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Resumo

As Dust Obscured Galazies (DOGs) sao os maiores bergérios estelares do Universo e,
por esse motivo, sao objetos fundamentais para se compreender a evolugao de galaxias. Ao
menos desde o cosmic noon, z ~ 2, as galaxias de alta massa possuem a maior parte de sua
formacao estelar obscurecida por poeira, enquanto nas de baixa massa ocorre o contrario.
A presenga de DOGs durante a reionizagao traz novos desafios para a teoria de formagao
de galaxias.

Para investigar os processo que levam ao obscurecimento de galaxias, foram simulados,
a partir do modelo quimiodindmico FT98 (Friaca e Terlevich, |1998)), um total de qua-
renta modelos de evolugao galactica, variando sua massa, eficiencia de formacao estelar
e eficiéncia da producao de poeira. Os parametros adotados foram escolhidos de modo a
representar uma grande variedade de objetos, cobrindo desde galdxias anas até gigantes
elipticas, e assim como objetos de baixo e alto redshift. Esses parametros foram combinados
entre si, cobrindo todas as combinagoes possiveis, a fim de se investigar quais processos do-
minam o obscurecimento de galaxias. Também foram computados oito modelos de SEDs,
variando a eficiéencia de formagao estelar e de produgao e poeira e adotando as features de
PAHs neutros e ionizados.

Nossa analise indica que durante intensos episddios de formacao estelar, tanto a massa
de poeira quanto a razdo poeira/gds sao aproximadamente insensiveis a eficiéncia de
producao de poeira adotada, levando a uma dependéncia quase universal entre a fracao
de formagao estelar obscurecida por poeira e a massa estelar mesmo em objetos situados
além do cosmic noon. Como consequéncia, sistemas com baixa SFR e metalicidade sao
mais propicios para se investigar a eficiencia da producao de poeira estelar. Sistemas com

alta taxa de formacao estelar constroem o grosso de sua massa de poeira em ~ 0.6 Gyr, a



mesma escala de tempo requerida para a construcao de galaxias obscurecidas durante a era
da reionizagao. O diagrama Mpusi/Mcas X Mpust/M, é uma ferramenta poderosa para se
estudar a evolucao tanto de galdxias quanto de poeira, visto que esta relacao retdine em um
unico diagrama a evolucao de toda componente barionica. A razao das features aromaticas
é sensivel tanto a SFR quanto a razao poeira/géds e nossa analise ndo pode discernir sobre
a contribuicao de cada grandeza.

A nova geracao de instrumentos astronomicos (tais como JWST, ELT e SPICA) serd
indispensaveis para impor novos vinculos sobre a evolugao da massa de poeira através do

tempo cosmico.



Abstract

Dust Obscured Galaxies (DOGs) are the largest stellar nurseries in the Universe and,
for this reason, are fundamental objects for our understanding of galactic evolution. At
least since the cosmic noon, z ~ 2, high mass galaxies show the most of their star formation
obscured by dust, being the opposite case in low mass ones. The presence of DOGs during
the reionization epoch brings new challenges to galaxy formation theory.

To investigate which are the processes that lead the galaxy obscuration, we simulated,
by means of the chemodynamical model FT98 (Friaca e Terlevich, 1998), forty galaxy
evolutionary models, varying their mass and both the star formation and dust production
efficiency. The adopted parameters were chosen to reproduce a wild variety of objects,
covering from dwarf to giant galaxies and from low- to high-z objects. We simulated all
possible parameter combinations to determine the dominant processes that may obscure
a galaxy. We also computed eight SED models, varying both the star formation and dust
production efficiency and adopting neutral and ionic PAHs features.

We find that in intense star formation episodes, both the dust mass and dust-to-gas
ratios are almost insensitive to the dust production efficiency, making an almost universal
relationship between dust obscured star formation fraction and stellar mass even beyond
the cosmic noon. Therefore, low SFR and metallicity systems are better to investigate the
dust production efficiency. We also find that high SFR systems build up the gross of their
dust mass in ~ 0.6 Gyr, the same time scale required to form a galaxy by the reionization
epoch. The Mpust/Maas X Mpust/ M. diagram is a powerful tool to investigate both galaxy
and dust evolution, since it constrains at the same time all baryonic phases. The PAH
features ratios are sensitive to both SFR and dust-to-gas ratio, but the role played by each
one remains somehow unclear.

The new generation facilities (such as JWST, ELT and SPICA) will be indispensable

to constrain dust formation across the cosmic time.
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Capitulo 1

Introducao

Em um artigo da série de “white papers” Astro2020, em que se busca apontar metas,
desafios e caminhos a serem trilhados na astronomia durante a década de 2020, Casey
et al.| (2019) propoem a construcao de um interferometro para a criacdo de um catdlogo
de galdxias no submilimétrico e no infravermelho distante (FIR, do inglés “far infrared”)
a fim de investigar a formacao estelar de galdxias massivas encontradas além do pico de
formacao estelar, z ~ 2, também chamado “cosmic noon” (“meio-dia césmico), chegando
até a reionizagao, em z > 6.

A justificativa apresentada pelos autores para investigar as galaxias nesta faixa do
espectro eletromagnético é que os grandes sitios de formagcao estelar emitem radiacao pre-
ferencialmente nesta faixa do espectro.

Estrelas de alta massa tém vida curta e produzem poeira no momento de sua morte
(Dwek, [1998). Entao, regioes com alta taxa de formagao estelar também sdo bastante
empoeiradas. Essas estrelas massivas emitem radiacao preferencialmente na regiao ultra-
violeta (UV) do espectro. Nesta mesma regiao do espectro a poeira é bastante eficiente
em absorver a radiagao. A energia presente nos fétons UV aquece os graos de poeira que,
entdo, a reemite como radiagao térmica modificada na regiao do infravermelho (IR, do
inglés “infrared”).

Galaxias cuja principal fonte de emissao é a poeira sao referidas como DOGSEL do

1O acronimo DOG foi utilizado pela primeira vez por |Dey et al.| (2008) referindo-se a galdxias brilhantes
no IR (ULIRGs, ver Sec. para maiores detalhes) fortemente obscurecidas por poeira e de alto redshift
(z ~ 2). Neste trabalho, os autores propoem o uso da razio de fluxo F24Mm/FR > 982, onde Foyum € 0
fluxo no comprimento de onda de 24um e Fr o fluxo na banda R do sistema de magnitude de Vega, como
critério para se identificar tais objetos. Porém, o uso do acrénimo na literatura nao se restringe apenas

aos objetos que satisfazem esse critério.
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inglés “dust obscured galazies” (ou “galdxias obscurecidas por poeira”) ou, algumas ve-
zes, DOSFGs, do inglés “dust obscured star forming galazies” (ou “galdxias formadoras
de estrelas obscurecidas por poeira”). Em termos das qualidades espectroscépicas, esses
objetos sao frequentemente observados como galdxias (ultra) luminosas no infraverme-
lho, ou (U)LIRGEE] (“(ultra) lumininous infrared galazies”), e galdxias submilimétricas, ou
SMG (“submillimetric galazies™). Este tipo de galaxia possivelmente estd entre os mais
luminosos objetos do Universo (Tsai et al., [2015} Toba et al., 2018b]).

Ao observar o Universo distante, adentrando a era da reionizac¢ao, o que se observa
é a prevaléncia de galaxias com forte emissao no UV. As estimativas da densidade da
taxa de formagao estelar também sao feitas a partir das observagao realizadas nessa faixa
do espectro, no referencial de repouso do objeto (Mispelaer et al., 2012). A proposta
de (Casey et al. (2019) se baseia exatamente em que a poeira extingue a radiagdo UV,
tornando deficiente a estimativa da taxa de formagao estelar (SFR, “star formation rate”)
nessa regiao do espectro eletromagnético.

A recente descoberta de galdxias com alta massa estelar, alta massa de poeira e alta
SFR em objetos da reionizacao (Knudsen et al. 2016} |[Laporte et al. 2017) corrobora
com a necessidade de investigar esses objetos no IR e submilimétrico. Além disso, ao
menos até o pico da formacao estelar cdésmica, galdxias de alta massa possuem a maior
parte de sua formacao estelar obscurecida por poeira, chegando & ~ 90 % em galaxias de
alta massa estelar, enquanto galdxias de baixa massa estelar apresentam comportamento
inverso, possuindo a menor parte de sua formagao estelar obscurecida (Whitaker et al.,
2017). A dominancia de galdxias emitindo no UV pode ser devido apenas a critérios de
selegao e o nimero de DOGs durante a reionizacao pode ser subestimada (Knudsen et al.,

2016). Se este fendmeno for verificado, pode levar a necessidade de bruscas mudangas na

Nos trabalhos de|Lee et al.| (2016]), Noboriguchi et al.| (2019) e Riguccini et al.| (2019), “DOG” é utilizado
para designar qualquer objeto que satisfaga o critério de [Dey et al.| (2008]). J& em (Toba et al.| (2015),
Matsuoka et al.| (2018) e [Toba et al| (2018a), o termo “DOG” ¢ utilizado para designar objetos que
satisfazem um critério similar ao de|Dey et al.| (2008). Por fim, em |Corral et al.| (2016)), Ricci et al.| (2017)
e [Barbosa-Santos et al.| (2020]) o termo é utilizado para designar galdxias obscurecidas de maneira geral.

Por coeréncia com Barbosa-Santos et al.| (2020) e como em Dey et al.| (2008)), o termo nos parece ser
polissemantico e utilizaremos DOGs para designar galdxias com forte obscurecimento por poeira de uma

maneira geral.
2 Ver Sec. para maiores detalhes sobre estes objetos.
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teoria de formacao e evolucao de galdxias, visto ser necessaria a incorporacao de processos
rapidos para a formacao de halos de matéria escura relativamente massivos e também de
processos que culminem rapidamente em surtos de formagao estelar. Diversas estratégias
sao seguidas nas investigagoes sobre as propriedades e natureza das DOGs tanto em alto
quanto em baixo redshift.

Neste trabalho nds investigamos os principais processos que levam ao obscurecimento
por poeira em galaxias, analisando a dependéncia entre a producao de poeira e de es-
trelas durante a formacao galdctica. A principal ferramenta utilizada foi o modelo qui-
miodinamico de |[Friaca e Terlevich| (1998) (daqui em diante FT98), utilizado para uma
variedade de historicos de formacao estelar e de producao de poeira. Simulamos galaxias
cujas massas representam desde galdxias anas até gigantes elipticas, considerando cinco
valores distintos. Variamos também a eficiéncia de formagcao estelar (adotando quatro
valores distintos) e de producao de poeira (dois valores possiveis). Foram computadas to-
das as combinacoes possiveis entre esses trés parametros, somando quarenta simulagoes de
evolucao galactica. Comparamos os resultados dessas simulacoes com dados observacionais
disponiveis na literatura, tanto em alto quanto em baixo redshift.

Também simulamos a distribuigao de energia espectral (SED, spectral energy distribu-
tion) resultante para modelos com massa inicial de 10'° M, a partir de uma interface que
computa o transporte radiativo e é acoplada ao modelo FT98, considerando dois valores
tanto para a eficiéncia de formacao estelar quanto para a de producao de poeira. Esta
escolha se justifica por ser a massa mais préoxima a dos objetos presentes na reionizacao
(ver Sec. []).

O modelo de transporte radiativo adotado computa tanto a sintese espectral estelar
quanto o processamento que a radiacao sofre pela interacao com a poeira presente na
galdxia. Os dados sobre a evolucao dos componentes barionicos necessarios ao computo
da SED sao obtidos a partir do préprio modelo quimiodinamico. Esta interface se baseia
nos trabalhos de (Guimaraes (2006]) e Barbosa-Santos (2015]).

O texto estd organizado como se segue: no Capitulo [2[ sao discutidas as principais ca-
racteristicas das DOGs, da poeira e da evolugao galactica, assim como uma breve discussao
sobre alguns vinculos a serem observados na construcao de modelos de poeira e galaxia.
No apéndice |B| é oferecida uma pequena discussao sobre o papel epistemoldgico que conce-

demos aos modelos, cujo enfoque é direcionado a astronomia extragalactica. No Cap. [3| é
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descrita a principal ferramenta deste trabalho, o modelo FT98, assim como as modifica¢oes
implementadas neste trabalho, sendo também descritas em [Barbosa-Santos et al.| (2020)).
O modelo de transporte radiativo adotado (e que se acopla ao modelo FT98) é descrito
no Cap. [l Para facilitar a leitura, reunimos no apéndice [A] os parametros adotados nas
simulagoes conduzidas durante este trabalho. No Cap. 5| sao descritos os dados obser-
vacionais com que comparamos as simulagoes (todos retirados da literatura), as andlises
empregadas e também os principais resultados deste trabalho. Por fim, no Cap. [0] suma-
rizamos nossas conclusoes, tendo em vista as implicacoes deste trabalho e as perspectivas
para futuras investigacoes.

A cosmologia padrao ACDM serd adota durante todo este trabalho com os parametros

Hy=T70km s Mpc™t, Qp =0.7e Qu = 0.3.



Capitulo 2

A poeira cosmica

A poeira presente no meio interestelar (ISM, “interstellar medium”), a poeira c6smica, é
o principal agente da exting¢ao e do avermelhamento da luz estelar em galaxias. A interagao
entre a radiacao estelar e a poeira aquece esses graos, gerando uma emissao térmica no
IR. Esse processo afeta profundamente a distribuigao de energia espectral (SED, spectral
enerqy distribution, ver Fig. da galaxia hospedeira.

Em galdxias com intensa formagao estelar e em algumas com ntcleo ativo (AGNs,
“active galatic nucleus”), o pico de emissao é transladado do UV para o infravermelho
distante (FIR, “far infrared”) devido a radiagao térmica dos graos de poeira (Silva et al.,
1998a). A radiagao reemitida pela poeira pode chegar a 99% em ULIRGs (Galliano et al.|
2018). Mesmo em galdxias de baixa taxa de formacao estelar, como as anas, a poeira
interage com uma parcela consideravel dos fotons estelares, fazendo alteracoes significativas
na SED desses objetos. Em galaxias disco, a poeira presente nas diversas fases do ISM
(meio difuso, molecular e cirrus) pode contribuir com 30% de sua emissao total (Galliano
et al., 2018).

A quantidade de luz estelar que interage com a poeira difere para cada comprimento de
onda, sendo descrita pela curva de extingao. A forma dessa curva depende da composicao
e distribuicao de poeira na galdxia hospedeira, da geometria e da distribuicao de tamanho
de seus graos (mais detalhes na sec¢ao . Uma boa determinacao da extin¢ao dentro de
qualquer galaxia (principalmente da Via Lactea) é essencial para investigagoes astrofisicas,
pois afeta a observacao de basicamente qualquer objeto fora da vizinhanca solar, sendo
ainda a maior fonte de erro sistematico na determinagao da SFR (Kennicutt], [1998]).

Os principais elementos que constituem os graos interestelares sao o carbono, o silicio,

o oxigénio, o ferro e o magnésio (Dwekl| [1998). A evolugdo da massa de poeira depende
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da evolugao da massa desses elementos, e, por tanto, da evolucao da metalicidade do
sistema. Na Via Lactea, por exemplo, aproximadamente 50 % dos elementos pesados
podem estar enclausurados em particulas sélidas (Ferrara et al., 2016), o que pode gerar
erro sisteméatico nas estimativas de abundancia de elementos refratarios (como o carbono
e o silicio). Portanto, a determinagao da taxa de deplegao desses elementos em poeira é
fundamental.

Embora contribua pouco para a massa total do ISM, (a contribuigdo é geralmente
inferior & 1%, mesmo em galdxias com alta SFR, p.ex., Galliano et al., [2018]), os graos sao
responsaveis por importantes processos fisicos no ISM, como, por exemplo, contribuir com
o aquecimento do géas devido ao efeito fotoelétrico que ocorre em sua superficieE] (Tielens|,
2005) e capturar material gasoso do ISM, processo conhecido por acregdo, aumentando
seus tamanhos (Gioannini et al., [2017)).

A poeira também oferece superficie catalitica para reacoes quimicas no ISM, como
produgao de gelos, moléculas organicas complexas (Tielens, [2005) e, em especial, para a
producao de Hy (Gould e Salpeter, |1963; |[Mathis|, [1990)).

O hidrogeénio molecular, Hy, é a molécula mais abundante do ISM, muito embora seja
geralmente inferida a partir das emissoes de CO. O CO ¢ a segunda molécula mais abun-
dante, a razao CO/H, é da ordem de 10* — 10°. O H, é uma molécula apolar e simétrica,
nao tendo momento de dipolo (para maior discussao ver [Tielens| |2005; Maciel, [2002). Sua
transigdo mais forte é a de quadripolo, com energia minima de AE/k = 510K, o que esta
bem acima da temperatura média das nuvens moleculares (MC, “molecular clouds”), que
¢ em torno de 100 K (Maciel, 2002). O método de inferéncia mais utilizado para aferir a
massa molecular em galdxias é através das transigdes moleculares de CO (Bolatto et al.,
2013), embora haja outros estimadores (veja, por exemplo, Scoville et al., [2016] onde se
usa a cauda Rayleigh-Jeans da emissao de poeira para estimar a massa moleculalﬂ).

O Hs se encontra majoritariamente em nuvens moleculares gigantes (GMCs, do inglés

“Giant Molecular Clouds™), os “bergarios estelares”, das quais também é o principal cons-

L O efeito fotoelétrico corresponde a retirada de um elétron preso a um dtomo devido a interacio com um
féton (ver [Eisberg e Resnick, [1979] para maiores detalhes). No caso dos graos astrofisicos, a contribuigao
deste efeito para o aquecimento do gas depende fortemente da distribuicao de tamanho dos graos e de seu

grau de ionizacao, assim como do campo de radiacao incidente.
2 Regido de alto comprimento de onda da distribuicio de Planck de corpo negro. Veja, p.ex., Eisberg e

Resnick| (1979) para maiores detalhes.
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tituinte. A alta profundidade épticaf’] das GMCs, cuja principal contribuidora é a poeira,
podendo chegar a valores da ordem de 7 ~ 10* (Zari et al., 2016), protege o contetido mo-
lecular do forte campo de radiacao UV emitido por estrelas jovens l4 mesmo produzidas,
impedindo a fotodissociacao das moléculas.

Fica claro entao o papel crucial que a poeira desempenha na astrofisica tanto do ISM
quanto da galaxia hospedeira. Ao compor o Hy e blindar o interior das GMCs, a quantidade
de poeira pode influenciar (e talvez dominar) a SFR (Krumholz et al.| 2009). De fato, a
SFR pode estar mais correlacionada ao conteiido molecular do gés do que com seu total
(gés molecular mais atomico) (Rownd e Young, [1999; Wong e Blitz, 2002; Bigiel et al.|
2008; Fontanot et al., 2017)).

Além da SFR, a massa tipica dos fragmentos de nuvem formadores de estrelas também
pode ser regulada pela abundancia de poeira no meio, visto que, em ambientes densos, a
poeira apresenta maior eficiéncia em resfriar o gas do que as linhas moleculares (Whitworth
et all [1998), tendo possivelmente profundo impacto na transigao entre populacao estelar
HIEI para a populacgao IIE] (Chiaki et al., 2014]).

O forte campo de radiacao emitido pelas estrelas jovens destréi a GMC de dentro para
fora. Nas regioes mais proximas a fonte, o gas é ionizado pelas estrelas, formando regioces
HII. A marca dessas regides é a grande quantidade de gds ionizado (principalmente o
hidrogénio, estando como HII) e a auséncia de moléculas. No éptico, a emissao das regioes
HII é muitas vezes caracterizadas pelas linhas proibidas de [OII], [O]] e [NII].

Nas regioes intermedidaria entre as regioes HII e o conteiiddo molecular surgem as regioes
de fotodissociagao (PDRs, do inglés Photodissociation regions). A radiagao estelar é ate-
nuada ao ionizar a regiao HII, além da interagdo do campo ultravioleta distante (FUV,
do inglés “far ultraviolet”) com a poeira, via efeito fotoelétrico. Os ions e elétrons livres
presentes nessa regiao, somados ao campo estelar atenuado, fazem das PDRs uma im-
portante fonte de moléculas complexas para o ISM. As PDRs geralmente sao observadas
pela emissao de linhas de estrutura-fina (importante para o resfriamento do gés), linhas

moleculares e pelo continuo de poeira.

3 Uma medida da extincdo sofrida por um féton em um dado comprimento de onda.
4 Estrelas gigantes (> 100 My) e sem metais. Postula-se que essas foram as primeiras estrelas do

Universo.

5 Estrelas de massa normal (~ 0.08 — 50 Mg,), porém pobres em metais e velhas. A populagao estelar I

é composta por estrelas mais jovens e mais ricas em metais.
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A SFR é geralmente inferida com base no UV das regioes HII e das estrelas jovens,
que é dita SFR nao obscurecida por poeira, SFRyy, ou na emissao IR da poeira presente
nas MCs, quando é chamada SFR obscurecida por poeira, SFRg (Dunlop et al., 2017;
Whitaker et al., 2017; Magdis et al., 2017). A fragdo de SFR obscurecida é dada pela

razao entre SFRig e a SFR total, ou:

SFRIR . SFRIR

obs — = 2.1
fob (SFRuv + SFRir)  SFR (2.1)

Estrelas massivas vivem aproximadamente o mesmo tempo que as MCs (Silva et al.|
1998a) e, ao morrerem como supernovas, também sao fontes de poeira, agravando o obs-
curecimento. Logo, galdxias com surtos de formacao estelar (SBGs, do inglés “starbursts
galazies”), ou mesmo galdxias normais massivas, apesar do forte campo UV emitido por es-
trelas jovens, s@o mais facilmente observadas em comprimentos longos (IR, submilimétrico
e radio), imersas em casulos de poeira recém produzida (alto fons) (Silva et al., 1998a;
Bourne et all 2017). Essas sdo as galaxias obscurecidas por poeira, as DOGs.

Observa-se nas galdxias de alta massa a maior parte da formacgao estelar obscurecida
por poeira, chegando a fracao de obscurecimento de fons ~ 90% em galdxias com massa
estelar, M,, superiores a log(M/My) = 10.5. J& as galdxias de baixa massa tendem a ter
sua formagao estelar ndo obscurecida (Whitaker et al., 2017). Logo, as DOGs geralmente
sao objetos de massa alta ou intermedidria. Este padrao é observado do Universo local
até aproximadamente z ~ 2.5 — 3.0 (Whitaker et al., 2017; Magdis et al., 2017)), o pico da
densidade césmica de SFR.

Em geral, o casulo de poeira presente nas DOGs cobre toda a regiao em que se produziu
estrelas na galdxia, obscurecendo também outros fendmenos fisicos que podem ocorrer
simultaneamente. O AGN é o mais notavel desses fenomenos pois ele emite um duro
campo de radiacao (mais duro do que o das estrelas jovens, por regra) que ao interagir
com a poeira resulta em uma SED similar a produzida em SBGs, gerando dificuldades em
discernir entre ambos os fenomenos (Chang et al.; 2017)). Os SBG e AGN sao fendémenos que
podem ocorrer em um objeto ao mesmo tempo, ou ainda que tendo causa comum (Farrah
et al., [2002, |2005). O ponto méximo da densidade césmica de AGNs é aproximadamente
coincidente com o da SFR (z ~2 —2.5) e com o das DOGs. O cosmic noon é uma (ver, por

exemplo, Dey et al., [2008)) época importante também para definir a sequéncia de Hubbleﬂ

6 Sistema de classificacdo morfolégica de galdxias. Na sequéncia de Hubble as galdxias sdo classificadas
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observada nas galdxias locais (Caputi et al., 2007; Casey et al., 2014)), sugerindo a conexao
entre mudancas morfologicas e as DOGs.

Galaxias como as ULIRGs sao DOGs que podem estar relacionadas a todos os fenome-
nos citados no paragrafo anterior, sendo, portanto cruciais para entender como as galéxias
se formam e evoluem (Rieke e Low}, [1972; Sanders e Mirabel, [1996). Embora essas galdxias
sejam raras no Universo local, sua densidade cresce até o cosmic noon. Esta populacao
contém as galdxias mais luminosas do Universo, assim como os mais fecundos bercgarios es-
telares (Casey et al.l |2014). Todas as galdxias normais e gigantes encontradas no Universo
local podem ter passado por essa fase durante sua evolugao (Sanders et al., [1988; Canalizo
e Stockton 2001)).

