
UNIVERSIDADE FEDERAL DO RIO GRANDE DO SUL

INSTITUTO DE FÍSICA
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Abstract

In this work we investigate the metalicity gradients, stellar population history and io-

nized gas in the elliptical galaxies NGC5903, NGC6868 and NGC5044, and the lenticular

galaxy NGC3607. Objects belong to different galaxy groups.

Mg2 λ5176, FeIλ5270, FeIλ5335, FeIλ5406, FeIλ5709, FeIλ5782, NaIλ5895 and TiOλ6237 indices

measured in these objects present a negative gradient. The Mg2 and FeI5270,5335 indices,

measured in NGC6868 are well correlated. This result suggests that these elements un-

derwent the same enrichment process.

dMg2/dlog r gradients computed for NGC6868, NGC5903, NGC3607 and NGC5044

are (dMg2/dlog r)6868 = −0.08, (dMg2/dlog r)5903 = −0.04, (dMg2/dlog r)NGC 3607 = −0.02

and (dMg2/dlog r)NGC 5044 = −0.07, respectively.

The estimated mass for each object is MNGC 6868 = (3.2 ± 0.1) × 1011 M⊙, MNGC 5903 =

(1.8±0.1)×1011 M⊙, MNGC 3607 = (0.9±0.1)×1011 M⊙ and MNGC 5044 = (2.0±0.1)×1011 M⊙.

The non correlation between mass and dMg2/dlog r indicates that NGC6868, NGC5903,

NGC3607 e NGC5044 had at least one merger event. The stellar velocity dispersion and lu-

minosity of NGC6868, NGC5903 and NGC5044 are consistent with the fundamental plane

of the elliptical galaxies. The stellar population synthesis shows two different populations

for NGC6868 and NGC5903, one with 13 Gyr and the other with 5 Gyr. In NGC5044 the

gas was converted into stars in a single star formation event approximately 10 Gyr ago. The

synthesis shows three different stellar populations in NGC3607. In the central parts the

13 Gyr population dominates, while in the external parts, the 5Gyr and 1 Gyr populations

dominate.

SSP (single-aged stellar population) models indicate that NGC6868, NGC5903 and

NGC5044 have metallicity [Z/Z0] ≥ +0.33 in the nuclear regions. The ratio [α/Fe] suggests

that there was a large number of type II supernovae in the external parts of NGC6868

and NGC5903. However, in NGC5044, the explosions took place in the nuclear region.

NGC3607 has metallicity −0.67 < [Z/Z⊙] < −0.35.

The emission lines [NII], [SII], [OI] and Hα are strong in NGC6868, NGC3607 and

NGC5044. The [NII]/Hα and [SII]/Hα ratios measured in the nuclear region in these galaxies

show that they are LINERs.



Resumo

Neste trabalho investigamos o comportamento dos gradientes de metalicidade, o histórico

da formação estelar e do gás ionizado nas galáxias eĺıpticas NGC5903, NGC6868, NGC5044

e da galáxia lenticular NGC3607. Cada objeto é membro mais brilhante do seu grupo.

Os ı́ndices Mg2 λ5176, FeIλ5270, FeIλ5335, FeIλ5406, FeIλ5709, FeIλ5782, NaIλ5895 e TiOλ6237

medidos nesses objetos apresentam um considerável gradiente negativo. Os ı́ndices Mg2 e

FeI5270,5335 medidos em NGC6868 apresentam uma boa correlação entre si indicando que o

mecanismo reponsável pelo enriquecimento qúımico possivelmente é o mesmo. Esse mesmo

comportamento do gradiente não foi observado nos demais objetos.

Os gradientes dMg2/dlog r calculados para NGC6868, NGC5903, NGC3607 e NGC5044

são (dMg2/dlog r)6868 = −0.08, (dMg2/dlog r)5903 = −0.04, (dMg2/dlog r)NGC 3607 = −0.02

e (dMg2/dlog r)NGC 5044 = −0.07, respectivamente.

A massa estimada para cada objeto foi MNGC 6868 = (3.2± 0.1)× 1011 M⊙, MNGC 5903 =

(1.8±0.1)×1011 M⊙, MNGC 3607 = (0.9±0.1)×1011 M⊙ e MNGC 5044 = (2.0±0.1)×1011 M⊙. A

não correlação entre a massa e o gradiente (dMg2/dlog r) indica que NGC6868, NGC5903,

NGC3607 e NGC5044 tiveram, pelo menos, um evento de fusão com outra galáxia. A

dispersão de velocidades das estrelas e a luminosidade das galáxias estudadas satisfazem o

plano fundamental.

A śıntese de população estelar revela que NGC6868 e NGC5903 possuem dois tipos de

populações: uma com idade de aproximadamente 13 bilhões de anos e outra com 5 bilhões de

anos. NGC5044 converteu todo seu gás em estrelas em um único evento ocorrido há cerca de

10 bilhões de anos. NGC3607 teve 3 eventos de formação estelar: um há aproximadamente

13 bilhões de anos e se concentra na região central da galáxia, e os outros dois mais recentes,

onde converteram o gás restante em estrelas há cerca de 1 a 5 bilhões de anos ocorrendo

nas regiões mais externas.

Os modelos SSP (single-aged stellar population) indicam que NGC6868, NGC5903 e

NGC5044 apresentam núcleos metálicos ([Z/Z⊙] ≥ +0.33). O excesso de elementos α em

relação a ferro nas regiões externas de NGC6868 and NGC5903 sugere eventos de super-

novas do tipo II nessa região. Por outro lado, NGC5044 apresenta excesso de elementos α

em relação a ferro no seu núcleo.

NGC3607 possui metalicidade menor que solar (−0.67 < [Z/Z⊙] < −0.35) e os resulta-

dos indicam ainda que não há excesso de elementos α em relação a ferro nesse objeto.
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NGC5044 é uma galáxia metálica ([Z/Z⊙] ∼ +0.33). O excesso de elementos α em

relação a ferro sugere supernovas de tipo II no núcleo desse objeto.

NGC6868, NGC3607 e NGC5044 apresentam fortes linhas de emissão ([NII], [SII], [OI]

e Hα). As razões [NII]/Hα, [SII]/Hα e [OI]6300/Hα vs. [SII]6731/Hα medidos no núcleo

desses objetos mostram que elas possuem um núcleo ativo do tipo LINERs.
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3.1 Índices de Lick . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

3.1.1 Correção dos ı́ndices de Lick pela dispersão de velocidades das estrelas
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Caṕıtulo 1

Introdução

As galáxias mais brilhantes encontradas no centro de grandes aglomerados são eĺıpticas

gigantes, classificadas como cDs, as quais podem ter luminosidade de 1012 L⊙ e massa de

1013 M⊙. Eĺıpticas anãs têm luminosidade entre 105 e 106 L⊙ e massa de aproximadamente

106 M⊙. As galáxias eĺıpticas, quando projetadas contra o céu, são vistas como elipses, com

elipticidade entre 0 ≤ b−a
a

≤ 0.7.

Aproximadamente 8% de todas as galáxias do catálogo ESO/LV são eĺıpticas e elas

aparecem mais em grupos de galáxias do que isoladas. Uma forte caracteŕıstica das galáxias

eĺıpticas é sua cor vermelha, evidenciando a predominância da população estelar velha na

sua luz integrada. Os valores de (B-V) usualmente encontrados estão entre 0.7 e 1.1.

O perfil radial de brilho superficial das eĺıpticas é ajustado por uma função que decai

com r1/4 (de Vaucouleurs, 1983) ou com a lei de Sérsic (1968), que é mais geral e tem uma

dependência radial com r1/n. As isofotas, linhas de mesmo brilho superficial, são quase

eĺıpticas. Para muitas galáxias, o ângulo de posição do eixo maior das isofotas varia com

a distância ao centro, por serem triaxiais ou pelo efeito da interação com outras galáxias.

Normalmente, a elipticidade também varia com a distância ao centro.

As galáxias com simetria esferoidal (eĺıpticas) rotam mais lentamente do que as com

disco. Para as eĺıpticas a relação entre a velocidade rotacional (Vrot) e a dispersão de ve-

locidade (σ) é menor que 1 (Vrot

σ
< 1), enquanto que para as espirais a relação é Vrot

σ
> 1.

A dispersão de velocidade das estrelas contribui significativamente para manter gravitacio-

nalmente as galáxias eĺıpticas, ou seja, a velocidade média das estrelas em torno do centro

galáctico impede que ela comece a colapsar. Faber et al. (1976) encontraram que a dispersão

de velocidades se correlaciona com a luminosidade da galáxia da seguinte forma:

L α σn (1.1)

onde L é a luminosidade da galáxia e σ é a dispersão de velocidades das estrelas.
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Como as eĺıpticas não são perfeitamente esferoidais, a dispersão de velocidades é, em

geral, anisotrópica, decai normalmente com uma função do raio (Davies et al. 1993; Caon et

al. 2000). A dispersão de velocidades das estrelas e a luminosidade da galáxia se correlacio-

nam e constituem um plano denominado, dentro da astronomia, como Plano Fundamental.

Propriedades globais, tais como luminosidade, raio, dispersão de velocidades e massa carac-

terizam uma determinada classe de galáxias eĺıpticas. A correlação entre essas propriedades

dão origem ao Plano Fundamental.

1.1 Formação de Galáxias Eĺıpticas

Uma questão em aberto na astronomia moderna é como são formadas as galáxias

eĺıpticas.

Em busca de respostas para essa pergunta, dois cenários têm sido propostos: 1) galáxias

eĺıpticas formadas monoliticamente por colapso de nuvens de gás com grande dissipação

de energia (e.g. Larson & Tinsley1974; Arimoto & Yoshii 1987); 2) Formação via fusão

(mergers) de galáxias relativamente pequenas (e.g. Toomre & Toomre, 1972).

Algumas eĺıpticas mostram fortes sinais de recente perturbação dinâmica (Schweizer et

al.1990; Schweizer & Seitzer 1992). Este fato pode ser uma importante pista na inves-

tigação da origem dessas galáxias. Eĺıpticas, em sua maioria, são cercadas por um grande

número de aglomerado globulares. O número de aglomerados globulares relativo à lumi-

nosidade da galáxia é quase o dobro do que em espirais (Harris, 1991). Se as eĺıpticas são

formadas via fusão de espirais, ao menos uma parte de seus aglomerados globulares deve ter

nascido durante a fusão (Van den Bergh 1982, 1990). Aglomerados globulares em galáxias

eĺıpticas têm distribuição de [Fe/H] bimodal em geral, o que tem sido considerado como

indicativo da hipótese de fusão.

O colapso dissipativo assume a hipótese de que o bojo de estrelas em uma eĺıptica foi

formado durante um surto inicial de formação estelar, o qual foi induzida por colisões de

nuvens fragmentadas em protogaláxias e, por fim, por um vento galáctico causado por

supernovas que expele o resto do gás interestelar das galáxias (e.g. Larson & Tinsley, 1974;

Arimoto & Yoshii 1987). O vento galáctico exerce um papel essencial no enriquecimento por

elementos pesados do gás quente no interior do aglomerado de galáxia (Ciotti et al. 1991).

1.2 População Estelar em Galáxias Eĺıpticas



Caṕıtulo 1. Introdução 3

A distribuição espacial da população estelar em galáxias eĺıpticas não é uniforme. As

estrelas no centro da galáxia são mais vermelhas do que nas regiões externas. As cores são

progressivamente mais azuis à medida que nos afastamos do centro da galáxia (Vader et al.

1988; Peletier et al. 1990).

Peletier et al. (1990) realizaram fotometria superficial nas bandas U, B e R para uma

amostra de 39 galáxias eĺıpticas próximas e determinaram gradientes de cor em (U − R)

e (B − R). Eles encontraram que os gradientes t́ıpicos (U − R)/log(r) e (B − R)/log(r)

são −0.2 e −0.09 mag (arcsec)−2dex−1 respectivamente, e verificaram que a dispersão dos

gradientes é pequena em ambas as cores.

Muitas galáxias eĺıpticas apresentam gradientes radiais nas linhas de absorção de Mg2λ 5176,

FeIλ 5270 e FeIIλ 5335 (Kobayashi & Arimoto 1999). Isso reforça a idéia de que o gradiente de

cor origina-se do gradiente de metalicidade dentro da galáxia. Contudo, tal interpretação

para a origem do gradiente de cor é prematura porque uma população estelar de meta-

licidade mais alta ou idade mais velha pode ter a sua cor avermelhada. Esse problema,

chamado na literatura de degenerescência Idade-Metalicidade, também apontado por Wor-

they, Trager & Faber (1995) e então discutido por Arimoto (1996). Por exemplo, com a

degenerescência idade-metalicidade torna-se fácil interpretar a origem da estreita correlação

entre cor e magnitude das galáxias eĺıpticas: galáxias eĺıpticas brilhantes tendem a ter uma

cor mais avermelhada porque são mais metálicas. essencialmente reproduzida por um gra-

diente de metalicidade crescente com um modelo baseado em ventos galácticos sobre um

colapso monoĺıtico (Arimoto & Yoshii 1987), onde as galáxias mais massivas mostram ser

mais enriquecidas em metais e portanto, mais avermelhadas. Entretanto, Worthey et al.

(1995) sustentam que uma seqüência de idade de galáxias eĺıpticas pode, equivalentemente,

reproduzir a relação CM se as galáxias eĺıpticas brilhantes forem mais velhas e assim, aver-

melhadas.

Para quebrar essa degenerescência, Kodama & Arimoto (1997) constrúıram dois modelos

(seqüências de metalicidade e idade) que são normalizados para reproduzir a relação CM

de galáxias eĺıpticas no aglomerado de Coma, usando esse modelo de śıntese evolutiva. Eles

compararam a evolução de modelos às relações observadas de galáxias eĺıpticas em aglome-

rados distantes. A relação CM produzida por uma seqüência de metalicidade concorda com

a relação observada para z ∼ 1; a relação produzida por uma seqüência de idade se des-

via significativamente da observada, sempre que z ∼ 0.2 − 0.3, mostrando que a origem da

relação CM é primeiramente uma variação da metalicidade com a massa da galáxia (Tamura

et al. 2000). A relação CM pode, também, ser reproduzida em uma formação hierárquica

da galáxia (Kauffmann & Charlot 1998), embora esse modelo permita um peŕıodo mais

estendido de formação estelar em galáxias eĺıpticas. Este fato mostra que a relação CM é

produzida por uma variação da metalicidade. Dessa forma, conclui-se que a interpretação



Caṕıtulo 1. Introdução 4

da relação CM como uma seqüência de metalicidade é forte e independente da suposição

sobre os processos de formação da galáxia.

Recentemente, a origem dos gradientes de cor e das intensidades das linhas Mg2λ 5176,

FeIλ 5270, FeIλ 5335 (e outras) em galáxias eĺıpticas foi discutida com modelos detalhados,

baseados em ventos galácticos (Martinelli, Matteucci, & Colafrancesco 1998). Entretanto,

uma abordagem mais simples para estudar a origem da relação CM é através da śıntese de

população estelar com componentes de diferentes idades e metalicidades.

Por vários anos um programa tem sido seguido na UCO/Lick para se determinar a meta-

licidade em galáxias eĺıpticas a partir de caracteŕısticas apresentadas nas linhas de absorção

dessas galáxias. Esse programa combina intensidades espectrais emṕıricas derivadas a partir

de estrelas na vizinhança solar com um diagrama HR teórico, o qual é modelado usando ca-

minhos evolutivos estelares. Para eĺıpticas gigantes médias, a razão [Mg/Fe] excede àquela

da maioria das estrelas ricas em metal na vizinhança solar por uma proporção de ∼ 0.1−0.3

dex.

Uma metalicidade mais precisa é necessária para obter-se uma idade confiável ou cor

estimada por uma população estelar em galáxias eĺıpticas. Eĺıpticas gigantes têm forte Mg

relativo à Fe, comparado aos modelos (Worthey, Faber & Gonzalez 1992). Mg e Fe são

sintetizados por dois diferentes tipos de supernovas: Tipo II e Tipo I, com diferentes escalas

de tempo evolutivo. Assim, temos variação de [Mg/Fe] quando: 1) há uma variação na

função de massa inicial; 2) há uma diferença na escala de tempo na formação estelar; 3)

há retenção diferencial de Mg versus Fe junto com eventos de fusão. Conhecendo-se uma

ou mais dessas propriedades, juntamente com o tamanho da galáxia, podemos obter uma

importante evidência para formação de estrelas em galáxias eĺıpticas.

1.3 Meio Interestelar

A origem do gás ionizado é outro tema com muitas controvérsias, pois até há poucos

anos, acreditava-se que as galáxias eĺıpticas não possúıam meio interestelar significativo.

Entretanto, estudos realizados por Philips et al. (1986), mostram que mais de 50% das

galáxias eĺıpticas e lenticulares contêm uma significativa quantidade de gás ionizado. Mac-

chetto et al. (1996) mapearam o gás ionizado em uma amostra de 73 eĺıpticas e SOs através

de bandas estreitas centradas em Hα e [NII], sendo que foi detectado gás em emissão em

cerca de 3/4 das galáxias da amostra. O gás apresenta valores, em massa, entre 103 a 105

M⊙.

As linhas de emissão do gás são fontes importantes de informação a respeito do estado

f́ısico das regiões emissoras, e podem nos dar informações sobre a morfologia e cinemática



Caṕıtulo 1. Introdução 5

da galáxia. Podemos encontrar uma clara correlação entre Hα + [NII] e a luminosidade de

raios − X no modelo proposto por Sparks & Collier (1988) e Sparks, Macchetto & Golombek

(1989). Enquanto a correlação entre Hα + [NII] e a magnitude total é muito incerta, a

correlação com a banda-B integrada dentro da região ocupada pelo gás ionizado é mais

compacta e clara (Macchetto et al., 1996). Este fato sugere estrelas pós-AGB quentes como

uma alternativa adicional ao mecanismo de ionização do gás.

A razão entre o fluxo de fótons produzidos por estrelas velhas e quentes (pós-AGB),

como previsto no modelo de Binette et al. (1994), e os fótons necessários para ionizar o

gás é da ordem de 1. Outras posśıveis fontes de excitação e ionização são estrelas jovens e

quentes (Kimm 1989; Shields et al. 1991) e radiação originada em um núcleo ativo (Ho et

al. 1997).

Como dito anteriormente, a origem do gás ionizado ainda é uma questão em aberto,

mas há dois cenários propostos para esclarecer melhor esse assunto: a) o gás ionizado é

produto de correntes refrigerantes nos quais o material perdido por estrelas, aquecido a altas

temperaturas (∼ 1eV ) por explosões de supernovas, resfria e condensa dentro de filamentos

(Fabian, 1994). Contudo, esse cenário não pode explicar a notável coexistência de gás e

poeira na mesma região espacial (Ferrari et al. 1999); b) o gás é acretado de outras galáxias

durante a fusão ou encontros próximos. Esse cenário pode explicar a coexistência do gás e

poeira e isso é sustentado pela freqüente detecção do desacoplamento cinemático entre gás

e estrelas em galáxias early-type ricas em gás. Em várias galáxias eĺıpticas e lenticulares

o momento angular das estrelas está desalinhado, ou mesmo anti-paralelo, com o do gás

(Bertola et al., 1995).

Pastoriza et al. (2000) analisaram a cinemática do gás, bem como o perfil de lumino-

sidade em galáxias eĺıpticas. Nesse trabalho os autores sugerem que esse tipo de objeto

apresenta um Buraco Negro (BN) em seu núcleo, porém esses só podem ser identificados

analisando o perfil de luminosidade e/ou a cinemática do gás. O perfil de luminosidade,

nesses ojetos, apresenta uma descontinuidade no centro e o gás forma um disco em torno

do núcleo formando estrelas e ”alimentando” o BN. Isso explica a identificação de discos de

formação estelar e distribuições simétricas do gás em galáxias eĺıpticas.

1.4 Objeto de Estudo: NGC6868

Um objeto de grande importância para nosso estudado entre as galáxias eĺıpticas é a

galáxia NGC6868. Esta galáxia possui um meio interestelar rico em gás e poeira (Caon

et al., 2000). NGC6868 é classificada como E3 no catálogo RC31 (Phillips et al., 1986).

1 Third Reference Catalogue of bright galaxies.
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Pertence ao grupo GR28 com outras quatro galáxias: NGC6861, NGC6870, NGC6851 e

NGC6861D (Maia et al. 1989). NGC6868 é também uma fonte de rádio (Savage et al.

1977). Observações com o satélite IRAS em 60 µm e 100 µm indicam que esse objeto emite

também no infra-vermelho. Phillips et al. (1986) evidenciam a presença de gás ionizado

nessa galáxia. Mesmo os campos de velocidade e os perfis de dispersão de velocidade desta

galáxia sendo simétricos sobre o centro, o gás não se move em órbitas regulares. A curva

de rotação mostra uma contra-rotação da região externa em relação ao centro (ver Figura

6 de Zeilinger et al. 1996).

As coordenadas equatoriais (J 2000) da galáxia são α = 20h09m54.07s e δ = −48022‘46.4”;

suas dimensões aparentes são 3.5′ × 2.8′. Sua magnitude aparente é mB = 11.66 (NED). A

magnitude integrada na banda B é 11.49; a distância do objeto calculado assumindo o valor

da constante de Hubble de H0 = 65 km s−1Mpc−1 é 41.1 Mpc (Ferrari et al. 2002).

Plana et al. (1998) apresentaram observações de Fabry-Perot do gás ionizado para

várias galáxias; entre elas NGC6868. Nesse trabalho, os autores apresentaram mapas mo-

nocromáticos e mapas de velocidades do objeto. Usando modelos de de Zeeuw e Frank

(1989) obtiveram informações sobre aspectos geométricos do elipsóide triaxial, tais como

ângulo de visada e razão dos eixos. Segundo esses autores NGC6868 não apresenta um sis-

tema complexo de componentes gasosas duplas, ou seja, apresenta apenas uma componente

primordial.

Ferrari et al. (2002), usando fotometria, estimaram a luminosidade total no Infraver-

melho médio para 28 galáxias early-type, entre elas NGC6868. Para 6.75µ m encontraram

5.1×108L⊙; para 9.63µ m - 5.2×108L⊙; para 15µ m - 4.9×108L⊙. Com isso, a luminosidade

total encontrada foi de 15.2 × 108L⊙. Os autores derivaram a massa de poeira a partir da

emissão dos grãos e encontraram aproximadamente 70 M⊙.

Na Figura 1.1 podemos ver uma imagem em R de NGC6868 (NED).

1.5 Objeto de Estudo: NGC5903

A galáxia eĺıptica (tipo morfológico E2) NGC5903 forma par com a eĺıptica NGC5898;

essas duas galáxias são as mais brilhantes de um pequeno grupo: NGC5903, NGC5898 e

ESO 514 - G 003 (Maia 1989). Esse objeto possui uma velocidade radial V r = 2378 km s−1

e uma distância de 34.2Mpc (com H0 = 75 km s−1Mpc−1). As coordenadas equatoriais

(J 2000) são α = 15h18m36.53s e δ = −24004′06.9”; suas dimensões angulares são 2.7′×2.1′.

NGC5903 tem um núcleo vermelho estendido (Gopal-Krishna 1978). Apresenta uma

pequena rotação em torno do eixo maior (PA = 168o) (Sparks et al. 1985).

Ferrari et al. (1999) apresentaram resultados sobre a presença de poeira em 22 galáxias
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Fig. 1.1: NGC6868 - Imagem em R.

luminosas early-type, selecionadas do catálogo RC3. 75% das galáxias observadas mos-

traram quantidades significativas de poeira, entre elas NGC5903. Nessa galáxia a poeira

encontra-se em uma região pequena (100 pc). Os autores usaram imagens V e R para de-

tectar a poeira; constrúıram mapas de cor e determinaram AV e AR. Encontraram valores

t́ıpicos de AV = 0.040 e de AR = 0.039. Os valores de AV permitiram estimar a massa da

poeira para NGC5903. A massa de poeira para esse objeto M ∼ 15 M⊙ é um valor similar

àqueles apresentados para outros objetos no mesmo artigo.

Segundo O’Sullivan et al. (2001), NGC5903 apresenta emissão em Raio-X. Nesse tra-

balho os autores apresentam um catálogo de luminosidades em Raio-X para 401 galáxias

early-type entre elas NGC5903. Os valores encontrados para a luminosidade em Raio-X e

na banda B são respectivamente log LX ∼ 40.33 erg s−1 e log LB = 10.28 L⊙.

NGC5903 apresenta fortes linhas de absorção do magnésio e ferro neutro na região

do viśıvel. Uma análise detalhada de algumas propriedades dessas linhas permite obter

informações valiosas sobre a idade e a metalicidade desse objeto. Com tais informações é

posśıvel obter conclusões preliminares a respeito da origem e/ou formação da galáxia.
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Fig. 1.2: NGC5903 - Imagem em B.

A Figura 1.2 ilustra a imagem no viśıvel de NGC5903 (NED).

1.6 Objeto de Estudo: NGC3607

Classificada como uma galáxia early-type, NGC3607 é o membro mais brilhante de um

grupo de galáxias que inclui NGC3605 e NGC3608. Esse objeto apresenta uma velocidade

radial de 960 km/s. As coordenadas equatoriais (J 2000) da galáxia são α = 11h16m54.66s

e δ = +1803‘06.5”; suas dimensões aparentes são 4.9′ × 2.5′. Sua magnitude aparente é

mB = 10.82 (NED). NGC3607 tem emissão em Raios-X (Terashima et al., 2002). Os

autores não encontram uma clara evidência de que essa galáxia possui um núcleo ativo e

sugerem que a origem da emissão dos Raios-X seja uma fonte discreta. O gás ionizado e a

poeira formam um pequeno disco assimétrico. A absorção devida à poeira é mais forte na

direção noroeste enquanto a emissão do gás é mais forte na direção sudeste (Ferrari et al.,

1999).
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A Fig. 1.3, mostra uma imgem na banda B de NGC3607. As dimensões estão dadas na

Figura.

N

E

NGC3607

      Banda B −> 15’x 15’ 

Fig. 1.3: NGC6868 - Banda B.

1.7 Objeto de Estudo: NGC5044

Outro objeto de grande importância para ser estudado entre as eĺıpticas é NGC5044, mem-

bro mais brilhante do grupo de galáxias NGC5044. A distribuição da população estelar e o

gás ionizado deste objeto foi analisado durante o trabalho de dissertação , porém voltamos

com uma abordagem mais detalhada, discutindo os resultados dentro de um contexto mais

geral.

NGC5044, também classificada na literatura com UGCA341 e MCG-03-34-034 é uma

galáxia eĺıptica (early-type) de tipo morfológico E0, cujas coordenadas equatoriais (J 2000)

são α = 13h15′23′′ e δ = 16023′09′′; suas dimensões aparentes são 3′ × 3′. Como todas as

galáxias lenticulares, NGC5044 é um sistema esferoidal cujas isofotas são eĺıpticas (Mac-

chetto et al., 1996) . Sua magnitude aparente é mB = 11.83, sendo bastante luminosa no
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azul, com uma magnitude absoluta MB = −21.92. Ela apresenta linhas de emissão em

seu espectro, e sua luminosidade em Hα + [NII] é 1.28 × 1041 erg s−1. Sua distância, ba-

seada em uma velocidade radial VR = 2704 km s−1 e H0 = 75 km s−1 Mpc−1 corresponde a

aproximadamente 36 Mpc.

Até há algumas décadas, NGC5044 era descrita como um sistema elipsoidal intrinse-

camente simples formado por um único sistema de estrelas. Porém, já no ińıcio dos anos

70, observações de alta resolução espacial e alta dispersão indicavam a existência de outras

componentes como discos, lentes, anéis e capas, além das componentes esferoidais.

