7.6 < 12+1log(O/H) < 8.85. Nasecdo 5.4.5, realizamos uma comparagdo entre as abundéncias
determinadas por este método, mas seguindo a processo realizado por Suzuki et al. (2017), em base s6
a quatro dos indices: R23, R2, R3 e O32, a fim de realizar uma comparacio com os resultados obtidos
pelo método proposto por Kobulnicky & Kewley (2004). Mas, Patricio et al. (2018) realizaram testes
usando varios diagnosticos de metalicidade com base em linhas fortes para uma amostra de 16 galdxias
em z ~ 2; entre eles os diagnosticos baseados no método de Curti et al. (2017), e decidimos fazer as
mesmas comparagdes com o método direto. Os autores sugerem nao usar os indices R23, R2 e R3,
devido a que sdo degenerados, pelo que o seu intervalo de aplicabilidade € restringido, com valores de
8.4 e 8.3 para os indices R23 e R3, respectivamente. Mesmo assim, nds testamos todos os diagnosticos
para as LBAs, e seguimos o mesmo procedimento detalhado na secdo 5.4.5, mas agora usando os seis
indices.

Na Figura 5.15 apresentamos as comparagdes entre as abundancias determinadas usando as calibragdes
de Curti et al. (2017), e pelo método direto. As linhas sélidas transversais correspondem a relagéo 1:1.
Para todos os diagndsticos obtivemos solucdes que variam entre 7 € 9, a partir de simulacdes Monte

Carlo. E as melhores correlacdes s@o as obtidas com os indices: 032, N2 e O3N2.

A comparagdo entre as estimativas de abundancias usando os dois métodos de linhas fortes: N2 e O3N2
(Pettini & Pagel, 2004), apresentada na Figura 5.6, no necessdriamente garante a preci¢do desses mé-
todos. Ao comparar as abundancias obtidas por estes métodos com aquelas obtidas pelo método direto
(Figuras 5.7a e 5.7b), para as quais obtivemos valores de 12 + 1og(O/H)girec: = 8.0 — 8.5, encontramos
que as abundancias de Oxigénio ndo parecem correlacionar bem com os métodos N2 e O3N2, ji que
estes dltimos superestimam as abundancias; mas, parece que os objetos que causam a maior dispersao
sdo aqueles que possuem um alto valor médio de N/O, o que faz que ocdrra um incremento artificial
de N2 e uma diminuicdo de O3N2, e por tanto, um aumento na medida de O/H. Para os demais obje-
tos, as abundancias pelo método direto correlacionam bem, no geral, com os métodos de linhas fortes
dentro de uma dispersao de 0.1-0.2 dex, resultado similar ao encontrado em z ~ 2.0 por Patricio et al.
(2018).

5.5.3. Diagramas BPT (Baldwin-Phillips-Terlevich)

A Figura 5.16 apresenta o diagrama BPT-NII para 29 galdxias de nossas amostras, os dois AGNs:
SDSS001054 e SDSS005439, ndo foram incluidos, também ndo foi incluida a galdxia S04_1, porque
ndo obtivemos uma medida confiavel da linha HB. As LBAs (pontos laranja) ocupam uma regido no
plano BPT-NII quase diferente da maioria das galdxias locais (pontos cinzas) obtidas do levantamento
do SDSS. A linha sdlida vermelha corresponde ao ajuste para galaxias star-forming locais (Steidel et al.
2014):
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0.61
log ([OIII]/HR) = og (NI /Ha) ¥ 008 T 1.10, (5.26)

Steidel et al. (2014) também propdem um ajuste para a sua amostra de galdxias do KBSS-MOSFIRE em

7 ~ 2.3, correspondendo a curva sélida verde na figura:

0.67
log ([OII]/HP) = Tog (INIT]/Ha) — 0.33 + 1.13. (5.27)

J4 a curva sélida roxa corresponde ao limite entre galdxias star-forming/composite ¢ AGNs, cuja func¢do

é proposta por Kewley et al. (2001):

0.61
log ([OIII]/HB) = Tog (INIT]/Ha) = 047 + 1.19. (5.28)

A partir deste diagrama BPT-NII é observado que as LBAs possuem um offset, como aquele encontrado
para algumas amostras de galdxias em alto redshift (Steidel et al., 2014; Strom et al., 2017). Como
primeira hip6tese, podemos dizer que a causa do offset se deve ao fato de que as LBAs possuem valores
maiores de log([OIII]/HB) em um valor fixo de log([NII]/He), do que as galdxias do SDSS. Mas, também
pode ser atribuido a mudancgas na razdo [NII]/HB, ou a ambas razdes: [OIlIl]/HS e [NII]/Ha.
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Figura 5.16.: Diagrama BPT-NII das LBAs estudadas, apds a correcdo de HB e Ha pela absor¢do do
continuo estelar, e sem incluir os dois AGNs: SDSS001054 e SDSS005439. Pontos cinzas:
galdxias locais (z < 0.3) do levantamento do SDSS. Pontos azuis: 269 LBAs em z < 0.3,
identificadas a partir do levantamento do SDSS. Pontos laranja: 29 LBAs pertencentes
as amostras estudadas neste trabalho. Curva sélida vermelha: ajuste para galdxias star-
forming locais. Curva sélida verde: ajuste para LBGs em z ~ 2.3 (Steidel et al. 2014).
Curva sélida roxa: limite entre galdxias star-forming/composite e AGNs.
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Steidel et al. (2014) afirmam que é muito dificil distiguir se a mudanca no locus é principalmente devida
a mudang¢ads em uma das razdes ou em ambas. O ponto relevante aqui, é que de acordo com as calibragcdes
locais, as mudancgas em [O/H] devem fazer com que os objetos se desloquem ao longo das curvas. Além
disso, os autores concluem que existe um problema ao aplicar essas calibracdes baseadas em galdxias
locais a galdxias em alto redshift, ja que as medidas de 12 + log (O/H) a partir de razdes de linhas
fortes dependerdo sistematicamente das linhas de emissdo medidas. Sabemos que algumas linhas ndo
podem ser detectadas e medidas em espectros de galdxias em alto redshift, pelo que o uso dos métodos
de linhas fortes é realmente importante. De essa maneira, poder comprobar que as LBAs possuem um
comportamento similar as LBGs ao usar as mesmas razdes de linhas, faz com que seja possivel confiar

neste tipo de métodos de determinagdo da metalicidade.

Por outro lado, a Figura 5.17 apresenta o diagrama BPT-SII para as 29 LBAs de nossas amostras (pontos
laranja). Os pontos cinza correspondem as galdxias do SDSS em z < 0.3, e os pontos azuis s@o as 269
LBAs em z < 0.3, identificadas a partir do levantamento do SDSS. A linha tracejada vermelha € o ajuste

proposto por Strom et al. (2017) para galdxias star-forming em z ~ 2.3, baseado na equacao:

0.72
log ([OII]/HP) = log ((SI]/Ha) = 0.53 + 1.15. (5.29)

Neste diagrama também podemos observar um offset, mas neste caso entre as galaxias em z ~ 2.3 e as
LBAs, as quais se localizam no mesmo plano das galdxias locais, é dizer, ndo observamos uma separacio
entre as LBAs e as galdxias locais no diagrama.

Mas, essa diferenca no diagrama BPT-SII entre as galdxias em baixo e alto redshift (z ~ 0 e z ~ 2.3),
apesar de ser menor do que a diferenca encontrada no diagrama BPT-NII, tem sido objeto de estudo nos
dltimos anos e continua sendo uma questdo aberta. Shapley et al. (2015) e Sanders et al. (2016), por
exemplo, encontraram este mesmo resultado para galdxias star-forming do levantamento do MOSDEF

emz ~ 2.3.

Origen dos offsets das LBAs no diagrama BPT

Sabe-se hd algum tempo que galdxias com intensa formagado estelar em alto redshift, como as LBGs
por exemplo, frequentemente se encontram deslocadas para razdes de linhas mais altas com relagdo a
populacdo de galdxias star-forming do SDSS em baixo redshift no diagrama BPT padrao. Esses offsets
também foram encontrados em algumas populacdes de galdxias em baixo redshift, como as galdxias
Iuminosas no infravermelho de Kewley et al. (2001), e galaxias Wolf-Rayet de Brinchmann et al. (2008).
Esses offsets no diagrama BPT também foram observados para LBAs (Hoopes et al., 2007; Overzier et al.,
2008, 2009), por exemplo, nas Figuras 2.2 e 5.18 deste trabalho, reforcando ainda mais a conclusio de
que sdo boas andlogas locais da populacio de star-forming em alto redshift.

Overzier et al. (2009) mostraram que o deslocamento é no sentido de ambas razdes [NII]6584/Ha e
[OIII]5007/HB, e que o tamanho do offset perpendicular com relacdo as star-forming locais aumenta
com a luminosidade e a densidade electrénica, indicando que maiores densidades da taxa de formacdo
estelar, densidades e pressdes interestelares, e pardmetros de ionizacdo, podem estar relacionados com
os offsets (Liu et al., 2008; Shirazi et al., 2014).
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—— z~2.3 fit (Strom et al. 2017)
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Figura 5.17.: Diagrama BPT-SII das LBAs estudadas, apds a correcdo de HB e Ha pela absorcdo do
continuo estelar, e sem incluir os dois AGNs: SDSS001054 e SDSS005439. Pontos cinzas:
galdxias locais (z < 0.3) do levantamento do SDSS. Pontos azuis: 269 LBAs em z < 0.3,
identificadas a partir do levantamento do SDSS. Pontos laranja: 29 LBAs pertencentes as
amostras estudadas neste trabalho. Curva sélida vermelha: ajuste para galdxias em z ~ 2.3
(Strom et al. 2017).

Entender como os objetos se movem através do diagrama BPT, incluindo a natureza dos offsets, € muito
importante, porque a medida de abundancias do gis depende criticamente da interpretacdo das razdes
de linhas de emissao fortes. Isto é particularmente importante em alto redshift, onde os métodos sensi-
veis a temperatura muitas vezes ndo estdo disponiveis. Portanto, ndo h4 garantia de que as calibragdes

estabelecidas localmente sejam diretamente aplicaveis.

Virios autores descobriram que os objetos em alto redshift exibem offsets no diagrama BPT que geral-
mente sdo maiores que aqueles que podem ser explicados pelo aumento dos seus pardmetros de ioniza¢do
e densidades, e mostraram que esses objetos em alto redshift frequentemente t€ém um aumento de N/O
e/ou do parametro de ionizacdo ao serem comparados com galdxias locais para a mesma abundancia de
Oxigénio (Masters et al., 2014; Shapley et al., 2015; Sanders et al., 2016; Kojima et al., 2017).

Steidel et al. (2016), Strom et al. (2017) e Strom et al. (2018), mostraram que galdxias em z ~ 2 na
verdade tém um alto N/O, e que N/O varia com O/H de maneira semelhante & observada para as regides
HII locais. Além de um alto N/O, eles também mostram a necessidade de um espectro de ionizacao mais
duro em alto redshift para explicar completamente os offsets. Estes espectros podem ser o resultado das
diferencas nas histérias de formacdo estelar, e portanto enriquecimento quimico, entre galdxias tipicas

locais e galdxias em alto redshift.

Na Figura 5.18 apresentamos novamente a posicdo das LBAs no diagrama BPT, mas com uma codifica-
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¢do em cores determinada pelos offsets medidos em N/O e g em relacdo a expectativa de relacdes locais
dado um O/H determinado para cada objeto através do método direto. Espera-se que os objetos com
maiores offsets em um dos pardmetros ou em ambos, tenham os maiores offsets no diagrama BPT, o que
realmente € o caso.

Os objetos com maiores offsets estdo em torno da relacdo média encontrada por Steidel et al. (2014)
para galdxias em z ~ 2. No canto inferior direito dos diagramas, encontramos virias LBAs massivas e
provavelmente mais ricas em metais, para as quais o fluxo de [OIII]4363 ndo pode ser determinado e,
portanto, ndo foram incluidas na andlise. A partir da andlise apresentada aqui conclue-se que a origem
fisica dos offsets no diagrama BPT para as LBAs, é provavelmente a mesma que aquela encontrada para

galdxias em z ~ 2 e outras andlogas locais das mesmas.
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Figura 5.18.: Diagramas BPT para os objetos com determinacdes de g € N/O. A regido cinza corresponde
a amostra local de galdxias do SDSS. Os pontos grandes que indicam as LBAs sdo codifi-
cados por cores de acordo com a magnitude dos desvios em log(N/O) (painel esquerdo), e
log(q) (painel direito). Objetos para os quais nenhum valor pode ser determinado sao mar-
cados em cinza. Em ambos painéis, a linha pontilhada branca mostra o locus da sequéncia
de star-forming medida para galdxias locais por Steidel et al. (2014), a linha s6lida verde
mostra o locus das galdxias do KBSS-MOSFIRE em z ~ 2 de Steidel et al. (2014), e a
linha pontilhada preta mostra a separagdo entre objetos composite e AGN de Kewley et al.
(2001).

5.5.4. Razao: N/O

Encontramos que as diferencas entre os resultados das abundancias obtidas pelo método direto e os
métodos de linhas fortes: N2 e O3N2, mostram que esses métodos de linhas fortes superestimam as
abundancas pelo método direto, predominantemente com valores atipicos cuja discrepancia é grande. E
esses valores atipicos correspondem aos objetos com uma média de N/O alta. Isto levard a um aumento
e diminuig¢do artificiais dos pardmetros N2 e O3N2, respectivamente; e assim, aumentard O/H medido

usando a calibragdo de Pettini & Pagel (2004) para essas razdes de linhas.

Existem métodos de linhas fortes convenientes para medir N/O, como: N202 = [NII]6584/[OI1]3727,
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o qual pode ser facilmente medido em espectros no éptico (baixo redshift) e no infravermelo préximo
(alto redshift) com moderado S/N. Além de N202, N/O correlaciona bem com outras razdes de linhas
fortes que envolvem Nitrogénio, como: N2S2 = [NII]6584/[SI1]6717,6731 e N2 = [NII]6584/Ha (Pérez-
Montero & Contini, 2009; Kojima et al., 2017; Strom et al., 2017, 2018). Na Figura 5.19 apresentamos
os indicadores de linhas fortes para N/O (N202, N2S2 e N2) versus a razdo direta de N/O (vide Tabela
5.6). A maioria das LBAs estdo localizadas na regido entre (N/O)gjreer = —1.5 € 0 valor solar (linha

pontilhada horizontal).
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Figura 5.19.: Medida direta da abundancia de N/O versus indicadores de linhas fortes: N202 (painel
esquerdo), N2S2 (painel do meio) e N2 (painel direito). Vérios ajustes obtidos da literatura
foram feitos. Linha pontilhada preta: ajuste obtido para uma amostra de regides HII galacti-
cas e extragalcticas, e galdxias de Pérez-Montero & Contini (2009). Linha tracejada azul:
ajuste para a amostra de regides HII extragaldcticas de Strom et al. (2017). Linha sélida
vermelha: ajuste para as galdxias do KBSS em z ~ 2 de Strom et al. (2018). O valor solar
de N/O ¢ indicado pela linha pontilhada preta. A linha sélida preta no painel esquerdo é o
melhor ajuste para a relacdo entre N202 e log(N/O), determinado para as LBAs estudadas
aqui.

A menor dispersdo foi encontrada para N202, o qual nfo € surpresa ja que dos trés indicadores essa é
a medida mais direta de N*/O*. As LBAs situam-se ao longo das rela¢des encontradas para as galdxias
KBSS e as regides HII locais, mas a faixa dindmica em N/O, N202 e N2S2 nio é grande o suficiente
para determinar a relagdo 6tima.

A relacdo N202-N/O para regides HII e galdxias de Pérez-Montero & Contini (2009) € conhecida por ser
muito ingreme, superestimando a razdo N/O para N202 elevado, tanto para regides HII locais quanto para
galdxias em alto redshift (Strom et al., 2018). A relacdo N/O e N202 para as LBAs é mais semelhante
a calibracdo encontrada para regides HII e galdxias em alto redshift (Strom et al., 2017, 2018), enquanto
que em N2S2 elevado as LBAs sdo consistentes com as regides HII e galaxias de Pérez-Montero &
Contini (2009).

Usando apenas aqueles objetos em nossas amostras para os quais a medida direta da razdo N/O estd

disponivel, nés ajustamos a relacido entre N/O e N202, encontrando:

10g (N/O) gireer = 0.80 X N202 — 0.45. (5.30)
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Esta relagdo foi usada para estimar N/O em base a N202, para os objetos para os quais (N/O)girecr N0

foi medido.

Por outro lado, na Figura 5.20 apresentamos a razdo Nitrogénio-Oxigénio determinada pelo método
direto: 1og(N/O)girecr Versus a massa estelar (painel esquerdo), e a abundancia de Oxigénio determinada
pelo método direto: 12 + 1og(O/H)girecr (painel direito). As LBAs apresentam dispersdo ao redor do valor
tipico de N/O encontrado para galdxias do SDSS da mesma massa estelar, que foi também determinado
através do método direto por Andrews & Martini (2013). Essa relacdo € indicada pela linha sélida preta
no painel esquerdo. Kojima et al. (2017) encontraram que sua pequena amostra de galdxias em z ~ 2
tem valores de N/O compardveis ou menores que a relacdo local, enquanto que Strom et al. (2017)
encontraram um N/O um pouco menor em média por ~ 0.1 — 0.2 dex para galdxias do KBSS em z ~ 2,
em comparagio com galéxias locais do SDSS com massas estelares no intervalo 10'° — 10! My, (linha
s6lida vermelha no painel esquerdo). No entanto, em qualquer caso, esses valores semelhantes ou um
pouco menores de N/O em uma massa estelar fixa, sio menores do que os offsets tipicos para baixo,
observados para as LBAs na relagdo O/H - M., (Figura 5.14). Isso implica que as LBAs e as amostras de
Kojima et al. (2017) e Strom et al. (2017), provavelmente se situam ao longo de uma relacdo N/O-O/H
diferente as tipicas galaxias star-forming locais. Isso é mostrado no painel direito da Figura 5.20, onde
indicamos novamente a sequéncia local baseada nos espectros do SDSS de Andrews & Martini (2013),
conforme determinado por Kojima et al. (2017) (linha sélida preta).

Quase todas as LBAs estdo deslocadas para um N/O mais alto em um valor fixo de O/H. O excesso
de N/O € de ordem de grandeza semelhante ao encontrado para galdxias em z ~ 2 por Kojima et al.
(2017). A linha tracejada vermelha no painel direiro da Figura 5.20 € o limite superior da média de
N/O (1og(N/O)girec: = -1.26) para a amostra em z ~ 2 de Kojima et al. (2017), enquanto que a linha
tracejada azul é a média de N/O (1og(N/O)girec: = -1.08) que encontraram para uma amostra de galdxias
locais selecionadas por terem massas estelares (baixas) e SFRs (altas) similares a sua amostra em z ~ 2.
Kojima et al. (2017) também observaram que os espectros das galdxias em z ~ 2 de Steidel et al. (2016)
caem perto da média da sua amostra (linha tracejada vermelha), enquanto que as Green Peas (que incluem
varias das LBAs das nossas amostras) de Amorin et al. (2012) e Jaskot & Oey (2013), abrangem a faixa
de ndo excesso de N/O, na média de N/O para objetos locais com baixa massa e alta SFR (linha tracejada

azul).

