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ResumoNeste trabalho busamos estudar a in�uênia da densidade ambiental so-bre a estrutura de disos galátios (�no e espesso). Estamos interessadosem obter os parâmetros estruturais, omo esalas de altura e de omprimento(radial) dos disos �no e espesso de galáxias em ambientes de alta densidade,omo grupos ompatos de Hikson e aglomerados Abell, e depois ompará-los aos parâmetros de galáxias de ampo. Para isto, apresentamos um mod-elo omputaional bidimensional de disos galátios, om diferentes fraçõesrelativas de brilho, para a obtenção dos parâmetros estruturais. O modelofoi testado om simulações e também omparado om resultados de ajustede per�l feitos anteriormente. Este modelo é apliado sobre nove galáxias,sendo uma de ampo e oito em regiões de alta densidade. Através da análisede atálogos da literatura, obtemos ontrastes de densidade ambientais paraestas galáxias e assim, traçamos as relações entre estrutura e densidade ambi-ental. Estudamos também as mesmas relações para uma amostra disponívelna literatura. Constatamos que não há uma orrelação vísivel entre as esalashorizontal e vertial dos disos galátios e a densidade ambiental. Disuti-mos brevemente as onsequênias desses resultados para os modelos de efeitosambientais.





AbstratIn this thesis we investigate the in�uene of environment density overthe struture of galati diss, both thin and thik. We are interested in ex-trating strutural parameters, suh as salelengths and saleheights, of dissin galaxies loated in high density environments, suh as Hikson CompatGroups and Abell lusters, in order to ompare them to their ounterpartsin the �eld. For that purpose we developed a omputational bidimensionalmodel of galati diss, of di�erent brightnesses. The model was tested withsimulations and also onfronted to the results of previously done pro�le �t-ting. The model was applied to nine galaxies, one of them in the �eld andthe remaining in high density regions. We used galaxy atalogs from theliterature in order to estimate density ontrasts around these galaxies. Wethen orrelated these densities with dis struture parameters. We also stud-ied the same relation for a sample available in the literature. We onludedthat there is no lear orrelation between salelengths and saleheights andenvironmental densities. Finally, we brie�y disuss the onsequenes of theseresults for models that desribe environmental e�ets.





Conteúdo
1 Introdução 192 Observação e redução dos dados 252.1 Desrição dos dados . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 252.2 Redução das imagens . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 292.2.1 Subtração do éu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 312.2.2 O algoritmo de Luy-Rihardson . . . . . . . . . . . . 332.3 Imagens das galáxias da amostra . . . . . . . . . . . . . . . . 383 Modelo Computaional de imagens simuladas 533.1 Função de distribuição . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 543.2 Emissividade e brilho super�ial . . . . . . . . . . . . . . . . . 583.3 Inlinação do diso . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 603.4 Estrutura do Modelo Computaional . . . . . . . . . . . . . . 633.5 Método de Romberg . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 653.5.1 As biblioteas OpenMP e CFITSIO . . . . . . . . . . . 693.6 O álulo de χ2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 693.7 Métodos de busa de melhores soluções . . . . . . . . . . . . . 713.7.1 Método dos Gradientes . . . . . . . . . . . . . . . . . . 713.7.2 Método de Flether-Reeves . . . . . . . . . . . . . . . . 723.7.3 Método das �Splines Cúbias + Força-Bruta� . . . . . . 733.8 Testes de e�áia . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 753.9 Resultado dos parâmetros estruturais . . . . . . . . . . . . . . 773.10 Ilustração representativa da simulação . . . . . . . . . . . . . 81



4 Densidades Super�iais de Grupos e Aglomerados 834.1 Catálogo APM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 834.2 Função de Luminosidade de Shehter . . . . . . . . . . . . . . 874.2.1 Corte em magnitude no Catálogo APM . . . . . . . . . 884.3 Densidades super�iais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 934.4 Cálulo dos ontrastes de densidade . . . . . . . . . . . . . . . 1014.5 Resultados dos ontrastes de densidade . . . . . . . . . . . . . 1025 Análises 1035.1 Análise das galáxias da amostra . . . . . . . . . . . . . . . . . 1035.2 Análise de ESO 240- G 011 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1075.3 Comparação om Santiago & Vale (2008) . . . . . . . . . . . . 1085.4 Comparação om Yoahim & Dalanton (2006) . . . . . . . . 1116 Conlusões e Perspetivas 1196.1 Conlusões . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1196.2 Perspetivas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 122A Obtenção das funções Z(z) e V (vz) 125



Lista de Figuras2.1 Exposição de ESO 240- G 011. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 412.2 Exposição de NGC 1216. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 422.3 Exposição de 2MFGC 03616. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 432.4 Exposição de ESO 597- G 036, �ltro B. . . . . . . . . . . . . . 442.5 Exposição de ESO 597- G 036, �ltro I. . . . . . . . . . . . . . 452.6 Exposição de IC 5359, �ltro B. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 462.7 Exposição de IC 5359, �ltro I. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 472.8 Exposição de NGC 705. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 482.9 Exposição de LCSB S0496P. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 492.10 Exposição de ESO 243- G 049. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 502.11 Exposição de ESO 187- G 019. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 513.1 Visão esquemátia de uma galáxia edge-on . . . . . . . . . . . 543.2 Rotação da galáxia em torno do eixo y . . . . . . . . . . . . . 613.3 Integral alulada pelo Método dos Trapézios . . . . . . . . . 663.4 Fluxograma representando o algoritmo para busa de melhoressoluções através do Método das �Splines Cúbias + Força-Bruta� 763.5 Melhor simulação (pontos azuis) versus região analisada daimagem observada (pontos vermelhos) da galáxia ESO 243-G 49. Na base do grá�o (plano xy) aparee o módulo dadiferença entre as duas superfíies, om a respetiva esala. Na�gura, ambas as regiões estão normalizadas pelas ontagenstotais de seus pixels e esalonadas para o pixel de maior valorna região analisada da imagem observada. . . . . . . . . . . . 82



4.1 Imagem esquemátia obtida no site do Catálogo APM, en-trada na galáxia ESO 187- G 019, om ampo de 5′ × 5′. Asimagens são baseadas nas plaas de bandas R (à esquerda)e B (à direita). Coordenadas da galáxia no Catálogo APM:RA=20h51m06.6s, DEC=-52d42m45.6s. . . . . . . . . . . . . 864.2 Imagem de exemplo, obtida no NED, entrada na mesmagaláxia ESO 187- G 019, om ampo de 5′ × 5′, na banda
IIIaJ (4680). Coordenadas da galáxia registradas no NED:RA=20h51m06.5s, DEC=-52d42m45s. . . . . . . . . . . . . . 864.3 Grá�o da Função de Luminosidade de Shehter . . . . . . . 884.4 Exemplo de 12 suessivos írulos onde ada anel tem áreaigual ao anterior aresido da área do írulo mais interno. . . 944.5 Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de ob-jetos (rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanhoangular dos grupos ompatos de Hikson (verde), para os a-sos de HCG023 (NGC1216) e HCG028 (2MFGC03616). . . . . 974.6 Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de ob-jetos (rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanhoangular dos grupos ompatos de Hikson (verde), para os a-sos de HCG087 (ESO597G36) e HCG097 (IC5359). . . . . . . 984.7 Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de obje-tos (rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanho an-gular dos aglomerados Abell (verde), para os asos de Abell0262(NGC705) e Abell0419 (LCSBS0496). . . . . . . . . . . . . . . 994.8 Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de obje-tos (rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanho an-gular dos aglomerados Abell (verde), para os asos de Abell2877(ESO243G49) e Abell3716 (ESO187G19). . . . . . . . . . . . . 1005.1 Parâmetros estruturais × Contrastes de densidade. . . . . . . 1055.2 Parâmetros estruturais × redshift. . . . . . . . . . . . . . . . . 1065.3 Contrastes de densidade × redshift. . . . . . . . . . . . . . . . 1065.4 Parâmetros estruturais × Contrastes de densidade. . . . . . . 115



5.5 Parâmetros estruturais × redshift. . . . . . . . . . . . . . . . . 116





Lista de Tabelas2.1 Coordenadas da amostra. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 252.2 Galáxias da amostra . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 282.3 Amostra de galáxias a ser analisada na tese. . . . . . . . . . . 292.4 Ângulos de rotação e inlinação . . . . . . . . . . . . . . . . . 403.1 Parâmetros das imagens artiiais riadas para teste do ModeloComputaional. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 753.2 Parâmetros estruturais enontrados pela apliação do ModeloComputaional sobre as imagens arti�iais de teste. . . . . . . 773.3 Parâmetros estruturais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 794.1 Diâmetros dos grupos/aglomerados da amostra. . . . . . . . . 954.2 Densidades aluladas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1025.1 Coe�ientes de orrelação de Pearson: (a) entre parâmetrosestruturais e ontrastes de densidades, e (b) entre.parâmetrosestruturais e redshift. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1045.2 Parâmetros e ontrastes da amostra de Santiago & Vale . . . . 1095.3 Parâmetros estruturais de diso �no e espesso de ESO 243- G049 e ESO 187- G 019 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1105.4 Galáxias da amostra de Yoahim & Dalanton. . . . . . . . . . 1125.5 Parâmetros e ontrastes da amostra de Yoahim & Dalanton 1135.6 Coe�ientes de orrelação de Pearson: (a) entre parâmetrosestruturais e ontraste de densidade, e (b) entre parâmetrosestruturais e redshift. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 114





Capítulo 1IntroduçãoA Cosmologia nos mostra que no universo, apenas 4% da sua matéria seenontra na forma bari�nia [1℄. Do restante, aproximadamente 24% seriaomposto pela matéria esura fria (CDM) responsável pela formação dospoços de potenial gravitaional que, atraindo a matéria bari�nia, dá origemàs estruturas em grande esala (sendo esta sua únia forma de interação oma matéria bari�nia usual) [2℄. Finalmente, 72% do universo está na formade energia esura, que é a responsável pela expansão que hoje omprovou-seser aelerada [3℄.Também a partir da Cosmologia podemos ver que existem dois possíveisenários para a formação de galáxias: o olapso monolítio e a aglomer-ação hierárquia. O enário de olapso monolítio [4, 5℄ prevê a formaçãode galáxias a partir de uma únia nuvem protogalátia que lentamente for-maria o halo, o diso e o bojo. Já o enário de aglomeração hierárquia[6℄ prevê a formação de galáxias omo a suessiva fusão de nuvens gasosasmenores gerando galáxias maiores. Com base no enário proposto, podemossupor omo se apresentariam as propriedades destas galáxias. Por exemplo,no enário de olapso monolítio poderíamos esperar que exista um gradi-ente de metaliidade entre halo, diso e bojo. Já no enário de aglomeraçãohierárquia, poderíamos esperar um gradiente de metaliidade mais tênue,devido à aglutinação de nuvens que iniialmente não apresentavam neessari-amente a mesma metaliidade.Há ainda uma tereira possibilidade que envolve aspetos dos dois enários,



20 Introduçãode�nida omo modelos híbridos [7, 8℄. Simulações demonstram que galáxiasformadas exlusivamente pelo proesso de olapso monolítio apresentarãogradientes de metaliidade mais aentuado, enquanto que galáxias formadaspor fusões terão gradientes menos inlinados [9℄ e, portanto, mais suaves.Através dessa inlinação seria possível determinar as taxas de fusões dasgaláxias. Mas a variação dos gradientes de metaliidade das galáxias obser-vadas não pode ser expliada exlusivamente por um dos proessos, impli-ando na neessidade de modelos híbridos, onforme o modelos de matériaesura fria (CDM) nos indiam.Em sua maioria, as galáxias espirais apresentam os seguintes ompo-nentes: halo e bojo (esferoidais) e o diso (planar). As diferentes morfologiasdos omponentes de galáxias espirais - esferóides e disos - indiam que, pos-sivelmente, diferentes proessos físios estiveram presentes em seu proessode formação. Análises fotométrias e espetrosópias destas estruturas ede suas populações estelares (analisando, por exemplo, esalas espaiais egradientes de idade e metaliidade) são de grande ajuda no intuito de mel-hor ompreender suas propriedades inemátias e químias. Mas além disto,tais análises são também fundamentais para a ompreensão dos proessos deformação e evolução das galáxias.Análises de nossa própria galáxia [10℄ demonstraram a existênia de maisum omponente planar, o diso espesso, que foi originalmente detetado omoum exesso de luz a altas latitudes galátias em trabalhos de fotometria su-per�ial profunda de galáxias early-type [11℄. Posteriormente, foi onstatadoque outros tipos de galáxias espirais também apresentam disos espessos. Nanossa galáxia, enquanto o diso �no (mais interno) apresenta uma espessuramédia de 300 pc, o diso espesso apresenta uma espessura média de 1 kpc. Aspropriedades do diso espesso da Via Látea apontam fortemente para umaorigem distinta deste omponente em relação ao diso �no. Por exemplo,além de apresentar uma esala de altura maior que o diso �no, o diso es-pesso da Galáxia apresenta estrelas mais velhas e mais pobres em metais queas estrelas do diso �no [12℄. Galáxias espirais late-type também apresentameste �envelope� vermelho [13℄, onde a diferença de ores entre os disos variamsistematiamente om a veloidade de rotação, o que se re�ete na diferença



21de idades entre os dois omponentes planares em galáxias de baixa massa, enão tanto na diferença de metaliidade. De modo geral, sobre a inemátiado diso espesso, podemos dizer que suas estrelas apresentam uma dispersãode veloidades maior, bem omo uma rotação mais lenta que as estrelas dodiso �no.As suposições sobre a origem deste segundo omponente planar, o disoespesso, seguem as suposições hierárquia e de olapso monolítio. Podemosseparar as três suposições omo:
• a riação de um diso espesso a partir do diso �no, num proesso deaqueimento dinâmio [14℄
• o olapso monolítio lento da protogaláxia, formando primeiramente odiso espesso e depois o diso �no [15℄
• a partir de fusões, tanto pela areção de estrelas quanto de gás queposteriormente origine estrelas [16, 17℄.Neste último enário, a formação do diso espesso seguiria a mesma proposiçãopara a formação do halo estelar de galáxias espirais, na qual o halo é for-mado pela fusão om satélites aretadas [18℄. Simulações indiam enáriosde fusões onordando om indiações osmológias de modelo hierárquiopara formação de estruturas em larga esala, mas ainda assim se mostrampassíveis de rítias. Por exemplo, em [17℄ a simulação apresenta um esferóide(bojo) muito grande, os disos espesso e �no apresentam massa omparáveis,o que laramente não está em onformidade om as observações. Mesmoassim serve omo indiativo de omo podem se dar possíveis fusões.A �m de determinarmos qual destes enários é o mais importante na for-mação dos disos espessos, devemos estudar os omponentes estelares dasgaláxias, determinando esalas de distribuição espaial de estrelas e gradi-entes de idade e metaliidade. Neste tipo de estudo, galáxias que se apresen-tem numa orientação de per�l (edge-on) são prefereniais pois desta formapodemos distinguir os diferentes omponentes estruturais - bojo, disos ehalo. Contudo, análises detalhadas dos omponentes estelares velhos não sãofáeis fora da Galáxia.



22 IntroduçãoPor isso, a fotometria super�ial profunda é apliada nestes estudos, sejaatravés da análise de gradientes de ores dos disos [19℄, ou através do ajustede per�s vertiais e horizontais de brilho [20℄. Alguns trabalhos analisamas populações estelares velhas de galáxias próximas usando o Hubble SpaeTelesope (HST) [21℄, omprovando o gradiente de metaliidade de estrelasevoluídas, baseado nas variações sistemátias de distribuições de or dasgigantes vermelhas. Os diagramas or-magnitude resultantes destes trabalhospodem forneer vínulos robustos nas idades e metaliidades das estrelas quedominam tais omponentes velhos. Os gradientes de or obtidos se devem àmudanças verdadeiras nas populações estelares em galáxias de baixa massa.Já nas galáxias de alta massa isto só será verdade nas regiões livres de poeira,devido à absorção da luz que esta última ausa. Depois, usando os gradientesde or, é possível apliar modelos teórios de síntese de populações estelarespara se testar quais variações de idade e metaliidade serão onsistentes omas diferenças nas ores entre disos �no e espesso [13℄.A medida que nos afastamos do diso, as populações estelares predomi-nantes são realmente mais velhas quando se analisa as ontribuições relativasde ada população para o brilho total, em relação à distânia z ao plano dodiso [19℄. Esta tendênia se mostra presente em todos os estudos do HST emgaláxias late-type edge-on, sendo uma araterístia geral de galáxias diso.Ainda no estudo feito em [19℄, por exemplo, as populações estelares maisjovens das galáxias de mais baixa massa são sistematiamente mais espessasque na Galáxia, mas om esalas de altura omparáveis à espessura da faixade poeira da Galáxia. Sugere, portanto, que o meio interestelar frio deve ap-resentar uma esala de altura maior em galáxias de baixa massa, onsistenteom a falta de amadas de poeira observadas nestas galáxias, que apresentamuma predominânia de populações estelares jovens e intermediárias.Desta forma vemos que a desrição do espalhamento de estrelas nessasgaláxias é outra abordagem importante no proesso de ompreensão de suaformação, atribuindo-lhes esalas de altura e omprimento (radial) para o de-aimento do brilho super�ial, uma vez que onsideramos que a distribuiçãode brilho segue obviamente a distribuição espaial de estrelas.De modo a araterizar tais esalas de distânias (altura e omprimento



23radial), preisamos analisar também os per�s de brilho destas galáxias edge-on. Podemos destaar alguns trabalhos importantes no ajuste de per�s debrilho, omo em [22, 23℄, onde se de�ne forma funional para o ajuste, ouem [24, 20℄, onde várias formas funionais são testadas para diferentes galáx-ias. Nestes trabalhos, o ponto prinipal das funções de ajuste pode ser dadopelas expressões da emissividade (ou densidade de luminosidade) adotadas,pois os per�s de brilho extraídos são omparados apenas a aproximações daintegração da emissividade, não exeutando a integração propriamente dita.Ainda sobre estes trabalhos, observa-se um dado prinipal de que as esalasde alturas dos disos espessos não variam de aordo om a posição radialna qual a extração perpendiular ao diso é feita. Os disos de galáxias queapresentam variações da esala de altura ao longo da posição radial adotadana extração, omo em [25℄, podem ser expliadas quando se adota o ajustede dois disos om esalas de alturas onstantes. Podemos destaar aindatrabalhos omo [26℄ no qual os autores implementam a solução exata da inte-gração da emissividade omo função de ajuste dos per�s de brilho, simulandovariações em todos os parâmetros da integração. Assim, podemos destaá-lo omo ponto de partida para a solução proposta ao ajuste de parâmetrosestruturais de galáxias espirais edge-on, apresentada nesta tese de doutorado.ObjetivosNeste trabalho pretendemos ajustar as esalas de altura e omprimento radialdos disos �no e espesso de galáxias de diferentes ambientes e inferir sobre ain�uênia do ambiente nas esalas de altura dos disos. Perebemos que háuma falta de trabalhos deste tipo na literatura, relaionando as esalas dealturas dos disos om a densidade do ambiente. Portanto, este trabalho temo intuito de olaborar om o preenhimento desta launa fazendo uma análiseinédita da in�uênia ambiental sobre a estrutura de disos �no e espesso degaláxias espirais edge-on. Analisaremos galáxias de ambientes densos (gruposAbell e grupos ompatos de Hikson) de forma a ajustar superfíies de brilhoàs imagens observadas de galáxias reais, gerando imagens simuladas de dis-os �no e espesso ombinados. Outros trabalhos da literatura se dediaram



24 Introduçãoem sua maioria a ajustar apenas per�s unidimensionais ao brilho de galáxiaspara extração de parâmetros estruturais. Ao ontrário disto, nosso trabalhofaz uso de ajustes bidimensionais om determinação mais robusta para osparâmetros estruturais. Além da apresentação deste modelo omputaionalre�nado para a determinação dos parâmetros estruturais, apresentamos tam-bém uma análise detalhada da densidade super�ial projetada do ambienteno qual ada galáxia da amostra se enontra, através do uso de atálogos.Ao �nal, analisamos se há uma dependênia entre densidade ambiental eestrutura de disos �no e espesso, a �m de determinar se há in�uênia doambiente sobre a estrutura de tais disos.
Desrevemos a seguir omo esta tese se divide. No Capítulo 2 apre-sentamos os dados observados e os métodos de redução adotados para estetrabalho. Na primeira parte do Capítulo 3 apresentamos a teoria por trás domodelo, desenvolvendo a forma funional a ser adotada omo emissividade(ou densidade de luminosidade) das galáxias simuladas, levando em onta avariação no seu ângulo de inlinação. Na segunda parte do Capítulo 3 de-srevemos omo o modelo omputa a integração da emissividade e gera asimagens simuladas para ompará-las à imagem observada e om isto deter-minar os parâmetros estruturais. No Capítulo 4 apresentamos a forma omoforam obtidas as densidades super�iais obtidas a partir de atálogos. NoCapítulo 5 apresentamos as análises de resultados, traçando as relações entreparâmetros estruturais e densidades ambientais. Finalmente, no Capítulo 6enerramos o trabalho, apresentando as onlusões �nais da presente tese.