Fig. 1.4: NGC5044 - Imagem em IIIaJ com uma banda passante máxima de 4680 Å; escala:

9′ × 9′. O norte está localizado na parte superior da figura e o leste à direita.

NGC5044 apresenta uma distribuição irregular de poeira, concentrada nos 10′′ mais

internos, onde duas nuvens centrais podem ser vistas. Esta galáxia parece ter o gás e a

poeira misturados apesar da morfologia do gás ionizado não ser produzida pela extinção da

poeira, pois a nuvem de poeira é menos intensa que a do gás ionizado (Ferrari et al. 1999).

Na Figura 1.4 podemos ver uma imagem no viśıvel da galáxia NGC5044 (NED). Ela tem

uma emissão de gás muito intensa, sob a forma de filamentos que quase se estendem até 40′′
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a partir do centro, mais alongadas na direção sul da galáxia; isso pode ser visto na Figura

1.5 (Ferrari, 1999).

N

L

Fig. 1.5: Morfologia do gás ionizado. Tons de cinza mais escuros representam um maior

fluxo de Hα.

NGC5044 é identificada como uma fonte de raios-X (Fabbiano et al., 1992). As lu-

minosidades em raios X e em emissão de Hα + [NII] são LX = 1.0 × 1043 erg s−1 e L ≃

1.3 × 1041 erg s−1, respectivamente (ver citação no artigo). Caon et al. (2000) observaram

que este é um objeto muito peculiar, com um perfil de velocidade do gás muito irregular,

com muitos altos e baixos; essa velocidade radial é sistematicamente deslocada para o azul,

comparada com a velocidade sistemática estelar, por aproximadamente 60−100 km s−1. De

acordo com os autores, a dispersão de velocidades no centro da galáxia (σc) é de aproxi-

madamente 256 km s−1 e a velocidade máxima de rotação (Vmax) é de aproximadamente

14 km s−1.

O principal critério na escolha da amostra foi o fato dessas galáxias possuirem meio

interestelar rico (gás ionizado e poeira), pois assim podemos traçar comparações entre pro-

priedades como população estelar, fonte de ionização do gás, metalicidade e formação desses
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Tab. 1.1: Parâmetros da amostra
NGC6868 NGC5903 NGC3706 NGC5044

Centro de aglomerado. Forma par com NGC5898 Forma grupo com: Membro mais

o objeto mais brilhante do Faz parte de um grupo brilhante do

grupo composto por: de 3 galáxias: a) NGC3605 grupo NGC5044

a) NGC5903 b) NGC3608

Grupo a) NGC6868 b) NGC5898

b) NGC6861 (a) c) ESO 514 - G 003 (a)

c) NGC6870

d) NGC6851

e) NGC6861D

Vr 2854 km s−1 (NED) 2565 km s−1 (NED) 960 km s−1 (NED) 2704 km s−1 (NED)

Escala geo. 1”− > 184 pc 1”− > 164 pc 1”− > 63 pc 1”− > 174.6 pc

D 38 Mpc 34 Mpc 12.8 Mpc 36 Mpc

(H0 = 75km s−1Mpc−1) (H0 = 75km s−1Mpc−1) (H0 = 75km s−1Mpc−1) (H0 = 75km s−1Mpc−1)

σ 265 km s−1 (b) σ = 220 km s−1 (b) σ = 225 km s−1 (b) σ = 256 km s−1

Reff 40.0 arcsec (c) 37.0 arcsec (c) 43.4 arcsec (g) 28.5 arcsec

d maior 3.5 arcmin (NED) 2.7 arcmin (NED) 4.9 arcmin 3.0 arcmin

d menor 2.8 arcmin (NED) 2.1 arcmin (NED) 2.5 arcmin 3.0 arcmin

log LX ∼ 41.23 erg s−1 (d) log LX ∼ 40.33 erg s−1 (d) log LX ∼ 40.01 erg s−1 (f) log LX ∼ 43 erg s−1 (f)

Luminosicades log Lradio ∼ 31.71 erg s−1 (NED) —- —-

log LIR ∼ 36 erg s−1 —- —-

logLB = 10.09 L⊙ logLB = 10.73 L⊙ logLB = 10.82 L⊙ logLB = 11.72 L⊙

Table Notes. Maia et al. (1989)(a) ; Caon et al. (2000)(b) ; Carollo et al. (1993)(c) ; Beuing et al. (1999)(d) ; Singh et al. (1995)(f) ; Annibali et

al. (2006)(g) .

objetos. A Tabela 1.1 apresenta dados gerais referentes a esses objetos facilitando assim a

comparação entre si e com outros objetos estudados por outros autores.

O objetivo deste trabalho é investigar, a partir de observações espectroscópicas de fenda

longa no intervalo de comprimento de onda 5100 Å a 6800 Å, a história de formação estelar

das galáxias esferoidais da amostra. Este objetivo foi alcançado através da utilização de

um método de śıntese de população estelar (baseado em templates de população estelar

constrúıdos a partir de aglomerados estelares e região HII), bem como da análise dos gra-

dientes de metalicidade e cor nestas galáxias. Com esses dados foi posśıvel obter algumas

conclusões sobre a origem desses objetos, além de um conhecimento mais detalhado sobre

seu meio interestelar e fonte ionizante do gás no caso de NGC6868, NGC3607 e NGC5044.
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Observações e Extração de Espectros

NGC6868, NGC5903, NGC3607 e NGC5044 são galáxias eĺıpticas ou de transição que

apresentam intensas linhas de absorção t́ıpicas da população estelar. Além das linhas de

absorção , NGC6868, NGC3607 e NGC5044 apresentam intensas linhas de emissão em seu

espectro viśıvel. A história da formação estelar, gradientes de metalicidade e propriedades

do gás em emissão são estudadas mediante espectros integrados extráıdos ao longo de uma

fenda, orientada na direção do eixo maior da galáxia. Neste caṕıtulo apresentamos as ob-

servações realizadas e descreveremos com detalhe a extração dos espectros para as galáxias

citadas acima.

2.1 Observações

NGC6868, NGC5903, NGC3607 e NGC5044 foram observadas com o telescópio ESO

3.6m localizado no Chile equipado com EFOSC1 por Nicola Caon e Miriani Pastoriza, em

maio de 1995. Com o objetivo de maximizar a cobertura espectral e obter o maior número

de caracteŕısticas de absorção estelares e linhas de emissão do gás, sem comprometer a

resolução espectral, Caon et al. (2000) usaram o grisma 0150 no intervalo de 5140 Å a

6900 Å com uma dispersão de 3.4 Å pixel−1 com o CCD 2 (Tektronix 512 × 512).

A escala espacial da configuração observada é de 0.6′′ pixel−1 e o comprimento da fenda

utilizada é de 3.1′ com uma largura fixada em 1.5′′ que é aproximadamente igual ao seeing.

Para NGC6868 e NGC5044 três espectros de fenda longa foram obtidos com mesmo tempo

de exposição ; o ângulo de posição da fenda foi PA = 1200 e PA = 1900 para as duas galáxias

respectivamente. O tempo de exposição para cada espectro foi de aproximadamente 40

minutos.

Para NGC5903 e NGC5044 foram obtidos dois espectros com o mesmo tempo de ex-

posição (40 minutos) e mesmo ângulo de posição PA = 3400. Outro espectro foi observado
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para NGC5903 com exposição de 45 minutos e ângulo de posição PA = 1900.

2.2 Extração

2.2.1 NGC6868

As imagens foram corrigidas por DARK, BIAS e FLAT e tiveram os raios cósmicos extráıdos

nos três objetos.

Utilizando a tarefa implot do IRAF verificamos que as imagens não estavam adequa-

damente alinhadas, então realizamos a extração individualmente em cada uma para depois

combiná-las.

Antes de calibrar em fluxo e em comprimento de onda, extráımos os espectros usando o

seguinte procedimento:

1) Com o comando implot identificamos onde estava o centro da galáxia; 2) Depois

de definir a região de extração, utilizamos a tarefa apall do IRAF para extrair os expec-

tros; 3) Depois das extrações realizadas o próximo passo foi calibrá-las em comprimento

de onda, e para isso tivemos que repetir o mesmo procedimento acima para as lâmpadas de

comparação.

Na Figura 2.1 mostramos um esquema onde podemos visualizar como foram realizadas

essas extrações. As linhas cheias correspondem ao centro de cada extração e as traceja-

das o número de pixeis adjacentes para cada extração. A letra a na figura representa a

extração central.

Na Tabela 2.2.1 estão dadas as distâncias de cada extração ao centro da galáxia (ponto

a). Na coluna 3 estão listadas as distâncias em kpc.

Os ı́ndices S e N na tabela 2.2.1 correspondem, respectivamente , às direções mais ao

sul e mais ao norte do centro da galáxia.

Nas calibrações em comprimento de onda e fluxo foram utilizadas técnicas padrões do

IRAF.

Cada espectro foi corrigido por redshift e avermelhamento galáctico utilizando valores

que estão dados na Seção 2.3 desse trabalho.

Como os espectros foram extráıdos na mesma posição espacial com larguras idênticas

nas diferentes imagens, optamos por realizar uma média ponderada dos espectros corres-

pondentes à mesma região da extração, com o objetivo de aumentar a razão sinal/rúıdo e

melhorar assim a qualidade do espectro. Se compararmos os espectros extráıdos em cada

uma das duas imagens, percebemos que estes possuem caracteŕısticas muito semelhantes.

Os espectros médios com as devidas correções de avermelhamento galáctico e redshift, estão

mostrados na Figura 2.2, separadamente para as extrações ao norte e ao sul da galáxia.
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cN bN  a  bS  cS

4 pixeis = 2.44"

Fig. 2.1: Perfil de emissão e esquema de extração dos espectro de NGC6868

Para calcularmos a área espacial (Aex) correspondente à cada extração, necessitamos

conhecer o comprimento relativo (L) a essas extrações já que a largura da fenda (w) é

constante e conhecida. Das Tabelas 2.2.1 e 2.2.2, podemos obter os dados necessários para

encontrar os comprimentos relativos e com isso, facilmente calculamos Aex utilizando a

seguinte expressão:

Aex = L . w, (2.1)

onde L é o comprimento de cada extração e w é a largura da fenda.

Os valores de Aex serão utilizados em caṕıtulos posteriores para calcular o número de

fótons emitidos por cada região espacial correspondente á cada extração .

2.2.2 NGC5903

As extrações e calibrações para esse objeto foram realizadas por Miriani Pastoriza. Assim

como para NGC6868, os espectros correspondentes à mesma região espacial foram combi-

nados para aumentar a razão sinal/rúıdo. Estes espectros estão apresentados na Figura 2.3.
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Tab. 2.1: Dados referentes às extrações dos espectros de NGC6868. A coluna 5 apresenta

a área de cada extração onde a largura da fenda foi fixada em 1.5”.

Distância Distância Largura (L) Aex

Espectro ao centro ao centro (arcsec) (arcsec2)

(arcsec) (kpc)

centro 0.0 0.0 2.44 3.66

bS, bN 2.44 0.46 2.44 3.66

cS, cN 4.88 0.92 2.44 3.66

dS, dN 7.32 1.38 2.44 3.66

eS, eN 9.76 1.84 2.44 3.66

fS, fN 12.2 2.30 2.44 3.66

gS, gN 14.64 2.76 2.44 3.66

hS, hN 17.08 3.22 2.44 3.66

O esquema de estração de NGC5903 está apresentado na Figura 2.4. Da mesma forma

que NGC6868, as linhas cheias representam a distância ao centro de cada extração e as

tracejadas, o número de pixeis adjacentes para cada extração.

Na Tabela 2.2.2 estão dadas as distância de cada extração ao centro da galáxia (ponto

a). Na coluna 3 estão listadas as distâncias em kpc.

Tab. 2.2: Dados referentes às extrações dos espectros de NGC5903

Distância Distância Largura (L) Aex

Espectro ao centro ao centro (arcsec)) (arcsec2)

(arcsec) (kpc)

centro 0.0 0.0 3.05 4.57

bS, bN 3.05 0.48 3.05 4.57

cS, cN 6.10 0.96 3.05 4.57

dS, dN 9.15 1.44 3.05 4.57

eS, eN 12.20 1.92 3.05 4.57

fS, fN 15.25 2.40 3.05 4.57

gS, gN 18.30 2.88 3.05 4.57

hS, hN 24.40 3.90 6.10 9.15

Os ı́ndices S e N na tabela 2.2.2 correspondem, respectivamente, às direções mais ao sul



Caṕıtulo 2. Observações e Extração de Espectros 17

e mais ao norte do centro da galáxia.

2.2.3 NGC3607

A técnica de extração de espectros utilizada em NGC3607 é a mesma utilizada em NGC6868

e NGC5903. Assim como para NGC5903, a distância entre o centro de cada extração é

de 5 pixeis, ou seja, 3.05 arcsec. Alguns dados importantes para a evolução das nossas

investigações referentes às extrações dos espectros de NGC3607 estão dados na Tabela 2.2.3.

Tab. 2.3: Extrações dos espectros de NGC3607

Distância Distância Largura (L) Aex

Espectro ao centro ao centro (arcsec)) (arcsec2)

(arcsec) (kpc)

centro 0.0 0.0 3.05 4.57

bS, bN 3.05 0.19 3.05 4.57

cS, cN 6.10 0.38 3.05 4.57

dS, dN 9.15 0.58 3.05 4.57

eS, eN 12.20 0.77 3.05 4.57

fS, fN 15.25 0.96 3.05 4.57

gS, gN 18.30 1.15 3.05 4.57

hS, hN 24.40 1.54 6.10 9.15

Os espectros, já corrigidos por redshift, avermelhamento galáctico e dispersão de veloci-

dades das estrelas estão apresentados na Figura 2.5.

2.2.4 NGC5044

A Figura 2.6 mostra o esquema de extrações dos espectros de NGC5044. Assim como para

as demais galáxias apresentadas neste trabalho, as linhas cheias, correspondem ao centro

de cada extração e as tracejadas, o número de pixeis adjacentes para cada extração. Na

Tabela 2.2.4 temos o tamanho de cada extração, sendo que na coluna (2) está a distância

do centro de cada extração ao centro da fenda, e na coluna (3), a largura de cada extração.

Assim como para os demais objetos analisados neste trabalho, cada espectro foi corrigido

por redshift e avermelhamenteo galáctico.

.

Os dados na Tabela 2.2.4 são relativos às extrações realizadas sobre as duas imagens. Os

ı́ndices S e N correspondem,respectivamente , às direções sul e norte do centro da galáxia.
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Tab. 2.4: Dados referentes às extrações dos espectros de NGC5044

Distância Distância Largura (L) Aex

Espectro ao centro ao centro (arcsec)) (arcsec2)

(arcsec) (kpc)

centro 0.0 0.0 3.05 4.57

bS, bN 3.05 0.53 3.05 4.57

cS, cN 6.10 1.06 3.05 4.57

dS, dN 9.15 1.60 3.05 4.57

eS, eN 12.20 2.13 3.05 4.57

fS, fN 15.25 2.66 3.05 4.57

gS, gN 18.30 3.20 3.05 4.57

hS, hN 24.40 4.26 3.05 9.15

Os espectros corrigidos por avermelhamento galáctico e redshift, estão mostrados na

Figura 2.7.

2.3 Correção por redshift e avermelhamento galáctico

Devido à expansão do universo, as galáxia estão se afastando do ponto de observação e

o espectro se desloca para o vermelho (efeito Doppler).

Para corrigirmos os espectros por esse efeito medimos uma determinada linha espectral

e depois comparamos esse valor medido do comprimento de onda λ com o comprimento de

onda de repouso λlab. Com o uso da equação 2.2 obtemos o valor de velocidade (Vr) que

devemos utilizar para corrigir os espectros.

Vr =
λlab − λ

λ
c, (2.2)

onde λ é medido em Å e c é a velocidade da luz no vácuo medido em (km s−1).

A correção foi aplicada nos espectros utilizando a tarefa dopcor do IRAF.

Para corrigir os espectros por redshift, medimos com o IRAF o comprimento de onda

λ no centro da linha de absorção de [NaI]λ5895 As velocidades radiais medidas para cada

espectro de NGC6868, NGC5903, NGC3607 e NGC5044 estão dadas nas Tabelas 2.5, 2.6,

2.7 e 2.8 respectivamentes.
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A luz integrada de uma galáxia sofre uma atenuação ao atravessar o meio interestelar

da Via-Láctea. O fluxo observado por um observador na Terra é dado por:

Iλ = Iλ 0 e−τλ (2.3)

onde Iλ 0 é a intensidade emitida pela fonte e τλ é a espessura ótica calculada da seguinte

forma:

τλ =
τλ 0

sin b
, (2.4)

onde τλ 0 é a espessura óptica da camada perpendicular ao plano galáctico e b é a latitude

galáctica.

A magnitude aparente relaciona-se com a atenuação o fluxo da seguinte foram:

m = −2.5log Iλ + cte, (2.5)

onde m é a magnitude aparente.

Como podemos ver, a magnitude aparente é uma função do fluxo observado que, por

sua vez, depende da atenuação. Assim, a magnitude aparente é uma função de τλ.

A relação entre a magnitude aparente e a absoluta de uma galáxia é dada como

B − MB = −5 + 5log d + AB (2.6)

e

V − MV = −5 + 5log d + AV (2.7)

onde AV e AB são os avermelhamentos galácticos nas bandas V e B respectivamente; d

é a distância do objeto até o observador MB e MV são as magnitudes absolutas nas bandas

B e V respectivamente.

Subtraindo 2.7 de 2.5 ficamos com

(B − V ) − (MB − MV ) = AB − AV (2.8)

Sabendo que (B − V ) − (MB − MV ) é definido com E(B − V ) chegamos a

E(B − V ) = AB − AV (2.9)
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Da curva de extinção galáctica sabemos que AB = 4/3 AV logo,

E(B − V ) = 1/3 AV (2.10)

ou ainda,

AV

E(B − V )
= 3 (2.11)

Os avermelhamentos galáticos nas direções de NGC5903, NGC6868, NGC3607 e NGC5044

são AV = 0.332 mag, AV = 0.085 mag, AV = 0.035 mag e AV = 0.070 mag respectivamente

(NED) e foram aplicados a todos os espectros referentes a cada objeto.

Tab. 2.5: Correção por redshift para NGC 6868

R (”) λ (Å) VR (km/s)

0 S 5949.90 2793.89

2.44 S 5949.75 2786.26

4.88 S 5949.74 2785.75

7.32 S 5949.86 2791.85

9.76 S 5949.66 2781.68

12.20 S 5949.70 2783.71

14.64 S 5949.87 2792.36

17.08 S 5949.65 2781.17

2.44N 5949.80 2788.80

4.88N 5949.51 2774.04

7.32N 5949.77 2787.28

9.76N 5949.59 2778.12

12.20N 5949.88 2792.87

14.64N 5949.21 2759.78

17.08N 5949.11 2753.69

Table Notes. Na coluna 2 estão dados os λ centrais medidos para NaI. O valor de λ

de repouso para NaI é 5895 Å. Na coluna 3 estão os valores da velocidade radial. S e

N representam um lado e o outro da extração.
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Tab. 2.6: Correção por redshift para NGC 5903

R (”) λ (Å) VR (km/s)

0 S 5943.47 2466.67

3.05 S 5943.47 2466.67

6.10 S 5943.03 2444.27

9.15 S 5943.43 2464.63

12.20 S 5943.44 2465.14

15.25 S 5943.37 2461.58

18.30 S 5943.33 2459.54

24.40 S 5944.24 2505.85

3.05N 5943.26 2455.98

6.10N 5943.01 2443.26

9.15N 5943.05 2445.29

12.20N 5943.33 2459.54

15.25N 5943.73 2479.90

18.30N 5943.38 2462.09

24.40N 5944.20 2503.82

Table Notes. Na coluna 2 estão dados os λ centrais medidos para NaI. O valor de λ

de repouso para NaI é 5895 Å. Na coluna 3 estão dados os valores de velocidades para

correção.
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Fig. 2.2: Espectros médios de NGC6868 corrigidos por avermelhamento galáctico e red-

shift. A distância ao centro, em segundos de arco, está indicada na parte superior

de cada espectro.



Caṕıtulo 2. Observações e Extração de Espectros 23

5100 5500 5900 6300

λ (A)

0

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5

4

F λ r
el

at
iv

o

                                   NGC 5903

5300 5700 6100 6500

λ (A)

Norte 

Central

3.05" 

6.10"

9.15"

12.20"

15.25"

18.30"

24.4"

3.05"

6.10"

9.15"

12.20"

15.25"

18.30"

24.4"

Sul

Fig. 2.3: Espectros corrigidos de NGC5903. Idem à Fig 2.2
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Fig. 2.4: Perfil de emissão e esquema de extração dos espectros de NGC 5903
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Fig. 2.5: Espectros corrigidos de NGC3607. Idem à Fig 2.2
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Fig. 2.6: Esquema da extração dos espectros observados de NGC5044

Tab. 2.7: Correção por redshift para NGC 3607

R (”) λ (Å) VR (km/s)

0 S 5912.06 865.69

3.05 S 5911.20 822.17

6.10 S 5910.42 782.68

9.15 S 5910.02 762.43

12.20 S 5910.31 777.12

15.25 S 5910.00 761.42

18.30 S 5909.56 739.14

24.40 S 5909.57 739.64

30.50 S 5909.88 755.34

3.05N 5911.23 823.68

6.10N 5911.36 830.25

9.15N 5911.23 823.68

12.20N 5911.13 818.62

15.25N 5911.56 840.39

18.30N 5911.58 841.40

24.40N 5912.27 876.31

30.50N 5912.45 885.43

Table Notes. Velocidades observadas e utilizadas para correção do redshift.
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Fig. 2.7: Espectros médios e corrigidos por avermelhamento galáctico e redshift. A

distância ao centro, em segundos de arco, é dada na parte superior de cada es-

pectro.
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Tab. 2.8: Correção por redshift para NGC 5044

R (”) VR (km/s)

0 S 2638.7

3.05 S 2638.6

6.10 S 2590.8

9.15 S 2564.8

12.20 S 2526.8

15.25 S 2483.4

18.30 S 2462.9

24.40 S 2363.9

3.05N 2649.3

6.10N 2611.3

9.15N 2630.0

12.20N 2610.2

15.25N 2528.7

18.30N 2684.9

24.40N 2597.4

Table Notes. Velocidades observadas e utilizadas para correção devida ao redshift.
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Medida das Larguras Equivalentes

Uma linha de absorção em um espectro é completamente caracterizada pelo seu perfil, o

qual corresponde à distribuição de energia em função do comprimento de onda, e seu estudo

fornece informações tanto sobre as condições f́ısicas quanto sobre a composição qúımica do

meio em que se origina. Normalmente, o que se estuda é a largura equivalente da linha

(Wλ), medida em unidades de comprimento de onda, que representa a largura que a linha

teria se, com a mesma energia subtráıda do cont́ınuo, sua intensidade fosse unitária. Se

observarmos a Figura 3.1, vemos que, se Fc representa o fluxo no cont́ınuo adjacente e Fλ o

fluxo no interior da linha, a largura equivalente (Wλ) pode ser definida como:

Wλ =
∫

∞

0

Fc − Fλ

Fc
dλ (3.1)

Na prática, a integração se restringe ao domı́nio da linha.

������
������
������
������
������
������
������
������
������
������
������
������

������
������
������
������
������
������
������
������
������
������
������
������

����

F

  F

W

Fc

λ

λ

λ

Fig. 3.1: Representação esquemática de uma linha de absorção e seu cont́ınuo adjacente.

A largura equivalente (Wλ) é definida como sendo a largura do retângulo que

possui a mesma área da linha em estudo.

As larguras equivalentes de algumas linhas de absorção, assim como o fluxo no cont́ınuo

dessas linhas, carregam importantes informações sobre a abundância qúımica e população estelar

de uma galáxia.
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Com o objetivo de padronizar tais medidas alguns astrônomos como Faber et al. (1985)

e Bica & Aloin (1986a) definiram pontos de cont́ınuos e banda passante para várias linhas

de absorção. Para as linhas atômicas, os ı́ndices espectrofotométricos são normalmente

definidos em unidades de comprimento de onda (Å), enquanto que para as linhas moleculares

são definidos em magnitudes.

3.1 Índices de Lick

Utilizamos para este trabalho os ı́ndices definidos por Faber et al. (1985) e Worthey et

al. (1994). Os autores definiram 21 ı́ndices espectroscópicos para diferentes bandas. Esse

sistema, conhecido como ı́ndices de Lick, foi definido a partir de um conjunto de espectros

de aglomerados observados entre 1972 e 1984, com o dispositivo IDS (red-sensitive image

dissector) no espectrógrafo Cassegrain, no observatório de Lick.

A descrição completa do método observacional utilizado está em Burstein et al.(1984),

Faber et al.(1985) e Trager et al.(1997). Todos os espectros observados encontram-se entre

4000 Å e 6400 Å, com uma resolução que varia entre 8 Å e 10 Å.

Neste trabalho, devido à cobertura espectral observada (λ 5100 Å - λ 6800 Å), utilizamos

para a análise, alguns ı́ndices de Lick, que são a banda de Mg2λ5176 e as linhas do ferro neutro

FeIλ5270, FeIλ5335, FeIλ5406, FeIλ5709, FeIλ5782 e NaIλ5895 e Tioλ6237. Esses ı́ndices são senśıveis

à idade e metalicidade da população estelar e, portanto, convenientes para a análise da

história de formação estelar de uma galáxia (Faber et al.,1985; Bica 1988). Os ı́ndices

utilizados nesse trabalho estão na Tabela 3.1.

As medidas das larguras equivalentes (Wλ) foram realizadas da seguinte forma: 1) pri-

meiramente, com o aux́ılio do IRAF, marcamos os pontos adjacentes, indicados por Faber

et al.(1985) à direita e à esquerda da linha de absorção a ser medida (pontos a, b, c, d na

Figura 3.2); esses pontos são definidos levando em conta a flutuação do espectro dentro do

intervalo definido acima; 2) marcamos um ponto do cont́ınuo entre os pontos a e b e outro

entre os pontos c e d (pontos K e L). Com os pontos K e L definidos, traçamos o cont́ınuo

adjacente; 3) finalmente, definimos a janela marcando os dois pontos da banda passante

sobre nosso cont́ınuo adjacente (pontos m e n) e fazemos a leitura do valor de Wλ.

3.1.1 Correção dos ı́ndices de Lick pela dispersão de velocidades

das estrelas da galáxia

A dispersão de velocidades (σ) das estrelas de uma galáxia pode causar um alargamento nas

linhas de emissão ou absorção dos espectros dessa galáxia, com isso as larguras equivalentes

(EW) medidas nesse objeto não corresponderiam aos valores reais.
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Fig. 3.2: Esquema de medição de largura equivalente utilizando o método de Lick.

Para corrigir esse efeito utilizamos a estrela HR7333 observada nas mesmas condições

que os espectros das galáxias e que não têm rotação significativa, logo o perfil de suas linhas

espectrais corresponde ao perfil instrumental e procedemos da seguinte forma:

Primeiramente medimos, no espectro da estrela, as larguras equivalentes das mesmas

linhas medidas no espectro da galáxia (ewo) e logo a seguir convolúımos o espectro com

uma gaussiana utilizando valores de σ variando desde 0 km s−1 até σmax com intervalos

adequados referentes à cada região da galáxia estudada. Medimos novamente as larguras

equivalentes nos espectros convolúıdos (ewc). A razão entre ewo e ewc indica o fator de

correção que deve ser aplicado na largura equivalente da linha da galáxia.