A poeira é detectada mesmo em observagoes mais profundas que o cosmic noon, em z
superiores a 3. As linhas de emiss@o dos hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAHs,
polycyclic aromatic hydrocarbons) foram observadas em Lyman break galazies (LBGs,
galdxias cuja SED apresenta forte absor¢ao dos fétons além do limite de Lyman), em
z ~ 3.0 (Siana et al., [2009)), e em SMGs, em z > 4.0 (Riechers et al., 2013). As bandas
aromdticas dominam o infravermelho médio (MIR, do inglés “mid infrared”) de galdxias
com formagao estelar e também sao ferramentas para inferir a SFR e para distinguir entre
SBGs e AGNs.

A detecgao de galdxias obscurecidas na era da reionizagao (6.0 < z < 15), durante o
primeiro bilhdo de anos da existéncia do Universo (Knudsen et al., 2016), traz novos con-
flitos tanto para a teoria de formacao e evolucao de galdxias, quanto para os modelos de
evolugao de poeira (Cooray et al., [2014; [Knudsen et al., [2016)), visto que tais objetos res-
tringem o tempo necessario para a formagao de sistemas relativamente massivos e bastante
evoluidos a algumas centenas de milhoes de anos.

E também importante destacar que a densidade césmica das DOGs é pouco conhecida
para z 2 3. Galaxias com intensa formagao estelar (portanto com alta fops) podem es-
tar sendo sistematicamente despercebidas. As observacoes geralmente priorizam galaxias
emissoras de UV e Ly « as fontes emissoras em IR e submilimétrico (Knudsen et al., 2016)),
o que pode enviesar para sub-representacao de objetos brilhantes nos altos comprimentos
de onda.

Como consequéncia, a formagao estelar em DOGs nao é computada no censo da SFR

como elipticas, lenticulares, espirais e espirais barradas. Existem ainda subclassificagoes.
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césmica, resultando em uma contagem subestimada. O censo césmico da SFR césmica
pode ter erros sistematicos mesmo préximo a z ~ 3.0 (Koprowski et al., |2016; Coppin
et all [2015). Esses erros sao agravados para redshifts maiores, quando se perde mais
DOGs. Vemos, portanto, a importancia de um catdlogo mais completo e profundo no
submilimétrico e FIR |Casey et al.| (2019)).

A sub-representacao de DOGs também pode influenciar na determinacgao da evolucao
da funcao de massa de galaxias, visto que em halos mais massivos é que se encontram as
DOGs. Ou ainda, a reionizacao pode ser afetada, por diminuir a fracao de fétons capazes
de ionizar o hidrogénio.

De fato, o cenario de formagao e evolugao galactica é ainda bastante incerto. Simulacoes
cosmoldgicas com apenas matéria escura possuem 6tima similaridade com o Universo ob-
servavel, porém, ao se incluir barions com seus ciclos e fases (gas, estrelas e poeira), muitos
fenémenos carecem de explicagao (Naab e Ostriker, [2017)). Como exemplo, o crescimento
de galdxias normais, assim como sua conexao com 0s observaveis, ainda sao amplamente

debatidos (Naab e Ostriker}, 2017, ver também |B| para maiores detalhes).

2.1 Propriedades fisicas dos graos

Até o momento nos concentramos em fazer uma breve discussao sobre a influéncia que
a poeira exerce no ambiente em que se encontra. Nesta secao descreveremos as principais

caracteristicas fisicas dos graos, como sua composicao, ciclo de vida e propriedades 6pticas.

2.1.1 Composicao e estrutura

Os graos presentes no ISM sao constituidos majoritariamente por elementos refratarios
(C, Si, Al, Fe, Mg, Ca, etc). Elementos voldteis (ou moderadamente volateis), como os
gases nobres e o nitrogénio, o zinco e o enxofre geralmente estao na forma gasosa no ISM,
nao contribuindo significantemente para a massa da poeira. A razao entre a massa de
poeira e a de hidrogénio ¢ geralmente inferior a 1072 (Tielens| 2005)).

Porém, é importante destacar que o oxigénio, mesmo sendo volatil, é um elemento
imprescindivel para a constituicao e formacao do grao. O oxigénio regula a quantidade
de poeira carbondcea (constituida por carbono) a ser formada em fontes estelares (ver

Sec. [3.2.1). Com excegao dos graos de carbono (como o grafite), os 6xidos sdo a maioria
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entre as espécies de graos (como os silicatos, por exemplo). Ainda assim, mesmo supondo
que todo o elemento pesado (exceto o carbono) estd na forma de poeira e eles sempre sao
6xidos, apenas cerca de 20 % dos dtomos de oxigénio estariam enclausurado nos graos.

A transformacao dos elementos refratarios em poeira no ISM é perceptivel pela auséncia
da emissao gasosa destes elementos nas SEDs. Ao se determinar a abundancia desses
elementos por linhas de absor¢ao (que mapeia a metalicidade do gas) percebe-se que a
abundancia desses elementos no ISM é muito menor do que no Sol, no Sistema Solar (em
meteoritos, por exemplo) ou em estrelas proximas. Presume-se que a diferenca se deva
ao material sélido condensado em poeira (Tielens, 2005). Porém, como quase tudo em
astronomia, a caracterizacao dos graos de poeira ¢é realizada com base em suas assinaturas
na SED e na curva de exting¢ao (Maciel, |2002; Tielens, 2005)).

Porém, devido a emissao térmica dos graos ser na forma de um corpo negro modificado,
cuja forma depende da composicao da poeira, é possivel estimar a abundancia de poeira
(assim como dos elementos enclausurados nos graos) a partir da andlise da regiao do IR
da SED. As linhas de emissao aromaticas na regiao do IR médio (MIR, “mid-infrared”)
que indicam a presenca de PAHs também permitem a identificacao destas moléculas assim
como de sua abundancia.

A curva de extingao também deixa diversas pistas sobre a composicao dos graos, como
o bump em 2175 A creditado ao grafite (Tielens, 2005, ver Sec. para mais detalhes).

As espécies de graos interestelares podem ser separados em dois grupos maiores: 0s
graos formados a partir do carbono, os carbonéceos, e os graos formados a partir do silicio,
cujos principais representantes sao os silicatos (Draine e Lee} [1984)).

Com excecao dos PAHs, os quais serao descritos na sec. por sua complexidade, as

principais variagoes dos graos carbonaceos sao:

e Grafite: Esta espécie é composta apenas por carbono (salvo possiveis impurezas) e
assim como o diamante ou o grafeno, constitui um estado alotrépico deste elemento.
Possui uma estrutura “laminar”, ou seja, o grao é formado por uma série de “folhas
aromaéticas”ligadas e sobrepostas (ver Fig. . Suas ligagoes arométicas apresentam
ressonancia em torno de 2000 A, porém a posicao do pico da ressonancia é bastante
sensivel ao tamanho, formato e constantes 6pticas do grao, assim como a possivel
presenca de cobertura, como gelos. A posicao do bump em 2175 A indica para graos

esféricos com o tamanho de 200 A ou elipsoides prolatos de 30 A e razdo axial de
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Fulereno

Diamante

Figura 2.1: Estados alotrépicos do carbono. Da esquerda para a direita: diamante, grafite e
fulereno. Tanto o diamante quanto o fulereno formam estruturas compactas e duras, enquanto

a estrutura laminar do grafite lhe concede maior moleza e maleabilidade. Figura retirada de

Brasil Escolal (2020, www. infoescola.com/quimica/alotropia).

1.6 (Tielens| 2005). O grafite exibe propriedades fisicas (como alta condutividade)
similares aos (semi)metais, sendo bastante eficiente na absorgao de luz e, portanto,
nao produz polarizagao quando puro (o bump em 2175 A néo apresenta polarizacao).
Elementos diferentes do carbono (principalmente o hidrogénio) sdo considerados im-
purezas e em sua presenca os graos de grafite perdem suas caracteristicas metélicas,
podendo, por exemplo, gerar polarizacao da luz, como ocorre com o carbono hidro-

genado amorfo (HAC, “Hydrogened amoprphous carbon™).

Diamante: Espécie encontrada (ou detectada) em apenas alguns sitios (como no meio
circunstelar), é um grao homonuclear e sem modos de vibragao no IR, quando puro.
Ainda assim, o diamante apresenta uma pequena atividade proximo ao pico de sua
distribuicao de fonons, por volta de 5um — 8um. Em presenca de impurezas, como o
H, o diamante é mais facilmente detectado devido a sua emissao no IR por volta de

3.4pm.

Carbonos amorfos: Graos de carbono sem uma estrutura bem defina, como o grafite e
o diamante, e que pode variar de grao para grao. Como sua estrutura é mal definida,

seu tamanho também o é. Porém, caso esses graos contribuam para o bump em
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2175 A, seu tamanho deve se limitar entre 50 A & 200 A. Credita-se a eles a feature

em 3.4pum.

e (Carbeto: Esta espécie nao foi observada no ISM, porém, detectada em algumas
estrelas AGB ricas em C devido a linha 11.3um, de SiC, ou a linha 21um, atribuida
a TiC, em AGBs de baixa metalicidade.

O silicio nao tem a mesma versatilidade quimica do carbono, sendo incapaz de formar
grandes cadeias ou uma variedade de composto quimicos sem a ajuda de outros elementos.

Seus principais tipos de poeira interestelar sao:

e Silicatos: Sao necessarios para explicar as largas linhas de absor¢ao em 9.7um e
18um, geradas pela ligagao Si-O. Os silicatos astronomicos sao geralmente tidos
como amorfos (cristaliza(;éoE] inferior & 5 x 1073), embora os modelos aproximem-os
por estruturas cristalinas, como (Mg, Fe),SiO4, (Mg,Fe)SiO3 e SiOy. Os silicatos
devem ser compostos por graos de espécie diferente e composicao quimica variada,
pois a abundancia de silicio estimada a partir da profundidade éptica de seus fea-
tures apontam para uma super abundancia de Si, em relacao a solar, caso apenas
o elemento Si compusesse os silicatos. Também devem ser responsaveis pela pela
polarizacao da luz visivel, pois a linha de absorcao em 9.7um é polarizada dicroica-
mente. O estudo sobre polarizacao deste feature é fundamental para determinar a

distribuicao de tamanho destes graos.

e Nanoparticulas de silicio: Graos formados por um ntcleo de silicio envolto por um

manto de SiO. Seu tamanho varia entre 15 A e 50 A.

e (Gelos: No interior das MCs, os gelos astrofisicos podem ser um componente impor-

tante para a massa total alocada em graos.

Vale mencionar que o estudo sobre a caracterizacao do grao de poeira pode ser analisado
diretamente em laboratorio devido as amostras coletadas em meteoritos, uma vantagem

rara na astrofisica.

7 Uma medida de quanto o sistema estd organizado. Caso o composto seja formado completamente
por estruturas regulares a cristalizacao serd 1 e o composto serd um sélido perfeitamente cristalino. Se a

cristalizacao for igual a 0 ndo haverd regularidade em sua estrutura e ele serda amorfo.
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Os meteoritos sao objetos em que se pode ter acesso direto a poeira, o que permite o uso
de outras técnicas de caracterizagao (incluindo técnicas mais precisas ou destrutivas) para
definir a composicao quimica da poeira. Por exemplo, pode fazer uma analise isotépica
do material, permitindo acesso mais preciso sobre as condicao do ISM em que o objeto se
formou, além da posicao do sitio de formagao. Porém, ao utilizar a analise de meteoritos
é preciso certa cautela, visto que os graos podem ter sido alterados desde a formagao do

Sistema Solar, por volta de 4.5 Gyr atras. Para maiores detalhes ver Tielens| (2005).

2.1.2 Propiedades fisicas dos PAHs

Os PAHs denotam a familia das moléculas organicas compostas por carbono e hi-
drogénio (hidrocarbonetos) e organizadas em vérias unidades de anéis benzénicos (ou
arométicos). Os PAHs presentes no ISM sao geralmente macro moléculas planares e suas
propriedades sao mais proximas dos graos astrofisicos do que do gés molecular em geral.

Nao é possivel identificar espécies especificas de PAHs presentes no ISM, mas apenas
a superposicao de linhas emitidas por uma variedade de espécies, os features arométicos,
sendo observadas como bandas arométicas no infravermelho (AIBs, do inglés aromatic
infrared bands), um conjunto de linhas geralmente proeminentes na regiao do infravermelho
médio, MIR, e de facil reconhecimento. E necessério uma variedade de aproximadamente
30 espécies quaisquer de PAHs (incluindo heterociclos) para reproduzir as propriedades
das AIBs observadas (Rosenberg et al., 2014).

Devido a tetravaléncia do carbono, mais sua capacidade de formar longas cadeias, os
PAHs sdo em um nimero quase infinitos de espécies.Como pode ser visto na Fig. [2.2]
mesmo para uma unica férmula quimica, existem diversas moléculas diferentes (isomeros),
pois a geometria da molécula, ou seu arranjo, também determina suas propriedades (como
pode ser notado nos compostos biologicos que tendem a sintetizar e consumir apenas um
isobmero para uma funcao).

Podemos reparar, por exemplo, que alguns isomeros sao mais compactos do que outros
(como CoHyz) e que eles podem estar ligados a ramos alifaticos em diferentes posigoes
(como Cy3H1y). Quando alguns dtomos de carbono pertencem a trés anéis sao chamados
PAHs pericondensados e sao catacondensados quando nenhum atomo de carbono pertence
a trés anéis conjuntamente. Na figura [2.3] estao ilustrados exemplos de cada PAH.

O tamanho da estrutura aromatica (de maneira geral indicada pelo niimero de carbono)
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Figura 2.2: Diversos modelos de moléculas arométicas com usa férmula molecular. Nota-
se que a formula da molécula é dependente do arranjo de seus anéis, o que também altera
algumas propriedades quimicas. Retirado de |Steglich et al.| (2013)).
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Figura 2.3: Estrutura dos PAHs pericondensados (direita) e catacondensados (esquerda),

tipos mais relevantes para este trabalho. Retirado de [Salama et al.| (1996]).
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varia de poucas dezenas até varias centenas de carbono, sendo tao determinante para a
estrutura molecular quanto o arranjo dos anéis benzénicos. A menor molécula aromatica,
o proprio benzeno, por exemplo, possui a formula CgHg. O menor PAH adotado neste

Tcoroneno, referido

trabalho, o coroneno, possui a formula CyyHys € 0 maior, o circum
genericamente como aglomerado de PAH, tem a formula ClyggHsy.

Além do tamanho e da geometria da molécula, tanto o nimero de hidrogénio quanto
o grau de ionizagdo sao necessarios para uma descricao completa da molécula. Vemos,
portanto, que os PAHs compoe uma familia de moléculas organicas muito rica e variada.

Assim como os demais graos, os PAHs absorvem no UV e reemitem no IR como ra-
diacao térmica. Outros processos relevantes para a desexcitagao destas moléculas incluem
fluorescéncia, emissao vibracional, ionizagao e fotodissociacao.

Os niveis de energia destas moléculas dependem, em geral, de seu tamanho. Conforme
se aumenta o nimero de anéis aromdticos (nimero de carbonos constituindo a molécula
superior a 10%), as propriedades 6pticas dos PAHs convergem para as propriedades do
grafite.

PAHs maiores também sao mais resistentes aos ambientes astrofisicos do que os meno-
res, sendo este um comportamento tipico de graos (Sales et al., [2010, |2013)). Devido a sua
geometria hexagonal, os anéis aromaticos conseguem amortecer e distribuir a energia de
um féton UV absorvida ao longo de suas diversas ligacoes, aumentando seu potencial de fo-
todissociacao. Cadeias com diversos anéis podem distribuir a energia em mais anéis, o que
torna moléculas maiores mais resilientes a radiacao UV. Quanto mais ligacoes aromaticas
o PAH tiver, mais resistente ele é, ou seja, quanto mais compacta (como pericondensados)
sua estrutura molecular, mais resistente é a molécula.

Por regra, espécies quimicas mais resilientes sao também mais abundantes no ISM,
sendo, portanto, esperado maior nimero de PAHs pericondensados do que catacondensados
no ISM.

Os pericondensados oferecem a vantagem de poder-se associar um raio e uma area
a um PAH dependendo apenas do numero de carbonos. PAHs catacondensados podem
possuir cadeias lineares de anéis e ligagoes alifaticas, entre outros, que dificultam tanto a
associacao de uma area a molécula quanto associar a area ao nimero de carbono.

Apesar da resisténcia dessas moléculas ao campo UV, os PAHs podem ser fotodissoci-
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ados por campos de radiagao durosﬁ] (alta densidade de radiagdo UV extrema e raios-X)
como os AGNs e em regides HII (Sales et all 2010, 2013)). Como consequéncia, os fe-
atures aromaticos podem ser suprimidos nesses sitios. Este fenomeno tem implicagoes
importantes para diferenciar entre AGNs e starburst galaxies, SBG.

Os PAHs (assim como os pequenos graos de grafite) sdo pequenos o suficiente para
interagir com fotons individuais, gerando flutuagao de temperatura nestas moléculas. A
absorcao de um féton UV por um PAH pode elevar mais de 1000 K sua temperatura
transitoriamente, ou seja, a sua temperatura flutua. O tempo de excitacao é menor do
que o de desexcitacao, de forma que parte dos pequenos graos e PAHs se mantém fora do
equilibrio térmico, gerando uma distribuicao de temperatura.

Por fim, é importante destacar a presenca dos heterociclos. Elementos como oxigénio,
ferro, ou, principalmente, nitrogénio podem ocupar o lugar de algum atomo de carbono na
cadeia aromatica, formando um heterociclo.

Os heterociclos nitrogenados sao chamados PANHs e sao detectados pelo deslocamento
do pico e por assimetrias da linha 6.2um (Hudgins et al., 2005; Sales et al 2013} |Canelo
et al.l 2018). Segundo [Canelo et al.| (2018), os PANHs s@o um componente significante em
galaxias dominadas por starbursts. Este é um resultado notério, visto que PANHs nao sao
estaveis em quase todo o ISM (Peeters et al., [2005), devido a facil fotodissociagao destas
moléculas.

Atomos alienigenas presentes no heterociclos (4tomos diferentes do carbono) diminuem
a resiliéncia da estrutura aromatica. Peeters et al| (2005]), por exemplo, constataram que
quanto mais nitrogénio ineridos nos anéis aromaticos, menos resistente a radiacao UV ¢ a
molécula. |Peeters et al.| (2005) afirmam ainda que os PANHs néo sobrevivem no Sistema
Solar a uma distancia de 1 UA do Sol e que, no ISM, algumas moléculas poderiam ser
carregadas para o interior de nuvens moleculares antes de serem destruidas. Meteoritos
sao sitios capazes de abrigar heterociclos blindando-os da radiacao emergente. Como pode
ser visto em (Materese et al.| 2015; |[Ehrenfreund et al., 2006), nesses sitios foram detectados
moléculas com oxigénio, ferro e enxofre.

Os PANHs sao heterociclos particularmente interessantes pelo seu interesse astrobioldgi-

co, visto que diversas moléculas essenciais a vida (como a pirimidina) sdo formadas por

8 Desai et al. (2007) propdem um cendrio onde os PAHs nio sio destruidos, porém, as features aromaticas

sao diluidas em um continuo elevado gerado pela maior temperatura dos graos.
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aromaticos nitrogenados.

2.2 Producao de poeira

A presenca de poeira em galdxias com alta formagao estelar sugere a conexao entre

formacao estelar e producao de poeira. Este cenario é fortalecido pela ja citada correlacao

entre DOGs e objetos com alta SFR e starbursts. Seguindo Franceschini (2000), as princi-

pais fontes de poeira sao:

1. Envelopes protoestelares: Durante a formacgao, pode-se formar graos de silicatos em

nebulosas proximas a estrelas recém nascidas. Durante a fase Tauri os graos sao

expulsos da nebulosa.

. Estrelas evoluidas frias (AGBs): Na atmosfera fria das estrelas AGBs sdo produzidos

graos carbondceos em estrelas carbonadas e silicatos astronéomicos em estrelas OH-
IR. A presenca dos graos na atmosfera estelar cria instabilidades que podem gerar
fortes ventos estelares. Estrelas com massa inferior a 8M, contribuem mais para a

producao de poeira do que as mais massivas.

. Supernovas tipo Ia: A contribuicao desta classe de objetos para o saldo da poeira

ainda nao ¢é consenso. Por um lado, nao ha evidéncias observacionais de poeira recém
produzida nas supernovas de Kepler e Tycho (Gomez et al., |2012)). Por outro lado,
Nozawa et al.|(2011)), em trabalho tedrico, encontrou que os graos podem ser formados
nestas supernovas, ainda que fossem destruidos. Porém, a producao de graos nestas
supernovas também seria necessario para explicar a falta de ferro observado no ISM.
Em resumo, estes objeto nao devem contribuir significantemente para o saldo de

poeira.

. Supernovas tipo II ou core colapse supernovae (CCSNe): Estrelas massivas que evo-

luem isoladamente terminam sua vida como core colapse supernovae (CCSNe)ﬂ A
producao de poeira em CCSNe é necesséaria para explicar a existéncia de DOGs du-
rante a reionizagao (ver |Cooray et al., 2014; Knudsen et al., [2016; |Magdis et al., 2017,
para DOGs em alto redshift), pois o tempo de evolugdo das AGBs é muito grande

9 Neste trabalho sera considerado supernova tipo II e CCSNe como sinénimos.
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quando comparado a idade do Universo na época (em torno de 0.6 Gyr). Embora
ainda haja debate sobre o quanto de poeira é destruida em SNe, CCSNe é provavel-
mente a fonte mais importante dos graos astrofisicos e também a melhor estudada.
Por exemplo, a partir de observacoes da SNe 1987a, obtém-se evidéncias diretas sobre
a formacao de graos de grafite e poeira, assim como as manchas escuras observadas
na nebulosa do Caranguejo. Os graos também sao detectados pelo excesso de IR nas

curvas de luz e pela curva de extingao da luz observada em estrelas de fundo.

5. Meio interestelar (ISM): O ISM nao é uma fonte primaria de graos, porém, graos
produzidos em fontes estelares sao processados de diversos modos no ISM, alterando
o tamanho e a massa do grao. Em meios frios, a colisao de dois graos podem resul-
tar em um unico grao com a massa igual a soma das massas dos graos anteriores.
Caso a energia dos graos seja maior (restos de SN, por exemplo), o choque de dois
graos podem gerar outros graos menores, sem, no entanto, alterar a massa total de
poeira. Porém, em meios quentes e em ondas de choque (como restos de supernova)
a colisao dos graos podem destruir ambos, retornando o material solido a fase gasosa
e diminuindo a massa de poeira. Nas reagoes entre nucleos pequenos de poeira e o
gas do ISM frio (como GMCs) podem ocorrer captura de material gasoso pelo grao,

aumentando tanto a massa do grao quanto a massa total de poeira no ISM.

Além disso, é importante lembrar que a massa de poeira depletada na formacao estelar,
assim como a massa expulsa da galaxia em outflows contribuem significantemente para o
balan¢o de massa da poeira.

Os graos produzidos nas fontes estelares sao processados no ISM principalmente pelos
mecanismos ja descritos. Estima-se que o tempo do ciclo de vida médio dos graos no ISM
seja de ~ 3 x 107 yr. E importante lembrar que em ambientes como o Sistema Solar o grao
pode sobreviver por bilhoes de anos.

Embora tenham sido citados os principais processos responsaveis pelo balango da massa
de poeira, os detalhes e relevancia de cada um ainda sao incertos. Por exemplo, se por
um lado a producao de poeira em CCSNe é necessaria para explicar a existéncia de DOGs
durante a re-ionizagao, a CCSNe podem ser mais eficiente para destruir graos antes pre-
sentes no ISM do que criar novos (Dwek, (1998 |Calura et al, 2008]). Apesar da polémica,

a CCSNe e AGBs sao geralmente assumidos como principais fontes primarias dos graos
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(Dwek, |1998; [Tielens, |1998)).