Possivel origen do excesso de N/O

Como mostrado na Figura 5.20, as LBAs abrangem uma ampla faixa de quase 1 dex nos valores de
log(N/O) em uma determinada razdo de O/H. Esta ampla dispersao € similar aquela observada para as
regides HII locais e a amostra de galdxias do KBSS em z ~ 2 de Strom et al. (2018). Além disso, esses
valores de N/O estdo em média, vdrios décimos de dex acima do valor tipico de N/O esperado para
galaxias locais. Isto é semelhante as tendéncias observadas para galdxias em z ~ 2 e outras andlogas
locais (Kojima et al., 2017; Strom et al., 2018).

As duas explicacdes mais diretas do excesso de N/O, sdo:

o N/O aumenta devido a presencga de estrelas Wolf-Rayet, as quais incrementam o Nitrogénio em
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Figura 5.20.: log(N/O)irecr versus a massa estelar (painel esquerdo) e a abundancia de Oxigénio de-

terminada pelo método direto (painel direito). Em ambos painéis as linhas sdlidas pretas
indicam as relagdes locais baseadas nos espectros das galdxias do SDSS de Andrews &
Martini (2013). No painel esquerdo a linha sélida vermelha indica o melhor ajuste da rela-
¢do encontrada para as galdxias do KBSS em z ~ 2 de Strom et al. (2017). No painel direito
a linha tracejada vermelha marca o valor médio para galdxias em z ~ 2 (10g(N/O)girecr =
-1.26, incluindo os limites superiores) de Kojima et al. (2017). A linha tracejada azul indica
o valor médio de 1og(N/O)girec: = -1.08 determinado para galdxias locais de baixa massa,
galdxias com alta SFR, que possuem M., e SFR compardveis aos de galdxias em z ~ 2,
também de Kojima et al. (2017). O valor solar de N/O € indicado pelas linhas pontilhadas
pretas.

uma escala de tempo que é mais curta que o enriquecimento por SNe (ver se¢do 6.1.3 para mais
informagdes sobre este tipo de estrelas massivas).

As estrelas WR em menores metalicidades geralmente sofrem menos perda de massa durante sua
vida do que aquelas em maiores metalicidades (Meynet, 1999; Dray & Tout, 2003). Por esta ra-
730, 0 processamento em seus interiores é geralmente mais avangado durante o tempo em que o
envelope de Hidrogénio é removido, com grande parte do Carbono, que teria sido ejetado por uma
estrela em metalicidade maior, convertida em Oxigénio; como consequéncia a razdo de C/O no
material dos ventos estelares de baixa metalicidade € menor e, descontando a contribuicao da SN
final, hd um enriquecimento total muito menor.

Por outro lado, o enriquecimento de Nitrogénio € menor e muda pouco com a metalicidade. Mas,
modelos NL (Nitrogen Late, Dray & Tout 2003) exibem um pico de alta massa e baixa metalici-
dade. Os modelos com uma alta produ¢do de N mostram que parte do C produzido no processo
de queima de He (He burning) no nicleo € misturado e levado para fora, até a camada onde o H
é processado e convertido em N pelo ciclo CNO. En quanto ao enriquecimento de Oxigénio pelos
ventos gerados por estas estrelas WR, € baixo em compara¢do com outras fontes de O, pelo que

a razdo N/O originada nestes ventos € alta, o que contribui para o aumento de N no ISM e no
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enriquecimento total da galdxia.

e Devido a uma diminuicdo em O/H atribuido ao infall de gas de baixa metalicidade, o qual au-
menta a quantidade de H, e como consequéncia N/O aparece falsamente alto para o O/H resultante
(Masters et al., 2014).

Sabe-se que as galdxias com caracteristicas WR geralmente tém excesso de N/O. Em nossas amostras de
LBAs encontramos que varias delas possuem caracteristicas WR, entdo, nés medimos ambos bumps:
azul e vermelho, nos espectros de 8 galdxias: BPT10, HSTO03, S09_I, SDSS005527, SDSS015028,
SDSS020356, SDSS040208 e SDSS210358, encontrando galdxias com fortes bumps (Figuras 6.11 -
6.18). Brown et al. (2014) também mostraram evidéncias de caracteristicas WR em duas LBAs adicio-
nais: 004054 e 092600.

Apesar de alguns dos objetos com os maiores excessos de N/O incluerem objetos com fortes caracteris-
ticas WR nos seus espectros, o excesso de N/O € muito maior do que o esperado para galdxias WR. Por
essa razdo, acreditamos que além do aumento do Nitrogénio pelas estrelas WR, o rapido inflow de gis
relativamente pobre em metais € um cénario alternativo atraente (ou adicional), especialmente conside-
rando que a maioria das LBAs parecem estar experimentando um starburst provocado por um evento de
interacdo recente.

Dado que se espera que o efeito em N/O pela presenca de estrelas WR seja relativamente limitado e que
as caracteristicas WR ndo parecem ser una caracteristica consistente das LBAs, embora estejam clara-
mente presentes em alguns dos objetos, concluimos que o cénario de uma recente acrecio de gas pode
explicar, em parte ou completamente, o excesso de N/O observado. Uma possivel confirmagdo dessa
conclusdo pode ser encontrada pelo fato de que os dois objetos que apresentam o maior excesso de N/O
(SDSS015028 e SDSS214500 - Figura 5.20, painel direito), parecem ter um parametro de ionizacdo me-
nor do que o valor médio esperado para objetos do seu O/H, e um O/H que é muito baixo para sua massa
estelar, mesmo considerando os desvios médios das LBAs em relacdo a MZR local (ver Figura 5.14).
Isto estd em contraste com a maioria das LBAs, que tendem a ter parametros de ionizacio superiores aos

valores tipicos encontrados para galdxias do mesmo O/H (Figura 5.18, painel direito).






6 Evidencia da ocorréncia de outflows
por SNe e populacoes Wolf-Rayet

A analise da ocorréncia de outflows nas galaxias é fortemente dependente das suas populagdes estelares,
principalmente das estrelas de alta massa. A perda de massa das estrelas é a responsdvel pelos ventos ou
outflows. Neste sentido, o entendimento da evolucao das estrelas nas galdxias € muito importante, pois
permite obter informagdes valiosas dos mecinismos que geram estes fendmenos fisicos, e consequen-
temente a identificacdo de ventos e outflows fornece informacgao adicional sobre episodios de formacao
estelar recente, possiveis fatores que afetam a composicdo do gds interestelar, a metalicidade total da
galdxia e as propriedades do meio circungaldctico. Na anélise da ocorréncia destes eventos nas nossas
amostras de galdxias LBAs, nds consideramos s as estrelas de alta massa, especificamente: estrelas O
e Wolf-Rayet (WR). A continuacio apresentamos a taxa de supernovas encontrada nas nossas LBAs,
geracdo de outflows e medida das suas velocidades através da absor¢do do dubleto de [Mgll]2796,2803,

coluna de densidade, assim como o numero de estrelas Wolf-Rayet presentes nas galaxias.

6.1. Estrelas de alta massa

No seu passo pela sequéncia principal do Diagrama HR (Hertzsprung-Russell), as estrelas de alta massa
consomem o seu reservatorio de combustivel nuclear, ali acontece a queima do Hidrogénio e comencga
a queima do Helio, passando as etapas posteriores, como as fases de gigantes, supergigantes e anis

brancas. A fase na qual vai ser localizada a estrela vai depender da sua massa.

No caso de uma estrela de baixa massa ou intermediaria, como o Sol, a estrela no seus estdgios finais
se transforma em uma gigante vermelha, e no final da fase de gigante vermelha, a estrela ejeta as suas
camadas externas, tornando-se em uma and branca. J4 as estrelas de alta massa, com até cerca de 20 ou
30 M, tétm uma evolugdo mais rapida. Estas estrelas deixam a sequéncia principal em direcdo ao ramo
das supergigantes, posteriormente explodindo como uma supernova. A massa das estrelas geralmente
nao ultrapassa o limite de 100 M. Mas, estrelas extremamente massivas, com massa acima deste limite,

podem colapsar transfromando-se em buracos negros.

173
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As estrelas de alta massa possuem altas temperaturas e curtos tempos de vida. Seus nicleos sdo o
suficientemente quentes e densos, capazes de fusionar elementos pesados, até o Fe. O estudo deste tipo
de estrelas precisa do entendimento de varios ingredientes importantes para estas populacdes estelares,
tais como rotagdo, perda de massa, metalicidade e ocorréncia de sistemas bindrios. Principalmente a
rotacdo é um ingrediente chave, ja que fornece as principais caracteristicas destas populagdes (Maeder
& Meynet, 1996, 2010; Meynet & Maeder, 1997; Ekstrom et al., 2011).

e Perda de massa:
E bem sabido que as estrelas massivas sdo as progénitoras de SNe, durante os dltimos estdgios
das suas vidas o nicleo colapsa originando este evento energético, e por meio do qual as estrelas
perdem massa e contribuem ao enriquecimento do ISM. A perda de massa das estrelas massivas
permite entender a relag@o entre estrelas OB, estrelas variaveis, supergigantes e WR, assim como
sua distribui¢@o nas galdxias. Segundo Chiosi & Maeder (1986), muitos dos modelos de perda de

massa de estrelas massivas, estabelecem que os principais efeitos associados a perda de massa sdo:

— O incremento da temperatura central da estrela é mais lento que na evolucdo com massa
constante, isto devido a redugdo progressiva da massa estelar. Assim, o nicleo se contrai

mais rapidamente, e como resultado de um niicleo menor, a luminosidade da estrela diminui;

— Devido a essa diminui¢do na luminosidade, o tempo de vida da estrela na sequéncia principal

¢ prolongado;

— A perda das camadas mais externas da estrela produzem uma modificagdo na composi¢ao

quimica, e o conteido de H na superficie da estrela torna-se baixo.

¢ Rotacao e campos magnéticos:
As estrelas se formam a partir de nuvens de gds interestelar com uma certa quantidade de mo-
vimento angular, de modo que apresentam algum movimento de rotagdo apds formadas. Para
estrelas com alta massa, as velocidades de rotagdo s@o altas. No caso de estrelas massivas dos
tipos espectrais O e B, a velocidade de rotacio pode ser de ~ 100 km s~' (Maciel 1999). E os

principais efeitos da rotagdo sio:

— Como consequéncia da rotagdo forcas centrifugas agem sobre o gés, reduzindo a gravidade
efetiva no equador e produzindo um achatamento dos pélos da estrela (Salaris, 2005; Rieu-
tord & Espinosa Lara, 2013);

— A condi¢do de equilibrio hidrostético € afetada, produzindo a diminui¢do da pressdo, e con-
sequentemente uma baixa temperatura. Assim, um dos principais efeitos da rotacdo é o

esfriamento do interior da estrela em cada uma das suas fases evolutivas;

— Alteracdo da taxa de perda de massa e da temperatura, € uma consequéncia observacional

adicional, é o fato de que o tipo espectral da estrela depende de sua linha de visada;

— Uma alta rotag@o facilita a mistura de elemenos quimicos dentro da estrela, modificando a

sua composi¢do quimica e a estrutura de opacidades;

— A quantidade de momento angular perdido pela estrela depende da regido em que a estrela
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perde massa, se a perda de massa tem origem na regido equatorial da estrela, a perda de
momento angular € maior, mas se ocorre pelos pélos, ndo hd uma grande perda de momento

angular.

A presenca de campos magnéticos na superficie da estrela sdo evidenciados pela polarizacio da
luz emitida por estrelas de muitos tipos espectrais. A importancia dos campos magnéticos para
a estrutura e evolucdo das estrelas, reside no fato que estes campos poderiam atingir uma fragao
substancial da pressdo do gds, e em combinacdo com a rotacdo, podem afetar o transporte de

momento angular na estrela.

o Metalicidade:
Estrelas com baixa metalicidade tendem a ser menores e mais quentes durante todas as suas fases
evolutivas, e t€m tempos de vida maiores. J4 as estrelas com metalicidades maiores tém passado
por varias fases de nucleossintese, nas quais algumas delas consiguem produzir elementos pesados.

Nestes casos, estas estrelas sdo massivas e com tempos de vida menores.

o Sistemas Binarios:
Em sistemas bindrios, a evolu¢do de cada uma das estrelas do sistema afeta a sua companheira,
principalmente nos sistemas com transferécia de massa de uma das estrelas. Os sistemas bindrios
podem originar buracos negros, ser fontes intensas de raios-X, emitir flares em radio, como no caso
de sistemas com um periodo orbital tipicamente de uma semana, no que uma das componentes do
sistema € mais quente, como uma estrela classe V da sequéncia principal e uma subgigante. Nestes
sistemas bindrios também podemos encontrar varidveis cataclismicas, onde se da uma transferén-
cia de massa para a estrela primaria, formando um disco de acrecdo, estas estrelas sofrem episodios
de ejecdo de massa violentos e repentinos. A explosdo de novas também faz parte destes sistemas,
no que uma gigante vermelha perde massa para uma ana branca. Os sistemas bindrios podem origi-
nar nebulosas planetarias, quando a transferécia de materia acontede de uma estrela evoluida para
sua companheira, neste caso se forma um envelope comum, € 0 remanescente compacto ejecta e

fotoioniza este envelope.

6.1.1. Estrelas massivas na sequéncia principal: Oe B

As estrelas de alta massa durante sua vida na sequéncia principal apresentam tipos espectrais O e B, com
taxas de perda de massa entre 10™7 ¢ 107°M, yr™!. As estrelas O sdo as mais quentes deste grupo, com
temperaturas de ~ 30000 K, os seus espectros apresentam linhas em absor¢do de Hel e Hell, e linhas de
H relativamente fracas, assim como metais varias vezes ionizados, como NIII, CIII, OIII, Silll e SiIV.
Em geral, se observam poucas linhas espectrais, sendo as mais nitidas as de Balmer do Hidrogénio. Estas
estrelas apresentam um continuo UV intenso.

Ja as estrelas do tipo espectral B se caracterizam pelo aumento em intensidade das linhas de H nos seus
espectros. Apresentam linhas fortes de Hele ndo s@o observadas linhas de Hell. E comparadas com as
estrelas O, apresentam outros elementos menos ionizados, como CII, NII, OII e Silll. Nesta classificacdo
estelar o ndmero de linhas em geral é pequeno. As suas temperaturas superficiais variam entre 13000 e
20000 K.
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Algumas estrelas destes tipos apresentam linhas espectrais em emissdo, sendo classificadas em dois
subgrupos: Of e Be, localizadas no fim da sequéncia principal das estrelas de alta massa (Ekstrom et al.
2012).

6.1.2. Estrelas pos-sequéncia principal: Gigantes, Supergigantes e Hipergigantes

As estrelas gigantes tém raios (10 — 100 Rg) e luminosidades (10 — 1000 Lg) maiores do que estrelas da
mesma temperatura superficial na sequéncia principal. E estrelas com luminosidades ainda maiores do

que as gigantes sao consideradas como supergigantes e hipergigantes.

As estrelas gigantes sdo divididas dentro de subgrupos dependendo da sua temperatura. Apds a estrela
consomir o H no nicleo e sair da sequéncia principal, a geracdo de energia passa a acontecer em uma
camada externa ao nicleo, onde a temperatura ¢ a densidade sdo suficientes para manter as reagcdes
nucleares, e com o fato de que nessa fase ndo tem geragdo de energia no nucleo, a estrela se contrai
rapidamente e a sua luminosidade aumenta um pouco, consequentemente as camadas externas se reajus-
tam ao aumento da luminosidade expandinso-se, e a temperatura superficial da estrela diminui. Nesta
fase a conveccgdo torna-se importante no envelope da estrela, causando um maior transporte de energia
e aumentando a luminosidade estelar, e a estrela se torna mais vermelha, sendo esta a fase de gigante
vermelha. Depois de atingido este estdgio de evolucdo, a temperatura no nicleo continua aumentando
até atingir um valor aproximado de 10® K, nessa fase se inicia o processo triplo-a de queima de He,
causando uma nova contracio, e quando o He é esgotado, a seguinte contragdo da estrela leva & queima
de C, com uma camada vizinha de queima de He, e a estrela torna-se em uma supergigante vermelha.

Ja as fases posteriores de evolugdo dependem da sua massa inicial (M < 10 My).

J4 as estrelas de grande massa, entre 20 e 30 My, t€ém uma evolucdo mais rdpida e dramdtica, deixam a
sequéncia principal em dire¢do do ramo das supergigantes, explodindo posteriormente em um evento de
SN. A perda de massa nestes tipos de estrelas afeta drasticamente a sua evolugdo e futuro. As supergigan-
tes apresentam classes luminosas: I, Ia, Ib e Iab. E sdo subdivididas de acordo com seus tipos espectrais,
em: supergigantes azuis (BSG), supergigantes amarelas (YSG) e supergigantes vermelhas (RSG). Por
outro lado, as hipergigantes sdo estrelas ainda mais luminossas que as anteriores, com luminosidades
Ia™, e sdo subdivididas em hipergigantes azuis (BHG) e hipergigantes amarelas (YHG).

Nas estrelas gigantes e supergigantes de tipos espectrais avangados, a través de emissdes moleculares de
CO, H20, SiO e OH nos seus envelopes circunstelares, pode-se observar a ocorréncia de ventos intensos

e uma alta taxa de perda de massa.

A Figure 6.1 apresenta os resultados de modelos de evolugdo, obtidos de Georgy et al. (2013), para 24
massas entre 0.8 e 120 M, considerando uma composi¢ao inicial solar e incluindo rotagcdo, comegando
com um valor de Vi,;/Vir = 0.4. Ja Ekstrom et al. (2013), apresentaram um esquema evolutivo para
estrelas massivas, baseado em modelos com metalicidade solar e sem rotagdo. Neste esquema todas as
estrelas massivas com massas M < 30 My terminam as suas vidas como supergigantes vermelhas (RSG),
enquanto que as estrelas com M > 40 My evoluem a estrelas Wolf-Rayet, e entre 30 e 40 M, durante a
fase de RSG, as estrelas podem perder massa o suficiente como para expandir as suas camadas externas

e torna-se estrelas WR.
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Figura 6.1.: Trajetorias evolutivas de estrelas com diferentes massas, obtidas através de modelos que
incluem rotacdo e uma metalicidade inicial solar (Georgy et al. 2013). A escala colorida
indica a abundancia de Nitrogénio na superficie em relacdo ao Hidrogénio. A 4rea cinza re-
presenta a regido de instabilidade das Cefeidas para a SMC. As linhas sélidas pretas indicam
as diferentes velocidades.

6.1.3. Estrelas Wolf-Rayet

Diferente das estrelas tipicas da sequéncia principal que apresentam linhas fracas de absorc¢ao, as estrelas
Wolf-Rayet sao caracterizadas pela presenca de linhas de emissdo intensas nos seus espectros. Estes
espectros inusuais foram observados pela primeira vez no ano 1867 pelos astrdnomos Charles Wolf e
Georges Rayet, do Observétorio de Paris, mas o entendimento do mecinismo que produz esses espectros
foi aperfeicoado em meiados do século XX. Como vimos até agora, as estrelas mais massivas t€ém curtos
peridos de vida, e as estrelas Wolf-Rayet sendo muito massivas (> 20 My) possuem tempos de vida
muito curtos, e temperaturas superficiais acima de 25000 K. As Wolf-Rayet produzem fortes ventos
estelares, ejetando material das suas atmosferas e formando bolhas de gds quente a seu redor. A energia

radiada pelas Wolf-Rayet sdo varias ordens de magnitude maiores que a energia radiada pelo Sol, com
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seu pico no ultravioleta. Essa radiacdo ultravioleta ioniza o gds das bolhas produzindo as linhas de

emissdo observadas nos seus espectros.