3.1.2 Medida dos ı́ndices de Lick em NGC 6868

Cada largura equivalente foi medida três vezes levando-se em conta as incertezas na de-

finição dos pontos do cont́ınuo. Com esses resultados, calculamos o desvio padrão corres-

pondente; assim estimamos o erro para cada largura equivalente medida.

Como mencionado anteriormente, a dispersão de velocidades das estrelas que compõem

a galáxia afeta a largura das linhas de absorção e emissão dos espectros. O método utilizado

para corrigir as larguras equivalentes das linhas está dado a seguir.
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Tab. 3.1: Definição dos ı́ndices de Lick

Índices Linha/Banda Banda Passante (Å) Cont́ınuo Adjacente (Å)

Mg2λ5176 Mg2 5161.37—5193.87 5143.87—5162.62

5192.62—5207.62

Feλ5270 FeI 5247.37—5287.37 5234.87—5249.87

5287.37—5319.87

Feλ5335 FeI 5314.12—5354.12 5306.62—5317.87

5355.37—5365.37

Feλ5406 FeI 5390.25—5417.75 5379.00—5390.25

5417.75—5427.75

Feλ5709 FeI 5698.37—5722.12 5674.62—5698.37

5724.62—5738.37

Feλ5782 FeI 5778.37—5798.37 5767.12—5777.12

5799.62—5813.37

NaIλ5895 NaI 5878.62—5911.12 5862.37—5877.37

5923.87—5949.87

T ioIIλ5895 T ioII 6191.37—6273.87 6068.37—6143.37

6374.75—6416.87

Correção das Larguras Equivalentes pela dispersão de velocidades das estrelas

em NGC6868

Os valores da dispersão de velocidades para este objeto estão dados em Caon et al. (2000).

É importante lembrar que os valores de σ apresentados pelos autores estão na unidade

de km s−1 e a rotina gauss do IRAF, que convolui um espectro unidimensional com uma

gaussiana só aceita valores de σ em pixel, então tivemos que utilizar a equação 3.2 para

obter os valores de correção que devem ser aplicados à cada largura equivalente medida em

uma determinada região (∆λ):

∆ λ =
σ λline

c
(3.2)

onde, λline representa o comprimento de onda da linha correspondente e c representa a

velocidade da luz no vácuo medida em km s−1.

Para NGC6868 1 pixel equivale a 3.432 Å. Como para esse objeto os valores de σ não

são simétricos, os valores de correção calculados para cada região de extração também não

são simétricos para o sul e norte. Os valores de correção estão dados na Tab 3.1.2.
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Tab. 3.2: Valores das correções aplicados às larguras equivalentes para corriǵı-las por alar-

gamento devido à dispersão de velocidades das estrelas de NGC6868

λ (Å) centro 2.44” 4.88” 7.32” 9.76” 12.2” 14.64” 17.08”

5176 1.21 1.22 1.21 1.21 1.21 1.21 1.21 1.24

5270 1.10 1.12 1.11 1.11 1.11 1.11 1.10 1.13

5335 1.22 1.26 1.23 1.23 1.23 1.23 1.26 1.27

5406 1.20 1.23 1.24 1.24 1.24 1.24 1.23 1.24

5709 1.13 1.16 1.15 1.15 1.15 1.15 1.16 1.18

5782 1.18 1.18 1.18 1.18 1.18 1.18 1.18 1.25

5895 1.09 1.10 1.09 1.10 1.10 1.10 1.10 1.09

6237 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.09

Os valores apresentados nessa tabela devem ser aplicados aos espectros observados na

mesma.

Os valores de larguras equivalentes já corrigidos pela dispersão de velocidades e os pontos

de cont́ınuos estão dados nas Tab 3.3 e Tab 3.14 respectivamente.

Tab. 3.3: Larguras equivalentes para os espectros de NGC6868

r (”) r/re Mg2 λ5176 Mg2index F eIλ5270 F eIλ5335 F eIλ5406 F eIλ5709 F eIλ5782 NaIλ5895 TiOII λ6237

0.00 0.00 9.25 ± 0.04 0.27 ± 0.001 3.71 ± 0.09 3.34 ± 0.05 2.54 ± 0.01 1.23 ± 0.02 1.26 ± 0.02 5.51 ± 0.02 5.78 ± 0.13

2.44S 0.06 8.64 ± 0.19 0.25 ± 0.005 3.53 ± 0.38 3.12 ± 0.16 2.36 ± 0.12 1.20 ± 0.05 1.29 ± 0.03 5.43 ± 0.02 5.78 ± 0.12

4.88S 0.12 8.02 ± 0.23 0.23 ± 0.006 3.29 ± 0.23 3.21 ± 0.41 2.52 ± 0.04 1.19 ± 0.06 1.07 ± 0.02 4.68 ± 0.04 4.52 ± 0.15

7.32S 0.18 8.03 ± 0.12 0.23 ± 0.003 3.57 ± 0.17 3.08 ± 0.07 2.35 ± 0.10 1.15 ± 0.04 0.98 ± 0.02 4.54 ± 0.03 4.68 ± 0.17

9.76S 0.24 7.70 ± 0.23 0.22 ± 0.006 3.16 ± 0.13 2.49 ± 0.18 2.14 ± 0.11 1.01 ± 0.07 0.84 ± 0.05 4.04 ± 0.03 4.00 ± 0.20

12.2S 0.31 7.38 ± 0.15 0.21 ± 0.004 3.31 ± 0.28 2.42 ± 0.07 1.57 ± 0.05 1.00 ± 0.09 0.93 ± 0.02 4.01 ± 0.09 3.85 ± 0.18

14.64S 0.37 6.42 ± 0.23 0.18 ± 0.006 1.99 ± 0.06 2.36 ± 0.19 1.57 ± 0.05 0.90 ± 0.12 0.86 ± 0.05 3.92 ± 0.10 4.43 ± 0.23

17.08S 0.43 7.06 ± 0.22 0.20 ± 0.006 2.17 ± 0.19 2.10 ± 0.17 1.56 ± 0.04 0.95 ± 0.01 0.89 ± 0.01 3.52 ± 0.10 3.51 ± 0.25

2.44N 0.06 8.94 ± 0.13 0.26 ± 0.003 3.61 ± 0.13 3.01 ± 0.07 2.41 ± 0.16 1.15 ± 0.03 1.10 ± 0.01 5.48 ± 0.01 5.77 ± 0.15

4.88N 0.12 7.77 ± 0.30 0.22 ± 0.008 3.51 ± 0.16 3.06 ± 0.06 2.36 ± 0.17 1.15 ± 0.03 0.92 ± 0.03 4.88 ± 0.03 5.58 ± 0.16

7.32N 0.18 7.70 ± 0.15 0.22 ± 0.004 3.23 ± 0.20 2.73 ± 0.11 2.48 ± 0.05 0.81 ± 0.01 1.02 ± 0.08 4.59 ± 0.05 5.28 ± 0.19

9.76N 0.24 7.45 ± 1.19 0.21 ± 0.005 3.13 ± 0.09 2.68 ± 0.11 2.43 ± 0.13 1.04 ± 0.04 0.97 ± 0.02 4.27 ± 0.03 4.39 ± 0.14

12.2N 0.31 7.72 ± 0.15 0.21 ± 0.004 3.01 ± 0.26 2.85 ± 0.04 2.21 ± 0.09 1.02 ± 0.04 0.90 ± 0.07 4.17 ± 0.09 4.77 ± 0.23

14.64N 0.37 6.78 ± 0.14 0.18 ± 0.004 2.94 ± 0.21 2.81 ± 0.03 2.41 ± 0.16 0.92 ± 0.04 1.10 ± 0.13 4.10 ± 0.12 4.45 ± 0.23

17.08N 0.43 6.06 ± 0.15 0.17 ± 0.004 2.60 ± 0.15 2.36 ± 0.16 1.77 ± 0.13 0.77 ± 0.02 0.99 ± 0.02 3.72 ± 0.11 4.37 ± 0.22

Table Notes. : Na tabela estão dados os valores das larguras equivalentes para cada linha de absorção , corrigidas por dispersão de

velocidades das estrelas de NGC6868. As larguras equivalentes estão dadas em Angstrons, exceto para Mg2 5176 que é medida em

magnitude.

3.1.3 Gradientes dos ı́ndices de Lick em NGC 6868

Como podemos ver no trabalho de Bica (1988), a largura equivalente de uma linha de ab-

sorção contém informações importantes relacionadas à metalicidade e idade da população estelar

de uma galáxia. Esta seção tem como objetivo investigar estas propriedades através do com-

portamento dos ı́ndices de Lick com a distância ao centro da galáxia.
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A Figura 3.3 mostra o comportamento dos ı́ndices FeI, Mg2, T iO e NaI em função da

distância ao centro em unidades de raios efetivos da galáxia (r/re).

A distância de cada extração ao centro da galáxia ao longo do eixo maior está normali-

zada pelo raio efetivo re que está corrigido considerando a elipticidade aparente da seguinte

forma: rec = re(1−ǫ)−1/2 ao longo do eixo maior (Davies et al. 1993 e Kobayashi & Arimoto

1999), onde rec é o raio efetivo corrigido e ǫ é a elipticidade da galáxia.
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Fig. 3.3: Variação espacial de EW em NGC6868
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Podemos ver nos painéis da Figura 3.3 que todos os ı́ndices de Lick apresentam um

pronunciado gradiente. Podemos observar ainda, que as larguras equivalentes de todas as

linhas de FeI, Mg2, T iO e NaI dos espectros de NGC6868 apresentam um gradiente no

mesmo sentido, decrescente do centro da galáxia para regiões mais externas.

Calculamos o gradiente radial dos ı́ndices de Lick como uma função do logaŕıtmo do raio

normalizado usando uma regressão linear

Index (log (r/re)) = Indexe +
∆Index

∆log (r)
log (r/rec), (3.3)

onde Indexe = Index (log (rec/rec)) = 0 é a constante de regressão linear.

Na Tabela 3.4 estão dados os respectivos resultados do cálculo dos gradientes para cada

ı́ndice medido neste trabalho.

Tab. 3.4: NGC 6868
Index Gradiente Sul Gradiente norte

Mg2λ5156 −1.04 ± 0.14 −1.06 ± 0.12

FeIλ5270 −1.41 ± 0.13 −0.92 ± 0.14

FeIλ5335 −1.14 ± 0.12 −0.59 ± 0.11

FeIλ5406 −0.89 ± 0.12 −0.58 ± 0.12

FeIλ5709 −0.25 ± 0.13 −0.34 ± 0.11

FeIλ5782 −0.33 ± 0.11 −0.10 ± 0.13

NaIλ5895 −1.82 ± 0.14 −1.61 ± 0.14

T iOIIλ6237 −2.08 ± 0.15 −1.28 ± 0.13

Table Notes. Gradiente dos ı́dices de Lick para NGC6868.

Em caṕıtulos posteriores discutiremos mais detalhadamente esses gradientes utilizando

um método comparativo baseado nos resultados obtidos com a śıntese de população estelar.

3.1.4 Medida dos ı́ndices de Lick em NGC 5903

As larguras equivalentes e os pontos de cont́ınuos, assim como os seus erros foram calculados

da mesma forma que para NGC6868. A dispersão de velocidade das estrelas desse objeto é

256 km s−1 e portanto, devemos corrigir os ı́ndices de Lick por σ.
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Correção dos ı́ndices de Lick pela dispersão de velocidades das estrelas em

NGC5903

Assim como NGC6868, os espectros de NGC5903 têm uma escala de 3.42 Å/pixel. Os

valores de correção por σ calculados para cada região não são simétricos para o sul e norte.

Os valores das correções estão dados nas Tabelas 3.1.4 e 3.1.4.

Os valores dos ı́ndices de Lick já corrigidos pela dispersão de velocidade estão listados

na Tab 3.7.

Tab. 3.5: Valores das correções aplicadas aos ı́ndices de Lick ao lado sul de NGC 5903 para

corriǵı-las por alargamento devido à dispersão de velocidades das estrelas.

λ (Å) centro 3.05” 6.10” 9.15” 12.20” 15.25” 18.30” 24.40”

5176 1.07 1.08 1.06 1.05 1.05 1.05 1.05 1.08

5270 1.10 1.09 1.07 1.08 1.08 1.08 1.08 1.09

5335 1.26 1.25 1.21 1.21 1.21 1.21 1.21 1.25

5406 1.36 1.29 1.30 1.30 1.30 1.30 1.30 1.29

5709 1.40 1.35 1.37 1.37 1.37 1.37 1.37 1.35

5782 1.45 1.45 1.32 1.28 1.28 1.28 1.28 1.45

5895 1.06 1.04 1.03 1.03 1.03 1.03 1.03 1.03

6237 1.14 1.13 1.12 1.12 1.12 1.12 1.12 1.13

Tab. 3.6: Valores aplicados aos ı́ndices de Lick medidos ao norte de NGC5903 para corriǵı-

los por dispersão de velocidades das estrelas.

λ (Å) 3.05” 6.10” 9.15” 12.20” 15.25” 18.30” 24.40”

5176 1.09 1.09 1.09 1.09 1.08 1.09 1.09

5270 1.12 1.12 1.13 1.13 1.09 1.13 1.12

5335 1.26 1.26 1.25 1.25 1.23 1.25 1.26

5406 1.39 1.39 1.34 1.34 1.29 1.34 1.39

5709 1.35 1.35 1.37 1.37 1.40 1.37 1.35

5782 1.40 1.40 1.45 1.45 1.45 1.45 1.40

5895 1.05 1.05 1.04 1.04 1.04 1.04 1.05

6237 1.14 1.14 1.13 1.13 1.13 1.13 1.14

Na Tabela 3.7 estão dados os valores dos ı́ndices de Lick medidos em NGC5903 corrigidos

pelo efeito de alargamento devido à dispersão de velocidade das estrelas.
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Tab. 3.7: Larguras equivalentes medidas nos espectros de NGC5903

r (”) r/re Mg2 λ5176 Mg2index F eIλ5270 F eIλ5335 F eIλ5406 F eIλ5709 F eIλ5782 NaIλ5895 TiOII λ6237

center 0.00 10.64 ± 0.22 0.32 ± 0.01 3.59 ± 0.41 3.71 ± 0.01 2.17 ± 0.02 1.37 ± 0.01 1.22 ± 0.02 5.08 ± 0.28 7.70 ± 0.10

3.05 S 0.08 10.51 ± 0.02 0.31 ± 0.01 3.85 ± 0.15 3.66 ± 0.03 2.37 ± 0.01 1.08 ± 0.03 1.17 ± 0.04 4.84 ± 0.06 5.57 ± 0.10

6.10 S 0.16 10.79 ± 0.02 0.32 ± 0.01 4.30 ± 0.59 3.02 ± 0.02 2.33 ± 0.02 1.35 ± 0.02 1.19 ± 0.02 4.21 ± 0.05 5.24 ± 0.05

9.15 S 0.25 10.70 ± 0.02 0.31 ± 0.01 3.68 ± 0.01 3.40 ± 0.03 2.69 ± 0.05 1.23 ± 0.02 1.23 ± 0.05 3.88 ± 0.11 4.73 ± 0.07

12.20S 0.33 19.34 ± 0.02 0.27 ± 0.01 3.44 ± 0.11 3.47 ± 0.10 2.10 ± 0.03 1.41 ± 0.03 1.13 ± 0.04 3.97 ± 0.14 5.61 ± 0.04

15.25S 0.41 9.04 ± 0.16 0.26 ± 0.02 2.94 ± 0.12 3.13 ± 0.05 2.09 ± 0.03 1.33 ± 0.01 1.13 ± 0.02 3.70 ± 0.10 5.34 ± 0.08

18.30S 0.49 9.59 ± 0.22 0.29 ± 0.01 3.26 ± 0.14 3.02 ± 0.07 1.74 ± 0.12 1.30 ± 0.04 0.97 ± 0.03 3.31 ± 0.13 4.70 ± 0.08

24.40S 0.66 9.55 ± 0.08 0.28 ± 0.02 2.63 ± 0.50 3.09 ± 0.04 2.08 ± 0.13 1.35 ± 0.07 0.95 ± 0.02 3.41 ± 0.15 5.50 ± 0.14

3.05 N 0.08 10.48 ± 0.06 0.31 ± 0.01 3.45 ± 0.23 2.40 ± 0.06 1.78 ± 0.02 1.09 ± 0.03 1.09 ± 0.03 4.96 ± 0.10 7.14 ± 0.09

6.10 N 0.16 10.26 ± 0.06 0.30 ± 0.01 3.39 ± 0.10 3.35 ± 0.04 2.16 ± 0.03 1.23 ± 0.02 0.91 ± 0.03 4.60 ± 0.07 6.54 ± 0.10

9.15 N 0.25 9.83 ± 0.08 0.29 ± 0.02 3.62 ± 0.09 2.99 ± 0.05 2.60 ± 0.01 1.11 ± 0.02 0.86 ± 0.04 4.24 ± 0.08 6.08 ± 0.07

12.20N 0.33 8.49 ± 0.08 0.25 ± 0.02 3.59 ± 0.10 3.03 ± 0.06 2.03 ± 0.03 0.95 ± 0.05 0.89 ± 0.02 4.09 ± 0.12 4.97 ± 0.09

15.25N 0.41 9.56 ± 0.06 0.28 ± 0.02 3.45 ± 0.07 2.74 ± 0.03 2.49 ± 0.02 1.27 ± 0.03 0.91 ± 0.05 4.12 ± 0.15 5.99 ± 0.05

18.30N 0.49 9.41 ± 0.04 0.27 ± 0.01 3.39 ± 0.09 3.37 ± 0.15 2.23 ± 0.03 1.34 ± 0.02 1.01 ± 0.02 3.76 ± 0.07 4.90 ± 0.08

24.40N 0.66 10.14 ± 0.17 0.30 ± 0.02 3.28 ± 0.06 3.33 ± 0.06 1.98 ± 0.03 1.09 ± 0.02 0.72 ± 0.10 3.35 ± 0.08 5.48 ± 0.15

Table Notes. Na tabela estão dados os valores dos ı́ndices de Lick para cada linha de absorção , corrigidas por dispersão de velocidades

das estrelas da galáxia NGC5903. mg2 5176 está medida em magnitude.

3.1.5 Gradientes dos ı́ndices de Lick em NGC 5903

A Figura 3.4 apresenta a dependência das larguras equivalentes das linhas de absorção FeIλ5270,

FeIλ5335, FeIλ5406, FeIλ5709, FeIλ5782, Mg2λ5176, NaIλ5895 e Tioλ6237 nos espectros de NGC5903.

Os valores calculados dos gradientes dos ı́ndices de Lick para NGC5903 estão dados na

Tabela 3.8.

Tab. 3.8: NGC 5903
Index Gradiente Sul Gradiente norte

Mg2λ5156 −1.02 ± 0.14 −1.00 ± 0.13

FeIλ5270 −0.90 ± 0.13 −0.16 ± 0.11

FeIλ5335 −0.58 ± 0.11 0.87 ± 0.12

FeIλ5406 −0.08 ± 0.12 0.18 ± 0.11

FeIλ5709 −0.02 ± 0.11 0.00

FeIλ5782 −0.25 ± 0.12 −0.34 ± 0.11

NaIλ5895 −1.56 ± 0.14 −0.51 ± 0.12

T iOIIλ6237 −2.06 ± 0.15 −1.55 ± 0.13

Table Notes. Gradiente dos ı́ndices de Lick para NGC5903.

Os painéis (a), (b), (f), (g) e (h) mostram que os ı́ndices Mg2λ5176, FeIλ5270, FeIλ5335,

NaIλ5895 e Tioλ6237 apresentam gradiente negativo, sendo mais expressivo o gradiente de

NaIλ5895. Podemos ver também que para esse objeto, assim como para NGC6868, os gra-
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Fig. 3.4: Variação espacial de Wλ em NGC5903.

dientes apresentam o mesmo sentido de inclinação. O comportamento de FeIλ5782 é muito

assimétrico, não caracterizando um gradiente dessa linha.
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3.1.6 Medida dos ı́ndices de Lick em NGC 3607

Assim como para NGC6868 e NGC5903, as larguras equivalentes medidas em NGC3607

foram corrigidas pela dispersão de velocidade das estrelas.

Correção dos ı́ndices de Lick pela dispersão de velocidades das estrelas em

NGC3607

Calculamos os valores de correção por σ para cada região seguindo o mesmo método

apresentado nas outras galáxias. As correções são simétricas para o sul e norte da galáxia

e estão apresentadas na Tabela 3.1.6.

Os valores dos ı́ndices de Lick já corrigidos pela dispersão de velocidade estão na Tab 3.7.

Tab. 3.9: Os valores da tabela foram aplicados às larguras equivalentes observadas em

NGC3607 para corriǵı-las por alargamento devido à dispersão de velocidades

das estrelas.
λ (Å) 0.0 3.05” 6.10” 9.15” 12.20” 15.25” 18.30” 24.40” 30.50”

5176 1.22 1.21 1.18 1.18 1.18 1.18 1.17 1.17 1.17

5270 1.12 1.12 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.07 1.07

5335 1.22 1.18 1.18 1.18 1.18 1.18 1.18 1.17 1.22

5406 1.23 1.20 1.25 1.25 1.25 1.30 1.25 1.24 1.23

5709 1.16 1.13 1.21 1.21 1.21 1.21 1.22 1.17 1.21

5782 1.17 1.18 1.15 1.14 1.15 1.14 1.15 1.16 1.14

5895 1.10 1.10 1.10 1.10 1.10 1.10 1.10 1.09 1.09

6237 1.09 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.08 1.07

As larguras equivalentes medidas na galáxia foram corrigidas pelo efeito de alargamento

e estão listadas na Tabela 3.10

3.1.7 Gradientes dos ı́ndices de Lick em NGC 3607

A Figura 3.5 apresenta a dependência das larguras equivalentes dos ı́ndice de Lick com

a distância ao centro de NGC3607, medido em unidades de raio efetivo. O valor usado de

re está dado na Cap. 1.

Vimos que, com exceção de FeIλ5782, os ı́ndices apresentam um expressivo gradiente

indicando que houve um enriquecimento desses elementos na direção da região central da

galáxia.
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Tab. 3.10: Larguras equivalentes medidas nos espectros de NGC3607

r (”) r/re Mg2 λ5176 Mg2index F eIλ5270 F eIλ5335 F eIλ5406 F eIλ5709 F eIλ5782 NaIλ5895 TiOII λ6237

0.00 0.00 6.10 ± 0.22 0.17 ± 0.01 3.60 ± 0.17 3.75 ± 0.15 2.27 ± 0.04 1.33 ± 0.02 1.01 ± 0.05 5.03 ± 0.21 6.61 ± 0.33

3.05S 0.07 6.03 ± 0.25 0.16 ± 0.01 3.58 ± 0.35 3.29 ± 0.26 2.35 ± 0.09 1.34 ± 0.04 1.06 ± 0.01 5.36 ± 0.22 6.42 ± 0.32

6.10S 0.14 5.78 ± 0.35 0.16 ± 0.01 3.46 ± 0.34 3.13 ± 0.52 2.38 ± 0.03 1.43 ± 0.06 1.15 ± 0.01 4.76 ± 0.25 6.41 ± 0.35

9.15S 0.21 5.49 ± 0.38 0.15 ± 0.01 3.45 ± 0.28 3.38 ± 0.20 2.08 ± 0.11 1.30 ± 0.03 1.29 ± 0.03 4.72 ± 0.30 6.54 ± 0.33

12.20S 0.28 5.56 ± 0.38 0.15 ± 0.01 3.08 ± 0.24 3.07 ± 0.29 2.02 ± 0.15 1.02 ± 0.10 1.26 ± 0.08 4.04 ± 0.27 5.64 ± 0.35

15.25S 0.35 4.97 ± 0.26 0.14 ± 0.01 2.80 ± 0.48 2.76 ± 0.16 2.35 ± 0.06 1.08 ± 0.08 1.12 ± 0.02 4.00 ± 0.24 5.65 ± 0.38

18.30S 0.42 4.95 ± 0.40 0.14 ± 0.01 2.80 ± 0.56 2.73 ± 0.30 2.27 ± 0.07 1.06 ± 0.11 1.01 ± 0.07 3.99 ± 0.31 4.85 ± 0.34

24.40S 0.56 4.89 ± 0.53 0.13 ± 0.01 3.14 ± 0.49 2.76 ± 0.27 1.86 ± 0.14 1.05 ± 0.11 1.33 ± 0.13 3.93 ± 0.32 5.63 ± 0.37

30.50S 0.70 4.92 ± 0.62 0.14 ± 0.01 3.21 ± 0.63 2.65 ± 0.57 1.79 ± 0.18 1.23 ± 0.12 0.92 ± 0.02 3.43 ± 0.32 5.35 ± 0.38

3.05N 0.07 6.03 ± 0.20 0.16 ± 0.01 3.64 ± 0.33 3.43 ± 0.17 2.28 ± 0.04 1.31 ± 0.04 1.00 ± 0.02 5.05 ± 0.23 6.38 ± 0.33

6.10N 0.14 5.89 ± 0.28 0.16 ± 0.01 3.54 ± 0.37 3.34 ± 0.26 2.26 ± 0.15 1.22 ± 0.05 1.03 ± 0.03 4.67 ± 0.30 6.36 ± 0.35

9.15N 0.21 5.52 ± 0.08 0.15 ± 0.01 3.45 ± 0.24 3.15 ± 0.32 2.21 ± 0.16 1.30 ± 0.04 1.19 ± 0.02 4.96 ± 0.27 6.40 ± 0.31

12.20N 0.28 5.39 ± 0.28 0.14 ± 0.01 3.18 ± 0.27 3.00 ± 0.24 2.06 ± 0.09 1.07 ± 0.07 1.18 ± 0.02 4.56 ± 0.31 5.55 ± 0.33

15.25N 0.35 5.09 ± 0.16 0.14 ± 0.01 2.84 ± 0.51 2.55 ± 0.24 2.22 ± 0.10 1.11 ± 0.12 1.03 ± 0.05 4.08 ± 0.25 5.46 ± 0.38

18.30N 0.42 5.00 ± 0.30 0.15 ± 0.01 2.81 ± 0.45 2.74 ± 0.13 2.21 ± 0.10 1.03 ± 0.14 0.95 ± 0.02 4.02 ± 0.27 4.78 ± 0.35

24.40N 0.56 4.93 ± 0.23 0.14 ± 0.01 2.93 ± 0.50 2.74 ± 0.26 1.93 ± 0.13 1.02 ± 0.05 1.29 ± 0.05 3.89 ± 0.30 5.65 ± 0.37

30.50N 0.70 4.89 ± 0.12 0.13 ± 0.01 3.10 ± 0.60 2.59 ± 0.46 1.82 ± 0.23 1.19 ± 0.10 0.98 ± 0.01 3.55 ± 0.31 5.47 ± 0.35

Table Notes. Na tabela estão dados os valores dos ı́ndices de Lick para cada linha de absorção , corrigidas por dispersão de velocidades

das estrelas da galáxia NGC5903. mg2 5176 está medida em magnitude.

Os valores calculados dos gradientes dos ı́ndices de Lick para NGC3607 estão dados na

Tabela 3.11.

Tab. 3.11: NGC3607

Index Gradiente Sul Gradiente norte

Mg2λ5156 −1.66 ± 0.14 −1.50 ± 0.14

FeIλ5270 −0.04 ± 0.12 −0.04 ± 0.12

FeIλ5335 −0.62 ± 0.12 −0.61 ± 0.12

FeIλ5406 −1.44 ± 0.12 −0.11 ± 0.11

FeIλ5709 −0.63 ± 0.12 −0.61 ± 0.12

FeIλ5782 −0.12 ± 0.11 −0.07 ± 0.11

NaIλ5895 −2.10 ± 0.14 −0.87 ± 0.12

T iOIIλ6237 −1.66 ± 0.14 −1.20 ± 0.13

Table Notes. Gradiente dos ı́ndices de Lick para NGC3607.