De fato, a nao homogeneidade intrinseca ao ISM faz com que mais de um processo
ocorra simultaneamente no mesmo sitio, o que dificulta definir o papel que cada processo
desempenha.

Por exemplo, nas proximidades de estrelas jovens formam-se as regides HII (regides
dominadas por hidrogénio iénico) onde o grao pode ser sublimado. Entre a regiao HII
e a nuvem molecular (MC) formam-se regioes de foto dissociacao (PDRs, do inglés pho-
todissociation regions), as quais sdo muito importantes para o enriquecimento molecular
das galaxias e provavel sitio de formacao de heterociclos e outras moléculas pré-bidticas
Peeters et al.| (2005). No interior das MCs o grao sofre acregao e sao formados gelos a
partir do material gasoso.

A contribuicao de cada processo de transformacao do grao influencia propriedades da
poeira como sua distribuicao de tamanho e composicao. PAHs podem ser ser formados
a partir do choque entre graos de grafite, assim como PAHs podem ser convertidos em
grafite por acretar material gasoso presente na nuvem. No interior das MCs também pode
se formar gelos na superficie de grandes graos (Tielens| 2005).

Em ambientes de alta metalicidade a acrecao de material gasoso na superficie do grao

pode ser o processo dominante para o aumento da massa de poeira.

2.3 SED e curva de extin¢ao

Uma peculiaridade da astrofisica é impossibilidade, em quase todas as areas dessa
ciéncia, tanto de investigar seus objetos in situ quanto de reproduzi-los em laboratoério.
Consequentemente, na esfera empirica, as investigacoes nesta ciéncia se dao quase exclu-
sivamente através de informacoes obtidas indiretamente a partir do que foi manifestado
pelo objeto e pode ser captado por nés. A principal fonte de informacgao sobre os astros é
a radiagao eletromagnética, cuja principal ferramenta de analise é a SED.

Ao indicar a contribuicao de energia emitida por intervalo de frequéncia, a SED permite
inferir os processos fisicos e principais agentes que geram a assinatura observada. A figura
ilustra a SED de uma tipica galdxia espiral, cujos principais componentes sao o gés,
assinalado em verde (Gas), as estrelas (Stars), em azul, e a poeira (Dust), em vermelho.

A drea hachurada indica a energia absorvida e espalhada (extinta) na prépria galdxia,
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Figura 2.4: SED tipica de uma galdxia espiral. A drea hachurada em azul mostra a poténcia
absorvida pela poeira. Estéo ilustradas as bandas interestelares difusas (DIBs, do inglés “dif-
fuse interestellar bands”), as emissoes extendidas no vermelho (ERE, do inglés “extended red
emission”) e as emissoes anomalas em microondas (AME, do inglés “anomalous microwave
emission” ), junto com as mais relevantes linhas de emissdo do gds. O continuo emitido pelo
efeito sincrotron é emitido por elétrons espiralando através do campo magnético. Aqui v é a
frequéncia e L, (v) é a poténcia eletromagnética emitida por unidade de frequéncia. Inserido
modelo D de Guillet et al. (2018), com Gog = 100, 7 é a profundidade 6ptica p o grau de

polarizacao da luz estelar, P é a intensidade de polarizagao, I é a intensidade total, E,, é
o vetor de polarizagdao e By é vetor campo magnético. Figura retirada de (Galliano et al.

)

enquanto a area cheia representa a emissao da galaxia como observada. Também estao
indicadas as DIBs, EREs, AME, emissao sincrotron, entre outros processos.

A energia extinta, cuja principal fonte, na figura [2.4] é estelar, é reemitida e observada
no infravermelho, principalmente como radiacao térmica emitida pela poeira, a principal
fonte da extin¢ao. Na figura [2.4] nota-se maior extingao na regiao do FUV, devido tanto
a absor¢ao do grao ser mais eficiente nesta regiao (principal explicagdo), quanto a conexao
entre a distribuicao de formagao estelar e de poeira no interior da galaxia.

Estrelas nascem em casulos no interior de MCs, nuvens densas, frias e, em geral, com

alta concentracao de poeira. Nestas populacoes estelares jovens, as estrela de alta massa,
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que sdo as mais quentes (~ 30000K), e por isso as que mais emitem UV na sequéncia
principal, vivem a mesma escala de tempo das MCs, em torno de dezenas de milhoes de
anos. Portanto, a radiagao que esses objetos emitem é, em geral, reprocessada pela poeira
presente na MC que o envolve. Como essas estrelas vivem pouco, estao quase sempre
associados as nuvens onde nasceram.

Estrelas que ja romperam sua MC progenitora sofrem extingao principalmente no meio
interestelar difuso, sendo que este possui, em geral, profundida 6ptica menor do que as
MCs, mesmo quando a linha de visada percorre toda a galaxia. Neste caso, estrelas com
alta emissao UV (O e B) provavelmente ja morreram e ndo contribuem mais para a SED, ao
contrario das estrelas de massa intermediaria e baixa massa, que emitem preferencialmente
no visivel. Alids, mesmo considerando que a toda a massa de poeira estd alocada no meio
interestelar difuso, ainda assim a extingao no UV nesse sitio seria, em geral, menor do que
no interior das MCs (ver Silva et al., 1998a, para mais detalhes sobre o tema).

Vemos, portanto, que a SED é sensivel tanto a massa de poeira quanto a distribuicao
da mesma no interior da galaxia. De fato, para uma mesma distancia galactocéntrica,
diferencgas na densidade de poeira tendem a refletir as variadas fases do ISM (meio difuso,
MC, etc.) e, para diferentes distancias, o gradiente de metalicidade.

A emissao IR revela mais do que informacoes sobre a poeira, mas também sobre o
processos fisicos determinantes para a evolucao galactica, como é o caso do excesso de
MIR e do uso das bandas arométicas como diagnostico para AGNs e starburst galazies
(SBG).

Como ja citado (secao , as DOGs estao frequentemente associadas tanto as AGNs
quanto as SBG (Springel et al. 2005 Yan et al., |2005; |Dey et al., [2008). A alta extingao
destes objetos torna dificil diagnosticé-los a partir das linhas nebulares do visivel (ver
figura , principalmente quando o objeto esta em alto redshift. Esta tltima limitacao
é especialmente importante pois o pico da densidade césmica dos trés tipos de objetos
aproximadamente coincidem em z ~ 2.5. Portanto, as informacoes obtidas no IR sao
essenciais para investigar esses objetos.

O espectro caracteristico da poeira tem a forma de um corpo negro modificado ou,
mais precisamente, da superposicao da emissao de diversos corpos negros. Os graos do
ISM possuem composicao e tamanho diversificados, havendo, portanto, diferencas nas pro-

priedades 6pticas dos graos. Com isso, a temperatura do grao dependera de seu tamanho
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e composicao. Lembrando ainda que a temperatura dos pequenos graos e dos PAHs flutua
devido a interagao estocéstica entre fétons UV individuais e os graos.

O campo de radiagao produzido por AGNs é geralmente mais “duro” do que o campo
gerado por estrelas jovens e, como consequéncia, os graos aquecidos por sua radiagao serao,
em geral, mais quentes do que os graos aquecidos por estrelas jovens. Desta forma, galdxias
que abrigam AGNs exibem um excesso de emissao no IR em relagao as SBGs gerado pela
poeira situada nas proximidade do nicleo galactico.

As flutuagoes de temperatura dos pequenos graos sao bastante sensiveis a “dureza”
do campo de radiacao, influenciando na inclinacao do continuo do MIR. Em galaxias que
hospedam AGNs, os pequenos graos e PAHs alcancam maiores temperaturas, tornando a
inclinacao do MIR mais “plana” nestas galaxias do que em SBGs, gerando um agravamento
no excesso de IR na regiao do MIR.

Ainda sobre o MIR, as AIBs dominam esta regiao do espectro em galaxias formadoras
de estrelas (como pode ser visto na figura . Porém, em galaxias hospedeiras de AGNss,
os features aromaticos estao geralmente suprimidos ou ausentes, provavelmente devido a
fotodissociacao sofrida por PAH nas vizinhancas do AGN.

As features aromaticas sao bem definidas em 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 e 11.3 pm. Cada feature
é resultado da superposicao de bandas vibracionais do modo bending, quando o angulo da
ligacao varia, e stretching, quando a apenas a distancia entre os atomos varia. Tanto a
posicao do pico quanto o formato da feature dependem da espécie aromatica. Na tabela
2.1| estao ilustrados as principais transi¢oes aromaticas juntamente as ligagoes e aos modos

vibracionais que as geram.

Tabela 2.1 - Principais features arométicas. Tabela adaptada de [Tielens| (2005).

Banda Assinatura
3.3um C-H aromético stretching mode
3.4pm C—H alifatico stretching mode em grupo metil

C-H aromético stretching mode em PAHs hidrogenados
banda aromética quente C—H stretching mode

5.2pum C—H combinado de stretch e bend

5.65um C—H combinado de stretch e bend

6.0pum C-O stretching mode (7)

6.2um C-C aromaético stretching mode

6.9um C—H alifatico bending mode

7.6pum C—C stretching e C-H in-plane bending mode
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Tabela 2.1 - Continuagao

Banda A; (Assinatura

7.8pum C—C stretching e C-H in-plane bending mode

8.6pum C-H in-plane bending mode

11.0pm C-H out-of-plane bending mode, solo, cition

11.2pum C-H out-of-plane bending mode, solo, neutro

12.7pm C-H out-of-plane bending mode, trio, cation (?)
13.6pum C-H out-of-plane bending mode, quarteto

14.2pm C-H out-of-plane bending mode, quarteto

16.4pm C—-C—-C in-plane e out-of-plane bending modes em anéis

“pingentes”

Plateau Assinatura

3.2 —3.6pm superposi¢ao e combinagao de modos, C-C stretch

6.0 — 9.0um superposic¢do de diversos C-C stretch e C-H in-plane
bend modes®

a

11 — 14pm  superposicao de diversos C-H out-of-plane bend modes

15— 19um  C-C-C in-plane e out-of-plane bending modes

¢ Em aglomerado de PAHs

No canto inferior esquerda da figura [2.4] ¢ mostrada a fracao de radiacao polarizada
emitida pela galaxia. A curva azul corresponde ao regime em que a polarizacao se da pela
extingao (regiao do visivel), e a vermelha corresponde ao regime dominado pela extingao
(IR). De fato, a poeira é um dos grandes causadores da polarizagao no ISM, principalmente
na presenca de campo magnético, quando os graos estao orientados conforme as linhas de
campos. No regime de extingao, a radiagao com campo magnético orientado perpendicu-
larmente ao campo magnético externo sao retirados da linha de visada, enquanto a emissao
ocorre preferencialmente paralela ao campo.

A figura mostra a curva de extincao da Via Lactea e de galdxias do grupo local.
Na Fig. [2.5] é bastante claro o aumento da extingdo em pequenos comprimentos de onda
para qualquer objeto. Também é destacado o bump em 2175 A, além dos bumps em 9.8 e
18 pum atribuidos aos silicatos. A curva de extingao ¢é bastante sensivel aos grandes graos
de poeira e a sua composi¢ao quimica (Tielens, 2005). Por sua vez, a SED (principalmente
na regiao do MIR, ver Fir. é sensivel a distribuicao de tamanho dos pequenos graos e
PAHs.

A determinacao precisa da curva de extingao é indispensavel para estimar diversas
grandezas fundamentais da evolucao galactica, como a massa estelar e SFR, sendo também

uma das grandes fontes de incerteza das mesmas grandezas (Kennicutt, [1998)).
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Figura 2.5: Curvas de extingdo. (a) Curva de extingao das nuvens de Magalhaes (Gordon

et al., |2003) comparada & Via Lactea (a drea cinza varre Ry = 2 — 5, enquanto a curva
branca Ry = 3.1; Fitzpatrick, [1999). Também estd disponivel a curva de atenuacdo de SBGs
(Calzetti et al., 2000)) e a curva de atenuagdo da regido circumnuclear de M31 (Dong et al.
2014). (b) MIR médio da grande nuvem de Magalhaes (Gao et al.| 2013) comparado ao MIR
do centro galactico (Lutz et al., [1996)). Figura retirada de |Galliano et al| (2018).

2.4 Modelos e vinculos observacionais

Discutiremos brevemente, nesta secao, os principais vinculos tedricos e observacionais
que devem ser respeitados por modelos de evolucao de poeira e de evolugao galdctica. Além
disso, para nao quebrar o fluxo do texto, oferecemos no Apéndice [B] uma breve discussao

sobre o status epistemologico que conferimos aos modelos.

2.4.1 Modelos de poeira

Como ja discutido, com excegao do material extraido in situ no sistema solar (asteroides,
cometas, etc.), nao é possivel estudar os graos astronomicos diretamente por técnicas fisico-
quimicas, sendo, portanto, necessario se apoiar em evidéncias indiretas, como SED e curva
de extingao, para investigar tanto as propriedades da poeira quanto seu papel na evolucao
de galaxias.

Porém, como discutido na Sec. [2.3], sobre as diferencas entre SBGs e AGNs ou sobre a
relacao entre SF obscurecida e a massa estelar, a curva de extingao e a SED variam con-

forme o tipo de objeto observado ou, mais precisamente, variam conforme os fenomenos
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que estao ocorrendo no objeto. Tais diferencas podem ser devidas ou as diferentes propri-
edades do préprio objeto (tanto fisicas quanto geométricas) ou as diferentes propriedades
dos graos de poeira presente no objeto, pois, como discutido em Sec. [2.2] as caracteristicas
fisicas dos graos sao dependentes do ambiente.

Portanto, a interacao entre os graos astrofisicos e seu ambiente é bastante complexa,
ainda mais dentro do contexto da teoria de evolucao de galédxias, pois a poeira e o ambiente
co-evoluem juntos, podendo, inclusive estar atrelados ou por uma mesma dinamica (como
a produgao de poeira em estrelas) ou por processos nao lineares (como a acre¢ao do grao
no ISM).

Esta complexidade faz da leitura da SED e da curva de extingao uma tarefa delicada
pois, se por um lado é preciso um modelo do objeto astrofisico para investigar a poeira,
por outro é preciso um modelo de poeira para investigar o objeto. Além disso, as pistas
deixadas na SED e curva de extin¢ao nao podem determinar univocamente uma formulacao
de poeira.

A situacao é mais dramaética pois hé variacoes nas propriedades da poeira conforme a
fase do ISM. Nas diversas fases do ISM, o processamento sofrido pelo grao é definido pelas
caracteristicas ambientais. Como resultado, cada uma das diversas fases do ISM possuem
assinaturas no IR e curvas de extincao préprias que, quando somadas, resultam no que se
observa nas galaxias.

Variagoes nas propriedades da poeira em nossa galdxia sao discutidas em Draine| (2003).
Dentre tais variagoes podemos citar a intensidade do bump em 2175 1&7 a presenca de gelos
e minerais na vizinhanca de estrelas evoluidas e sua auséncia no meio difuso e diferencas no
perfil de deplecao, tanto do gas em poeira quanto de poeira em gés ou estrela, nas diversas

fases do ISM. Segundo [Dwek! (2005)), um modelo de poeira deve representar:

1. A extingao e o avermelhamento da luz emitida por estrelas;

2. O espectro no IR correspondente as distintas fases do ISM;

3. As abundancias e taxas de deplecoes dos elementos quimicos no ISM;
4. A emissao estendida no vermelho observada em algumas nebulosas;

5. As emissoes em raio-x, UV e visivel de halos observados nas redondezas de fontes

variaveis (Sistemas bindrios, Novas e SNe);
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6. Estruturas observadas nas bordas das fontes de raios-x capazes de absorver nesta

faixa do espectro;
7. A reflex@o e a polarizagao da luz estelar;
8. A emissao rotacional dos graos em micro-ondas;
9. A composicao e anomalias isotOpicas observadas em meteoritos e no Sistema Solar;
10. O efeito fotoelétrico necessario para aquecer as PDRs;

11. Emissao no IR devido ao plasma que emite em raios-x.

Segundo Zubko et al.| (2004)), os graos astrofisicos podem ser completamente caracteri-
zados dada uma composigao, morfologia, distribuicao de tamanho e mais pelos elementos
quimicos enclausurados neles. Um modelo adequado de poeira deve representar os itens
enumerados por Dwek! (2005) a partir das qualidades elencadas por |Zubko et al.| (2004),
considerando ainda, as propriedades 6pticas dos graos e sua distribuicao em cada classe de
objetos. Porém, criar uma representacgao realista tanto para o grao quanto para o ambiente
astrofisico é um grande desafio enfrentado por geracoes de astronomos.

A composicao quimica do grao deve depender da disponibilidade de elementos quimicos
no sitio em que se encontra. A quantidade de certo elemento encapsulado em poeira
depende tanto da eficiéncia de condensagao do elemento quanto da resiliéncia do grao ao
ambiente em que se encontra.

Além da composicao, deve-se saber quais espécies de graos permeiam o ISM. A partir de
estudos conduzidos em laboratérios na Terra e de simulagoes computacionais da estrutura
de sdlidos, investigam-se as propriedades do material candidato a grao astrofisico. A
partir da caracterizagao do material, constroem-se modelos ajustando uma distribuicao de
tamanhos e abundancia para os graos a fim de satisfazer vinculos observacionais tais como
a curva de extingdo, a polarizacdo e a emissao IR (Dwekl, 2005).

Devido a complexidade e heterogeneidade do sistema e mais as limitacoes computacio-
nais, nao existe um modelo que atenda todos os requisitos simultaneamente. Os modelos
atuais optam por determinadas caracteristicas que se despuseram a representar, utilizando
parametros fisicos reais, como propriedades 6pticas e composicao do grao, e a abundancia

do ambiente que esta tentando se investigar. Outra abordagem é tentar simular sistemas
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completos com simplificacoes em alguns pontos, como geometria e distribuicao dos graos,
e com suposicoes acerca dos vinculos observacionais ainda nao muito bem definidos. Todos
os modelos de graos citados possuem problemas em reproduzir a extingao e a emissao no
IR considerando a composicao do ISM.

O total de extingcao oferece informacgoes sobre a razao gas-poeira se a densidade de
coluna de hidrogénio for conhecida e a dependéncia da quantidade de luz espalhada com
o comprimento de onda fornece informacgoes sobre a distribuicao de tamanho dos graos.
Medicoes da extincao relativa entre o visual e o FUV indicam que a variacao na distribuicao
do tamanho de graos é grande mesmo na nossa Galaxia.

Tanto a emissao IR quanto a curva de extingao fornecem informacoes sobre a cons-
tituigao, tamanho, geometria e abundancia dos graos presentes no ISM. Espera-se que
a poeira seja formada por espécies de geometria complexa e que sejam intrinsecamente
variadas. Efeitos ambientais, tais como sublimacao e condensacao do grao, choques, di-
ferengas na metalicidade e composicao quimica, entre outros, influem dinamicamente nas
caracteristicas da poeira contida em tal ambiente. O resultado é um sistema complexo de
dificil descricao.

As investigagoes sobre a natureza dos graos sao feitas por observagdes (que impoe
vinculos sobre possiveis composigoes e condigoes astrofisicas), experimentos em laboratérios
(bastante limitados pela impossibilidade de simular os extremos ambientes astrofisicos) e
simulagdes computacionais (que nao dao conta de calculos de graos realistas com geome-
trias fractais e composigdo nao uniforme).

O modelo de Draine e Lee (1984) é um MRN (Mathis, Rumpl e Nordsieck, |1977)
modificado com propriedades épticas melhoradas e dependentes da temperatura e com
ajustes para extincao em comprimentos de onda mais longos. Foram introduzidos também
“Silicatos Astronomicos”, que nao existem na Terra, com a funcao de ajustar o visivel e
o IR da curva de extincao em relacao a curva do Trapézio da Nebulosa de Orion. Mesmo
com os silicatos e o grafite, ainda foi observado excesso de emissao em 12um e 25um em
relacao ao esperado pela poeira aquecida pelo campo interestelar. Foi proposto por Draine
e Anderson| (1985) que o limite inferior da distribuigdo de graos do modelo MNR fosse
diminuido para ~ 5&, os quais interagem com fétons individuais, causando flutuagoes de
temperatura.

Leger e Puget (1984) e Allamandola et al. (1985) propuseram como constituintes dos
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pequenos graos os PAHs, devido a existéncia de linhas aromaticas como 3.3um, 6.7um,
7.7pm e 11.3pum presentes nos mais diversos ambientes astrofisicos.

Atualmente existem diversas receitas para a poeira do ISM. Optamos pelo modelo
cldssico MRN (Mathis et al., [1977) pela simplicidade e por possuir farto acervo disponivel
na literatura. Algumas modificacoes foram feitas tanto por nés quanto por outros autores,
como Draine e Lee (1984). Na receita MRN considera-se poeira formada por grafite (C),
Carbeto de Silicio (SiC), Fe e alguns de seus 6xidos como Magnetita (Fe304), com ta-
manhos entre 1100A e 1lpum. Quaisquer combinacoes destes componentes se ajustam bem
aos dados desde que o Grafite estivesse presente. Logo considerara-se que o grafite é o

principal contribuinte para a exting¢ao, seguido pelos silicatos.

2.5 Galaxias obscurecidas por poeira

Como j& introduzido, regioes de formagao estelar massivas e SBGs sao frequentemente
observados em IR, envolto em casulos de poeira, devido ao reprocessamento nas nuvens de
poeira do forte campo de UV emitido por estrelas jovens (Silva et al., [1998a; Farrah et al.,
2008; Bourne et al., 2017). Estes objetos sao as DOGs. AGNs também sao frequentemente
obscurecidos (Chang et al, [2017), causando eventualmente confusao entre a classificagao
do fenomeno presente no objeto. De fato, SB e AGN podem ocorrer ao mesmo tempo em
um dado objeto (Farrah et al., 2002} 2005).

DOGs sao objetos fundamentais para entender a formacao e evolucao de galédxias,
compondo classes como galdxias ultraluminosas no infravermelho (ULIRGs) (Rieke e Low),
1972; Sanders e Mirabel, 1996) e galdxias submilimétricas (SMG). Galéxias obscurecidas
por poeira sao os objetos mais luminosos e mais intensos bercarios de estrelas do Universo
(Casey et all 2014) e é possivel que basicamente todas as galdxias normais e gigantes
tenham passado por essa fase durante seu crescimento (Canalizo e Stockton, 2001)). O pico
césmico da taxa da densidade de formacgao estelar, AGN e ULIRGs se situam basicamente
no mesmo ponto da histéria césmica, por volta de z ~ 2.0-2.5 (Farrah et al., 2008; Casey
et al., 2014 Caputi et al., 2007).

De fato, ao nos referirmos a ULIRGs geralmente estamos nos nos referindo a toda
uma complexa familia de galdxias que pode abarcar SMGs, SBGs, AGNs e galaxias nor-

mais massivas formadoras de estrela em alto e baixo redshift. Esses objetos também sao
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frequentemente subclassificados segundo sua luminosidade da seguinte maneira:
o L;p> 10" L, — LIRG
o L > 1021, — Ultra-LIRG (ULIRG)
o Lz > 10" Ly — Hyper-LIRG (HyLIRG)
o Lz > 10" L, — Extreme-LIRG (ELIRG)

Exceto se dito o contrario, neste trabalho nos referiremos a toda a classe de objetos
brilhantes no infravermelho como ULIRGs, com excecao dos objetos detectados a partir
do submilimétrico, que serao referenciados como SMGs.

Notamos, portanto, que as ULIRGs sao objetos bastante luminosos no IR, o que ¢é
naturalmente explicado pelo fato de as galdxias de alta massa (ou mesmo de galdxias normal
formadoras de estrelas) possuirem a maior parte de sua formagao estelar obscurecida por
poeira, chegando a ~ 90 % em galdxias com log(M /My) = 10.5, enquanto galdxias de
baixa massa tendem a ter a maior parte de sua formagdo estelar ndo obscurecida (ver
figura , retirada de |Whitaker et al., 2017). Este padrao parece estar presente em
galaxias até z = 2.5 ~ 3.0 (Whitaker et al., 2017; Magdis et al., [2017)), na era do pico
da taxa de formacao estelar. A taxa de formagao estelar em galaxias além de z ~ 3.0,
assim como a densidade césmica das DOGs no mesmo periodo, ainda nao sao muito bem
compreendidas e podem estar subestimadas por viés de selecao observacional, que prioriza
Lya emitters (Knudsen et al.| [2016). Como consequéncia, as estimativas da histéria de
formagcao estelar, mesmo em torno de z ~ 3.0, podem estar equivocadas e objetos com
formagcao estelar massiva podem estar sendo sistematicamente despercebidos (Koprowski
et al., 2016; Coppin et all 2015)).