As estrelas WR sdo geralmente classificadas em trés grupos espectrais: WN, WC e WO (Chiosi &
Maeder 1986):

e Wolf-Rayet Nitrogenadas (WN):
Apresentam linhas de emiss@o de He e fons de N. As estrelas WN apresentam pouca ou nenhuma
evidéncia de Hidrogénio e Carbono. Sdo as estrelas mais luminosas das trés classificagdes. Comu-

mente sdo divididas em dois subgrupos:

— WN recentes (WNE, early): possuem subclassificacdes: WNE = WN2-6. Apresentam

pouca ou nenhuma evidéncia de H;

— WN tardias (WNL, late): possuem subclassificacdes: WNL = WN6-9. Com alguma quan-

tidade significante de Hidrogé€nio na sua superficie.

o Wolf-Rayet Carbonadas (WC):
S@o menos luminosas que as WN. Apresentam pouca evidéncia de Nitrogénio e ndo apresentam

mais Hidrogénio. E a razdo C/N ¢ alta.

o Wolf-Rayet Oxigenadas (WO):
As estrelas classificadas neste grupo sao similares as WC, mas possuem alta abundancia de Oxi-

génio. Sdo as WR menos luminosas.

A Figura 6.2a, corresponde a trajetorias evolutivas no diagrada HR de estrelas da Pequena Nuvem de
Magalhaes (SMC, Small Magellanic Cloud), com cerca de 300 estrelas OB, mostrando que a evolucdo
destas estrelas com massas menores do que 30 Mg, € consistente com a evolugdo normal para a regido
das supergigantes vermelhas. Mas, as estrelas mais massivas, do tipo Of, tém uma evolu¢do quase ho-
mogénea até a fase das estrelas WN (Hamann et al. 2017). A Figura 6.2b, apresenta trajetorias evolutivas
de estrelas WR da nossa galdxia, analizadas também por Hamann et al. (2017). As WNL, sendo as mais
luminosas (log (L/Ly) > 6), sdo mais frias do que as estrelas de idade zero na sequéncia principal e
contem Hidrogénio nas suas atmosferas. As menos luminosas, estrelas WNE, sdo mais quentes e sem
Hidrogénio. J4 as WC tém uma composi¢do rica em produtos da queima de He e compatilham sua locali-
zacdo no diagrama HR com as WNE. A partir desta andlise, baseado em Sanders et al 2012, a conclusdo
é que as estrelas WNL evoluem diretamente de estrelas O com massas iniciais altas (> 40 Mg). Estrelas
O com massas entre 20 e 30 M, evoluem a fase de RSG, depois a WNE, e finalmente a WC. E as estrelas
com massa menores do que 20 Mg evoluem até a fase de RGB e terminam suas vidas numa explosdo
de SNII antes de perder o seu envelope de H. No diagrama foram incluidas duas WO, com massas de
~ 20 Mg, consideradas quimicamente homogéneas, mas as suas trajetorias evolutivas indicam que as
suas estrelas progénitoras tinham uma massa inicial de 40 Mg, e devido a perda de massa durante o
processo de colapso do nicleo, acabaram com uma massa de sé 12 M,

As estrelas WR té€m idades tipicas entre ~2 Myr e 6 Myr (Schaerer & Vacca, 1998; Brinchmann et al.,
2008). Mas, quando estas estrelas sdo originadas em sistemas bindrios, os seus tempos de vida sdo pro-
longados, devido a que suas progénitoras podem ter massas menores que o limite de massa para WR

individuais.
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Figura 6.2.: a) Trajetorias evolutivas de estrelas massivas da SMC. Os simbolos vermelhos correspondem
a supergigantes vermelhas de Massey 2003, e os demais simbolos correspondem a amostra
de 300 estrelas dos tipos O e B de Hamann et al. (2017). b) Trajetorias evolutivas de estrelas
WR na Via Lictea. Os simbolos correspondem a estrelas analizadas por Hamann 2006 e
Sanders 2012, e as curvas das trajetorias sdo do grupo Geneva (Georgy 2012)

Schaerer & Vacca (1998) construiram modelos de sintese evolutiva para episodios starburst recentes, € a
fim de fornecer predi¢gdes para varias populacdes estelares, incluiram as contribuicdes de estrelas WR de
diferentes tipos, além disso, estudaram as consequencias da formacao destas estrelas pela transferéncia
de massa em sistemas bindrios fechados. Na Figura 6.3, panel superior, podemos ver as predicdes da
evolugdo da fracdo de WR com o tempo, neste caso o modelo inclui uma fragao de sistemas bindrios de
0.2 e uma metalicidade Z = 0.008, e o panel inferior corresponde a um modelo similar, mas usando uma
metalicidade de Z = 0.001. Em ambos casos podemos ver que os modelos predicem a prolongagao do
tempo de vida das estrelas WR quando originadas em sistemas bindrios, nestes modelos as idades das
WR chegam a estar entre ~ 11 — 13 Myr.

Cada geracdo de estrelas, principalmente as massivas, contribui ao enriquecimento do ISM, pelo proces-
samento de novo material no interior estelar e a injecdo no gés interestelar de uma fracao da sua massa,
a qual contém material que tem sido processado durante os diferentes estdgios do processo de perda de
massa, seja por meio de ventos estelares, explosdes de SNe, etc. No caso das nossas amostras de LBAs,
encontramos evidéncias da presenca de populagdes de estrelas WR, que como mencionado nas se¢des
previas, tétm um papel fundamental no estudo dos eventos de supernova e outflow nestas galdxias, per-
mitindo entender como sdo afetadas tanto a sua taxa de formacdo estelar como a sua metalicidade. A
identificacdo das estrelas WR, a determinag@o do nimero de WR e sua andlise, encontram-se na se¢io
6.5.
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Figura 6.3.: Predi¢des dos modelos de Schaerer & Vacca (1998), incluindo estrelas bindrias massivas. O
panel superior correponde ao modelo com Z = 0.008, e o panel inferior a0 modelo com Z =
0.001.

6.2. Taxa de Supernovas a partir de linhas de [Fell]

Como mencionado na secdo anterior, as supernovas (SNe) t€ém um importante papel nos processos de
perda de massa de uma galdxia e de feedback de material processado dentro do ISM e o IGM, o que faz
com que estes eventos sejam em grande parte responsaveis pero enriquecimento quimico do Universo. A
taxa de supernovas (SNR), pode ser determinada a partir de caracteristicas de linhas de Fell, ja que estas
linhas aparecem fortes nos espectros observados por espectréscopia, especialmente en galdxias starburst.
Estas caracteristicas tém sido atribuidas principalmente a existencia de uma regiao pds-choque extendida,
onde o Fe pode ser eficientemente ionizado por colisdes de elétrons (Morel et al. 2002). As linhas de
emissdo de Fell que emitem mais fortemente sdo: [Fell]1.257um e [Fell]1.644um, comumente usadas
como indicadores dos fortes choques associados a remanescentes de supernovas, ventos nucleares ou

jatos (Rosenberg et al. 2012).

6.2.1. SNR a partir da linha [Fell]1.26um

Rosenberg et al. (2012), propdem uma alternativa para a obten¢do da SNR, através de uma correlagdo

linear entre a luminosidade do [Fell]; 26, € a SNR:

Felll1 26m
log (VSNR) ~1.01402 X log (M)_M,nio,g (6.1)
y

r1 erg s7!

N6és usamos esta proposta para determinar a SNR, para o qual identificamos primeiro as galdxias que pos-

suem uma boa detecio desta linha. No caso de galdxias que ndo exibem esta linha, mas que t€ém a linha
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[Fell]1.64um presente nos seus espectros, foi possivel determinar o fluxo intrinseco de [Fell]1.26um,

por meio da seguinte relagdo (Morel et al. 2002):

[Fell]1.2567um
i bbbl ek I 2
[Fell]1.6436um 36 ©.2)

Assim, a partir dos espectros das galdxias que possuem uma ou ambas linhas de Fell, foram determinados
os fluxos atrdves de um ajuste Gaussiano (Figuras A.37, A.38, A.39 e A.40) e registrados nas colunas 2
e 3 da Tabela 6.1. As linhas foram corregidas pelo avermelhamento ou extin¢do por poeira, seguindo o
método de Cardelli et al. (1989); os valores dos fluxos corregidos estdo registrados nas colunas 4 e 5. A
corregdo foi feita em base ao decremento Balmer (Ha/Hp), devido a que a razdo Pa/Bry, sugerida por
Rosenberg et al. (2012), foi invidvel para esta correcao, ja que a linha Bry sé pode ser medida em duas
das nossas galdxias. Mas, asumindo que a regido onde sdo geradas estas linhas possue parametros fisicos
similares, os resultados devem ser idénticos. Para aquelas galdxias que s6 possuem uma das linhas, o
fluxo da outra linha foi determinado a partir da relagdo na equagdo 6.2, e esses valores, chamados de

"intrinsecos”, encontram-se nas colunas 6 ¢ 7.

Na determinacao da taxa de supernovas (SNR), foram usados tanto os valores de fluxo da linha [Fell]1.26um
quando disponivel nos espectros, como os valores intrinsecos da linha para aquelas galdxias com ausén-
cia dela. Os valores da luminosidade de [Fell]1.26um, e os resultados da SNR, encontram-se registrados
na Tabela 6.2, colunas 2 e 3, respectivamente. Ambas linhas, [Fell]1.26um e [Fell]1.64um, foram medi-
das nas galdxias: BPT03, BPT15, BPT23 e SDSS214500; pelo que a SNR foi determinada diretamente
de [Fell]1.26um, como por meio do seu fluxo intrinseco obtido da linha [Fell]1.64um, e a0 comparar os

resultados vemos que os valores sdo similares (colunas 3 e 4).

Tabela 6.1.: Fluxos das linhas [Fell]1.2567um e [Fell]1.6436um

Fluxo sem correcio por poeira Fluxo corregido por poeira
ID [Fell]1.2567um [Fell]1.6436um [Fell]1.2567um [Fell]1.6436m [Fell]1.2567um  [Fell]1.6436um
10" 7erg/s/em?]A) (10 erg/sjcm?/A) | (107 erg/s/cm?/A)  (10~7erg/s/cm?]A)  (intrinseco) (intrinseco)

BPTO03 8.70 6.65 9.32 695 L L
BPT09 641 L. 699 L L 5.14
BPT11 526 L 55 L L 4.11
BPT15 8.40 7.27 8.75 746 L
BPT20 9.66 L. 1040 L Ll 7.67
BPT23 15.10 14.60 16.40 1540 L Ll
BPT26 1740 L 1960 L Ll 14.40
sor2 | L 393 Ll 4.10 558 L
so42 | L 1450 | L 15.40 2090 L
soo_1 | L 2630 | 28.10 3820 L
so92 | L 9.73 | L. 10.60 1450 .
SDSS005527 2330 L 2520 . 18.50
SDSS015028 1470 L. 59 L L 11.70
SDSS020356 250 L 258 L 1.89
SDSS021348 937 L. .70 L Ll 7.86
SDSS035733 645 L. 702 L L 5.16
SDSS143417 4050 L 4340 L 31.90
SDSS214500 10.60 10.30 11.30 .70 L L
SDSS231812 780 L 814 Ll 5.98
SDSS235347 300 L a2 L 2.29

1. 1ID.

2. [Fell]1.2567um a partir dos espectros dos objetos para os quais esta linha foi mensuravel.

3. [Fell]1.6436um a partir dos espectros dos objetos para os quais esta linha foi mensuravel.

4. [Fell]1.2567um corregido pelo efeito da poeira.

5. [Fell]1.6436um corregido pelo efeito da poeira.

6, 7. Fluxo intrinseco das linhas [Fell]1.2567um e [Fell]1.6436um, obtidos a partir da relacao [Fell]1.2567um / [Fell]1.6436um
= 1.36 (Morel et al., 2002; Rosenberg et al., 2012).
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Tabela 6.2.: Taxa de Supernovas (SNR)

ID Lirerm.2s6rum S NRiFern1.2567m S NRp 111 2567,m
(10%erg s (yr ™
BPTO03 1.49 0.254 0.257
BPTO09 0.64 0.1to8 ..
BPT11 0.80 0136 ..
BPT15 1.01 0.172 0.200
BPT20 1.99 0341 L.
BPT23 191 0.327 0.420
BPT26 2.79 o479 .
S01_2 0.001* 0.000 ...
S04_2 0.33* 0.05s6 ...
S09_1I 0.78* o131 ...
S09_1II 0.29* 0040 ..
SDSS005527 1.79 0306 ..
SDSS015028 0.84 0.143 ..
SDSS020356 0.24 0040 ...
SDSS021348 1.39 0237 ..
SDSS035733 0.81 0138 ...
SDSS143417 3.95 0680 ...
SDSS214500 1.30 0.222 0.287
SDSS231812 1.55 0264 L.
SDSS235347 0.45 0.o07s Ll

a. SNR determinada usando o fluxo da linha [FeII]1.2567um, obtido a partir
da relagdo: [Fell]l.2567um/[Fell]1.6436um = 1.36 (Morel et al., 2002; Ro-
senberg et al., 2012).

* Luminosidades determinadas a partir do fluxo intrinseco da linha
[Fell]1.2567um.

6.3. Outflows (Mgll)

No modelo padrido de matéria escura fria (CDM, do inglés Cold Dark Matter) as estruturas crescem de
maneira hierdrquica, estruturas de pequena densidade foram formadas em primeiro lugar em alto redshift,
e depois se fundiram para formar sistemas cada vez maiores, pelo que esses modelos prevéem que o res-
friamento do gis é muito eficiente. Por outro lado, esses primeiros modelos de formagdo de galdxias
prevéem que uma quantidade maior de matéria baridénica deve ser esfriada e formar estrelas, mas isso
ndo concorda com as observagdes. Existem hipéteses sobre esta discrepancia, pois alguns processos fi-
sicos evitam que o gds se torne frio ou que possa se reaquecer depois que este se esfria (H. Mo & White.
2010). A medida que as galaxias se formam acretam gas por processos de infall na interacdo com outros
objetos (fusdes de galdxias), e também material proveniente do IGM. Mas, este processo de acrecio de
gas ndo é completamente eficiente, o que pode ser explicado pelo fato que as observacdes de algumas
galdxias mostram que estdo experimentando processos de perda de matéria, devido a ocorréncia de ven-
tos ou outflows nestas galdxias. Os modelos anteriormente mencionados sugerem que estes processos de
feedback responsaveis pelo crescimento das galdxias € originado mediante dois mecanismos: eventos de
SNe e AGNS.

A identificacdo e medida de outflows em galdxias distantes, assim como as razdes da sua energia e da

massa perdida, so importantes no estudo dos processos quenching (Rubin et al. 2011), responsédveis
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pela diminui¢do ou parada da formagio estelar nas denominadas galdxias quiescent' (vermelhas). Em
galaxias préximas, os fortes ventos gerados por SNe sdo principalmente observados em galdxias anis
experimentado intensos episodios de formacgdo estelar, em galdxias starbursts, em LIRGs (luminous
infrared galaxies) e em ULIRGs (ultraluminous infrared galaxies), sendo que as duas ultimas frequen-
temente sdo sistemas em fusdo ou possuem um AGN (Weiner et al. 2009). A natureza destos tipos de
galdxias permite inferir que os ventos observados em galdxias locais sdo uma consequéncia geral de uma
alta taxa de formacdo estelar.

Por tanto, os outflows t€ém um importante papel na regulacdo da matéria bariénica e o conteido de me-
tais nas galdxias, assim como no enriquecimento do IGM. A frequéncia dos outflows, assim como a sua
dependencia com algumas das propriedades fisicas das galdxias, como: massa e sSFR, sdo ingredientes
fundamentais para os modelos de evolugad do IGM, e dos mecanismos de processamento do gés e a
evolucdo quimica das galdxias. Neste trabalho s6 foram levados em conta os efeitos dos outflows por
SNe, devido a que nossas galdxias sdo sistemas starburst, as quais possuem alta taxa de formacdo este-
lar, e isso consequentemente permite a formacao de estrelas de alta massa, responséveis pelos eventos de

SNell?, e s6 poucas galdxias das nossas amostras apresentam uma contribuigio fraca de AGNs.

Os ventos e outflows nas galdxias podem ser detetados a través do estudo de algumas linhas de emis-
sdo e absorcdo, mas espectros rest-frame no UV sdo particularmente interessantes, desde que estes
s@o ideais no estudo do ISM. Esta parte do espectro € rico em linhas de absor¢ado interestelar, como
[Mgll]2796,2803 e [Fell]2344,2374,2382,2586,2600, as quais podem ser usadas na identificacdo de gas
interestelar frio. Em galaxias starburst frequentemente sao detetados outflows com velocidades de ~ 600

kms~!.

6.4. Outflows por supernovas

O processo de feedback devido a supernovas produz grandes quantidades de energia, e a radiacao origi-
nada neste evento pode aquecer o gds dos arredores. A energia cinética gerada no evento de supernova
pode ser efetivamente injetada dentro do ISM e o IGM, e as propriedades do gés e a formacao estelar sdo

afetadas.

6.4.1. Perfil P-Cygni

Uma maneira de estudar os outflows é através da sua emissdo, que pode ser devida a linhas de resso-

nancia® se espalhando pelo fluxo ou a radiacdo fluorescente gerada pela luminosidade dos aglomerados

! O nome “quiescent” é dado as galdxias que tém pouca ou ninhuma formagio estelar.

2 Supde-se que as supernovas do tipo II sdo originadas por uma estrela com uma massa inicial de ~ 8 M,. O evento acontece
quando essa estrela massiva atinge um caroco de Ferro (Fe) durante o seu dltimo estdgio evolutivo, o qual colapsa ao superar
a massa de Chandrasekhar, gerando uma grande explosdo. O espectro deste tipo de supernova revela a existéncia de linhas
de hidrogénio.

3 Uma linha de ressonéncia é uma linha espectral gerada pelo salto de um elétron entre o estado fundamental e o primeiro nivel
de energia em um atomo ou fon. Este tipo de linha possue o comprimento de onda mais longo produzido por um salto para
ou desde o estado fundamental. Como a maioria dos elétrons livres encontram-se no estado fundamental em muitos meios
astrofisicos, e devido a que a energia necessdria para atingir o primeiro nivel é menor que para qualquer transi¢do, as linhas
de ressondncia sdo as linhas mais fortes no espectro de um dtomo ou fon.
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estelares e pelos tracos de gds nas fases observadas em linhas de absor¢@o (Rubin et al. 2011). No caso
das linhas de ressonancia, a emissao e a correspondente absor¢ao apresentam um perfil de linha P-Cygni
(Figura 6.4).

Vr

(&) .