3.1.8 Medida dos ı́ndices de Lick em NGC 5044

As medidas dos ı́ndices de Lick nos espectros de NGC5044 foram ralizadas durante o mes-

trado. A Tabela 3.12 é uma reprodução dos valores para esse objeto.
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Fig. 3.5: Variação espacial de Wλ em NGC3607.

3.1.9 Gradientes dos ı́ndices de Lick em NGC 5044

A distribuição radial dos ı́ndices Mg2λ5176, FeIλ5270 e FeIλ5335, corrigidos pela dispersão de

velocidades estão dados na Figura 3.6. O ı́ndice Mg2λ5176 apresenta um gradiente decres-

cente, caindo de 0.42 mag na parte central para aproximadamente 0.32 mag nas regiões mais

externas da galáxia. Por outro lado, os ı́ndice FeIλ5270 (painel (b)) varia de 2.30 Å no centro



Caṕıtulo 3. Medida das Larguras Equivalentes 42

Tab. 3.12: Larguras equivalentes medidas nos espectros de NGC5044
r (”) r/re Mg2index Mg2 λ5176 F eIλ5270 F eIλ5335 F eIλ5406 F eIλ5709 F eIλ5782

0.00 0.00 0.416 ± 0.013 13.92 ± 0.51 2.31 ± 0.16 1.14 ± 0.23 0.56 ± 0.01 1.11 ± 0.12 0.89 ± 0.02

3.05S 0.11 0.370 ± 0.008 13.33 ± 0.38 2.67 ± 0.11 1.17 ± 0.25 0.96 ± 0.32 1.35 ± 0.03 0.97 ± 0.06

6.10S 0.21 0.378 ± 0.001 11.85 ± 0.62 3.11 ± 0.26 1.60 ± 0.50 0.92 ± 0.16 1.46 ± 0.04 1.15 ± 0.20

9.15S 0.32 0.339 ± 0.014 11.72 ± 0.70 2.29 ± 0.64 1.21 ± 0.30 0.77 ± 0.24 1.35 ± 0.01 0.93 ± 0.07

12.20S 0.43 0.325 ± 0.010 11.20 ± 0.42 3.37 ± 0.01 1.51 ± 0.58 0.96 ± 0.07 1.67 ± 0.24 0.93 ± 0.18

15.25S 0.53 0.317 ± 0.014 11.69 ± 0.70 2.87 ± 0.13 1.31 ± 0.30 0.45 ± 0.24 1.45 ± 0.15 0.74 ± 0.23

18.30S 0.64 0.364 ± 0.006 11.65 ± 0.51 3.52 ± 0.27 2.57 ± 0.69 0.74 ± 0.22 2.68 ± 0.38 1.41 ± 0.46

24.40S 0.85 0.320 ± 0.006 11.23 ± 0.36 3.58 ± 0.62 3.12 ± 0.50 1.22 ± 0.01 2.24 ± 0.26 1.15 ± 0.49

3.05N 0.11 0.365 ± 0.017 13.29 ± 0.38 1.99 ± 0.11 2.00 ± 0.25 0.82 ± 0.16 1.08 ± 0.13 0.93 ± 0.13

6.10N 0.21 0.364 ± 0.006 12.62 ± 0.62 2.13 ± 0.26 1.67 ± 0.50 0.81 ± 0.07 1.16 ± 0.12 0.85 ± 0.12

9.15N 0.32 0.335 ± 0.002 11.47 ± 0.70 1.92 ± 0.12 1.55 ± 0.30 0.63 ± 0.02 0.89 ± 0.12 0.99 ± 0.12

12.20N 0.43 0.330 ± 0.007 11.71 ± 0.22 1.93 ± 0.20 1.25 ± 0.58 0.76 ± 0.17 0.78 ± 0.15 0.75 ± 0.15

15.25N 0.53 0.330 ± 0.005 11.54 ± 0.17 2.21 ± 0.13 1.16 ± 0.30 0.66 ± 0.20 0.98 ± 0.15 0.64 ± 0.15

18.30N 0.64 0.324 ± 0.002 12.33 ± 0.51 2.69 ± 0.27 1.63 ± 0.69 1.37 ± 0.01 1.25 ± 0.01 1.41 ± 0.01

24.40N 0.85 0.320 ± 0.010 11.29 ± 0.36 2.92 ± 0.62 1.59 ± 0.50 1.15 ± 0.17 2.05 ± 0.27 0.52 ± 0.27

Table Notes. : Índices de Lick medidos em NGC5044.

para 3.57 Å nas regiões externas. Esses resultados concordam com Carollo et al. (1993)

que também não encontram uma correlação entre o ı́ndice Mg2λ5176 e os ı́ndices FeIλ5270 e

FeIλ5335. A diferença na inclinação do gradiente de Mg2λ5176 em relação a FeIλ5270 e FeIλ5335

pode ter sido provocada por um enriquecimento de elementos-α em geral (Worthey et al.

1994) no centro da galáxia.

3.1.10 Assinatura dos gradientes de metalicidade

Com o objetivo de investigar mais detalhadamente o processo de formação das galáxias

eĺıpticas NGC6868, NGC5903, NGC3607 e NGC5044 ilustramos nas Figura 3.7 e 3.8 o

ı́ndice Mg2 vs. as larguras equivalentes das linhas FeIλ5270 e FeIλ5335.

Como podemos ver na Figura 3.7 para NGC6868, os ı́ndices apresentam uma boa

correlação . Para NGC5903 o ı́ndice FeIλ5270 apresenta melhor correlação com Mg2 que

FeIλ5335. Contudo, a Figura 3.8 mostra que não existe correlação entre Mg2 e as linhas

do ferro neutro, com exceção de FeIλ5335 para NGC3607. A figura mostra que não há

correlação entre Mg2 e FeI em NGC5044.

Carollo et al. (1993), utilizando fenda longa, obtiveram espectros de uma amostra de

42 galáxias com uma cobertura de 4500-6500 Å. Nesse trabalho investigaram o gradiente

de algumas linhas de absorção tais como Mg2λ5176, FeIλ5270, FeIλ5335, NaIλ5895 e Tioλ6237.

Nesse trabalho os autores investigaram a correlação entre o gradiente de alguns ı́ndices,

em particular a correlação entre o gradiente dMg2/dlog r com a massa da galáxia. Eles

encontraram que para objetos com massa menor que 1011 M⊙, a inclinação do gradiente do

ı́ndice Mg2 correlaciona-se com a massa da galáxia. Entretanto, para massas maiores que

1011 M⊙, essa correlação deixa de aparecer.

Com o objetivo de comparar nossos dados com aqueles obtidos por Carollo et al. (1993),
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Fig. 3.6: Variação espacial de Wλ em NGC5044.

primeiramente calculamos o gradiente (dMg2/dlog r)NGC 6868 = −0.08, (dMg2/dlog r)NGC 5903 =

−0.04, (dMg2/dlog r)NGC 3607 = −0.02 e (dMg2/dlog r)NGC 5044 = −0.07. Posteriormente

estimamos a massa de nossas galáxias usando o mesmo método de aproximação utilizado

por Carollo et al. (1993):
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Fig. 3.7: Análise de correlação entre as larguras equivalentes das linhas de FeIλ5270 e

FeIλ5335 com o ı́ndice Mg2 medidos em NGC6868 e NGC5903.

Mtot = 3 × 103 (
σ

km s−1
)2 (

D

Mpc
) (

re

arcsec
) M⊙ (3.4)

Os valores de massa encontrados foram: MNGC 6868 = (3.2±0.1)×1011 M⊙, MNGC 5903 =

(1.8±0.1)×1011 M⊙, MNGC 3607 = (0.9±0.1)×1011 M⊙ e MNGC 5044 = (2±0.1)×1011 M⊙.
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Fig. 3.8: Análise de correlação entre as larguras equivalentes das linhas de FeIλ5270 e

FeIλ5335 com o ı́ndice Mg2 medidos em NGC3607 e NGC5044.

Para aumentarmos a confiabilidade dos valores de massa encontrados, calculamos esses

valores como está demonstrado em van Dokkum & Stanford (2003):

log M ≡ 2 log σ + log re + 6.07, (3.5)
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onde re é dado em Kpc e σ em km s−1.

Os valores encontrados foram MNGC 6868 = (6.0 ± 0.2) × 1011 M⊙, MNGC 5903 = (3.5 ±

0.3)× 1011 M⊙, MNGC 3607 = (1.6± 0.3)× 1011 M⊙ e MNGC 5044 = (3.7± 0.3)× 1011 M⊙, ou

seja, estão de acordo com aqueles calculados com o método de Carollo et al. (1993).

Na seção 8 compararemos os resultados das massas e gradientes de Mg2 encotrados para

as galáxias estudadas com aqueles encontrados por Carollo et al. (1993).

3.2 Equivalência entre os ı́ndices de Lick e os

definidos por Bica & Alloin

O método utilizado por Bica & Alloin (1986b) para medição de larguras equivalentes

consiste basicamente em traçar um cont́ınuo mais geral, normalmente mais elevado do que

o de Lick, utilizando pontos bem selecionados que necessariamente não estão localizados

dentro de uma linha de absorção . Nesse cont́ınuo, assim como no método de Lick, são

marcados os pontos que limitam a banda passante em cada linha.

Com o objetivo de testar a equivalência entre os valores medidos com o método de

Lick e o de Bica, medimos as larguras equivalentes das linhas de FeIλ5270, FeIλ5335, FeIλ5406,

FeIλ5709, FeIλ5782, Mg2λ5176, NaIλ5895 e Tioλ6237, no espectro central da galáxia NGC5903.

Analisando os valores apresentados na Tab. 3.13 podemos verificar que houve um aumento

sistemático nos valores das larguras equivalentes medidas utilizando o método de Bica em

relação ao método de Lick, ou seja, a razão entre duas linhas quaisquer de absorsão se

mantém constante indepententemente do sistema adotado. Desta forma, os resultados obti-

dos com a śıntese de população estelar não são afetados pela escolha do sistema de medida.

Neste trabalho optamos por utilizar o sistema Lick, pois nos abre um campo maior de

comparação com resultados obtidos por outros autores para objetos com caracteŕıscitas se-

melhantes.

Os pontos de cont́ınuo utilizados para determinar o avermelhamento dos espectros

sintéticos foram escolhidos baseados naqueles sugeridos por Bica e Alloin (1986a). Os pon-

tos de cont́ınuo utilizados para as galáxias foram: 5300Å, 5446Å, 5650Å, 5800Å, 5870 Å,

6173Å, 6620 Åe 6640 Å. Nas Tabela 3.14 e 3.15 estão apresentados os valores encontrados

para os pontos de cont́ınuo nos espectros das galáxias NGC6868 e NGC5903, respectiva-

mente. Todos os pontos estão normalizados a 1 no comprimento de onda 5870Å.
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Tab. 3.13: Teste de equivalência no espectro central de NGC5903.

Elementos EW-Bica EW-Lick

Mg2 - -

FeI5270 4.65 3.71

FeI5335 4.16 3.34

FeI5406 3.17 2.54

FeI5709 1.55 1.23

FeI5782 1.57 1.26

NaI 6.91 5.51

T iOII 7.31 5.78

Cλ/C5870

r(”) λ5300 λ5546 λ5650 λ5800 λ5870 λ6173 λ6620 λ6640

0.00 0.90 ± 0.03 0.97 ± 0.07 0.95 ± 0.02 1.04 ± 0.05 1.00 0.98 ± 0.12 0.98 ± 0.01 1.02 ± 0.01

2.44S 0.90 ± 0.04 0.97 ± 0.01 0.95 ± 0.05 1.04 ± 0.01 1.00 0.98 ± 0.05 0.98 ± 0.02 1.02 ± 0.01

4.88S 0.92 ± 0.05 0.97 ± 0.02 0.95 ± 0.05 1.04 ± 0.02 1.00 0.97 ± 0.06 0.97 ± 0.02 1.00 ± 0.01

7.32S 0.91 ± 0.05 0.96 ± 0.01 0.95 ± 0.06 1.03 ± 0.02 1.00 0.97 ± 0.05 0.97 ± 0.03 0.99 ± 0.02

9.76S 0.91 ± 0.05 0.96 ± 0.01 0.96 ± 0.05 1.02 ± 0.02 1.00 0.97 ± 0.06 0.96 ± 0.01 0.99 ± 0.01

12.2S 0.89 ± 0.05 0.94 ± 0.01 0.94 ± 0.05 1.02 ± 0.01 1.00 0.96 ± 0.06 0.95 ± 0.02 0.97 ± 0.01

14.64S 0.89 ± 0.04 0.93 ± 0.02 0.93 ± 0.04 1.01 ± 0.03 1.00 0.96 ± 0.07 0.97 ± 0.01 0.98 ± 0.01

17.08S 0.85 ± 0.05 0.93 ± 0.02 0.91 ± 0.02 0.99 ± 0.02 1.00 0.94 ± 0.07 0.96 ± 0.01 0.97 ± 0.02

2.44N 0.89 ± 0.06 0.95 ± 0.01 0.93 ± 0.05 1.04 ± 0.01 1.00 1.00 ± 0.05 0.98 ± 0.05 1.04 ± 0.01

4.88N 0.91 ± 0.04 0.97 ± 0.02 0.95 ± 0.06 1.04 ± 0.01 1.00 1.00 ± 0.05 0.99 ± 0.05 1.04 ± 0.01

7.32N 0.92 ± 0.05 0.97 ± 0.02 0.95 ± 0.04 1.04 ± 0.01 1.00 0.99 ± 0.05 0.97 ± 0.06 1.02 ± 0.02

9.76N 0.92 ± 0.04 0.97 ± 0.03 0.95 ± 0.01 1.03 ± 0.03 1.00 0.98 ± 0.06 0.97 ± 0.05 1.00 ± 0.03

12.2N 0.91 ± 0.05 0.96 ± 0.01 0.95 ± 0.05 1.03 ± 0.01 1.00 0.97 ± 0.06 0.96 ± 0.05 0.99 ± 0.01

14.64N 0.89 ± 0.06 0.94 ± 0.02 0.93 ± 0.02 1.01 ± 0.01 1.00 0.97 ± 0.05 0.95 ± 0.04 0.98 ± 0.02

17.08N 0.87 ± 0.05 0.94 ± 0.01 0.94 ± 0.04 1.00 ± 0.01 1.00 0.96 ± 0.04 0.96 ± 0.02 0.98 ± 0.01

Tab. 3.14: Valores dos cont́ınuos para os espectros de NGC6868, normalizados em λ 5870

Å. Os ı́ndices N e S correspondem às direções mais ou norte e mais ao sul do

centro da galáxia,respectivamente.

Cλ/C5870

r(”) λ5300 λ5546 λ5650 λ5800 λ5870 λ6173 λ6620 λ6640

0.00 S 0.95 ± 0.05 1.01 ± 0.03 0.99 ± 0.05 1.05 ± 0.01 1.00 1.00 ± 0.07 1.06 ± 0.01 1.03 ± 0.05

3.05 S 0.95 ± 0.06 0.99 ± 0.03 0.97 ± 0.01 1.04 ± 0.01 1.00 0.99 ± 0.01 1.05 ± 0.02 1.01 ± 0.01

6.10 S 0.95 ± 0.04 1.00 ± 0.02 0.97 ± 0.02 1.03 ± 0.01 1.00 0.97 ± 0.02 1.05 ± 0.05 1.05 ± 0.02

9.15 S 0.93 ± 0.01 0.99 ± 0.02 0.97 ± 0.02 1.03 ± 0.03 1.00 0.98 ± 0.01 1.04 ± 0.06 1.05 ± 0.02

12.20 S 0.95 ± 0.05 1.00 ± 0.01 0.98 ± 0.02 1.04 ± 0.01 1.00 0.98 ± 0.01 1.02 ± 0.05 1.02 ± 0.02

15.25 S 0.94 ± 0.02 0.98 ± 0.02 0.97 ± 0.01 1.03 ± 0.01 1.00 0.97 ± 0.01 1.02 ± 0.06 0.99 ± 0.01

18.30 S 0.91 ± 0.04 0.99 ± 0.01 0.98 ± 0.03 1.02 ± 0.01 1.00 0.97 ± 0.02 1.05 ± 0.06 1.00 ± 0.03

24.40 S 0.92 ± 0.03 1.00 ± 0.02 0.98 ± 0.02 1.06 ± 0.01 1.00 0.97 ± 0.02 1.05 ± 0.07 1.01 ± 0.02

3.05 N 0.92 ± 0.03 1.00 ± 0.05 0.98 ± 0.01 1.05 ± 0.05 1.00 1.00 ± 0.03 1.05 ± 0.01 1.02 ± 0.01

6.10 N 0.93 ± 0.03 0.99 ± 0.06 0.98 ± 0.02 1.04 ± 0.06 1.00 0.99 ± 0.03 1.05 ± 0.01 1.02 ± 0.01

9.15 N 0.93 ± 0.02 1.00 ± 0.05 0.99 ± 0.01 1.06 ± 0.05 1.00 0.98 ± 0.02 1.05 ± 0.01 1.03 ± 0.01

12.20 N 0.94 ± 0.02 1.01 ± 0.06 0.98 ± 0.01 1.03 ± 0.05 1.00 0.98 ± 0.02 1.03 ± 0.03 1.02 ± 0.05

15.25 N 0.93 ± 0.01 1.01 ± 0.06 0.99 ± 0.01 1.05 ± 0.04 1.00 0.98 ± 0.01 1.05 ± 0.01 1.02 ± 0.05

18.30 N 0.91 ± 0.02 0.99 ± 0.07 0.98 ± 0.02 1.03 ± 0.02 1.00 0.97 ± 0.02 1.03 ± 0.01 0.98 ± 0.04

24.40 N 0.95 ± 0.01 1.01 ± 0.07 1.00 ± 0.02 1.05 ± 0.06 1.00 0.97 ± 0.01 1.04 ± 0.01 1.02 ± 0.02

Tab. 3.15: Valores dos cont́ınuos normalizados para os espectros de NGC5903.
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Śıntese da População Estelar

Para uma melhor compreensão de vários aspectos relativos à formação e evolução de uma

galáxia é necessário fazer um estudo detalhado sobre a sua história de formação estelar, pois

a idade e a metalicidade das estrelas constituintes de uma galáxia são fatores muito impor-

tantes para nos ajudar a entender como ocorreu sua formação. Apesar do grande avanço na

área da tecnologia de fabricação de telescópios, não é posśıvel a observação direta de estre-

las individuais na maioria das galáxias. Mesmo hoje, esse tipo de observação resume-se ao

pequeno número de galáxias mais próximas como M31 e M32 por exemplo. Por esse motivo,

na maioria das vezes trabalha-se com o espectro integrado da galáxia. O espectro integrado

de uma galáxia contém informações suficientes para permitir a determinação de sua história

de formação estelar e enriquecimento qúımico, pois estudos da população estelar de galáxias

próximas, nas quais podem-se distinguir componentes como população disco, bojo ou até

mesmo aglomerados individuais, permitiram encontrar correlações entre propriedades es-

pectrais integradas e os diversos tipos de populações estelares encontradas em galáxias de

diferentes tipos morfológicos. Porém, quando procuramos sintetizar a população estelar

com espectros integrados de aglomerados estelares, encontramos uma degenerescência entre

a idade e a metalicidade das diferentes populações estelares, pois podemos combinar compo-

nentes de diferentes idades e metalicidades de tal forma que produzam espectros integrados

similares (ver seção 4.1).

As tentativas de decompor espectros integrados de galáxias em suas componentes fun-

damentais têm recebido uma grande atenção e um grande esforço na história recente da

astrof́ısica. Procurando na literatura, podemos concluir que existem basicamente duas abor-

dagens diferentes para tentar resolver esse problema: 1) o método de śıntese de populações

que consiste em tentar reproduzir, a partir de uma base de espectros estelares (O’Connell

et al. 1992) ou de aglomerados estelares (Bica, 1988), o espectro integrado de galáxias;

2) o método de śıntese evolutiva que consiste em criar, a partir de uma base de modelos

evolutivos estelares e atmosferas estelares, famı́lias de modelos de galáxias correspondendo

a diferentes fases da sua evolução qúımica (Arimoto, 1986; Charlot & Bruzual, 1991).



Caṕıtulo 4. Śıntese da População Estelar 49

Os dois métodos buscam os mesmos objetivos, porém de formas diferentes. Não pode-

mos dizer que um método é melhor que o outro, pois cada um apresenta suas vantagens e

desvantagens. A escolha do método a ser utilizado vai depender dos dados que temos sobre

a galáxia em questão. O primeiro método citado anteriormente fornece, na maioria das

vezes, uma famı́lia de soluções posśıveis para um espectro integrado mas, no entanto, nem

todas representam soluções fisicamente corretas, como por exemplo aquelas que contrariam

as teorias de evolução qúımica das galáxias (por exemplo, populações velhas mais ricas em

metais do que populações jovens, em uma galáxia evolutivamente fechada). Já no segundo

método citado, teremos somente soluções fisicamente corretas, mas é baseado em um mo-

delo de evolução galáctica concebido a priori, cujas falhas reproduzir-se-ão nos resultados

finais (Raimman et al., 2001). Atualmente, o emprego de componentes estelares simples,

equivalentes a aglomerados, está presente nos dois métodos.

4.1 Método de Śıntese Utilizado

No presente trabalho, utilizamos o método de śıntese de população estelar baseado no

programa desenvolvido por Bica (1998), porém a base não é mais constituida de espectros

integrados de aglomerados estelares observados, mas sim de espectros sintéticos criados a

partir de uma base de modelos de evolução estelar e atmosferas estelares montados por

Bruzual e Charlot (2003).

Este método de śıntese de população estelar consiste em combinar elementos da base

previamente definidos em termos de idade e metalicidade. Além disso, ele permite uma

cobertura dos valores de metalicidade até um décimo da solar enquanto que é observacio-

nalmente dif́ıcil construir uma base completa de espectros estelares que cubram um grande

intervalo de metalicidade.

Basicamente, o método de śıntese que utilizamos busca minimizar a função F(X), que

nada mais é do que a soma das diferenças quadráticas entre as larguras equivalentes obser-

vada e sintética de Nl linhas de absorção observadas no espectro de uma dada galáxia e a

diferença quadrática entre os pontos de cont́ınuos observados e sintéticos dos N espectros

dessa mesma galáxia:

F (X) =
Nl
∑

i=1

[Wobs(i) − Wsint(i, X)]2 +
N
∑

j=1

[Cobs(j) − Csint(j, X)]2, (4.1)

onde Wobs(i) é a largura equivalente observada e Wsint(i, X) é a largura equivalente

sintética da linha de absorção i; Cobs(j) é o ponto de cont́ınuo observado e Csint(j, X) é o

ponto de cont́ınuo sintético do espectro j.
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Podemos obter a largura equivalente sintética Wsint(i, X) com a seguinte expressão:

Wsint(i, X) =

∑Nc
j=1[X(j)W (i, j)f(i, j)]
∑Nc

l=1[X(l)f(i, l)]
, (4.2)

onde W(i,j) é a largura equivalente da linha de absorção i na componente j da base,

f(i,j) é o seu correspondente cont́ınuo normalizado em um determinado comprimento de

onda λ, X(j) é a contribuição da componente j da base ao espectro sintético da galáxia

neste comprimento de onda de normalização e Nc é o número de componentes da base.

Como não é fisicamente válida a contribuição negativa de componentes da base, X(j) deve

ser sempre positivo na Equação 4.2. Outra observação que cabe ser feita é que a soma de

todas as contribuições deve ser igual a 100%, ou seja,

Nc
∑

j=1

X(j) = 1. (4.3)

Mesmo com todos os v́ınculos que foram estipulados acima, ainda temos um problema de

degenerescência nas soluções da śıntese, pois podemos reproduzir as larguras equivalentes

observadas com diferentes cont́ınuos. Schmitt et al.(1996), para resolver esse problema, in-

troduziram um novo elemento na śıntese de população, o qual consiste em fazer ao mesmo

tempo que se buscam soluções para as larguras equivalentes, a śıntese do cont́ınuo, seguindo

o mesmo prinćıpio da śıntese das larguras equivalentes. A śıntese do cont́ınuo é realizada

para vários valores de E(B-V), pois é esse fator que determinará sua forma. Além disso, com

a śıntese sendo realizada dessa forma, pode-se chegar à determinação do avermelhamento

interno que afeta a população estelar. Neste trabalho, utilizamos um programa escrito na

linguagem FORTRAN para auxiliar na realização da śıntese de população estelar. Este

programa é uma versão mais nova, adaptada aos nosso dados observacionais (intervalo es-

pectral, linhas de absorção e pontos de cont́ınuos), daquele desenvolvido por Bica (1988).

O programa funciona da seguinte forma: 1) primeiramente fornecemos dados a partir de

um arquivo contendo valores de larguras equivalentes das linhas de absorção e pontos de

cont́ınuos de cada espectro observado, assim como uma tolerâncias estabelecida pelo usuário

para cada uma dessas medidas; 2) a seguir, o programa realiza combinações com os templates

que compõem a base espectral com a finalidade de conseguir a melhor reprodução das medi-

das do arquivo de entrada (espectro observado). Para conseguir essa melhor reprodução do

espectro observado, o programa segue algumas regras pré-estabelecidas como: i) utilizar

uma fração de fluxo mı́nima (ou passo estabelecido pelo usuário) para combinações das

componentes da base. Nesse trabalho, o passo utilizado foi de 1%, ou seja, o programa

deve utilizar pelo menos 1% do fluxo de cada template para a reprodução das medidas

observadas; ii) cada solução apresentada pelo programa deve estar dentro das tolerância
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indicadas no arquivo de entrada; iii) por último, o programa gera um arquivo de sáıda

contendo as frações de fluxo relativas a λ5870, isto é, a contribuição em fluxo relativa à λ5870

de cada componente da base, cont́ınuos do espectro sintético (espectro reproduzido a partir

do arquivo de entrada) e valores de E(B-V) que devem ser aplicados a esse espectro. A

solução final apresentada pelo programa, na verdade, é a média das várias soluções que se

encontram dentro dessa tolerância. Esse procedimento deve ser repetido a cada execução do

programa, fechando-se as janelas das larguras equivalentes e cont́ınuos do arquivo de en-

trada baseando-se na última solução fornecida pelo programa até que ele convirja para uma

única solução .

De forma mais resumida, podemos dizer que basicamente as soluções fornecidas pelo

programa, são constrúıdas a partir de um conjunto de loops que geram a fração de fluxo

(em relação ao fluxo em λ5870) que deve ser atribúıda a cada elemento da base, assim como

o excesso de cor E(B-V) que afeta a população estelar em cada espectro analisado.

Para testar a convergência do programa, constrúımos um espectro artificial utilizando

frações de fluxo conhecidas das componentes e, a partir desse espectro, criamos um arquivo

de entrada. Realizamos a śıntese de população estelar utilizando os valores das larguras

equivalentes e pontos de cont́ınuos medidos nesse espectro e observamos que o programa

convergia rapidamente para os valores esperados.

4.2 Construção da Base

Como mencionado anteriormente, o programa necessita de uma base espectral que fun-

ciona como um banco de dados para a realização de combinações na tentativa de reproduzir

as medidas do espectro observado. Originalmente Bica & Alloin (1986) constrúıram uma

base constitúıda de 9 templates de população estelar com idades entre 106 −1010 anos e me-

talicidade de -2 dex à solar. Cada template foi criado a partir de uma média de espectros de

aglomerados, buscando um espectro mais representativo em propriedades tais como idade,

metalicidade e forma do cont́ınuo. Apesar de ser uma base que trabalha com espectros reais,

temos uma limitação em metalicidade para idades menores que 5 Gyr, chegando à meta-

licidade solar. Devido a essa limitação , optamos por utilizar, para a śıntese nas galáxias

NGC6868, NGC5903 e NGC3607 a base de Charlot & Bruzual; modelos de aglomerados.