Capítulo 2Observação e redução dos dados
2.1 Desrição dos dadosNo intuito de analisarmos a in�uênia da densidade ambiental sobre a es-trutura dos disos de galáxias espirais, onentramos os dados fotométriosem galáxias de ambientes densos (Aglomerados Abell e Grupos Compatosde Hikson). Iniialmente, o modelo omputaional de imagens simuladas foiapliado a uma galáxia de ampo, ESO 240- G 011, apenas omo ritério deteste, por se tratar de galáxia já estudada na literatura [24℄, e om parâmetrosestruturais previamente onheidos. Na Tabela 2.1 apresentamos as oorde-nadas dos objetos analisados nesta tese.Galáxia RA De Grupos/ RA De(J2000) (J2000) Aglom. (J2000) (J2000)ESO 240- G 011 23:37:49.5 -47:43:38NGC 1216 03:07:18.5 -09:36:46 HCG023 03:07:06.5 -09:35:082MFGC 03616 04:27:18.6 -10:18:23 HCG028 04:27:19.5 -10:19:00ESO 597- G 036 20:48:15.0 -19:50:58 HCG087 20:48:11.9 -19:50:35IC 5359 23:47:37.8 -02:19:00 HCG097 23:47:22.9 -02:19:34NGC 705 01:52:41.5 +36:08:38 Abell0262 01:52:50.4 +36:08:46LCSB S0496P 03:09:20.3 -23:44:59 Abell0419 03:08:30.3 -23:38:34ESO 243- G 049 01:10:27.7 -46:04:27 Abell2877 01:09:49.3 -45:54:02ESO 187- G 019 20:51:06.5 -52:42:45 Abell3716 20:51:16.7 -52:41:43Tabela 2.1: Coordenadas da amostra e de seus respetivos gru-pos/aglomerados. Fonte: Nasa/IPAC Extragalati Database (NED).



26 Observação e redução dos dadosESO 240- G 011Os dados fotométrios da galáxia espiral edge-on ESO 240- G 011 foramoletados entre os dias 21 e 24 de Julho de 2006 no Observatório do Pio dosDias, Brasópolis - MG, por B. X. Santiago, utilizando-se a Câmera 1 (CAM1)do Telesópio Perkin-Elmer de 1, 6 m de diâmetro. O detetor utilizado foi oCCD WI-106 (SITe SI003AB) que possui dimensões de 1024 × 1024 pixels,om ganho de 5, 0 e−/ADU , ruído de leitura de 4, 1 e− RMS e esala angularde 0, 31′′/pixel. Os dados foram obtidos na banda R e as medidas de bias,dark e �at-�eld foram obtidas para todas as noites. O tempo total de ex-posição foi de 24.300s, o que nos permite alançar um brilho super�ial de
25 mag/arcsec2 em R, onsiderando uma razão sinal-ruído de S/R = 10.NGC 1216 e 2MFGC 03616Os dados fotométrios da galáxia espiral edge-onNGC 1216 foram oletadosnos dias 14 de Outubro de 2007 (banda I) e 10 de Novembro de 2007 (bandas
B e I). Os dados fotométrios da galáxia espiral edge-on 2MFGC 03616foram oletados nos dias 18 de Setembro de 2007 (banda I), 11 de Novembrode 2007 (banda B), e �nalmente em 08 e 16 de Dezembro de 2007 (banda
B). Ambas foram observadas em modo serviço, utilizando-se o imageadoróptio SOI do Telesópio SOAR de 4, 1 m de diâmetro. O detetor utilizadoem ambas foi o mini-mosaio de CCDs E2V om dimensões de 4096 × 4096pixels, om ganho de 0, 4e−/ADU , ruído de leitura de 3, 1e− RMS (modo deleitura lento) e esala angular de 0, 077′′/pixel. As observações na banda I�aram omprometidas tanto por más ondições fotométrias em algumas dasnoites, quanto por falhas do astr�nomo residente ao ajustar o alvo. Por isso,somente os dados na banda B destas noites puderam ser aproveitados. Foramobtidas ainda medidas de bias e �at-�eld. O tempo total de exposição deNGC 1216 foi de 5350s, o que nos permitiu alançar um brilho super�ialde 25, 6 mag/arcsec2 em B om S/R = 10. O tempo total de exposiçãode 2MFGC 03616 foi de 7490s, o que nos permite alançar um brilhosuper�ial de 25, 8 mag/arcsec2 em B, onsiderando uma razão sinal-ruídode S/R = 10.



2.1 Desrição dos dados 27ESO 597- G 036 e IC 5359Os dados fotométrios das galáxias espirais edge-on ESO 597- G 036 eIC 5359 foram oletados nos dias 20 e 21 de Agosto de 2006, em modoserviço, utilizando-se o imageador óptio SOI do Telesópio SOAR de 4, 1 mde diâmetro. As on�gurações instrumentais são as mesmas desritas an-teriormente do Telesópio SOAR. Os dados foram obtidos nas bandas B e
I, além de estrelas padrões (SA113, TPheB e TPheI) para alibração, daTabela UBVRI de [27℄. Foram obtidas ainda medidas de bias e �at-�eld.Os tempos totais de exposição de ambas as galáxias ESO 597- G 036 eIC 5359 e, em ada banda, foram de 3600s, o que nos permite alançarum brilho super�ial de 25, 4 mag/arcsec2 em B e 24, 4 mag/arcsec2 em I,onsiderando uma razão sinal-ruído de S/R = 10.NGC 705Os dados fotométrios da galáxia espiral edge-on NGC 705 foram oletadosno dia 11 de Fevereiro de 1996, utilizando-se a WFPC2 do Telesópio Espa-ial Hubble de 2, 4 m de diâmetro. O detetor utilizado foi o Wide Field omdimensões de 800 × 800 pixels, om ganho de 7 e−/ADU , ruído de leiturade 5 e− RMS (modo de leitura lento) e esala angular de 0, 1′′/pixel. Asimagens foram obtidas no �ltro F814W , tendo também sido feitas as or-reções automátias de bias, dark e �at-�eld. O tempo total de exposição deNGC 705 foi de 12694s, o que nos permite alançar um brilho super�ial de
24, 5 mag/arcsec2 em I (análogo ao �ltro F814W ), onsiderando uma razãosinal-ruído de S/R = 10.ESO 187- G 019, LCSB S0496P e ESO 243- G 049Os dados fotométrios das galáxias espirais edge-on ESO 187- G 019,LCSB S0496P e ESO 243- G 049 foram oletados nos dias 27 de Outubro,01 e 02 de Novembro de 2005 respetivamente, em modo serviço, utilizando-seo imageador óptio SOI do Telesópio SOAR de 4, 1 m de diâmetro. As on-�gurações instrumentais são as mesmas desritas anteriormente do Telesópio



28 Observação e redução dos dadosSOAR. Os dados destas três galáxias foram obtidos no �ltro Gunn r. Foramobtidas ainda medidas de bias e �at-�eld. Os tempos totais de exposição deESO 187- G 019, LCSB S0496P e ESO 243- G 049 foram de 10080s,o que nos permite alançar um brilho super�ial de 25, 6 mag/arcsec2 em R(análogo à Gunn r), onsiderando uma razão sinal-ruído de S/R = 10.Na Tabela 2.2 apareem as informações sobre observação dos dados deforma resumida.Galáxia Datas de Telesópio Filtro Tempo deObservação ExposiçãoESO 240- G 011 21-24/07/2006 1,6m OPD R 14 x 600s15 x 900s2 x 1200sNGC 1216 10/11/2007 4,1m SOAR B 5 x 1070s2MFGC 03616 08/12/2007 4,1m SOAR B 4 x 1070s16/12/2007 4,1m SOAR B 3 x 1070sESO 597- G 036 * 21/08/2006 4,1m SOAR I 4 x 900s4,1m SOAR B 4 x 900sIC 5359 * 21/08/2006 4,1m SOAR I 4 x 900s4,1m SOAR B 4 x 900sNGC 705 11/02/1996 2,4m HST F814W 11 x 1154sESO 243- G 049 02/11/2005 4,1m SOAR Gunn r 14 x 720sLCSB S0496P 01/11/2005 4,1m SOAR Gunn r 14 x 720sESO 187- G 019 27/10/2005 4,1m SOAR Gunn r 14 x 720sTabela 2.2: Dados de observação das galáxias sobre as quais o modelo foiapliado. O asteriso (*) india as observações nas quais foram obtidas es-trelas padrões para alibração.Vale ressaltar que, por se tratarem de objetos extensos, os dados fo-tométrios utilizados nesta tese aabam por requerer longos tempos de ex-posição. Isto geralmente implia em má oloação nas listas de pedidos detempos de telesópios, o que em parte explia o fato de algumas bandas deobservação não terem sido utilizadas na análise �nal, por não alançaremo brilho super�ial mínimo desejado. Isto justi�a também o fato de nemtodas as galáxias da amostra terem estrelas padrões observadas juntamenteom seus dados. Obviamente isto impossibilita a alibração em ores dos



2.2 Redução das imagens 29dados, mas não impede nem prejudia nossa análise, pois estamos interes-sados prinipalmente no deaimento de brilho super�ial ao longo dos eixosvertial e horizontal.Parte dos objetos desta tese já foram estudados em [28℄, mas neste artigoforam feitas apenas análises unidimensionais de per�s de brilho. Usaremosestes resultados omo omparação no Capítulo 5 para os resultados obtidosom nosso modelo bidimensional de imagens simuladas dos disos de galáxias�edge-on� (vistas de per�l). Semi-eixo Razão Ângulo deGaláxia Tipo Maior Axial Posição redshift(arse) (b/a) (deg)ESO 240- G 011 Sb 145.5 0.18 129◦ 0.0095NGC 1216 S0 35.6 0.30 65◦ 0.01792MFGC 03616 Sb 33.0 0.36 −10◦ 0.0382ESO 597- G 036 S0 63.9 0.20 55◦ 0.0282IC 5359 S 48.0 0.20 −40◦ 0.0222NGC 705 S0/a 36.0 0.21 117◦ 0.0151LCSB S0496P Late S 23.5 0.26 −50◦ 0.0415ESO 243- G 049 S0/a 39.9 0.30 58.2◦ 0.0224ESO 187- G 019 Sb 48.8 0.20 61◦ 0.0415Tabela 2.3: Informações obtidas no Nasa/IPAC Extragalati Database(NED). Semi-eixos na banda KS.2.2 Redução das imagensA redução das imagens seguiu os seguintes passos, nesta ordem:1. redução preliminar fazendo-se a subtração de bias (e dark, quando pre-sente) e a divisão por �at-�eld em ada exposição de ada noite;2. subtração do éu de ada exposição om o sript SkySubtrator.pl detodas as exposições de ada noite;3. apliação do algoritmo de Luy-Rihardson de restauração de imagensem todas as exposições reduzidas e om éu subtraído, de ada noite;



30 Observação e redução dos dados4. alinhamento (por estrelas brilhantes do ampo) e ombinação das ex-posições.Sobre esta imagem �nal fazemos a apliação do modelo omputaional. Noaso de ESO 240- G 011 foi feita a ombinação das exposições individuaisde ada noite e só então ombinou-se as imagens �nais de ada noite. Essaesolha foi feita na intenção de se evitar problemas relaionados a variaçõesnas ondições de observação no OPD/LNA em ada noite.Os dados fotométrios foram reduzidos preliminarmente om o uso derotinas tradiionais de redução de dados do programa IRAF e de um sriptPerl hamado SkySubtrator.pl riado por nós. As rotinas utilizadas na om-binação de bias, dark e �at-�eld foram �zeroombine�, �darkombine� e ��at-ombine� respetivamente, sendo todas do paote �MSCRED�. Depois �ze-mos a subtração padrão do bias e dark, e divisão por �at-�eld, om a tarefa�dpro� do mesmo paote �MSCRED�. No aso de imagens do SOAR, pre-isamos ainda usar a tarefa �soimosai� (do paote �SOAR.SOI�) para obteruma imagem únia, pois tais imagens vêm ompartimentalizadas em pilhas(�staks�, ou formato MEF - Multiple Extensions Fits) onde ada uma dasextensões se refere a uma das partes das duas leitoras que ompõem o SOI.A imagem de NGC 705 nos foi passada já om a redução padrão realizada,feita pela pipeline do HST.Os disos espessos estudados neste trabalho são tênues, om brilho su-per�ial da ordem de 25.5 mag/arcsec2 na banda B. Por isso exigem umaexposição longa, e este tipo de exposição requer ertos uidados. Podemoslistar os uidados neessários omo:1. subtração da orrente de esuro (dark), neessária quando há longaexposição e, portanto, maior riso de variação térmia do detetor,2. eliminação de raios ósmios, pois quanto maior o tempo de exposição,maior será a probabilidade de um raio ósmio inidir sobre nosso de-tetor,3. a saturação do CCD, pois numa observação de longa exposição, a on-tagem de fótons inidentes simplesmeste satura nos pixels de regiõesprologadamente expostas a objetos brilhantes,



2.2 Redução das imagens 314. subtração do gradiente de éu.A solução do primeiro se dá no proesso usual de redução, pelas tarefasdo IRAF. Para resolver o segundo problema, opta-se por subdividir o tempototal de exposição em N exposições mais urtas. Ao �nal de todo o proessode redução, podemos ombinar as N exposições mais urtas exluindo-se ospixels de maior e menor ontagens, e mantendo omo ontagem �nal de adapixel apenas a mediana dos pixels N −2 pixels restantes. Este proedimento,de dividir o tempo total de observação em exposições urtas, ajuda a resolvero tereiro problema aima. O únio uidado a mais que tivemos foi o de en-trar o objeto em pontos diferentes do CCD em ada uma das N exposiçõesurtas, para que tivéssemos sinal razoável nas regiões mais externas da im-agem �nal ombinada. Desta forma, resolvemos os três primeiros problemas,que oorrem tanto para objetos pontuais quanto para os extensos, quandohá neessidade de exposições longas.Mas a solução do último problema, que surge prinipalmente para objetosextensos, requer uma boa subtração de éu individualmente em ada umadas N exposições, antes de ombiná-las na imagem �nal. O gradiente deéu é ausado tanto pela variação de sensibilidade ao longo do CCD quantopela variação da posição da galáxia na esfera eleste ao longo das datasde observação. Só depois que os gradientes de éu tiverem sido subtraídosdas N exposições é que poderemos somar o sinal das imagens, pesando-ospelos diferentes tempos de exposição. A seguir expliamos omo funiona oalgoritmo riado para subtração de éu, o SkySubtrator.pl.2.2.1 Subtração do éuEsse sript utiliza a bibliotea CFITSIO para fazer a leitura da imagemom extensão FITS, omo expliado na seção 3.5.1. Ele obtém parâmetrosde header e ontagens dos pixels. Sabendo-se o tamanho da imagem anal-isada, ele ria uma grade espaçada de 30 em 30 pixels obtendo os valores deontagens de ada pixel presentes na imagem analisada.Depois, através de uma iteração, ele enontra os pontos que pertenemapenas ao éu. Essa iteração nada mais é do que alular o desvio padrão σ



32 Observação e redução dos dadosde todas as ontagens da grade e depois onferir se o valor de ada ontagem
xi da grade está a uma distânia da sua média x maior do que 2 σ, ou seja:

|xi − x| < 2 σ , om i = 1...Ng (2.1)onde Ng é o número total de pontos pertenentes à grade. Os pontos quenão respeitarem essa relação, têm suas oordenadas exluídas da grade, erealula-se a média e o desvio padrão novamente, om os pontos restantes.Este proesso é repetido até que não haja mais a exlusão de pontos da grade.O orte na diferença entre a ontagem de ada pixel e a média é feito em
2σ para podermos ter erteza de que 95.45% de tais pixels são realmentepontos de éu. Sobre estes pontos (ompostos de oordenadas do pixel esua respetiva ontagem) apliamos o Método de Mínimos Quadrados paraalular os oe�ientes de um plano de éu médio a ser ajustado e subtraídode toda a imagem.OMétodo dos Mínimos Quadrados, da forma omo adotado, se resume emtomar a equação do plano e somá-la quadratiamente para todos os pontos
i,

zi = a xi + b yi + c (2.2)
S =

Ng
∑

i=1

( a xi + b yi + c − zi)
2 (2.3)Depois, minimizamos ((2.3)) em relação aos oe�ientes a, b e c, ou seja:

∂S

∂a
=

∂S

∂b
=

∂S

∂c
= 0 (2.4)e assim obtemos um sistema de 3 equações e 3 inógnitas. Basta inverter amatriz que de�ne a transformação e, onsequentemente, enontrar os valoresdos oe�ientes a, b e c da equação que de�ne o plano de éu.Feito isto, o sript lê a imagem de entrada e desta reduz o valor daequação do plano, ponto a ponto da imagem, mantendo seu header original,adiionando apenas um novo item sobre a subtração do éu. O sript aindadá a opção de gravar uma imagem �ts om o plano de éu utilizado. Istoserá importante depois na hora de se apliar o algoritmo de Luy-Rihardson



2.2 Redução das imagens 33sobre a imagem �nal.Ainda temos outro ponto importante a tratar nas imagens antes de ombiná-las em uma imagem �nal: a orreção do seeing atmosfério. Como sabemos,a atmosfera age omo uma matriz de onvolução na imagem de qualquer ob-jeto visto através dela. No aso de uma exposição longa, o seeing pode ausarum efeito de �borrão� (blurring) na imagem, por melhor que seja o sítio deobservação. Preisamos lembrar que um dos objetivos deste trabalho é obteresalas de omprimento radial e de altura dos disos das galáxias edge-on.Para se ter uma boa on�abilidade nas esalas de omprimento dos disospreisamos retirar o efeito do seeing nestas imagens. Isso é feito utilizandoa tarefa �luy� do IRAF, o que expliaremos a seguir.2.2.2 O algoritmo de Luy-RihardsonO algoritmo de Luy-Rihardson é um método bem onheido de restauraçãode imagens que se baseia na deonvolução iterativa da imagem pela apliaçãoda PSF (Point Spread Funtion) da própria imagem omo kernel da deon-volução. Uma onvolução é a integral que de�ne o quanto uma função f sesobrepõe a outra função g a medida que esta é desloada sobre f . Ou seja:
(f ∗ g)(t) =

∫ ∞

−∞
f(τ) g(t− τ) dτ (2.5)sendo esta uma transformação simétria, ou seja, f ∗ g = g ∗ f .A expressão iterativa do método pode ser obtida pela solução da Máx-ima Verossimilhança para uma distribuição de Poisson, sendo apropriadapara dados om ruído. A função de verossimilhança L é um oneito on-trário ao de uma probabilidade ombinada. Por exemplo, onsideremos umevento A tal que a sua probabilidade de oorrer seja 60%, ou seja, pA = 0.6.Além disto, onsideremos a probabilidade de que um evento B oorra omprobabilidade de 40%, ou seja, pB = 0.4. Portanto, a probabilidade totalombinada, de os eventos A e B oorrerem em sequênia, seria dada por

P ( AB | pA = 0.6; pB = 0.4) = pA · pB = 0.24. Mas se onheêssemos apenaso resultado observado AB e não onheêssemos as probabilidades individu-



34 Observação e redução dos dadosais pA e pB, poderíamos de�nir um oneito inverso hamado de verossim-ilhança L de�nida omo: �dada a observação AB, temos que a verossim-ilhança, quando as probabilidades individuais forem pA = 0.6 e pB = 0.4,será de 0.24�. Ou seja, L(pA = 0.6; pB = 0.4 |AB) = 0.24. Assim, aode�nir uma função de verossimilhança L(pi|θ) de uma ombinação de even-tos θ, estaremos onsiderando uma família de probabilidades individuais
pi = {p1, p2, . . . , pn} possíveis tais que, quando ombinadas, resultam emuma únia probabilidade total de aonteer a ombinação de eventos θ. Amaximização da função de verossimilhança, hamada Máxima Verossimil-hança, dará a melhor ombinação de probabilidades individuais pi dentreaquelas que resultarão na probabilidade ombinada dos eventos θ. Ou seja,

∂L(pi|θ)
∂θ

= 0 (2.6)de�ne a melhor ombinação pi.Assim, de�nimos a função de verossimilhança omo
L(pi|θ) =

n
∏

j=1

pj (2.7)Sabemos que os máximos e mínimos (loais e globais) serão preserva-dos se tomarmos o logaritmo (ou qualquer outra função monot�nia) de L.Mas o logaritmo apresenta a vantagem transformar um produtório em umsomatório, o que auxilia na solução numéria do problema.
ln [L(pi|θ)] =

n
∑

j=1

ln pj (2.8)Assim, a Máxima Verossimilhança pode ser obtida pelo derivação do log-aritmo de L, ou seja,
∂ [ ln L(pi|θ) ]

∂θ
= 0 (2.9)Consideremos agora duas funções omo duas imagens, uma sendo a im-agem observada I(x, y) de um objeto astron�mio, e a outra sendo a suaimagem verdadeira O(x, y), aso não houvesse o seeing atmosfério (omo



2.2 Redução das imagens 35vista de fora da atmosfera). Sabemos que I(x, y) é a imagem O(x, y) on-voluída pela função de espalhamento pontual PSF (x, y), a isto somado oruído, ou seja
I(x, y) =

∫ ∞

−∞

∫ ∞

−∞
PSF (x − x′, y − y′) O(x′, y′) dx′dy′ + N(x, y)

= (PSF ∗ O)(x, y) + N(x, y) (2.10)onde N(x, y) é o ruído aditivo.Podemos de�nir a função de verossimilhança para uma distribuição dePoisson (ou seja, om ruído poiss�nio já inluído), de aordo om [29℄, omosendo
L(I|O) =

∏

x,y

[(PSF ∗ O)(x, y)]I(x,y) exp [−(PSF ∗ O)(x, y)]

I(x, y)!
(2.11)onde (PSF ∗O)(x, y) é a onvolução da imagem real O(x, y) pela sua funçãode espalhamento pontual PSF (x, y), omo dado na equação ((2.5)). Dese-jamos resgatar a imagem verdadeira O(x, y) e para isso tomaremos a maxi-mização do logaritmo de L(I|O) em relação à imagem O(x, y).