Entender as DOGs é, portanto, essencial para entender os mecanismos de evolugao e
crescimento das galaxias massivas, visto que nesta fase ocorre a maior parte da formacao
estelar. De fato, tal importancia se estende por toda a histéria cdésmica, ja que diversas
caracteristicas da poeira sao vistas além do cosmic noon, como linhas aromaticas em LBG
(Huang et al., [2007} Siana et al., 2008; [Siana et al., 2009)).

Em um caso mais extremo, a observagao de galaxias evoluidas e com poeria em z 2 6, na
era da reionizacao, cria vinculos para o tempo maximo gasto para a acumulacao de poeira

em algumas centenas de Myr (Cooray et al., [2014; Knudsen et al., [2016; Magdis et al.,



Secao 2.6. Evolucao de galaxias e DOGs 51

1 0 ,__I T | T T T T T T T T | T T I__ 1 0 _I 1} | T T
TE X 1 9l 1’
= - .8 E- GALEX+WISE[SS ] = | i
. 09 F aDHST+MIPS ER oo i . ER E
mg 0.8 —; 'Ig 0.6 %— —éo,g = 3
w 07 S 0.5 E . : = 08 g
n 31 0 E X = ]
& = 4 Tz 041 5
£ 06 E S 3E E : ]
%) = N / ] u 03[ : —
1 05 E — > el C : ]
3 E = 1 3 C 3 T Cybulski et al. (2017; z=0)
£04 - 3 02 : 7 ® Whitaker et al. (2014)
2 E 3 2 °°L : i ACasey et al. (2014; DSFG)
+« 03 = - : i 0.5<z<1.0
E 3 L . i 1.0<z<1.5
02 - | . ] 20<z<25
0 1 E 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 ‘_I//I | 1 1 1 = o 1 1 1 | 1 l Il 1 | 1 L 1 1 | 1 1 1 u Bourne et aIA (2017)
' 9 10 11 : 9 10 11 98szsh3
log(M/M,) log(M/M,,)

Figura 2.6: Fragao da formacao estelar obscurecida por poeira em funcao da massa estelar.
Figura retirada de Whitaker et al.| (2017).

2017), que é um intervalo de tempo curto quando comparado a evolucao das estrelas de
massa intermediaria (IMSs, do inglés “intermediate-mass stars’, neste trabalho sao estrelas
com massa entre 0.8 — 8 Mg, ver Sec. para maiores detalhes), e assim também, do
ISM. Ainda, CCSNe pode ser mais eficiente em destruir do que de construir graos (Dwek,
11998; |Calura et al., 2008]).

2.6 Evolucao de galaxias e DOGs

Uma das grandes questoes em aberto na astrofisica é como as galdxias crescem e evo-
luem. Simulagoes cosmologicas com apenas DM possuem 6timos resultados, porém, ao se

incluir barions com seus ciclos e fases (gés, estrelas e poeira), muitas questoes ficam em

aberto (Naab e Ostriker, 2017). O modo de crescimento de galdxias normais e sua conexao

com observaveis e demais fenomenos ainda nao estao claros.

Sanders et al.| (1988)) propds o cendrio em que ULIRGs sao formadas apés a interagao ou

merger de duas galédxias espirais. Durante a interacao, haveria a produgao de gas molecular

que acionaria um AGN inicialmente obscurecido. A ULIRG entao evoluiria para um QSO

apos a deplecao do contetdo molecular. [Springel et al.| (2005), em um influente trabalho

tedrico, mostra que um major merger entre galdxias discos é um importante mecanismo
para a ativacao de AGNs, para o crescimento das galdxias e também para mudancas
morfoldégicas. Neste ultimo trabalho, depois do merger ativar o AGN, o feedback poderia
expulsar o gas, cessando a formacao estelar e gerar uma galaxia eliptica. Neste cenario, é

facil localizar a conexao entre ULIRGs, AGNs, SBGs e galaxias elipticas passivas.
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Embora seja bastante aceito que os major mergers possam disparar AGNs, atualmente
falta sustentacao sobre a preponderancia dos mergers como ativadores de AGNs. |Villforth
et al. (2014)) investigando galdxias em 0.5 < z < 0.8 nao encontraram, em galaxias AGNs,
nem mais sinais de assimetrias, nem de disturbio, comparados com grupos de controle (nem
mesmo dependéncia entre a luminosidade e o disturbio). Marian et al. (2019) também nao
encontraram sinais de aumento no nimero de AGNs em galdxias com forte acrecao em
z ~ 2 do que no grupo de controle. Ambos os trabalhos desafiam uma visao em que
fortes AGNs seriam ligados por major mergers. |Ellison et al.| (2019) encontram que os
AGNs podem ser disparados por mergers, porém nao deve ser o motivo principal. |(Chang
et al| (2017) também concorda com o cendrio. De fato, observagoes nao corroboram com
a dominancia do major merger como acionadores dos AGNs, e, segundo Naab e Ostriker
(2017, e referéncias 14 contidas), o cenario de |Springel et al.| (2005), embora plausivel, ndo
pode explicar nem as mudancgas morfologicas nem o crescimento de galdxias observado no
Universo.

Naab e Ostriker| (2017) explica que, na Via Lactea, mais de 95 % de suas estrelas
devem ter sido formada in situ a partir do gas acretado pela Galaxia e o disco é formado
em uma adicao tardia de gas ja contaminado por metais. O gas é depletado em estrelas a
distancias cada vez maiores do centro, promovendo um crescimento inside-out (“de dentro
para fora”) das galaxias. Naab e Ostriker| (2017)) considera o exemplo da Via Lactea como
paradigmatico para a formagao das galaxias espirais.

Este cenario oferece uma explicacao natural tanto para a sequéncia de Hubble quanto
para a falta de galdxias espirais em ambientes densos, pois, forcas de maré e ram-pressure
impediriam a formacao do disco. Além disso, em galdxias elipticas massivas, entre 20 %
e mais de 50 % de sua componente estelar pode ter sido adquirida posteriormente por
canibalismo. Este processo explicaria também o crescimento das galaxias elipticas para
z < 2. Como se espera baixa taxa de major merger, algumas galaxias massivas podem nem
experimentar tal evento e sua importancia pode ter sido superestimada (Naab e Ostriker,
2017).

Ainda segundo Naab e Ostriker| (2017)), a atividade dos AGNs esta também relaciona a
galdxias espirais ricas em gas, assim como cooling flows podem disparar AGNs em galaxias
elipticas. De fato, as galaxias elipticas sao muito velhas, muito massivas e ricas em metais

para ser formada por major merger, visto que o crescimento hierarquico exigiria um tempo
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Figura 2.7: Evolucao da poeira com a metalicidade. Razao total da massa de poeira pela
de gés de galdxias préximas (De Vis et al. |2017)) em azul e DLAs (De Cia et al.| |2016]) em
vermelho. A drea cinza representa as rotas evolutivas dos modelos de |Asano et al.| (2013)),

variando a escala de tempo da formacao estelar de 7sp = 0.5 & 50 Gyr (7sp = 5 Gyr a curva
branca). A linha verde mostra o locus de uma razao constante entre as massas de poeira e
metais. Figura adaptada de|Galliano et al.| (2018).

mais longo de formagao (e uma populacdo estelar mais jovem) do que o observado nas
galéxias elipticas.

A conclusao geral é que a formacao estelar in situ é dominante em galaxias acima de
redshift 1.5. Galaxias com halos massivos (Mpa, < 108 M) formam suas estrelas antes do

halo ser formado, enquanto galdxias de baixa massa formam suas estrelas depois de seus

halos se formarem Naab e Ostriker| (2017, e referéncias 14 inclusas).

Como o pico da densidade césmica das DOGs estd em z ~ 2.5, a maior parte de sua
populagao deve ser dominada por formacao estelar in situ. Como é composta majoritaria-
mente por galaxias de alta massa e alta formagao estelar, as DOGs podem também estar
relacionas a formacao de galaxias elipticas, assim como da primeira parte da formacao de
galaxias elipticas.

Por fim, a massa estelar, a SFR e a metalicidade formam um plano fundamental para

a evolugao de galdxias (Mannucci et al 2010). Mostramos na figura [2.7] a relagao entre

a razao entre as massas de poeira e gas (Mgust/Myqs) € a metalicidade da galaxia. Como
era de se esperar, galdxia de alta metalicidade (também, em geral, maior massa estelar)

possui maior Must/Mgas.
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Na Fig. , nota-se que em galaxias locais (em inglés “Nearby galaxies”) de alta me-
talicidade e DLAS, Maust/Mgas aparenta seguir uma relacdo linear com a metalicidade
(Maust/Mgas o< Z). Porém, as galaxias préximas de baixa metalicidade (Z < 0.2 Zg) pos-
suem significantemente menos Must/Mgas do que Mayst/Mgas < Z. Tal comportamento
também nao é muito bem compreendido.

Utilizaremos neste trabalho um modelo semi-analitico para tratar tais investigacoes, o
que garante maior controle sobre parametros e sobre os fenomenos que desejamos repre-
sentar. Nos focaremos em investigar o papel da poeira na evolucao galactica, para objetos
além da reionizacao ao Universo atual para investigar o obscurecimento de galdxias e seus

caminhos evolucionarios, cobrindo todo o tempo césmico.



Capitulo 3

Modelo de evolucao da poeira

Neste capitulo nds descreveremos brevemente nossa principal ferramenta de trabalho, o
modelo quimiodinamico de [Friaga e Terlevich (1998, FT98), como foi utilizado em Barbosa-
Santos et al. (2020). O modelo FT98 ji foi utilizado para investigar diversos tipos de
objetos astrofisicos, tanto em baixo quanto em alto redshift, como a presenca de AGNs
em galaxias jovens, Blue Core Spheroids, Damped Lyman Alpha Systems, galaxias anas
esferoidais, o enriquecimento quimico do bojo da Galédxia, além de testar limites e vinculos
de modelos cosmoldgicos.

O modelo resolve o acoplamento entre as equagoes hidrodinamicas e as equagoes de
enriquecimento quimico para uma galaxia esferoidal e multizonal, computando a evolucao
do sistema desde o colapso do gés até os tempos atuais (por volta de 13 Gyr). O modelo
também computa a evolucao da poeira, considerando as duas principais espécies de graos
(carbondceos e silicatos) e os sitios mais relevantes para o balango da massa alocada em
poeira.

Foram computados modelos com cinco diferentes valores de massa (Mg, massa inicial
da nuvem de gds baridnico que constituird a galdxia), quatro valores para a eficiéncia de
formacgao estelar (1, fator que indica a escala de tempo da formacao estelar) e mais dois
para a eficiéncia da producao de poeira (A4, parametro que descreve a fracao disponivel
do elemento quimico A que ficard enclausurado nos graos). Para determinar a contribuicao
de cada uma das grandeza citadas, neste trabalho foram computadas todas as combinacoes
de parametros possiveis, somando quarenta modelos.

A descrigdo que se segue é baseada em (Guimaraes (2006) e Barbosa-Santos| (2015)).
Para ilustrar o funcionamento do cddigo, utilizamos o modelo de galdxia dado pela massa

barionica inicial de 1 x 10'°M, e pela eficiéncia de formacao estelar vy = 10.0Gyr™*. Os
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demais modelos sao descritos na Sec. [3.1.5

3.1 Modelo Quimiodinamico

No modelo FT98, a galaxia ¢ inicialmente composta por um halo de matéria escura
(DM, do inglés “dark matter”) e gas primordial (livre de metais, Z = 0). As estrelas, os
metais e a poeira sao produzidos durante a evolugao do sistema. Tanto os yields estelares
quanto a producao de poeira possuem dependéncia com a massa e a metalicidade estelar.

FTO98 foi originalmente desenvolvido para investigar a relacao entre galaxias jovens
elipticas e QSO. Em [Friaca e Terlevich| (1999) e |Friaga e Terlevich (2001) foram estudadas,
respectivamente, LBGs e BCSs (Blue Core Spheroids). |Lanfranchi| (2003) investigaram
DLAs (do inglés “Damped Lyman Alpha Systems”) como galdxias anas. |[Archibald et al.
(2002)) estudaram o acoplamento entre AGN e galéxias esferoidais.Em [Rosa-Gonzalez et al.
(2004)) foram investigadas fontes submilimétricas. Em Friaca et al. (2005, o modelo foi uti-
lizado para, a partir do enriquecimento quimico, estimar a idade de quasares a alto redshift
e também limites para parametros cosmoldgicos (Friaca et al., 2005). O modelo também
auxiliou em investigacoes sobre a abundancia de zinco em estrelas gigantes vermelhas da

Galéxia e em DLAS (Barbuy et al., [2015)).

3.1.1 Modelo hidrodinamico

Em FT98, as equagbes hidrodinamicas de conservagdo de massa (equagao , do
momento (Eq. e da energia (Eq. sao resolvidas para uma geometria esférica

axialmente simétrica e com dependéncia radial (raio, 7).

dp 19
9p  19(r°pu)

ot 2 or PP (3:1)
ou ou 10p GM P
huind ——__Fr_ —a=u: 2
8t+u87“ por  r? apu, (32)
ou ~oU p (9p = Op GM s u? p
a*“a—;(a“%) T Mheral (Ut 5 - U-T) L (33)

Nas equacoes 3.1} 3.2 e[3.3] as varidveis p, u, p, U e Ujyj representam, respectivamente, a

densidade, a velocidade, a pressao, a energia interna especifica do gas e a energia injetada
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no gas tanto por SNe e quanto pelas estrelas evoluidas. A fungao de resfriamento, a

densidade da massa alocada em estrelas, a formacao estelar especifica e a taxa de retorno

da massa estelar para a forma gasosa sao descritos, respectivamente por A, p,, v e «.
Assume-se que a energia interna especifica segue a equacao de estado dos gases ideais,ou

seja, U = (3/2)p/p. J& Uiy é descrita por:

alra/ M, Ecc /M, Uini«
Umj:al 1o/ Mia + cccEcc/Mcc + o j, (3.4)

«

onde ar,, acc € a, sao, respectivamente, as taxas de retorno de gas por SNela, CCSNe
e pelos ventos estelares de estrelas quiescentes. Alfa representa a soma das taxas de
retorno (o = ag, + acc + ). As varidveis descrevem, respectivamente, Er,, M., Fcc
e Mcc a energia cinética e a massa injetadas no gas por supernovas (SN Ia e CCSN,
respectivamente).

Também assume-se que o gas devolvido ao ISM por nebulosas planetarias e ventos
estelar esteja termalizado com a dispersao de velocidades estelares, o,, gerando uma injecao
de energia Uiy = (3/2)02.

Consideramos uma galdxia composta por barions e um halo de matéria escura (DM).
A massa de barion da galaxia Mg estd ou na forma de gas Mg,.s ou de estrelas M,.
Inicialmente, toda a matéria barionica estd na forma gasosa Mgaso = Mg e livre de
metais (X = 0.76, Y = 0.24 ¢ Z = 0.00). A massa em gds e estrela sdo intercambidveis
durante a evolucao estelar. Porém, a massa alocada em estrelas com M, < 0.8 Mg nao
retorna a fase gasosa devido ao seu longo tempo evolutivo.

As equacoes hidrodinamicas sao resolvidas pelo método de Euler de diferencas finitas. O
modelo é dividido entre 150 e 300 células cujas fronteiras sao espacadas logaritmicamente.
O cé6digo simula a viscosidade de [T'scharnuter e Winkler| (1979), que se baseia nas equagoes
de Navier e Stokes, e se anula em contragoes homologas.

A massa de DM, M, é distribuida segundo a Eq. e é constante no tempo. Na
Eq. , pn(r) é a densidade de massa de DM, pp, sua densidade central, r, o raio de
core do halo. Consideramos 7; o raio de maré da galdxia e também o limite exterior das

simulagoes.

_ £h,0
L+ (r/rn)?

Em t = 0, o perfil de densidade do gas segue o perfil da DM (ver Eq. em uma

pu(r) (3.5)
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Figura 3.1: Evolucao do perfil de densidade do gés, no modelo 1 x 10'1°M, e vy = 10.0 Gyr !,

para diversos tempos. O painel superior ilustra a evolugao parat < 1.5 Gyr enquanto o inferior
para 1.5 < ¢t < 13 Gyr. Para cada instante ¢, o perfil estd associado a uma cor, como indicado

na figura.

propor¢ao My /Mg o = 5.6. Hlustramos a evolugao do perfil de densidade do gas do modelo
com 1 x 10"°My e vy = 10.0Gyr ! na fig. . O gas colapsa em direcao ao centro do
sistema gerando um evento de inflow global na galaxia. Este movimento do gas é marcado
por um campo de velocidade negativa durante os primeiros 0.1 Gyr de evolugao, como

pode ser verificado na Fig. (3.2
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Figura 3.2: Evolugao do campo de velocidade do géds, em funcao do raio, no modelo 1 x
1019M¢ e vy = 10.0 Gyr—', para diversos tempos. O painel superior ilustra a evolucio para
t < 1.5 Gyr enquanto o inferior para 1.5 < t < 13 Gyr. Para cada instante ¢, o campo esta

associado a uma cor como indicado na figura.

O inflow aumenta a densidade de gas na regiao central do modelo durante os primeiros
0.1 Gyr da galaxia. A deplegao do gas durante a formagao estelar mais o feedback das SNe
levam a queda de sua densidade e a supressao da formagao estelar (ver fig. . Na fig. ,
tal supressao ¢ perceptivel por um campo de velocidade positivo presente na regiao central

da galaxia logo no inicio de sua evolucao, gerando um forte outflow global.
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Figura 3.3: Evolucdo do perfil de gés, no modelo 1 x 10'°M e 1y = 10.0Gyr ', para
diversos tempos. O painel superior ilustra a evolucao para ¢ < 1.5 Gyr enquanto o inferior
para 1.5 < t < 13 Gyr. Para cada instante ¢, o perfil esta associado a uma cor, como indicado
na figura.

Interessante notar, na fig.. 3.2 a queda abrupta no perfil de velocidade em r = 10.0 kpc
et = 0.5 Gyr. Essa queda ocorre devido a diferenga no fluxo do gas entre a regiao central
e a periferia da galaxia. Na regiao central, o fluxo de gas é dominado pelo outflow gerado
pelas SNe, enquanto na periferia, o gas ainda estd em inflow. Esta mudanga no fluxo do

gds gera um aumento local na densidade (fig. [3.1)), que tem como consequéncia a elevagao
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da formagao estelar fig. e a queda da temperatura (fig. |3.3) na mesma regiao. Ja o
aumento local da SFR cria uma alta abundancia de oxigénio (elemento « e tragador de
produgao estelar recente, fig. |3.5) na mesma posicao.

Em Barbosa-Santos| (2015)), figuras 3.1 e 3.2, é mostrada a evolucao tanto do perfil de
densidade quanto do campo de velocidade para o modelo com 2x 10" Mg e vy = 10.0 Gyr™".
Nota-se que no modelo com maior massa o inflow global dura até ~ 1.5 Gyr de evolugao
e que o tempo de deplecao do gas também é maior, levando, para uma mesma eficiéncia
de formagao estelar, a uma evolucao mais lenta dos sistemas mais massivos. Também se
observa uma menor velocidade do outflow em sistemas mais massivos (considerando um
mesmo valor de vy).

A temperatura inicial, Ty, do gés é uma entrada do cédigo, sendo adotada Ty = 10* K
(temperatura minima em que o resfriamento radiativo do hidrogénio neutro é eficiente) em
todas as simulagoes conduzidas neste trabalho. A fig. 3.3 ilustra a evolugao do perfil de
temperatura do gds para o mesmo modelo. A temperatura do gas depende da evolucao
hidrodinamica, da energia inserida pelo feedback estelar e da funcao de resfriamento, A(7T),
definida de forma que A(T)p? represente a taxa de resfriamento por unidade de volume.

O modelo adota A(T') dada pelo c6digo AANGABA (Gruenwald e Viegas|, [1992), con-
siderando uma A(7T') dependente da abundancia dos elementos H, He, C, N, O, Ne, Mg,
Si, S, Cl, Ar e Fe, normalizados em relacao & abundancia de O (com excegao do Fe) pela

equacao:

Yi = Yi.p + (Yio — Yi.P)Y0/Yo,0 (3.6)

onde y; representa a abundancia do elemento quimico 7, y; p sua abundancia primordial e

Yi,» sua abundancia solar.

3.1.2 Formacao estelar e a funcao de massa inicial (IMF)

O modelo adota uma SFR instantanea dada pela formulacao de |Schmidt| (1959, 1963)),
W(r,t), proporcional & densidade de gds, ¥(r,t) = vp, onde v aqui em Gyr~!). A fungao

v é definida pela expressao:

nsf
V= U (ﬁ) X b, (3.7)

Po
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Figura 3.4: Evolucao da densidade da SFR, em funcdo do raio, no modelo 1 x 101°M, e
vp = 10.0Gyr !, para diversos tempos. O painel superior ilustra a evolucio para ¢t < 1.5 Gyr
enquanto o inferior para 1.5 < ¢t < 13 Gyr. Para cada instante ¢, a densidade da SFR esta

associada a uma, cor como indicado na figura.

(1 + tagnmax[0, V- u)]) ™" - (1 4 te/tagn) " ; te > Lagn
(14 tagnmax[0, V- u)]) "3 te < tayn,

onde vy representa a eficiéncia SFR e ngy o expoente do modelo de Schmidt, sendo sempre

adotado nsr = 1/2, de acordo com (1974]).
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A fungao b é um fator de inibigao diferente de um se Vi > 0 (quando o gés se expande)
ou se tempo de resfriamento, t. = kgT/(umpuA(T)p) for maior do que o tempo dinamico,
barmam = (37/(16Gp)) /2

A densidade da SFR estd expressa na figura[3.4, onde se nota que a fase SB dura menos
de 0.5 Gyr, se tornando passiva em aproximadamente 1 Gyr.

Levando em conta a migracao estelar, considera-se que a densidade de massa estelar, p,,
segue o perfil de King, Eq. [3.§l Este formalismo considera que cada zona estelar formada

recentemente se move radialmente em queda livre ao longo da galéxia.

_ Px,0
P 0+ (rfro)?

FT98 assume fungao de massa inicial, ¢(m) (IMF, do inglés “initial mass function”),

r <1y, (3.8)

constante no tempo e definida por uma lei de poténcia, ¢(m) o m®, normalizada no
intervalo 0.1 < m < 100My, onde x é um input do coédigo. Neste trabalho assumimos a
IMF de Salpeter (z = 1.35) em todas as simulagoes.

Para uma estrela isolada de massa M, o modelo FT98 considera a seguinte sequéncia

evolutiva:

e M < 0.8Mgy — Seu tempo de evolucao é maior do que a idade do Universo. Portanto,

a massa alocada nessas estrelas nao é devolvida para o ISM.

e 0.8 < M/Mg < 8 — Termina sua vida como nebulosa planetéria, deixando uma ana

branca de He ou C-O de massa inferior a 1.4 M.

e M > 8Mg — Termina sua vida como CCSNe.

Sistemas binarios de massa total entre 3 — 161, cuja remanescente é uma ana branca
de C-O terminam sua vida como SNe la devido a transferéncia de massa da secundaria
para a ana branca ao acionar a deflagracdo do carbono (Whelan e Iben Jr, [1973). A
fragdo de massa da IMF composta por tais sistemas segue [Matteucci e Tornambe, (1987));

Matteucci (1992).

3.1.3 Evolucao quimica

Durante a evolucao estelar, as estrelas devolvem para o ISM parte do material que

as compunham. Esse material é devolvido juntamente com os novos elementos pesados
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que foram sintetizados nos interiores estelares. Portanto, espera-se que, a cada geracao de
estrelas, a metalicidade da galaxia também aumente. Este processo configura a evolucao
quimica da galéxia, sendo um dos mais importantes tragadores da histéria da formacao
estelar, assim com de sua evolugao como um todo. Descreveremos brevemente a formulagao
adotada em FTO98.