Na śıntese de população de NGC5044 foram utilizados espectros reais da base de Bica, por

motivos que estão explicados detalhadamente em Rickes et al. (2004).

Como os espectros das galáxias citadas acima têm uma cobertura espectral que vai de

5100 − 6800 Å, as linhas de absorção utilizadas na śıntese são:

Mgbλ5177, FeIλ5270, FeIλ5335, FeIλ5406, FeIλ5709, FeIλ5782, NaIλ5895 e TioIIλ6732 (ver Secção 3.1).
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Embora essas linhas apresentem boa dependência com idade e metalicidade em um

espectro integrado, não podemos utilizar uma base muito extensa, pois teremos uma degene-

rescência nas soluções em termos de idade, pois teremos mais de uma combinação reproduzindo

o mesmo conjunto de larguras equivalentes. Para fugir do problema, constrúımos uma base

espectral reduzida levando em conta apenas sete templates com diferentes idades e metali-

cidades. Dessa forma minimizamos esse efeito.

Os espectros da base de Bruzual utilizados neste trabalho têm metalicidade [Z/Z⊙] =

0.008, [Z/Z⊙] = 0.02 e [Z/Z⊙] = 0.05. Veja a Tabela 4.1. As siglas 13Gys, 5Gys e 1Gys,

correspondem à idade representativa de cada população. A base de Bica utilizada contém

três componentes velhas com idade de 10 bilhões de anos (G1, G2 e G3) e metalicidades G1

- Z/Z⊙ ∼ 0.0, G2 - Z/Z⊙ ∼ −0.4 e G3 - Z/Z⊙ ∼ −1.1.

Tab. 4.1: Base espectral

m72 m62 m52

0.05 0.02 0.008

13Gys A1 A2 A3

5Gys B1 B2 B3

1Gys C2

Os espectros que compõem a base estão mostrados na Figura 4.1.

Todas as medições foram realizadas com o IRAF. As linhas de absorção nos templates da

base foram medidas seguindo o mesmo procedimento aplicado aos espectros de NGC5903 e

NGC6868 (Mgbλ 5176, FeIλ 5270, FeIλ 5335, FeIλ 5406, FeIλ 5709, FeIλ 5782, NaIλ 5895 e TioIIλ 6732).

A escolha dessas linhas se deve ao fato delas serem boas indicadoras de idade e metalicidade

para espectros integrados, como mencionado anteriormente.

Primeiramente, medimos as larguras equivalentes dessas linhas exatamente da mesma

forma que medimos as larguras equivalentes dos espectros observados; os valores obtidos

são na Tabela 4.2.

Logo em seguida, para minimizarmos o problema de degenerescência mencionado an-

teriormente, medimos também os pontos de cont́ınuo sugeridos por Bica e Alloin (1986)

(cont́ınuo medido em regiões caracteŕısticas, onde não há linhas de absorção ou emissão).

Os valores desses pontos de cont́ınuo podem ser vistos na Tabela 4.3.

Com os dados de larguras equivalentes e pontos de cont́ınuo medidos nos espectros da

base apresentados nas Tabelas 4.2 e 4.3, constrúımos a base e partimos para a etapa da

realização da śıntese de população estelar nos espectros observados das galáxias NGC6868
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EW (Å)

Templates Mg2λ 5176 FeIλ 5270 FeIλ 5335 FeIλ 5406 FeIλ 5709 FeIλ 5782 NaIλ 5895 FeIλ 5782

A1 11.29 ± 0.09 3.50 ± 0.06 3.27 ± 0.05 2.15 ± 0.03 0.96 ± 0.02 0.96 ± 0.03 5.02 ± 0.01 11.05 ± 0.13

A2 8.64 ± 0.07 3.08 ± 0.04 2.92 ± 0.05 1.75 ± 0.05 0.98 ± 0.03 0.88 ± 0.02 3.66 ± 0.01 5.72 ± 0.02

A3 6.74 ± 0.08 2.46 ± 0.05 2.19 ± 0.06 1.33 ± 0.04 0.82 ± 0.04 0.65 ± 0.02 2.80 ± 0.03 4.32 ± 0.03

B1 9.84 ± 0.05 3.18 ± 0.07 2.95 ± 0.06 1.90 ± 0.04 0.91 ± 0.03 0.89 ± 0.05 4.09 ± 0.02 9.55 ± 0.08

B2 7.07 ± 0.07 2.66 ± 0.03 2.51 ± 0.07 1.49 ± 0.02 0.91 ± 0.05 0.79 ± 0.03 3.05 ± 0.01 4.47 ± 0.07

B3 5.42 ± 0.06 2.15 ± 0.05 1.91 ± 0.05 1.11 ± 0.03 0.75 ± 0.02 0.59 ± 0.04 2.33 ± 0.03 3.11 ± 0.02

C2 3.70 ± 0.06 1.91 ± 0.04 1.73 ± 0.04 0.90 ± 0.02 0.68 ± 0.01 0.51 ± 0.01 1.94 ± 0.02 2.15 ± 0.03

Tab. 4.2: Larguras equivalentes medidas nos templates da base.

Pontos de cont́ınuos para a śıntese de população estelar

Templates Cλ5300

Cλ5870

Cλ5546

Cλ5870

Cλ5650

Cλ5870

Cλ5800

Cλ5870

Cλ6173

Cλ5870

Cλ6200

Cλ5870

Cλ6400

Cλ5870

A1 0.91 ± 0.05 0.95 ± 0.06 0.94 ± 0.01 1.04 ± 0.01 1.07 ± 0.04 0.94 ± 0.01 1.10 ± 0.03

A2 0.94 ± 0.05 0.96 ± 0.04 0.93 ± 0.02 1.01 ± 0.02 1.02 ± 0.05 0.95 ± 0.01 0.94 ± 0.01

A3 0.95 ± 0.05 0.96 ± 0.05 0.95 ± 0.01 1.00 ± 0.02 1.00 ± 0.06 0.95 ± 0.01 0.94 ± 0.02

B1 0.94 ± 0.05 0.96 ± 0.04 0.94 ± 0.03 1.04 ± 0.02 1.05 ± 0.04 0.94 ± 0.02 0.98 ± 0.02

B2 0.96 ± 0.04 0.97 ± 0.05 0.94 ± 0.03 1.01 ± 0.01 1.01 ± 0.05 0.95 ± 0.01 0.93 ± 0.03

B3 0.98 ± 0.05 0.98 ± 0.06 0.96 ± 0.05 1.00 ± 0.03 0.99 ± 0.04 0.95 ± 0.01 0.92 ± 0.01

C2 1.04 ± 0.06 1.01 ± 0.05 0.98 ± 0.04 1.00 ± 0.02 0.96 ± 0.05 0.93 ± 0.02 0.88 ± 0.02

Tab. 4.3: Valores de cont́ınuos medidos nos espectros da base de Bruzual.

e NGC5903 e NGC3607. Os resultados das śınteses juntamente com os resultados obtidos

para NGC5044 em Rickes et al. (2004) estão apresentados no Caṕıtulo 5.
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Fig. 4.1: Templates da base reduzida



Caṕıtulo 5

Resultados da Śıntese de População

Estelar

5.1 NGC6868

A presente análise de NGC6868 baseia-se principalmente em resultados obtidos a partir

da realização da śıntese da população estelar. Neste caṕıtulo discutiremos e interpretare-

mos alguns resultados, inicialmente em termos de frações de fluxo e, posteriormente, em

frações de massa.

5.1.1 Frações de Fluxo

Tab. 5.1: Fração de Fluxo - NGC6868
R(”) A1 A2 A3 B1 B2 B3 C2 E(B-V)

0 S 5.6 ± 3.8 53.4 ± 12.0 10.9 ± 10.1 7.3 ± 4.9 15.0 ± 13.0 6.2 ± 6.5 1.6 ± 2.7 0.0

2.44 S 18.4 ± 2.9 18.4 ± 11.7 24.2 ± 16.0 2.2 ± 2.4 17.8 ± 14.8 16.2 ± 12.4 2.8 ± 4.2 0.0

4.88 S 11.2 ± 3.0 35.5 ± 10.2 23.1 ± 11.7 3.2 ± 4.1 15.8 ± 13.3 9.7 ± 8.4 1.4 ± 2.4 0.0

7.32 S 11.6 ± 2.6 32.5 ± 10.0 27.1 ± 13.5 2.1 ± 2.9 16.5 ± 14.5 9.2 ± 8.4 1.0 ± 2.0 0.0

9.76 S 18.6 ± 4.1 13.6 ± 8.1 30.0 ± 15.3 4.7 ± 4.9 13.3 ± 11.2 16.7 ± 12.2 3.2 ± 3.8 0.0

12.20 S 19.8 ± 3.9 12.2 ± 8.2 22.1 ± 13.9 4.6 ± 5.1 15.4 ± 11.8 19.8 ± 12.8 6.1 ± 4.7 0.0

14.64 S 19.7 ± 3.7 13.9 ± 9.9 8.9 ± 8.6 3.5 ± 4.1 24.8 ± 15.5 12.4 ± 10.9 16.6 ± 6.7 0.0

17.08 S 23.6 ± 2.2 9.9 ± 6.7 11.6 ± 11.8 0.6 ± 1.7 17.1 ± 10.6 25.8 ± 14.0 11.3 ± 6.9 0.0

2.44 N 11.8 ± 2.9 40.1 ± 11.3 15.7 ± 13.2 3.0 ± 3.9 19.0 ± 14.8 8.1 ± 7.6 2.3 ± 3.2 0.0

4.88 N 11.5 ± 2.4 34.7 ± 11.6 15.9 ± 11.1 2.2 ± 2.6 22.3 ± 17.9 11.2 ± 9.1 2.1 ± 2.8 0.0

7.32 N 12.2 ± 2.7 25.9 ± 11.9 19.1 ± 13.3 3.2 ± 4.0 24.3 ± 19.5 12.4 ± 10.3 2.9 ± 4.0 0.0

9.76 N 14.9 ± 3.1 20.2 ± 11.9 13.9 ± 11.0 3.3 ± 3.9 25.8 ± 18.0 15.7 ± 11.5 6.1 ± 4.9 0.0

12.20 N 15.5 ± 3.1 18.4 ± 11.3 15.8 ± 12.8 3.4 ± 4.3 24.6 ± 17.1 15.4 ± 11.9 6.8 ± 5.2 0.0

14.64 N 19.9 ± 3.4 14.3 ± 9.7 10.4 ± 9.5 3.0 ± 3.5 22.7 ± 15.5 12.5 ± 10.6 17.2 ± 6.4 0.0

17.08 N 20.3 ± 3.6 14.3 ± 9.4 12.7 ± 11.0 2.7 ± 3.5 18.7 ± 14.3 13.9 ± 11.6 17.4 ± 7.6 0.0

Table Notes. Na tabela estão apresentados os resultados da śıntese em termos de fração de fluxo

A śıntese de população estelar nos fornece diretamente as frações de fluxo (relativas ao

fluxo em λ5870) com que cada template (componente de idade e metalicidade) contribui
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ao espectro observado. A combinação (soma) dessas componentes com suas respectivas

frações de fluxo deve representar a contribuição da população estelar ao espectro observado.

A fração de fluxo de cada componente de idade, de acordo com a śıntese, está listada

na Tabela 5.1. O excesso de cor E(B-V) que afeta a população estelar, conforme a śıntese,

está na coluna 9 dessa tabela. Como nossos espectros cobrem um pequeno intervalo em

comprimento de onda, temos um número pequeno de ı́ndices senśıveis à idade e metalicidade,

ou seja, poucos v́ınculos entre os espectros observados e os da base resultando numa incerteza

expressiva nos resultados como mostra a Tabela 5.1.

Os resultados da śıntese em relação à fração de fluxo estão na Figura 5.1.
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Fig. 5.1: Resultado da śıntese para os espectros de NGC6868

Analisando a Figura 5.1 podemos verificar que o painel (a) mostra que a componente
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A1 da base com idade representativa de 13 Gyr e metalicidade [Z/Z⊙] = 0.05 apresenta um

significativo gradiente em sua contribuição na reprodução do espectro central da galáxia.

Sua contribuição em fluxo é menos de 10% na região central, chegando a mais de 20%

nas regiões mais externas. Essa caracteŕıstica é apresentada também pela componente

C2 com idade representativa de 1Gyr e metalicidade [Z/Z⊙] = 0.02. Essa componente

contribui com menos de 5% em fluxo ao espectro central da galáxia aumentando para

mais de 15% nas regiões mais externas. No painel (b) observamos algo diferente. Nesse

caso o gradiente apresentado pela componente A2 com idade representativa de 13 Gyr e

metalicidade de [Z/Z⊙] = 0.02 é invertido em relação às componentes A1 e C2. Essa

componente contribui com mais de 50% em fluxo ao espectro central da galáxia, caindo para

menos de 5% para regiões mais externas. As componentes B1 e B3 com 5Gyr contribuem

com aproximandamente 15% em todas as regiões, indicando que a galáxia teve outro evento

de formação .

Para ilustrarmos os resultados fornecidos pela śıntese da população estelar, na Figura 5.2,

apresentamos os espectros sintéticos, constrúıdos a partir dos resultados apresentados na

Tabela 5.1, para o centro e para as regiões mais externas da galáxia, respectivamente. Os

valores de E(B-V) fornecidos pela śıntese, como podemos perceber são irrelevantes para

obter um melhor ajuste dos espectros sintéticos.

Na parte superior de cada painel da Figura 5.2 está plotado o ajuste entre o espectro

sintético, obtido com a śıntese, e o espectro observado da galáxia. Na parte inferior está o

espectro da galáxia subtráıdo da população estelar.

Analisando essas figuras notamos que, de um modo geral, as linhas espectrais utilizadas

na śıntese de população estelar foram bem reproduzidas. As linhas espectrais localizadas

nas extremidades de cada espectro parecem não estar tão bem ajustadas (encurvamento do

espectro), devido à resposta do detector CCD. Podemos notar ainda uma clara variação no

fluxo da linha do sódio neutro NaIλ5895 diminuindo das partes mais externas do objeto para

o centro. Esse gradiente pode ser explicado considerando que há uma maior concentração de

poeira na região central. (Ferrari et al., 1999).

Para cada região na qual foi extráıdo um espectro temos um espectro sintético constrúıdo

a partir dos resultados da śıntese e as figuras correspondentes. Os ajustes desses espectros

estão apresentados no Apêndice 11 deste trabalho.

Uma forma de julgar a qualidade da śıntese é através dos reśıduos para as larguras equi-

valentes fornecidos pelo programa de śıntese de população estelar. Os valores desses reśıduos

estão na Tabela 5.2. Esse reśıduo é a diferença entre as larguras equivalentes de uma linha de

absorção medida no espectro observado e no espectro sintético resultante. Esses valores nos

possibilitam uma melhor discriminação sobre a qualidade da reprodução de cada linha es-

pectral. Assim como para as larguras equivalentes, temos também, na Tabela 5.3, os reśıduos
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fornecidos pelo programa para os pontos de cont́ınuo utilizados na realização da śıntese.

Com base nessa tabela, podemos avaliar a qualidade do ajuste dos cont́ınuos sintéticos e

observados.

Tab. 5.2: Reśıduos das larguras equivalentes (Å)
Wλ(obs) − Wλ(sint)

R(”) Mg2 FeI5270 FeI5335 FeI5406 FeI5709 FeI5782 NaI5895 TioII6237

0 1.03 0.81 0.62 0.90 0.30 0.44 2.04 0.00

2.44 0.88 0.79 0.59 0.81 0.32 0.52 2.09 0.00

4.88 0.19 0.48 0.60 0.93 0.29 0.28 1.30 −1.16

7.32 0.15 0.78 0.49 0.78 0.25 0.20 1.19 −0.93

9.76 0.28 0.44 −0.01 0.61 0.14 0.08 0.72 −1.84

12.20 −0.01 0.62 −0.07 0.05 0.14 0.18 0.71 −1.97

14.64 −0.80 −0.69 −0.13 0.07 0.04 0.10 0.66 −1.24

17.08 −0.12 −0.47 −0.34 0.08 0.10 0.15 0.28 −2.16

2.44 0.89 0.77 0.35 0.80 0.24 0.29 2.05 0.00

4.88 0.09 0.71 0.45 0.78 0.25 0.13 1.51 −0.03

7.32 0.01 0.48 0.17 0.93 −0.08 0.24 1.28 −0.28

9.76 0.00 0.41 0.15 0.90 0.16 0.20 0.99 −1.18

12.20 0.00 0.30 0.33 0.68 0.14 0.13 0.89 −0.82

14.64 −0.86 0.27 0.33 0.91 0.06 0.35 0.85 −1.19

17.08 −1.12 −0.05 −0.10 0.28 −0.09 0.24 0.48 −1.25

Table Notes. A tabela apresenta os valores residuais para larguras equivalentes das linhas espectrais utilizadas na śıntese de po-

pulação estela

Tab. 5.3: Reśıduos dos cont́ınuos:
R(”) λ5300 λ5546 λ5650 λ5800 λ5870 λ6173 λ6620 λ6640

0 −0.04 0.01 0.02 0.03 0.00 −0.04 0.03 0.07

2.44 −0.05 0.01 0.01 0.03 0.00 −0.04 0.03 0.06

4.88 −0.03 0.01 0.01 0.03 0.00 −0.05 0.02 0.05

7.32 −0.04 0.00 0.01 0.02 0.00 −0.05 0.02 0.03

9.76 −0.03 0.00 0.02 0.01 0.00 −0.05 0.01 0.02

12.20 −0.05 −0.02 0.00 0.02 0.00 −0.05 0.00 0.01

14.64 −0.05 −0.03 −0.01 0.01 0.01 −0.05 0.03 0.02

17.08 −0.09 −0.03 −0.03 0.01 0.01 −0.07 0.02 0.01

2.44 −0.05 −0.01 −0.01 0.03 0.00 −0.02 0.03 0.08

4.88 −0.04 0.01 0.01 0.03 0.00 −0.02 0.04 0.09

7.32 −0.03 0.01 0.01 0.03 0.00 −0.03 0.02 0.07

9.76 −0.03 0.00 0.01 0.02 0.00 −0.03 0.02 0.04

12.20 −0.04 0.00 0.01 0.02 0.00 −0.04 0.01 0.03

14.64 −0.05 −0.02 −0.01 0.01 0.01 −0.04 0.01 0.02

17.08 −0.05 0.00 0.01 0.01 0.01 −0.05 0.02 0.02

Table Notes. Valores residuais para pontos de cont́ınuos de cada espectro utilizado na śıntese de

população estelar

Analisando a Tabela 5.2 juntamente com a Figura 5.2 , observa-se que as linhas de
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absorção utilizadas na śıntese estão bem ajustadas o que confirma uma boa escolha da base

espectral.

Analisando a Tabela 5.2 podemos verificar que a linha de absorção melhor ajustada foi

Mg25176. É importante enfatizar isso nesse momento pois veremos mais adiante que esse

dado é de suma importância na investigação do mecanismo de formação desse objeto.
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Fig. 5.2: Resultado da śıntese para o espectro central de NGC6868
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5.1.2 Fração de Massa

Os resultados da śıntese apresentados na Tabela 5.1 referem-se a frações de fluxo em

λ = 5870 Å; com a finalidade de discutir a história de formação estelar, é essencial conver-

ter esses valores em fração de massa. Resultados de śınteses anteriores no viśıvel (Bica, 1998)

foram convertidos em frações de massa por meio de razões massa-luminosidade (M/LV) cal-

culados a partir de um modelo de evolução estelar de aglomerados de estrelas (Bica, Arimoto

& Alloin 1988). Detalhes completos sobre o modelo, tais como a inclinação da função de

massa inicial (IMF) e os cortes superior e inferior de massa são fornecidos naquele artigo.

Bonatto et al. (1998) apresentam (Tabela 11 daquele artigo), para cada componente de idade

usada, o correspondente intervalo de idade e razão massa-luminosidade expressa em lumi-

nosidade em λ5870 Å. De posse desses dados podemos converter, facilmente, os resultados

da śıntese, expressos em fração de fluxo, em fração de massa. Uma reprodução dessa tabela

está apresentada na Fig 5.3.

Fig. 5.3: Razão massa luminosidade para alguns componentes de idade de aglomerados

estelares.

Para exemplificarmos tomaremos a contribuição em fluxo para a região central da galáxia:

1) primeiramente identificamos na Tabela a qual intervalo de idade pertence nossa compo-

nente. Vimos que as componentes A1, A2 e A3 encontram-se no intervalo 7.0-17.0 Gyr,

e as componentes B1, B2, B3 e C2 encontram-se no intervalo 0.7-7.0 Gyr; 2) O fator de

multiplicação para A1, A2 e A3 é 8.26 e para B1, B2, B3 é 2.27, logo temos,

A1 - 8.26 × 0.0566 = 0.48

A2 - 8.26 × 0.5336 = 4.41

A3 - 8.26 × 0.1088 = 0.90

B1 - 2.27 × 0.0728 = 0.17

B2 - 2.27 × 0.1502 = 0.34

B3 - 2.27 × 0.0616 = 0.14

C2 - 2.27 × 0.0164 = 0.04
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soma = 6.48

Corresponde a 100% , logo para sabermos a fração em massa de cada componente basta

dividirmos a contribuição de cada uma pelo valor 6.48, ou seja, para A1 na região central

temos 0.48
6.48

∼ 7.24%.

Os resultados da śıntese já convertidos em fração de massa estão na Tabela 5.4.

Tab. 5.4: Fração de massa - NGC6868
R(”) A1 A2 A3 B1 B2 B3 C2

(%) (%) (%) (%) (%) (%) (%)

0.00S 7.2 ± 11.4 68.2 ± 35.9 13.9 ± 30.3 2.5 ± 4.0 5.3 ± 10.6 2.2 ± 5.2 0.6 ± 2.2

2.44S 25.6 ± 7.2 25.7 ± 29.3 33.7 ± 40.1 0.8 ± 1.7 6.8 ± 10.1 6.2 ± 8.5 1.1 ± 2.8

4.88S 14.4 ± 9.3 45.4 ± 31.1 29.5 ± 35.7 1.1 ± 3.5 5.6 ± 11.2 3.4 ± 7.0 0.5 ± 2.0

7.32S 14.6 ± 7.6 41.1 ± 29.6 34.2 ± 39.9 0.7 ± 2.3 5.7 ± 11.8 3.2 ± 6.8 0.3 ± 1.6

9.76S 25.6 ± 11.3 18.7 ± 22.2 41.4 ± 42.1 1.8 ± 3.6 5.0 ± 8.4 6.3 ± 9.2 1.2 ± 2.8

12.2S 29.7 ± 11.0 18.2 ± 23.0 33.1 ± 39.2 1.9 ± 3.9 6.3 ± 9.1 8.1 ± 9.9 2.5 ± 3.6

14.64S 33.8 ± 11.6 23.8 ± 30.5 15.3 ± 26.4 1.7 ± 3.4 11.7 ± 13.0 5.9 ± 9.2 7.8 ± 5.6

17.08S 39.2 ± 7.4 16.4 ± 22.5 19.3 ± 39.4 0.2 ± 1.5 7.8 ± 9.7 11.8 ± 2.9 5.2 ± 6.3

2.44N 15.4 ± 8.2 52.4 ± 31.8 20.5 ± 37.1 1.1 ± 3.0 6.8 ± 11.3 2.9 ± 5.8 0.8 ± 2.4

4.88N 15.9 ± 7.2 47.8 ± 34.1 22.0 ± 32.5 0.8 ± 2.1 8.4 ± 14.3 4.2 ± 7.3 0.8 ± 2.2

7.32N 17.7 ± 7.0 37.5 ± 31.0 27.7 ± 34.7 1.3 ± 2.8 9.7 ± 14.0 4.9 ± 7.4 1.1 ± 2.8

9.76N 23.7 ± 8.5 32.0 ± 32.5 22.0 ± 30.1 1.4 ± 2.9 11.2 ± 13.5 6.9 ± 8.6 2.7 ± 3.6

12.20N 24.5 ± 8.3 28.9 ± 29.7 24.8 ± 33.8 1.5 ± 3.1 10.6 ± 12.4 6.7 ± 8.6 2.9 ± 3.8

14.64N 33.2 ± 10.5 23.9 ± 29.8 17.4 ± 29.2 1.4 ± 2.9 10.4 ± 13.0 5.7 ± 8.9 7.9 ± 5.4

17.08N 32.9 ± 10.5 23.1 ± 27.5 20.5 ± 32.2 1.2 ± 2.7 8.3 ± 11.4 6.2 ± 9.2 7.8 ± 6.1

Table Notes. A tabela apresenta os resultados da śıntese de população estelar em termos de fração de massa

Em termos da fração de massa, vemos que NGC6868 possivelmente teve dois eventos

de formação estelar. Um evento ocorreu há pelo menos 13 bilhões de anos e o outro há

cerca de 5 bilhões de anos. Como já esperado, há uma maior contribuição das componentes

mais velhas. Particularmente vemos que a componente de metalicidade intermediária é a

que mais contribui no sentido das regiões espaciais mais externas. Com base nos dados

da Tabela 5.4 podemos sugerir que, possivelmente, a maior parte do gás foi convertido em

estrelas logo num primeiro evento.

5.2 NGC5903

Da mesma forma que para NGC6868 a análise de NGC5903 também baseia-se em

resultados obtidos a partir da realização da śıntese da população estelar. As linhas de

absorção medidas nos espectros observados de NGC5903 assim como a base espectral usada
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no programa de śıntese continuam as mesmas que aquelas usadas na análise de NGC6868.

Os resultados da śıntese estão apresentados nas seções seguintes.

5.2.1 Fração de Fluxo

Os resultados obtidos com a śıntese de população estelar em termos de fração de fluxo

estão na Tabela 5.5 e na Figura 5.4.