AR
. 3 P Cygni 5

Emissao
Absorgao

lﬁl Observador

Figura 6.4.: Representacdo da formacgdo de um perfil P-Cygni devido a um vento. A parte do perfil de
linha em emissdo € centrado na velocidade radial da estrela, e é atribuido ao espalhamento
do gés perto da estrela, principalmente nas camadas que ndo estdo localizadas entre a estrela
e o observador. A parte do perfil de linha observado em absor¢do se deve a reducdo do
fluxo de fétons no gis que se encontra na frente do disco estelar, nas camadas entre a estrela
e o observador, com velocidades que variam entre zero (no centro da linha) e a velocidade
maxima do vento (velocidade extrema). A sobreposicio dos dois perfis gera o perfil P-Cygni.
Figura cedida por Julio Campagnolo.

O perfil P-Cygni € um tipo de caracteristica espectroscdpica, onde a presenca de tanto uma absor¢do
como uma emissdo no perfil da mesma linha espectral indica a existéncia de um envelope gasoso se
expandindo longe da estrela. A linha de emissao é produzida num vento estelar denso perto da estrela,
enquanto que a absor¢do deslocada para o azul (blueshifted) é gerada quando a radiagcdo atravessa o

material circunstelar que estd se expandindo rdpidamente na direcdo do observador.

6.4.2. Velocidades dos outflows

E possivel determinar a velocidade dos outflows a partir de linhas de absor¢do, como: NalD e MgIl.
Nossas amostras de galdxas apresentam fortes absor¢des nas linhas de [MglI]2796,2803, pelo que esse
dubleto foi usado na determinacio das velocidades dos outflows. Noés realizamos um ajuste das linhas
usando quatro perfis de linhas: dois Gaussianos (para as absor¢des) e dois Lorentzianos (para as emis-
soes). A partir destes ajustes foram escolhidas 18 galdxias, aquelas para as que obtivemos bons ajustes de
linha, a fim de determinar as velocidades dos outflows. Observando os espectros destas galadxias (Figuras:

6.5, 6.6, 6.7), podemos ver que o dubleto de [MglI] efetivamente possui um perfil P-Cygni.

No processo de determinacdo das velocidades, foi estabelecida a velocidade sistémica para ser zero na
posicao da linha de [MglI]2796. A partir desta velocidade e usando o ajuste de linha, identificamos o

pico da absor¢do blushifted e a correspondente velocidade neste comprimento de onda, o que fornece a
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Figura 6.5.: Perfis do dubleto [MgIl]2796,2803. As absorgdes sdo observadas tanto no espectro 1D (paneis su-
periores), como nos espectros 2D (paneis inferiores). A curva sélida preta corresponde ao espectro
na regido em que se encontram as linhas de Mgll. A curva sélida azul corresponde ao ajuste de li-
nha. As linhas tragejadas vermelha e verde correspondem a posicdo sistemdtica do [MgII]2796 e o
[MglI]2803, respectivamente. A velocidade sistémica foi estavelecida como zero no comprimento de
onda de [MglI]2796. A linha sélida magenta indica a posi¢do do continuo e a linha magenta tragejada
corresponde ao continuo menos o valor da RMS. A linha tragejada azul corresponde ao comprimento
de onda onde foi medida a velocidade extrema do outflow.
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Figura 6.6.: Perfis do dubleto [Mgll]2796,2803 - Continuagao.
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Figura 6.7.: Perfis do dubleto [MglI]2796,2803 - Continuagdo.

velocidade do outflow, o mesmo processo foi feito para a linha [MglI]2803. A velocidade final do outflow
foi adotada como sendo a média das velocidades obtidas de ambas linhas. Também foi determinada
a velocidade extrema do outflow, para isso usamos os valores do continuo (linha s6lida magenta nas
figuras) e os valores do continuo menos a média quadratica (RMS*, linhas tracejadas magenta), a fim
de encontrar na curva do ajuste (linhas sélidas azuis) o primeiro ponto com valor menor do que o valor
do continuo menos a RMS, e no comprimento de onda correspondente a esse ponto determinamos a

velocidade extrema (Tabela 6.3).

Nos casos das galdxias SDSS001009, SDSS210358, SDSS214500 e SDSS231812, podemos observar
que possuem absor¢des mais complexas, por exemplo, quatro picos de absor¢do. Isto pode indicar que
essas galdxias t€ém duas componentes de outflows movendo-se com diferentes velocidades, pelo que re-
querem de um estudo mais detalhado. Neste trabalho, para essas 4 galdxias, determinamos as velocidades

dos outflows considerando apenas uma componente.

6.4.3. Curva de crescimento

A curva de crescimento descreve como a forca de uma linha aumenta quando a profundidade ptica
aumenta. Uma medida apropriada da forca da linha € a largura equivalente (W), definida como a drea de
um rectangulo que possue a mesma drea do perfil da linha e uma altura igual ao continuo (Figura 6.8). A

largura equivalente ¢ dada pela equacio:

W, = f A7 = f (1 - e ™A,
—w  To —o0

onde I, € a intensidade de um feixe de luz que emerge da superficie estelar, /, € a intensidade em seu

(6.3)

ponto de partida dentro do interior da estrela, e 7, € a profundidade 6ptica.

A relacdo entre a largura equivalente W, de uma linha de absorcao e a densidade de coluna N dos dtomos
responsaveis pela absorcdo, ¢ conhecida como “curva de crescimento”, devido a que descreve o cres-

cimento de W, com o aumento de N. A Figura 6.9 corresponde a um exemplo de curva de crescimento,

4 A média quadratica ou RMS (Root Mean Square) é definida como a raiz quadrada da média aritmética dos elementos ao
quadrado.
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Tabela 6.3.: Velocidades dos outflows, determinadas para 18 LBAs

ID Velocidade média Velocidade extrema
(km s7) (km s71)
BPTO03 -198.14 -372.71
BPTO09 -182.45 -322.21
BPT10 -226.97 -491.58
BPT15 -230.58 -619.84
SDSS001009 -157.41 -431.44
SDSS004054 -90.79 -359.75
SDSS005527 -126.05 -695.33
SDSS015028 -234.61 -634.95
SDSS020356 -233.80 -523.45
SDSS032845 -321.90 -534.96
SDSS035733 -211.33 -452.87
SDSS040208 -210.01 -413.45
SDSS143417 -273.60 -548.92
SDSS210358 -323.11 -833.65
SDSS214500 -308.13 -774.86
SDSS231812 -332.92 -445.12
SDSS232539 -228.70 -611.93
SDSS235347 -232.32 -507.56
F Fy
Y contitam

—W_—

Figura 6.8.: Representacdo da largura equivalente (W) de uma linha de absor¢do. O panel esquerdo
corresponde a linha e o direito a sua largura equivalente.

para a qual existem trés regimes:

o Parte linear:
Nesta parte da curva de crescimento a profundidade dptica no nicleo da linha: 79 < 1,e W o« N. A
linha de absorcdo € opticamente fina e W, € sensivel a N, independentemente do valor do pardmetro

de Doppler, b.

¢ Parte plana ou logaritmica:
Onde 10 < 79 < 103 e Wy o« bIn(N/b). A linha de absorc¢do € opticamente grossa e W, ndo é

uma boa medida de N, mas € sensivel ao pardmetro de Doppler b.

o Parte amortecida (damping) ou raiz quadrada:
Neste regime 79 2 10* e W, o« VN. Neste regime a profundidade 6ptica nos extremos (damping

wings) fornece uma boa estimativa de N.

A dependencia exata de W, e N é sensivel a 9. Quando 79 aumenta, para 79 << 1, a intensidade residual

I no nicleo da linha diminui, até que todos os fétons no niicleo da linha sdo removidos do feixe de
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Figura 6.9.: Exemplo de curva de crescimento. Podemos observar os trés regimes: linear, plano (flat part)
e amortecido (damping part), assim como os perfis de linha de absor¢do correspondentes a
cada regime, as suas localizacdes sdo representadas pelos pontos pretos cheios (Churchill &
Vogt 2001)

luz. Nesse ponto, a linha de absorcdo ¢ considerada “saturada”. A medida que 79 aumenta ainda mais,
pouca luz adicional é removida do feixe até atingir um regime em que a profundidade 6ptica se torna
significativa em comprimentos de onda longe do centro da linha, onde a absor¢cdo ocorre a partir do
alargamento natural da linha. A largura equivalente pode entdo crescer de novo, a medida que a linha

desenvolve as caracteristicas de “asas amortecedoras”.

6.4.4. Coluna de densidade

A quantidade de gés contida nos outflows é revelante para medir a sua importincia na evolu¢io do ISM
e 0 IGM. A coluna de densidade mede o numero de dtomos responsaveis pela absor¢do, num cilindro
de secdo transversal unitiria. E como mencionado anteriormente, N esta fortemente relacionada com
a largura equivalente das linhas (W,). A sua relacdo pode ser estudada a partir das seguintes equagdes

(Savage & Sembach 1996):

Wy = f (1-e")dq, (6.4)
e’ b

() = = fPN(Q), (6.5)
mec

sendo que 4 € o comprimento de onda no vicuo da linha e f € a for¢a do oscilador (Tabela 6.4).

Adotando a relacdo anterior entre W, e N(4), podemos definir a coluna de densidade como:

2
w w
Me@ M4 _113%x 10724 (em™), () <<1 (6.6)

Ny = re? A2f A2f
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onde W), é a largura quivalente da linha no rest-frame.

Linha Al A)  f

[MglII]2796  2796.35 0.6123
[MgII]2803  2803.53  0.3054

Tabela 6.4.: Parametros usados na determinacdo da coluna de densidade. 1) linha, 2) comprimento de
onda no vacuo, 3) forca do oscilador. Valores obtidos de Churchill & Vogt (2001).

Levando em conta que a coluna de densidade é importante no entendimento dos processos fisicos do
ISM e o IGM, o préximo passo € medir a columna de densidade das linhas de Mgl nas nossas amostras
de galdxias. Mas, como essas linhas sdo opticamente grossas (localizadas na parte plana da curva de
crescimento), nao € possivel medir a coluna de densidade diretamemte das suas larguras equivalentes.
Neste caso, uma alternativa € usar o método classico da razao do dubleto, similar as determinagdes feitas
por Weiner et al. (2009) e Rubin et al. (2010) nos seus trabalhos, a fim de aproximar a profundidade

optica e a columa de densidade.

A razao das larguras equivalentes de ambas linhas de Mgll(W,g97/Wago3) variam entre 1 e 2, para T entre
0 e infinito. No caso de absorvedores épticamente finos, a razdo Waeg7/Wagos = 2. Quando essa razdo
atinge o valor de 1, 7 tende a infinito. E nos casos em que a razdo das larguras equivalentes encontra-se
entre 1 e 2, a razdo € considera aproximadamente igual ao parAmetro: F(27g)/F(t9), com F sendo a

integral da transmitincia sobre a linha:

F(r) = f Oo(1 —exp (=tpe ™ ))dx (6.7)
0

A fim de encontrar os valores da profundidade dptica para cada galdxia, usamos a funcdo F(r) (Fi-
gura 6.10) e os valores da razdo das larguras equivalentes, os quais permitem encontrar um valor para
F(Q279)/F(1p). Algumas galdxias apresentaram valores de Wago7/Wasgos < 1, a essas galdxias foi itribuido

o valor minimo: F(2tg)/F(tg) = 1.12.

1.2 l.l4 l.I6 l.IS 2.0
F(2T)/F(T) or W2796/W2g03

Figura 6.10.: Curva de 7 vs. F(27g)/F(79).
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Uma vez que 19 € conhecido, a coluna de densidade pode ser determinada pela equacdo de Spitzer
(1968):

log(N) = 1og(W”) “log (M

5y oy ) —log(Af) +20.053 (cm™?), (6.8)

neste caso W, corresponde a largura equivalente das linhas: [MgII]2796 ou [MglI]2803, A é o cumpri-
mento de onda da linha, F € o valor obtido da integral da transmitancia sobre a linha (Equacdo 6.7), 7o é
a profundidade 6ptica da linha central (obtida da relacdo entre Wygo7/Waso3 = F(270)/F(t9) e 7),ef éa
for¢a do oscilador (Tabela 6.4).

Os parametros envolvidos na determinacio das colunas de densidade, assim como os valores obtidos
para as colunas de densidade de cada linha do dubleto de Mgllde cada galdxia, encontram-se registrados
na Tabela 6.5.

Tabela 6.5.: Larguras equivalentes e colunas de densidade do dubleto: [MgII]2796,2803

ID EWyos  EWages  (EWaros/EWage3)  F(270)/F(7o) T F(r)  log(N)ares  log(N)ago3
(A) (A) (cm™) (cm™2)
BPTO03 -1.10 -1.87 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.14 14.67
BPT09 -4.60 -3.44 1.34 1.34 1.99 0.98 14.29 14.46
BPT10 -3.82 -3.63 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.68 14.96
BPTI15 -3.25 -3.45 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.61 14.94
SDSS001009 -6.05 -5.31 1.14 1.14 7.56 1.56 14.79 15.03
SDSS004054 -11.12 -7.99 1.39 1.39 1.63 0.88 14.63 14.79
SDSS005527 -7.04 -6.81 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.95 15.23
SDSS015028 -4.41 -3.65 1.21 1.21 3.77 1.29 14.43 14.65
SDSS020356 -4.56 -4.63 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.76 15.07
SDSS032845 -3.92 -3.76 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.69 14.98
SDSS035733 -5.25 -4.44 1.18 1.18 4.56 1.38 14.56 14.79
SDSS040208 -7.01 -5.36 1.31 1.31 2.25 1.05 14.50 14.68
SDSS143417 -2.87 -2.89 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.56 14.86
SDSS210358 -5.74 -7.14 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.86 15.25
SDSS214500 -4.92 -3.91 1.26 1.26 2.81 1.16 14.40 14.60
SDSS231812 -0.71 -0.84 *1.12 1.12 10.00 1.66 13.95 14.32
SDSS232539 -3.29 -3.88 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.62 14.99
SDSS235347 -3.61 -4.30 *1.12 1.12 10.00 1.66 14.66 15.03

*Galdxias que apresentaram valores menores que I para a razdo das larguras equivalentes das linhas de MgII, e para as
quais foi atribuido o valor minimo de F(27¢)/F(y) = 1.12.

6.4.5. Razao de massa dos outflows

As estimativas de coluna de densidade do Mgl podem ser transformadas em coluna de densidade do
Hidrogénio. Usando uma razio de abundancia solar: log (Mg/H) = -4.4 (Weiner et al., 2009; Bradshaw
et al., 2013), e uma deplesdo do Mg nos graos de poeira de —1.2 dex, valor tipico para o ISM local
(Savage & Sembach, 1996; Weiner et al., 2009), obtemos um valor da coluna de densidade do Hidrogénio
de Ny = 1.3 x 102%m™2. Assim, foram determinadas as colunas de densidade do Hidrogénio para cada

galdxia (Tabela 6.6), seguindo a relagao:

Ny = 10Vvs1 x 10762 (6.9)
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A coluna de densidade do Hidrogénio, a velocidade e o tamanho do outflow, permitem estimar a razdo
tipica de massa do outflow. Mas a determinagdo dos tamanhos dos outflows nao é facil, pelo que uma
alternativa é usar o Petrosian radius (Rp). Este radio é definido em relag¢do ao radio r, o qual é medido
desde o centro de um objeto, como sendo a razdo do brilho superficial médio local e o brilho superfi-
cial médio contido dentro da regido de radio r (Blanton et al. 2001). Assim, é possivel definir o fluxo

Petrosian em qualquer banda como o fluxo dentro de certo numero Np de radio rp:

Nprp
Fp= f 2nr’ dr’ I(r), (6.10)
0

com I(r) sendo a intensidade. E dado um determinado fluxo Petrosian, podemos definir diferentes radios
r, por exemplo, 5y contendo 50% do fluxo Petrosian e rog contendo 90% do fluxo, entre outros. No
nosso caso, usamos o radio Petrosian: rsp, na banda r. Os valores para cada galdxia de nossas amostras

foram obtidos do levantamento do SDSS.

Assumindo que o outflow é uma casca fina esfericamente simétrica de raio R, a razdo de massa do outflow

pode ser determinada pela expressao:

NH R v
1020¢m=2 5 kpc 300 km s~

M =22 Mg yr™! 6.11)
onde Ny ¢é a coluna de densidade do Hidrogénio, v a velocidade do outflow e o parametro R neste caso

corresponde a rs.

Esta razdo de massa do outflow é considerada como sendo similar a SFR das galdxias, pois os ventos
alimentam a formacao estelar, a qual contribui para a ocorréncia de supernovas, que por sua vez geram
os outflows. Na Tabela 6.6 apresentamos os valores de rsg, das colunas de densidade do MglI e do H,

assim como da razdo de massa dos outflows das 18 galéxias.

6.5. Caracteristicas Wolf-Rayet

A partir dos aspeitos analizados na se¢do 6.1.3, sabemos que as estrelas Wolf-Rayet sdo importantes no
estudo da formagao estelar em galaxias e dos episodios starbursts, ja que as estrelas massivas dominam
os processos de feedback no ISM. As Wolf-Rayet sdo fontes de energia cinética e enriquecimento de
elementos quimicos do ISM, sendo progénitoras de SNe e candidatas a progé€nitoras de surtos de raios
gamma (Woosley & Bloom 2006), também fornecem uma indicativa de formacao estelar de alta massa
em galdxias (Schaerer & Vacca 1998).

A presenca de caracteristicas originadas por estrelas Wolf-Rayet nos espectros de galdxias proporcionam
importante informacdo sobre actividade de formacao estelar recente, ja que essas estrelas comecam a
aparecer apréximadamente 2x 10° yr ap6s um surto de formagio estelar e desaparecem apréximadamente
5 x 10% yr depois (Brinchmann et al. 2008).
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Tabela 6.6.: Razdes de massa dos outflows

ID S0 log(NMg”)b log(Ny) Taxa de massa do outflow
(kpc)  (cm™?) (cm™?) (Mg yr™")

BPTO3 3.79 14.48 20.10 13.99
BPTO09 3.84 14.38 20.00 10.38
BPT10 3.56 14.84 20.46 34.47
BPT15 3.54 14.81 20.43 31.97
SDSS001009 6.60 14.92 20.54 53.39
SDSS004054 6.27 14.72 20.34 18.21
SDSS005527 2.98 15.11 20.73 29.91
SDSS015028 3.96 14.55 20.17 20.24
SDSS020356 4.55 14.94 20.56 56.67
SDSS032845 3.79 14.86 20.48 53.80
SDSS035733 4.06 14.69 20.31 25.63
SDSS040208 3.29 14.60 20.22 16.82
SDSS143417 8.76 14.74 20.36 79.89
SDSS210358 4.07 15.10 20.72 101.30
SDSS214500 4.05 14.51 20.13 24.63
SDSS231812 7.29 14.18 19.80 22.26
SDSS232539 4.28 14.84 20.46 41.66
SDSS235347 4.57 14.89 20.51 49.95

a. r5o determinado no filtro r. Valores obtidos do Ievantamento do SDSS.
b. Logaritmo do valor médio da coluna de densidade do dubleto de MgII.