Dada a densidade do gés no ISM, pism(r,t) (em um instante ¢ e posi¢ao ), podemos
dividi-la segundo a contribuicao que cada elemento quimico A, formando assim a densi-
dade parcial de cada elemento presente no ISM, pism (A, 7,t). A relagao entre pigm(r,t) e

pism (A, 7, t) é dada por:

prsm(r,t) = ZPISM(A; r,t). (3.9)
{A}

A evolugao de pigpm(r,t) é descrita pela Eq. onde U(r,t) representa a densidade
volumétrica da SFR, ¢(M) a IMF, M (M, Z) a massa ejetada por uma estrela de massa
M e metalicidade inicial Z, isto é, no momento de seu nascimento, M,, a massa estelar
formada ponderadas pela IMF e 7(M) o tempo de vida de uma estrela de massa M.
Os termos (dp(r,t)/dt)ins € (dp(r,t)/dt)ouws expressam a massa acretada ou perdida pelo

sistema em eventos de infalls e outflows, respectivamente.

dpsm(r,t)

= —VU(rt
u (1)

+ /Mu\IJ(r,t—T(M)) (M) {—

M

(5,
- (22)

Similarmente a Eq.|3.10, podemos descrever a evolucao quimica em termos da densidade

] dM (3.10)

parcial de cada elemento A, pisnm(A, 7, t). Definindo a fragdo de massa de um elemento A

presente no meio interestelar, Zig\ (A4, r,t), por:

pism(A, 7, t)
PISM (T’, t)
e adaptando a Eq. [3.10} chegamos, enfim, & evolugao de pisnm(A, r,t), sendo descrita por:

ZISM(A,T', t) = (311)
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A
w = — Zisn(A,r,t) U(r,1)
MeJ(A,M,Z)

N /Mu\p(r,t—r(M))qﬁ(M)[ M,,

M

dp(A,r,t)
(5),
dp(A,r,t)

- (M)

A A . N
As componentes (%f’ﬂ)mf e (%f’ﬂ)outf, na Eq. também representam a variagao

] dM (3.12)

de massa devido aos eventos de infall e outflow na galaxia.

Podemos ainda tornar explicita, na Eq.[3.10, a contribuicao de cada processo relevante

deSM (A,'f',t)

ai assume a

para o enriquecimento quimico da galaxia. Nesse caso, a descri¢ao de

forma:

dpism (4,7, t) =~ Zism(A,7,t) U(r,t)

i
" /M Wt — (M) G(M) [W} M
)\ e ;
- oA (MM—”) [ atm) a, [ ) Wit =) o
+ =) [T r00) 001) {W] anM
" /M“w,t—T(M)) o(M) [W] aM

(—dp (ﬁ;r’ ) ) -~ (3.13)

- (pagen)

Na Eq. cada linha representa um processo que contribui para o balango de massa
de cada elemento quimico presente no ISM. A primeira linha representa a taxa de remocao
do elemento A, originalmente presente no ISM, devido ao processo de formacao estelar.

O segundo termo corresponde a taxa de enriquecimento quimico produzida na nucle-
ossintese estelar de estrelas com massa no intervalo M, < M < M, onde M, é o limite
inferior da IMF e M,,; o limite superior de massa do sistema binario que nao evoluem em

SNe Ia, o terceiro representa o enriquecimento por SN Ia (sistemas bindrios de massa entre
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My, = 3Mg e My = 16My), o quarto termo corresponde a sistemas bindrios que néo
acabam em SN Ia e estrelas isoladas que terminam sua vida como nebulosas planetarias
ou CCSNe e o quinto termo corresponde ao enriquecimento quimico dirigido pelas estrelas
massivas que terminam sua vida em explosoes de CCSNe. As variaveis p, f(u) e A, re-
presentam, respectivamente, a razao entre a massa de uma estrela pertencente ao sistema
binario e sua massa total, a funcao distribuicao de u e a taxa relativa entre SNe Ia e estrelas
que evoluem isoladamente.

Os dois ultimos termos representam o ganho e perda de gas e metais nos processos de
inflow e outflow. Tais eventos sao considerados devido a zona fantasmaﬂ presente em F'T98

que permite uma variagao da massa total do sistema.

3.1.4 Evolucao e yields estelares

O modelo FT98 assume que estrelas com massa inferiores a 0.8 My nao contribuem
com o enriquecimento quimico, pois estrelas com essa massa vivem mais do que a idade
do Universo.

Consideramos estrelas IMS aquelas cuja massa se encontra no intervalo entre 0.8 —8 Mg,
Os yields estelares (novos elementos quimicos produzidos durante a nucleossintese) foram
retirados de |[Van Den Hoek e Groenewegen (1997). Esses yields sao dependentes tanto da
massa estelar quanto de sua metalicidade (ver |Lanfranchi, 2003, para mais detalhes).

Para estrelas de M > 8 My, adotam-se os yields de [Talbot e Arnett| (1973), caso B,
o qual considera sintese de nitrogénio secundario devido ao ciclo CNO com 100 % de
conversao em N dos envelopes de C e O. Para estrelas cuja massa estd no intervalo entre
8 e 10 M assumem-se os yields de Hillebrandt (1982).

Tanto para a SN Ia quanto para a CCSN foram adotados os yields de |Woosley e
Weaver| (1995). Os yields sdo dependentes tanto da massa (12, 13,15, 18, 20, 22, 25, 30,
35 e 40 M, quanto da metalicidade (Z/Z, = 0,107%,1072,107!, 1). Para SNe produzidas
em explosoes cuja progenitora se formou com M > 30 My, as receitas de nucleossintese
presentes em (Woosley e Weaver, 1995), possuem dependéncia com a energia cinética do

pistao no infinito, K E,,. Modelos com pequenos valores de KFE,, geram o retorno de

I Zona extra presente nos cédigos eulerianos cuja funcdo é estabelecer as condicdes de fronteira do
sistema. A zona fantasma pode ser atualizada a cada ciclo, permitindo o fluxo de matéria energia no

sistema e garantindo que se obedegam as leis de conservagao.
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Figura 3.5: Evolucdo da abundancia de O, em funcdo do raio, no modelo 1 x 10*°M e
vp = 10.0 Gyr—!, para diversos tempos. O painel superior ilustra a evolucio para t < 1.5 Gyr
enquanto o inferior para 1.5 < t < 13 Gyr. Para cada instante ¢, a abundancia esta associada
a uma cor, como indicado na figura.

parte do material ejetado (fall back) e deixa um buraco negro remanescente, enquanto os
modelos com grandes valores de K E, nao geram fall back e sao mais eficientes na ejecao
de Fe (modelos S30B, S35C e S40C). FT98 opta pelo tltimo caso.

(A excegao sao as SNe la que deixam uma ana branca com massa de Chandrasekhar

como remanescentes. Para estes objetos, FT98 adota os yields computados como casos W7
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Figura 3.6: Evolucdao da abundancia de Fe, em funcdo do raio, no modelo 1 x 1019M e
vy = 10.0Gyr !, para diversos tempos. O painel superior ilustra a evolucio para ¢t < 1.5 Gyr
enquanto o inferior para 1.5 < ¢t < 13 Gyr. Para cada instante ¢, a abundancia esta associada
a uma cor, como indicado na figura.

e W70 de Iwamoto et al.| (1999), com metalicidade Z = 0 e Z = Z, respectivamente.)

Estrelas isoladas com massa inicial na faixa de 0.1 — 8 M, evoluem para anas brancas

mais uma nebulosa planetédria. A razao entre a massa inicial e final destes objetos é baseada

em Iben Jr e Renzini (1983)). J4 as estrelas com M > 8M, evoluem em CCSNe e deixam

uma estrela de néutrons de 1.4M; como remanescente. Assume-se que que SNe Ia nao
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deixa remanescentes.

Os chamados elementos o (O, Ne, Mg e Si, por exemplo) sdo produzidos majoritari-
amente em queima hidrostatica de estrelas massivas, havendo rapido enriquecimento do
ISM destes elementos. J& os elementos que pertencem ao pico do Fe (como Ti, Mn, Fe e
Zn) sao produzidos principalmente em SN Ia, contribuindo mais tardiamente para o enri-
quecimento quimico do ISM. O modelo computa a evolucao dos elementos He, C, N, O,
Mg, Fe Si, S, Ca e Zn.

Nas figuras e mostramos a evolucao da abundancia de oxigénio e ferro, respec-
tivamente, em funcao da distancia galactocéntrica para varias idades da galaxia. Compa-
rando o painel inferior de ambas as figuras, nota-se que o as curvas de [Fe/H| sdo menos

inclinadas do que as curvas de [O/H] devido & sua contribuigao tardia e mais duradoura.

3.1.5 Modelos particulares de galaxias

Cada modelo particular de evolucao galactica é descrito por sua massa barionica inicial,
Mg, e por sua SFH. Para cada Mg o, um raio de core do halo de DM, 7y, foi associado.
Adotamos majoritariamente a relagdo de FT98 e Lanfranchi (2003). Neste trabalho foram
computamos cinco modelos de Mg o, cobrindo um intervalo entre 5x 107 e 2x 10'> M. Esta
segao ¢ adapata de Barbosa-Santos et al.| (2020) e os valores de Mg o com os correspondentes
valores de ry, estao disponiveis na Tab. [3.1]

Neste trabalho, a relagao Mg o~y segue FT98 para os modelos 2x 10" Mg e 2x10' M.
A mesma relagao segue [Lanfranchi (2003)) para os modelos com 10° Mg, sendo similar aos
valores adotados por (Calura et al. (2009). As maiores diferencas estdo nos modelos com
Mgo = 10'° Mg e 5 x 10" M. O primeiro valor de Mg foi modelada por Lanfranchi
(2003) com raios de r;, = 1.0 kpc e ry = 14ry,, valores adequados as galdxias anas.

Nés adotamos rj, = 2.5 kpc para os modelos com Mg o = 10'Y Mg, considerando assim
objetos com formagao estelar mais estendida. Nenhum dos trabalhos anteriormente citados
considerou uma galdxia tao pequena quanto Mgy = 5 x 107 My, a menor massa sendo
108 Mg, em Calura et al.| (2009), tendo um luminous radius de Ry, = 1 kpc, sendo adotado
um modelo com apenas uma zona, enquanto nosso modelo é mais extenso e com menor
densidade de géas na periferia.

A historia da formagao estelar é parametrizada por 1y, sendo adotados os valores 0.1,

1.0, 5.0 e 10 Gyr~! (ver Tab [3.2). Para galéxias elipticas, FT98 adotam v, = 10 Gyr~!
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Tabela 3.1 - Massas Iniciais (Mg o), com seus respectivos raios (1), adotados nos modelos de evolugao

galdctica simulados neste trabalho.Tabela adaptada de |Barbosa-Santos et al.| (2020).
Meo/Mg 5 x 107 10° 10 2 x 10 2 x 10"
rn (kpe) 0.4 1.0 2.5 3.9 10.0

Tabela 3.2 - Eficiéncias de formagao estelar, vy, adotadas neste trabalho. Cava valore de 1 foi combinado
com cada valor de Mg ¢ na tabela resultando em vinte diferentes modelos de evolucao galactica. Tabela
adaptada de [Barbosa-Santos et al.| (2020).

vy (Gyr') 0.1 1.0 5.0 10.0

para os modelos com 2 x 10! e 2 x 10'2 M. |Calura et al. (2009) adotaram 3, 10 e 20
Gyr~! para o modelos com 10, 10! e 10'? Mg, respectivamente. Gioannini et al.| (2017)
adotaram 1.0 Gyr~! para uma galdxia com 10° M, e Lanfranchi (2003)) considerou 1.0 e
3.0 Gyr~! para modelos com 10° My e 10'° My, respectivamente. |Calura et al.| (2009)
adotou valores entre 0.3-2 Gyr—!, para galdxias espirais e 0.001-0.5 Gyr—! para galdxias
anas irregulares, enquanto (Gioannini et al|(2017) adotaram 1.0-3.0 Gyr~! para galdxias
espirais e 0.01 —2.0 Gyr~! para galdxias irregulares.

Mesmo sabendo que M,, SFR e metalicidade formam a “relacao fundamental da metali-
cidade” (ver Mannucci et al, 2010, para uma discussao mais geral), nés combinando todos
os valores de Mg e 1 para investigar o papel que cada parametro cumpre no acimulo de
poeira pela galaxia. Outra vantagem desta abordagem é poder imitar tipos de galaxias, e
ainda simular diversos estagios evolutivos e SFH, permitindo a comparacao com galaxias
tanto em baixo quanto em alto redshift, tendo, este dltimo, especial interesse (Calura e
Matteucci, 2000, sugerem que a sequéncia de Hubble, das galdxias elipticas para as espi-
rais, pode ser aproximada como uma sequéncia decrescente de SFR). Por essas razoes, foi
evitado o uso de valores tanto muito alto quanto muito baixos para a eficiéncia da formacao
estelar, restringindo assim nossas simulacoes ao intervalo 0.1 — 10 Gyr—!.

Para maior clareza, disponibilizamos todos os modelos computados no apéndice [A]l

3.2 Evolucao da poeira

A evolugao do poeira ¢é descrita por uma equagao (Eq.[3.15)) bastante similar & Eq.
Dada a densidade do elemento A alocado em poeira, pausi(A4, 7, 1), sua evolugdo é compu-

tada pela seguinte equagao:
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dpdust
dt

== _Zdust (A7 T, t)) \II(T’ t)

b [T u- ) o) Sl DAL

M

|

o (BRI [ M sn) ady [T Ut — (ua) dp

Ma‘v M, bl Hm

Moz v a(A)M(A, M, Z
+ (1- Ala)/ U(r,t —7(M)) (M) { cona () Moy (4, M, )} dM
My Mav
M
" deona(A) Mei(A, M, Z
+ / U(r,t —7(M)) ¢(M) { cona(A) Mo )} dM (3.15)
Mo Mav
—  Pdust <A7 Ty 2f)/7-SNR(147 Ty t)
Pdust <A7 T, t) )
+ us A> T',t (1 T2 Y Taccr Aa Tat
Pd t( ) PISM(A, r, t) / ( )
dpdust<A7 r, t)
dt outf ’
onde, analogamente a Eq[3.9] temos:
Ar,t
Zdust(A r, t) deSt( L )
prsu(r;t)
como a fracio de massa do elemento A enclausurado em poeira, 6%  (A), 65, (A), e
ofa 1(A) representam a eficiéncia de condensagdo em poeira por ventos estelares, SNe Ia

e CCSNe, respectivamente. Daqui em diante a producao de poeira serd descrita pela
eficiéncia de condensacio Ay = (6V(A), 62(A), §°C(A)).

A Eq. ¢ bastante similar & Eq. porém, dois termos da primeira nao possuem
correspondentes na segunda. O primeiro termo, pqust (A, 7, 1) /7snr (A, 7, 1), representa a des-
truicao dos graos presentes no ISM, e o subsequente retorno deste material a fase gasosa, de-
vido aos choques de SNe. J4 o segundo termo, paust(A, 7, t) (1 %) / Tacer (A, 1, 1),
representa a taxa com que o grao acreta material gasoso do ISM composto pelo elemento
A e o incorpora em sua estrutura. Os parametros 7sng (A, 7,t) € Tacer (A4, 7, 1), S80 respecti-

vamente, a escala de tempo para eventos de SNe e para a acre¢ao do grao de poeira.

A ultima linha da Eq. representa a massa de poeira perdida em eventos de outflows.

3.2.1 Producao estelar de poeira

Seguindo a prescrigao de |[Dwek! (1998, daqui em diante D98), a poeira pode ser produ-

zida em ventos estelares das AGBs (IMS evoluidas) e em ambos os tipos de supernovas. O
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modelo de evolugao estelar adotado para a computar a evolucao da massa de poeira poeira
seglle as mesmas prescricao das secoes e[3.1.4

A producao de poeira em AGBs ocorre em estrelas solitarias com massa M < My,
onde M,, é o limite superior de massa dos objetos IMSs. A producao de poeira nesses
sistemas depende da razao entre o nimero de atomos de carbono e oxigénio ejetado nos
ventos estelares.

O modelo considera que, primariamente, todo o carbono reagira com oxigénio formando
CO. Caso haja atomos de carbono excedentes em relacao aos de oxigénio, o excesso de
carbono formara poeira carbonacea. Os silicatos, por sua vez, sao formados quando o
oxigénio é o excedente e reage com elementos refratarios em razao aproximada de um para
um.

A produgao de poeira em AGBs é descrita pela seguinte formula:

1) Se M <M, =8 M@:

a) Caso C/O > 1 no material estelar ejetado:

3
Maust(C, M) = 0eona(C) | Mi(C, M) — 2 M (O, M)
Maust(Si, M) = 0 (3.16)
b) Caso C/O < 1 no material estelar ejetado
Mdust(ca M) = 0
Maust (ST, M) = 65 q(A) Me(Si, M). (3.17)

Estrelas isoladas com M > M, evoluem em CCSNe e a produgao de poeira dependera
apenas do numero de atomos de carbono e de silicio, sendo descrita por:

2) Massa M > M, = 8 Mq:

Mdust(ca M) = 6CC (C) Mej(07 M)

cond

Maust(Si, M) = 6554(81) Me(Si, M). (3.18)

cond

A produgao de poeira em SNe Ia segue uma formulacao bastante similar a Eq.
mas com 62 (A) no lugar de 655, (A).

A eficiéncia da condensagao em poeira, dcong, sera igual a 1 caso todo atomo do elemento
A seja convertido em poeira e se nao houver destruicao dos graos produzidos. Do contrario,

Ocond S€T4 menor que 1.



Secao 3.2. Evolucao da poeira 73

Tabela 3.3 - Eficiéncias de condensacao da poeira adotadas neste trabalho. Cada A4 adotado foi
combinado com cada modelo particular de evolugao galdctica, totalizando quarenta modelos rodados para
este trabalho. Tabela adaptada de [Barbosa-Santos et al.| (2020]).

Eficiéncia de condensacao
Case A (D98) 6Y(A) §2(A) §9C(A))

Ac 1.0 0.5 0.5
Ag; 1.0 0.8 0.8
Case B V(A) o(A4) 6°C(4))
Ac 0.1 0.0 0.1
Ag; 0.1 0.0 0.1

D98 assume uma eficiéncia constante de A = (1.0, 0.5, 0.5), para o carbono, e Ag; =
(1.0, 0.8, 0.8) para o silicio. Este valor foi dotado para reproduzir a massa de poeira na
Galdxia na época atual, mas nao é uma escolha unanime. Segundo Zubko et al. (2004),
esta formulagao pode levar a falta de graos de ferro e talvez de silicio. A formulacao de
A 4 presente em Piovan et al. (2011]) é dependente tanto da massa quanto da metalicidade
da estrela, implicando em uma evolucao césmica de A, e em uma maior sensibilidade da
producao de poeira a IMF. J4 |Gioannini et al.| (2017)) considera desprezivel a contribuigao
das SNe Ia para o obscurecimento das galaxias.

Neste trabalho foram adotadas duas formulagoes distintas para A4, mas ambas in-
dependentes da metalicidade e da massa estelar. Adotamos como Caso A a mesma
formulacao de D98 e como Caso B uma formulacao com baixa eficiéncia descrita por
Ac = (0.1, 0.0, 0.1) e Ag; = (0.1, 0.0, 0.1) (ver Tab. [3.3).

O modelo de evolugao de poeira de |Gioannini et al. (2017) adota o 6°(A) sensiveis a
massa e metalicidade estelar de |Piovan et al.| (2011). Como o principal objetivo deste
trabalho é investigar a producao de poeira em galaxias de diversas massas e redshifts, nds
preferimos adotar uma receita classica. Além disso, ao adotar valores constantes para
§'(A), diminui-se a dependéncia da produgiao de poeira com a IMF. Importante notar
que os valores de 6°(A) de [Piovan et al| (2011)) sao, em média, inferiores ao caso B (a
excessdo é ny = 0.1 cm™!, porém, Gioannini et al., 2017, por exemplo, adotam §°C(A)

1" maiores que o Caso B). Os valores adotados para a producao de

para ng = 1.0 cm™
poeira Caso A e B estao destacados na tabela [3.3]
Para maior clareza, disponibilizamos no apéndice [A] os valores de A, adotados junta-

mente aos parametros de evolucao galdctica computados.
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Figura 3.7: Evolucao da massa barionica da galaxia. Evolucao da massa de gas, estrelas e
poeira, para ambos os Casos descritos na Tab. Figura adaptada de|Barbosa-Santos et al.
(2020).

A figura ilustra a evolugao da massa barionica e de suas fases para ambos os Ay
computados. Nota-se uma queda da massa barionica total antes do primeiro bilhao de ano

da galaxia. Esta figura sera melhor discutida no capitulo

3.2.2 Acrecio do grao no ISMP|

Os graos produzidos pelas fontes estelares sao processados no ISM, alterando sua massa,
composicao e tamanho (Asano et al., 2013). Os processos mais importantes para o cresci-
mento do grao no ISM sao a coagulacao e a acrecao.

Enquanto a coagulacao muda apenas a distribuicao de tamanho dos graos, devido as
interacoes grao-grao, conservando a massa total de poeira, a acrecao aumenta a massa
total alocada em poeira devido a captura de elementos quimicos disponiveis no ISM. A
rigor, a eficiéncia da acregao é dependente da distribuicao de tamanho dos graos, visto que
a acrecao em um grao individual depende de sua superficie de contato. Porém, seguindo
Gioannini et al.| (2017)), n6s adotaremos a aproximacao de um tnico tamanho de grao para
a acrecao, tornando o modelo insensivel a coagulacao.

Seguindo Hirashital (2000), a acregao do grao no ISM é eficiente apenas em meio frio

e é dependente tanto da quantidade de poeira como da escala de tempo da acrecao, Tace-

2 A formulacio aqui descrita foi adaptada de |Barbosa-Santos et al.| (2020)).



Secao 3.2. Evolucao da poeira 75

Portanto, a taxa de acrecao da poeira é descrita por:

D4

“acc
Dy* =
Tacc

(3.19)

A escala de tempo caracteristica da acrecao depende da fracao de gas frio, X, e da

quantidade do elemento A disponivel para acrecao, sendo dada por:

Tace — Tg/(Xcl XA) s (320)

onde 7, representa a escala de tempo do crescimento do grdo e x4 = (1 — fa), sendo f4 a
razao entre a quantidade do elemento A na forma de poeira e na forma de gas.

A fragao de gas frio nao é a mesma para todas as galdxias. D98 e [Silva et al.| (1998a)
sugerem X, = 0.5. A amostra das galdxias elipticas analisada em |Lianou et al. (2016)
possui X ~ 0.4, em média, enquanto Kaneko et al.| (2017) obteve em torno de 0.7, para
galaxias em interagao, e 0.5, para galdxias espirais isoladas. Neste trabalho sera assumido
o valor constante de X, = 0.5 em toda a simulacao, seguindo D98.

A escala de tempo caracteristica do crescimento do grao, 7, seguindo (Gioannini et al.

(2017)), é descrita por:

- 2 O o 107 a ( nyg )1 T —1/2 Z —1
To == 0.1m ) \100cm—2 50K 0.02

onde ny ¢ a densidade numérica de gés, a o raio médio do grao e T" a temperatura do gas

yI, (3.21)

frio. Nés assumimos os mesmos valores que |Gioannini et al.[ (2017)), sendo, respectivamente,

100 em™2, 0.1pum e 50 K. A evolucao da metalicidade, Z, é computada pelo modelo.

3.2.3 Destruicao dos graos

Apesar dos diversos mecanismos propostos para a destruicao dos graos e para a reci-
clagem do material enclausurado em poeira, apenas a destruicao dos graos em choques de
supernovas foi considerada em neste trabalho, pois, segundo [Dwek! (1998), este é o mais
importante mecanismo para devolver ao gas o material alocado em poeira.