Tab. 5.5: Fração de Fluxo - NGC5903
R(”) A1 A2 A3 B1 B2 B3 C2 E(B-V)

central 18.0 ± 7.2 30.2 ± 6.9 8.1 ± 7.2 16.2 ± 9.6 5.2 ± 5.9 4.0 ± 5.0 18.4 ± 4.1 0.0

3.05S 12.1 ± 2.5 33.6 ± 12.8 13.8 ± 11.4 2.1 ± 2.9 25.6 ± 19.6 10.1 ± 9.0 2.8 ± 3.8 0.0

6.10S 12.8 ± 2.8 31.2 ± 12.1 15.8 ± 12.3 2.4 ± 3.2 22.2 ± 18.3 12.1 ± 9.9 3.5 ± 4.2 0.0

9.15S 12.8 ± 2.8 31.2 ± 12.1 15.8 ± 12.3 2.4 ± 3.2 22.2 ± 18.3 12.1 ± 9.9 3.5 ± 4.2 0.0

12.20S 13.1 ± 2.8 30.6 ± 12.2 15.2 ± 12.1 2.6 ± 3.2 22.7 ± 18.5 12.2 ± 10.0 3.6 ± 4.3 0.0

15.25S 13.0 ± 2.7 30.7 ± 12.0 16.0 ± 12.4 2.3 ± 3.1 22.4 ± 18.2 12.1 ± 10.0 3.4 ± 4.2 0.0

18.30S 12.0 ± 2.6 24.7 ± 11.3 18.6 ± 13.2 3.9 ± 3.8 25.0 ± 19.3 13.5 ± 10.8 2.2 ± 2.9 0.0

20.40S 16.2 ± 3.1 16.9 ± 10.0 19.8 ± 13.0 3.2 ± 3.9 21.5 ± 16.2 19.1 ± 11.8 3.3 ± 3.5 0.0

3.05N 11.8 ± 2.6 17.6 ± 9.9 25.4 ± 14.6 4.4 ± 4.1 22.3 ± 15.8 17.4 ± 12.5 1.1 ± 2.2 0.0

6.10N 18.9 ± 6.9 30.6 ± 7.6 10.9 ± 9.0 13.9 ± 9.3 4.7 ± 5.6 3.9 ± 4.9 17.0 ± 3.8 0.0

9.15N 16.9 ± 5.6 27.5 ± 11.5 14.9 ± 11.9 8.1 ± 6.7 14.3 ± 12.1 10.7 ± 9.5 7.6 ± 5.1 0.0

12.20N 12.8 ± 2.8 31.2 ± 12.1 15.8 ± 12.3 2.4 ± 3.2 22.2 ± 18.3 12.1 ± 9.9 3.5 ± 4.2 0.0

15.25N 15.6 ± 5.1 27.4 ± 12.0 14.1 ± 10.8 7.7 ± 5.8 16.9 ± 13.3 11.9 ± 10.0 6.2 ± 5.2 0.0

18.30N 13.0 ± 2.7 30.7 ± 12.0 16.0 ± 12.4 2.3 ± 3.1 22.4 ± 18.2 12.1 ± 10.0 3.4 ± 4.2 0.0

20.40N 13.3 ± 3.3 26.9 ± 10.2 22.9 ± 12.9 3.6 ± 3.9 14.5 ± 12.3 15.5 ± 11.5 3.3 ± 3.8 0.0

Table Notes. Na tabela estão apresentados os resultados da śıntese em termos de fração de fluxo

Note que para esse objeto as contribuições são mais uniformes do ponto de vista de gra-

dientes. Apenas as componentes A2 e A3 indicam uma pequena variação nesse sentido. A

componente A2 da base, com idade representativa de 13 Gyr e metalicidade [Z/Z⊙] = 0.02

apresenta um pequeno gradiente em sua contribuição ao espectro central da galáxia. Essa

componente contribui com aproximadamente 30% em fluxo em λ = 5870Å na região central

da galáxia caindo até valores menores que 20% na região mais externa. A componente A3

contribui com menos de 10% na parte central, aumentando sua contribuição para valores su-

periores a 20% na região mais externa. A componente intermediária (B), também contribui

cosideravelmente chegando a 25% em algumas regiões.

Para ilustrarmos os resultados fornecidos pela śıntese da população estelar, nos painéis

(a), (b) e (c) da Figura 5.5 apresentamos os espectros sintéticos, constrúıdos a partir dos

resultados apresentados na Tabela 5.5, para o centro e para as regiões mais externas da

galáxia, respectivamente. Os templates foram bem ajustados indicando que foi utilizado

uma boa base espectral.
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5.2.2 Fração de Massa

Com a mesma finalidade de obtermos informações mais precisas sobre a história de formação estelar,

convertemos os valores de contribuição em fluxo obtidos com a śıntese de população estelar

em frações de massa. O método utilizado foi o mesmo apresentado na Sec. 5.1.2 para

NGC6868 e os resultados estão na Tabela 5.6.

Tab. 5.6: Fração de massa - NGC5903
R(”) A1 A2 A3 B1 B2 B3 C2

(%) (%) (%) (%) (%) (%) (%)

central 26.4 ± 25.7 44.2 ± 24.7 11.8 ± 25.4 6.5 ± 5.4 2.1 ± 5.7 1.6 ± 4.9 7.4 ± 4.0

3.05S 17.1 ± 6.9 47.5 ± 35.1 19.7 ± 31.3 0.8 ± 2.2 10.0 ± 14.7 3.9 ± 6.7 1.1 ± 2.8

6.10S 18.1 ± 7.6 44.0 ± 32.8 22.3 ± 33.0 0.9 ± 2.3 8.6 ± 13.5 4.7 ± 7.3 1.3 ± 3.1

9.15S 18.1 ± 7.6 43.0 ± 32.8 22.3 ± 33.0 0.9 ± 2.3 8.6 ± 13.5 4.7 ± 7.3 1.3 ± 3.1

12.20S 18.6 ± 7.5 43.7 ± 32.9 21.6 ± 32.6 1.0 ± 2.4 8.9 ± 13.6 4.8 ± 7.4 1.4 ± 3.2

15.25S 18.4 ± 7.5 43.4 ± 32.4 22.5 ± 33.4 0.9 ± 2.3 8.7 ± 13.5 4.7 ± 7.4 1.3 ± 3.1

18.30S 17.8 ± 7.1 36.5 ± 30.2 27.5 ± 35.4 1.6 ± 2.7 10.8 ± 14.2 5.5 ± 7.9 0.9 ± 2.1

20.40S 24.6 ± 8.8 25.7 ± 27.7 30.0 ± 36.2 1.3 ± 1.0 8.9 ± 12.3 8.0 ± 9.0 1.4 ± 2.7

3.05N 22.7 ± 13.6 39.8 ± 32.14 20.4 ± 28.82 1.1 ± 4.2 6.7 ± 9.7 4.8 ± 7.4 2.5 ± 3.8

6.10N 17.5 ± 7.1 26.2 ± 27.1 37.8 ± 39.8 1.8 ± 3.0 9.1 ± 11.7 7.1 ± 9.3 0.4 ± 1.6

9.15N 26.5 ± 23.0 42.9 ± 25.3 15.2 ± 29.8 5.4 ± 8.5 1.8 ± 5.1 1.5 ± 4.5 6.6 ± 3.5

12.20N 24.0 ± 14.8 39.0 ± 30.0 21.1 ± 31.0 3.1 ± 4.8 5.6 ± 8.6 4.2 ± 6.8 3.0 ± 3.6

15.25N 18.1 ± 7.6 44.0 ± 32.8 22.3 ± 33.0 0.9 ± 2.3 8.6 ± 13.5 4.7 ± 7.3 1.3 ± 3.1

18.30N 18.4 ± 7.5 43.4 ± 32.4 22.5 ± 33.4 0.9 ± 2.3 8.7 ± 13.5 4.7 ± 7.4 1.3 ± 3.1

20.40N 18.1 ± 9.5 36.7 ± 29.0 31.3 ± 36.6 1.4 ± 3.0 5.4 ± 9.5 5.8 ± 9.0 1.2 ± 2.9

Table Notes. :Resultados da śıntese de população estelar em termos de fração de massa para NGC 5903.

Em termos de fração de massa, os resultados continuam mostrando que as componen-

tentes mais velhas dominam em NGC5903, ou seja, o maior evento de formação de estrelas

ocorreu há, pelo menos, 13 Gyr. Dentre as componentes mais velhas, notamos que a A2,

com metalicidade [Z/Z⊙] = 0.02 é a que mais contribui. Contudo, as componentes B1 e

B2 continuam mostrando uma contribuição média de 10%. Esses resultados sugerem que,

possivelmente, houve dois evento de formação estelar em NGC5903. Um evento ocorreu há

13 bilhões de anos e o outro há 5 bilhões de anos.

5.3 NGC3607

A śıntese de população estelar para NGC3607 foi realizada utilizando os mesmos com-

primentos de onda central das linhas de absorção medidas nos espectros observados de
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NGC5903 e NGC6868. A base espectral usada no programa de śıntese continua a mesma

que aquela usada na śıntese das galáxias anteriores.

5.3.1 Fração de Fluxo

Os resultados obtidos com a śıntese de população estelar em termos de fração de fluxo

estão na Tabela 5.7.

Tab. 5.7: Fração de Fluxo - NGC3706
R(”) A1 A2 A3 B1 B2 B3 C2 E(B-V)

0.00 33.77 ± 2.15 10.25 ± 7.69 11.26 ± 11.27 3.01 ± 4.21 14.48 ± 10.36 14.81 ± 12.83 12.43 ± 6.09 0.01

3.05S 23.38 ± 5.32 18.64 ± 10.65 8.37 ± 8.34 9.42 ± 7.32 18.94 ± 14.77 8.98 ± 8.73 12.27 ± 5.95 0.01

6.10S 26.29 ± 3.97 20.38 ± 10.87 6.88 ± 6.81 5.41 ± 5.17 18.81 ± 14.51 8.10 ± 8.12 14.13 ± 5.81 0.01

9.15S 28.89 ± 7.53 5.53 ± 5.41 3.62 ± 4.76 10.76 ± 9.06 6.34 ± 6.56 4.42 ± 5.63 40.45 ± 4.73 0.01

12.20S 26.64 ± 2.99 10.17 ± 7.13 4.75 ± 5.77 2.89 ± 4.02 10.39 ± 8.92 5.42 ± 6.16 39.73 ± 4.81 0.02

15.25S 21.35 ± 2.86 19.10 ± 10.50 5.65 ± 6.61 2.90 ± 3.03 17.61 ± 14.33 7.08 ± 7.27 26.31 ± 5.90 0.02

18.30S 20.08 ± 3.53 19.10 ± 10.79 7.93 ± 8.19 3.79 ± 4.47 20.15 ± 15.36 9.12 ± 8.94 19.83 ± 6.56 0.01

24.40S 18.98 ± 3.58 18.60 ± 10.60 14.53 ± 10.75 3.11 ± 3.85 19.93 ± 15.33 14.02 ± 11.09 10.83 ± 6.50 0.02

30.50S 20.04 ± 3.19 19.75 ± 10.87 7.42 ± 7.49 2.74 ± 3.44 20.79 ± 15.55 9.35 ± 8.87 19.91 ± 6.25 0.02

3.05N 30.27 ± 4.37 11.21 ± 7.30 4.73 ± 5.04 5.94 ± 5.69 15.27 ± 11.39 6.07 ± 5.88 26.52 ± 4.37 0.02

6.10N 20.93 ± 7.23 17.18 ± 10.00 11.99 ± 10.55 9.41 ± 8.72 16.61 ± 13.31 10.45 ± 9.77 13.42 ± 7.80 0.02

9.15N 26.03 ± 7.95 8.72 ± 7.67 7.61 ± 7.97 10.83 ± 9.59 11.45 ± 10.12 9.18 ± 9.12 26.18 ± 7.01 0.02

12.20N 18.55 ± 2.27 27.34 ± 10.94 6.96 ± 6.53 0.85 ± 1.88 21.21 ± 16.73 6.98 ± 6.86 18.12 ± 5.46 0.01

15.25N 18.50 ± 2.29 23.67 ± 11.14 11.25 ± 8.59 1.58 ± 2.96 22.17 ± 17.47 9.75 ± 8.49 13.08 ± 5.56 0.01

18.30N 20.41 ± 3.52 17.55 ± 10.90 12.40 ± 10.03 2.57 ± 3.50 21.25 ± 15.51 13.52 ± 10.91 12.30 ± 6.82 0.02

24.40N 18.77 ± 3.98 19.83 ± 12.17 12.12 ± 10.51 3.34 ± 4.39 24.79 ± 17.76 11.61 ± 10.03 9.54 ± 5.30 0.01

30.50N 14.53 ± 5.84 17.78 ± 10.25 11.75 ± 10.37 6.48 ± 7.48 19.75 ± 15.03 10.19 ± 8.80 19.51 ± 6.13 0.01

Table Notes. Na tabela estão apresentados os resultados da śıntese em termos de fração de fluxo

A Figura 5.6 nos possibilita uma visão espacial mais detalhada desses resultados.

Analisando a Fig. 5.6 vimos que apenas a componente A1 apresenta um gradiente consi-

derável, passando de uma contribuição de aproximandamente 40% no centro para aproxi-

madamente 20% na parte externa. Os resultados mostram que existe população jovem

distribúıda ao longo do eixo maior de NGC3607, sendo que, a maior contribuição se dá

na região que dista, aproximadamente, 15 segundos de arco do centro deste objeto como

mostra o painel (g).

O ajuste entre os espectros observados e sintéticos constrúıdos com os resultados da

śıntese estão apresentados na Figura 5.7.

O painel (a) mostra o ajuste entre o espectro observado central e o resultado da śıntese

para essa região. Os paineis (b) e (c) mostram o ajuste entre os espectros observados nas

regiões externas ao norte e ao sul de NGC3607 respectivamente. Analisando esses painéis

vemos que existe um bom ajuste entre os resultatos da śıntese e os espectros observados.

O ajuste para as demais regiões para toda a amostra estão apresentados nos apêndices

1, 2 e 3 deste trabalho.
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5.3.2 Fração de Massa

O método utilizado para converter os resultados obtidos com a śıntese de população estelar

em fração de fluxo para fração de massa foi o mesmo utilizado anteriormente para NGC6868

e NGC5903. Os resultados convertidos em fração de massa estão dados na Tabela 5.8.

Tab. 5.8: Fração de Massa - NGC3706
R(”) A1 A2 A3 B1 B2 B3 C2

0.00 49.97 ± 7.09 15.16 ± 25.36 16.66 ± 37.17 1.22 ± 3.81 5.88 ± 9.39 6.02 ± 11.63 5.05 ± 5.52

3.05S 36.51 ± 15.45 29.11 ± 30.94 13.07 ± 24.23 4.04 ± 5.84 8.12 ± 11.79 3.85 ± 6.97 5.26 ± 4.75

6.10S 39.64 ± 12.85 30.73 ± 35.19 10.37 ± 22.04 2.24 ± 4.60 7.79 ± 12.91 3.35 ± 7.22 5.85 ± 5.16

9.15S 52.46 ± 30.31 10.04 ± 21.77 6.57 ± 19.16 5.36 ± 10.02 3.16 ± 7.25 2.20 ± 6.22 20.18 ± 5.23

12.20S 46.23 ± 13.31 17.65 ± 31.74 8.24 ± 25.68 1.37 ± 4.91 4.95 ± 10.91 2.58 ± 7.53 18.94 ± 5.88

15.25S 35.05 ± 10.08 31.35 ± 37.02 9.27 ± 23.30 1.30 ± 2.93 7.94 ± 13.88 3.19 ± 7.04 11.87 ± 5.71

18.30S 32.57 ± 10.95 30.98 ± 33.48 12.86 ± 25.41 1.68 ± 3.81 8.98 ± 13.10 4.06 ± 7.62 8.84 ± 5.59

24.40S 29.07 ± 10.21 28.49 ± 30.25 22.26 ± 30.68 1.30 ± 3.01 8.39 ± 12.02 5.90 ± 8.69 4.55 ± 5.09

30.50S 32.47 ± 10.31 32.00 ± 35.15 12.02 ± 24.22 1.22 ± 3.05 9.25 ± 13.81 4.16 ± 7.88 8.86 ± 5.55

3.05N 49.62 ± 18.04 18.37 ± 30.13 7.75 ± 20.80 2.67 ± 6.45 6.88 ± 12.92 2.73 ± 6.67 11.94 ± 4.95

6.10N 32.80 ± 18.70 26.92 ± 25.86 18.78 ± 27.28 4.05 ± 6.19 7.15 ± 9.46 4.50 ± 6.94 5.77 ± 5.54

9.15N 44.72 ± 23.77 14.98 ± 22.93 13.07 ± 23.83 5.11 ± 7.88 5.40 ± 8.31 4.33 ± 7.49 12.36 ± 5.76

12.20N 28.18 ± 8.03 41.54 ± 38.73 10.57 ± 23.12 0.35 ± 1.82 8.85 ± 16.28 2.91 ± 6.67 7.56 ± 5.31

15.25N 27.93 ± 7.27 35.74 ± 35.36 16.98 ± 27.27 0.65 ± 2.58 9.20 ± 15.24 4.04 ± 7.40 5.42 ± 4.85

18.30N 31.88 ± 10.18 27.42 ± 31.55 19.37 ± 29.03 1.10 ± 2.78 9.12 ± 12.33 5.80 ± 8.67 5.28 ± 5.42

24.40N 29.20 ± 10.76 30.85 ± 32.92 18.85 ± 28.43 1.42 ± 3.26 10.60 ± 13.20 4.96 ± 7.45 4.07 ± 3.94

30.50N 24.44 ± 15.89 29.91 ± 27.89 19.77 ± 28.21 2.99 ± 5.59 9.13 ± 11.23 4.71 ± 6.58 9.02 ± 4.58

Table Notes. Resultados da śıntese em termos de fração de fluxo para NGC3607

Esses resutados continuam mostrando que não temos um gradiente considerável das

componentes da base e que temos uma contribuição considerável da componente jovem,

principalmente na região que dista, aproximadamente, 15 segundos de arco do centro de

NGC3607.

5.4 NGC5044

Os resultados da śıntese para NGC5044 em termos de fração de fluxo estão apresentados

na Tabela 5.9.

A componente G1 (Z/Z⊙ ∼ 0.0) domina no centro com uma contribuição de ∼ 42% do

fluxo total, caindo para ∼ 8% na parte externa (24.4”). A componente G2 (Z/Z⊙ ∼ −0.4)

contribui com ∼ 32% no centro e ∼ 55% nas regiões mais externas, enquanto a componente

G3 (Z/Z⊙ ∼ −1.1) contribui com ∼ 26% na parte central e ∼ 37% nas regiões mais externas.

A Figura 5.8 mostra a variação da contribuição de cada componente como uma função da

distância ao centro de NGC5044.

Na Tabela 5.10 estão dados os resultados obtidos na śıntese em termos de fração de

massa. Como podemos observar os resultados continuam mostrando que a componente G2

é a que mais contribui.
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Tab. 5.9: Resultados da śıntese em fração de fluxo para NGC5044.
Fração de fluxo em λ5870 Å

R(”) G1 G2 G3 E(B − V )i

(%) (%) (%)

0.00 41.31 ± 1.56 32.53 ± 2.30 26.16± 1.27 0.01

3.05S 23.43 ± 2.04 42.29 ± 2.40 34.29± 0.88 0.00

6.10 S 20.27 ± 2.85 43.09 ± 2.96 36.64± 0.73 0.01

9.15 S 23.79 ± 1.76 32.46 ± 2.27 43.75± 1.2 0.01

12.20 S 27.04 ± 3.09 70.48 ± 3.01 2.48 ± 0.98 0.00

15.25 S 11.13 ± 2.79 44.95 ± 3.40 43.92± 1.45 0.02

18.30 S 16.19 ± 2.42 42.53 ± 3.03 41.28± 1.10 0.01

24.40 S 9.57 ± 2.75 58.16 ± 3.14 32.27± 1.01 0.01

3.05 N 19.09 ± 3.17 45.17 ± 3.25 35.74± 0.74 0.01

6.10 N 24.92 ± 0.95 32.75 ± 1.53 42.33± 1.03 0.01

9.15 N 22.69 ± 2.53 37.93 ± 3.89 39.38± 2.13 0.01

12.20 N 22.43 ± 2.69 34.97 ± 4.29 42.60± 2.40 0.01

15.25 N 14.33 ± 1.49 84.00 ± 2.58 1.67 ± 1.49 0.00

18.30 N 11.52 ± 2.72 70.10 ± 2.84 18.38± 1.15 0.00

24.40 N 7.83 ± 1.88 49.64 ± 2.69 42.53± 1.20 0.00

Tab. 5.10: Resultados da śıntese em fração de massa para NGC5044.
Fração de fluxo em λ5870 Å

R(”) G1 G2 G3

(%) (%) (%)

0.00 39.29 ± 1.48 30.94± 2.18 24.88± 1.20

3.05 22.24 ± 1.93 40.15± 2.27 32.55± 0.83

6.10 19.02 ± 2.67 40.44± 2.77 34.39± 0.68

9.15 22.60 ± 1.67 30.84± 2.15 41.57± 1.14

12.20 25.25 ± 2.88 65.81± 2.81 2.316± 0.91

15.25 10.34 ± 2.59 41.75± 3.15 40.80± 1.34

18.30 15.19 ± 2.27 39.91± 2.84 38.74± 1.03

24.40 8.952 ± 2.57 54.40± 2.93 30.18± 0.94

3.05 17.81 ± 2.95 42.15± 3.03 33.35± 0.69

6.10 24.07 ± 0.91 31.63± 1.47 40.89± 0.99

9.15 20.90 ± 2.33 34.94± 3.58 36.27± 1.96

12.20 20.50 ± 2.45 31.97± 3.92 38.94± 2.19

15.25 13.57 ± 1.41 79.57± 2.44 1.582± 1.41

18.30 10.79 ± 2.54 65.69± 2.66 17.22± 1.07

24.40 7.402 ± 1.77 46.93± 2.54 40.20± 1.13
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O ajuste entre os espectros observados e sintéticos constrúıdos com os resultados da

śıntese mostra que os templates escolhidos para a base espectral reproduzem bem os espec-

tros observados (ver Rickes et al. 2004).

5.5 Índice de cor integrada

Com o objetivo de colocar nossa amostra no contexto de outras galáxias, especialmente as

eĺıpticas, constrúımos um diagrama cor-cor (J-K) vs. (V-K), usando dados fotométricos

J, K e V para uma amostra de galáxias apresentadas em Rembold et al.(2002) e no site

do NED. Os resultados estão apresentados na Figura 5.9, mostrando claramente que as

galáxias NGC5903 e NGC6868 tem a cor (V-K) menos vermelha que NGC5044 (Rickes et

al. 2004) e mais vermelha que NGC3607. Esse resultado reflete os resultados obtidos com

a śıntese de população estelar, pois sabemos que a população estelar velha contribui mais

com o ı́ndice de cor (V-K).

5.6 Metalicidade

Com o objetivo de reforçarmos os resultados obtidos sobre a metalicidade das galáxias

através da śıntese de população estelar, comparamos alguns ı́ndices de Lick medidos em

NGC6868, NGC5903, NGC3607 e NGC5044 com os modelos (single-aged stellar popula-

tion - SSPs) de Thomas et al. (2003). Utilizamos apenas aqueles ı́ndices que apresentam

maiores larguras equivalentes, pois são mais bem definidos (Mg2 5176, FeI 5270 e FeI 5335).

Os modelos SSPs de Thomas et al. (2003) utilizam a śıntese de população estelar evo-

tutiva de Maraston (1998) que têm como principal caracteŕıstica poder considerar maior

intervalo em metalicidade. Adotamos aqui, SSPs que assumem uma função de massa inicial

de Salpeter (1955).

Devido aos resultados obtidos pela śıntese, utilizamos modelos que assumem idade de

10 Gyrs e metalicidade [Z/Z⊙] = −2.25,−1.35, 0.00, +0.35, +0.67 e razões entre elementos

alfa e abundância de ferro de [α/Fe] = −0.3, 0.0, +0.3, +0.5.

Plotamos na Figura 5.10 os ı́ndices de Lick medidos nas diferentes regiões de NGC6868,

NGC5903, NGC3607 e NGC5044 em comparação com os modelos SSPs.

O painel (a) da Figura 5.10 mostra que o núcleo de NGC6868 (< 0.1 re ∼ 7.36 kpc)

não apresenta excesso de elementos α em relação a ferro e possui metalicidade maior que

solar variando de [Z/Z⊙] = 0.00 a [Z/Z⊙] = +0.35. As regiões externas ao núcleo (>

0.1 re < 0.4 re) apresentam metalicidades variando entre [Z/Z⊙] = −0.35 e solar e um

ligeiro excesso de elementos α em relação a ferro. Com base nesses dados, podemos sugerir

que não houve explosões em números expressivos de supernovas de tipo II no núcleo desse
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objeto, porém possivelmente tenha havido nas regiões externas já que essas são responsáveis

pelo enriquecimento de elementos α em galáxias eĺıpticas.

O painel (b) da mesma figura mostra que o núcleo de NGC5903 (∼ 6.07 kpc) possui

uma metalicidade superior à [Z/Z⊙] = +0.35 e não apresenta insuficiência de ferro em

relação a elementos α. As regiões entre 0.1 e 0.4 re apresentam metalicidades entre a solar e

[Z/Z⊙] = +0.35 e não indica um claro excesso de elementos α em relação a ferro sugerindo

assim, que não houve explosões de estrelas supernovas de tipo II em números expressivos

nesse objeto.

Vimos também que NGC3607 possui uma metalicidade menor que solar (−0.67 <

[Z/Z⊙] < −0.35) e que não há excesso de elementos α em relação a ferro no núcleo desse

objeto.

O painel (d) mostra que NGC5044 é uma galáxia metálica ([Z/Z⊙] ∼ +0.33), vemos

também que há um excesso de elementos α em relação a ferro.

Esses resultados serão discutidos detalhadamente na Sec. 8.
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Fig. 5.4: Resultado da śıntese para os espectros de NGC5903
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Fig. 5.5: Resultado da śıntese para os espectros de NGC5903
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Fig. 5.6: Resultado da śıntese para os espectros de NGC3607
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Fig. 5.7: Resultado da śıntese para os espectros de NGC3607
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Fig. 5.10: Análise de metalicidade em NGC6868, NGC 5903 e NGC 3607.
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Propriedades Globais da Amostra e o

Plano Fundamental

Algumas propriedades globais, tais como luminosidade, raio, dispersão de velocidades e

massa caracterizam uma determinada classe de galáxias eĺıpticas. A correlação entre três

dessas propriedades, como por exemplo a luminosidade, massa e dispersão de velocidades

dão origem ao Plano Fundamental das galáxias.

Djorgovski & Davis (1987) constrúıram um plano fundamental plotando a magnitude

absoluta da galáxia na banda B vs. σ (dispersão de velocidades) para uma amostra de 260

galáxias early-type do nosso universo local. Com os dados apresentados em seu trabalho,

constrúıamos a Figura 6.1.

A reta tracejada que aparece na Figura 6.1 obedece à seguinte função :

Me = −8.62(log σ + 0.10 < µ > +16.14), (6.1)

onde < µ > é o brilho médio da galáxia.

Podemos ver claramente nessa Figura que a magnitude absoluta depende fortemente da

dispersão de velocidades (σ). Isso já era de se esperar já que (σ) depende da massa.

Com o objetivo de compararmos NGC5903, NGC6868, NGC3607 e NGC5044 com a

amostra analisada por Djorgovski & Davis (1987) calculamos a magnitude total na banda

B para esses objetos.

As magnitudes aparentes desses objetos estão dadas em Carollo et al. (1993) e são

BNGC6868 = 11.42 e B3607 = 11.66 e B5044 = 11.83. A magnitude aparente de NGC3607 foi

obtida no NED e vale B = 10.79.

As distâncias dos objetos, assim como a dispersão de velocidades, estão calculadas e

apresentadas na Tab. 1.1 do Cap.1. Usando a Eq. 2.6 da Sec. 2 encontramos MB6868 =

−21.48, MB5903 = −21.01, MB3607 = −19.79 e MB5044 = −21.92.



Caṕıtulo 6. Propriedades Globais da Amostra e o Plano Fundamental 77

Os pontos cheios na Figura 6.1 representam a posição dos objetos estudados no plano.

Vemos claramente, nessa Figura, que as galáxias eĺıpticas NGC6868, NGC5903 e NGC5044

são consistentes com o plano fundamental de Djorgovski & Davis (1987). Apesar de

NGC3607 ser uma galáxia de transição , também satifaz o plano.
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Fig. 6.1: Plano Fundamental: M(e) representa a magnitude absoluta da galáxia na banda

B.

Djorgovski & Davis (1987) indicam que todos os parâmetros morfológicos que descrevem

a forma da distribuição de luz (elipticidade, inclinação do perfil do brilho superficial, etc.)

refletindo anisotropia dinâmica das estrelas são independentes do plano fundamental.