∂ [ ln L(I|O)(x, y) ]

∂O(x, y)
= 0 (2.12)

Ao tomar essa maximização, preisamos onsiderar que a PSF (x, y) es-teja normalizada à unidade. Além disso, preisamos onsiderar a iteração dePiard, que diz que a solução de um problema de valor iniial de uma função,ontínua e limitada, pode ser dada pela aproximação suessiva de termos deuma série onvergente ujo limite seja o valor iniial do problema. Destaforma, a aproximação dos suessivos termos On(x, y) onvergentes serão asolução do nosso problema, enontrando de forma iterativa a melhor soluçãopara O(x, y). A n + 1-ésima imagem da iteração dependerá da n-ésima mul-tipliada por uma imagem de orreção. Assim, On(x, y) será, omo de�nido



36 Observação e redução dos dadosem [29℄,
On+1(x, y) = On(x, y) ·

[(

I(x, y)

On(x, y) ∗ PSF (x, y)

)

∗ PSF ∗(x, y)

] (2.13)onde On(x, y) é a n-ésima imagem da iteração, I(x, y) é a imagem originalobservada e PSF ∗(x, y) é a re�exão da PSF (x, y), ou seja, PSF ∗(x, y) =

PSF (−x,−y).Esta é a expressão usada para gerar uma imagem restaurada e adotadapela tarefa �luy�, pertenente ao paote �STSDAS.ANALYSIS.RESTORE�do IRAF. A imagem restaurada será normalizada de forma que seu �uxototal seja onservado. Podemos dizer que o algoritmo de Luy-Rihardsoné sensível à variação de seeing pois ele modela a PSF de ada exposição in-dividualmente, sendo assim um algoritmo robusto. Antes de fazermos usoda tarefa �luy�, preisamos primeiramente fazer a fotometria de estrelaspresentes na imagem observada om a tarefa �phot� (pertenente ao paote�NOAO.DIGIPHOT.APPHOT�), seleionar os melhores per�s de brilho oma tarefa �pstselet� (pertenente ao paote �NOAO.DIGIPHOT.DAOPHOT�),riar uma tabela da PSF das estrelas seleionadas om a tarefa �PSF� (per-tenente ao paote �IMAGES.IMMATCH�) e depois onvertê-la numa im-agem positiva da PSF om a tarefa �seepsf� (que também pertene ao paote�NOAO.DIGIPHOT.DAOPHOT�). Somente feito isto, exeutamos a tarefa�luy� om esta PSF �nal obtida nos passos anteriores. Para exeutar todosestes passos aima riamos um sript Perl para sequeniar o proesso.A expliação para se apliar o algoritmo de Luy-Rihardson nas ex-posições antes de ombiná-las pode ser vista no próprio manual da tarefa�luy� do IRAF. Ou seja, dados gerados pela soma ou pela média de váriasimagens preisam ter seus parâmetros `noise' (ruído) e `ADU' (Analogi toDigital Unit) modi�ados. Tanto para a soma quanto para a média de Nimagens om mesmo tempo de exposição, o parâmetro `noise' seria alteradopara √
N multipliado pelo ruído de uma únia exposição. Já o parâmetro`ADU', no aso de uma soma, seria o mesmo de uma únia exposição, e noaso de uma média de imagens, `ADU' seria a multipliação de N pelo `ADU'de uma únia exposição. No nosso aso, lidamos apenas om soma das ex-



2.2 Redução das imagens 37posições, mas omo vemos pela Tabela 2.2, nossas exposições apresentamdiferentes tempos de exposição, mesmo quando se olha dentro de uma únianoite.O outro motivo para o algoritmo ser apliado nas exposições antes deombiná-las se dá pela neessidade de se subtrair um bakground (subtraçãode éu) da imagem. Se esta subtração não for feita, o algoritmo geraráanéis em torno de fontes pontuais presentes na imagem. Mas para que atarefa alule adequadamente a estatístia poiss�nia do ruído, é importanteque se informe o arquivo de `bakground' que fora subtraído, pois o `bak-ground' será um termo aditivo tanto no numerador quanto no denominadorda equação (2.13).Por �m, a última e mais importante justi�ativa - para se apliar o algo-ritmo antes de ombinar as suessivas exposições - é que a PSF pode variarde uma exposição para outra, por se tratar de exposições de longa duração.Essa variação da PSF pode oorrer, por exemplo, devido a alterações nassuessivas amadas atmosférias que a luz atravessa (afetando o seeing) oudevido a variações no foo do telesópio. Portanto, a apliação do algoritmoé feito desta forma para diminuir qualquer propagação de erros sistemátiosna imagem �nal ombinada.Vale ainda ressaltar o problema da ampli�ação do ruído no algoritmode Luy-Rihardson. Como ressaltado por [30℄, qualquer método iterativode restauração de imagens baseado em ténias de Máxima Verossimilhançaapresentará esse problema ao ajustar os dados tão bem quanto possível. Oproblema �a mais evidente quanto maior for o número de iterações. Aindasegundo [30℄, imagens ontendo objetos extensos tendem a apresentar umaaparênia �manhada� depois de passar pelo proesso de restauração om usodo algoritmo de Luy-Rihardson. As manhas não serão representativas deestruturas reais da imagem, mas ao ontrário, serão resultado da tentativa dese ajustar o ruído aos dados. A solução para este problema seria a interrupçãoda iteração quando a imagem omeçasse a se tornar muito ruidosa. Por issooptamos por realizar pouas iterações no modelo (apenas 10 iterações), oque já apresenta uma imagem onsideravelmente menos borrada em relaçãoà original.



38 Observação e redução dos dadosAo �nal, ombinamos as exposições de ada noite. Posteriormente, om-binamos as imagens de ada noite em uma imagem �nal om a tarefa �im-ombine�, omo expliado no iníio deste apítulo. Em todas as tarefas deombinação de imagens, mesmo nas preliminares antes da subtração de éu(bias, dark e �at-�eld), foi utilizada a mediana ao invés da média dos pixels,sempre desprezando os dois maiores valores e o menor valor de ada pixel.2.3 Imagens das galáxias da amostraNesta seção apresentamos as �guras om imagens de todas as galáxias anal-isadas nesta tese. Cada �gura apresenta três painéis. No anto inferior direitode ada painel aparee a respetiva orientação Norte-Leste da galáxia.O painel superior de ada �gura apresenta as regiões analisadas na galáxia.O painel intermediário de ada �gura apresenta 10 urvas de ontorno (emesala logarítmia) para ressaltar a sensibilidade dos dados e para ressaltaras esolhas das regiões de ajuste. O painel inferior de ada �gura apresentaontraste de ores para ressaltar a sensibilidade dos dados nas regiões inter-nas das galáxias (próximo aos bojos), o que também ontribui para melhorompreensão das esolhas das regiões de ajuste.As regiões analisadas são trapezoidais. Tais trapézios são onstituídospelos pixels que se situam internos ao retângulos e entre as retas e o bojode ada galáxia. O uso de regiões trapezoidais se justi�a porque a medidaque nos afastamos vertialmente do diso entral, o brilho ai rapidamentee, para além destas retas, a dominânia do fundo de éu omprometeria adeterminação dos parâmetros de deaimento de brilho.Podemos expliar as premissas básias de esolhas das regiões de ajusteda seguinte forma:- as regiões esolhidas preisam apresentar sinal su�ientemente aimado fundo de éu para garantir um ajuste on�ável;- as regiões esolhidas não podem se situar muito próximo ao bojo, paraevitarmos ontaminação de brilho proveniente de omponente que nãoestá sendo ajustado pelo modelo omputaional;



2.3 Imagens das galáxias da amostra 39- as regiões esolhidas preisam englobar área su�iente tanto o diso�no quanto o diso espesso para garantirmos um bom ajuste;- as regiões esolhidas não devem inluir regiões om grande perturbaçãode brilho, áreas de intensa formação estelar ou faixas de poeira (na partemais interna do diso �no), pois tais regiões afetam onsideravelmentea on�abilidades dos parâmetros estruturais enontrados pelo modeloomputaional.As galáxias tiveram mais de uma região esolhida para análise a �m deveri�armos os valores dos parâmetros enontrados a partir de diferentesanálises. Algumas vezes uma mesma região foi analisada mais de uma vezpara on�rmação de valores.Por se tratarem de observações profundas, em tais imagens foram deteta-dos muitos objetos em torno de ada galáxia, omo por exemplo aglomeradosglobulares. Estes aglomerados e as estrelas de ampo atuariam omo on-taminantes ao proesso de ajuste do modelo omputaional, o que poderiain�ueniar os parâmetros �nais enontrados. Para evitarmos este problema,as imagens das galáxias sofreram a remoção destes ontaminantes exessivosom o uso do paote �imedit� do IRAF e substituídos pela interpolação deregiões vizinhas.No intuito de failitar o proesso de programação por trás do ajuste, de-idimos riar o modelo omputaional de forma a gerar imagens simuladasde galáxias om o eixo-maior alinhado à horizontal da imagem. Para tanto,as imagens observadas devem ser rotaionadas a �m de que as galáxias sim-uladas também apresentem seus eixos-maiores alinhados om a horizontal.Na Tabela 2.4 apresentamos os ângulos de rotação das imagens das galáx-ias e ângulos de inlinação dos disos (om relação à linha de visada), paraapliação no modelo. Lembramos que o ângulo de rotação difere do ângulode posição (PA), pois o ângulo de rotação refere-se à rotação apliada emsentido anti-horário na imagem enquanto que o ângulo de posição é o ânguloentre o semi-eixo maior da galáxia e a direção Norte na imagem. A somados ângulos (de posição e de rotação) não resulta em um múltiplo de 90◦exato porque algumas das galáxias apresentavam diso om entortamento



40 Observação e redução dos dados(�warps�) e assim o melhor ajuste foi obtido om rotações menores que 90◦.Já os ângulos de inlinação foram alulados a partir das informações daTabela 2.3 e de uma análise das imagens das galáxias. Considerando queos disos das galáxias sejam aproximadamente irulares, sua inlinação iom a linha de visada poderia ser alulada a partir da razão axial b/a dodiso da seguinte forma: i = arc cos (b/a). Em ontrapartida, se a galáxiaapresenta uma faixa de poeira visível, então laramente a borda externa realdo diso não oinidirá neessariamente om o semi-eixo menor b projetadoda galáxia. Desta forma, para o álulo da inlinação i do diso, nós nãoutilizamos b omo sendo o semi-eixo menor se a faixa de poeira (que delimitaa borda do diso) não oinidir om o limite projetado da galáxia. Assim, naexpressão do ângulo de inlinação i = arc cos (b/a), o valor de b adotado erasempre a distânia em pixels entre o entro da galáxia e a faixa de poeira,enquanto que o valor a era sempre a distânia em pixels entre o entro dagaláxia e a borda mais externa paralelamente ao semi-eixo maior (ainda omemissão signi�ativa aima do fundo de éu).Galáxia Ângulo de Ângulo derotação inlinaçãoESO 240- G 011 −39◦ 85.8◦NGC 1216 25◦ 89.7◦2MFGC 03616 76◦ 86.3◦ESO 597- G 036 (B) 55◦ 87.8◦ESO 597- G 036 (I) 55◦ 87.8◦IC 5359 (B) −49◦ 84.4◦IC 5359 (I) −49◦ 82.9◦NGC 705 −27◦ 89.7◦LCSB S0496P −45◦ 84.8◦ESO 243- G 049 21◦ 89.7◦ESO 187- G 019 24◦ 89.6◦Tabela 2.4: Ângulos de rotação das imagens e inlinação das galáxias.
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Figura 2.1: Exposição de ESO 240- G 011.



42 Observação e redução dos dados

Figura 2.2: Exposição de NGC 1216.
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Figura 2.3: Exposição de 2MFGC 03616.
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Figura 2.4: Exposição de ESO 597- G 036, �ltro B.
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Figura 2.5: Exposição de ESO 597- G 036, �ltro I.
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Figura 2.6: Exposição de IC 5359, �ltro B.
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Figura 2.7: Exposição de IC 5359, �ltro I.
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Figura 2.8: Exposição de NGC 705.
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Figura 2.9: Exposição de LCSB S0496P.
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Figura 2.10: Exposição de ESO 243- G 049.
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Figura 2.11: Exposição de ESO 187- G 019.
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Capítulo 3Modelo Computaional deimagens simuladasNosso interesse é estudar os parâmetros estruturais dos disos �no e espessode galáxias vistas de per�l (edge-on). Portanto, preisamos enontrar umaforma de ajustar a distribuição super�ial da luz proveniente dos disos. Érazoável pensar que a emissividade j(r, z) do diso está intimamente rela-ionada om a distribuição espaial de matéria no diso. Assim, o desa�oiniial está em determinar uma expressão funional que desreva esta dis-tribuição espaial de matéria.Posteriormente, o modelo omputaional usará essa expressão funionalpara riar imagens de brilhos super�iais simulados. Cada imagem de brilhosuper�ial simulado será riada om diferentes ombinações de parâmetrosestruturais.A partir de uma dada ombinação de parâmetros estruturais, devemosintegrar a expressão funional da emissividade j(r, z) do diso (ao longo deada ponto na linha de visada) para obtermos um brilho super�ial. Ou seja,devemos integrar a emissividade em ada pixel, onde ada pixel orrespondea um par de oordenadas espaiais (R, z) diferentes na superfíie de brilhosimulada.Cada imagem simulada será omparada à imagem real observada dagaláxia analisada, pixel a pixel. À medida que se varia os parâmetros es-truturais das imagens simuladas, o programa analisa se o per�l de brilho



54 Modelo Computaional de imagens simuladassimulado desreve satisfatoriamente a imagem real observada, através doálulo de χ2 (uma grandeza que mede quão diferentes são as duas super-fíies de brilho). Variando os parâmetros estruturais usados na simulação,o modelo busa a melhor ombinação de parâmetros estruturais de forma amelhorar essa imagem simulada, reduzindo seu χ2. Ao �nal, obtemos umaombinação de parâmetros estruturais om menor χ2 que deve desrever osparâmetros reais da galáxia analisada.A seguir desrevemos em detalhes ada parte deste modelo omputaionalde brilhos super�iais simulados.3.1 Função de distribuiçãoO álulo da função de distribuição de estrelas numa galáxia espiral vistade per�l foi originalmente desenvolvido em [31℄. Abaixo apresentamos umdesenvolvimento deste álulo de uma forma modi�ada e mais simpli�ada.Consideremos uma galáxia espiral vista de per�l (edge-on) de forma queseu eixo de rotação esteja alinhado om o eixo z e seu diso esteja sobre oplano xy, onforme a �gura 3.1.
z

y

xFigura 3.1: Visão esquemátia de uma galáxia vista de per�l (edge-on).A posição e a veloidade das estrelas de um sistema estelar, bem omosua dinâmia, podem ser desritas matematiamente (no espaço de fases) apartir da função de distribuição. Vamos trabalhar om uma desrição arte-siana para failitar futuramente o proesso de integração da emissividade



3.1 Função de distribuição 55super�ial j(r, z) que desejamos enontrar. Seja f ≡ f(t, x, y, z, vx, vy, vz)uma função de distribuição das estrelas, onde x, y e z orrespondem àsoordenadas espaiais e vx, vy e vz são suas respetivas veloidades. As-sim, perebemos que a quantidade f(t, x, y, z, vx, vy, vz) dx dy dz dvx dvy dvz éo número de estrelas presentes num elemento de volume dx dy dz, num deter-minado instante de tempo t, nas vizinhanças do ponto (x, y, z), para as quaisas veloidades estão nos intervalos [vx, vx + dvx], [vy, vy + dvy] e [vz, vz + dvz],respetivamente. Em prinípio a função f poderia ser arbitrária, ontantoque sua evolução respeitasse a ondição de ontinuidade dada pela equaçãode Boltzmann, ou seja:
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= 0 (3.2)No entanto, preisaremos impor algumas ondições à função f de formaa restringir sua arbitrariedade, espei�amente ao nosso aso. Os termosde aeleração dvx
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, dvy
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e dvz

dt
são produzidos pela interação gravitaional omoutras estrelas do sistema. Se onsiderarmos que olisões entre as estrelasoorrem om baixa frequênia, então podemos dizer que tais termos serãodesritos apenas por um potenial gravitaional Ω(x, y, z) gerado pela dis-tribuição de matéria total. Ou seja, não levaremos em onta as olisõesdissipativas pelo fato de oorrerem pouo. A equação de ontinuidade seráentão:
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onde xi = {x, y, z}.Neste ponto já vemos que algumas limitações preisam ser impostas aosnossos álulos a �m de que alguma solução possa ser enontrada pois, doontrário, teríamos equações difereniais pariais não-lineares que impossi-bilitariam a obtenção de uma solução analítia para a densidade de matéria.Em um sistema galátio, ada grupo de estrelas, em um determiado



56 Modelo Computaional de imagens simuladasintervalo de massa, tem sua própria função de distribuição. Como o intervalode massas no qual uma estrela se enontra está intimamente relaionadoom o seu tipo espetral, podemos dizer que ada grupo espetral possuitambém sua própria função de distribuição. Mas laramente, o termo dopotenial gravitaional Ω da equação de Boltzmann não leva em onta adistinção entre tipos espetrais ou intervalos de massa das estrelas, uma vezque Ω se trata de um potenial gravitaional global agindo sobre ada estrelae, gerado por todas elas. Se �zéssemos nossos álulos levando em ontauma função de distribuição para ada tipo espetral, obteríamos equaçõesdifereniais não-lineares, o que tornaria o problema virtualmente insolúvel.Assim, onsideraremos que nosso tratamento aborda apenas a lasse espetralom maior número de estrelas. Ou seja, onsideraremos em nossos álulosque as estrelas abordadas são aproximadamente de mesma massa m.Preisamos ainda impor outra simpli�ação razoável em nosso álulos,que trata da simetria axial do plano de rotação das estrelas. Podemos ar-gumentar que as estrelas formam amadas paralelas ao plano de rotação,formando um sistema estelar estrati�ado (disposto em suessivas amadas).Se quisermos avaliar nosso sistema em amadas, podemos onsiderar um raio�xo e estudar apenas sua dependênia om a distânia z ao plano entral.Assim, no aso da função de distribuição, isto também implia em avaliarapenas a dependênia em z. Desta forma, assumimos que, uma vez �xado umraio R (que depende de x e y, no plano), neste raio a função de distribuiçãodependerá apenas de z e vz. O objetivo �nal deste áulo é enontrar umaexpressão funional que desreva o per�l vertial de brilho, de um diso isotér-mio om simetria axial. Por isso, nos atemos apenas ao estudo do aso aum R �xo. Obviamente isso não impediria no aso mais geral que a funçãode distribuição f tivesse uma dependênia om R (ou om x e y).Se além disto, onsiderarmos que nosso sistema apresenta poua pertur-bação ou �utuação no tempo, então poderemos desonsiderar a dependêniaem t. Certamente esse é um aso ideal, mas podemos aproximar galáxiasreais a esta desrição independente do tempo argumentando que nosso sis-tema apresenta-se em equilíbrio dinâmio.Assim f(z, vz) dz dvz será o número de estrelas ontidas numa oluna de



3.1 Função de distribuição 57seção unitária om altura, se estendendo entre z e z +dz, e ujas veloidadesna direção de z assumem valores no intervalo entre vz e vz + dvz. Destaforma, f ≡ f(z, vz) e preisa ainda satisfazer a equação (3.1), que se resumea
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f(z, vz) dvz. (3.5)Assumindo uma massa média m para as estrelas, podemos obter a densidadede matéria que será
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f(z, vz) dvz. (3.6)Para este aso simpli�ado, mas que se aplia a maioria das galáxias edge-on, poderemos usar a equação (3.6) para de�nir a equação de Poisson, dadaomo:
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= 4π G ρ(z) (3.7)Retornando à equação (3.4), podemos resolvê-la assumindo que f sejaseparável em z e vz. Ou seja, f(z, vz) ≡ Z(z) V (vz). Assim, a equação (3.4)torna-se:

V
dZ

dz
vz − dΩ

dz
Z

dV

dvz

= 0Separando a dependênia em ada variável de ada lado da igualdade eigualando a −(1/h2), temos:
1

Z

dZ

dz

(

dΩ

dz

)−1

=
1

V vz

dV

dvz
= − 1

h2
(3.8)Por se tratar de um álulo mais longo, a obtenção das funções Z(z) e

V (vz) é apresentada no Apêndie A. Portanto, usando os resultados de (A.6)e (A.14), podemos esrever a função de distribuição f(z, vz) ≡ Z(z) V (vz)