Seja maest (A, 7, t) a massa total de um elemento A inicialmente alocada em poeira que
¢ sublimada em um unico evento de SN, r a distancia galactocéntrica e ¢ o instante da

explosao, a taxa de massa de poeira que retornara a forma gasosa é expressa por:

dpdust (A7 r, t)
dt

:| = Mdest (A7 T, t) RSN (7", t) (322)
SNR
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onde Rgny = Ria + Roc é a soma das taxas de SNe Ia e CCSNe, pe3Gyr™', na posicio r
e instante t. A Eq. pode ser reescrita como:

dpdust (A7 T; t):| |:mdest<A7 To t>:| pdust(A; T, t)
- us A7 rt) | — R A, rt) = ————.
{ de SNR pau{ ) Paust (A, 7, 1) el ) TsNR (T, t)( |
3.23

A Eq. explicita a escala de tempo em que ocorre a destruicao dos graos no ISM, 7snr.

O célculo preciso de Tsng depende de processos complexos (tais como a fragmentagao
térmica e colisdes grao-grao) e ainda nao muito bem compreendidos. Porém, como pode
ser visto na Eq. sua determinacao ¢é indispensavel para estimar o saldo de elemento
A contido na poeira.

De fato, a destruicao devido a colisao grao-grao é um processo de dificil modelagem.
Porém, espera-se que este seja o processo dominante para a diminuicao da massa de poeira
durante a fase radiativa da remanescente, fase em que a maior parte do meio interestelar é
varrida (Dwek] [1998)). Estima-se um valor entre ~ 0.22 e 0.4 Gyr para a escala de tempo da
vida global dos graos refratarios carbonéceos e silicatos, respectivamente, segundo modelos
de eficiencia da destruicao de graos por choques radiativos.

Tanto Rsn quanto paust(A, 7, t) sdo dependentes da evolugao da galéxia. Portanto, Tsnr
nao sera constante no nosso modelo. Simulamos essa dependéncia considerando a massa

de poeira destruida (mgest) por uma remanescente como:

Pdust (A’ r, t)

Maest (A, 7, 1) =
d t( ) <PISM<A77"7t)

) eMsnr (3.24)

onde Mgngr €é a massa total do ISM varrida por uma tnica remanescente e €, a eficiéncia
média da destruicao dos graos. Chegamos, por fim, a escala de tempo caracteristica da

destruigao de graos por choques de SNe:

(3.25)

Tonr(A,7,t) = (¢ Msnr) ™ {/’ISM_(”)} '

RSN (7’, t)
A massa do ISM varrida por uma unica remanescente de SNe nao deve ter forte de-

pendéncia com a densidade do ISM, logo, assumimos € constante em todo o modelo.



Capitulo 4

Modelo 6ptico

O modelo FT98 computa a evolucao do conteido barionico e enriquecimento quimico
de galdxias esferoidais, como descrito no Cap.[3] Porém, como descrito na Sec. 2.3} as quan-
tidade barionicas sao obtidas indiretamente por meio da SED e curva de extingao. Por
este motivo, simulamos também a evolucao da SED de quatro modelos com 1 x 10*° M,
utilizando vy = 0.01 Gyr~* e 10.0 Gyr~', e ambos os Casos de producdo de poeira. Como
existem diferencas significativas entre as features dos PAHs neutros e ionizados, compu-
tamos ambas, somando um total de oito SEDs simuladas. Nesta secao sera sumarizado
o modelo 6ptico adotado. Baseamos este capitulo na descrigao de (Guimaraes| (2006) e
Barbosa-Santos| (2015)).

Utilizaremos os resultados do modelo com 1 x 10 Mg, 1y = 10.0Gyr™! e Caso A para

ilustrar o funcionamento do cédigo.

4.1 FEmissao Estelar

O modelo de transferéncia radiativa se inicia pela sintese espectral estelar. Para tanto,
adota-se tanto o modelo quanto a biblioteca especto-fotométrica de Bruzual e Charlot
(2003). Nesta formulacao, utiliza-se a técnica da sintese das isdcronas (isochrone synthesis
technique), na qual assume-se que qualquer populagao estelar pode ser descrita pela com-
posicao de uma série de starbursts instantaneos, independentemente da idade e da SFH
da populacao. Em outras palavras, cada starburst produz uma populagao estelar simples
(SSP, do inglés simple stellar populations) e a populacao estelar em qualquer instante ¢ da
evolucao galactica é formada pela superposicao das SSPs.

A SED é computada a partir do trabalho de (Tinsley, [1980) e o fluxo em um instante ¢
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Figura 4.1: Intensidade estelar média sem processamento pela poeira para galdxia com
1 x 1019Mg e vp = 10.0 Gyr~!. Cada painel corresponde a uma idade galdctica, sendo 0.1
Gyr (superior esquerdo), 0.5 Gyr (superior direito), 1.0 Gyr (inferior esquerdo) e 1.5 Gyr
(inferior direito). A linha preta representa o raio de 1.43 kpc, a vermelha representa 5.71 kpc

e a azul, 11.43 kpc.

é descrito pela Eq. 1.1} Nesta equagao, ¢ representa a SFR, ¢ a lei de enriquecimento por

metais e Sy[t', ((t — t')] a poténcia irradiada por comprimento de onda por massa inicial

de uma SSP de idade t' e metalicidade ((t —¢'). O fluxo é:

R - | Ut = DS\t — )t (4.1

O modelo 6tico adota a IMF de|Chabrier| (2003) (Eq.[4.2)), independentemente do tempo

ou da metalicidade. A massa estelar cobre o intervalo entre 0.1 — 100 M. As SSPs sao

dependentes da metalicidade e da idade, sendo computada entre 0 e 20 Gyr.

l —1 )2
exp _(Ogm 09 me) ,sem < 1Mg,
202

¢(log m) o (4.2)

m~3,se m > 1M,



Secao 4.1. Emissao Estelar 79

2.6 Gyr 6.6 Gyr
-4 -4
107 ¢ — 143 kpc |1 107 ¢
= 10° [ — 571kpc |] L 10° [
E 10_6 — 11.43kpci E 10_57
K "= 107} ]
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Figura 4.2: Intensidade estelar média sem processamento pela poeira para galdxia com
1 x 101Mg e vy = 10.0 Gyr~'. Cada painel corresponde a uma idade galdctica, sendo 2.6
Gyr (superior esquerdo), 6.6 Gyr (superior direito), 11.0 Gyr (inferior esquerdo) e 13.0 Gyr
(inferior direito). A linha preta representa o raio de 1.43 kpc, a vermelha representa 5.71 kpc
e a azul, 11.43 kpc.

Os espectros foram obtidos com base nas bibliotecas BaSeL (Bessell et al., 1989, 1991}
Fluks et al., |1994; |Allard e Hauschildt} 1995; Rauch| 2002)) e STELIB (Le Borgne et al.|

o]
2003), sendo a primeira tedrica e a segunda observacional, cobrindo o intervalo entre 91A

e 160 m. A maior resolugao dos espectros estelares é de 3A para comprimento de onda
entre 3200A e 9500A.

O modelo estelar é adequado as galaxias tipicas dos catalogos Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) e Farly Data Realease (EDR), assim como as galdxias elipticas e aglomerados
estelares. A titulo de ilustracao disponibilizamos os fluxos estelares computados durante

a evolugao galdctica nas figuras [4.1] e [4.2]
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4.2 A Poeira

A poeira absorve a radiagao UV e visivel (no nosso caso a fonte é estelar), reprocessa e
retorna no IR, o que resulta na extin¢ao e no avermelhamento do campo. Em ISM muito
densos muitas vezes é a grande fonte, junto as bandas moleculares, de informacao pois
a luz estelar é atenuada ou completamente absorvida. Estrelas se formam no interior de
GMCs, com gas frio e denso, e AGNs geralmente estao envoltos em um toro denso de gas e
poeira. Ambas sao regides dinamicas e com importante emissao IR. Desta forma, esta faixa
espectral é frequentemente utilizada no diagnostico de regioes de formacao estelar e AGNs.
Em particular as bandas aromaticas tém se mostrado 6timas indicadoras da luminosidade
total do IR e dos processos fisicos do meio, inclusive na diferenciacdo entre AGNs e SBs.
Os graos também agem como superficie catalitica para reagoes quimicas no ISM (tal qual
a ja citada formacao de Hj) resultando no enriquecimento quimico do meio.

Para estudar esses fenomenos, foi desenvolvido um modelo de nuvens moleculares e
meio difuso acoplado a uma interface que calcula o transporte de energia. Consideramos

a poeira constituida por silicatos, grafite e PAHs.

4.2.1 Propriedades fisicas dos graos

O modelo de grao adotado neste trabalho se baseia majoritariamente em Siebenmorgen
e Kriigel (1992) e |Efstathiou et al.|(2000). O primeiro trabalho modela ambientes tais como
nebulosas de reflexao e planetarias, regiao de formagcao estelar e a vizinhanca solar. Ja o
segundo trabalho amplia e aperfeicoa o primeiro, tratando também de SBGs e incluindo
ainda transporte radiativo.

O modelo de Siebenmorgen e Kriigel (1992) se baseia em vinculos observacionais diver-
sos tais como a curva de exting¢ao, abundancia quimica dos elementos que compoe a poeira,
a emissao no IR e o espalhamento da radiacao estelar, entre outros. Por tanto, Sieben-
morgen e Kriigel (1992) consideram a poeira composta por grandes graos, necessarios para
reproduzir a extin¢ao nos maiores comprimentos de onda, assim como para reproduzir a
reemissao no FIR, submilimétrico e das linas de silicato em 9.7um e 18.0um, pequenos
graos, necessarios para reproduzir a reemissao no MIR, e os PAHs, introduzidos princi-
palmente para explicar as features em 3.3, 6.2, 7.7 e 11.3 um, a extingao no FUV e para

ajustar o NIR.
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Cada espécie de grao é caracterizada por sua composigao e por seu raio, a (ver sec. .
Consideramos graos de grafite, silicatos e PAHs. Na aproximacao de pericondensados, o
tamanho dos PAHs pode ser descrito pelo nimero de atomos de carbono por molécula,
Ne¢, e o nimero de atomos de hidrogénio (Ny) também é fundamental para determinar as

propriedades dessas moléculas (ver Sec. .

4.2.1.1 Eficiéncia de Absorcao

Embora espere-se que os graos astrofisicos possuam formas diversas, incluindo basto-
netes e fractais, nosso modelo considera apenas graos esférico e seguimos majoritariamente
a receita de |Draine e Lee| (1984)), com algumas alteracoes que serdo pontuadas quando
necessario.

Como tanto o grafite quanto o silicato sao elementos refratarios e mesmo o que chama-
mos de “grandes graos” ainda sao geralmente pequenos quando comparado ao comprimento
de onda, adotamos a aproximacao de Rayleigh para o transporte radiativo. Desta forma a

secao de choque de absorcao dos graos ¢ descrita por:

0grao<a7 )\) = Uanbs(aa )\) (43)

onde a é o raio do grao, A o comprimento de onda da radiacao incidente, o4 = ma? a secao
de choque geométrica e Qs a eficiéncia de absorgao. Adotamos Qans(a,A) de Draine
(1985)), para o grafite, e Weingartner e Draine (2001)), para os silicatos.

Assumindo que os graos se comportam como um corpo negro modificado, a emissividade
média planckeana sera:
T
4

ol

grao

<Qabs(a> Tgrao)> = /OooQabs(a> /\)B)\(Tgraoa >\) d)\ (44)

onde o é a constante de Stefan-Boltzmann e B)(Tyra0, A) a funcéo de Planck para um corpo

negro, dada por:

(4.5)

sendo h, c e k, respectivamente, a constante de Planck, a velocidade da luz e constante de

Boltzmann.
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No IR, Q.ps pode ser aproximada por uma lei de poténcia cuja férmula geral é descrita
por Eq. Os parametros Qupso, Ao € 3, na Eq. [4.6] sdo assumidos constantes, ainda que

diferentes autores possam utilizar diferentes valores para eles.

A B
Qabs(a'> )‘) = Qabs,O (TO) ) >\ > >\0 (46)
Draine (1985), por exemplo, adota 5 = —2. Porém, para obter maior concordancia
com os dados observacionais, adotamos 5 = —1.6 tanto para os grandes graos de grafites

quanto para os silicatos (a > lOOA). Para )¢ adotamos o valor de 100um.

Combinando as equacoes e a solucao geral da emissividade média planckeana

Aok Tyrao \”
O_g) | (4.7)

hc
para qualquer valor de Qaps0, Ao € 5. Em Eq. , ¢ é a funcao zeta de Riemann e o grao

Q{0 Ty} = 305+ 3165 + 4 (

serd um corpo cinza se =0 e (Qabs(@, Tgrao)) = Qo-

Embora haja a contribuicao de outros fenomenos para determinar a temperatura do
grao (tais como efeito foto-elétrico, producao de Hy e colisao grao-grao), neste trabalho
consideramos que a temperatura de estado estacionéario do grao depende apenas do campo
de radiacao incidente. Desta forma, dado um campo de radiacao de intensidade média

J(X), a energia absorvida por cada grao exposto a esse campo sera:

Tye(a) = 470 /0 T Qe ) J () . (4.8)

Como a eficiéncia de absorcao ¢é igual a de emissao (Qaps(a, A) = Qem(a, A)), e conside-
rando ainda que 47J(A) = ¢-u(A), onde u(\) é a densidade de energia do campo radiativo,

obtemos, a partir da Eq. a energia reemitida pelo grao:

Cem(a) = 4oy /OOQabS(a, A)B(Tgra0, A) dA. (4.9)
0

Combinando Eq. com Eq. .4 temos que:

Fem(a) = 40d<Qabs(aa Tgrao)>O-Tg4raO (410)

e assumindo equilibrio radiativo (I'aps = Tem), chegamos, por fim a:
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/0 " Qun(@: M) () dA = (1/m){(Qubnl, Tyuao))o T, (4.11)

que também pode ser escrita em termos da densidade de energia, ficando:

/OOOQabS(a, Mu(N)dA = (4/¢)(Qaps(a, Tgrao)>aT4. (4.12)

Por ser um corpo negro modificado, a poeira absorve preferencialmente fétons de pe-
quenos comprimentos de onda e emitem nos grandes comprimentos, resultando em tempe-
raturas mais elevadas do que a de corpo negro para os graos, da ordem de 30 A 50 K.

A quantidade da radiacao estelar processada pela poeira é fortemente dependente do
ambiente. Para Via-Léctea, estima-se que entre 30 e 50 % da luminosidade bolométrica é
devido a emissao de poeira no FIR. Ja em galaxias elipticas e lenticulares, a contribuicao
da poeira pode ser inferior a 1 %, enquanto em alguns SB pode chegar a quase 100 %,

sendo geralmente classificados como ULIRGs tais objetos.

4.2.1.2 Distribuicao de tamanho

Como ja comentado na segao por simplicidade, os graos sao assumidos esféricos
em nosso modelo. Desta forma, descrevemos o grao a partir de seu raio a e chamamos n(a)
o numero de graos com raio a. Embora nao haja unanimidade sobre n(a), neste trabalho
foi adotada uma distribuigao de tamanho MNR modificada (Mathis, Rumpl e Nordsieck,

1977), sendo descrita pela seguinte lei:
n(a) o< a™® (4.13)

—3.5 grandes graos (100A <a< 2500&)
. —4.0 pequenos graos (10A <a< 1001&).

A distribuicao MNR original considera apenas o valor de « para os grandes graos, sendo
proposta para ajustar a extincao interestelar média. Nos consideramos que todos os graos
de silicatos sao grandes, enquanto os graos de grafite podem ser grandes ou pequenos.

Embora trataremos dos PAHs detalhadamente na proxima segao (Sec. , descreve-

remos aqui sua distribuicao de tamanho. Como consideramos apenas moléculas pericon-

densadas, podemos descrever o raio do PAH em termos do nuimero de atomos carbonos
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de carbono, N¢, que compde a molécula (ver Sec. 4.3)). Desta forma, sua distribuigao de

tamanho assume a forma:

n(a) = dn/dN¢ o< N5*?°, 24 < No < 486 (4.14)

Assumimos que 80 % dos dtomos de carbono estao alocados em grandes graos de grafite,

10 % nos pequenos graos e 10 % nos PAHs.

1ot Eficiencia de absorcao do Grafite
— R=104
— R=204|]
— R=40A
— R=804
S
10°f 1
10-6 L L L L L L :
10’ 10* 10° 10° 10’
Alcm)

Figura 4.3: Eficiéncia de absorcao dos graos de grafite com raios 10, 20, 40 e 80 A segundo
o modelo de |Draine e Lee| (1984). Retirado de [Barbosa-Santos| (2015)).

4.3 Os PAHs

Os PAHs constituem uma parte complexa do modelo éptico adotado e, por esse motivo,
merecem uma secao propria. As principais caracteristicas do modelo de PAH adotado serao

descrita nesta secao.

4.3.1 FEspécies de PAHs adotados

Tanto os pequenos graos quanto os PAHs sofrem flutuagoes de temperatura no meio

difuso (ver Sec.4.3.4)). Como o computo desse fendmeno é bastante custoso, optamos por
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trabalhar com apenas oito espécies aromaticas, todas pericondensadas e planares, listadas

na tabela [4.1]

Tabela 4.1 - Espécies de PAHs adotadas

Nome Formula
Coroneno CoqHy2
Circum — Coroneno Cs4H1g
Circum?Coroneno CogHoy
Circum?Coroneno C150H3o
Circum*Coroneno Co16Hsg
Clircum®Coroneno Co94 Hyo
Circum®Coroneno CsgqHys
CircumCoroneno CuseHsa

Desta forma, os PAHs sao aproximados neste trabalho como um disco de raio apay, em
Angstrons, cuja relagdo com o nimero de carbono, N¢, é dada pela Eq. [£.15] Arométicos
catacondensados sao tanto mais dificil de descrever, visto que nao possuem geometria bem
definida, quanto sao menos resilientes aos ambientes astrofisicos, pois ligagoes alifaticas e
a estrutura menos compacta dos anéis aromaticos destas moléculas as tornam mais faceis
de serem fotodissociadas (Dwek et al., [1997)).

N¢ ¢

O modelo de Dwek et al| (1997) para o tamanho dos PAHs nao é o unico disponivel.
Draine e Li (2001)), por exemplo, aproximam os PAHs como esferas similares aos grao de
grafite de mesmo N¢, de modo que a relagao obtida por estes autores é apay = 1.286 Né/ SA.

Os raios calculados a partir da formula¢do de Draine e Li (2001) sdo sempre menores
que os computados pelo modelo de Dwek et al.| (1997). O Coroneno, por exemplo, possui
um raio de 3.55 A, segundo o modelo de [Draine e Li (2001), e 4.47 A, na formulacio de
Dwek et al.| (1997).
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4.3.2 Propriedades opticas dos PAHs

Os aromaticos policiclicos sao moléculas bastante complexas e isso se reflete em suas
propriedades 6pticas. O modelo que adotamos foi construido a partir dos trabalhos de
Dwek et al.| (1997) e |Draine e Li (2001). Ao longo desta se¢ao serdo descritas as principais
caracteristicas da formulagao por nés adotada.

A eficiéncia de absorgao dos PAHs, Qpan(a, ), é computada seguindo Dwek et al.
(1997), tendo a seguinte forma:

opar(N)

Qpran(a,\) = —5—. (4.16)

T apAn
Na Eq. opan(\) representa a segao de choque de absorgdo do PAH e a seu raio. Para

ilustrar nosso modelo, disponibilizamos na figura , os valores de Qpag(a, \) referentes
ao coroneno e ao aglomerado de PAH adotados neste trabalho. Ao longo desta segao sera

brevemente descrito o modelo de opap(\) adotado.

Eficiencia de absorcao dos PAHs

—  Coroneno

—  Aglomerado ]

107 10° 10" 10
A [cm)]

Figura 4.4: Modelo da eficiéncia de absor¢ao do coroneno e do aglomerado de PAH, ambos

neutros, adotado neste trabalho.

Consideramos a se¢ao de choque dos PAHs como descrita por Dwek et al. (1997, Eq.
4.17]), sendo descrita pela superposigao da se¢ao de choque do UV e visivel, ouy_yisual(A),

do continuo do IR, oire(N), e das features aromaticas, ori(\).

opar(A) = ouv_visual(A) + O1re(A) + o1RI(A) (4.17)

Consideramos oyy_yisual(A) como descrito por Dwek et al.| (1997) cuja forma é:
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O_Uvaisual()\> = 10_18NC [plfv(zc) + fu(.T)} C (ﬁ) sz. (418)

[

Em Eq. |4.18) z é o nimero de onda medido em pym™" (x = A(ym)™!), z. = 12.5/CLPAH(1&),

p1=4.0 e py = 1.1. As fungoes f,(z), fu(z)] e C <£) sao descritas por:
T

[

(r —5.9)2 (0.1z +0.41) sex >59um™",
fulz) =

0 se z < 5.9pum™!

1.0 sex >x;=4pumt,
fv(x) =

22 3z — 2x) /2 se x <

Cly=az/x.) =7 " arctan(10® (y — 1)*/y) + 0.5

A formulacdo de Dwek et al.| (1997)) para oyy_visual(A) diverge para pequenos compri-
mentos de onda, ou, mais especificamente, na regiao do UV extremo e dos raios-X moles.
Por esse motivo adotamos a corregdo sugerida por Bakes et al. (2001) para esta regiao,

sendo dada por:

Tabs(V) = 2.16 X 107" N Qo003 jum (V) cm?, (4.19)

onde (o.0034,um () representa a eficiéncia de absorcao de um gréo de grafite com raio
a = 0.003 um como calculado por Draine e Lee (1984)).

A correcao de [Bakes et al.| (2001)) se justifica pois, nas condigoes de validade do espalha-
mento Rayleigh, os graos muito pequenos de grafite e os PAHs possuem comportamentos
similares devido ao dominio das ligagdes 7 (Verstraete et al.,|1990)) em ambos os compostos.

A segao de choque tanto para o continuo IR quanto para as features aroméaticas seguem
Draine e Li| (2001).

O continuo IR é modelado considerando-se que a opacidade de um PAH corresponde a
uma fragao da opacidade de um grao de grafite de mesmo nimero de carbono. A formulacao
de o, € expressa pela Eq. onde ¢gra0 representa a fragdo da opacidade e Qgragite(@o, A)

representa a eficiencia de absorcao de um grao de grafite de raio ay.

OIR. = {grao X a%AH Qgraﬁte(a'07 )‘)7 (420)
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A partir de observagoes da banda de 3.3um na Barra de Orion, Red Rectangle e NGC
1333, estima-se um valor de ggrao ~ 0.1 para a fracao da opacidade. Ja para a eficiéncia de
absorc¢ao, foi assumido um valor correspondente a um grao de grafite com raio ag = 1.0&,
valor correspondente ao raio de um PAH com 120 carbonos (ver Eq. .

Draine e Li (2001) considera que a se¢ao de choque das features arométicas sao descritas

a partir do perfil de Drude, S;j()), obedecendo a seguinte relagao:

14
T — 3458 x 10753810 o0 () 135,00 am®/C z <33, (4.21)
Ne e =

Em Eq. 4.21, x, z¢c e C (i) representam as mesmas quantidades apresentas na

Tc

Eq. 4.18 O indice j é referente a cada linha centrada em cada A;, enquanto onde ~;
representa o fator de alargamento da mesma linha. A fungao S;(\) representa o perfil de

Drude, sendo descrito por:

) =2 N 9int,j
RV v WV

(4.22)

Por fim, iy 5, em Eq. [£.22] representa a segao de choque integrada sobre todo espectro
eletromagnético e é dada por:

2 1

Oint,j = /S]()\)d)\_l = %SJ(A)’YJA]_ . (423)

Disponibilizamos na tabela os valores de \;, v; € 04t ; adotados neste trabalho.
A Tab também ¢é retirada de Draine e Li| (2001 e distingue os valores de v; € 0y
PAHs neutros e ionizados (a carga dos PAHs serd discutida em Sec. . Os fatores E),
foram introduzidos para melhorar entre o modelo e os dados observacionais, sendo adotado

Eso=3¢e FBr7=Fgg=2.