Estudos sobre fusão de galáxias indicam que a escala de tempo para o processo completo

é de aproximadamente 108 anos (Chatterjee, 1993). Esse tempo é muito pequeno, mesmo

comparado com a idade da população mais jovem encontrada para NGC6868 e NGC5903

com śıntese de população estelar.

Simulações numéricas realizadas por Boylan-Kolchin et al. (2005) também consideram

que 5 bilhões de anos é um tempo de relaxamento suficientemente grande para que o meio

interestelar de galáxias que tiveram um evento de merger se uniformize novamente e assim

volte a satisfazer o plano fundamental.
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No caso de NGC5044, os resultados são completamente previstos, já que esse é um

objeto de população velha. Como houve recentes eventos de formação estelar em NGC3607

isso se reflete na análise do plano fundamental como mostra a Figura 6.1.
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Gás Ionizado

Gás em emissão tem sido detectado em um grande número de galáxias eĺıpticas. En-

tretanto, a origem desse gás e a fonte de ionização, ainda não estão estabelecidas conclusi-

vamente. NGC6868 apresenta fortes linhas de emissão, não apenas no seu centro, mas em

espectros extráıdos até 17.08”. NGC3607 também apresenta fortes linhas de emissão nos

espectros extráıdos ao longo do seu eixo maior.

Neste caṕıtulo, investigaremos as condições f́ısicas e fonte de ionização do gás em NGC6868

NGC3607 e NGC5044 utilizando os resultados da śıntese de população estelar descrita no

caṕıtulo anterior. Como pode ser visto em caṕıtulos anteriores, NGC5903 não apresenta

linhas de emissão que indiquem uma considerável concentração de gás.

7.1 Obtenção dos Fluxos

As propriedades do gás em emissão são estudadas a partir dos fluxos de linhas de emissão,

medidas nos espectros subtráıdos da contribuição da população estelar.

Para realizarmos a medida de fluxo nas linhas de emissão dos espectros resultantes da

śıntese de população estelar, utilizamos o programa de análise de dados LINER. A principal

vantagem em utilizar o LINER neste trabalho ao invés do IRAF, é a possibilidade de

estabelecer alguns v́ınculos previstos pela teoria. Por exemplo, quando vamos medir as

linhas de emissão do [NII], sabemos da teoria que o fluxo medido da linha de [NII]λ6548 deve

ser 1
3

do fluxo de [NII]λ6584; e esse v́ınculo não pode ser imposto utilizando o IRAF.

As linhas em emissão que medimos nesse trabalho são Hα, [NII]λ6548, [NII]λ6584, [SII]λ6717

e [SII]λ6731.

Nas Tabelas 7.1, 7.2 e 7.3 estão listados os valores das medidas de fluxo das linhas de

emissão Hα, [NII]λ6548, [NII]λ6584, [SII]λ6717 e [SII]λ6731. Esses fluxos foram medidos nos

espectros subtráıdos ao sul e ao norte de NGC6868, NGC3607 e NGC5044, respectiva-
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Tab. 7.1: Fluxos absolutos e razões de linhas em NGC6868.

R (”) Hα [NII6584] [NII6548] [SII6717] [SII6731]
[NII]
Hα

[SII]
Hα

[OI]

0.00 3.36 ± 0.08 7.19 ± 0.10 2.39 ± 0.11 2.12 ± 0.09 2.02 ± 0.13 2.81 ± 0.2 1.23 ± 0.1 1.71 ± 0.13

2.44S 3.39 ± 0.10 7.39 ± 0.07 2.46 ± 0.09 2.08 ± 0.11 1.92 ± 0.08 2.90 ± 0.9 1.18 ± 0.1 1.13 ± 0.15

4.88S 1.81 ± 0.11 3.34 ± 0.13 1.11 ± 0.14 0.94 ± 0.11 0.74 ± 0.12 2.46 ± 0.2 0.92 ± 0.1 0.92 ± 0.12

7.32S 1.20 ± 0.18 2.12 ± 0.15 0.71 ± 0.11 0.45 ± 0.12 0.61 ± 0.11 2.36 ± 0.36 0.88 ± 0.4 1.11 ± 0.13

9.76S 0.82 ± 0.21 1.45 ± 0.23 0.49 ± 0.19 0.39 ± 0.21 0.60 ± 0.13 2.36 ± 0.6 1.20 ± 0.3 1.01 ± 0.12

2.44N 3.83 ± 0.13 8.40 ± 0.13 2.80 ± 0.12 2.55 ± 0.08 2.52 ± 0.08 2.92 ± 0.3 1.32 ± 0.1 1.12 ± 0.10

4.88N 2.86 ± 0.10 5.68 ± 0.09 1.89 ± 0.12 1.84 ± 0.08 1.88 ± 0.10 2.65 ± 0.2 1.30 ± 0.1 0.75 ± 0.11

7.32N 2.34 ± 0.13 5.05 ± 0.12 1.68 ± 0.14 1.60 ± 0.12 1.33 ± 0.13 2.87 ± 0.64 1.25 ± 0.1 0.45 ± 0.11

9.76N 2.08 ± 0.16 4.86 ± 0.15 1.62 ± 0.17 1.47 ± 0.14 1.43 ± 0.12 3.11 ± 0.42 1.39 ± 0.1 0.72 ± 0.12

12.20N 1.49 ± 0.13 3.22 ± 0.18 1.07 ± 0.17 1.13 ± 0.16 1.07 ± 0.15 2.88 ± 0.33 1.47 ± 0.4 0.83 ± 0.15

14.64N 1.39 ± 0.18 2.67 ± 0.18 0.89 ± 0.15 0.77 ± 0.18 0.94 ± 0.17 2.56 ± 0.57 1.23 ± 0.17 −

17.08N 1.06 ± 0.20 1.94 ± 0.21 0.64 ± 0.19 0.65 ± 0.21 0.62 ± 0.22 2.43 ± 0.48 1.20 ± 0.23 −

Table Notes. Todos os fluxos estão normalizados a 10−15 ergs s−1cm−2.

mente. Estão dados também os valores das razões de linhas [NII]/Hα e [SII]/Hα O erro

atribúıdo a cada medida de fluxo é dado pelo programa (LINER) e representa a falta de

ajuste entre a curva real representativa do perfil da linha de emissão e a curva calculada

pelo programa para tentar reproduźı-la.

7.2 Luminosidade e Número de Fótons Ionizantes

A luminosidade da galáxia em uma dada linha de emissão pode ser obtida conhecendo-se

a distância dessa galáxia até nós e o fluxo da linha, por exemplo, em Hα (FHα). A distância

obtemos facilmente utilizando a lei de Hubble, já que conhecemos a velocidade radial de

NGC6868 (Vr ∼ 2790 km s−1):

D =
V r

H0

(7.1)

As distâncias encontradas para NGC6868 e NGC3607 foram 37 Mpc e 13 Mpc respectiva-

mente. A constante de Hubble (H0) utilizada nesse cálculo foi de 75 km s−1 Mpc−1.

Calculamos a luminosidade da galáxia em Hα (LHα) utilizando a seguinte equação :

LHα = 4πD2FHα (7.2)
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Tab. 7.2: Fluxos absolutos e razões de linhas em NGC3607.
R (”) Hα [NII6584] [NII6548] [SII6717] [SII6731]

[NII]
Hα

[SII]
Hα

0.00 1.34 ± 0.1 3.46 ± 0.1 1.15 ± 0.1 0.66 ± 0.1 0.69 ± 0.1 3.44 ± 0.1 1.01 ± 0.1

3.05S 1.29 ± 0.1 3.20 ± 0.1 1.06 ± 0.1 0.58 ± 0.2 0.72 ± 0.2 3.30 ± 0.1 1.01 ± 0.1

6.10S 0.93 ± 0.1 2.20 ± 0.1 0.73 ± 0.1 0.47 ± 0.2 0.50 ± 0.2 3.15 ± 0.1 1.04 ± 0.1

9.15S 0.60 ± 0.2 1.43 ± 0.2 0.47 ± 0.2 0.32 ± 0.2 0.28 ± 0.2 3.17 ± 0.1 1.00 ± 0.1

12.20S 0.56 ± 0.2 1.10 ± 0.2 0.36 ± 0.2 0.14 ± 0.1 0.32 ± 0.1 2.61 ± 0.1 0.82 ± 0.1

15.25S 0.60 ± 0.2 1.02 ± 0.2 0.34 ± 0.2 0.22 ± 0.2 0.35 ± 0.2 2.27 ± 0.1 0.95 ± 0.1

18.30S 0.84 ± 0.2 1.25 ± 0.2 0.41 ± 0.2 0.19 ± 0.2 0.36 ± 0.2 1.98 ± 0.1 0.65 ± 0.1

24.40S 0.80 ± 0.2 1.07 ± 0.3 0.35 ± 0.2 0.28 ± 0.2 0.30 ± 0.2 1.78 ± 0.1 0.73 ± 0.1

30.50S 0.85 ± 0.3 0.89 ± 0.3 0.29 ± 0.3 0.26 ± 0.2 0.31 ± 0.2 1.39 ± 0.1 0.67 ± 0.1

3.05N 0.97 ± 0.1 2.43 ± 0.1 0.81 ± 0.1 0.42 ± 0.2 0.44 ± 0.2 3.34 ± 0.1 0.89 ± 0.1

6.10N 0.71 ± 0.1 1.87 ± 0.1 0.62 ± 0.1 0.41 ± 0.2 0.47 ± 0.2 3.51 ± 0.1 1.24 ± 0.1

9.15N 0.66 ± 0.2 1.43 ± 0.2 0.47 ± 0.2 0.31 ± 0.2 0.31 ± 0.2 2.88 ± 0.1 0.94 ± 0.1

12.20N 0.65 ± 0.2 1.16 ± 0.2 0.38 ± 0.2 0.26 ± 0.2 0.26 ± 0.2 2.37 ± 0.1 0.80 ± 0.1

15.25N 0.80 ± 0.2 1.07 ± 0.3 0.35 ± 0.2 0.30 ± 0.2 0.30 ± 0.2 1.78 ± 0.1 0.75 ± 0.1

18.30N 0.90 ± 0.3 1.27 ± 0.3 0.42 ± 0.3 0.22 ± 0.3 0.22 ± 0.3 1.88 ± 0.1 0.49 ± 0.1

24.40N 0.51 ± 0.4 1.03 ± 0.4 0.34 ± 0.4 0.42 ± 0.3 0.42 ± 0.3 2.69 ± 0.4 1.65 ± 0.2

Table Notes. Fluxos normalizados a 10−15 ergs s−1cm−2.

Tab. 7.3: Fluxos absolutos e razões de linhas em NGC5044.

R (”) Hα [NII6584] [NII6548] [SII6717] [SII6731]
[NII]
Hα

[SII]
Hα

[OI]

0.00 6.80 ± 0.23 22.0 ± 0.25 7.33 ± 0.25 8.73 ± 0.16 5.83 ± 0.11 4.31 ± 0.15 2.14 ± 0.08 0.25 ± 0.06

3.05S 4.29 ± 0.11 7.34 ± 0.19 2.44 ± 0.06 2.58 ± 0.08 1.96 ± 0.06 2.28 ± 0.07 1.06 ± 0.04 0.32 ± 0.07

6.10S 3.27 ± 0.14 5.91 ± 0.25 1.97 ± 0.08 2.04 ± 0.10 1.42 ± 0.07 2.41 ± 0.13 1.06 ± 0.06 0.12 ± 0.08

9.15S 2.91 ± 0.11 4.36 ± 0.17 1.45 ± 0.05 1.50 ± 0.08 1.24 ± 0.07 1.99 ± 0.09 0.94 ± 0.05 0.94 ± 0.13

12.20S 2.49 ± 0.09 2.36 ± 0.08 0.78 ± 0.03 0.60 ± 0.05 0.57 ± 0.04 1.26 ± 0.06 0.47 ± 0.03 0.94 ± 0.11

15.25S 3.39 ± 0.20 2.41 ± 0.14 0.80 ± 0.05 0.63 ± 0.03 1.15 ± 0.05 0.95 ± 0.07 0.52 ± 0.03 0.76 ± 0.11

18.30S 3.43 ± 0.13 5.47 ± 0.21 1.82 ± 0.07 1.00 ± 0.15 1.15 ± 0.17 2.13 ± 0.10 0.63 ± 0.07 0.51 ± 0.08

24.40S 4.06 ± 0.23 4.88 ± 0.27 1.62 ± 0.09 1.58 ± 0.21 1.09 ± 0.14 1.60 ± 0.11 0.66 ± 0.07 0.46 ± 0.05

2.44N 4.73 ± 0.38 7.84 ± 0.62 2.61 ± 0.21 2.32 ± 0.45 1.63 ± 0.32 2.21 ± 0.23 0.83 ± 0.13 0.55 ± 0.08

4.88N 4.74 ± 0.14 4.56 ± 0.23 1.52 ± 0.08 0.96 ± 0.07 0.70 ± 0.05 1.28 ± 0.06 0.35 ± 0.02 0.20 ± 0.07

7.32N 2.08 ± 0.11 3.51 ± 0.19 1.17 ± 0.06 0.72 ± 0.06 0.63 ± 0.05 2.25 ± 0.15 0.65 ± 0.05 0.20 ± 0.14

9.76N 1.25 ± 0.10 2.65 ± 0.21 0.88 ± 0.77 0.50 ± 0.02 0.40 ± 0.01 2.82 ± 0.68 0.72 ± 0.06 2.38 ± 0.34

12.20N 3.51 ± 0.17 2.41 ± 0.12 0.80 ± 0.04 0.40 ± 0.09 0.37 ± 0.08 0.91 ± 0.06 0.22 ± 0.04 0.71 ± 0.11

14.64N 1.32 ± 0.09 1.93 ± 0.13 0.64 ± 0.22 0.54 ± 0.14 0.48 ± 0.13 1.94 ± 0.23 0.77 ± 0.15 1.88 ± 0.25

17.08N 3.98 ± 0.22 4.82 ± 0.27 1.60 ± 0.90 1.60 ± 0.13 1.95 ± 0.15 1.61 ± 0.25 0.89 ± 0.07 0.48 ± 0.09

Table Notes. Todos os fluxos estão normalizados a 10−16 ergs s−1cm−2.
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A partir dos valores encontrados usando a equação acima, e assumindo que as linhas do

hidrogênio são formadas por recombinação (Osterbrock, 1989), obtemos o número de fótons

ionizantes Q(H) utilizando a seguinte equação :

Q(H) =
LHα

hνα

αB(H0, T )

αHα(H0, T )
, (7.3)

onde αB (H0, T ) é o coeficiente de recombinação somado sobre todos os ńıveis de energia

e αHα (H0, T ) é o coeficiente de recombinação em Hα.

7.2.1 NGC6868

Na Tabela 7.4 apresentamos os valores encontrados para a LHα e Q(H) para NGC6868.

R (”) FHα LHα Q(H)

(×10−15erg cm−2s−1) (×1038erg s−1) (×1051fotons s−1)

0.00 3.36 ± 0.02 5.77 ± 0.03 3.03 ± 0.03

2.44S 3.39 ± 0.02 5.82 ± 0.03 3.06 ± 0.03

4.88S 1.81 ± 0.01 3.11 ± 0.03 1.63 ± 0.03

7.32S 1.20 ± 0.01 2.06 ± 0.03 1.08 ± 0.03

9.76S 0.82 ± 0.01 1.40 ± 0.03 0.74 ± 0.03

2.44N 3.83 ± 0.03 6.58 ± 0.03 3.46 ± 0.03

4.88N 2.86 ± 0.02 4.91 ± 0.03 2.58 ± 0.03

7.32N 2.34 ± 0.02 4.02 ± 0.03 2.11 ± 0.03

9.76N 2.08 ± 0.01 3.57 ± 0.03 1.88 ± 0.03

12.20N 1.49 ± 0.01 2.56 ± 0.03 1.34 ± 0.03

14.64N 1.39 ± 0.01 2.39 ± 0.03 1.25 ± 0.03

17.08N 1.06 ± 0.01 1.82 ± 0.03 0.96 ± 0.03

Tab. 7.4: Fluxo, luminosidade e número de fótons ionizantes calculados para cada região

espacial em NGC6868.

Na Figura 7.1 apresentamos a variação [NII]
Hα

e [SII]
Hα

. A Figura 7.2 indica como varia o

número de fótons necessários para ionizar gás em cada uma das regiões espaciais.

Analisando os resultados da Tabela 7.4, juntamente com a Figura 7.1, podemos perceber

que em todas as regiões espaciais da galáxia temos [NII]
Hα

> 1 e [SII]
Hα

> 1. Essas razões se

mantêm sempre maior que 1 até 17.08” do centro de NGC6868. Nosso próximo passo é



Caṕıtulo 7. Gás Ionizado 83

−20 −17.5 −15 −12.5 −10 −7.5 −5 −2.5 0 2.5 5 7.5 10
R (arcsec)

0

0.5

1

1.5

2

[O
I]/H

α

0

0.5

1

1.5

2

[S
II]/

Hα

1

2

3

4

[N
II]/

Hα

NGC 6868

(a)

(b)

(c)

Fig. 7.1: Ionização do gás

realizar uma análise mais detalhada da fonte ionizante do gás em emissão. A Figura 7.3

apresenta os perfis das linhas de emissão [NII] e Hα.

Na tentativa de explicar como se dá a ionização do gás em NGC6868 trataremos de dois

cenários:

1) O gás localizado nas regiões mais externas da galáxia está sendo ionizado por um aglo-

merado estelar - Para testar essa hipótese nós constrúımos um aglomerado estelar sintético

capaz de fornecer um número de fótons UV na ordem de 1050 fotons s−1 seguindo a função

de massa de Salpeter (1955), φ(m) α m−(1+χ), com χ = 1.35. Para obter relação do número

de fótons ionizantes (Q(H)) e a massa estelar nós usamos a biblioteca de atmosferas estelar

de Kurucz (1979).

Na Col. 2 e 3 da Tabela 7.2.1 é fornecido Q(H) por estrelas no intervalo de massa entre

10 e 30 M⊙. Nesse intervalo de massa Q(H) pode ser relacionado com a massa estelar da

seguinte forma:

Q(H)(m) ≈ 3.9 × 1039

(

m

M⊙

)5.9

s−1 (7.4)
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Fig. 7.2: Luminosidade e número de fótons ionizantes calculados para cada região espacial.

Assim, o número total de fótons ionizantes pode ser calculado a partir de:

∫ 30

10
Q(H)(m) φ(m)dm. (7.5)

O número de estrelas com suas respectivas massas indicadas pelos cálculos acima que melhor

reproduz o número de fótons calculado a partir do fluxo estão na Tabela 7.2.1.

Somando numericamente o número de fótons ionizantes dessas estrelas, temos uma boa

aproximação do número total de fótons emitidos por segundo. O valor encontrado é de

2.6× 1050 fotons s−1. Esse aglomerado, mesmo sendo de grande magnitude, não forneceria

o número de fótons necessários para ionizar o gás. Além disso, esse aglomerado de estre-

las jovens seria suficientemente brilhante para ser identificado em análises fotométricas e

certamente apareceria na śıntese de população estelar;

2) O gás localizado nas regiões mais externas da galáxia está sendo ionizado por estrelas

muito quentes (pós-AGB) - Partindo dessa hipótese e utilizando o cálculo de radiação de

um corpo negro, encontramos que a energia produzida par uma estrela pós-AGB com tem-

peratura de 150000 K é suficiente para fornecer 6.1 × 1050 fotons s−1. Contudo Binette et
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Tab. 7.5: Aglomerado estelar ionizante hipotético

Tipo espectral m Q(H) Numero de estrelas

(M⊙) (1048 s−1)

(1) (2) (3) (4)

O5 30 2.00 226

22 0.25 470

B0 17 0.082 860

15 0.043 1154

13 0.015 1616

10 0.0021 2993

al. (1994) mostram que quando o gás está sendo ionizado por estrelas do tipo Pós-AGB, a

razão de intensidades [SII]6731/Hα, [OI]6300/Hα se mantém maior que 1. Calculamos essas

razões com os dados apresentados na Tabela 7.1 e encontramos [SII]6731/Hα = 0.61±0.06 e

[OI]6300/Hα = 0.51±0.04. Esses resultados eliminam a hipótese de que o gás, em NGC6868

esteja sendo ionizado puramente por estrelas do tipo Pós-AGB.

Analisamos também a relação [NII]/Hα ao longo do perfil espacial e encontramos que

[NII]/Hα ≥ 2. Esta razão de intensidades de linhas caracteriza um espectro de emissão

com fonte de ionização do tipo não estelar, como o aquele encontrado no núcleo de galáxias

ativas (AGN) ou choque de gás.

Ho et al. (1997) analisaram uma amostra de 486 galáxias com núcleo ativo. Nesse

trabalho os autores mediram alguns parâmetros espectroscópicos tais como o fluxo e a

largura equivalente de algumas linhas de emissão; entre elas [NII]6584, [SII]6731 e [OI]6300.

Na amostra de galáxias os objetos estão identificados como Seyfert, Liner ou Região HII.

Com o objetivo de colocarmos NGC6868 no contexto dessas galáxias contrúımos um

gráfico de [NII]6584/Hα vs. [SII]6731/Hα e [OI]6300/Hα vs. [SII]6731/Hα utilizando os

dados apresentados em Ho et al. (1997) e comparamos com os valores medidos no núcleo

dos objetos estudados. Os resultados obtidos estão plotados na Figura 7.4.

Se analisarmos os resultados apresentados na Figura 7.4 vemos claramente que NGC6868

encontra-se na região de Liners. Esses resultados associados com a investigação sobre a fonte

de ionização do gás apresentados anteriormente e os resultados obtidos com a śıntese de

população estelar, sugere que o gás em NGC6868 está sendo ionizado dominantemente por

um núcleo ativo ou choque, ou seja, por uma fonte de origem não térmica até as distâncias

observadas.

Bonatto et al. (1996) investigaram o fluxo ultravioleta (UV) em uma amostra de 60 ob-
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Fig. 7.3: Perfis das linhas de emissão [NII] e Hα.

jetos, entre eles as galáxias NGC6868 e NGC5044. Os autores encontraram que NGC6868

e NGC5044 possuem um fluxo fraco em UV.

Bica et al. (1996) sugerem que a presensa de um número significativo estrelas Ps-

AGB causa um aumento no fluxo UV. Essas conclusões reforçam os resultados obtidos no

diagrama da Figura 7.4.

7.2.2 NGC3607

Os valores calculados de FHα, LHα e Q(H) para cada região espacial de NGC3607 estão

dados na Tabela 7.6.

A Figura 7.5 mostra a variação de [NII]
Hα

e [SII]
Hα

com a distância ao centro de NGC3607.

Analisando essa Figura vemos que [NII]
Hα

se mantém maior que 1 em todas as regiões ob-

servadas, assim como NGC6868, porém nota-se que há um gradiente expressivo do fluxo,

caindo do centro para as regiões externas. O mesmo não acontece com [SII]
Hα

.

Analisando a Figura 7.6 podemos ter uma melhor visão espacial do número de fótons
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Fig. 7.4: Posição de NGC6868 no diagrama diagnóstico.

que estão sendo necessários para ionizar o gás em cada região da extração.

Como NGC3607 é uma galáxia de transição , já era de se esperar que parte do gás seja

ionizado por estrelas jovens. Esta hipótese se confirma com os resultados obtidos com a

śıntese de população estelar que mostra a presença de tais estrelas nas regiões externas.

Contudo, o comportamento da razão [NII]
Hα

dada na Figura7.5, sugere que esse objeto tenha

um núcleo ativo responsável pela ionização do gás central. Essa hipótese será discutida mais

detalhadamente em caṕıtulos posteriores. Como esse objeto tem contribuição importante

de estrelas relativamente jovens torna-se irrelevante a hipótese do gás estar sendo ionizado

por estrelas Pós-AGB.

7.2.3 NGC5044

Como já vimos anteriormente, NGC5044 possui fortes linhas de emissão. Com o objetivo

de investigar sobre as propriedades espaciais da emissão do gás, plotamos na Figura 7.7 as

razões de linha [NII]
Hα

(painel (a)) e [SII]
Hα

(painel (b)). No seu núcleo, NGC5044 apresenta
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R (”) FHα LHα Q(H)

(×10−15erg cm−2s−1) (×1036erg s−1) (×1048fotons s−1)

0.00S 1.34 ± 0.10 2.75 ± 0.03 14.5 ± 0.02

3.05S 1.29 ± 0.10 2.65 ± 0.02 13.9 ± 0.02

6.10S 0.93 ± 0.01 1.91 ± 0.03 10.0 ± 0.01

9.15S 0.60 ± 0.02 1.23 ± 0.02 6.49 ± 0.02

12.20S 0.56 ± 0.02 1.15 ± 0.02 6.05 ± 0.03

15.25S 0.60 ± 0.02 1.23 ± 0.03 6.49 ± 0.03

18.30S 0.84 ± 0.02 1.72 ± 0.02 9.08 ± 0.03

24.40S 0.80 ± 0.02 1.64 ± 0.02 8.65 ± 0.01

30.50S 0.85 ± 0.03 1.74 ± 0.02 9.19 ± 0.02

3.05N 0.97 ± 0.01 1.99 ± 0.03 10.4 ± 0.02

6.10N 0.71 ± 0.01 1.46 ± 0.03 7.68 ± 0.01

9.15N 0.66 ± 0.02 1.35 ± 0.03 7.14 ± 0.01

12.20N 0.65 ± 0.02 1.33 ± 0.03 7.03 ± 0.02

15.25N 0.80 ± 0.02 1.64 ± 0.03 8.65 ± 0.02

18.30N 0.90 ± 0.03 1.85 ± 0.03 9.73 ± 0.02

24.40N 0.51 ± 0.04 1.04 ± 0.03 5.51 ± 0.01

Tab. 7.6: Fluxo, luminosidade e números de fótons ionizantes calculados para cada região

espacial em NGC3607.

[NII]
Hα

= 4.2 e [SII]
Hα

> 1. É importante salientar ainda que [NII]
Hα

se mantém maior que 1.0 em

todas as regiões analisadas. O painel (c) nos mostra claramente que, exceto em duas regiões

(12,2” e 18.3” do núcleo), [OI]/Hα se mantém, menor que 1.0.

Esses resultados sugerem fortemente que NGC5044 tenha um núcleo ativo, porém não

podemos descartar a hipótese de estrelas Pós-AGB contribuindo para a ionização do gás.