6.5.1. Galaxias Wolf-Rayet

Galéxias que apresentam as caracteristicas mencionadas anteriormente foram nomeadas “galdxias Wolf-
Rayet”, termo introduzido por Osterbrock & Cohen (1982). As galdxias Wolf-Rayet sdo identificadas
ao observar nos seus espectros integrados uma linha de emissao larga de Hell4686, a qual se considera
que € originada nos ventos estelares das estrelas WR. Outras caracteristicas adicionais sao: NIII4640,
CIII/IV4650, CIV5808, originadas em estrelas WN e WC.

Brinchmann et al. (2008) propdem um método para a identificagdo de caracteristicas Wolf-Rayet nos
espectros de galdxias. Este método consiste na identificacdo de dois “bumps” nos espectros opticos de

galdxias:

e Blue bump (4600 - 4680 A):
O blue bump esta principalmente composto por linhas de NIII, NIV, CIII/IVe a linha larga [Hell]4686.
Nesta regido as signaturas t&€m uma forte variacdo em apariencia, linhas de emissdo nebular (estrei-
tas) encontram-se superpostas ds caracteristicas WR (largas), pelo que a medida dos fluxos precisa

de especial cuidado.
o Red bump (5650 - 5800 A): Esta regidio é composta por linhas de NIIe Hel, principalmente.

O primeiro passo € a identificacdo dos dois bumps nos espectros das galdxias, calculando o excesso de
fluxo neles. Para isto s@o usados espectros com extracdo do continuo. No caso das nossas amostras de
galdxias, estes espectros foram obtidos dos resultados dos ajustes dos modelos SSPs, descritos na se¢do

3.3. Os ajustes foram feitos dando prioridade as regides onde se encontram localizados os bumps. A partir
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destes espectros foram selecionadas regides perto das caracteristicas WR, e como essas caracteristicas
sdo tipicamente fracas e dependentes a estimativa do continuo, antes de determinar os valores numéricos
dos excessos, uma identifica¢do visual foi feita (painéis superiores direiros nas Figuras 6.11, 6.12, 6.13,

6.13,6.17 e 6.18), como sugerido no método.

Para determinar o continuo, sdo selecionadas duas regides proximas ao bump, e o valor do continuo € a
suma dos fluxos nessas regides (Fyerr continuo)- 10g0, € determinado o fluxo do bump, o qual corresponde
a suma dos fluxos nesse intervalo (Fpgerr). Finalmente, o excesso de fluxo do bump € calculado pela

equagio:

€blue bump = Fherr — FHetr continuo (6.12)
O mesmo processo € aplicado ao red bump. Mas no geral o red bump é mais fraco que o blue bump, pelo
que neste trabalho focamos a nossa anélise s6 no blue bump.

Brinchmann et al. (2008), também propdem uma classificagdo para as galdxias que apresentam excesso

de fluxo no blue bump:

o (Classe 3: galaxias que possuem claras caracteristicas WR, tanto visualmente, como no excesso de

fluxo. A componente larga de Hell4686 e a linha NIII4640 sdo observadas nos seus espectros;

o Classe 2: galdxias nas que podem ser identificadas as caracteristicas WR, mas s6 depois da subs-

tracdo do continuo, pois t€m espectros ruidosos;

e Classe 1: galaxias com possiveis caracteristicas WR, mas seus espectros sdo muito afetados pelo
baixo S/N. Sao galdxias que apresentam a linha larga de Hell4686, mas ndo € possivel identificar

outras caracteristicas;
o Classe 0: galaxias sem caracteristicas WR identificaveis nos seus espectros.

Ap6s a identificdo das galdxias com presenca dos bumps, o seguinte passo € realizar o ajuste das linhas,
tanto nebulares como WR, através de ajustes Gaussianos, considerando as principais linhas de emissdo

nebular e caracteristicas WR:
e Linhas no Blue bump:
— Nebulares: [Felll]4659, [Felll]4669, [Hell]4686°, [Felll]4702, [ArIV]4711, [Hel]4714;

— Wolf-Rayet: NV, NIII, CIII/IV, [Hell]4686. O dubleto de NV ¢ ajustado usando uma unica
Gaussiana centrada em 4610 A. NIIIé centrada em 4640 A, enquanto que CIII/IVé centrada
em 4650 A.

e Linhas no Red bump:

— Nebulares: [NII]5755 e [Hel]5876;

As linhas de emissdo nebular de Hell ([Hell]4686 ou [Hell]1640) indicam a existéncia de fontes de radiagdo ionizante forte,
isto &, fotons com energias acima de 54 eV, correspondendo ao potencial de ionizagdo do He* (Schaerer et al., 2019). S6
estrelas com temperaturas efetivas muito altas, T, 2 80-100 kK, emitem quantidades considerdveis de f6tons ionizantes de
He*.
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— Wolf-Rayet: sdo consideradas trés caracteristicas centradas em 5696 A ¢5803,5815 A (du-
bleto).

Nas Figuras 6.11, 6.12, 6.13, 6.13, 6.17 e 6.18, podemos observar a presenca de caracteristicas Wolf-
Rayet, identificadas em 8 galdxias das nossas amostras de LBAs. Os valores dos excessos de fluxo no
blue bump e no red bump, assim como os fluxos envolvidos na sua determinacao e a classe a qual pertece
cada galdxia, encontram-se registrados na Tabela 6.7. E na Figura 6.19 apresentamos a relacio entre o
excesso de fluxo do blue bump (Figura 6.19a) e do red bump (Figura 6.19b), e o fluxo medido nas regides

de ambos bumps.
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Figura 6.11.: Caracteristicas Wolf-Rayet identificadas na galaxia SDSS005527. O panel superior es-
querdo corresponde a identificagdo do “blue bump” (regido azul) e do “red bump” (regido
vermelha) no espectro rest-frame da galdxia. Estas regides foram usadas na determinagdo
do fluxo de cada bump. As regides amarelas mostram os intervalos onde foi calculado o
continuo para ser usado na dererminagdo do excesso dos bumps. O panel superior direito
corresponde a imagem da galdxia, obtida do SDSS. Os painéis inferiores correspondem as
regides onde sdo observados os bumps no espectro da galdxia apds a sustracdo do continuo.
O panel esquerdo mostra o ajuste do “blue bump” e o panel direito mostra o ajuste feito
para o “red bump”. As linhas s6lidas pretas correspondem ao espectro, as linhas sélidas
vermelhas mostram os ajustes das caracteristicas Wolf-Rayet em ambos bumps, e as linhas

azuis mostram o ajuste para as linhas nebulares.
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Figura 6.12.: Idem Figura 6.11, para a galdxia SDSS015028.
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Figura 6.13.: Idem Figura 6.11, para a galdxia SDSS210358.
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Figura 6.14.: Idem Figura 6.11, para a galdxia HSTO03.
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Figura 6.15.: Idem Figura 6.11, para a galdxia BPT10.
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Figura 6.16.: Idem Figura 6.11, para a galdxia S09_I.
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Figura 6.17.: Idem Figura 6.11, para a galdxia SDSS020356.
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SDSS040208 ( z = 0.139291)

T — T
1.5 —— Continuum subtracted spectrum
mmm Blue bump region (Hell)
Continuum regions
Red bump region (C IV)

1.0f

0.5r

0.0

-0.5

—1.0f

Flux density (10~17 erg/s/cm2/A)

_1'57 ! Il !
5000 5250 5500
Rest-frame wavelenght (4)
1.0 d o oo o O N 1.00 i m el
e TBLS 8 R 2 2 515
¥ ESEE B EE 5 ) 5
= = = = = =
08 IR 0.75 ! g Lh
BEQ D @ i b | ks
o o0 ~ H N
| i | H o
| i H [

0.6

0.4

0.2

0.0 -0.25

Flux density (erg/s/cm?/A)
Flux density (erg/s/cm?/A)

—0.50

|
e
N}

-0.75

|
o
S

4550 4600 4650 4700 4750 5600 5650 5700 5750 5800 5850 5900 5950
Rest-frame wavelength (4) Rest-frame wavelength (4)

Figura 6.18.: Idem Figura 6.11, para a galdxia SDSS040208.

Tabela 6.7.: Medidas dos excessos de fluxo nos bumps das galdxias com caracteristicas Wolf-Rayet

ID F(Hell) FMHelD)consinuwm Blue excess F(CIV)  F(CIV)consimum Red excess Classe
BPT10 1.76 -0.24 2.00 2.51 1.75 0.76 2
HSTO3 2.24 -3.39 5.63 4.05 3.18 0.86 3
S09_1 5.11 0.32 4.80 1.84 1.84 0.002 2
SDSS005527 9.00 0.68 8.32 2.21 -0.86 3.06 3
SDSS015028 2.84 -0.60 3.44 -0.08 0.14 -0.22 3
SDSS020356 0.91 0.33 0.58 0.43 0.45 -0.03 2
SDSS040208 0.61 -0.84 1.45 0.67 1.24 -0.57 2
SDSS210358 32.70 8.26 24.50 1.94 2.16 -0.23 3

Observagdo: Todos os fluxos tém unidades de 1071° erg/s/cmz/;\.
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Figura 6.19.: Excesso de fluxo dos bumps versus os fluxos determinados nas regides de cada um deles: (a) blue

bump, (b) red bump.
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6.5.2. Numero de estrelas Wolf-Rayet

Existem varios métodos que permitem a determinacdo do numero de estrelas massivas presentes numa
regido de uma galdxia Wolf-Rayet, um deles € método padrio desenvolvido por Conti (1991), mas tam-
bém existem métodos que permitem determinar o numero de estrelas O e WR directamente do espectro

no optico (Vacca & Conti, 1992; Brinchmann et al., 2008).

Fernandes et al. (2004) apresentam um método para determinar o numero total de estrelas WR presentes
numa galdxia: Nwr = Nwce + Nwcr + Nwar. O método consiste em determinar o numero absoluto
de estrelas WR usando luminosidades tanto no blue bump (por exemplo, [Hell]4686), como no red
bump (por exemplo, [CIV]5808). A nossa amostra de galdxias Wolf-Rayet possue boas medidas das
caracteristicas WR presentes no blue bump, mas as caracteristicas presentes no red bump foram fracas,
fazendo com que na maioria dos casos a determinacdo do excesso nesta regido, assim como a medida de
fluxos e luminosidades das linhas que a compdem, nio sejam muito exatas, e porém pouco confiaveis
para a determinacdo de outros parametros. Por tanto, aqui usamos s6 a linha larga de [Hell]4686 que
tem uma contribuicdo forte ao blue bump e que permite a determinagdo do numero de estrelas WNL. A
partir do fluxo inteiro do blue bump (vide se¢@o 6.5.1, Tabela 6.7), nds separamos as linhas nebulares e
as contribui¢des das caracteristicas WR, e destas ultimas subtraimos a contribuicdo da componente de

[Helll4686. Assim, o numero de WNL pode ser obtido seguindo a equacao:

obs

L
N(WNL) = —Hella686 (6.13)
LHer14686

onde LZ’KSI 14686 ¢ a luminosidade total observada para a correspondente caracteristica espectral € L4636
¢ a luminosidade média para uma tnica estrela WNL, sendo que o valor adotado para este pardmetro é

Ligernasse = 1.6 £ 0.8 x 103 erg s71.

Brinchmann et al. (2008) também apresentam um método para determinar o nimero de estrelas WR
em relagdo as estrelas do tipo O. Neste método usamos o fluxo do blue bump, o qual é proporcional
ao numero de estrelas WR, e o fluxo da linha HB, que é quase proporcional ao numero de estrelas O.
Lembrando que as estrelas WR também t€m uma contribui¢do ao fluxo de HB. Por tanto, o numero
relativo de WR é dado por: N(WR)/N(O + WR). Asumindo aqui que a atenuacio por poeira de Hf e do
blue bump € a mesma, podemos asumir que a razao entre seus fluxos é aproximadamente independente

da atenuacgdo por poeira da galaxia.

No6s adotamos os dois métodos anteriormente descritos para determinar o numero de estrelas WR presen-

tes nas 8 galdxias Wolf-Rayet das nossas amostras, os resultados sdo apresentados na Tabela 6.8.

6.6. Analise e discussao

Neste capitulo foi verificada a ocorréncia de outflows em 18 LBAs das nossas amostras, eventos gerados
por supernovas e identificados através da absor¢do do dubleto de [MglI]2796,2803. Foram determinadas

as colunas de densidade, que permitem medir o numero de dtomos responsdveis pela absorcio, e obti-
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Tabela 6.8.: Numero de estrelas Wolf-Rayet presentes em cada galaxia

objectname N(WR)/N(WR + 0)* N(WNL)"
BPT10 0.014 2560.37
HSTO03 0.053 2734.13
S09_1 0.371 1025.68
SDSS005527 0.107 13475.35
SDSS015028 0.068 3079.60
SDSS020356 0.047 5144.10
SDSS040208 0.137 926.76
SDSS210358 0.252 20131.21

a. Numero de estrelas Wolf-Rayet em relacdo as
estrelas O (Brinchmann et al. 2008).

b. Numero de estrelas do tipo WNL (Fernandes
et al. 2004).

vemos os seguintes intervalos para cada uma das linhas do dubleto: log(N);796 = 13.95 - 14.95 cm2,

log(N)pg03 = 14.32 - 15.03 cm™2.

O numero de SNe foi determinado a partir da linha de [Fell]1.26um, com taxas entre 0.4 e 0.68 super-
novas por ano. Por sua vez, essas supernovas podem ter sido geradas por estrelas Wolf-Rayet, as quais
sendo objetos massivos, com M > 20 M, e temperaturas superficiais acima de 25000 K, tém tempos de
vida muito curtos, entre ~2 e 6 Myr (vide se¢do 6.1.3). A sua presenc¢a nas galdxias foi determinada por
meio da identificacdo de dois bumps: o blue bump em 4600 - 4680 A e o red bump em 5650 - 5800 A
(vide secdo 6.5.1). Foram identificadas estrelas Wolf-Rayet do tipo WNL nas galdxias, chegando a obter
valores de até ~ 2x 10* destas estrelas na galdxia SDSS210358. Pelo que podemos esperar que esses ob-
jetos experimentem fortes ventos e outflows. Os valores médios das velocidades dos outflows nas LBAs
estdo entre 91 e 333 km s™!, e as velocidades extremas entre 322 e 834 km s~!. Também foi determinada

a perda de massa devida aos outflows, obtendo-se valores entre 10.38 e 101.30 Mg yr~!.

6.6.1. Propriedades fisicas e consequéncias dos outflows

A perda de massa das galdxias estd diretamente associada a ocorréncia de outflows, e a quantidade de
gas contida nos outflows € importante devido a sua contribui¢do na evolug¢do do IGM. Nas Figuras 6.20a
e 6.20b, temos a relacdo entre a taxa de perda de massa das LBAs nas que foi identificada a ocor-
réncia de outflows, e a velocidade média e a velocidade extrema dos outflows, obtidas com o dubleto
[Mgll]2796,2803.

Podemos observar que a maioria das galdxias que apresentam altas velocidades também té€m altas taxas
de perda de massa, o que confirma a ideia de que os outflows sdo gerados em regides de alta formagéo
estelar, onde as estrelas massivas dio origem as SNe. Mas, por sua vez a perda de massa afeta a futura
taxa de formacdo estelar, assim, galdxias que experimentam frequentes surtos de formacao estelar véem

afetadas as suas SFRs.
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Figura 6.20.: (a) Velocidade média dos outflows vs. taxa de perda de massa. (b) Velocidade extrema dos

outflows vs. taxa de perda de massa.

A Figura 6.21 apresenta a relacio entre a velocidade média dos outflows e a SFR determinada a partir da
linha He, corregida pela absor¢do do continuo estelar e por poeira (sem incluir a corre¢do pelo fluxo fora
do slit). Considerando novamente que os outflows sdo originados em regides de alta formacao estelar, es-
peramos que para altos valores da velocidade a SFR seja alta. Mas, € observado que em alguns casos ape-
sar da velocidade ser alta, a SFR ndo € tdo alta, como acontece com as galdxias: SDSS032845 (Vyyerage =
321.9 km s™!, SFR(H®)uncorr = 2.35 M yr™1), SDSS210358 (Vaverage = 323.1 km s™!, SFR(H@)uncorr =
4.92 Mg yr~!), SDSS214500 (Vaverage = 308.1 km s™!, SFR(H@)uncorr = 5.39 Mo yr™'), e SDSS231812
(Vaverage = 332.9 km s™!, SFR(H®)uncorr = 7.20 Mg yr™). Mas isto é explicado no cendrio em que a

ocorréncia dos otuflows traz consigo uma alta perda de massa, nos casos dos objetos antes mencionados:
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53.8, 101.30, 24.63 e 22.26 M, yr~!, respectivamente; afetando assim a SFR total das galaxias.
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Figura 6.21.: Velocidade média dos outflows versus SFR(Ha). Ha ndo inclui correcio pelo fluxo fora do
slit.

A Figura 6.22 apresenta a relacdo da SFR por édrea, determinada na édrea do slit em que cada galédxia foi
observada, considerando um rectangulo de lado a = 0.9” (largura do slit para os bracos VIS e NIR) e
lado b = apertura usada na extracdo do espectro (vide se¢do 2.3.6), com as velocidades média (6.22a)
e extrema (6.22b) dos outflows. Como discutido nos pardgrafos anteriores, é esperado que as galdxias
que apresentam altas velocidades também tenham altas taxas de formacao estelar, mas a perda de massa
pode afetar significativamente a SFR. Levando isto em conta, assim como o comportamento observado
nas figuras, podemos explicar o fato de que nem todas as LBAs que possuem altas velocidades também
possuam altas SFR, pelo contrdrio, as nossas amostras ndo exibem uma tendéncia geral. Algunas dessas
galdxias, como: BPT03 e BPT09, apresentam altas taxas de formagao estelar, mas relativamente baixas
velocidades, o que significa que os outflows nao sio o suficientemente fortes como para originar uma

perda de massa tal, que afete altamente as suas SFRs. Por outro lado, a galdxia SDSS005527 possue

S FR(H®)uncorr
aredaglir

extrema (Voxreme = 695.3 km s71), apresenta uma perda de massa de ~ 30 Mg yr‘1 e uma SFR(Ha) ~

tanto uma alta SFR por drea ( = 2.61 My yr! kpc™?) como um alto valor da velocidade
20 My, yr~!; do que podemos esperar que a sua atividade de formacdo estelar em algum momento da

evolugdo desta galdxia ird parar.