Tabela 4.2 - Features PAHs. Retirada de [Barbosa-Santos| (2015)

FWHM Tint,j = [ S;(N)dA!
j Aj (pm) )\;1 (em™1) o vi Aj (pm)  j /\]-71 (em™1) neutro (1072%¢m/C)  ionizado (1072%cm/C)
1 0.0722 18500 0.195 0.141 27000 7.97 x 107 7.97 x 107

2 0.2175 46000 0.217 0.473 1000 1.23 x 107 1.23 x 107
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Tabela 4.2 - Continuagao

Jj XA (um) )\]._1 (em™1) 5 v Aj (pm) vy )\j_l (em™1) neutro (1072%cm/C) ionizado (1072%cm/C)

3 3.3 3030 0.012 0.04 37 197 x H/C 44.7 x H/C
4o 6.2 1161 0.047 0.20 52 19.6 x Fg.0 157 x Eg.

59 77 1300 0.091 0.70 118 60.9 x Er.7 548 x Br.7

62 8.6 1161 0.047 0.40 54 34.7 x Egg x H/C 242 x Eg.g x H/C
70 11.3 886 0.018 0.20 16 427 x (1/3)H/C 400 x (1/3)H/C
gt 11.9 840 0.025 0.30 21 72.7 x (1/3)H/C 61.4 x (1/3)H/C
9v 12.7 787 0.024 0.30 19 167 x (1/3)H/C 149 x (1/3)H/C
10 164 610 0.010 0.16 6 5.52 5.52
114 183 546 0.036 0.66 20 6.04 6.04
124 212 472 0.038 0.81 18 10.8 10.8
134 231 433 0.046 1.07 20 2.78 2.78
14¢ 260 385 0.69 18.0 266 15.2 15.2

% O valor de laboratorio é Fgo = E77 = Egg = 1, porém para ajustar o ISM difuso adota-se Fgo = 3,
Er7=2,e kgg=2

b Para os modos out-of-plane bending da ligacdo C-H. O fator 1/3 é devido & suposicio de que os PAHs
possuem iguais numeros de H solo, duet e trio para as unidades de CH adjacentes

¢ Largura de banda de Moutou et al.| (2000)

4 Largura de banda de Moutou et al.| (1996)

¢ Seguindo [Moutou et al.| (1996)), para reproduzir o fraco continuo para A > 14um.

Também foi adota a funcao cutoff(A\,\) de Desert et al.| (1990), senda expressa como:

1 102 (y — 1)3 1

cutoff(\, A\.) = — arctan (L) + =y = A/ (4.24)
s Y 2

O fator \. representa o comprimento de corte e é obtido pela seguinte equacao de [Salama

et al.| (1996):

= (4.25)

[ Ao } 1/(3.80M 95 +1.052); para PAHs neutros,
1/(2.282M 795 4 0.889); para PAHs cétions,

pm

onde M representa numero de anéis de benzeno que forma a molécula. Adotamos M =
0.4 N¢, quando Ng > 40, e M = 0.3N¢ para Ngo < 40.
4.3.3 Ionizacao

O estado de ionizagao dos PAHs influencia profundamente a forma das features aromati-

cas, como pode ser notado na Tab.[£.2] Considerar a ioniza¢ao dos PAHs nao é uma tarefa
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simples, visto que ela deve variar conforme o ambiente e que é sensivel a diversos processos
que ocorrem no ISM.

Os PAHs podem ser ionizados por efeito fotoelétrico (Allamandola et al., [1985; Van der
Zwet e Allamandola, |1985; Lepp e Dalgarno, [1988; Bakes e Tielens, 1994)). Porém, eles
também capturam elétrons colisionalmente (Draine e Sutin, |1987), de forma que a carga
do PAH dependera do balanco entre os processos.

Segundo |Weingartner e Draine| (2001)), os cations de PAHs devem dominar sobre os
anions nos ambientes astrofisicos. Enquanto |Cecchi-Pestellini et al.| (2008), ao estudar a
curva de extingao no ultravioleta da Galaxia, favorecem os anions ao invés dos cations no
ISM. J& Bauschlicher Jr et al.| (2009) conclui que anions, cations e PAHs neutros devem

habitar o ISM aproximadamente na mesma proporcao.

10° ‘PAHs ionizadps
107"}
1021}
10°}

5107}
ST

10° |
107 |

10-8 [| — COI‘OII(‘,IIO neutro

-~ Coroneno ionizado

10°°

107 10° 10" 102
A [em)]

Figura 4.5: Comparagao entre a eficiéncia de absorcao do coroneno neutro e ionizado.

Apesar da discussao sobre a ionizacao dos PAHs, serao adotadas apenas espécies
aromaticas cationicas e neutras neste trabalho, sendo referidas como PAHs ionizados. Esta
escolha se justifica pelo pouco trabalho tedrico disponivel sobre PAHs anionicos na litera-
tura.

O estado de ionizacao dos compostos aromdticos afeta as features provenientes da
ligacdo C-H out-of-plane-bending (tais como as features centradas em 3.3 um, 8.6 um e
a 11.3 pm), diminuindo sua altura. J4 as features provenientes da ligagao C-C (6.2 um e
7.7 um) sdo pouco alteradas pela ionizacao dos PAHs.

Muito embora a intensidade das features aromaticas dependa também do nimero de
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atomos de carbono presentes na molécula, |Draine e Li (2001) concluem que a razao entre as
features centradas em 7.7 yum e 11.3 ym é cerca de 10 vezes mais dependente da ionizagao
do PAH do que de seu tamanho. Desta forma, a razao dessas features pode fornecer
informagoes valiosas sobre o campo de radiagao que incide sobre a molécula, a densidade
eletronica do ambiente e a temperatura do gas em que o PAH estd imerso.

A diferenga entre (.ps referente as features cationicas (i6nicas) e neutras sao ilustradas
na figura [4.5l Nota-se, na Fig. [£.5] que os PAHs neutros dominam Q.ps na regiao entre

10 gm e 13 pm enquanto os ionizados dominam entre 6 ym e 9 pym.

4.3.4 Flutuagoes de temperatura

Tanto os pequenos graos quanto os PAHs interagem com fétons UV individuais, de
forma a gerar, para essas espécies, uma distribui¢ao de temperatura em torno da tempera-
tura de equilibrio radiativo. Considerar essa distribui¢ao é fundamental para reproduzir o
NIR em objetos de alta SFR e AGNs. Aqui utilizaremos o formalismo como adotado em
Guimaraes| (2006)).

Considerando que um grao de raio a, sua taxa de absorcao de fé6tons por segundo, r,ps,

obedece a seguinte relagao:

13.6eV
Tabs = / 7a*Qaps(E) dE, (4.26)
0

onde n(F) representa a intensidade média d fétons com energia E e Q.ps. O tempo
caracteristico da absorcao de fétons, 7., € estimado como o inverso de 7,5, Ou seja:
1
Tabs = ——. (4.27)

Tabs

Como o tempo médio de difusao de temperatura é geralmente muito maior que 7,5 para
o grao, pode-se assumir que sua temperatura seja bem definida durante todo o tempo.

A diferenga de energia entre o féton absorvido (UV) e o féton emitido (IR) torna a
curva de resfriamento “suave” (exceto para pequenas temperaturas). Desta forma, pode-
se descrever a curva de resfriamento do grao a partir do sistema de equagoes 4.28, com H

representando sua entalpia, 7' sua temperatura, C(T') sua capacidade térmica e ¢ o tempo.
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dH dHdT
ar_ s 4.2
dt — dT dt (4.28)
T dH/dt
dt — dH/dT

dH

h—e

o = o)

Apos absorver um foton, o grao ird re-emitir a energia com uma poténcia descrita por:

dH

- = 47‘(’&2 / WQIRB)\(T) dX (429)
dt 0

onde Qr ¢ a eficiéncia de emissao do grao no IR. Acoplando as equagoes e

obtém-se sua curva de resfriamento, cuja forma é:

T 4ma?
dt — C(T)

Considerando que a absorcao e o resfriamento do grao sejam descritas por uma distri-

/OOOT('Q[RBA(T) dA. (430)

buigao de Poisson em torno de 7., a distribui¢ao do tempo de resfriamento, P(7), onde

7 é o tempo de resfriamento, é dada por:

Plr) = ——exp (— T ) (4.31)

Tabs Tabs

A probabilidade de um grao resfriar até uma temperatura T é obtida integrando
Eq. do minimo tempo despendido para que o grao resfrie de uma temperatura Tg

até T', Thin() até o infinito, ou seja:

P(T) = / T () dr = e (_T‘“—(T)> (4.32)

min(T") Tabs

J& Tiin(r) € computado por:

T ar
min = ET=VETE 4.
Tmin(T) /T dT/dt (4.33)

A energia do féton absorvido é igual ao calor emitido pelo grao, ou seja:

/ TO(J(T)dT =E (4.34)

T

onde T} é a temperatura minima que o grao pode alcancar. Seguindo Dwek (1986), assu-

mimos para 77 a mesma temperatura da radiagdo césmica de fundo (7 = 2.73 K).
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Para T} < T < Ty(F), o tempo dispendido pelo grao com uma temperatura entre 1" e

T + dT é descrito pelas equacoes:

Gt = L p (1) (4.35)
Tabs
. 1 Tmin(T)
Ge(T) = 7an &P (‘ )

Por fim, ponderando Eq. pela densidade de fétons obtém-se a distribuicao de

temperatura para os pequenos graos, cuja forma é:
13.6eV
G(T) = 7, / ()70 Quss (E)ny (E)AE. (4.36)
0

A A

WO ©)
olo Of

A [CB'(H)}
= [Car—( CB):(CBF}]

C =
D= [ICBF-(CBHC?F)I

Figura 4.6: Identificacao dos carbonos para o método aditivo. O Benzo[a]pireno é formado
por 12 carbonos pertencentes ao grupo A, 4 pertencentes ao grupo B, 2 ao grupo C e 2 ao
grupo D. Retirado de |Stein et al. (1977).

A capacidade térmica dos pequenos graos de grafite, Cgrar, ¢ computada seguindo
kelov et al| (1973), sendo valida entre 10 K e 2000 K. Temos, entao:

5 5
Corat =22 x 107 > " a, T"/ Y 0, T". (4.37)

Os coeficientes a,, e b, possuem os seguintes valores:

[as, as, as] = [0.10273,4.4354 x 1072,2.21224 x 104]
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[bo, by, ba, b3, by, bs] = [1.0003 x 1072,3.6909 x 10*,1129.71,30.442,1.2888 x 1072, 1074].

Ja para os PAHs, a capacidade térmica, Cpay, foi computada utilizando o método
aditivo de |Stein et al.| (1977). Desta forma, considera-se que Cpay depende da forma com
que cada dtomo de carbono estd ligado, sendo A, B, C' e D) os diferentes tipos de ligacao.
A figura ilustra os diferentes tipos de ligacao.

Seja Ne é o numero total de carbono, N4, Npg, NEH e Np o numero de carbonos
pertencentes aos grupos A, B, C' e D, respectivamente, Cy(T'), Cg(T), Cc(T) e Cp(T) a
contribuicao de cada grupo para a capacidade térmica do PAH e fy o grau de hidrogenacao

da molécula, temos que:

Coant = fuNACA(T) + NpCy(T) + NECo(T) + NpChp(T). (4.38)

O parametro fgy varia entre 0, caso o PAH esteja completamente de-hidrogenado, e 1, caso
ele esteja completamente hidrogenado.

Assumindo apenas PAHs completamente hidrogenado, o nimero de atomos de hi-
drogénio, Ny, é igual a Ny, e é estimado por Ny = +/6Ng (Omont, 1986). |Stein et al.
(1977) considera ainda Cc = Cp, de forma que a Eq. se torna:

6
Ne¢
Esta formulagao de Cpap € valida entre 300 K e 3000 K, sendo baseada em [Stein| (1978])

e Stein e Fahr| (1985). |Guimaraes| (2006) ajusta o seguinte polinomio para Eq. |4.39;

6
C’PAH - NC ( (OA + C’B - QOD) + N—C(CD — OB) + CD> (439)

6 6 6
Cran =Ny Y _a,T"+ Ne Y b, T"+> e, 17, (4.40)

n=0 n=0 n=0

cujos coeficientes sao:

1O asterisco foi adicionado em N para evitar confusdo entre o niimero de a4tomos de carbono perten-

centes ao grupo C e nimero total de atomos de carbono.
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[a,] = [27.8408, —0.11373,2.2903 x 1074, —2.02263 x 1077, 9.27398 x 107!,
—2.15391 x 107**,2.00033 x 107'¥]

[b,] = [—18.64024,0.1362, —1.92486 x 10~*,1.47558 x 107", —6.30645 x 10~ ",
1.40855 x 107, —1.27792 x 10~ *¥]

[cn] = [~115.142,0.50166. — 8.67177 x 107, 7.35562 x 1077, —3.32388 x 10717,

7.66823 x 10714 —7.09378 x 10'%].

Quando N¢ se torna suficientemente grande, as propriedades dos PAHs convergem para
as do grafite. Deste modo, Cpan converge para Cg,e, quando a molécula é muito grande.
Por esse motivo, Dwek et al.| (1997) propde que se aproxime Cpap por Cyrar para T < 300K,
quando o método aditivo falha.

Adotando a aproximagao de [Dwek et al.| (1997) e ponderando de modo a obter uma

curva suave, obtém-se, para T' < 2000 K:

10g10(Cpam /N.) = —21.26 + 3.1688log,, T — 0.401894(log,, T')? (4.41)

Mostramos na figura 4.7/ um exemplo das flutuacoes de temperatura dos pequenos graos
e PAHs. Na figura, nota-se que espécies menores apresentam distribuicao de temperatura

mais larga.

4.4 Distribuicao Espacial da Poeira

O ISM é um ambiente bastante rico e diverso, sendo, por isso, de dificil modelagem.
Neste trabalho adotamos um modelo simples com apenas duas componentes: o meio difuso
e as nuvens moleculares. Os f6tons estelares sao processados tanto no meio difuso quanto

no interior das MCs seguindo a equacao do transporte radiativo:

dly
Md_:SA_]A"_'Y)\JA (4.42)
T2
onde 4 = cosf e 6 é o angulo entre a direcao de propagagao do feixe e a normal do
objeto, 7y é a profundidade éptica do meio, I a intensidade do campo, S, é a fungao fonte

(Eq. 4.43), 7a é o albedo (Eq. [4.44)) e J) a intensidade média do campo de radiacao.
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Figura 4.7: Flutuagoes de temperatura de pequenos graos em uma galdxia de 0.3 Gyr e a um
raio de 1.43 kpc. No painel superior direito sao mostradas as flutuagoes de temperatura do
coroneno, no superior esquerdo, do aglomerado de PAH (Cyg6Hs4), no inferior esquerdo, dos
graos de grafite com raio 31.62A e no inferior direito, dos graos de grafite com raio 79.43A.

JA
Sy, = 2% 4.43
A ky+ oy ( )
O
=2 4.44
™ k‘>\ +O')\ ( )

Nas Eq. e[d.44] jy representa a emissividade por unidade de volume, oy a sec¢ao

de choque para espalhamento e k) a absorvéncia.

4.4.1 Extin¢ao no Meio Interestelar: Modelo de Multitelas

Calzetti et al. (1994)) discutem diversas maneiras de se modelar a distribui¢ao espacial
de gas e poeira nas galaxias, considerando que cada maneira se adéqua a um tipo de
objeto que se deseja representar e investigacoes que se planeja seguir. Na figura estao
ilustrados os principais modelos destes autores, considerando desde distribuigcoes em clumps

cuja poeira se concentrada em pontos pequenos até mistura homogénea de gas e poeira,
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considerando também a posi¢ao também a posicao em que a poeira se encontra em relacao

a fonte estelar.

*
*

1) *: > O
*
* O
* (o}
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*
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Figura 4.8: Esbogo de diferentes modelos de distribuigao espacial da poeira. caso 1) tela de
poeira uniforme; 2) tela clumpy; 3) placa de espalhamento uniforme; 4) placa despalhamento

clumpy e 5) poeira interna. Retirado de |Calzetti et al.| (1994).

A escolha do melhor modelo depende do tipo de objeto que se estuda e da finalidade do
estudo. |Calzetti (1998) discute a constitui¢ao da poeira em SBs, onde as ondas de choques,
campo de radiagdo duro (embora muito menos que AGNs) e ventos das estrelas massivas
e dos restos de SNe podem destruir tanto destruir a poeira quanto gerar outflows.

Considerando que a poeira deve estar majoritariamente localizada nos arredores da
regiao de formacao estelar, mas ainda dentro da galdxia, adotamos o modelo de tela
(nimero 1) da Fig. [1.§] Foram consideradas sete telas concéntricas (ver Guimaraes|, [2006;

Barbosa-Santos, 2015, para maiores detalhes).

4.4.2 Modelo de Nuvens Moleculares

As MCs sao a parcela mais densa e com mais alta concentracao de poeira do ISM.
Sao também o bercario das estrelas, e, portanto, sua posicao segue a mesma dos objetos

jovens (Equagao [3.8). Sao objetos extensos e de geometria variada, contendo, ainda,



98 Capitulo 4. Modelo éptico

diversas subestruturas com propriedades fisicas distintas. As MCs podem também formar
estruturas maiores chamadas GMCs. Adotamos a formulacao expressa em |Guimaraes
(2006)); Barbosa-Santos| (2015]) para modelar as MCs. Nosso modelo para o ISM é adaptado
de [Silva et al| (1998D)) e estd sistematizado na figura [4.9]

MCs:

young stars
+ dense ISM

n
o
]
©
&
©
=
(e}
@]

diffuse ISM

+ free stars

Figura 4.9: Esquema do modelo de distribuicao de poeira. Circulos vermelhos representam
as MC, meio denso onde nascem as estrelas, a elipse azul representa o meio rarefeito difuso.
Retirado de |Silva et al.| (1998b)

A emissividade por unidade de volume, j,, é assumida como a soma da emissividade
estelar (j3) mais a soma das duas componentes do ISM: o meio difuso, j¢, e MCs, jy*,

sendo expressa por:

=03+ IR (4.45)

Devido a alta opacidade do gas molecular e da poeira, as GMCs sao frequentemente

invisiveis na regiao do visivel e do UV, mesmo contendo estrelas recém-nascidas e quentes
em seu interior. A poeira processa a luz estelar e reemitem no IR.

A radiagao ionizante (UV e raios-X), os fortes ventos estelares e choques de SNe gerados

por estrelas jovens destroem a nuvem de dentro para fora em uma escala de tempo similar

a vida das estrelas massivas (~ 10 Myr). Definimos a escala de tempo caracteristica para
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que a nuvem comece a ser desfeita, t,,., como t,,. = 50 Myr. A fracao de fétons que

interage com a GMC é descrita por:

1 set <tme/2,
F=29 201 = t/tme) $€ tme/2 <t < toe, (4.46)
0 set > tme-

Cada MC ¢ considerada como uma casca esférica, centrada nas estrelas recém-nascidas,
cujo raio inferior é denotado por rg,, € o exterior por r,.. O valor de rg,; é escolhido de
forma a se evitar regioes muito quentes préoximo a estrela para melhor ajustar a emissao
no FIR. Seguindo [Silva et al.| (1998a), consideramos artificialmente que os graos sublimam
em Ty, ~ 500K (e que esta é a temperatura em 7g,;, ), mantendo a temperatura média da
nuvem em torno de ~ 50 K. Consideramos um modelo em que todas as nuvens moleculares
possuem massa M,,. = 10°M, raio r,,, = 15 kpc e t,. = 50 Myr.

A massa total de gas molecular alocada em GMCs, Mg, (r,t), em uma posicao r e
instante ¢ < t,,., ¢ assumida proporcional a massa total de estrelas jovens, M,,(r,t). O fator
de proporcionalidade é assumido constante e igual a 1, ou seja, 1,0 = M e (7, 1) /Myo(r,t) =
1. O ntmero de MCs em cada zona galactica é dado por Np,.(r,t) = My pme(r,t)/Mp. € a
fracdo de massa do gds alocada em MCs € fi,c = My pc(r,t)/Myqs(r, t).
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Capitulo 5
Analise

Neste trabalho, foram computados quarenta modelos quimiodinamicos de evolugao
galdctica e o resultado das simulagoes foram comparados com dados disponiveis na li-
teratura. As simulagoes cobrem o intervalo de massa entre Mg o = 7.5 x 107 e 2 x 10'* M,
sendo simulados cinco diferentes valores. A eficiéncia de formacao estelar cobre o intervalo
entre 0.1 e 10 Gyr~!, sendo adotados quatro valores. A eficiéncia de producio de poeira,
parametrizada por Ay, foi computada como caso A e B, respectivamente, sendo o primeiro
igual a D98 e o segundo uma formulagao com baixa eficiéncia.

Para investigar o impacto que cada variavel gera na evolucao galactica os diferentes
parametros utilizados foram combinados entre si de todas a maneiras possiveis, somando
quarenta simulacoes de evolugao galactica. Os parametros adotados estao disponiveis
nas Secs. e porém também os destacamos no Apéndice [A] Estes resultados sao
baseados em |Barbosa-Santos et al.| (2020).

Também foi computada a SED para oito modelos com 1x 10'° M, adotando dois valores

1€ 10.0 Gyr!, considerando também ambos os Casos de producio de

para vy, 0.1 Gyr~
poeira e as features de PAHs neutros e ionizados.

Embora estes resultados sejam ainda preliminares, julgamos que eles podem comple-
mentar nossas investigacoes além de trazer importantes contribuigoes para o problema que
nos propomos a investigar.

Nos deteremos a analisar a contribuicao de vy e A4 para a evolugao da SED resultante
de nossos modelos. Também ofereceremos uma breve discussao sobre o uso das features
aromaticas como indicadoras da evolucao galactica e seu possivel uso como diagnéstico de

formagao estelar e de producao de poeira.

Neste capitulo serao discutidos os principais resultados das simulacoes juntamente com
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suas implicacoes para a teoria de formagao e evolucao de galdxias. Mas, primeiramente,
sera discutido brevemente os dados disponiveis na literatura com os quais nossas simulacoes

foram comparadas.

5.1 Dados observacionais

A fim de comparar os resultados de nossas simulagoes, foi coletada uma amostra de
dados observacionais a partir de trabalhos ja publicados. Foram selecionados trabalhos que
contivessem estimativas de grandezas como Mpys, My, Maas € SFR, cobrindo um amplo
intervalo de massa estelar, tipo morfolégico e de redshift. Os dados observacionais foram
comparados as simulacoes sempre que possivel.

Nesta secao serao brevemente descritas as principais caracteristicas dos dados coletados,

dividindo nossa amostra em baixo e alto-z.

5.1.1 Amostra de baixo redshift

De |[Rémy-Ruyer et al.| (2014]) foram utilizadas Mpys € Maas estimadas para galdxias
pertencentes aos catdlogo provenientes do KINGFISH survey (Kennicutt et al., |2011) e
do Dwarf Galaxzy Survey (DGS Madden et all [2014), além de uma amostra formada por
galdxias selecionadas presentes em (Galametz et al.| (2011]), chamada G11. Esses catdlogos
sao compostos por galaxias em baixo redshift e diversos tipos morfolégicos. O tragador
de metalicidade log(O/H) + 12 cobre um intervalo de 2 dex para esta amostra, indicando
a presenca de objetos em diversas fases evolutivas. De Rémy-Ruyer et al.| (2015]) foram
utilizadas M, e SFR para os catalogos KINGFISH e DGS.

De |Lianou et al. (2016]) foi adotada uma amostrada composta por galdxias elipticas.
As quantidades M., SFR e Mp,s foram estimadas utilizando os cédigos MAGPHYS (da
Cunha et al., 2008) e PCIGALE (v0.9.0) (Burgarella et al. |2005; Noll et al., 2009; Ro-
ehlly et al., 2014), a partir de ajustes de modelos de SED a dados contidos no Herschel
Reference Survey (Boselli et al., 2010). O cédigo MAGPHYS adota apenas templates de
SEDs estelares, enquanto o PCIGALE inclui também templates de AGNs em seus ajustes.
Como esta contribuicao pode ser significativa, nés optamos por incluir ambas as amostras
em nossa analise.