58 Modelo Computaional de imagens simuladasomo sendo:
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) (3.9)Este resultado onorda perfeitamente om aquele obtido em [31℄. Destaforma, distribuição de matéria ρ(z) a uma dada distânia z do plano entralda galáxia, omo desrita em (A.5), será dada por:
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] (3.10)Esta expressão de�ne a dependênia funional que o brilho super�ialdeverá ter ao longo do eixo z, para ser apliado no modelo omputaional.3.2 Emissividade e brilho super�ialPrimeiramente, vamos relembrar alguns oneitos onheidos. A intensidadeespeí�a Iν é a energia que atravessa a unidade de área da fonte, por unidadede tempo, por omprimento de onda (ou frequênia) e por unidade de ângulosólido, dada omo:
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(3.11)A relação entre �uxo F e intensidade espeí�a Iν de uma fonte é dadada seguinte forma:
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Iν cos θ senθ dθ dφ dν (3.12)onde θ seria o ângulo formado entre a luz emitida e a normal à área queemite. Obviamente falta ainda lembrar a relação entre luminosidade L e�uxo F de uma fonte.
L(r) = 4π r2 F (r) (3.13)Finalmente, a relação entre a magnitude m de uma fonte e seu �uxo Fserá:

m = −2.5 log F + const. (3.14)



3.2 Emissividade e brilho super�ial 59Sabemos que, generiamente, a emissividade integrada j (também hamadade densidade de luminosidade) de uma fonte extensa optiamente �na estárelaionada om o seu brilho super�ial I. Assim, de�niremos o brilho su-per�ial I de uma fonte extensa da seguinte forma:
I =

∫ ∞

−∞
j ds (3.15)onde s é o aminho perorrido pela luz entre a fonte e o observador, e aemissividade j é medida em W m−3 Sr−1 (potênia por volume por esferor-radiano).Vemos que o brilho super�ial I é uma medida de �uxo provenienteda fonte extensa dentro de um ângulo sólido unitário, sendo medido em

W m−2 Sr−1 (potênia por área por esferorradiano). À medida que nos afas-tamos de uma fonte extensa, o �uxo ai om o quadrado da distânia, mas oângulo sólido om que vemos a mesma fonte diminui na mesma proporção.Consequentemente, o brilho super�ial I independe da distânia, da mesmaforma que a intensidade espeí�a de um objeto pontual.Analogamente à de�nição de magnitude de uma fonte pontual, de�nimosa magnitude super�ial µ assoiada a um brilho super�ial I omo
µ = −2.5 log I + const (3.16)Agora, podemos omeçar a de�nir a emissividade j ≡ j(r, z). Se a dis-tribuição do brilho super�ial deve seguir a densidade de matéria, então adependênia da emissividade j(r, z) om z seguirá a forma funional de ρ(z).Já a dependênia de j(r, z) ao longo da oordenada radial r do diso seguiráo mesmo omportamento previsto para galáxias vistas de frente (fae-on),ou seja, om uma dependênia exponenial em r. Desta forma, obtemos:

j(r, z) = j0 exp

(

− r

hr

) seh2

(

z

z0

) (3.17)onde j0 é uma onstante de normalização da emissividade entral do diso,
z0 = h/(2π G ρ0)

1/2 (omo visto na expressão (3.10)) e hr é uma onstante



60 Modelo Computaional de imagens simuladasde deaimento de brilho ao longo de r.Retornando agora à de�nição de brilho super�ial (3.15), preisamos noslembrar que estamos onsiderando uma fonte optiamente �na. Ou seja, nãoestamos modelando a poeira, devido às di�uldades de modelagem inerentesà absorção. Assim, desartaremos qualquer região da imagem observada queseja dominada por faixa de poeira e seleionaremos apenas as regiões livresde poeira, para apliação do modelo.No nosso aso, de aordo om a �gura 3.1, o aminho perorrido pelaluz estará alinhado om o eixo x, e as variáveis r e z estarão alinhadas omos eixos y e z, respetivamente. Desta forma, à partir da equação (3.15),obteremos a seguinte expressão para o brilho super�ial:
I(r, z) =

∫ ∞

−∞
j0 exp

(

− r

hr

) seh2

(

z

z0

)

dx (3.18)
3.3 Inlinação do disoA equação (3.18) seria o aso ideal em que a galáxia se enontra perfeita-mente de per�l. Preisamos agora generalizar essa expressão para o aso deuma galáxia om uma inlinação diferente de 90◦. Para isto, onsideremosa rotação do diso visto de per�l, em torno do eixo y, omo na �gura 3.2abaixo.Iniialmente preisamos reesrever a dependênia em r da emissividade
j(r, z) em termos de x e y. Ou seja

r2 = x2 + y2 =⇒ r =
√

x2 + y2 (3.19)Desta forma, j(x, y, z) será
j(x, y, z) = j0 exp

(

−
√

x2 + y2

hr

) seh2

(

z

z0

) (3.20)Agora, se �zermos uma rotação da galáxia em torno do eixo y por um
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z

z′

y ≡ y′

x′

xθ

θ

Figura 3.2: Rotação da galáxia em torno do eixo y de�nindo nova linha devisada.
ângulo θ no sentido horário, teremos a seguinte transformação de variáveis:
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y′

z′






=







cos θ 0 − senθ

0 1 0senθ 0 cos θ






·







x

y

z






(3.21)

Podemos inverter a matriz de rotação na equação (3.21) e om a transfor-mação inversa, poderemos reesrever a expressão (3.20) em termos das novasoordenadas rotaionadas {x′, y′, z′}. Invertendo (3.21) obtemos:






x

y

z
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cos θ 0 senθ

0 1 0

− senθ 0 cos θ






·
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y′

z′






(3.22)ou ainda











x = x′ cos θ + z′ senθ

y = y′

z = −x′ senθ + z′ cos θ

(3.23)



62 Modelo Computaional de imagens simuladasSubstituindo a equação (3.23) em (3.20) obtemos
j(x′, y′, z′) = j0 exp

(

−
√

( x′ cos θ + z′senθ )2 + y′ 2

hr

) seh2

(

z′ cos θ − x′ senθ

z0

)(3.24)Quando θ = 0◦, temos uma inlinação máxima, ou seja, i = 90◦. Conver-tendo para i (fazendo-se i = 90◦ − θ) poderemos integrar a emissividade aolongo de x′ para �nalmente obtermos o brilho super�ial I omo
I(x′, y′, z′) =

∫ ∞

−∞
j0 exp

(

−
√

( x′sen i + z′ cos i )2 + y′ 2

hr

)

×seh2

(

z′ sen i − x′ cos i

z0

)

dx′ (3.25)Os limites de integração aima podem ser trunados. Consideremos umadistânia D maior que o raio externo (raio máximo Rmax) da galáxia, além doqual não há mais emissão luminosa da galáxia. As oordenadas de qualquerponto desta esfera deverão respeitar a relação x2 + y2 = D2 < R2
max. Agora,substituindo-se tal relação nas equações (3.23) e lembrando que y = y′, obte-mos:

x = x′ cos θ + z′ senθ =

= x′ seni + z′ cos i

x2 = (x′ seni + z′ cos i)2 = D2 − y2

(x′ seni + z′ cos i) = ±
√

D2 − y′ 2

x′ =
±
√

D2 − y′ 2 − z′ cos iseni
(3.26)Finalmente, hegamos à expressão �nal do brilho super�ial I que seráutilizada em nossos modelos de imagem simuladas:

I(y′, z′) =

∫

√
D2

−y′ 2−z′ cos iseni

−

√
D2

−y′ 2−z′ cos iseni

j0 exp

(

−
√

( x′sen i + z′ cos i )2 + y′ 2

hr

)

×
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(

z′ sen i − x′ cos i

z0

)

dx′ (3.27)onforme de�nido em [26℄.3.4 Estrutura do Modelo ComputaionalO modelo omputaional que gera imagens simuladas de galáxias espiraisedge-on foi esrito numa ombinação das linguagens Perl e Fortran, asso-iando as melhores araterístias de ada linguagem: failidade de progra-mação em Perl e alto desempenho em álulos matemátios do Fortran.O modelo de imagens simuladas se baseia essenialmente em 4 passos:1. Leitura de informações de entrada (por exemplo: os intervalos de varredurados parâmetros do modelo, nome do arquivo de imagem da galáxia,et);2. Leitura da região da imagem a ser modelada;3. Proedimento de busa de melhores ombinações de parâmetros (atravésde álulo e minimização de χ2 de ada ombinação);4. Cálulo de erros dos parâmetros �nais enontrados.No passo de número 3, os álulos de χ2 são realizados em Fortran 90. Todoo resto foi programado em Perl.A leitura da imagem é feita om uso da interfae para Perl da biblioteaCFITSIO de manipulação de imagens astron�mias no formato FITS. Noarquivo de parâmetros de entrada estão espei�adas os intervalos iniiais aserem varridos no espaço de parâmetros, e também nele estão espei�adaspropriedades da imagem omo: região a ser analisada, distânia da galáxia,ampo de visão do telesópio utilizado e dimensões em pixels do CCD ado-tado. Com estas três últimas informações, o programa faz a onversão daesala de pixel para a esala de kpc, que é adotada na solução dos modelos,para failitar o álulo.De aordo om o modelo proposto em [22℄, o brilho super�ial I de umagaláxia espiral vista perfeitamente de per�l (edge-on) é obtida pela solução da



64 Modelo Computaional de imagens simuladasintegral da emissividade j desrita pela equação (3.15). Se agora tomarmosem onsideração que a maioria das galáxias espirais não neessariamente seapresentam perfeitamente de per�l, então preisamos onsiderar a mudançade variáveis na integral que leva em onta o ângulo de inlinação da galáxia,omo visto em (3.27).A expressão (3.27) da emissividade refere-se a apenas um omponenteestrutural de diso. Mas neste trabalho desejamos simular os disos �no eespesso. ao mesmo tempo, om diferentes frações de brilho para ontribuirao brilho super�ial �nal. Por isso, nosso modelo lida na verdade om duasfunções, uma para ada omponente. Ou seja:
j(r, z) = j1(r, z) + f · j2(r, z) (3.28)onde j1(r, z) é a função da emissividade do diso �no, j2(r, z) é a função daemissividade do diso espesso, ambas dadas no termo da integral de�nidaem (3.27), e ainda f é a fração de brilho entral do diso espesso em relaçãoao diso �no. Assim, nosso espaço de parâmetros a ser varrido entre adaimagem simulada, possui 5 dimensões. Os 5 parâmetros livres são:

• hr1 - esala de omprimento radial do deaimento exponenial do diso�no,
• z01 - esala de altura do deaimento da seh2 do diso �no,
• hr2 - esala de omprimento radial do deaimento exponenial do disoespesso,
• z02 - esala de altura do deaimento da seh2 do diso espesso.
• f - fração de brilho entre diso espesso e diso �no,Neste modelo omputaional, o proesso de integração da emissividade -na variável x′ ao longo da linha de visada, onforme (3.27) - é implementadoom o uso do Método de Romberg para solução de integrais unidimensionais(que será expliado na próxima sessão). No intuito de otimizar o proesso,o modelo omputaional ainda faz uso da bibliotea OpenMP de paraleliza-ção de álulos em proessadores om memória ompartilhada. Com isto, o



3.5 Método de Romberg 65modelo aumenta sua veloidade de exeução quase linearmente om o númerode núleos disponíveis. Este proedimento de paralelização se mostra alta-mente neessário devido ao grande número de imagens simuladas geradas pelomodelo ao longo do proesso de busa de melhor ombinação de parâmetrosestruturais. Além disto, ada imagem simulada tem um grande número depixels, até mesmo quando onsideramos a restrição da região analisada.
3.5 Método de Romberg para solução de inte-grais unidimensionaisO Método de Romberg [32, 33, 34℄ é um algoritmo para solução numéria deintegrais unidimensionais que envolve um usto omputaional bem reduzido,além de ser um método bastante robusto. O método assume que a segundaderivada da função a ser integrada seja limitada e pode ser resumido omoo álulo suessivo do Método dos Trapézios om suessivo aumento nassubdivisões do intervalo a ser integrado, e a partir de então alula-se suasextrapolações de Rihardson até se alançar a preisão desejada.Suponha que queremos soluionar numeriamente a seguinte integral de�nida
I:

I =

∫ b

a

f(x)dx (3.29)A solução desta integral pode ser obtida pelo Método dos Trapézios seonsiderarmos n subdivisões de tamanho h do intervalo [a, b] de integração, ese depois somarmos todos os trapézios, exatamente omo mostrado na �gura3.3. A área At abaixo da urva f(x) será dada pela seguinte fórmula
At = T (m, 1) = h

[

1

2
f(a) +

1

2
f(b) +

n−1
∑

k=1

f(a + h k)

] (3.30)de forma que h = (b − a)/n e n = 2m−1. Mais adiante �ará laro o motivode se hamar a área At de T (m, 1) no Método dos Trapézios.O erro assoiado à área (3.30) alulada pelo Método dos Trapézios,
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x

y

h
a b

f(x)

Figura 3.3: Representação da integral de f(x), alulada pela equação (3.30)(Método dos Trapézios), om n = 3 no intervalo de integração [a, b].
quando se faz n subdivisões do intervalo [a, b], será

EAt
= ET (m,1) =

(b − a)3

12n3

n
∑

i=1

∂nf(x)

∂xn









x=ξi

(3.31)onde ξi é um ponto dentro do domínio [a + (i − 1)h, a + ih].A quantidade 1
2

∑2
i=1

∂2f(x)
∂x2





x=ξi
pode ser vista omo um valor médio dasegunda derivada de f(x) no intervalo [a, b] quando fazemos duas divisõesno intervalo. Isso nos leva a dizer que o erro ET (2,1) assoiado à área T (2, 1)alulada pelo Método dos trapézios dependerá apenas de (b−a)2

22 , ou seja, h2.
ET (2,1) =

(b − a)3

12 (22)
f ′′(x) = h2 (b − a) f ′′(x) = α h2 (3.32)Assim, à medida que dobramos o número de pontos n do nosso intervalo,diminuímos h à metade e onsequentemente diminuímos o erro ET (m,1) emum quarto do seu valor anterior. Essa informação pode ser usada para seenontrar uma melhor aproximação da integral e ela é a base da extrapolaçãode Rihardson.O erro obtido pelo Método dos Trapézios é apenas a primeira ordem deuma série de potênias pares obtida pela fórmula de Euler-MLaurin [35℄



3.5 Método de Romberg 67para o erro total. Ou seja:
I = T (m, 1) + α h2 + β h4 + γ h6 + . . . (3.33)Consideremos então que agora tomamos a metade de subdivisões do in-tervalo [a, b]. Assim nosso novo número n′ de subdivisões será: n′ = n/2 =

2m−1/2 = 2(m−1)−1 = 2m′−1 onde m′ = m − 1. Portanto:
I = T (m − 1, 1) + α (2h)2 + β (2h)4 + γ (2h)6 + . . . (3.34)Se agora multipliarmos (3.33) por 4 e subtrairmos de (3.34) obtemos:

I = T (m, 2) + β ′h4 + γ′h6 + . . . (3.35)onde β ′, γ′, . . . são novas onstantes e
T (m, 2) =

4 T (m, 1) − T (m − 1, 1)

3
. (3.36)A expressão de (3.36) orresponde à fórmula de Simpson om n = 2m−1pontos. Agora T (m, 2) é a nova área que já engloba o erro estimado doMétodo dos Trapézios, e por isso se mostra omo uma melhor aproximaçãoao resultado verdadeiro I da integração. Para englobar os próximos termospreisamos ontinuar a repetir o proesso de se tomar novos m′ → m − 1 e

n′ → n − 1.
I = T (m − 1, 2) + β ′(2h)4 + γ′(2h)6 + . . . (3.37)Multipliando-se (3.35) por 16 e subtraindo-se (3.37) obtemos:

I = T (m, 3) + γ′′h6 + δ′′h8 + . . . (3.38)onde γ′′, δ′′, . . . são novas onstantes e
T (m, 3) =

16 T (m, 2) − T (m − 1, 2)

15
(3.39)Vemos que esta agora é uma aproximação melhor para a integral pois seu



68 Modelo Computaional de imagens simuladaserro é da ordem de h6, orrespondendo à fórmula de Bode. Com este proed-imento podemos enontrar numeriamente a solução da integral balaneandoo número de subdivisões no intervalo de integração, o tamanho das subdi-visões e o erro dos resultados até se obter a preisão desejada. Continuandoo proesso suessivamente, é fáil pereber que hegaremos à seguinte relaçãode reorrênia:
T (m, j + 1) =

4j T (m, j) − T (m − 1, j)

4j − 1
(3.40)fazendo om que o resultado se aproxime ada vez mais da integral

I = T (m, j + 1) + O(h2j) (3.41)onde m está relaionado om o número de subdivisões do intervalo [a, b] e jestá relaionado om a ordem do erro englobado ao resultado da expressãode T (m, j + 1). De uma forma esquemátia, obteremos:T(1,1)T(2,1) T(2,2)T(3,1) T(3,2) T(3,3)... ... ... . . .T(M,1) T(M,2) T(M,3) · · · T(M,M)Para se alançar a preisão desejada no álulo da integral, basta alularada termo linha a linha e omparar om o anterior. Se a diferença for menorque a preisão desejada, o álulo é interrompido. Caso ontrário, o áluloprosseguirá.Comparativamente, o Método de Romberg preisa de um número re-duzido de passos (loops) para ompletar o alulo, mesmo om preisão daordem de 10−8. Um método otimizado deste tipo é neessário no modelopara forneer o resultado da integral de brilho super�ial em ada pixel daimagem simulada de forma ágil e preisa, para só depois poder omparar oma imagem observada e alular o χ2 resultante.



3.6 O álulo de χ2 693.5.1 As biblioteas OpenMP e CFITSIOA bibliotea OpenMP (Fortran) de álulos paralelizados om memória om-partilhada serve para uso em omputadores om proessadores de vários nú-leos. Programas implementados om esta bibliotea podem utilizar todosos núleos ao mesmo tempo, o que agiliza álulos em que os resultados in-dependem de uma ordem sequenial. No nosso modelo, o valor de ada pixelindepende do valor de seus vizinhos, apesar de todos os pixels serem determi-nados pela integral da mesma função (a emissividade). Assim a paralelizaçãose dá no álulo do valor de ada pixel.O uso desta bibliotea é bem simpli�ado em relação a outros meanismosde paralelização tal omo MPI, pois não há a neessidade de riação dainterfae de paralelização. As instruções de paralelização estão embutidasno ompilador adotado (no aso, o gfortran - GNU Fortran). Assim, bastainformar no ódigo fonte a região de ódigo a ser paralelizada e os tipos detodas as variáveis (loais ou globais de ada núleo de proessamento).O CFITSIO (Perl) é uma bibliotea de ódigo aberto e serve para manip-ulação de imagens no formato �FITS�, tanto para leitura quanto gravação.Com a sua versão riada para a linguagem Perl, fazemos a leitura dos pixelsda imagem a ser analisada, do seu header e de todos seus parâmetros. Umavez lida a imagem podemos então passar para o passo seguinte de omparaçãoaos modelos simulados através do álulo de χ2.3.6 O álulo de χ2O nosso modelo omputaional adota um álulo de χ2 omo ritério deomparação entre o brilho super�ial simulado do diso e a região da im-agem observada sob análise. O brilho super�ial simulado que tiver o menorvalor de χ2 assoiado será, portanto, a melhor solução. Conheendo-se osparâmetros adotados para se gerar este melhor brilho super�ial simulado,teremos então pistas dos parâmetros reais da galáxia analisada, tais omoesalas de altura e omprimento dos disos �no e espesso, fração de estrelaspresentes no diso espesso em relação ao diso �no e ângulo de inlinação da



70 Modelo Computaional de imagens simuladasgaláxia.O álulo de χ2 é baseado numa soma das diferenças quadrátias pixel apixel, entre modelo e imagem observada, normalizadas pela imagem obser-vada, omputado apenas na região analisada. Ou seja:
χ2 =

1

Npix

Npix
∑

i=1

(

Ii − nI

nM
Mi

)2

Ii
(3.42)onde

• Npix é o número total de pixels na região analisada,
• Mi é a solução da integral do i -ésimo pixel do modelo,
• Ii é o valor da ontagem do i -ésimo pixel da região analisada na imagemobservada, e
• nM é a soma das soluções das integrais de todos os pixels do modelo(normalização do modelo),
• nI é a soma das ontagens de todos os pixels da região analisada naimagem observada (normalização da imagem).Só é possível omparar modelo e observação se ambos tiverem seus brilhossuper�iais normalizados. Por isso, as somas de todos os pixels (seja nM , domodelo, e seja nI , da região analisada na imagem observada) servem omotais fatores de normalização na equação (3.42). Assim não preisamos nospreoupar om onstantes multipliativas de onversão entre ontagens daimagem observada no formato �FITS� e brilho super�ial.Além disto, no álulo de χ2, o nosso modelo não onsidera os pixels daimagem ujas ontagens �quem abaixo de um determinado valor de ruídode éu. Ou seja, utilizando-se a tarefa �imombine� do IRAF, fazemos umaanálise de qual a ontagem mínima do éu na região omparada e, se umdeterminado pixel tiver ontagem inferior, então este não será utilizado noálulo de χ2.