A Figura 6.23a apresenta a correlacio entre a velocidade média dos outflows e a massa estelar obtida
do levantamento do SDSS. A maioria das LBAs que possuem altos valores da massa estelar, também
experimentam fortes outflows; mas por outro lado, também podemos observar que algumas das galdxias
que tém valores de M, menores possuem valores altos da velocidade dos outflows. O primeiro cené-
rio pode ser explicado se pensamos que a galdxia experimentou varios surtos de formacdo estelar até
hoje, e assim ja conta com um valor significativo de populagdes estelares, mas ainda conta também com
um bom reservatério de gis que permite que continue formando estrelas e gerando outflows, origina-

dos pelas estrelas massivas formadas nos novos episodios de formacdo de estrelas. O segundo cendrio
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Figura 6.22.: (a) Velocidade média dos outflows versus SFR por drea. (b) Velocidade extrema dos out-

flows versus SFR por drea. A taxa de formacdo estelar foi determinada a partir da linha
He, corregida pela absor¢@o do continuo estelar por meio do ajuste dos modelos SSPs, e
corregida por poeira com o decremento Balmer, mas néo incluf a correcdo pelo fluxo fora
do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS. A drea usada aqui é aquela ocupada pelos objetos
no brago VIS do slit, ja que a linha Ha encontra-se nesta regido dos espectros.

pode corresponder a galdxias experimentando recentes episddios de formacdo estelar, pelo que ainda

a sua massa estelar ndo é compardvel com o caso anterior, e esses processos de formacdo estelar es-

tao gerando estrelas massivas, responsaveis pelos outflows e os altos valores das suas velocidades, por
exemplo, as galdxias: SDSS032845, SDSS214500 e SDSS231812. Também podemos ver que as gala-
xias: SDSS020356, SDSS040208, SDSS232539, SDSS235347, BPT03, BPT09 e BPT10, apesar de ter

uma massa estelar menor que as trés galdxias anteriores, possuem velocidades relativamente altas e sdo
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objetos compactos, com R50, < 4 kpc.
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Figura 6.23.: Relacdo entre a velocidade média dos outflows e (a) a massa estelar obtida do levantamento
do SDSS, e (b) a taxa de supernovas, determinada através da linha [Fell]1.26um.

Estes dois cendrios também podem ser considerados ao explicar o comportamento das LBAs quando
comparamos a velocidade média dos outflows e a taxa de supernovas (Figura 6.23b), pois a tendencia é
que o numero de supernovas ¢ menor para aproximadamente 70% das galdxias com velocidades médias
altas. O que permite inferir que estas galdxias experimentaram fortes starbursts, formando grandes quan-
tidades de estrelas, entre essas as populacdes de estrelas massivas progénitoras das SNe, gerando fortes
outflows, pelo que encontramos velocidades altas. Mas, isso também gera uma alta perda de massa, oca-
sionando assim uma queda da SFR, e com isto uma diminui¢do da taxa de supernovas. Se lembramos
que muitas das LBAs estudadas aqui sdo galdxias post-starburs, como os objetos: BPT15, SDSS015028,
SDSS214500, SDSS231812 e SDSS235347 (vide se¢do 2.7.2), encontramos que apds um evento star-
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burst vem a fase post-starburs, mas o processo de formagao estelar pode persistir por um tempo durante

esta fase, sendo que as estrelas mais massivas (progénitoras das SNe) ja ndo sdo mais formadas, pois a

galdxia entra no periodo de quenching, fazendo com que a SNR diminua significativamente.

Galaxias Wolf-Rayet:
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Figura 6.24.: Identificagdo de galdxias WR no diagrama BPT-NII, para 29 LBAs. A regido formada pe-
los hexdgonos cinza correponde a ~ 53000 galdxias em z < 0.3 do levantamento do SDSS
(Tremonti et al. 2004). Os quadrados azuis correspondem as 269 LBAs em z < 0.3 identi-
ficadas no levantamento do SDSS. Quadrados laranja: 29 LBAs estudadas neste trabalho,
os dois AGNs e a galdxia S04_1 ndo foram incluidas (ver o texto para mais detalhes); a
galdxia SO1_2 ndo aparece no diagrama devido a que este objeto pussue um baixo valor de
log([NII]/Hea). Os hexdagonos de cor azul claro correspondem as galdxias WR classe 3, e os
tridngulos de cor magenta correspondem as galdxias WR classe 2, identificadas nas nossas
amostras de galdxias. Curva descontinua branca: ajuste para galaxias star-forming locais.
Curva sélida verde: ajuste para LBGs em z ~ 2.3 (Steidel et al. 2014). Curva pontilhada
preta: limite entre galaxias star-forming/composite e AGNs (Kewley et al. 2001).

A Figura 6.24 apresenta o diagrama BPT-NII para 29 galdxias de nossas amostras, os dois AGNs:
SDSS001054 e SDSS005439, ndo foram incluidos, também ndo foi incluida a galdxia SO4_1, porque

ndo obtivemos uma medida confiavel da linha HB. Sabemos que € esperado que as estrelas WR por sua

naturesa estejam presentes em ambientes com alta metalicidade, mas isso nem sempre acontece. Po-

demos observar nesse diagrama que a localizacdo das galdxias WR de classe 3 (hexdgonos azul claro),

possuem uma metalicidade mais alta que aquelas de classe 2 (tridngulos magenta). O que permite infe-

rir que as galdxias com uma maior contribuicio de estrelas WR possuem realmente uma metalicidade
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maior, e que as estrelas WR t€m uma contribuicdo fundamental no enriquecimento em metais total da

galaxia.

6.6.2. Numero de estrelas WR vs. Metalicidade

Brinchmann et al. (2008) baseado em trabalhos prévios, afirma que os modelos de formagao de estrelas
WR prevéem que o niimero destas estrelas incrementa quando a metalicidade incrementa, devido em
parte a forte dependencia da metalicidade com os ventos estelares (por exemplo, Meynet 1999); além
disso, a partir dos seus resultados os autores afirmam que quando a metalicidade diminui, o ndmero de
estrelas WR diminui se comparado com o nimero de estrelas O: N(WR)/N(O).

Meynet et al. (2008) a partir de modelos de evolugdo de estrelas de alta massa que apresentam perda de
massa e rotagdo, realizaram uma andlise da variacdo da taxa de SNe com a metalicidade (ver Figura 4
deste trabalho). Considerando todos os modelos para estrelas WNE ou WC/WO concluiram que a SNR
aumenta com a metalicidade, devido a que em alta metalicidade a massa inicial minima para estrelas na
fase final de suas vidas, como as WNE ou WC/WO, é menor do que em baixas metalicidades, o que
facilita a formag@o de um nimero maior deste tipo de estrelas em regides de alta metalicidade.

Este comportamento do incremento das estrelas WR com o incremento da metalicidade, pode ser obser-
vado nas LBAs em que foram identificadas caracteristicas Wolf-Rayet. Na Figura 6.25 apresentamos a
comparacdo entre o numero de estrelas WR em relacdo ao numero de estrelas O, e a abundancia obtida
pelo método N2, isto porque para trés destas galdxias ndo foi possivel determinar a abundancia pelo
método direto. Os nossos resultados confirmam a hipotese anteriormente mencionada, ja que podemos

ver que a tendencia é que quando a abundancia aumenta o numero de WR aumenta também.
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Figura 6.25.: Numero de estrelas WR em relagdo as estrelas O: N(WR) / N(WR + O), versus a metali-
cidade determinada pelo método N2, para as 8 LBAs nas que foram identificadas caracte-
risticas Wolf-Rayet. Os tridngulos vermelos correspondem as estrelas WR da classe 2, e os
hexdgonos azuis correspondem as galdxias WR da classe 3.






7 Discussao geral

A partir dos espectros observados com o X-Shooter das 31 LBAs, e apds o tratamento e processamento
dos dados, pasando pela extragcao dos espectros, a compensacao da diferenca de fluxo entre os trés bracos:
UVB, VIS e NIR, a correcdo por absorcio teldria através do sofware Molecfit, a correcio pela absor¢do
do continuo estelar baseada nos ajustes dos modelos SSPs, a correcdo pela extingdo da Via Lactea,
assim como a corre¢do pela extingdo por poeira nos casos em que foi necessdria; foram determinadas e

analisadas propriedades fisicas dos objetos, tais como:

e Caracteristicas de galaxias starburst e post-starburst:
As galédxias estudadas sdo sistemas starburst, objetos que estdo experimentando um forte peri-
odo de formagdo estelar. Mas alguns dos espectros apresentam caracteristicas de galdxias post-
starburst. Este tipo de galdxias sdo dominadas por estrelas massivas (M > 10Mg), sendo estre-
las do tipo O, B e A. A presenca de estrelas massivas € de grande importancia, ja que devido a
seus curtos tempos de vida, em seus tltimos estagios de evolucdo possivelmente terminem como
progenitoras de SNe, que por sua vez contribuem a geracdo de outflows. Além disso, a sua ati-
vidade estelar propria também gera ventos estelares, eventos que contribuem no enriquecimento
do ISM e o IGM. Por outro lado, quando os outflows atigem grandes velocidades contribuem a
perda de massa das galdxias, afetando assim as suas SFRs. Outro fator importante das galdxias
post-starburst € que ap6s o starburst, todos os processos consequentes, como a perda de massa
da galédxia por conta das SNe e a queima do seu reservatério de gés, transformando-o em estrelas,
vem uma fase de diminui¢ao gradual da formacao estelar até chegar ao quenching, tornando-as em
galdxias quiescent, condi¢do que as localiza no green valley. Desta maneira, seu estudo ajuda a

entender a passagem das galdxias da sequéncia azul a sequéncia vermelha.

Foram identificadas 16 galdxias com caracteristicas post-starburst (vide se¢do 2.7.2). Mas estas
galdxias ndo chegaram ao estagio quenching, sendo que a formacao estelar delas comecou de novo
depois da fase post-starburst. Galdxias, como o objeto SDSS210358, por exemplo, sdo sistemas
tanto starburst como post-starburst; galaxias que experimentaram dois surtos de formacao estelar,
o primeiro acontecendo hd alguns Myr, identificado pela emissdo da linha He, ji que esta linha
mede SFRs numa escala de tempo de ~ 10 Myr; e o segundo surto tendo lugar ha algumas de-

zenas ou centenas de Myr, identificado pelo continuo no UV e no IR, numa escala de tempo de

209
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< 100 Myr. Esta galdxia apresenta uma SFR(Ha) ~ 24 My /yr e SFR(Ha + 22um) ~ 139 Mg /yr.

Idades, metalicidades, tamanhos e massas:

A partir dos ajustes de linhas por meio de perfis Gaussianos, foram determinados os fluxos das
diferentes linhas identificadas nos espectros das LBAs. Algumas das linhas encontradas, princi-
palmente Ha, HB e Hy, apresentaram fortes absor¢des atribuidas ao continuo estelar, estas absor-
¢oes sofridas pelas linhas foram corregidas com base a ajustes de modelos SSPs, o que permitiu
a determinacdo da absorcdo e a redeterminagdo dos fluxos; além de permitir a determinagdo das
idades, massas estelares e metalicidades das galdxias.

Encontramos que as populacdes estelares t€ém idades desde 1 Myr até 10 Gyr. Mas, lembrando que
a maioria dos parametros fisicos determinados aqui correspondem a luz contida nas regides de ex-
tracdo dos espectros observados com o X-Shooter, e que as idades e massas estelares determinadas
através dos modelos SSPs correspondem aos resultados de ajustes realizados em uma regido rela-
tivamente pequena dos espectros, entre 3500 A e 6780 A, foram consideradas as idades das popu-
lagdes estelares mencionadas anteriormente, mas para as massas estelares decidimos usar aquelas
determinadas pelo levantamento do SDSS, com valores no intervalo 9.27 < log (M) < 10.91 Mg,
com exce¢do da galaxia SO1_2, que apresenta um valor muito baixo quando comparado com o
resto da amostra, log (M..) = 6.96 M.

As LBAs sdo sistemas muito compactos, mas algumas delas s@o sistemas em fusdo, com morfolo-
gias estendidas. Os seus tamanhos foram determinados através do Petrosian Radius, obtido pelo
SDSS no filtro r (R50,); obtendo-se um valor médio para as duas amostras de LBAs de R50, ~ 3.4
kpc. Mas, cabe resaltar que para alguns dos sistemas em fusdo a medida deste parametro para al-
guma das componentes pode ter sido superestimado, devido a contribui¢ido da outra componente;
como no caso do sistema S04, para o qual foi encontrado que o R50 da componente S04_2 nido
é confidvel. Por outro lado, obtivemos massas dindmicas determinadas a partir dos raios R50 nos
cinco filtros do SDSS; mas considerando somente os resultados obtidos no filtro r, temos valores
de log My, (r) entre 9.25 ¢ 11.00 Mo.

Extincao por poeira:

A determinagdo de E(B — V)45 das LBAs foi baseado nas razdes de linhas: Paa/Ha e Ha/Hp; e
foram considerados trés cendrios na analise dos valores obtidos, explicados na se¢do 4.4.1. No pri-
meiro cendrio as linhas de emissdo sofrem absorcdes devido a uma camada de poeira homogénea
posicionada na frente do gds ionizado; no segundo cendrio a emissao atravessa poeira aglutinada
que se encontra entre o gas e o observador, fazendo com que algumas linhas sofram fortes absor-
coes, e aquelas originadas pela radiacdo que consegue passar por um caminho com um numero
menor de aglomerados de poeira sejam menos afetadas; ja o terceiro cendrio considera que o
gds e a poeria se encontram misturados homogéneamente na regido de emissdo, o que faz que as
camadas mais externas sejam menos afetadas pela extingdo. Estes trés cendrios facilitam o en-
tendimento do comportamento dos resultados do excesso de cor das LBAs, ja que encontramos
que as amostras ndo exibem uma tendéncia geral, mas apresentam um comportamento similar ao
encontrado por Calzetti et al. 1996 para 13 regides starburst centrais de galdxias em z < 0.032,

que se encaixa aos cendrios anteriormente mencionados. Na Figura 7.1 encontramos os resula-
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dos do pardmetro E(B — V)44 obtido a partir das razoes Paa/Ha e Ha/HB para as LBAs (Figura
7.1a), e a partir das razdes PaS/Bry e Ha/HB, para as regides starburst estudadas por Calzetti
et al. 1996 (Figura 7.1b). A comparacdo entre estes resultados pode ser feita se consideramos
E(B = V)paa/Ha = E(B = V)pap/Bry, jd que a ndo foi possivel usar a razdo PaB/Bry devido a que a

linha Bry s6 foi identificada em duas galdxias das nossas amostras.
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Figura 7.1.: Comparagdes entre: (a) valores de E(B — V)44 obtidos a partir das razdes Paa/Ha e Ha/Hp,
para as LBAs estudadas neste trabalho; e (b) E(B— V)4, obtidos a partir das razdes Paa/Bry
e Ha/HB, determinados para regides starburst centrais de 13 galdxias em z < 0.032, por

Calzetti et al. 1996.

o Taxa de formacio estelar (SFR) e taxa de formacao estelar especifica (sSSFR):
A taxa de formacdo estelar foi determinada por meio de 4 estimativas: através das linhas de emis-
sdo Ha e Paq, e do continuo FUV e MIR (Ha + 22um), vide secdo 4.2. Na Tabela 7.1 encontramos
os intervalos dos resultados obtidos para as diferentes SFRs, onde podemos observar que as gala-

xias das nossas amostras de LBAs possuem altas taxas de formacao estelar, chegando a valores de

até ~ 139 Mg yr~!.

Também obtivemos a taxa de formacdo estelar por drea, determinada em duas fases. Primeiro
usando a determinacdo de SFR(Ha) sem considerar a correcdo da linha pelo fluxo fora do slit do
X-Shooter e da fibra do SDSS, e usando a drea do slit ocupada por cada galédxia, calculada com base
nas aberturas usadas na extracdo dos espectros e a largura do slit no VIS (9 arcsec). A segunda
determinacdo foi feita usando o fluxo da linha corregida pelo fluxo fora do s/it, e usando uma area
total determinada com o raio R50,. No caso 1 encontramos: 0.06 < S FR(H),ncorr/areag; <
2.61 Mg yr~! kpc™2, e no caso 2: 0.03 < S FR(H®)copr/areda < 1.57 Mg yr=" kpe ™.

O fato de ter obtivo valores maiores para a SFR por drea sem corre¢do pelo fluxo fora do slit,
pode ser explicado se consideramos que o slit foi posicionado na regido starburs das galéxias, e ao
realizar a corre¢do do fluxo é considerado que a formacao estelar € homogénea na galéxia toda, o
que ndo é verdade, pode acontecer que na regido da galdxia que estd fora do slit a taxa de formacao
estelar seja nula (S FR = 0), ou que esteja obscurecida (S FR > 0), pelo que a SFR corre o risgo

de ser superestimada.
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Tabela 7.1.: Intervalos das taxas de formacdo estelar obtidas pelas diferentes estimativas

SFR(H®)inicial SFR(Ha)cnrn*gida SFR(Paa)inicial SFR(Pa‘l)wn‘Rgidu SFR(Ha + 22um)inicia  SFR(Har + 22/””)wrn*grda SFR(FUV)
(Mo /yr) (Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr) (Mo/yr)
0.13 - 20.87 0.31-44.33 0.45 - 25.96 2.23-119.22 0.13-119.68 0.23 - 138.70 0.08 - 48.70

Observacoes:

As estimativas iniciais das SFRs nao incluem a correc@o das linhas pelo fluxo fora do slit do X-Shooter e da fibra do SDSS (vide se¢do 4.2).

Enquanto a taxa de formacao estelar especifica: sSFR = SFR/M,, foi determinada usando a massa
estelar obtida do levantamento do SDSS e a SFR(He), com He corregida pela absor¢do do con-
tinuo estelar e por poeira, assim como pelo fluxo fora do s/it. E obtivemos os seguintes valores:
~7.47 < log (sSFR) < —10.88 yr~!.

Encontramos que as LBAs com altas massas estelares (M.), t€m baixas sSFR (Figura 7.2a); re-
sultados semelhantes aos encontrados por Kaasinen et al. (2018), para sua amostra de galdxias
star-forming em baixo redshift (z < 0.3), que apresentam baixas sSFR para altos valores de M.
ao serem comparados com galadxias em z > 1.5, indicando uma baixa frac¢do de estrelas jovens a
velhas, ou baixa densidade da taxa de formacao estelar.

Kaasinen et al. (2018) também encontraram que o parametro de ioniza¢io tem uma forte variagao
com a sSFR, e uma dependencia fraca com a massa estelar (M..); encontrando para valores altos
do pardmetro de ionizac¢do baixos valores de M,. Comportamentos que também sao observados

na nossa amostra de LBAs, Figura 7.2b e 7.2c, respectivamente.

Densidade Electronica:

A densidade electronica pode ser estimada usando dois dubletos presentes no optico (rest-frame):
[OI1]3726,3729 e [SI1]6716,6731. N6s determinamos 7. usando dois métodos, o primeiro proposto
por Proxauf et al. (2014) com o dubleto de SII, e o segundo proposto por Sanders et al. (2016),
baseado em ambos dubletos (OII, SII). Para o uso deste tltimo método, determinamos a média de
R: [SH]6717/[SII]6731 = 1.22 e [OI1]3729/[O1]3726 = 1.23, correspondendo a 7. (SII) = 183cm™3
e ne(OIl) = 171cm™3, respectivamente. Sanders et al. (2016), encontraram para galdxias em z ~ 2.3
uma média das razdes: [SI[]6717/[SI]6731 = 1.13 e [OII]3729/[OII]3726 = 1.18, correspondendo
a ne(SII) = 290cm™3 e n.(OIl) = 225cm™3, respectivamente. A densidade electrdnica tipica que
derivamos para as LBAs & n(SII) = 245cm™, que é similar aquela densidade para galaxias em
alto redshift inferida por Steidel et al. 2014, para galdxias em z ~ 2.3, com [OII]3729/[OI1]3726 =
1.16 € ne(OII) = 243cm .

Mas, na determinacio das abundéincias quimicas escolhemos a estimativa de n, através do dubleto
de SII e o método de Proxauf et al. (2014), devido a que € muito mais facil separar as linhas
do dubleto de [SII] do que as linhas do dubleto de [OII]; e obtivemos um valor médio de n. =
215 em™.