A Tabela 7.7 e a Figura 7.8 apresentam o número de fótons necessários para ionizar o

gás em cada região da extração .
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Fig. 7.5: Ionização do gás
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Fig. 7.6: Fluxo, luminosidade e número de fótons ionizantes calculados para cada região

espacial de NGC 3607.
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R (”) FHα LHα Q(H)

(×10−16erg cm−2s−1) (×1037erg s−1) (×1050fotons s−1)

0.00S 6.80 ± 0.23 10.5 ± 0.07 2.62 ± 0.02

3.05S 4.29 ± 0.11 7.33 ± 0.09 1.81 ± 0.03

6.10S 3.27 ± 0.14 5.79 ± 0.04 1.42 ± 0.01

9.15S 2.91 ± 0.11 3.22 ± 0.03 0.78 ± 0.01

12.20S 2.49 ± 0.09 1.93 ± 0.01 0.46 ± 0.01

15.35S 3.39 ± 0.20 5.54 ± 0.04 1.33 ± 0.01

18.30S 3.43 ± 0.13 2.04 ± 0.01 0.51 ± 0.01

24.20S 4.06 ± 0.23 6.16 ± 0.04 1.52 ± 0.01

-3.05N 4.73 ± 0.38 6.65 ± 0.04 1.66 ± 0.01

-6.10N 4.74 ± 0.14 5.06 ± 0.04 1.20 ± 0.01

-9.15N 2.08 ± 0.11 4.51 ± 0.03 1.08 ± 0.01

-12.20N 1.25 ± 0.10 3.85 ± 0.03 0.93 ± 0.01

-15.35N 3.51 ± 0.17 5.25 ± 0.04 1.29 ± 0.01

-18.30N 1.32 ± 0.09 5.31 ± 0.03 1.32 ± 0.01

-24.20N 3.98 ± 0.22 6.29 ± 0.06 1.55 ± 0.02

Tab. 7.7: Fluxo, luminosidade e número de fótons ionizantes calculados para cada região

espacial em NGC5044.
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Fig. 7.7: Ionização do gás
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Fig. 7.8: Luminosidade e números de fótons ionizantes calculados para cada região espacial

em NGC5044.
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Discussão

Uma análise detalhada do comportamento dos ı́ndices de Lick com a distância ao centro

da galáxia mostrou que os objetos estudados nesse trabalho apresentam um considerável

gradiente negativo de Mg2λ5176, FeIλ5270, FeIλ5335, FeIλ5406, FeIλ5709, FeIλ5782 e NaIλ5895

e Tioλ6237. Como mostrado na Sec. 3 esses gradientes possuem mesma inclinação em

NGC6868, NGC5903 e NGC3607. Esse resultado, juntamente com o fato de que nesses ob-

jetos existe uma boa correlação entre os ı́ndices Mg2 e FeI5270,5335 sugere que o mecanismo

de enriquecimento qúımico desses elementos tenha sido o mesmo.

Entretanto, em NGC5044 Mg2λ5176 apresenta inclinação diferente das linhas do ferro

neutro indicando que não há correlação entre essas duas propriedades. Essa análise sugere

fortemente que o mecanismo de enriquecimento de Mg2 não é o mesmo para as linhas do

ferro neutro.

Atualmente são propostos 3 cenários para explicar a formação de uma galáxia eĺıptica:

colapso monoĺıtico, fusão de galáxias e um modelo h́ıbrido que considera que uma galáxia

eĺıptica tenha sido formada primordialmente por um colapso monoĺıtico e em algum mo-

mento de sua evolução tenha ocorrido um evento de fusão.

Quando uma nuvem de gás colapsa gravitacionalmente dando origem a uma galáxia,

ocorre uma considerável dissipação de energia num intervalo de tempo muito pequeno. A

formação de estrelas nesse objeto, durante esse processo, ocorre num curto intervalo de

tempo. Se o potencial gravitacional da galáxia for suficientemente grande para reter o

gás ejetado por estrelas massivas e supernovas, ele migra para a região central da galáxia.

Com isso novas gerações de estrelas mais metálicas são formadas e logo se estabelece um

gradiente de metalicidade que obviamente se correlaciona com a massa da galáxia (e.g.

Eggen, Lynden-Bell & Sandage 1962 e Ogando et al. 2005). Quanto maior a massa da

galáxia maior a inclinação do gradiente de Mg2 (Kobayashi & Arimoto, 1999).

Quando ocorre um evento de fusão dessa galáxia com outro objeto essa correlação desaparece

(Carollo et al. 1993).

Carollo et al. (1993), utilizando fenda longa, obtiveram espectros de uma amostra de
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42 galáxias com uma cobertura de 4500-6500 Å. Nesse trabalho investigaram o gradiente

de algumas linhas de absorção tais como Mg2λ5176, FeIλ5270, FeIλ5335, NaIλ5895 e Tioλ6237 e

em particular a correlação entre o gradiente dMg2/dlog r com a massa da galáxia. Eles

encontraram que para objetos com massa menor que 1011 M⊙, a inclinação do gradiente do

ı́ndice Mg2 correlaciona-se com a massa da galáxia, ao passo que para massas maiores que

1011 M⊙, essa correlação desaparece. Esses resultados concordam com aqueles obtidos por

Ogando et al. (2005) quando mediram o gradiente radial do ı́ndice Mg2 em 15 galáxias E

e 14 Espirais (S0).

Com o objetivo de verificar se as galáxias estudadas seguem a correlação encontrada por

Carollo et al. (1993) estimamos a massa de nossas galáxias usando o mesmo método de

aproximação dos autores.

Os valores de massa encontrados foram: MNGC 6868 = (3.2±0.1)×1011 M⊙, MNGC 5903 =

(1.8±0.1)×1011 M⊙, MNGC 3607 = (0.9±0.1)×1011 M⊙ e MNGC 5044 = (2±0.1)×1011 M⊙.

Como teste de consistência, calculamos as massas utilizando o método demonstrado em

van Dokkum & Stanford (2003):

Os valores encontrados foram MNGC 6868 = (6.0 ± 0.2) × 1011 M⊙, MNGC 5903 = (3.5 ±

0.3)× 1011 M⊙, MNGC 3607 = (1.6± 0.3)× 1011 M⊙ e MNGC 5044 = (3.7± 0.3)× 1011 M⊙, ou

seja, estes valores estão de acordo com aqueles calculados com o método de Carollo et al.

(1993a).

Como vimos anteriormente, as galáxias NGC5903, NGC6868, NGC3607 e NGC5044

apresentam um gradiente do ı́ndice Mg2λ5176 decrescendo do centro para fora. Os valores cal-

culados de dMg2/dlog r para esses objetos são d(Mg2/dlog r)6868 = −0.08 e d(Mg2/dlog r)5903 =

−0.04, (dMg2/dlog r)NGC 3607 = −0.02 e (dMg2/dlog r)NGC 5044 = −0.07 respectivamente.

Comparamos os valores das massas e dos gradientes calculados para nossos objetos com

os resultados obtidos por Carollo et al. (1993) para uma amostra de 42 galáxias do tipo E

e S0 (Fig.8.1).

Os resultados mostram que as galáxias estudadas estão localizadas na região do dia-

grama que corresponde àquelas que se formaram via fusão de galáxias. Esse cenário de

formação também se sustenta com o fato de que NGC5903 e NGC6868 apresentam uma

pequena contra-rotação no seu centro como mostra Caon et al. (2000).

Bekki & Shioya (1997) desenvolveram modelos teóricos para reproduzir propriedades

dinâmicas e cinemáticas de eĺıpticas formadas via fusão de galáxias tipo disco. Os modelos

consideram basicamente parâmetros relacionados à população estelar, metalicidade e enri-

quecimento qúımico. Os autores utilizam, como condições iniciais para a construção dos

modelos, a massa do disco de Md = 6.0 × 1010 M⊙, o raio do disco de Rd = 17.5 Kpc e

o tempo dinâmico de Tdyn = 1.41 × 108 anos. De acordo com os modelos o gradiente de

metalicidade em uma galáxia que teve, pelo menos, um evento de fusão é decrescente do
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Fig. 8.1: Dependência do gradiente de Mg2 com a massa da galáxia. As galáxias estudadas

estão indicadas na figura por triângulos.

núcleo para as regiões externas e pode ser bem ajustada com uma lei de potência.

Quando a formação estelar ocorre rapidamente, após o evento de fusão, verifica-se uma



Caṕıtulo 8. Discussão 97

correlação entre a magnitude do gradiente de metalicidade e o gradiente de idade.

Cada modelo se destingue basicamente pelo número de eventos de fusão considerados

e a magnitude do gradiente de metalicidade definido como ∆log <Z∗>
∆log R

, onde < Z∗ > e a

metalicidade média das estrelas e R é a distância ao centro.

As Figuras 3.3, 3.4 e 3.6 mostram que NGC6868, NGC5903 e NGC5044 apresentam

um gradiente negativo dos ı́ndices de ferro e magnésio. A magnitude do gradiente, calcu-

lada segundo a definição de Bekki & Shioya (1997), para esses objetos são respectivamente
∆log <Z∗>

∆log R
|6868 = −0.147, ∆log <Z∗>

∆log R
|5903 = −0.071, e ∆log <Z∗>

∆log R
|5044 = −0.033. A metalicidade

média das estrelas foi estimada a partir da média entre as abundâncias de Mg e FeI em cada

região considerada.

De acordo com os modelos teóricos de Bekki & Shioya (1997) as propriedades dinâmicas

e cinemáticas de NGC6868, NGC5903 e NGC5044 podem ser reproduzidas pelos modelos

B3, B13 e G1 respectivamente. Os modelos B3 e B13 não consideram múltiplas fusões,

ou seja, indicam que NGC6868 e NGC5903 tiveram apenas um evento de fusão, porém o

modelo G1 sugere que NGC5044 teve mais de um evento de fusão durante sua evolução.

A pergunta então é: se essas galáxias tiveram eventos de fusão, quando isso ocorreu?

Como é a história de formação estelar dessas galáxias? Para responder a essas perguntas

analisamos a população estelar utilizando um método de śıntese.

A śıntese de população estelar nos fornece diretamente as frações de fluxo (relativas ao

fluxo em λ5870) com que cada template (componente de idade e metalicidade) contribui

ao espectro observado. A combinação (soma) dessas componentes com suas respectivas

frações de fluxo deve representar a contribuição da população estelar ao espectro obser-

vado. Por meio de razões massa-luminosidade (M/LV) calculadas a partir de um modelo

de evolução estelar de aglomerados de estrelas (Bica, Arimoto & Alloin 1988) é posśıvel

converter as frações de fluxo em fração de massa. Em termos da fração de massa, vemos

que NGC6868 teve dois eventos de formação estelar. Esse resultado, juntamente com a

análise de massa, pode ser interpretado de duas formas:

1) NGC6868 converteu todo seu gás em estrelas em um único evento de formação estelar

há 13 bilhões de anos e posteriormente teve um evento de fusão com outro objeto com

população estelar dominante com idade de aproximadamente 5 bilhões de anos;

2) NGC6868 teve um evento de formação estelar há 13 bilhões de anos e outro há cerca

de 5 bilhões de anos. Além desses dois eventos de formação estelar, NGC6868 teve um

evento de fusão com um objeto de população semelhante.

Possivelmente o objeto que se fundiu com NGC6868 era rico em gás, já que esse objeto

possui população estelar dominante velha e uma quantidade considerável de gás ionizado.

Os resultados obtidos para NGC5903 indicam que as componententes mais velhas do-

minam, ou seja, a população estelar possui pelo menos 13 bilhões de anos. Dentre as
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componentes mais velhas, notamos que a A2, com metalicidade [Z/Z⊙] = 0.02 é a que

mais contribui. Contudo, existe também uma contribuição de aproximadamente 10 % da

componente representativa de 5 bilhões de anos.

Os resultados obtidos para NGC5903 quanto à sua população estelar e massa se as-

semelham com aqueles obtidos para NGC6868, logo a interpretação dada para NGC6868

pode ser aplicada também à NGC5903. Contudo, NGC5903 possivelmente teve um evento

de fusão com uma galáxia pobre em gás, ao contrário de NGC6868 e NGC5044.

NGC5044 converteu todo seu gás em estrelas em um único evento de formação que

ocorreu há cerca de 10 bilhões de anos e, possivelmente, teve eventos de fusão com objetos

ricos em gás.

Os resultados da śıntese indicam ainda que NGC3607 pode ter tido 3 eventos de formação estelar:

um se deu há aproximadamente 10 bilhões de anos e se concentra na região central da galáxia

e os outros dois mais recente, onde o restante do gás foi convertido em estrelas há cerca de

1 a 5 bilhão de anos nas regiões mais externas da galáxia.

Como vimos na Fig 6.1, os objetos satisfazem o plano fundamental, embora eles tenham

sofrido eventos de fusão. O tempo mı́nimo de relaxação para que uma galáxia satisfaça o

plano é 5 bilhões de anos (Boylan-Kolchin et al. 2005). Outros autores como Chatterjee

(1993) indicam que a escala de tempo para que haja relaxação após uma fusão de galáxias

é ainda menor, entre 108 e 109 anos. Esse resultado está de acordo com a śıntese, na qual

a população mais recente nas galáxias eĺıpticas é de 5 Gyr.

A śıntese indica que os objetos estudados possuem uma metalicidade próxima à solar,

mas para investigarmos mais detalhadamente esse assunto comparamos alguns ı́ndices de

Lick medidos nessas galáxias com os modelos (SSP) de Thomas, Maraston & Bender (2003),

mostrados na Figura 5.10 da Sec 5.6.

Analisando a Figura 5.10, vemos que NGC6868 apresenta um núcleo (< 0.1 re ∼

7.36 kpc) com metalicidade maior que a solar decaindo até [Z/Z0] = −0.33 nas partes

mais externas. A razão [α/Fe] se mantém entre 0.0 e -0.3 na região do núcleo e ligeira-

mente maior que 0.0 nas regiões externas. Esses resultados indicam que não há um excesso

de elementos α em relação a ferro no núcleo, mas há excesso nas regiões externas. Essa

análise indica que nas regiões externas pode ter havido explosões de supernovas de tipo II,

em números consideráveis, enriquecendo-as com elementos α (Faber et al. 1992).

NGC5903 apresenta metalicidade [Z/Z⊙] ≥ +0.35 em seu núcleo e metalicidade 0 ≤

[Z/Z⊙] ≤ +0.35 nas regiões externas ao núcleo. A razão [α/Fe], nesse objeto não indica

um claro excesso de elementos α em relação a ferro na região central, porém, nas regiões

externas a razão [α/Fe] sugere explosões de supernovas de tipo II.

NGC3607 possui metalicidade menor que solar (−0.67 < [Z/Z⊙] < −0.35) e os resulta-

dos indicam ainda que não há excesso de elementos α em relação a ferro no seu núcleo.
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NGC5044 é uma galáxia metálica ([Z/Z⊙] ∼ +0.33). Analisando o painel (d) da Fi-

gura 5.10 vemos que há um excesso de elementos α em relação a ferro indicando também a

possibilidade de explosões de supernovas de tipo II. O excesso é mais acentuado na região

nuclear.

Como já foi mencionado anteriormente, no processo de enriquecimento qúımico de uma

determinada região por explosões de supernovas o magnésio é, em particular, um elemento

muito abundante. Com o objetivo de complementarmos a análise realizada usando os mo-

delos SSP calculamos as razões FeI/Mg2 ao longo das regiões observadas em NGC6868,

NGC5903, NGC5044 e NGC3607.

A Figura 8.2 apresenta as variações da razão Mg2/FeI ao longo do eixo maior das galáxias

observadas.

Analisando a Figura 8.2 vemos que a razão Mg2/FeI apresenta variação considerável em

NGC6868, NGC5903 e NGC5044. No painel (a) vemos que essa razão é maior na região

externa ao sul de NGC6868 em relação à parte central. Em NGC5044 a razão Mg2/FeI

é maior na região central (painel c). Esses resultados apontam para as mesmas conclusões

obtidas com os modelos SSP.

Os espectros de NGC5903 não indicam a presença de gás ionizado. Porém, intensas lin-

has de Hα, [NII] e [SII] indicam uma considerável presença de gás em NGC6868, NGC3607

e NGC5044.

Como apresentado na Cap. 7, a análise do fluxo das linhas de emissão [NII], [SII] e

Hα mostra que a razão [NII]/Hα se mantém maior que 1 e a razão [SII]/Hα se mantém

aproximadamente em 1 em todas as regiões estudadas na nossa amostra de galáxias.

Na Figura 7.4 plotamos os valores de [NII]6584/Hα vs. [SII]6731/Hα e [OI]6300/Hα vs.

[SII]6731/Hα medidos no núcleo de NGC6868, NGC3607 e NGC5044 sobre os valores das

mesmas medidas de outras galáxias estudadas por Ho et al. (1997), onde esses objetos estão

identificados como Seyfert, LINER e Região HII.

Os resultados apresentados na Figura 7.4 mostram claramente que os objetos estuda-

dos nesse trabalho encontram-se na região de LINERs. Esses resultados associados com a

investigação sobre a fonte de ionização do gás apresentados anteriormente e os resultados

obtidos com a śıntese de população estelar, sugerem que o gás em NGC6868 e NGC5044

esteja sendo ionizado unicamente por um núcleo ativo ou choque, ou seja, por uma fonte de

origem não térmica até as distâncias observadas. Em NGC3607 o gás nas regiões centrais

também está sendo ionizado pelo núcleo ativo e nas partes externas a maior contribuição de

fótons para ionização do gás vem de estrelas jovens.

Essa conclusão é reforçada com a śıntese de população estelar que não indica a pre-

sença de populações jovens e/ou regiões HII em NGC6868 e NGC5044, mas indica contri-

buições de estrelas jovens nas regiões externas de NGC3607.
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Fig. 8.2: Razão entre os ı́ndices Mg2, FeI 5270 e FeI 5335 ao longo das regiões observadas

em NGC6868, NGC5903, NGC5044 e NGC3607.

O gás em NGC6868 e NGC5044 poderia também estar sendo ionizado por estrelas

do tipo Pós-AGBs, contudo Binette et al. (1994) mostram que quando o gás está sendo

ionizado por esse tipo de estrela, as razões de intensidades [SII]6731/Hα, [OI]6300/Hα se

mantêm maiores que 1. Calculamos essas razões e encontramos [SII]6731/Hα = 0.61 e

[OI]6300/Hα = 0.51 para NGC6868 e [SII]6731/Hα = 2.14 e [OI]6300/Hα = 0.25 para
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NGC5044. Bonatto et al. (1996) investigaram o fluxo ultra violeta (UV) em uma amostra

de 60 objetos, entre eles as galáxias NGC6868 e NGC5044 e encontraram que NGC6868 e

NGC5044 possuem um fluxo fraco em UV. O alto fluxo em UV em uma galáxia indica a

presença de uma população numerosa de estrelas Pós-AGBs (Bica et al., 1996).

Os resultados obtidos com a razão de fluxo [SII]6731/Hα e [OI]6300/Hα juntamente

com os resultados de Bonatto et al. (1996) e Bica et al. (1996) reforçam a hipótese de que

o gás, nesses dois objetos não esteja sendo ionizado dominantemente por estrelas do tipo

Pós-AGBs.

A Tabela 8 apresenta resumidamente um paralelo entre as propriedades obtidas neste

trabalho para NGC6868 e NGC5903.

Tab. 8.1: Paralelo entre as propriedades apresentadas por NGC6868, NGC5903,

NGC3607 e NGC5044.

Propriedades NGC 6868 NGC 5903 NGC 3607 NGC 5044

Grupo forma grupo forma grupo forma grupo forma grupo

M(M⊙) 3.2 × 1011 1.8 × 1011 1.6 × 1011 3.7 × 1011

dMg2/dlog r -0.08 -0.04 -0.02 -0.07

Pop. 13 Gyr em massa 89.4 ± 48.3 % 82.4 ± 43.8 % 81.79 ± 45 % 100 %

Pop. 5 Gyr em massa 10.0 ± 12.5 % 11 ± 9.3 % 13.12 ± 15 -

[Z/Z⊙] núcleo 0 ≤ [Z/Z⊙] ≤ +0.35 [Z/Z⊙] ≥ +0.35 [Z/Z⊙] < 0.35 +0.35 ≤ [Z/Z⊙] ≤ +0.67

[Z/Z⊙] externo −0.35 ≤ [Z/Z⊙] ≤ 0 0 ≤ [Z/Z⊙] ≤ +0.35 [Z/Z⊙] < 0.35 0 ≤ [Z/Z⊙] ≤ +0.35

[α/Fe] núcleo −0.35 ≤ [α/Fe] ≤ 0 −0.35 ≤ [α/Fe] ≤ 0 [α/Fe] ∼ 0 [α/Fe] > +0.3

[α/Fe] externo 0 ≤ [α/Fe] ≤ +0.35 0 ≤ [α/Fe] ≤ +0.3 [α/Fe] ∼ 0 [α/Fe] > +0.0

Gás Ionizado LINER SEM NÚCLEO ATIVO LINER LINER

Plano Fundamental satisfaz satisfaz satisfaz satisfaz

Vemos que, embora algumas galáxias sejam comparáveis em algumas caracteŕısticas com

massa e luminosidade e possuam uma história de formação estelar semelhante, NGC6868

e NGC5044 diferem-se de NGC5903, principalmente, pelo fato de possúırem núcleo ativo

do tipo LINER. Os objetos apresentam discrepância, também no que diz respeito às suas

metalicidades.
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Conclusões

1) A boa correlação entre os ı́ndices Mg2 e FeI5270,5335 medidos em NGC6868 indica

que o mecanismo responsável pelo enriquecimento qúımico nessa galáxia possivelmente é o

mesmo. Essa correlação não foi percebida com significativamente nos demais objetos.

2) NGC6868, NGC5903 e NGC5044 são massivas comparadas a outras galáxias eĺıpticas.

Suas massas são respectivamente MNGC 6868 = 3.2 × 1011 M⊙ e MNGC 5903 = 1.8 × 1011 M⊙

e MNGC 5044 = 3.7 × 1011 M⊙. A correlação entre os gradientes dMg2/dlog r decrescente

do centro para as partes externas e as massas dessas galáxias sugerem que esses objetos

sofreram eventos de fusão e que a formação estelar ocorreu rapidamente após o evento de

fusão.

3) NGC6868 teve dois eventos de formação estelar. Um ocorreu há pelo menos 13

bilhões de anos e o outro há cerca de 5 bilhões de anos. NGC5044, por sua vez, converteu

a maior parte do seu gás em estrelas em um único evento de formação ocorrido há cerca de

10 bilhões de anos, tendo sofrido mais de um evento de fusão com outros objetos de idade

na ordem de 10 bilhões de anos ricos em gás.

4) Os resultados da śıntese obtidos para NGC5903 indicam que as componentes mais

velhas dominam a população estelar, com idade de pelo menos 13 bilhões de anos. Dentre

as componentes mais velhas, notamos que aquela com metalicidade [Z/Z0] = 0.02 é a que

mais contribui. NGC3607, como era de se esperar por ser uma galáxia de transição, possui

estrelas menos velhas nas partes externas formadas há 1 bilhão de anos.

5) Os modelos SSP indicam que, com exceção de NGC3607, as demais galáxias apresen-

tam um núcleo metálico. NGC6868 e NGC5903 apresentam excesso de ferro em relação a

elementos α indicando que não houve ali eventos consideráveis de explosão de supernovas

de tipo II. Já em NGC5044 existe um excesso de elementos α em relação a ferro que indica

eventos consideráveis de explosão de supernovas de tipo II.

6) NGC3607 é uma galáxia menos metálica, e não indica explosão de supernovas de tipo

II em números consideráveis para provocar um excesso de elementos α em relação a ferro.
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7) NGC6868, NGC5903 e NGC5044 satisfazem o plano fundamental, ainda que tenham

tido eventos de fusão em sua evolução.

8) NGC6868, NGC3607 e NGC5044 apresentam fortes linhas de emissão ([NII], [SII],

[OI] e Hα). As razões [NII]/Hα, [SII]/Hα e [OI]6300/Hα vs. [SII]6731/Hα medidas no núcleo

desses objetos mostram que elas possuem um núcleo ativo do tipo LINER.

9) O modelo que melhor se ajusta na tentativa de explicar o mecanismo de formação desses

objetos é o modelo h́ıbrido de formação de galáxias.

Uma análise detalhada da amostra selecionada mostrou que os objetos, apesar de te-

rem algumas caracteŕısticas semelhantes diferem em algumas propriedades importantes tais

como atividade nuclear, metalicidade e enriquecimento qúımico.
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Perspectivas

O objetivo central desse trabalho foi demonstrar que apesar de algumas galáxias apresen-

tarem caracteŕısticas globais semelhantes, quando analisadas detalhadamente sua população

estelar, metalicidade, gás ionizado e enriquecimento qúımico apresentam diferenças.

Para reforçarmos os resultados obtidos para NGC6868 e NGC5903, NGC5044 e NGC3607

aumentaremos nossa amostra com objetos que apresentam caracteŕısticas gerais semel-

hantes, tais como pertencerem a grupo e apresentarem gás ionizado. Utilizando os mes-

mos métodos aplicados em NGC6868 e NGC5903, NGC5044 e NGC3607 analisaremos os

objetos da nova amostra no contexto das propriedades gerais de galáxias eĺıpticas, obtidas

através do estudo de grandes amostras de galáxias como aquelas apresentadas em Carollo

et al. (1993), Djorgovski & Davis (1987), Ho et al. (1997) e os modelos de Thomas et al.

(2003) (SSP - Single-age Stellar Population).
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[85] TOOMRE, A; TOOMRE, J. Galactic bridges and tails. The Astrophysical Journal,

Chicago, v. 178, n. 3, p. 623-666, Dec. 1972.

[86] TRAGRE, S. C.; FABER, S. M.; DRESSLER, A.; OEMLER, A., Jr. Galaxies at Z 4

and the Formation of Population II Astrophysical Journal v.485, p.92, Aug. 1997.

[87] VADER, J. P.; VIGROUX, L.; LACHIEZE-REY, M.; SOUVIRON, J. Three-color

surface photometry of a selected sample of early-type galaxies. II - Color gradients.

Astronomy and Astrophysics, Berlin, v. 203, n. 2, p. 217-225, Sept. 1988.

[88] VADER, J. P.; VIGROUX, L. A star-forming disk in the elliptical galaxy NGC 5173.

Astronomy and Astrophysics, Berlin, v. 246, n. 1, p. 32-38, June 1991.

[89] van den BERGH, S. Globular clusters and galaxy mergers. Publications of the Astro-

nomical Society of the Pacific, San Francisco, v. 94, n. 559, p. 459-464, June 1982.

[90] van den BERGH, S. How important are galaxy merges?. Monthly Notices of the Royal

Astronomical Society, Oxford, v. 31, n. 1, p. 153-159, Sept. 1990.

[91] van DOKKUM, P.; STANFORD S. A. The fundamental plane at z=1.27: First ca-

libration of the mass scale of red galaxies at redhifted z > 11.2. The Astrophysical

Journal, Chicago, v. 585, n. 1, p. 79-89, Mar. 2003.

[92] WORTHEY, G.; FABER, S. M.; GONZALES, J. J. Mg end Fe absortion features in

elliptical galaxies. The Astrophysical Journal, Chicago, v. 398, n. 1, p. 69-73, Oct.

1992.

[93] WORTHEY, G.; FABER, S. M. GONZALES, J. J.; BURSTEIN, D. Old stellar popu-

lations. 5: Absorption feature indices for the complete LICK/IDS sample of stars The

Astrophysical Journal Supplement Series, vol. 94, no. 2, p. 687-722, Oct. 1994

[94] WORTHEY, G.; TRAGER, S. C.; FABER, S. M. The galaxian age-metallicity rela-

tion. Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Mexico, p. 203-206, Mar.

1995

[95] YOSHII, Y.; ARIMOTO, N. Spheroidal systems as a one-parameter family of mass at

their birth. Astronomy and Astrophysics, Berlin, v. 188, n. 1, p. 13-23, Dec. 1987.

[96] ZEILINGER, W. W.; PIZZELLA, A.; AMICO, P.; BERTIN, G.; BERTOLA, F.; BU-

SON, L. M.; DEJONGHE, H.; DADLER, E. M.; SAGLIA, R. P.; de ZEEUW, P. T.

The Distribution of Ionized Gas in Early Type Galaxies. II. The Velocity Field of the

Ionized Gas The Astrophysical Journal Supplement Series, Chicago, v. 120, n. 1, p.

257-266, Mar. 1996.
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5000 5500 6000 6500 7000
λ (angstrons)

−0.5

0

0.5

1

1.5

R
el

at
iv

e 
F λ

NGC 3607 − (6.10"N)

espectro observado − eo
template − t

(eo) − (t)

Fig. 13.4:

5000 5500 6000 6500 7000
λ (angstrons)

−0.5

0

0.5

1

1.5

R
el

at
iv

e 
F λ

NGC 3607 − (9.15"S)

espectro observado − eo
template − t

(eo) − (t)

Fig. 13.5:
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