3.7 Métodos de busa de melhores soluções 713.7 Métodos de busa de melhores soluçõesA on�abilidade dos valores dos parâmetros estruturais enontrados dependediretamente do método adotado para busar a ombinação que de�ne o mel-hor brilho super�ial simulado. O método adotado preisa ser tal que o tempode exeução não seja demasiadamente longo (por exemplo, meses) nem podeser exessivamente impreiso. Para isto, o ontrole de busa preisa ser �no.O problema resume-se à busa da melhor ombinação dos ino parâmet-ros (hr1, z01, hr2, z02 e f) que desrevem a superfíie de brilho simulada quemelhor se adequa ao brilho super�ial da imagem observada. Essa varredurase dá pela omparação de suessivas superfíies simuladas nas quais se �xamquatro parâmetros e varia-se apenas o quinto. A ada novo �loop�, outroonjunto de quatro parâmetros tem seus valores �xados e varia-se novamenteo quinto, fazendo om que a busa perorra gradativamente todos os inoparâmetros. A ada �loop� , a estagnação de um dos parâmetros em um de-terminado valor não implia que este seja o melhor valor daquele parâmetro.Apenas quando todos os parâmetros �am estagnados simultaneamente é quepodemos onsiderar o aso de obtenção de uma boa solução. As soluções sãoarmazenadas e omparadas. A solução de menor χ2 de todas será onsideradaa melhor solução.Estas foram as premissas básias seguidas pelos três métodos testados.Tais métodos foram: Método do Gradiente (ou �Steepest Desendent�), Métodode Flether-Reeves e Método das �Splines Cúbias + Força-Bruta�. Expli-aremos as três tentativas mas apenas o último se adequou bem ao problema,otimizando tempo de exeução e menores valores de χ2 em ada apliação.3.7.1 Método dos GradientesEste método baseia-se no álulo do gradiente de χ2 de suessivas superfíiessimuladas, omparadas às respestivas regiões de ajuste nas imagens obser-vadas, sempre em relação a apenas um dos parâmetros estruturais analisados.O gradiente é alulado seguindo a premissa expliada no parágrafo anterior,sendo que primeiro o algortimo alula o χ2 de uma ombinação de referên-ia dos parâmetros, e em seguida realula o χ2 para suessivas ombinações



72 Modelo Computaional de imagens simuladasonde apenas um dos parâmetros foi alterado por um pequeno valor.O sinal do gradiente indiará se aquele parâmetro que fora modi�adodeve sofrer um inremento ou um derésimo por um valor de passo. Umgradiente negativo de χ2 em relação à um parâmetro, implia na neessidadede inremento no valor daquele parâmetro. Um gradiente positivo de χ2em relação à um parâmetro, implia na neessidade de diminuição no valordaquele parâmetro. Desta forma, o algoritmo tende a desloar a ombinaçãode teste dos parâmetros para próximo da ombinação om menor valor de
χ2. O ontrole do passo é de fundamental importânia. Um passo muito pe-queno pode resultar num tempo de exeução muito longo. Um passo muitogrande pode resultar na perda de resolução das soluções quando a ombi-nação de parâmetros estiver próximo da melhor solução, fazendo om queo algoritmo se pera. Esse tipo de busa se arateriza por uma verdadeiravarredura no espaço de parâmetros, riando um povoamento de soluções nesseespaço 5-dimensional. Este ontrole de passo foi exatamente o problema ap-resentado neste ódigo, nem sempre obtendo resultados onordantes a adaduas apliações do algoritmo sobre uma mesma região.3.7.2 Método de Flether-ReevesEste método assemelha-se a outros métodos de gradientes onjugados parasolução de mínimos de funções reais do tipo f : R

n → R. O grande problemaé a ombinação iniial, pois para este método funionar, a ondição iniialpreisa estar próximo ao mínimo da função.O método pode ser desrito da seguinte forma: dado um valor iniial de x,alula-se o gradiente apliado sobre este ponto e avalia se o gradiente possuinorma menor que determinado ǫ (ritério de onvergênia). Se o ritériode onvergênia não for respeitado, o algoritmo alula a nova direção dedesloamento e o módulo deste desloamento. De�nido o novo ponto noespaço de parâmetros, o algoritmo volta ao teste do ritério de onvergêniae ontinua o ilo até que o ritério seja respeitado.O proedimento de determinação da nova direção e módulo do desloa-



3.7 Métodos de busa de melhores soluções 73mento segue um proedimento de minimização de um termo adiional aoúltimo ponto usado para se busar o mínimo da função.A tentativa de apliação deste método ao nosso problema se mostroufrustrada, pois este método inúmeras vezes enontrou soluções não físiaspara o problema (por exemplo, om ombinações de parâmetros negativos).Desta forma, este método foi desartado.3.7.3 Método das �Splines Cúbias + Força-Bruta�Este método foi idealizado por nós, mas om idéias inspiradas em outrosalgoritmos de busa. Além disto, o Método das �Splines Cúbias + Força-Bruta� mostrou-se mais e�az que os dois primeiros na busa de melhoressoluções dos parâmetros estruturais. Com a apliação deste método enon-tramos soluções que não só onordavam om o Método dos Gradientes, masque em muitas vezes resultava em soluções melhores que aquele (ou seja,soluções om menor χ2).O algoritmo deste método pode ser expliado da seguinte forma:1. Iniialmente o modelo lê o arquivo de entrada om os intervalos devalores máximo e mínimo de ada parâmetro. O modelo sorteia val-ores aleatórios para ada parâmetro dentro do respetivo intervalo demáximo e mínimo;2. O modelo mantém �xos quatro dos ino parâmetros. Para o parâmetronão �xado, o modelo toma o intervalo entre seu máximo e mínimopossíveis e, subdivide este intervalo em ino regiões iguais. Em adaregião, o modelo sorteia aleatoriamente um valor a ser assumido peloparâmetro não �xado (aquele que não f�ra �xado);3. O modelo alula os valores de χ2 para ada uma das ombinações deparâmetros (apenas um dos parâmetros varia, e os outros quatro per-maneem onstantes), totalizando 7 ombinações, pois são 5 valores doparâmetro não �xado vindos das ino regiões de sorteio, adiionadosaos valores de máximo e mínimo do respetivo parâmetro não �xado;



74 Modelo Computaional de imagens simuladas4. Usando iniialmente as 7 ombinações de parâmetros e respetivos χ2,o modelo ria uma spline úbia;5. O modelo alula o χ2 da ombinação quando o parâmetro não �xadoassume a abissa do valor mínimo da spline, e testa se a diferença entre
χ2 e a ordenada do valor da spline neste ponto é pequeno (abaixo deum determinado ritério). Se a resposta for �não�, o modelo insere esteponto na spline úbia e retorna ao passo anterior, forçando a novaspline a inluir neste mínimo. Se ao invés disso a resposta for �sim�, ouseja, a diferença entre χ2 e o mínimo da spline úbia original estiveraima de um ritério pré-determinado, então o algoritmo assume queeste é o mínimo real, e assim a abissa do ponto de mínimo da splineserá o novo valor para aquele parâmetro. Assim o algoritmo prossegue;6. O modelo testa se todos os parâmetros foram variados (mantendo �xosos outros quatro), de forma que as splines tenham sido apliadas atodos os parâmetros. Se a resposta for �não�, então o algoritmo retornaao passo 2. Se ao ontrário, a resposta for �sim�, ou seja, se as splinesjá tiverem sido apliadas a todos os parâmetros, então o algoritmoprossegue, enerrando assim um ilo de splines. Desta forma, teremosos valores dos parâmetros uja ombinação possivelmente represente amelhor solução, ou seja, a solução om o menor χ2 (daqui em diantehamado de χ2

min);7. Neste ponto o modelo alula a média e o desvio padrão dos valoresde ada parâmetro, enontrados nos 5 últimos ilos das splines. Omodelo analisa então se o desvio padrão de ada parâmetro �a abaixode um determinado valor (ritério de onvergênia da solução). Se aresposta for �não�, ou seja, se o desvio padrão para um dado parâmetrofor alto, signi�a que aquele parâmetro ainda não se estabilizou próx-imo de sua melhor solução, e por isso o programa retorna ao passo 2.Caso ontrário, se o desvio padrão de todos os parâmetros forem baixos(abaixo de um determinado ritério de onvergênia), então o modelopára o proedimento iniial de splines de busa de melhor ombinaçãode parâmetros, e passa ao próximo passo;



3.8 Testes de e�áia 75
hr1 hr2 z01 z02 fracImagem 1 4.5 9.0 2.8 5.6 1.30Imagem 2 4.5 9.0 2.8 5.6 0.12Imagem 3 4.2 7.3 1.4 4.1 0.24Imagem 4 7.3 4.2 4.1 1.4 4.20Tabela 3.1: Parâmetros das imagens artiiais riadas para teste do ModeloComputaional.8. Usando a melhor ombinação, enontrada no passo anterior, o modeloomeça uma busa usando um método vulgarmente hamado de Força-Bruta. O modelo varia ada parâmetro om um passo muito pequeno(para mais e para menos) e realula o χ2

i de ada nova ombinação,omparando-o om o χ2 anterior sem a variação. Se para algum dosparâmetros for enontrado um χ2
i menor que o já enontrado, o mod-elo onsidera esta nova ombinação omo a melhor solução e reomeçao proedimento de busa por Força-Bruta. Caso ontrário, se toda avarredura de Força-Bruta for feita e não for enontrada outra ombi-nação om menor χ2 que o original χ2

min, então a ombinação originalé onsiderada omo a solução �nal do algoritmo.Usando a suessão lógia e a seqüênia numéria dos passos aima, pode-mos representar tal algoritmo esquematiamente através do �uxograma daFigura 3.4.3.8 Testes de e�áiaNo intuito de analisar a e�áia em determinar os parâmetros estruturais,elaboramos alguns testes que tiram qualquer dúvida sobre a robustez doModelo Computaional desenvolvido. Iniialmente, foram riadas imagenssimuladas de regiões de disos de galáxias edge-on que foram posteriormenteanalisadas pelo Modelo Computaional da forma omo desrita nas seçõesanteriores. Na Tabela 3.1 apresentamos os valores dos parâmetros om osquais foram riadas as imagens arti�iais analisadas para testes do Modelo.As imagens 1 e 2 apresentam os mesmos parâmetros estruturais mas om



76 Modelo Computaional de imagens simuladas12345Não Sim6Não Sim7Não Sim8Figura 3.4: Fluxograma representando o algoritmo para busa de melhoressoluções através do Método das �Splines Cúbias + Força-Bruta�valores diferentes de fração de brilho para testar a e�áia do modelo emdistinguir orretamente entre o omponente mais brilhante e o menos bril-hante em um sistema de diso duplo. Já as imagens 3 e 4 são essenialmentea mesma superfíie de brilho arti�ial. Isso pode ser expliado da seguinteforma: o omponente mapeado pelos parâmetros de índie 1 na imagem 3 é omesmo omponente mapeado pelos parâmetros de índie 2 da imagem 4, e oomponente mapeado pelos parâmetros de índie 2 na imagem 3 é o mesmoomponente mapeado pelos parâmetros de índie 1 da imagem 4. Além dissoa fração de brilho da imagem 4 é igual ao inverso da fração de brilho daimagem 3. Isto nos garante que temos a mesma superfíie de brilho em adaaso (imagens 3 e 4), e nos permitirá se o modelo onsegue ahar as soluçõesorretas para duas superfíies de brilho análogas.



3.9 Resultado dos parâmetros estruturais 77
hr1 hr2 z01 z02 frac χ2/pixelImagem 1 4.46 8.95 2.91 5.52 1.32 0.0015Imagem 2 4.64 9.82 2.90 5.97 0.09 0.0393Imagem 3 4.33 7.25 1.42 4.13 0.27 0.0301Imagem 4 7.41 4.24 4.14 1.41 4.30 0.0605Tabela 3.2: Parâmetros estruturais enontrados pela apliação do ModeloComputaional sobre as imagens arti�iais de teste.Na Tabela 3.2 podemos ver os resultados �nais dos parâmetros estrutu-rais enontrados eplo Modelo Computaional apliado sobre as imagens deteste. Podemos ver que os valores �nais são muito próximos dos parâmetrosestruturais adotados para riar tais imagens, om baixos valores �nais de

χ2/pixel. Assim omprova-se a e�áia do Modelo Computaional em de-terminar de forma automátia os parâmetros estruturais das superfíies debrilho analisadas.3.9 Resultado dos parâmetros estruturaisAo �nal do proesso de busa, obtivemos uma ombinação de parâmetrosdesrevendo um brilho super�ial que melhor se ajusta à região analisada naimagem observada. Conforme expliado na Seção 2.3, o modelo foi apliadoem duas regiões em ada galáxia, uma de ada lado do bojo entral. Estasmelhores ombinações de parâmetros estruturais (de ada região) não sãoúnias, nem idêntias. Por isso, para determinarmos om maior on�abili-dade o melhor valor de ada parâmetro, optamos por um método que alulaos parâmetros a partir do arquivo de saída do proedimento de busa anterior,fazendo um uma determinação estatístia dos valores de tais parâmetros.O programa de álulo dos parâmetros foi desenvolvido omo um métodode Monte Carlo, baseado na natureza poiss�nia do ruído da imagem ob-servada. Iniialmente, o programa toma a ombinação de parâmetros en-ontrada previamente pelo método de busa (Subseção 3.7.3) e omputa obrilho super�ial de�nido por tais parâmetros. Depois, o programa realiza100 simulações em ima deste brilho super�ial, adiionando um ruído pois-s�nio a ada pixel, nas simulações. Calula-se então o χ2 entre ada uma



78 Modelo Computaional de imagens simuladasdas 100 simulações e a região analisada da imagem observada (obviamentetais χ2 terão valores maiores que o χ2
min da melhor ombinação enontradapelo método de busa de soluções). O programa alula então o valor médio

χ̄2 e o desvio padrão σχ2 de todos os χ2 enontrados.Agora podemos usar o desvio padrão σχ2 para alular o valores e os erros�nais dos parâmetros. Ou seja, o programa vasulha no arquivo de saída dométodo de busa (Subseção 3.7.3) quais as ombinações testadas que apresen-tavam um χ2 entre χ2
min e χ2

min +2 σχ2. Todas estas ombinações apresentamvalores de parâmetros estruturais muito próximos da melhor ombinação,que é a melhor solução. Por isso, é dentre estas ombinações que o programaalula a média de ada parâmetro (que será o valor �nal do parâmetro).Ao �nal, o programa retorna uma tabela ontendo os valores dos parâmetrosajustados om o respetivo χ2/pixel, que nada mais é que o χ2 dos parâmet-ros, dividido pelo total de pixels presentes na região de ajuste. Quanto maisbaixo for o valor de χ2/pixel, melhor será a aproximação entre brilho super-�ial de�nido pelos parâmetros e região analisada da imagem observada.Este método de Monte Carlo (de adição do ruído poiss�nio para deter-minação dos parâmetros) é apliado a ada região de análise esolhida nasimagens das galáxias da amostra. Assim obtemos duas ombinações para osparâmetros estruturais. Os valores �nais dos parâmetros estruturais serãonada mais que a média dos valores individuais obtidos em ada região anal-isada e seus erros são dados omo sua distânia à média. Em alguns asos,quando as regiões de análise apresentavam mais ruído, apliamos o modelouma segunda vez sobre a mesma região a �m de analisarmos novamente.Desta forma, obtivemos três valores para ada parâmetro estrutural. Nestespouos asos os valores �nais dos parâmetros são as médias dos três valorese seus erros são a raíz da dispersão entre as medidas.No desenvolvimento do modelo omputaional optamos por não exeutarnenhuma limitação no espaço de parâmetros a ser varrido. Assim a fraçãode brilho frac pode ser tanto menor quanto maior que 1. Essa liberdadena fração de brilho é justi�ável, pois a�rmar que um omponente tem 0.2do brilho do outro omponente é equivalente a dizer que o outro é 5 vezesmais brilhante que o primeiro. Ou seja, 0.2 = (1/5). Então, para todos os



3.9 Resultado dos parâmetros estruturais 79Galáxia hr1 hr2 z01 z02 frac χ2/pixelESO 240- G 011 3.49 1.60 0.26 1.82 8.16 1,5627(0.51) (0.33) (0.17) (0.15) (1.32) (0.2330)NGC 1216 2.60 3.03 0.41 1.42 8.20 1.4679(0.18) (0.09) (0.06) (0.29) (2.90) (0.0295)2MFGC 03616 3.75 10.43 1.05 3.00 15.61 1.0910(0.90) (2.10) (0.33) (0.59) (1.06) (0.3628)ESO 597- G 036 2.28 6.87 3.27 1.74 4.26 1.6003(B) (0.14) (0.32) (0.92) (0.03) (0.46) (0.0126)ESO 597- G 036 4.07 4.98 3.34 2.22 4.62 11.5709(I) (2.42) (0.01) (0.19) (0.11) (2.72) (0.9092)IC 5359 4.18 � 0.11 � >100 1.4447(B) (0.30) (�) (0.05) (�) (0.4946)IC 5359 4.64 14.43 0.29 1.16 25.45 10.8234(I) (0.52) (1.73) (0.22) (0.89) (11.73) (3.2473)NGC 705 1.18 1.38 0.22 0.75 2.40 0.3964(0.16) (0.20) (0.02) (0.05) (1.61) (0.1189)LCSB S0496P 3.66 5.65 0.32 1.47 6.41 0.6023(0.28) (1.00) (0.01) (0.33) (1.39) (0.0605)ESO 243- G 049 3.00 4.16 1.03 2.79 5.68 0.2051(0.22) (0.33) (0.11) (0.38) (2.33) (0.0229)ESO 187- G 019 7.52 12.96 1.28 4.15 9.05 0.3440(0.04) (3.74) (0.21) (0.71) (0.98) (0.1039)Tabela 3.3: Combinações �nais de melhores parâmetros estruturais das galáx-ias da amostra. Entre parênteses apareem os respetivos erros. Os quatroparâmetros hr1 , hr2 , z01 , z02 estão apresentados em kpc. Os índies 1 sereferem ao omponente mais brilhante e índies 2 se referem ao omponentemenos brilhante. A fração de brilho entral (frac) está representada emnúmero de vezes que o omponente 1 é mais brilhante que o omponente 2.Na última oluna apareem listados as médias de χ2/pixel, e seus respetivoserros.efeitos, o modelo omputaional não identi�a efetivamente qual diso (�noou espesso) está sendo ajustado por qual par de parâmetros, (hr1,z01) ou(hr2,z02). Assim, até este momento do proesso, o índie 1 refere-se ao om-ponente mais brilhante do diso duplo, e o índie 2 refere-se ao omponentemenos brilhante do diso duplo.Na Tabela 3.3 apresentamos os valores das melhores ombinações de



80 Modelo Computaional de imagens simuladasparâmetros estruturais (hr1 , hr2 , z01 , z02 , frac) e seus respetivos erros,ajustados às galáxias pelo proesso de simulação desrito neste apítulo.Nesta tabela o índie 1 sempre se refere ao omponente mais brilhante eíndie 2 se refere ao omponente menos brilhante, exatamente omo desritoaima. Aquelas ombinações que neessitaram da inversão de índies, obvia-mente tiveram sua fração de brilho tomada omo o inverso da fração originalalulada pelo modelo. Além destes valores, a Tabela 3.3 também apresentaas médias de χ2/pixel, alulados para ada região analisada. Os valores de
χ2/pixel são maiores justamente para as análises realizadas em imagens no�ltro I, que neessitam de maior tempo de exposição (omparado ao �ltro
B) e que mapeiam populações estelares mais velhas e mais fraas. Portanto,são imagens mais ruidosas e om uma maior di�uldade intrínsea de deter-minação de parâmetros estruturais pelo modelamento omputaional.Podemos notar que, exetuando-se a galáxia ESO 597- G 036, todas asoutras apresentaram o mesmo omportamento: o omponente mais brilhante(ajustado pelo índie 1) apresenta sempre uma esala de altura menor quea esala de altura do omponente menos brilhante (ajustado pelo índie 2).Ou seja, notamos na Tabela 3.3 que geralmente z01 < z02, exetuando-seem ESO 597- G 036. Assim, omo era de se esperar, o omponente maisbrilhante geralmente se refere ao diso �no, e o omponente menos brilhantegeralmente se refere ao diso espesso. Isso se justi�a pelo fato do diso �noser em geral mais ompato que o diso espesso (om menor esala de altura)e onsequentemente mais brilhante.Desta forma, só ao �nal da apliação do modelo e depois de analisarmosa esala de altura, poderemos determinar qual é o diso �no e qual o disoespesso. Se uma dada galáxia apresenta z01 menor que z02, então o índie
1 se refere a diso �no e índie 2 se refere a diso espesso. Ou de formaontrária, se uma galáxia apresenta z01 maior que z02, então o índie 1 serefere a diso espesso e índie 2 se refere a diso �no. No Capítulo 5, osvalores �nais seguirão a regra de índie 1 referindo-se a diso �no e índie 2referindo-se a diso espesso.



3.10 Ilustração representativa da simulação 813.10 Ilustração representativa da simulaçãoNa Figura 3.5 apresentamos uma imagem de exemplo, a �m de ilustrar aqualidade do ajuste �nal do modelo omputaional. Para isto apresenta-mos a superposição entre o brilho super�ial simulado (de�nido pela melhorombinação de parâmetros, enontrada da forma desrita aima) e a regiãoanalisada da imagem observada, para o aso da galáxia ESO 243- G 049.
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Figura 3.5: Melhor simulação (pontos azuis) versus região analisada da im-agem observada (pontos vermelhos) da galáxia ESO 243- G 49. Na base dográ�o (plano xy) aparee o módulo da diferença entre as duas superfíies,om a respetiva esala. Na �gura, ambas as regiões estão normalizadas pelasontagens totais de seus pixels e esalonadas para o pixel de maior valor naregião analisada da imagem observada.