Abundancias quimicas:

Existem varios métodos de determinagdo de abundancias, mas o mais exato é o “método direto”,
usado principalmente em baixo redshift, isto devido a que este método é dependente da determi-
nacdo da densidade eletronica (n.) e da temperatura electronica (T,), sendo que esta tltima que
pode ser determinada a partir de [OIII], precisa da deteccao da linha de emissao fraca [OIII]4363,

que geralmente ndo é detetada em espectros de galdxias em alto redshift. Esta € a razdo pela que
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Figura 7.2.: Comparagdo entre sSFR e, (a) Massa estelar obtida do SDSS, (b) parimetro de ionizag¢do
(g). (¢) Parametro de ionizacdo versus Massa estelar obtida do SDSS.

existem métodos alternativos para a determinacido da abundancia em alto redshift, através dos “mé-
todos de linhas fortes”, que usam diferentes razdes de linhas de emissdo forte: [NII], [OII], [OIII],
[SII], [SII] e linhas de Balmer (vide secdo 5.4.2).

Ainda ndo é bem conhecido se as determinacdes de abundancias quimicas pelos métodos de linhas
fortes sdo comparaveis com as abundancias determinadas para objetos em baixo redshift, inclusive
usando o mesmo diagnostico de determinagdo. Mas, Steidel et al. (2014) mostraram que a cali-
bragdo pelo método O3N2 tem uma melhor correlagdo com o método direto para sua amostra de
galaxias em z ~ 2.3. Os resultados dessa anélise encontram-se na Figura 7.3 (panéis superiores), e
sdo comparados com os nossos resultados das LBAs (painéis inferiores), podendo-se observar que
as abundancias determinadas para as LBAs t&€m um comportamento semelhante aquelas dertermi-

nadas para as LBGs.

Antes da determinagdo das abundancias das LBAs pelos diferentes métodos, foram determina-
das duas temperaturas electronicas: T.(OIIl) e T.(OII) (secdo 5.4.1), e obtivemos valores para
T.(OII) =~ 9300 — 18000 K, e para T.(OIl) ~ 9000 — 14900 K. E a partir de T, foram determi-
nadas as abundancias pelo método direto para 15 LBAs nas que a linha [OIII]4363 foi detetada, e
encontramos valores da abundancia no intervalo ~ 8.0 — 8.6, com excecdo da galaxia SO1_2 que

apresenta uma abundéncia de ~ 7.5. Estas abundancias foram comparadas com as abundancias
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Figura 7.3.: Comparagdo entre as abundancias determinadas pelo método direito e as abundéancias de-

terminadas pelos métodos de linhas fortes: N2 e O3N2, para as galdxias em alto redshift
(z ~ 2) de Steidel et al. (2014) (paineis superiores), e para as amostras de LBAs em z < 0.3
estudadas neste trabalho (paineis inferiores, idem Figura 5.7).

obtidas pelos métodos de linhas fortes: N2 e O3N2 (Figura 5.7), ambos com valores das abundan-
cias no intervalo ~ 8.0 — 8.9, e com valores para SO1_2 de ~ 7.4 e 7.7, respectivamente. Dessa
comparagdo vemos que existe uma dispersao entre esses métodos de linhas fortes e o método di-
reto, parece que os métodos N2 e O3N2 superestimam as abundéncias, o que pode ser atribuido
aqueles objetos que possuem um alto valor médio de N/O, fazendo com que N2 aumente e O3N2
diminua artificialmente, gerando um aumento de O/H. Mas, para os demais objetos estes métodos
de linhas fortes, em geral, correlacionam bem com o método direto.

E bem sabido que existe uma importante correlagdo entre o Nitrogénio e o Oxigénio. A dupla
natureza da producdo do Nitrogénio (ver a explica¢do na introducio do Capitulo 5), se reflete no
comportamento da razdo N/O em funcdo de O/H para regides HII locais, onde N/O permanece
constante para baixos valores da abundancia O/H (< 8.5), mas aumenta rapidamente com o au-
mento da abundancia de Oxigénio em valores altos de O/H (Figura 5.20). Mas, a relacdo precisa
entre estas duas razdes ainda é tema de discussao, pois medidas confidveis sdo derivadas da tem-
peratura electronica. Nos apresentamos duas explicagdes para o excesso de N/O, a primeira € a
presenca de estrelas WR, as quais contribuem no enriquecimento do ISM e incrementam a abun-

dancia de N em uma escala de tempo curta, menor que a escala de tempo do enriquecimento por
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SNe; a segunda explicacdo é baseada na acregdo de gas de baixa metalicidade, o que faz com que

N/O apareca falsamente alto para o O/H resultante.

Surgiu um possivel problema na determinagdo das abundéncias pelo método direto na nossa amos-
tra de LBAs, pois foi encontrada evidéncia de poluicdo da linha [OIII]4363 devido a linha [Fell]4360
nos espectros das galaxias: BPT15, HST03, SDSS015028 e SDSS231812 (hexdgonos vermelhos
nos painéis inferiores da Figura 7.3). E sendo que essa linha de OIII € crucial para a aplica¢do do
método direto, é necessdrio tomar cuidado ao usar esta linha com este diagnostico, principalmente
para metalicidades altas (12 + log(O/H) > 8.3).

Também encontramos ao analisar a razdo de [OI]/[OII], que os valores sdo altos. Segundo Na-
kajima & Ouchi (2014), existem cinco pardmetros fisicos nebulares que modificam esta razdo: a
forma espectral da fonte ionizante, a temperatura do gas, a metalicidade, o parametro de ioniza-
cdo, e a densidade do gés. Se a fonte inonizante tem a contribui¢do de um AGN, as linhas de
alta ionizacdo sdo muito mais fortes que as linhas de baixa ionizacdo. Mas as nossas amostras
de LBAs ndo possuem uma contribui¢do significante da contaminacdo de um AGN, pelo que as
diferencas na fonte ionizante ndo altera significativamente a razdo [OIII]/[OII]. Por outro lado, a
temperatura do gis muda a emissividade de [OIII] e [OII], e essa temperatura é determinada pela
metalicidade. Assim, a metalicidade, o pardmetro de ionizagdo e a densidade do gés, sdo conside-
rados como parametros chave que mudam a razao [OII]/[OII]. Como explicado na secdo 5.4.4, as
LBAs apresentam um incremento do indice O32 com o pardmetro de ionizacio, € uma diminui¢ao
com a metalicidade. E por sua vez, o pardmetro de ionizagdo também diminui com o aumento
da metalicidade. Comportamento similar ao observado por Nakajima & Ouchi (2014) para sua

amostra de LBGs.

Outro importante ponto estudado neste trabalho € a ocorréncia de offsets nos diagramas BPT-NII,
comportamento observado tanto nas LBAs como nas LBGs (Figuras 2.2 e 5.18). Este tépico tem
sido estudado hé algum tempo por vérios autores, Overzier et al. (2009), por exemplo, encontraram
que o offset é gerado em ambas razdes: [NII]6584/Ha e [OIII]5007/HB. Nesta tese, nds encontra-
mos as razdes fisicas que explicam esses offsets.

Entender a natureza destes offsets € importante no sentido de que as abundancias do gds dependem
da interpretag@o das razdes de linhas de emissdo envolvidas. Especialmente em alto redshift, va-
rios autores descobriram que os offsets sdo maiores e ndo podem ser explicados s6 pelo aumento
do parametro de ionizacdo e densidades, e mostraram que frequentemente existe um aumento na
razdo N/O e/ou do pardmetro de ionizagdo, isso quando comparadas com galaxias locais na mesma
abundancia de Oxigénio. Mas, esse mesmo comportamento é observado em algumas populacdes
de galdxias em baixo redshift (Kewley et al., 2001; Brinchmann et al., 2008), como € o caso das
LBAs (Hoopes et al., 2007; Overzier et al., 2008, 2009). Por outro lado, em alto redshift, para po-
der explicar completamente os offsets, surge a necessidade de um espectro de ioniza¢do mais duro.
Todas estas hipdteses na explicacdo dos offsets no diagrama BPT para galdxias em alto redshift,
também nos permite concluir que a sua origem para populacdes de galdxias em baixo redshift,
como as LBAs, € amesma: deslocamentos nas razdes envolvidas ([NII]6584/Ha e [OIII]5007/HpB),

aumento do parametro de ionizagdo (g) e densidades, aumento na razdo N/O.
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o Estrelas Wolf-Rayet (WR):

A presenca de estrelas WR nas galdxias € importante no sentido delas ser progénitoras de SNe, res-
ponsdveis pela geracdo de ventos e outflows, o que implica uma contribui¢do ao enriquecimento
do ISM e o0 IGM, assim como a perda de massa das galdxias. Além disso, as WRs ao possuir tem-
pos de vida curtos sdo consideradas fortes tracadores de atividade de formacao estelar recente nas
galéxias, estas estrelas comegam a aparecer ~ 2 X 10°yr depois de um surto de formacao estelar, e
desaparecem entre os seguintes 5 x 10%yr.

Nos identificamos as galdxias que possuem estrelas WR através do ajuste das suas caracteristi-
cas, tanto no blue bump como no red bump (vide secdo 6.5), determinando também o excesso de
fluxo nestas regides. Finalmente, identificamos 8 LBAs como sendo galdxias Wolf-Rayet, entre
classe 2 e 3, para as quais foi possivel determinar o numero de estrelas WR, por meio de dois
métodos. O primeiro método consiste em determinar o numero de WR em relacdo as estrelas O:
N(WR)/N(WR+0) (Brinchmann et al. 2008), e obtivemos valores desta razao entre 0.14 ¢ 0.371.
O segundo método consiste na determinagdo do numero total de estrelas WR, através da identifi-
cacdo dos diferentes tipos de estrelas WR presentes nas galdxias: Nwr = Nwce + Nwer + Nwnr
(Fernandes et al. 2004). Porém, nossa amostra de galdxias WR possue boas medidas das caracte-
risticas WR no blue bump, mas aquelas localizadas no red bump ndo foram confidveis, ja que foram
fracas; por tanto, s6 usamos a linha larga [Hell]4686 que aparece com uma contribuicio forte ao
blue bump, e que permite determinar o numero de estrelas Wolf-Rayet do tipo tardio (WNL, late).
Dessa maneira, para as LBAs foram identificadas WNL, as quais possuem uma quantidade signi-
ficativa de Hidrogénio na suas superficies, obtendo-se valores de até ~ 2 x 10* WNL na galdxia
SDSS210358. E encontramos que a abundancia de estrelas WR é dependente da abundancia de
Oxigénio da galaxia, assim como da intensidade da formacéo estelar; reafirmando as previsoes dos
modelos de formagdo de estrelas WR (Brinchmann et al. 2008), que prevéem que o numero des-
tas estrelas incrementa com a metalicidade, galdxias com metalicidades altas tendem a ter maior
numero de estrelas WR; por outro lado, quando a metalicidade diminui, o numero de estrelas WR

também diminui em comparacdo com o numero de estrelas O.

Outflows por SNe:

Similar ao procedimento de Rubin et al. (2011) na andlise dos outflows para uma galdxia starburst
em z = 0.69, nés implementamos um processo de identificacdo das galdxias que estdo experimen-
tando a ocorréncia de outflows, e de determinacdo das velocidades médias e extremas, por meio
da absorcdo dos lados azuis (blueshifted) do dubleto de [Mgll]2796,2803. Esta absorcio exibe
um perfil P-Cygni, o qual possue tanto uma absorcdo como uma emissio, indicando que existe
um envelope gasoso que estd se expandindo longe da estrela, e que permite determinar também
a coluna de densidade do dubleto. Foram identificadas 18 galdxias da amostra de LBAs (Figuras
6.5,6.6¢e6.7).

Segundo Weiner et al. (2009) no seu estudo sobre outflows em galédxias star-forming em z = 1.4,
os ventos galacticos sdo os primeiros suspeitos do enriquecimento do IGM. A deteccido de metais
no IGM e gis intra-aglomerados revelam que parte deste gds provéem das galdxias. E os detalhes
deste processo sao dificeis de modelar, e é necessdrio considerar diferentes causas do escape de

gds e metais em funcido da massa das galdxias. Alguns autores favorecem o escape do gés a partir
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de pocos de potencial de pequenas galédxias e halos escuros (Larson, 1974; Dekel & Silk, 1986), e
outros sugerem que a dinamica do ISM e a acrecdo de gas frio dentro do vento, sdo mais importan-
tes que a profundidade do potencial (De Young & Heckman, 1994; Strickland & Stevens, 2000).
No6s estudamos a ocorréncia de outflows nas LBAs, a fim de comparar as velocidades médias e
extremas experimentadas pelas galaxias, e tentar explicar assim a perda de massa das mesmas, e a
contribui¢do no enriquecimento do ISM e o IGM, e como as suas SFR sdo afetadas com a perda
de massa. Assim, como as responsaveis pela geracdo destes outflows, sendo as SNe as principais
fontes destes eventos; também as estrelas massivas, como as WR, cujos ventos estelares jogam

metais no ISM, além de ser progénitoras das SNe.

Os seguintes sdo os principais resultados:
- Velocidades médias: 91 < Mypeq < 333 km s~! (vide Tabela 6.3);
— Velocidades extremas: 322 < M,,, < 834 km s~! (vide Tabela 6.3);

— Valores médios para as colunas de densidade das duas linhas do dubleto: log(N)279¢ = 14.6
cm™2 e log(N)agos = 14.9 cm™2 (vide Tabela 6.5);

— Taxas de perda de massa pelos outflows: 10.38 < Merq, < 101.30 Mg yr~! (vide Tabela
6.6);

— A taxa de supernovas (SNR) foi determinada através da linha [Fell]1.2567um, e os valores

obtidos foram de até 0.68 yr~!.

Podemos observar que as LBAs que apresentam evidéncia da ocorréncia de outflow chegam a
atingir valores altos das velocidades, com altas taxas de perda de massa, consideradas responsdveis
pela contribui¢do no enriquecimento em metais do ISM e do IGM. Além disso, a presenca de
estrelas WR (vide se¢do 6.5.1), confirma a hip6tese de que as SNe sdo as principais responsdveis da
geracgdo destes outflows. Como caso mais representativo da nossa amostra de LBAs com evidéncia
de outflows, temos a galaxia SDSS210358, a qual possue os valores mais altos da velocidade
extrema (833.65 km s™') e da perda de massa (101.30 Mg yr‘1 ), assim como o maior numero de
estrelas WNL (~ 2 x 10%). E interessante notar que a taxa de perda de massa é muito semelhante 2
da SFR, implicando que, para sustentar esta SFR, a galdxia deve estar constantemente recebendo
gds novo. No entanto, € mais provdvel que o starburst nesta galdxia termine assim que tenha
esgotado o suprimento atual de gis, que presumivelmente se originou de uma fusdo. Espera-se
que isto seja diferente se comparado a alto redshift, onde as galaxias podem sustentar altas SFRs e

altas taxas de outflows por periodos muito longos, devido a continua acrecio de gas do IGM.






8 Conclusoes

Nés apresentamos os resultados do estudo das propriedades fisicas de uma amostra de LBAs, baseados
na andlise de espectros de 31 galdxias, obtidos com o espectrografo X-Shooter instalado no VLT. As
amostras de galdxias foram selecionadas para ser boas andlogas locais das LBGs em alto redshift. Este
estudo € o primeiro estudo espectroscopico detalhado realizado sobre este tipo de galdxias. Em com-
paragdo com os espectros do SDSS que estavam disponiveis anteriormente, os espectros do X-Shooter
oferecem: (1) maior S/N, que é importante para detectar as linhas mais fracas sensiveis a temperatura
como [OIII]4363, [NII]5755 e [OI1]7320,7330; (2) alta resolugdo espectral, que é importante para a me-
di¢do de dubletos de linha e caracteristicas de outflows no dubleto de [Mgll]2796,2803; e (3) cobertura
espectral no NIR, que é importante para a detec¢do de linhas das séries Paschen e Bracket, e do indi-
cador da taxa de supernovas [Fell]1.25,1.64. Este estudo abriu assim, um grande nimero de grandezas
fisicas que ndo podiam ser determinadas previamente para as LBAs. Os nossos principais resultados sdo

resumidos a seguir:

e Das 31 LBAs observadas encontramos que duas sdo AGNs (SDSS001054 e SDSS005439) e foram
removidas da amostra. Por outro lado, para a galdxia S09, sendo um sistema em fusdo, no processo
de extragdo do espectro foi possivel realizar a extragcdo para as duas componentes (S09_I e S09_II)

separadamente. Assim, nas andlises contamos com um total de 30 LBAs.

o A partir dos ajustes dos modelos SSPs aos espectros, foi possivel corregir pela absorcdo do con-
tinuo estelar as linhas envolvidas na determinacdo de abundancias, principalmente HS e Ha,
que por sua vez, ao ter seus fluxos corregidos permitiram realizar a corre¢do por poeira das de-
mais linhas, através do decremento Balmer e seguindo as prescricdes de Cardelli et al. (1989).
Também foram determinadas as idades das populacdes estelares, com valores entre 1 Myr e 10
Gyr. J4 as massas estelares foram adotadas do levantamento do SDSS, com valores no intervalo
9.27 < log (M,) < 1091 Mg, sendo que a galaxia SO1_2 apresentou um valor muito baixo de
log (M..) = 6.96 Mo,

e Os tamanhos das LBAs foram determinados com o R50,, obtendo-se um valor médio de ~ 3.4
kpc. E foram determinadas as massas dinnicas nos cinco filtros do SDSS (g, 1, i, z), mas foram

considerados s6 os valores obtidos no filto r: 9.25 < My, (r) < 11.00 Mo.
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o As SFRs foram determinadas através de 4 indicadores (com as linhas Ha e Paa corregidas pelo

fluxo fora do slit e da fibra), com os seguintes resultados: 0.31 < SFR(Ha) < 44.33, 2.23 <
SFR(Pa) < 119.22,0.23 < SFR(Ha + 22um) < 138.70,e 0.1 < SFR(FUV) < 48.70 My yr'.
Mostrando que estes objetos possuem altas taxas de formacgao estelar, semelhantes as LBGs de
Steidel et al. (2014). Assim, podemos concluir que a maioria destas galaxias, sendo starbursts,
possuem altas SFR; mas, aquelas LBAs que apresentaram caracteristicas post-starburst (vide secao

2.7.2) realmente tém SFR menores, devido a queda do processo de formagao de estrelas.

Ao igual que Kaasinen et al. (2018), encontramos que as LBAs que possuem altas M, t€ém baixas
sSFR, e o parimetro de ionizagdo tem uma forte variacdo com a sSFR, e uma dependencia fraca

com M..

Ao comparar as LBAs com galdxias locais, nossas amostras apresentam diferentes condiciones
dos seus ISMs, assim como uma alta razao de [OIII]/[OII], e baixa metalicidade em uma massa
estelar fixa; o que € consistente com muitos estudos prévios (Steidel et al., 2014; Onodera et al.,
2016).

Foram estimadas as densidades eletronicas e medimos o fluxo da linha de emissdao [OII]4363
sensivel a temperatura, o que nos permitiu estimar a abundancia de Oxigénio pelo método direto
para cerca de dois ter¢os da nossa amostra total de LBAs. As abundancias de Oxigénio por este
método encontram-se no intervalo 12 + log(O/H) =~ 8.0 - 8.6, confirmando pelos resultados prévios
baseados em métodos de linhas fortes (Figuras 5.12 e 5.13), que as LBAs se encontram, em média,

deslocadas em relagdo com a MZR local (Figura 5.14).