Capítulo 4Densidades Super�iais deGrupos e AglomeradosA determinação de densidades ambientais, dos grupos e aglomerados destatese, se deu através da análise de atálogos existentes.4.1 Catálogo APMO atálogo APM (Automati Plate Measuring) reebeu este nome por searaterizar omo um grande projeto de digitalização de plaas fotográ�as.O sistema de digitalização era omposto por um mirodensit�metro a laser,assoiado a um omputador dediado exlusivamente ao proessamento daleitura das plaas. As plaas fotográ�as digitalizadas neste projeto foramprinipalmente as do telesópio UKST (UK Shmidt Telesope).O UKST é um telesópio de mapeamento (survey telesope) situado noObservatório Siding Spring, na Austrália. Este telesópio observou obje-tos om delinações entre −17◦ e −90◦. Ele possui espelho primário de
1.24m de diâmetro, om amplo ampo de visão (�eld of view) de 6.6◦× 6.6◦,tendo sido omissionado em 1973 (anterior à era dos dispositivos de argaaoplado - CCDs). Cada plaa fotográ�a digitalizada possuía dimensõesde 356 × 356mm. Sua tarefa original era umprir o primeiro survey deobservação sistemátia do Hemisfério Sul Celeste na banda B, ompletadoainda na déada de 1980. Posteriormente o projeto foi expandido a outras



84 Densidades Super�iais de Grupos e Aglomeradosbandas (já �nalizadas) e atualmente se destina ao projeto australiano 6dF(6-degree Field) de observação espetrosópia om �bras multi-objeto, noóptio. Além deste telesópio, o projeto APM também realizou, em menorquantidade, a digitalização de plaas fotográ�as advindas de vários out-ros telesópios. Um destes telesópios foi o Palomar Shmidt (de 1.22m dediâmetro), do Observatório Palomar, nos Estados Unidos. Este telesópioontribuiu para o programa POSS1 (Palomar Observatory Sky Survey) demapeamento do éu para objetos om delinações (DEC) entre +90◦ e −27◦,ou seja, mapeou prinipalmente objetos vistos do Hemisfério Norte Celeste.Desta forma os dois surveys foram omplementares e juntos mapearam todoo éu em bandas similares (ambos em B e R).Portanto, o Catálogo APM se apresenta omo a onversão destas plaasfotográ�as em extensas tabelas de informações sobre os objetos nelas enon-trados. As informações mais importantes para a determinação de densidadessuper�iais, ontidas nestas tabelas, são: (i) posições dos objetos em asensãoreta (RA) e delinação (DEC); (ii) magnitude aparente; (iii) lasse de brilho(ou tipo de objeto), indiando se são objetos estelares, ruído, objeto não-estelar ou fusão de objetos; (iv) �sigma�, que de�ne quão diferente o objetose apresenta em relação a um objeto estelar; e (v) araterístias morfológias(semi-eixo maior, eliptiidade e ângulo de posição). Todas as informações an-teriores são dadas nas diferentes bandas (R e B). Atualmente as tabelas ominformações dos objetos do Catálogo APM enontram-se disponíveis onlinena internet em http://www.ast.am.a.uk/∼apmat/ podendo ser aessadaslivremente. Ambos os atálogos (Hemisfério Norte e Hemisfério Sul) usamas plaas em R omo referênia, sendo as plaas em B usadas omo plaasde omparação. Portanto, usaremos a banda R para nossa análise.As informações mais relevantes das tabelas do Catálogo APM, para se-leção de objetos que ontribuem no álulo das densidades super�iais, são:a lasse de brilho e a magnitude aparente. A lasse de brilho determinaráse os objetos enontrados são galáxias ou não. Isso possibilitará exluirmosdos álulos de densidade todos os objetos espúrios (estrelas, ruído, et.)presentes nas tabelas do Catálogo APM. A magnitude aparente limitará emdistânia, e de forma estatístia, todos os objetos que serão usados nos ál-



4.1 Catálogo APM 85ulos de densidade. Isso nos possibilitará exluir estatistiamente os objetosde fundo (em relação ao grupo/aglomerado em questão).Primeiramente aessamos o Catálogo APM online e, para ada galáxia daamostra, busamos regiões de tamanho angular entre 4◦ e 6◦, entradas nestesobjetos. O amplo tamanho destas regiões nos garante maior on�abilidadena determinação da densidade ambiental.As oordenadas equatoriais elestes (RA e DEC) das galáxias analisadasforam obtidas no NED (Nasa Extragalati Database) onforme a Tabela2.1. A �m de desontar qualquer diferença de oordenadas entre os valoresregistrados pelo NED e pelo Catálogo APM, �zemos a identi�ação individualde ada galáxia da amostra no atálogo, da seguinte forma:
• iniialmente �zemos uma busa automatizada no Catálogo APM porobjetos próximos das oordenadas indiadas pelo NED (também uti-lizando equinóio J2000 omo referênia), resultando numa lista deobjetos andidatos a serem a galáxia em questão,
• depois �zemos a heagem individualizada de ada andidato usando omeanismo de busa no próprio site do Catálogo APM, o que permitever uma imagem esquemátia da região soliitada, entrada em adaandidato,
• por último, omparamos a imagem esquemátia om a imagem real (noNED) do grupo/aglomerado ao qual a referida galáxia pertene.Assim, omparando o desvio na posição entre as oordenadas reais (NED)e oordenadas levemente desloadas (APM) das galáxias, pudemos alu-lar as oordenadas desloadas do entro do grupo/aglomerado no CatálogoAPM, de forma que quando havia alguma diferença entre NED e APM, essadiferença foi desontada nas análises subsequentes para loalização do entrodo grupo/aglomerado, e para determinação de densidades super�iais.A busa por objetos no Catálogo APM foi feita levando-se em onta nãosó a proximidade om o entro dos grupos/aglomerados mas também on-siderando uma magnitude absoluta limite M∗

R (na banda R) para a de�niçãodo módulo de distânia, de�nida pela Função de Luminosidade de Shehter,omo desrito nas próximas subsessões.
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Figura 4.1: Imagem esquemátia obtida no site do Catálogo APM, entradana galáxia ESO 187- G 019, om ampo de 5′ × 5′. As imagens são baseadasnas plaas de bandas R (à esquerda) e B (à direita). Coordenadas da galáxiano Catálogo APM: RA=20h51m06.6s, DEC=-52d42m45.6s.

Figura 4.2: Imagem de exemplo, obtida no NED, entrada na mesma galáxiaESO 187- G 019, om ampo de 5′×5′, na banda IIIaJ (4680). Coordenadasda galáxia registradas no NED: RA=20h51m06.5s, DEC=-52d42m45s.



4.2 Função de Luminosidade de Shehter 874.2 Função de Luminosidade de ShehterUma função de luminosidade usual expressa a quantidade de objetos (galáx-ias ou estrelas) por intervalo de luminosidade. A Função de Shehter [36℄segue a mesma lógia e expressa a forma omo a densidade de galáxias (porintervalo de luminosidade) varia à medida que se aumenta a luminosidadedas galáxias onsideradas. Esta expressão foi proposta por Paul Shehteromo uma aproximação para a função de luminosidade de galáxias de ampo,mas que depois se mostrou válida para outros asos. Considerando uma dadamagnitude absoluta M , o número de galáxias om esta magnitude (ontidasem um volume V ) estará intimamente relaionado om a distribuição espaialdestas galáxias. Como bem se sabe, as galáxias não são distribuídas espaial-mente de maneira uniforme, quando se analisa a estrutura em larga esala doUniverso, devido às grandes estruturas existentes. Desta forma, para obter-mos uma boa estimativa do número de galáxias φ(M) dM ontidas num dadovolume, preisamos desontar essa dependênia espaial.A Função de Shehter pode ser de�nida em termos da luminosidadeintrínsea das galáxias omo:
φ(L) dL =

(

φ∗

L∗

) (

L

L∗

)α

exp

(

− L

L∗

)

dL (4.1)onde φ(L) dL é a densidade numéria de galáxias no intervalo de luminosi-dades entre L e L + dL, φ∗ é uma onstante de proporionalidade da den-sidade espaial de galáxias, L∗ é a luminosidade araterístia que de�nea transição de omportamento (orrespondente a uma magnitude absoluta
M∗), e α é um parâmetro assoiado à forma (ou slope) da função. Nestafunção os parâmetros φ∗, L∗ e α são ajustados de aordo om as obser-vações. Para luminosidades L > L∗ temos um omportamento exponenial.E para luminosidades L < L∗ temos um omportamento omo lei de potên-ia. Na Figura 4.3 podemos ver omo se dá a dependênia da Função deLuminosidade de Shehter om o parâmetro α, para suessivos valores desteparâmetro.A Função de Shehter pode ser reesrita em termos de magnitude abso-
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Figura 4.3: Grá�o da Função de Luminosidade de Shehter para diferentesvalores de α, onsiderando φ∗ = L∗ = 1.luta da seguinte forma:
φ(M) dM =

(

0.4 ln(10)
)

φ∗ 100.4 (α+1) (M∗−M) exp
(

100.4 (M∗−M)
)

dM (4.2)onde φ∗ de�ne a normalização geral da densidade de galáxias (número porunidade de volume) e M∗ é a magnitude absoluta assoiada a luminosidade
L∗.4.2.1 Corte em magnitude no Catálogo APMO proesso de busa de objetos preisa então ser limitado não só pelas in-formações ontidas no Catálogo APM (prourando por objetos om per�l debrilho diferente de estrelas ou puro ruído) mas também preisa ser limitadoem magnitude.Antes de introduzirmos o orte em magnitude, vamos imaginar o seguinteaso: seja um aglomerado de galáxias hipotétio, projetado no plano do



4.2 Função de Luminosidade de Shehter 89éu, om um per�l de densidade ρ(r). O número total de galáxias nesteaglomerado, internas a um raio R, pode ser dado por:
NT (≤ R) =

∫ R

0

2π r ρ(r) dr. (4.3)Seja então Φ(r, L) a função de luminosidade das galáxias deste aglomer-ado. Então Φ(r, L) representa a densidade de galáxias em uma dada posiçãoe om uma dada luminosidade. Ou seja:
Φ(r, L) =

dN(r, L)

dA dL
, (4.4)de forma que a densidade ρ(r) será dada por:

ρ(r) =

∫ ∞

0

Φ(r, L) dL. (4.5)Podemos reesrever a Equação (4.3) omo sendo:
NT (≤ R) =

∫ R

0

2π r

∫ ∞

0

Φ(r, L) dL dr. (4.6)Agora se assumirmos que a forma da função de luminosidade é universal,e desrita pela função φ(L), temos então que
Φ(r, L) = Φ∗(r) φ(L). (4.7)Assim a dependênia espaial da densidade de galáxias pode ser deter-minada pela normalização da função Φ(r, L). Logo, podemos reesrever aEquação (4.6) omo

NT (≤ R) =

∫ R

0

2π r Φ∗(r) dr

∫ ∞

0

φ(L) dL. (4.8)Agora onsideremos φ(L) omo a distribuição de probabilidade que de-sreve qual será a luminosidade L de uma galáxia esolhida aleatoriamente.



90 Densidades Super�iais de Grupos e AglomeradosDessa forma, ao normalizarmos esta distribuição de probabilidades, teremos
∫ ∞

0

φ(L) dL = 1, (4.9)e assim poderemos reuperar a Equação (4.3), onsiderando Φ∗(r) = ρ(r).Mais adiante onsideraremos o aso em que φ(L) passa a ser a Função deShehter.Na prátia, nuna onseguiremos reuperar a ontagem total NT (≤ R) nointerior do aglomerado de galáxias, pois há um limite inferior de luminosidademínima para amostrar as galáxias:
N(≤ R) =

∫ R

0

2π r Φ∗(r) dr

∫ ∞

Lmin(d)

φ(L) dL. (4.10)Na expressão aima, suprimimos o índie T a �m de expliitar que agorao álulo resulta no número observado N e não mais no número total real
NT de galáxias desrito anteriormente. O limite de luminosidade mínima
Mmin(d) depende da distânia d ao aglomerado pela relação usual entre �uxoe luminosidade, ou seja:

Lmin(d) = 4π d2 Fmin (4.11)onde Fmin é o �uxo mínimo de inlusão de uma galáxia entre o onjunto degaláxias observadas no aglomerado hipotétio. Podemos assoiar a ele umamagnitude mínima pela expressão usual da magnitude aparente, ou seja:
mmin = −2.5 log (Fmin) + PZ (4.12)onde PZ é o ponto zero da esala de magnitude em questão.É importante eslareer que a inlusão de um limite inferior na integralda Equação (4.10) introduz um forte viés nas estimativas de densidade médiade galáxias dentro do aglomerado:

ρ =
N(≤ R)

π R2
. (4.13)



4.2 Função de Luminosidade de Shehter 91Agora, onsidere o aso de dois aglomerados idêntios (A e B), desritospelo mesmo per�l de densidade ρ(r) e pela mesma função de luminosidade
φ(L). Se a distânia ao aglomerado A é dA e a distânia ao aglomerado B éo dobro (dB = 2 dA), então teremos:

ρA

ρB
=

∫∞
Lmin(dA)

φ(L) dL
∫∞

Lmin(dB)
φ(L) dL

> 1 (4.14)A �m de orrigir este viés, podemos simplesmente impor um mesmo lim-ite inferior em luminosidade para os dois aglomerados se assumirmos, porexemplo, que:
Lmin = max [Lmin(dA), Lmin(dB)] = Lmin(dB) (4.15)pois neste aso se dB = 2 dA então Lmin(dB) = 4 Lmin(dA).No entanto, é natural que a ompleteza de uma amostra deaia suave-mente quando o �uxo se aproxima de Fmin. Ou seja, uma amostra de galáxiasnão estará totalmente ompleta mesmo quando F > Fmin. Logo, ao invésde se esolher um limite inferior em L igual ao imposto pelo onjunto deaglomerado mais distante B, podemos esolher um limite maior ainda, deforma a evitar a inompleteza da amostra.Então, no aso em que φ(L) é igual a Função de Shehter, podemosesolher Lmin = L∗. Ou ainda, Lmin = 10−0.4 L∗, de forma que o orte emmagnitude absoluta seja igual a M∗ + 1.A esolha de um mesmo limite Lmin de orte (para o álulo das densi-dades) signi�a que o limite em �uxo será variável de um aglomerado para ooutro. No aso de um orte Lmin = L∗ a mesma Equação (4.11) nos indiaque o orte orrespondente em �uxo será

Fcut >
L∗

4π d2
. (4.16)Esta expressão arateriza orretamente o orte apliado para álulo dedensidades, desde que Fcut > Fmin. Assim, aglomerados mais distantes terão

Fcut menor, ou seja, terão a amostra ortada em magnitudes mais tênues



92 Densidades Super�iais de Grupos e Aglomeradosantes de alular a densidade.Existe ainda outro viés importante na determinação de densidades mé-dias do aglomerado hipotétio: os objetos de fundo. Tal aglomerado nãoestá isolado numa dada direção do éu mas, ao ontrário, está sobrepostoàs galáxias de ampo (tanto as situadas a distânias menores quanto a dis-tânias maiores que a distânia ao aglomerado). Portanto, haverá um limiteem raio R a partir do qual a densidade de galáxias pertenentes ao aglomer-ado será muito pequena omparada à densidade areal de objetos de ampo.Esse limite, naturalmente, poderia ser usado omo ritério para esolher oraio R interior ao qual vamos estimar a densidade de galáxias do aglomeradohipotétio. Apesar disto, preferimos adotar os valores obtidos na literaturapara os raios dos grupos/aglomerados de nossa amostra. Ainda assim, sub-trair a densidade de ampo é fundamental. Por isso, na Seção 4.4 expliamoso motivo de se adotar o ontraste de densidades.Agora, usaremos a luminosidade L∗ omo a luminosidade de orte dasgaláxias de ampo (ou sua magnitude absolutaM∗ assoiada). Considerando-se uma galáxia de ampo om magnitude absoluta limite na banda R igual a
M∗

R, podemos onsiderar sua magnitude aparente R∗ e assim alulamos seumódulo de distânia em Mpc omo sendo:
R∗ − M∗

R = 5 log [ d(pc) ] − 5 =

= 5 log
[

106 d(Mpc)
]

− 5 =

= 5 log [ d(Mpc) ] + 25

R∗ = M∗
R + 5 log [ d(Mpc) ] + 25 (4.17)No álulo de densidades super�iais, foram exluídos todos os objetosdo atálogo que apresentassem magnitude aparente em R superior a R∗, ouseja:

R > M∗
R + 5 log [d(Mpc)] + 25, (4.18)onde d é a distânia ao grupo/aglomerado medida em Mpc. Portanto, noálulo de densidades super�iais, nós desonsideramos galáxias do CatálogoAPM projetadas na posição do grupo/aglomerado analisado mas que apre-



4.3 Densidades super�iais 93sentassem L < L∗. Ao mesmo tempo estamos exluindo galáxias situadas adistânia muito maiores que o grupo/aglomerado (que preisariam apresentar
L ≫ L∗ para serem observadas).Além disso, também foram desonsiderados objetos que apresentassemmagnitude aparente R < 5 mag para garantirmos que não estamos inluindoobjetos muito próximos.4.3 Densidades super�iaisApenas os objetos seleionados da forma desrita aima são utilizados no ál-ulo das densidades e, para tal, riamos um pequeno sript. Primeiramentealula-se a média da posição de todos os objetos seleionados (RAmedio e
DECmedio). Esta média serve para se saber um entro aproximado da regiãoanalisada e para determinarmos um raio efetivo da região analisada na plaa.Assim, om o raio efetivo, podemos alular o ângulo sólido total orrespon-dente à região.Depois, o algoritmo perorre novamente toda a lista de objetos seleiona-dos para avaliar quais se enontram próximos ao entro do grupo/aglomeradoanalisado. O algoritmo alula a distânia angular θ do objeto ao entro dogrupo/aglomerado da seguinte forma:

θ = ar cos
[ sen(DEC) sen(DECg/a) +

cos(DEC) cos(DECg/a) cos(RA − RAg/a)
] (4.19)onde RA e DEC são asensão reta e delinação do objeto seleionado noatálogo, RAg/a e DECg/a são a asensão reta e delinação do entro dogrupo/aglomerado analisado e, todas estas oordenadas estão desritas emradianos. Esta distânia angular é usada omo referênia para saber em qualdos suessivos anéis (expliados a seguir) se enontram os objetos seleiona-dos no atálogo.As densidades foram aluladas tomando a ontagem de todos os objetosseleionados em magnitude, internos a um dado raio, e dividindo tal on-tagem pela área angular determinada por este raio, da mesma forma omo
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432
101
234

4 3 2 1 0 1 2 3 4Figura 4.4: Exemplo de 12 suessivos írulos onde ada anel tem área igualao anterior aresido da área do írulo mais interno.
na Equação (4.13). Ou seja,

ρ =
N(r)

π r2
(4.20)onde N(r) é o número de objetos existentes (ontagem) no írulo de raio r.Assim o algoritmo onsidera suessivos raios e alula a densidade a adaraio. Este álulo da densidade foi pensado de forma que ada raio onsider-ado aumente ada vez mais suavemente a medida que se distania do entrodo grupo/aglomerado. Para isto, o meanismo pensado foi o de inrementara área de ada írulo sempre om o mesmo valor (a área do írulo maisinterno). Desta forma, teremos suessivos raios omo na Figura 4.4.A área de um írulo n será An = π r2

n. Se onsiderarmos rn =
√

n r1, ter-emos An = π n r2
1. Ou ainda, An−1 = π (n−1) r2

1. Assim, om esta expressãode rn, podemos garantir que ada írulo aumenta de área aresendo a área
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Galáxia Grupos/ Diâmetro PopulaçãoAglomerados (arcmin)NGC 1216 HCG023 3.6 52MFGC 03616 HCG028 1.2 3ESO 597- G 036 HCG087 1.5 3IC 5359 HCG097 5.2 5NGC 705 Abell0262 211 105 (2)LCSB S0496P Abell0419 20 (0)ESO 243- G 049 Abell2877 26.9 94 (2)ESO 187- G 019 Abell3716 66 (1)Tabela 4.1: Diâmetros dos grupos/aglomerados da amostra. A última olunamostra a população total de galáxias que onstitui ada grupo/aglomerado.Entre parênteses aparee a Classe de Riqueza (Rihness Class) de aglom-erados Abell, quando não há ontagem populaional disponível, onformede�nido em [37℄. Fonte: Nasa Extragalati Database - NEDdo írulo mais interno ao írulo anterior. Ou seja,

An − An−1 = π n r2
1 − π (n − 1) r2

1 = π r2
1

An = An−1 + π r2
1 (4.21)Se o primeiro írulo for su�ientemente pequeno, podemos garantir quenas regiões mais afastadas do entro do grupo/aglomerado os írulos aumen-tarão tão suavemente que �ará mais fáil detetar as regiões de transiçãoentre grupo/aglomerado e o ampo.Assim, é possível alular a densidade em ada raio, pela Equação (4.20)onde o raio do n-ésimo írulo é dado por rn =

√
n r1.O álulo das densidades de ampo também seguem a Equação (4.20),mas neste aso desonta-se em N(r) a ontagem das galáxias do grupo/aglomerado,e subtrai-se o seu tamanho angular do denominador (alulando portantouma densidade em anel, om raio interno igual ao raio do grupo/aglomerado),
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ρcampo =

N(r) − N(rg/a)

π (r2 − r2
g/a)

(4.22)onde N(r) é a ontagem de objetos dentro de um dado raio r de amostragem e
N(rg/a) é o total de objetos dentro do raio rg/a, que enerra o grupo/aglomerado.Assim, na Equação (4.22), r será o raio efetivo da região analisada de adagrupo/aglomerado nas plaas do Catálogo APM, onforme desrito no iníiodesta Seção 4.3.Os diâmetros (em arcmin) e a quantidade de objetos (população) dosgrupos e aglomerados apareem listados na Tabela 4.1, onforme atalogadono Nasa Extragalati Database (NED).Desta forma, podemos riar os grá�os a seguir, para as densidades radi-ais, nos quais:

• a linha vermelha é a densidade radial umulativa, omo de�nida naEquação (4.20),
• a linha rosa (resente) india a ontagem umulativa de objetos até orespetivo raio,
• a linha azul (horizontal) representa a densidade média do ampo (alu-lada desprezando as ontagens internas ao raio do entro/aglomerado,omo na Equação (4.22)),
• a linha verde (vertial) mara o tamanho angular do grupo/aglomeradoem questão, onforme a Tabela 4.1.
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Figura 4.5: Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de objetos(rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanho angular dos gru-pos ompatos de Hikson (verde), para os asos de HCG023 (NGC1216) eHCG028 (2MFGC03616).
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Figura 4.6: Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de objetos(rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanho angular dos gruposompatos de Hikson (verde), para os asos de HCG087 (ESO597G36) eHCG097 (IC5359).
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Figura 4.7: Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de objetos(rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanho angular dos aglom-erados Abell (verde), para os asos de Abell0262 (NGC705) e Abell0419(LCSBS0496).
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Figura 4.8: Densidades radiais (vermelho), ontagens umulativas de objetos(rosa), densidades médias dos ampos (azul) e tamanho angular dos aglom-erados Abell (verde), para os asos de Abell2877 (ESO243G49) e Abell3716(ESO187G19).