Ao comparar as abundancias estimadas pelo método direto com aquelas obtidas pelos métodos
N2 e O3N2, encontramos concordancia geral dentro de uma dispersdo de 0.1 a 0.2 dex. Vérios
objetos tém abundincias pelos métodos de linhas fortes que sdo até 0.5 dex mais altas do que as
abundancias pelo método direto, o que nds indicamos como um excesso de N/O que faz aumentar
N2 e diminuir O3N2 (Figuras 5.7a, b), respectivamente, de uma forma que nao € evidente a partir

de uma comparacdo entre O3N2 e N2 (Figura 5.6).

Determinamos o parametro de ionizacdo baseado no indice O32 e na abundancia de Oxigénio,
descobrindo que as LBAs possuem parametros de ionizagdo que sdo tipicamente altos, até 0.5 dex

maiores do que aqueles das galdxias star-forming no mesmo O/H.

Foram analizadas razdes de linhas fortes sensiveis a abundancia de Nitrogénio (N202, N2S2 e N2)
e comparadas com a razdo N/O determinada pelo método direto sensivel a temperatura (Figura
5.19). As LBAs tendem a seguir as mesmas relagdes entres estes parametros tanto para as tipicas

galdxias star-forming em z ~ 2, como para as regides HII locais (Strom et al., 2018).

Em média, as LBAs estio sobre ou perto da relacdo entre N/O e a massa estelar encontrada para
as tipicas galaxias star-forming (Figura 5.20, painel esquerdo), e acima do valor tipico de N/O

esperado para galdxias em um O/H fixo (Figura 5.20, painel direito).

Mostramos que os offsets observados para as LBAs no diagrama BPT estdo relacionados aos ex-

cessos no parametro de ionizacdo (g) e/ou na razdo N/O (Figura 5.18).
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e Os parametros de ionizacdo relativamente altos, as abundancias de Oxigénio relativamente baixas,
o excesso em N/O e os offsets no diagrama BPT, sdo de uma ordem de magnitude semelhante
aqueles observados por outros autores para galdxias star-forming em z ~ 2 — 3, bem como em
andlogas locais estudadas previamente (Brown et al., 2014; Sanders et al., 2016; Steidel et al.,
2014, 2016; Strom et al., 2017, 2018; Kojima et al., 2017; Bian et al., 2018).

e Procuramos por uma explicagdo da origem do excesso de N/O, considerando os dois principais
cénarios propostos na literatura. Concluimos que as caracteristicas WR observadas nos espectros
de algumas LBAs s6 podem explicar parte do aumento no Nitrogénio (Figuras 6.11 - 6.18). O
excesso restante de N/O pode ser relacionado ao recente inflow de gds relativamente pobre em
metais, diminuindo a razdo H/O, mas melhorando N/O. Essa explicacdo também permite explicar
o por que as fontes com maiores excessos de N/O tém pardmetros de ionizagdo relativamente

baixos para seus O/H, e relativamente baixo O/H para suas massas estelares.

e Podemos concluir que a origem dos offsets no diagrama BPT em ambos casos, galdxias star-
forming em baixo (LBAs) e alto (LBGs) redshift, sdo as mesmas: um aumento em ambas razdes de
abundancias: [NII]6584/Ha e [OIII]5007/HB, aumento no parametro de ionizagdo e na abundéincia
de N/O, este dltimo, em parte pela contribui¢do de estrelas WR, e principalmente pelo infall de

gds pobre em metais, assim como por espectros de ionizacao mais duros.

o A presenga de estrelas Wolf-Rayet nas LBAs, permite deduzir que estes objetos, 8 no total, t€ém ex-
perimentado surtos de formacdo estelar recentes, e confirmar a dependencia do nimero de estrelas

WR com a metalicidade, onde o numero destas estrelas incrementa ao incrementar a metalicidade.

e Foram usadas duas determinacdes do numero de estrelas WR, o primeiro em relagdo as estrelas O
(Brinchmann et al., 2008), com valores: 0.14 < N(WR)/N(WR+0O) < 0.371; e o segundo método
permitiu a determinagio de WR do tipo tardio, atingindo valores de até ~ 2 x 10* WNL na galdxia
SDSS210358.

o A partir da absorcdo do dubleto [MgII]2796,2803, identificamos a ocorréncia de outflows em 18
LBAs. Encontramos velocidades médias de: 91 < M,.q < 333 km s~ , e velocidades extremas
com valores no intervalo: 322 < M,,, < 834 km s™!. Valores médios para as colunas de densidade
das duas linhas do dubleto: log(N)279¢ = 14.6 cm~2e log(N)g03 = 14.9 cm™2. E taxas de perda de
massa pelos outflows: 10.38 < Mperq, < 101.30 Mg yr~!, de ordem de magnitude semelhante 4

taxa de formacdo estelar.

o A presenca de estrelas WR, a ocorréncia de outflows e a perda de massa das galdxias, estdo es-
treitamente relacionadas; ja que as WR sendo estrelas muito massivas geram ventos estelares que
contribuem no enriquecimento do ISM, também s@o progenitoras de SNe, gerando outflows que
podem atingir altas velocidades e contribuir na perda de massa da galdxias, dessa maneira também
contribuem no enriquecimento do IGM. Um excelente exemplo na nossa amostra de LBAs, é a
galdxia SDSS210358, que possui a maior velocidade extrema (833.65 km s™!) e perda de massa

(101.30 Mg yr~1), assim como o maior niimero de estrelas WNL (~ 2 x 10%).

Embora os espectros fornecidos pelo X-Shooter permitiram estudar pela primeira vez em detalhe e com

maior precisdo as diferentes propriedades das amostras de LBAs, listadas acima, a andlise realizada neste
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trabalho também destaca algumas das dificuldades de se determinar parametros fundamentais como pa-
rametros de ionizacdo, O/H e N/O, mesmo em galdxias relativamente proximas, observadas com um
telescopio de 8 m. Isso ilustra alguns dos desafios que enfrentamos ao determinar esses parimetros e,
mais importante, os processos fisicos que os causaram em redshifts muito maiores em galdxias similares.
Portanto, este trabalho servird como um guia valioso para interpretar observagdes futuras com o Teles-
copio Espacial James Webb (JWST, James Webb Space Telescope) e o Telescopio Gigante de Magalhies
(GMT, Giant Magellan Telescope).

Mas, apesar das dificuldades mencionadas antes, encontramos que o estudo das andlogas locais das LBGs
realmente nos aproxima mais ao entendimento dos processos fisicos que acontecem nestas galdxias dis-
tantes, fornecendo assim bons laboratorios locais. A partir dos resultados obtidos, foi possivel comprobar
que estas galdxias sdo objetos compactos, € em muitos casos sdo sistemas em fusdo (mergers), possuem
baixas metalicidades, altas taxas de formacao estelar (SFR), apresentam a ocorréncia de outflows gerados
por SNe, o que afeta as suas massas, com taxas de perda de massa de até ~ 101 M, yr~! no caso mais
extremo, 0 que por sua vez, contribui no enriquecimento do ISM e o IGM, sendo que os ventos gerados
pelas estrelas WR também sao responsavéis por parte deste enriquecimento. E o ponto mais importante,
¢é a determinagdo das abundancias pelos diferentes métodos: direto e de linhas fortes, mostrando mais
uma vez que os métodos de linhas fortes continuam a ser uma ferramenta muito ttil e importante para
populagdes de galdxias em alto redshift, e ao comparar os resultados das LBGs com suas andlogas LBAs,
observamos comportamentos semelhantes nas suas abundancias, principalmente nos offsets que ambas
populacdes sofrem no diagrama BPT-NII. Com base neste trabalho, é razodvel supor que a nossa solucao

para o problema dos offsets no diagrama BPT derivada para as LBAs também se aplique as LBGs.

No entanto, apesar de seu alto grau de similaridade, devemos ter um pouco de cautela ao comparar as
amostras de LBAs em baixo redshift e as LBGs em alto redshift. A partir das propriedades estudadas das
LBAs, especificamente as suas altas SFRs, juntamente com as grandes taxas de perda de massa obser-
vadas, podemos concluir que as LBAs possuem um bom reservatorio de gds. Levando em consideracdo
os dois modos principais de acrecdo de gis (ver secdo 1.3.1), o “cold mode” e o “hot mode”, podemos

<

inferir que a formag#o estelar nas LBAs € favorecida pelo modo de acrecdo “cold”. Este modo pode
assumir formas muito diferentes dependendo do redshift e do ambiente do objeto. A acrecdo cold em
alto redshift é dada principalmente por nuvens de gas em filamentos (ou pequenas galdxias gasosas que
se movem ao longo destes filamentos), enquanto que grandes fusdes entre galdxias ricas en gis também
ocorrem com uma frequéncia menor. Acredita-se atualmente que as LBGs em alto redshift sao alimen-
tadas por essas correntes continuas de gas por longos periodos de tempo.

Isso pode fornecer um contraste importante na situacdo tipica de acrecdo de gés frio em baixo redshift.
Os filamentos ricos en gds que sdo tipicos em alto redshift provavelmente ndo permanecem em baixo
redshift. Em vez disso, a Unica maneira de levar gds as galdxias é através de interacdes e fusdes entre
objetos relativamente ricos em gds. Nossas observacdes mostram que, de fato, esse pode ser o caso
das LBAs também. Isso poderia, portanto, potencialmente limitar a extensdo em que a “analogia” entre
LBGs e LBAs se aplica. Por outro lado, o0 mecanismo exato de acre¢do pode ndo ser tdo importante.
Enquanto um grande suprimento de gds pobre em metais for estabelecido, a resultante formacao rapida

de estrelas, o enriquecimento em metais, a atividade de supernovas e os outflows podem ser semelhantes
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tanto nas LBAs como nas LBGs, pelo menos enquanto durar o suprimento de gds. No entanto, isso
ainda precisara ser testado, aprendendo mais sobre os ambientes e 0s mecanismos de acrecdo em ambas

populagdes de galdxias, LBAs e LBGs, sobre o qual ainda pouco € conhecido.






A Ajustes de linhas de emissao

Figura A.1.: Ajustes para as linhas: [NII]6549, Ha, [NII]6583
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Figura A.2.: Ajustes para as linhas: [NII[]6549, Ha, [NII]6583 - Continuacdo

[N1116549, Ha, [NII]6583 - HSTO03 ( z = 0.123122)
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Figura A.3.: Ajustes para as linhas: [NII[]6549, Ha, [NII]6583 - Continuacao

[NI1]16549, Ha, [NI1]6583 - SDSS040208 ( z = 0.139291)
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Figura A.5.: Ajustes para as linhas: [OII]3726,3729 - Continuacio

[O11]3726, [O11]3729 - BPT10 ( z = 0.165569)
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Figura A.6.: Ajustes para as linhas: [OII]3726,3729 - Continuagdo

[O11]3726,3729 - SDSS005527 ( z = 0.167449)
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Figura A.7.: Ajustes para as linhas: [OII1]4959 e [OIII]5007
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Figura A.8.: Ajustes para as linhas: [OIII]4959 e [OIII]5007 - Continuacao
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Figura A.9.: Ajustes para as linhas: [OIII]4959 e [OIII]5007 - Continuacao

[O111]4959, [Ol11]5007 - SDSS235347 ( z = 0.223431)
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Figura A.10.: Ajustes para as linhas: [OI]6300 e [SIII]6312
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Figura A.11.: Ajustes para as linhas: [OI]6300 e [SIII]6312 - Continuagdo
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Figura A.12.: Ajustes para as linhas: [OI]6300 e [SIII]6312 - Continuagdo
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Figura A.13.: Ajustes para as linhas: [SII]6717 e [SII]6731
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Figura A.14.: Ajustes para as linhas: [SI[]6717 e [SII]6731 - Continuagao
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Figura A.15.: Ajustes para as linhas: [SI[]6717 e [SII]6731 - Continuagao

[S1116717, [SI1]6731 - SDSS021348 ( z = 0.218962)
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Figura A.16.: Ajustes para as linhas: [OII]7319 e [OII]7330
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Figura A.17.: Ajustes para as linhas: [OII]7319 e [OII]7330 - Continuacio

[011]7319, [OI11]7330 - SDSS035733 ( z = 0.203746)
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Figura A.18.: Ajustes para as linhas: [SIIT]9531 e Paschen — 8

[SI1]9531, P8 - BPTO3 ( z = 0.23934)
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Figura A.19.: Ajustes para as linhas: [SIII]9531 e Paschen — 8 - Continuagio
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Figura A.20.: Ajustes para as linhas: [SIII]9531 e Paschen — 8 - Continuacio

[SI11]9531, P8 - SDSS032845 ( z = 0.142181)
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Figura A.22.: Ajustes para a linha: Hy - Continuagao

Hy - BPT10 ( z = 0.165569)
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Figura A.23.: Ajustes para a linha: Hy - Continuacao
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Figura A.24.: Ajustes para a linha: [OIII]4363

[OI11]4363 - BPTO3 ( z = 0.23934)
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Figura A.25.: Ajustes para a linha: [OIII]4363 - Continuagdo
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Figura A.27.: Ajustes para a linha: HB - Continuagao
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Figura A.28.: Ajustes para a linha: HB - Continuacéo
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Figura A.30.: Ajustes para a linha: [SIII]9068 - Continuagdo
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Figura A.31.: Ajustes para a linha: [SIII]9068 - Continuagao
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Figura A.32.: Ajustes para a linha: Pag
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Figura A.33.: Ajustes para a linha: Pag - Continuacio
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Figura A.34.: Ajustes para a linha: Paa
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Figura A.35.: Ajustes para a linha: Paa - Continuacio

Paa - SDSS004054 ( z = 0.283241)
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Figura A.36.: Ajustes para a linha: Bry

Bry-S01_2 (z = 0.012879) Bry - S09_1 ( z = 0.090481)
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Figura A.37.: Ajustes para a linha: [Fell]1.26um
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Figura A.38.: Ajustes para a linha: [Fell]1.26um - Continuagdo
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Figura A.39.: Ajustes para a linha: [Fell]1.64um
BPTO3 (z = 0.23934) BPT15 (z = 0.204993) BPT23 (z = 0.209547)
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Figura A.40.: Ajustes para a linha: [Fell]1.64um - Continuagdo
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B Ajustes de modelos SSP no intervalo
3500 - 6780 A

BPTO3 (z = 0.23934)
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Figura B.1.: Ajustes dos modelos SSP na regio dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPTO3.
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BPTO8 (z = 0.216226)
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Figura B.2.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinagio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPTOS.
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Figura B.3.: Ajustes dos modelos SSP na regifo dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPTO09.
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BPT10 (z = 0.165569)
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Figura B.4.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPT10.
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Figura B.5.: Ajustes dos modelos SSP na regifio dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPT11.
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BPT15 (z = 0.204993)
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Figura B.6.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinagio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPT15.
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Figura B.7.: Ajustes dos modelos SSP na regifo dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPT20.
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BPT23 (z = 0.209547)
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Figura B.8.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPT23.
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Figura B.9.: Ajustes dos modelos SSP na regifio dos espectros em que se encontram as linhas importantes

na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia BPT26.
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HSTO3 (z = 0.123122)
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Figura B.10.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importan-

tes na determinacdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia HSTO3.
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Figura B.11.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importan-

tes na determinagdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia SO1_2.
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S04 1 (z = 0.08336)
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Figura B.12.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importan-

tes na determinacdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia S04_1.
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Figura B.13.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importan-

tes na determinagdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia S04_2.
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S09_I (z = 0.090481)
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Figura B.14.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importan-

tes na determinacdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia S09_I.
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Figura B.15.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas importan-

tes na determinacio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia SO9_II.
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SDSS001009 (z = 0.243094)
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Figura B.16.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacdo de abundincias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS001009.

SDSS004054 (z = 0.283241)
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Figura B.17.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galxia
SDSS004054.
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SDSS005527 (z = 0.167512)

5000 5500 6000 6500

Res. Fraction

5000 5500 " 6000 " 6500
Rest-frame Wavelength (A)

Figura B.18.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinagio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS005527.
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Figura B.19.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galxia

SDSS015028.
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SDSS020356 (z = 0.188335)
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Figura B.20.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacdo de abundincias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS020356.
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N l .
* Y
|

T Y v,
e sl v~
5500 6000

c

Ke]

2

(9]

© gk Ay padly iyl s A

w 1 i

B

()

& -02

—0.4
3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500

Rest-frame Wavelength (A)

Figura B.21.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galxia

SDSS021348.
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SDSS032845 (z = 0.142181)
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Figura B.22.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinagio de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS032845.

SDSS035733 (z = 0.203746)
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Figura B.23.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galxia

SDSS035733.
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SDSS040208 (z = 0.139291)
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Figura B.24.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinacdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS040208.
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Figura B.25.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galxia

SDSS143417.
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SDSS210358 (z = 0.13684)
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Figura B.26.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinac¢do de abundancias: 3500 - 4500 A. Resultados para a galdxia

SDSS210358.
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Figura B.27.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacio de abundéncias: 5200 - 6500 A. Resultados para a galxia

SDSS210358.
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SDSS214500 (z = 0.204321)
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Figura B.28.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-
portantes na determinacdo de abundincias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS214500.

SDSS231812 (z = 0.251682)
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Figura B.29.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinacio de abundéncias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galxia

SDSS231812.
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SDSS232539 (z = 0.277)
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Figura B.30.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinacdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS232539.
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Figura B.31.: Ajustes dos modelos SSP na regido dos espectros em que se encontram as linhas im-

portantes na determinacdo de abundancias: 3500 - 6780 A. Resultados para a galdxia

SDSS235347.
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Correcao das linhas Ha e HG pela ab-
sorcao do continuo estelar

HB - BPT15 ( z = 0.204993)
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Figura C.1.: Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as

galdxias BPT15 e BPT20.
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Figura C.2.: Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galdxias BPT23, BPT26, HST03 e S04_2.
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Figura C.3.: Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galaxias S09_I, S09_II, SDSS001009 e SDSS005527.
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Figura C.4.: Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galdxias SDSS015028, SDSS020356, SDSS021348 e SDSS035733.
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Figura C.5.: Ajustes da linha HB no processo de corre¢do pela absorcdo do continuo estelar, para as
galdxias SDSS040208, SDSS210358, SDSS214500 e SDSS231812.
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Figura C.6.: Ajustes da linha HB no processo de correcio pela absorcdo do continuo estelar, para a galaxia
SDSS235347.
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Figura C.7.: Ajustes de linha do tripleto [NII]6549, Hea, [NII]6583, no processo de correg¢ao pela absor-

¢d0 do continuo estelar, para as galdxias BPT15 e BPT20.
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Figura C.8.: Ajustes de linha do tripleto [NII]6549, Ha, [NII]6583, no processo de corre¢do pela absor-
¢do do continuo estelar, para as galdxias BPT23, BPT26, S04_1 e S04_2.
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Figura C.9.: Ajustes de linha do tripleto [NII]6549, Hea, [NII]6583, no processo de corre¢ao pela absor-
¢do do continuo estelar, para as galdxias S09_I, SDSS021348 e SDSS040208.
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