4.4 Cálulo dos ontrastes de densidade 1014.4 Cálulo dos ontrastes de densidade
A intenção �nal desta tese será omparar os efeitos da densidade ambientalsobre a estrutura dos disos �no e espesso de galáxias espirais edge-on. Umaanálise mais detalhada no oneito das densidades super�iais nos mostra quenão podemos fazer a omparação direta entre as densidades ambientais degrupos e aglomeradas, prinipalmente se onsiderarmos a inompleteza au-sada pelo orte em magnitude no Catálogo APM. Por exemplo, suponha queum dado grupo ou aglomerado esteja projetado sobre estruturas de fundoque apresentem alta densidade super�ial. Então a inerteza assoiada àdensidade super�ial do grupo/aglomerado será mais alta do que para gru-pos/aglomerado projetados sobre regiões de fundo menos densas. Ou seja, asvariações na densidade de ampo afetam a inerteza da densidade super�ialalulada pro grupo/aglomerado que se analisa.Na intenção de evitar este tipo de problema, e de permitir uma melhoromparação de densidades, optamos por usar os ontrastes de densidades. Oontraste de densidade ∆ρ/ρ pode ser de�nido da seguinte forma:

∆ρ

ρ
=

ρg/a − ρcampo

ρcampo

(4.23)onde ρcampo é a densidade de objetos do ampo e ρg/a é a densidade de galáxiasdo grupo ou aglomerado em questão. A densidade ρg/a do grupo ou aglom-erado é omputada somando-se objetos situados até o raio rg/a onformea Tabela 4.1, que nas �guras anteriores são marados pela barra vertial(verde).Assim, podemos pereber pela Equação (4.23) que o ontraste é menossensível a variações na densidade de ampo em omparação puramente om adensidade super�ial, pois ele normaliza a densidade do grupo ou aglomeradoàquela do fundo, sendo portanto mais estável e robusto.



102 Densidades Super�iais de Grupos e Aglomerados4.5 Resultados dos ontrastes de densidadeAbaixo listamos os valores �nais das densidades na Tabela 4.2, aluladospela forma desrita neste apítulo.Galáxia Grupos/ ρg/a ρcampo ∆ρ/ρAglomerados (grau−2) (grau−2)NGC 1216 HCG023 265.26 35.63 6.0062MFGC 03616 HCG028 1624.04 174.53 7.271ESO 597- G 036 HCG087 1657.87 203.13 5.529IC 5359 HCG097 397.91 48.07 7.713NGC 705 Abell0262 228.42 157.38 0.449LCSB S0496P Abell0419 220.45 64.78 2.985ESO 243- G 049 Abell2877 205.63 66.77 2.297ESO 187- G 019 Abell3716 625.84 376.03 0.687Tabela 4.2: Densidades dos grupos/aglomerados, de seus respetivos ampose ontrastes de densidades.



Capítulo 5AnálisesNeste apítulo, nos voltamos para a análise propriamente dita da in�uêniaambiental sobre a estrutura dos disos �no de espesso. Desta forma, sem-pre que utilizados os índies nos parâmetros estruturais mostrados (esalasvertial e horizontal) adotaremos a onvenção diferente àquela adotada naTabela 3.3. Ou seja, neste apítulo o índie 1 sempre se referirá ao diso �noe o índie 2 sempre se referirá ao diso espesso.5.1 Análise das galáxias da amostraApresentamos a seguir os grá�os resultantes de nossa análise original, anal-isando os parâmetros estruturais das galáxias (enontrados na Tabela 3.3)om os ontrastes de densidade dos respetivos ambientes (mostrados naTabela 4.2). Exibimos abaixo ainda tais valores ontra o redshift de adagaláxia da amostra.A dependênia entre duas grandezas x e y pode ser testada através dooe�iente de orrelação de Pearson (p), que é alulado da seguinte forma:
p =

ov(x, y)
√var(x)

√var(y)
(5.1)Calulando-se os oe�ientes de orrelação de Pearson (p) entre parâmet-ros estruturais e ontrastes de densidades, e depois entre , parâmetros estru-
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hr1 hr2 z01 z02 frac(a) ∆ρ/ρ 0.00 0.10 0.08 -0.06 0.50(b) z 0.69 0.81 0.22 0.59 0.53Tabela 5.1: Coe�ientes de orrelação de Pearson: (a) entre parâmetrosestruturais e ontrastes de densidades, e (b) entre.parâmetros estruturais eredshift.turais e redshift, hegamos aos seguintes valores dados na Tabela 5.1.Os oe�ientes de orrelação de Pearson entre parâmetros estruturais eontrastes de densidades tiveram valores muito baixos, indiando ausêniade orrelação. Já os oe�ientes de orrelação de Pearson entre parâmetrosestruturais e redshift tiveram valores altos, indiando forte orrelação.Com isto, demonstra-se que não foi possível detetar um omporta-mento sistemátio entre os parâmetros estruturais das galáxias daamostra e os respetivos ontrastes de densidades, onforme demon-strado também pelos grá�os da Figura 5.1. Se observássemos um om-portamento sistemátio entre os parâmetros estruturais e os ontrastes dedensidades, então poderíamos onluir que o ambiente age efetivamente so-bre a estrutura dos disos, in�ueniando seus parâmetros estruturais. Noentanto, não se observa tal omportamento sistemátio.Vale ressaltar que não estamos falando de galáxias que atualmente este-jam passando por proessos de areção (fusão ou anibalismo). Nestes asos,os disos serão afetados e eventualmente distoridos, mas não se pode ara-terizar este tipo de interação omo efeito ambiental por se tratar de interaçãoentre duas (ou pouas) galáxias próximas.A forte orrelação entre parâmetros estruturais e redshift pode ser om-provada pelo omportamento resente desrito nos grá�os da Figura 5.2.Tal omportamento já era esperado, pois quanto mais distante for a galáxiaanálisada, ela tenderá a ser mais brilhante intrinseamente e mais extensa(para ser possível de ser vista). Ou seja, para as galáxias mais distantes, so-mente as mais extensas serão observáveis. Conseqüentemente, seus parâmet-ros estruturais tenderão a ser maiores que os de galáxias mais próximas. Emompensação a fração de brilho relativa entre os disos �no e espesso não
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Figura 5.1: Parâmetros estruturais × Contrastes de densidade.apresenta um omportamento sistemátio om o redshift da mesma formaomo apresentado pelos outros parâmetros. A fração de brilho (frac) estárelaionada de erto modo om o grau de ompatação dos disos. Destaforma, ainda pelo último quadro da Figura 5.1, podemos pereber que avariação no grau de ompatação dos disos não aparenta ter dependêniaom o redshift.Analisando os grá�os da Figura 5.3, podemos pereber que os ontrastesde densidade ∆ρ/ρ não apresentam forte dependênia om o redshift. Emoutras palavras, o ontraste de densidade não depende da distânia, e istopode ser omprovado alulando também seu oe�iente de orrelação de
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5.2 Análise de ESO 240- G 011 107Pearson (p), que nos dá -0.05 (ou seja, ausênia de orrelação entre ontrastede densidade e redshift). Isto já era esperado, pois o orte da amostra emmagnitude visava justamente deixar nossa análise sem o viés da distânia.Assim, omprovamos a e�áia do orte da função de luminosidade dada por
M∗ na Função de Shehter.5.2 Análise de ESO 240- G 011Com o intuito de analisar o método de busa de melhores ombinações deparâmetros estruturais, �zemos a apliação iniial do modelo omputaionalsobre a galáxia ESO 240- G 011. Seus parâmetros estruturais apareemlistados no topo da Tabela 3.3.Esta galáxia já havia sido analisada em outros trabalhos na literatura edestaamos, omo omparação, o trabalho de de Grijs [24℄ ontendo dadosde ajustes de diso simples ao brilho super�ial observado de várias ga¨axias,dentre elas ESO 240- G 011. Os valores de parâmetros estruturais enontra-dos pelo autor neste trabalho foram de 0.62 h−1 kpc, para a esala de altura
z0 (na banda I), e de 11.15±0.70 h−1 kpc (na banda B) e 6.79±0.26 h−1 kpc(na banda I), para a esala de omprimento radial hr. Naquele trabalho nãof�ra apliado nenhum proedimento de deonvolução por PSF nas imagensdas galáxias analisadas.Podemos pereber que os valores enontrados para a esala de altura z0(vertial), enontrado por nosso modelo, tanto para diso �no quanto paradiso espesso, onordam razoavelmente om a esala de altura obtida porde Grijs, pois este último é um valor intermediário aos obtidos pelo modeloomputaional de busa de soluções desta tese. No entanto os parâmetrosestruturais de esala de omprimento (radial) hr1 para diso �no e hr2 paradiso espesso, por nós obtidos, não se aproximam dos valores obtidos por deGrijs.Alguns pontos preisam ser levantados nessa possível disordânia. Primeira-mente, o ponto mais evidente, é que os ajustes de de Grijs em [24℄ foram feitospara disos simples, enquanto que nossos ajustes foram feitos para disos du-plos. Em segundo lugar, destaamos a ausênia da deonvolução por PSF



108 Análisesnas imagens analisadas por de Grijs. Isto interfere sensívelmente nos valoresdos parâmetros �nais enontrados.Mas o ponto que talvez seja mais importante, para justi�ar tamanha dis-ordânia, é a diferença dos �ltros de observação. Nossa análise da galáxiaESO 240- G 011 foi realizada om uma imagem observada na banda R, en-quanto que as análises de de Grijs foram feitas nas bandas B e I. Podemosobservar da Tabela 3.3 que uma mesma galáxia observada em diferentes ban-das pode apresentar diferenças nas ombinações de parâmetros estruturaisajustados ao seu brilho super�ial, o que pode ser onstatado entre as bandas
B e I de ESO 597- G 036 e IC 5359, na mesma tabela.Provavelmente isso oorre devido ao fato que ada banda mapeia melhoruma dada população estelar. Como sabemos, os disos apresentam populaçãoestelar mais jovem em relação aos bojos, mais azuis. Portanto servindo dejusti�ativa para que a observação de disos seja feita na banda B. Emompensação a variação da população estelar do diso, ao longo da vertialé menor que ao longo da horizontal. Possivelmente isto justi�a a maioronordânia entre as diferentes bandas justamente para esala de altura(vertial) e uma maior disordânia entre diferentes bandas para esalas deomprimento (radial).5.3 Comparação om amostra de Santiago &Vale (2008)Continuando no intuito de analisar os métodos utilizados nesta tese, tomemosomo omparação os resultados obtidos em nosso artigo [28℄. Neste artigo,foram analisadas as seguintes galáxias da amostra desta tese: ESO 243-G 049, ESO 187- G 019, LCSB 0496P e NGC 705. Estas galáxias tiveramseus parâmetros estruturais determinados através de ajustes unidimensionaisapliados em suessivas regiões, extraídas paralela e perpendiularmente aosemi-eixo maior. Estes ajustes unidimensionais seguiram ajustes funionaisefetivos, sem integração numéria pixel a pixel da densidade de luminosidade,ao longo da linha de visada. Ou seja, para determinação das esalas (hori-



5.3 Comparação om Santiago & Vale (2008) 109Galáxia hr ± ∆hr z01 ± ∆z01 z02 ± ∆z02ESO 243- G 049 3.5 ± 0.7 0.8 ± 0.1 3.5 ± 0.4ESO 187- G 019 12.9 ± 1.0 1.4 ± 0.4 5.1 ± 1.4LCSB S0496P 5.9 ± 0.7 0.8 ± 0.1 5.4 ± 2.3NGC 705 3.9 ± 0.5 0.5 ± 0.15 2.3 ± 1.2Tabela 5.2: Parâmetros estruturais das galáxias edge-on da amostra de San-tiago & Vale. Os parâmetros estruturais estão expressos em kpc. Todos osparâmetros indiados foram obtidos pelo ajuste om orte iterativo em 2σna distribuição de pontos em torno do ajuste.zontal e vertial) apliou-se um ajuste unidimensional dado pelas seguintesfunções:
µ(r, z′) = µ(0, z′)

r

hr
K1

(

r

hr

) (5.2)e
µ(r′, z) = µ(r′, 0) exp

(

− z

z0

) (5.3)onde K1 é a função de Bessel modi�ada do segunto tipo.Os valores ajustados desta forma para as quatro galáxias analisadas apare-em listados na Tabela 5.2, lembrando que os ajustes foram feitos ajustandouma únia esala de omprimento radial e duas esalas vertiais.Comparando om os valores das quatro últimas linhas da Tabela 3.3,perebemos que os valores dos parâmetros estão de aordo.Nos asos de ESO 243- G 049 e ESO 187- G 019, podemos perebera exelente onordânia entre os valores de esalas de omprimento radial(horizontal) e de altura (vertial). Os valores de esalas de omprimentoradiais da Tabela 5.2 são intermediários às mesmas esalas de diso �no eespesso, apresentadas na Tabela 3.3, para as referidas galáxias. As esalasvertiais apresentam valores próximos mas nem sempre exatos, justamentepor sofrerem mais intensamente om o efeito de seeing. A importânia dadeonvolução pela PSF, exeutada pelo algoritmo Luy-Rihardson, já semostra evidente sobre a análise destes parâmetros.A maior diferença oorre entre os valores dos parâmetros estruturais dasgaláxias LCSB S0496P e e NGC 705. Para o aso da galáxia LCSB S0496P,o seeing pode ser a ausa da disordânia entre os valores das esalas (es-



110 AnálisesGaláxia hr1 hr2 z01 z02 frac χ2/pixelESO 243- G 049 3.60 4.36 1.20 4.06 8.33 0.5752(0.03) (0.03) (0.02) (0.06) (�) (0.0101)ESO 187- G 019 12.52 10.21 1.60 4.32 3.34 0.2080(0.21) (0.14) (0.01) (0.05) (�) (0.0173)Tabela 5.3: Parâmetros estruturais das galáxias ESO 243- G 049 e ESO 187-G 019 da amostra de Santiago & Vale, sem deonvolução pela PSF (algoritmode Luy-Rihardson). Os parâmetros estruturais estão expressos em kpc. Afração de brilho frac india quantas vezes o diso �no é mais brilhante queo diso espesso.peialmente as esalas vertiais). É justamente por esta galáxia apresentarpequenos valores de esalas vertiais que se tornam mais susetíveis a efeitosde seeing. Mas as imagens da galáxia NGC 705 foram obtidas pelo telesópioorbital Hubble e, portanto, não sofreram do mesmo efeito. No entanto as es-alas enontradas para esta galáxia pelo nosso modelo são sistematiamentemenores que aqueles valores determinados pelo artigo. Tais imagens foramobtidas na banda I. Este aaba sendo um aso patológio na omparaçãoom o artigo.Vale ressaltar que as imagens analisadas foram exatamente as mesmas,mas no artigo [28℄ tais imagens não foram deonvoluídas om a PSF. Talproedimento foi exeutado apenas para esta tese, tornando mais on�áveis osatuais valores de esalas horizontais e vertiais devido ao maior re�namentode todo o proedimento adotado.Podemos analisar ainda mais a importânia da deonvolução das ima-gens pela apliação do algoritmo de Luy-Rihardson. Para isto �zemos aapliação do método de busa de soluções de parâmetros estruturais sobreas imagens originais do artigo [28℄ (sem a apliação da deonvolução). Comisto obtivemos parâmetros estruturais de duplo diso para imagens de ESO243- G 049 e ESO 187- G 019 sem deonvolução, e tais parâmetros podemser vistos na Tabela 5.3.Comparando os valores da Tabela 5.3 om os da Tabela 3.3 podemospereber que as esalas de omprimento radial hr1 e hr2 são as mais afetadas.



5.4 Comparação om Yoahim & Dalanton (2006) 1115.4 Comparação om amostra de Yoahim &Dalanton (2006)Com o intuito de omparar os resultados de nossa amostra, �zemos uso doonjunto de galáxias analisadas no artigo [38℄. Neste trabalho, os autoresanalisaram um onjunto de 34 galáxias edge-on, late-type, om disos bemomportados (não-perturbados) e num amplo intervalo de massas.Neste trabalho, os autores ajustaram disos bidimensionais por mínimosquadrados de forma similar à esta tese. Contudo, o modelo proposto pelosautores não soluiona a integral da densidade de luminosidade que resultaem um brilho super�ial. Ao ontrário, os autores �zeram uso direto de umaexpressão aproximada (função efetiva) para o brilho super�ial ajustado, semprévia integração. A expressão utilizada para o brilho super�ial é dada por:
µ(r, z) = µ0,0

r

hr

K1

(

r

hr

)

f

(

z

z0

) (5.4)onde K1(r/hr) é a função de Bessel do segundo tipo, µ0,0 é o pio entralde brilho super�ial (= 2 hr L0), r é o raio projetado ao longo do semi-eixo maior e f(z/z0) é a função que desreve a dependênia na altura z(perpendiularmente ao semi-eixo maior) em relação ao plano entral. Afunção f(z/z0) assume tanto as funções sech omo sech2 dependendo dosajustes.Ajustando este modelo de disos duplos (�no e espesso) aos dados de suaamostra, os autores puderam determinar estimativas dos parâmetros estru-turais hr e z0 destas galáxias para os dois disos. O parâmetro estruturalem z, também hamado de esala de altura, é determinado pela mediana dassoluções obtidas om ajustes que usam diferentes ombinações de f(z/z0),ou seja, sech ou sech2. Já o parâmetro estrutural hr (ao longo do semi-eixomaior), também hamado de esala de omprimento, é determinado peloajuste direto da função de Bessel de primeira ordem K1.Assim, analisamos parte da amostra de Yoahim & Dalanton [38℄ noCatálogo APM, da mesma forma omo foi feito para nossa amostra, a �m dedeterminar as densidades super�iais destas galáxias. A análise não p�de ser



112 AnálisesGaláxia RA DEC redshiftFGC0031 0h19m35.80s +18d39m43.0s 0.01764FGC0036 0h22m08.50s +10d22m48.0s 0.01817FGC0215 1h56m42.89s +17d42m38.6s 0.03813FGC0225 2h00m25.52s +15d57m47.4s 0.01689FGC0227 2h00m56.70s +19d42m26.0s 0.01875FGC0277 2h19m48.70s +18d59m02.0s 0.01440FGC0310 2h32m41.80s +15d43m08.0s 0.01959FGC0349 2h51m21.10s +05d33m23.0s 0.02706FGC0436 3h34m48.77s +15d08m31.0s 0.02074FGC0446 3h44m55.85s +05d54m18.7s 0.02035FGC0780 8h40m14.35s +05d38m04.2s 0.00647FGC0901 9h32m00.70s +12d15m42.0s 0.01968FGC0913 9h36m31.20s +15d32m56.0s 0.01444FGC0979 9h57m16.52s +04d31m37.1s 0.00719FGC1285 1h37m37.06s +16d33m22.4s 0.00346FGC1303 1h46m08.96s +12d52m46.6s 0.01097FGC1440 2h28m52.29s +04d17m35.4s 0.01414FGC1642 3h36m02.60s +08d11m05.0s 0.00415FGC2131 7h26m17.28s +11d19m01.4s 0.00928FGC2135 7h27m23.30s +13d39m45.0s 0.03022FGC2548 3h52m21.60s +07d58m29.0s 0.01289FGC2558 3h55m19.20s +03d49m30.0s 0.01794Tabela 5.4: Galáxias da amostra de Yoahim & Dalanton.apliada à totalidade da amostra deste artigo, pois nem todas apresentavamredshift registrado no NED ou então situavam-se muito próximo das bordasdas plaas fotográ�as do Catálogo APM (o que inviabilizava o álulo dedensidades super�iais).Com os valores de parâmetros estruturais obtidos do artigo e om asdensidades (por nós obtidas) usando o Catálogo APM, foi possível fazer omesmo tipo de análise. Esta segunda análise foi pensada omo um ritério deomparação om nossa análise original. As galáxias da amostra de Yoahim& Dalanton apareem listadas na Tabela 5.4.Vale ressaltar que as galáxias edge-on da amostra de Yoahim & Dalan-ton não são galáxias de grupos ou aglomerados. Assim, para que os ontrastesde densidade dessa amostra tenham sentido, faremos a análise usando raios



5.4 Comparação om Yoahim & Dalanton (2006) 113Galáxia hr1 z01 hr2 z02 ∆ρ/ρFGC0031 8.00 1.70 11.80 2.90 -0.28995FGC0036 6.80 1.00 7.40 1.90 -0.09305FGC0215 10.30 1.40 12.10 2.80 0.34121FGC0225 7.60 2.10 8.50 3.80 -0.25180FGC0227 10.80 1.80 10.10 3.90 -0.01294FGC0277 8.00 1.70 11.30 4.50 0.00550FGC0310 8.40 1.60 9.60 2.90 -0.30662FGC0349 7.00 1.40 7.30 2.40 0.23184FGC0436 7.30 1.70 9.90 4.20 0.05212FGC0446 14.50 2.90 16.20 4.60 -0.12188FGC0780 13.40 3.10 16.10 8.40 -0.10663FGC0901 6.90 1.30 8.80 2.90 -0.18448FGC0913 7.80 1.40 9.10 2.50 0.33391FGC0979 11.90 2.30 13.00 5.10 -0.33664FGC1285 17.30 4.40 23.60 10.10 0.00979FGC1303 7.90 1.40 9.00 3.30 0.35990FGC1440 15.70 2.30 17.20 5.00 0.09826FGC1642 11.60 3.10 19.50 10.00 0.33103FGC2131 9.30 2.80 10.50 4.90 -0.03889FGC2135 6.50 1.10 8.50 2.50 0.00655FGC2548 9.90 1.40 9.80 3.50 -0.15580FGC2558 8.40 2.60 10.10 3.60 0.13089Tabela 5.5: Parâmetros estruturais e ontrastes de densidade das galáxiasedge-on da amostra de Yoahim & Dalanton. Os parâmetros estruturaisestão expressos em segundos de aro (arse).angulares iguais para todas as galáxias. O raio angular adotado foi de 0.5◦.Os parâmetros estruturais obtidos no referido artigo apareem listadosna Tabela 5.5, juntamente om os respetivos ontrastes de densidade ∆ρ/ρque nós alulamos om auxílio do Catálogo APM, da mesma forma omodesrita anteriormente. A onversão dos parâmetros estruturais de arcsecpara kpc foi feita de forma simples. Iniialmente alulou-se a veloidade dereessão v pela relação om o redshift z dada por
1 − z = γ

(

1 +
v

c

) (5.5)onde c é a veloidade da luz aproximada no váuo (c = 300.00 km/s) e γ é o
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hr1 z01 hr2 z02(a) ∆ρ/ρ -0.02 -0.04 0.08 0.08(b) z -0.46 -0.63 -0.52 -0.70Tabela 5.6: Coe�ientes de orrelação de Pearson: (a) entre parâmetrosestruturais e ontraste de densidade, e (b) entre parâmetros estruturais eredshift.fator de Lorentz. Pela Lei de Hubble temos v = H0 D onde H0 é a onstantede Hubble om valor igual a H0 = 71 km/s/Mpc. Assim, temos a distânia

D ao objeto dada por D = v/H0 = z c/H0. Os parâmetros estruturais dadosna Tabela 5.5 em arcsec devem ser onvertidos em radianos, antes de seremonvertidos em kpc. Ou seja:
α(rad) = α(′′) × 1◦

3600′′
× π

180◦E �nalmente podemos onvertê-los em kpc pela expressão a seguir:
tan[α(rad)] =

d

D
⇒ d = tan[α(rad)] × D (5.6)Desta forma, foi possível elaborar os grá�os das Figuras 5.4 e 5.5, omas mesmas unidades (kpc) dos grá�os anteriores, das Figuras 5.1 e 5.2.Exatamente omo no aso da Seção 5.1 podemos alular os oe�ientesde orrelação de Pearson, alulados pela Equação 5.1 e apresentados naTabela 5.6.Podemos pereber que os grá�os da Figura 5.4 (de parâmetros estrutu-rais versus ontraste de densidade) da amostra de [38℄ também apresentama mesma araterístia de nossa amostra, ou seja, sem um omportamentosistemátio entre si. Além disto, esse omportamento pode ser on�rmadopelos baixos valores dos oe�ientes de orrelação de Pearson, que tambémsindiam a ausênia de omportamento sistemátio entre parâmetros estru-turais e ontraste de densidade. Isso reforça a onlusão anterior de querealmente a densidade ambiental não exere in�uênia sobre os parâmetrosestruturais nos disos �no e espesso de galáxias espirais edge-on. Voltandoaos grá�os da Figura 5.4, podemos notar valores negativos de ontraste de



5.4 Comparação om Yoahim & Dalanton (2006) 115

 0

 2

 4

 6

 8

 10

-0.5 -0.25  0  0.25  0.5

h r
2 

(k
pc

)

∆ρ/ρ

 0

 1

 2

 3

-0.5 -0.25  0  0.25  0.5

z 0
2 

(k
pc

)

∆ρ/ρ

 0

 2

 4

 6

 8

 10

-0.5 -0.25  0  0.25  0.5

h r
1 

(k
pc

)

∆ρ/ρ

 0

 1

 2

 3

-0.5 -0.25  0  0.25  0.5

z 0
1 

(k
pc

)

∆ρ/ρ

Figura 5.4: Parâmetros estruturais × Contrastes de densidade.densidade. Isso se deve ao fato de que omo tais galáxias não estão em gru-pos ou aglomerados, então as densidades aluladas dentro do raio angularde 0.5◦ não são neessariamente maiores que a densidade média do ampo,omo registrado na amostra de 8 galáxias de grupos/aglomerados desta tese.Assim a expressão do ontraste de densidade dada por 4.22 admite valoresnegativos. Além disto, podemos notar uma grande dispersão nos valores deparâmetros estruturais da amostra de Yoahim & Dalanton [38℄. Esta altadispersão se deve à grande inerteza dos parâmetros estruturais obtidos noartigo destes autores, provavelmente ausada pelo fato de usarem telesópiosmenores que o SOAR e tempos de exposição mais urtos que os utilizadosnesta tese, o que resulta em brilhos super�iais pouo profundos.Os grá�os da Figura 5.5 (de parâmetros estruturais versus o redshift dasgaláxias) apresentam exatamente o mesmo omportamento apresentado nosgrá�os da Figura 5.2 da nossa amostra, ou seja, os parâmetros estruturaisaumentam om a distânia ao objeto. Esse omportamento tem exatamentea mesma expliação, ou seja, à medida que onsideramos galáxias mais dis-
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Figura 5.5: Parâmetros estruturais × redshift.tantes, é natural que estas sejam maiores do que as galáxias mais próximas(para ainda serem visíveis a esta maiores distânias). Conseqüentemente,seus parâmetros de estrutura (de deaimento radial e vertial do brilho)também tenderão a ser maiores. Tal omportamento também é evideniadopelos altos valores dos oe�ientes de orrelação de Pearson, apresentados naTabela 5.6.É importante ainda ressaltamos a menor profundidade das observaçõesdestes autores. Os dados da amostra de Yoahim & Dalanton foram pré-seleionados do atálogo Flat Galaxy Catalog (FGC) [39℄ e posteriormenteobservados no Telesópio Irénée du Pont, no Observatório Las Campanas,em La Serena, no Chile. Este telesópio possui 2.5 m de abetura e os dadosforam obtidos om seeing da ordem de 0.9′′ a 1.2′′. Apesar do seeing seronsiderado bom, os tempos de exposição dos dados da amostra de Yoahim& Dalanton [38℄, obtidos iniialmente para o artigo [40℄, apresentam temposde exposição insu�ientes para alançar o mesmo brilho super�ial de nossasimagens. Apesar do artigo [40℄ não apresentar a razão sinal-ruído obtida nas



5.4 Comparação om Yoahim & Dalanton (2006) 117imagens, podemos ver na Tabela 2 deste artigo, que os tempos de exposiçãosão similares aos de nossa amostra, ou inferiores, prinipalmente na banda B,da ordem de 900s a 1800s. Considerando que nossos dados têm tempos deexposição mais longos e que o telesópio adotado (SOAR) é 1.6 vezes maior(pois tem 4 m), podemos onluir sem esforço que nossas imagens são muitomais profundas.Há também o efeito de amostragem da PSF (point spread funtion, oufunção de espalhamento pontual). O SOI, detetor do Telesópio SOAR ondeforam obtidos nossos dados, possui uma resolução por pixel muito pequena(0.077′′/pixel) o que melhora muito a PSF da observação. Enquanto isso,o detetor usados nas observações de [38℄ apresenta resolução espaial de
0.26′′/pixel, sendo muito maior e tendo, portanto, uma pior amostragem daPSF. Além disto, nós ainda �zemos uso da deonvolução das nossas imagenspelo algortimo de Luy-Rihardson, uma deonvolução pela PSF da imagem.Se nosso detetor amostra muito melhor a PSF da imagem, obviamente oproesso de deonvolução será melhor desempenhado, obtendo imagens �naisdeonvoluídas mais próximas possível de uma observação que não tivessesofrido do seeing.Outro fator importante, assoiado à poua profundidade dos dados, éo efeito do seeing, que se torna muito relevante. Galáxias mais próximastendem a ser aparentemente maiores (não intrinseamente), suplantando emmuito o diso de seeing. Então estas galáxias não sofrem grandes proble-mas na determinação de seus parâmetros estruturais. Já no aso de objetosmais distantes em que seu diâmetro angular se aproxima do valor do seeing,omeçamos a ter problemas para a determinação de parâmetros estruturais,pois o seeing afetará sua estrutura aparente. Nestes asos, o seeing vai imporum valor �mínimo� na determinação dos parâmetros estruturais. Este mín-imo orresponderia ao aro que, à distânia do objeto, subentende o valorde seeing. Este efeito �a mais evidente na determinação de esalas vertiais(z0), pois estas apresentam tipiamente menores valores omparativamenteàs esalas horizontais (hr).Apesar dos pontos listados, podemos on�rmar que (também para aamostra de Yoahim & Dalanton [38℄) não há um omportamento sis-



118 Análisestemátio entre parâmetros estruturais e os ontrastes de densidadesdesta amostra.



Capítulo 6Conlusões e Perspetivas
6.1 ConlusõesDestaamos que nosso modelo omputaional de busa de parâmetros estru-turais se mostra omo um modelo robusto, de minimização otimizada de χ2,o qual representa a diferença entre superfíie simulada e brilho super�ialobservado. Fazendo uso de ténias e biblioteas de otimização, alançamosum modelo de alto desempenho e e�iênia omputaional, de forma a on-sumir pouas horas de exeução para determinar os parâmetros estruturaisde ada objeto.Comprovamos também a real neessidade da apliação de meanismos dedeonvolução por PSF das imagens observadas (om o uso do algoritmo deLuy-Rihardson), a �m de aumentar a on�abilidade na determinação deparâmetros estruturais dos omponentes tênues de galáxias espirais edge-on(disos �no e espesso).Destaamos ainda que as análises de ontrastes de densidade versus parâmet-ros estruturais, omo forma de evideniar efeitos ambientais sobre a estruturade disos �no e espesso, nuna haviam sido feitos anteriormente na literatura.Em espeial, as análises da literatura que envolvem modelamento de disogeralmente o fazem om ajustes de funções efetivas [38, 40℄, omo desritona Seção 5.4. Ou seja, geralmente tais trabalhos não resolvem a integralda densidade de luminosidade, pixel a pixel, e ao longo da linha de visada,omo nosso modelo proposto; usam funções aproximadas omo no aso da



120 Conlusões e PerspetivasEquação (5.4). E em espeial, raramente fazem ajuste de duplo diso, ouseja, geralmente ajustam parâmetros para um únio diso [24℄.Através de análises automátias de atálogos pudemos obter estimati-vas riteriosas de densidade ambiental (omo o ontraste de densidade) nosGrupos Compatos de Hikson e Aglomerados Abell estudados nesta tese.Com base nas informações de parâmetros estruturais e ontrastes de densi-dades, pudemos onstatar que não há um omportamento sistemátio entreos parâmetros estruturais e o ontraste de densidade, tanto para a amostraanalisada nesta tese, quanto para a amostra de omparação analisada porYoahim & Dalanton [38℄. Essa on�rmação é obtida das análises dos grá-�os ontidos nas Figuras do Capítulo 5.A ausênia deste omportamento sistemátio pode indiar que a densi-dade ambiental não in�uenia de forma efetiva a estrutura dos disos (�no eespesso) nas galáxias espirais em grupos ou aglomerados (ambientes de altadensidade). Mas isto não implia que o ambiente não exerça algum tipo dein�uênia sobre a estrutura dos disos de galáxias. Basta que as in�uêniasse anulem de modo que o efeito �nal seja nulo, ou quase nulo. En�m, aa�rmação ategória de que a ausênia de omportamento sistemátio entretais grandezas implia obrigatoriamente em ausênia de in�uênia ambientalsobre a estrutura dos disos seria uma a�rmação muito forte, e possivelmentefalha. Alguns destes efeitos ambientais são onheidos, omo disutiremos aseguir.As galáxias em ambientes de alta densidade, omo grupos e aglomerados,tendem a sofrer mais proessos de fusão. Isso pode ser analisado levando-seem onta o Teorema do virial, pois tais ambientes apresentam maior onen-tração de massa e suas galáxias apresentam maior veloidade de desloamento(em omparação om galáxias de ampo). Nos Aglomerados Abell as veloi-dades são maiores e onsequentemente a probabilidade das fusões oorreremé menor omparativamente om Grupos Compatos de Hikson (HCG), ondetais galáxias apresentam menores veloidades de desloamento. Além disto,a massa total de Aglomerados Abell é sempre maior que Grupos Compatosde Hikson, também ontribuindo para uma maior probabilidade de oorrên-ia de fusões neste último ambiente denso. Portanto, a densidade ambiental



6.1 Conlusões 121está laramente relaionada à taxa om que oorrem as fusões de galáxiasem um dado ambiente.Portanto, nestes ambientes existem várias interações possíveis, omo o�galaxy harassment� e o �stripping�. O termo galaxy harassment, traduzidoomo �assédio�, é usado para efeitos de remoção de gás que oorrem prini-palmente entre galáxias individualmente, atuando uma sobre o omponenteestelar da outra. Enquanto isso, o termo stripping, traduzido omo despoja-mento, é usado para efeitos de remoção de gás quente que oorrem prini-palmente entre uma galáxia e o sistema omo um todo no qual esta galáxiase enontra inserida (uma om várias).Estes proessos são omprovados pelas emissões em raios-X observadasem ambientes de alta densidade, e indiam que galáxias em aglomeradossofrem mais intensamente om o stripping de gás quente do que as galáxiasde grupos [41℄. Mesmo assim, a remoção de gás quente por stripping deveoorrer om uma e�iênia baixa ou moderada o su�iente para permitir queo gás quente sobreviva em grande parte das galáxias, mesmo nas regiõesmais internas dos grupos e aglomerados [41℄. Isto nos india que tais efeitosambientais podem não ser deisivos para a alteração de estrutura das galáxiasem grupos e aglomerados.Além disto, galáxias de grupos ompatos tendem a ser mais de�ientesem Hidrogênio neutro (HI) omparadas om galáxias de ampo (isoladas)om propriedades ótias pareidas [42℄. A emissão difusa de raios-X em gru-pos ompatos sugere que as interações entre galáxias e seus grupos (galaxyharassment) não seriam os proessos dominantes para remoção de gás friodos membros do grupo [42℄. Apesar dos efeitos de ram pressure (ou despo-jamento visoso - stripping) serem geralmente insu�ientes para expliar asde�iênias de HI, eles podem ser importantes para remoção de HI em gru-pos brilhantes em raios-X omo o aso de HCG 097 (IC 5359), tendo sidoresponsável pela remoção de mais da metade do HI do meio interestelar nesteaso. Há ainda a possibilidade de interações de maré também atuarem omoproessos ambientais que deformam a estrutura dos disos.Simulações de N orpos, omo [43℄, [44℄, [45℄ e [46℄, também apontam paraa in�uênia da remoção do gás omo proesso ambiental que afetaria as es-



122 Conlusões e Perspetivastruturas dos disos. Outros efeitos ambientais apontados por estes e outrosautores [47℄ (omo as taxas de fusões e aqueimento dinâmio de ompo-nentes estelares dos disos �nos) seriam importantes no proesso de atuaçãodo ambiente sobre suas estruturas. Tanto as fusões quanto o aqueimentodinâmio podem resultar num espessamento do diso de espirais. Enquantoisso a remoção do gás (quente ou frio) atuaria omo efeito ambiental de es-treitamento do diso de espirais. Mas não há estudos onlusivos sobre omoestes efeitos se ombinam.Portanto, a ombinação de efeitos ambientais pode ser importante. Seefeitos ambientais que ontribuiriam para um espessamento se anularem omefeitos ambientais que ontribuiriam para o estreitamento, então o resultado�nal dos efeitos ambientais se anula. Ou seja, no �m das ontas, resulta que oambiente não deve exerer grande in�uênia sobre a estrutura morfológia dosdisos das galáxias espirais. Essa poderia ser uma expliação para o resultado�nal enontrado de ausênia de dependênia sistemátia entre parâmetrosestruturais e ontrastes de densidades, resultado desta tese.6.2 PerspetivasPrimeiramente, vemos a possibilidade de publiação de mais dois artigosientí�os omo fruto deste trabalho. Ambos já se enontram em fase depreparação para breve submissão. Um ontendo a desrição detalhada domodelo omputaional desrito no Capítulo 3 e outro ontendo os resultados�nais da in�uênia ambiental sobre a estrutura dos disos �no e espesso degaláxias espirais.Posteriormente, vemos ainda omo perspetiva o uso do modelo om-putaional de disos simulados na determinação de parâmetros estruturais(desenvolvido nesta tese) para outros asos. Em espeial, ansiamos por suaapliação à extensas bases de dados que estão previstas para breve, omo oLarge Synopti Survey Telesope (LSST) e o Dark Energy Survey (DES).Ambos são programas de busa de objetos om ampla base de dados (quedemandarão programas automatizados para determinação de estruturas) emimageamento profundo: o LSST hegando a uma magnitude limite de 28 mag



6.2 Perspetivas 123previstos na banda i de Gunn/Sloan e o DES hegando a 24 mag de na mesmabandaNo aso do Dark Energy Survey (DES) teremos uma densidade espa-ial estimada de aproximadamente 0.04 galáxias luminosas por Mpc3, onde�galáxias luminosas� signi�a magnitude absoluta MV < −16. Isto erta-mente será detetado pelo DES para galáxias a grandes distânias. A áreaangular Ω de éu oberta pelo DES pode ser alulada pela integral abaixo
Ω =

∫ sen θ dθ dφ (6.1)o que nos dá um angulo sólido de observação do DES em torno de 5000 graus2 =

1.5 sterad.Isto implia em 160000 galáxias dentro de 200Mpc dentro do ângulo sólidode observação do DES. Se era de 1/3 forem galáxias espirais (numa estima-tiva grosseira), resultaríamos em 53000 galáxias. Apenas uma fração destasgaláxias serão espirais edge-on (vistas de per�l). Esta fração será dada porsen(90◦ − i), onde i é a inlinação da galáxia. Se onsiderarmos inlinaçõespróximas a 90◦ (i > 85◦), teremos sen(90◦−85◦) = sen(5◦) = 0.087. Ou seja,
8.7% das 53000 galáxias espirais, poderão ser analisadas, o que nos dá erade 4600 alvos de análise.





Apêndie A
Obtenção das funções Z(z) e V (vz)

Neste apêndie detalharemos os áulos do Capítulo 3, para obtenção dasfunções Z(z) e V (vz), à partir da igualdade (3.8), que é apresentada nova-mente abaixo.
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) (A.2)onde c2 = exp(c1). Resta ainda determinar o valor da onstante c2, o queserá feito mais adiante no álulo.Sabendo a expressão de V (vz), podemos agora retornar à Equação (3.6)e alular a relação entre a densidade de matéria ρ(z) e a função Z(z), omo



126 Obtenção das funções Z(z) e V (vz)se segue:
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127No nosso aso a = (2 h2)−1. Então, retornando à Equação (A.3), temos:
ρ(z) = c2 Z(z)

√
2π h = ρ0 Z(z) (A.5)onde ρ0 = c2

√
2π h. Então, sabendo o valor da onstante c2, podemossubstituí-la na Equação (A.2) e, desta forma, obtemos a expressão �nal para

V (z) dada por:
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dz
. Portanto, se onsider-armos (3.7) e (A.5), temos:
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F aima, podemos onsiderar a seguinte substituição:
x =
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(A.10)Impondo esta substituição (A.10) na integral da Equação (A.9), temos:
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] (A.13)Comparando as equações (A.7) e (A.13), podemos ver que k1 = 4π Gρ0 e
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k2 = 0. Finalmente, hegamos à expressão de Z(z) dada por:

Z(z) = seh2

[

z
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(2π G ρ0)
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] (A.14)
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