A amostra obtida em De Vis et al.| (2016), ¢ baseada no catalogo Herschel-ATLAS
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Phase-1 Limited-Extent Spatial Survey (Clark et al., 2015), sendo utilizados dados sobre
galdxias com alta fragdo de gas (> 80%). As galaxias que pertencem a esta amostra estao
contidas em um volume limitado por 0.0035 < z < 0.01. Os objetos desta amostra estao
em diversos estdgios evolutivos e, em geral, possuem baixa SFR (o valor maximo desta
amostra é log (SFR) ~ 0.6 para uma galaxia com log M, /My ~ 10.16). Tanto a SFR
quanto Mp,s foram estimadas pelo codigo MAGPHYS.

5.1.2 Amostra em alto redshift

Incluimos em nossa andlise uma amostra de galdxias submilimétricas (SMG, galdxias
tipo ULIRGs, mas em alto redshift) presentes no ALESS survey (Hodge et al [2013; Karim
et al., 2013)). As quantidades zphot, Ms, Mpust, SFR, e a média da idade da populacdo
estelar ponderada pela massa estelar foi computada por da Cunha et al.| (2015) utilizando
o cédigo MAGPHYS. A amostra selecionada de SMG cobre o intervalo de zppot, entre 1.58
até 5.82, cobrindo, portanto, a época em que a galdxia forma o grosso de suas estrelas. A
amostra possui uma massa estelar média de aproximadamente M, ~ 9 x 10'° My, a SFR
média é de aproximadamente 281 M, /yr, a idade média computada é de aproximadamente
0.24 Gyr e Mpus = 5.6 x 108 M.

SMG é, na verdade, uma classe composta por uma populacao formada por objetos em
diversos estagios evolutivos, mesmo considerando objetos de redshifts iguais. Em z,por ~ 2
(aproximadamente o pico da densidade césmica de SFR), metade da amostra consiste
em starburst galaxies (SBG) com SFR mais de trés vezes superior a SFR de galdxias da
sequéncia principal (a relagdo M,—SFR, ver Speagle et al. 2014, para maiores detalhes ),
enquanto a outra metade é formada basicamente por galdxias normais de alta massa que
se encontram na sequéncia principal. Ja a sub-amostra formada por objetos em z,p0r ~ 3.5
tende a ter maior SFR e massa estelar, muito embora o nimero de galdxias acima da
sequéncia principal seja inferior a um terco, o que sugere rapida evolucao destes objetos
através do tempo cosmico.

Ainda foram inclusos dados referentes a duas Lyman-break galaxies (LBGs) situadas
em z ~ 3 (Magdis et al., 2017)), D49 e M28, assim como dados referentes a duas galdxias
presentes na era da reionizac¢ao, A1689-zD1 em z ~ 7.5 (Knudsen et al.,[2016) e A2744_YD4
em z ~ 8.3 (Laporte et al.| 2017). A descoberta de DOGs j4 existentes na era da reionizagao

impoe um importante vinculo sobre a minima eficiéncia necesséaria para a producao tanto
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Figura 5.1: Evolucao temporal da massa de gés (linha azul), de estrelas (linha vermelha), de poeira (linha
marrom continua para o Caso A e tracejada para o Caso B) e da massa bariénica total (linha preta) para
os modelos com Mg = 5 X 10" Mg. Os painéis sdo ordenados da esquerda para a direita e de cima

para baixo em ordem crescente da eficiéncia de formagao estelar. Figura retirada de|[Barbosa-Santos et al.|

(2020).

de poeira e também sobre o minimo tempo despendido na evolucao destas galaxias.
Como o modelo quimiodinamico FT98 evolui a galdxia a partir da nuvem de gas pri-
mordial, a presenca de dados observacionais de galdxias tanto em baixo quanto em alto
redshift sao fundamentais para impor vinculos a producao de poeira em diversos tempos
cdsmicos, assim como para inferir os principais processos que levam ao obscurecimento de

uma galaxia por poeira.

5.2 Analise da evolucao da massa de poeira

O modelo FT98 evolui uma galdxia com massa barionica Mg e vy a partir da nuvem

de gas primordial. A evolucao quimiodinamica no tempo para a massa de gas, estrelas

e poeira (assim como de sua soma) sdo mostradas nas Figs. , , e para
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Figura 5.2: O mesmo da Fig. porém para os modelos com Mgy =

|Barb0sa—Santos et al.| (]2020[).

todos os modelos de galaxias computados. Nestas figuras repara-se que o modelo nao é

uma “closed box”, permitindo a troca de gas durante toda a simulagao e gerando eventos

-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0

log(time) [Gyr]

-1.5

de inflows e/ou outflows em todos os modelos computados (ou seja, Mg nao é constante

nas simulagoes).

5.2.1 Evolucgao barionica

Alguns modelos exibem uma queda abrupta em Mg,s € Mpygs (para ambos os Casos),

devido aos ventos galdcticos criados por eventos de SNe (M também diminui com os

ventos). O painel esquerdo inferior das figuras e ilustram esta queda em Mg,s,

Mpust € M.

105

10°Mg. Figura retirada de
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Figura 5.3: O mesmo da Fig. porém para os modelos com Mgy = 10'° M. Figura retirada de
Barbosa-Santos et al.| (2020).
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Figura 5.6: Evolucao da massa de poeira através do tempo césmico. Cada painel corresponde a uma
eficiéncia de formacao estelar, em ordem crescente, de cima para baixo e da esquerda para a direita (o
valor de vy é indicado no topo do painel). Cada linha colorida simboliza uma massa barionica inicial e,
como indicado, na legenda, o amarelo representa o modelo com 5 x 107 Mg, o verde representa x 10°
Mg, o azul indica 1 x 10'° Mg, o preto, 2 x 10'* My, e o vermelho, 2 x 10'2 M. As linhas continuas

representam a producgao de poeira descrita pelo Caso A enquanto as tracejas indicam o Caso B. A amostra

de SMGs é sempre indicada por estrelas azuis |[da Cunha et al| (2015). Figura retirada de [Barbosa-Santos

G al] 20).

5.2.2 Resultados

A evolugao no tempo da massa de poeira é mostrada na figura[5.6) para todos os modelos
computados. Na Fig. cada painel mostra os modelos computados de Mgy e Ay para
a mesma eficiéncia de formagao estelar, 1. Os valores de vy estao marcados no topo de
cada painel e sao organizados em ordem crescente, da esquerda para direita e de cima
para baixo. Cada modelo Mg € identificado por uma cor na figura e A4 é marcado
por linha continua no Caso A (D98) e por linha tracejada no Caso B. As representagoes
dos modelos em todas as figuras desta secao sao sempre as mesmas. Dentre os dados

observacionais levantados para este trabalho, o inico que possui estimativas de idade para
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os objetos ¢ a amostra de SMG de [da Cunha et al. (2015), portanto a dnica incluida na
Fig.

Os modelos com vy = 0.1 Gyr~! (painel superior esquerdo da figura nao exibem
intensos episodios de outflows e a formacao estelar em tais sistemas é um processo apro-
ximadamente continuo (ver Sec. para maiores detalhes). A consequéncia disso é que
a galdxia nao perde uma quantidade significante de poeira durante seus ~ 13 Gyr de
evolugao.

Para todos os modelos de Mg computados, a massa de poeira resultante de A4 Caso
B converge para o mesmo valor de massa obtido no Caso A devido a acrecao de mate-
rial gasoso presente no ISM pelo grao. Porém, galdxias mais massivas sistematicamente
convergem mais rapidamente do que as menos massivas.

Os modelos com Mgy = 2 x 10" Mg e 2 x 10'? Mg, os Casos A e B coincidem em
uma escala de tempo de ~ 0.3 Gyr. Os modelos com Mg = 10° Mg e 10'° Mg, levam
~ 1.0 Gyr que a massa de poeira seja independente de A 4, enquanto o modelo 5 x 107 M,
leva em torno de 8 Gyr.

Como esperado, modelos com valores mais elevados de 1y produzem outflows que ejetam
0 gas e a poeira em alguns Gyrs. O painel superior direito da Figura [5.6| com 1y =
1.0 Gyr™!, mostra que todos os modelos com Mgy < 10'° M, exibem alta taxa de perda
de poeira entre ~ 1 e ~ 8 Gyr. O modelo 2 x 102 M nao apresenta perda substancial
de poeira, enquanto o modelo 2 x 101 M perde menos que 1 dex. Para 1y = 5.0 Gyr—*
(painel inferior esquerdo) e vy = 10.0 Gyr~! (painel inferior direito), todos os modelos,
com excegao de Mg = 2 x 10 M, passam por fortes eventos de outflows, muito embora
o modelo com 2 x 102 M, e vy = 10.0 Gyr~! sofra um fraco outflow seguido por um infall.
Como galaxias massivas possuem um pog¢o potencial profundo, a energia liberada pelas
SNe nao é capaz de remover o gas e a poeira da galaxia (Tremonti et al., |2004). Desta

1 sendo

forma, o tempo necessario para ejetar a poeira também cai para vy = 10.0 Gyr~
~ 1.0 Gyr para os modelos menos massivos e ~ 2.0 Gyr para 2 x 10" M.

O tempo necessério para que ambos os Casos de A4 computados produzam uma quan-
tidade igual de poeira é menor para valores maiores de 1 (considerando modelos de mesma
massa barionica inicial), devido tanto a fonte estelar de poeira quanto & maior eficiéncia

dos graos em acretar material do ISM em sistemas com maior metalicidade (ver equagao

3.21]). Para todos os modelos com forte outflows, a massa de poeira produzida pelo Caso B
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Figura 5.7: Evolugdo da razao de massa entre poeira e gas através do tempo cdsmico. Os painéis sao

marcados assim como a Fig. [5.6 Figura retirada de Barbosa-Santos et al (2020).

alcanca a massa produzida pelo Caso A proximo ao pico da abundancia de poeira e entao
cai abruptamente apds a supressao da formacao estelar pelas SNe. A producao estelar de
poeira no Caso A previne uma queda mais abrupta, terminando com ~ 1 dex a mais de
massa de poeira do que Caso B.

A figura mostra que a populagdo de SMG (estrelas azuis pequenas) é bem repre-
sentada pelo modelo 2 x 1012 M, Caso A, entre ~ 0.3 Gyr e 1.5 Gyr (a média da idade da
populagao estelar das SMG esta no intervalo ~ 0.02 Gyr e 1.5 Gyr), para todo valor de v

1 ¢ esse limite é menor para maiores

adotado. O limite inferior pertence a vy = 0.1 Gyr~
valores de vy, chegando & 1 Gyr para o modelo com 10.0 Gyr—!.

Para idades inferiores a 0.1 Gyr, todos os modelos computados com Mgy = 2x 10 M,
subestimam a massa de poeira na galdxia quando comparados as SMGs. Tal diferenca se

deve, provavelmente, a um valor mais elevado de vy necessario para descrever esses objetos,

o que indica uma evolugao bastante rapida desses objetos e corrobora com o cenario em



112 Capitulo 5. Andlise

que SMGs sao progenitoras das atuais galaxias elipticas (Toft et al., 2014; Smail et al.,
20006)).

Gioannini et al.| (2017)), por exemplo, consideraram valores de vy entre 10.0 Gyr—!
e 20.0 Gyr~! para descrever galdxias elipticas. J& |Calura et al.| (2009) adotaram vy =
25.0 Gyr~! para uma galdxia com Mg = 2 x 10" M. Porém, para os propdsitos deste
trabalho, o uso de um valor mais conservador para v, é mais adequado (ver segao m par
maiores detalhes).

Outra quantidade fundamental para as investigagoes sobre DOGs é a razao poeira/gés,
cuja evolugao temporal é mostrada na figura [5.7] Infelizmente, a amostra de SMGs nao
possui dados sobre a massa de géds, de forma que nao podemos comparar a evolugao da
razao com dados observacionais. O tempo necessario para que a razao no Caso B alcance
a razao no Caso A é basicamente o mesmo da Fig. [5.6] porém os percursos evolutivos
mostrados na figura exibem caracteristicas distintas dos percursos mostrados na figura
0.0l

No painel superior esquerdo da Fig. 5.7 (1o = 0.1 Gyr™!), os modelos Mg =2 x 10" e
2 x 10'2 M, sao indistinguiveis para tempos inferiores a 0.3 Gyr (a mesma escada de tempo
necesséaria para que o Caso B alcance o Case A para ambos os valores de Mgp). Apos
0.3 Gyr de evolucao galdctica, o slope de ambos os modelos se tornam menos inclinados,
porém, no modelo com 2 x 10'2 M, tal efeito é mais acentuado. Os modelos com 10°
e 101 Mg, seguem basicamente o mesmo caminho evolutivo, porém a razao poeira/gas ¢
ligeiramente superir em 10'° M. Para estes tltimos modelos, o Caso A e B convergem
em ~ 1 Gyr, aproximadamente a mesma escala de tempo necesséria para que a razao
entre poeira/gas se torne superior a do modelo com 2 x 10 Mg (em ~ 4 Gyr esses
mesmos modelos também superam a razao poeira/gas de 2 x 101! Mg). O modelo menos
massivo possui uma inclinagao aproximadamente constante no Caso A e alcanga os valores
dos modelos mais massivos ap6s cerca de 10 Gyr de evolu¢do (mesma escala de tempo
necessaria para que os Casos A e B convirjam).

Para todos as combinacoes possiveis entre 1y e Mg, a diferenga entre os Casos A e B
alcangam quase 3 dex no inicio da simulagao (Fig. |5.7)). Essa diferenca diminui durante
todo o periodo de formagao estelar, sendo quase nula no pico da SFR, que geralmente
coincide com o pico da razao entre poeira e gas devido ao acoplamento entre a acre¢ao no

meio interestelar, a deplecao do gas no processo de formacao estelar e os ventos galacticos
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gerados pelas CCSNe. Durante a fase passiva, os Casos A e B divergem novamente,
diferindo em até 1 dex. Quanto mais elevados os valores de 1y e Mg, mais rapidamente
a razao entre poeira e gas produzida pelo Caso B alcanga a razao produzida pelo Caso A.

Na figura pode-se perceber que os modelos que sofrem com um forte episédio de
ouflow apresentam um bump na razao poeira por gas em ambos os Casos de producao
de poeira computados devido ao acoplamento entre a producao de poeira e o feedback,
ambos gerados pelas CCSNe, visto que a alta incidéncia destes eventos durante o pico
da formacao estelar contribuem tanto para a producao estelar de poeira quanto para a
acrecao pelos graos de metais presentes no ISM, além de gerar outflows que ejetam o
gés do interior da galaxia. O bump precede a supressao da formacao estelar e acontece
mais cedo para modelos com alto 1y, quando Mg esta fixo, e ¢é sensivel também a Mg .

No painel com vy = 0.1 Gyr!

nenhum modelo exibe bump, enquanto os modelos com
Mgy < 10"°Mg exibem para vy = 1.0 Gyr~!, e os modelos com Mgy > 2 x 10" Mg,
exibem para vy = 5.0 Gyr~.

Logo anteriormente ao bump da razdo poeira/géas, a quantidade de poeira é quase
insensivel a A4 em todos os modelos, e, logo apds o maximo, a razao entre poeira e gas
cal e sua evolugao se torna sensivel a A4 novamente, o que se mantém por toda a fase
passiva da galdxia. Como nos modelos com Mgy = 2 x 102 M, a supressao da formagao
estelar é pequena e temporaria, suas curvas evolutivas sao sempre insensiveis a A4 apds a
convergencia dos Caso A e B.

As figuras e ilustram o tempo despendido para produzir do grosso da massa
de poeira nas galdxias. A galaxia A1689-zD1, em z = 7.5, portanto presente na era
da reionizacao, possui Mpu = 4.0 x 10" My, M, = 2.0 x 10 My e um reservatério de
gds molecular de 7.2 x 10° My (Knudsen et all [2016)), resultando em uma razio entre
a massa de poeira e gds (assumindo apenas o gas molecular) de 5.5 x 1073, A galdxia
A2744_YD4, também presente na reionizagao (z = 8.38), possui Mpus = 5.5 x 105 M, e
M, = 1.95x 10° M, (Laporte et al., 2017). Para a cosmologia adotada, o tempo disponivel
para a evolucao destes objetos é de 0.7 Gyr e 0.6 Gyr, respectivamente, impondo um forte
vinculo tanto nas teorias de evolucao galactica quanto nos modelos de producao de poeira
adotados. O valor de Mg mais adequado & descrigao desses sistemas ¢ 10'° M, visto que
A1689-zD1 possui Mg = 9.2 x 10° Mg, e a massa estelar dessa galdxia é bastante similar

a A2744_YDA4.
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Figura 5.8: Massa de poeira em func@o da massa estelar. Os painéis e caminhos evolutivos sao marcados
do mesmo modo que a Fig. A amostra de SMGs é indicada por estrelas azuis [da Cunha et al.| (2015),
as galdxias retiradas de Rémy-Ruyer et al.| (2014} 2015) sdo marcadas como estrelas amarelas e rosas, os
pequenos pontos vermelhos indicam as galdxias de[De Vis et al| (2016)), as galdxias elipticas de|Lianou et al|
(2016), sao indicadas por cruzes azuis. Os objetos de alto z D49 e M28 (Magdis et al.|[2017) sdo indicadas
por pontos amarelo e preto, respectivamente, enquanto os objetos A1689-zD1 (Knudsen et al [2016) e

A2744_YD4 (Laporte et all [2017), sdo marcados por pontos grandes azul e vermelho, respectivamente.
Figura retirada de Barbosa-Santos et al.| (2020).

Na figura os modelos Mgy = 10" Mg e vy = 10.0 Gyr~! necessitam em torno
de ~ 0.5 Gyr para que suas massas de poeira alcancem o valor de A2744_YD4, indepen-
dentemente do A4. Porém, o méximo valor de Mp,y para este modelo é 6.3 x 10° M),
aproximadamente seis vezes menor do que a massa de poeira de A1689-zD1, e leva em
torno de 0.5 Gyr para alcangar o pico. Na figura o mesmo modelo leva aproximada-
mente ~ 0.4 Gyr para alcangar a razao poeira/gas de A1689-zD1. Estes resultando sao
independentes do A 4 adotado.

Nos modelos com 15 = 5.0 Gyr~! e 10.0 Gyr~!, a razao entre a massa de poeira e de

gas produzida pelo Caso A ¢é aproximadamente insensivel a Mg nos primeiros 1 Gyr e
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0.3 Gyrs de evolucao galdctica, respectivamente. A razao poeira/gds produzida pelo caso
Caso B exibe comportamento similar ao Caso A, porém as rotas evolutivas apresentam
maior dispersao entre si.

Como a massa estelar é possivelmente a quantidade mais determinante para a evolugao
de galaxias, nés mostramos a relacao entre a evolucao da massa estelar e da massa de
poeira na figura [5.8|

A figura contém dados observacionais retirados de [Lianou et al. (2016)); De Vis
et al. (2016); Rémy-Ruyer et al. (2014), Rémy-Ruyer et al.| (2015)); Magdis et al.| (2017));
da Cunha et al. (2015)); Knudsen et al.| (2016) e |Laporte et al.| (2017)). Para todos os valores
de 1 considerados, a massa de poeira computada tende a ser superior aos dados observa-

I as curvas evolutivas

cionais durante toda a fase de formacao estelar. Para vy > 5.0 Gyr~
apresentam um “joelho” que se situam na mesma posicao dos dados observacionais. As
excecoes sao as SMGs e as duas LBGs, que, novamente, estao em concordancia com os
modelos Mgy = 2 x 10'? Mg, para qualquer valor de .

As SMGs e as duas LBGs apresentam similaridades em diversas propriedades fisicas,
tais como luminosidade no infravermelhos, Mpust, Maas, M, € z. A amostra de |Lianou
et al.| (2016]) apresenta valores pequenos de Mp,s, para uma dada M,, é composta por
galdxias com M, > 101 Mg, em geral, e é compativel com a fase passiva de nossos
modelos. Conforme o valor de vy aumenta, os caminhos evolutivos se aproximam dos pontos
referentes aos dados observacionais, havendo maior proximidade para vy = 10.0 Gyr—.
Os objetos A1689-zD1 e A2744 YD4 apresentam uma quantidade de poeira superior aos
modelos com vy = 10.0 Gyr~! e Mg = 10'° M©®, independentemente da receita de poeira.
Porém, A1689-zD1 se encontra préxima ao modelo 2 x 10 M®, enquanto A2744_YD4
concorda com vy = 5.0 Gyr~.

Nos também mostramos, na figura a evolucao da relagao entre a massa de poeira e a
massa de gas. Em todos os modelos com vy = 0.1 Gyr~! (excetuando Mg =5 x 10” My),
a massa de gds aumenta um pouco antes da de ser depletada durante a formagcao estelar.
Modelos com valores mais elevados de 1y nao apresentam um aumento perceptivel em
Maas. Para todos os modelos de evolucao galactica, os percursos evolutivos apresentam
dois padroes, o primeiro relacionado ao inicio da evolucao galdctica com Mgas ~ Mg o,
para qualquer Mp,s, enquanto o outro expressa a deplecao de Ma,s em estrela ou o gas

ejetado em episddios de outflows. A transicdo entre ambas as fases forma um joelho que
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se situa proximo aos dados observacionais.
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Figura 5.9: Massa de poeira em fungao da massa de gas como predito pelo modelo. Os painéis e caminhos

evolutivos sdo marcados do mesmo modo que a Fig. Os dados retirados de [Rémy-Ruyer et al.| (2014}

2015) sao marcados como estrelas amarelas e rosas, as galdxias elipticas de [Lianou et al.| (2016), sao

indicadas por cruzes azuis e a DOG pertencente & era da reionizagdo A1689-zD1 (Knudsen et al., |2016])

por um ponto grande azul. Figura retirada de Barbosa-Santos et al. (2020).

Para todos os modelos computados, a diferenca entre a massa de poeira produzida pelos
Casos A e B alcanca mais de 2 dex no comeco da evolugao da galaxia, porém, a diferenca
¢ quase nula quando o caminho evolucionéario chega ao seu joelho. Em modelos que nao
sofrem um forte evento de outflow, os Casos A e B nao exibem diferengas significativas
apoés o joelho, enquanto nos modelos que exibem um forte outflow, a diferenca se mantém
inferior a 1 dex. As galdxias em alto redshift se localizam na regiao com alta massa de
poeira e gas, sendo que as LBGs possuem a mais alta quantidade de poeira e gas de nossa
amostra.

Na figura [5.10] estdo disponibilizados dados de [Lianou et al (2016); Rémy-Ruyer et al|
(2014} |2015)); Magdis et al.| (2017) e Knudsen et al.| (2016]). A forma dos caminhos evolutivos
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Figura 5.10: Razao poeira/gds em fungdo da massa estelar. Os pinéis e caminhos evolutivos s sdo marcados
do mesmo modo que a Fig. Os dados retirados de [Rémy-Ruyer et al.| (2014}, [2015) sdo marcados como
estrelas amarelas e rosas, as galdxias elipticas de [Lianou et al| (2016)), sdo indicadas por cruzes azuis e

a DOG pertencente & era da reionizagdo A1689-zD1 (Knudsen et al. 2016 por um ponto grande azul.

Figura retirada de Barbosa-Santos et al (2020). Figura retirada de Barbosa-Santos et al.| (2020).

nao dependem significantemente do valor de 1y, porém eles sao deslocados no sentido
dos altos valores de M, e o limite inferior das razoes entre poeira e gas crescem. Para
vp = 0.1 Gyr~!, a maior parte dos dados sdo bem representados pelos modelos com Mg o =
2 x 10 Mg, e o limite inferior da razao entre poeira e gds (~ 2 x 1077 no Caso A e ~ 10710
no Caso B) é inferior ao menor valor dos dados coletados na literatura (~ 107%). Para
1o = 10.0 Gyr~!, o grosso dos dados coletados na literatura estao situados entre os caminhos
evolutivos dos modelos com as massas de 10° My, e 2 x 10'* M, enquanto o limite inferior
da razao entre a massa de poeira e de gés sobe para ~ 2 x 107>, no Caso A, e para 10~% no
Caso B. O caso Caso B é mais adequado para explicar a razao de gas e poeira de objetos

pobres em poeira, indicando possivelmente evolucao de Ay.

A galaxia A1689-zD1 apresenta uma razao de massa entre gas e poeira bastante elevada
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Figura 5.11: Massa de poeira em funcao da SFR. Os painéis e caminhos evolutivos sdo marcados do mesmo
modo que a Fig,. A amostra de SMGs é indicada por estrelas azuis|da Cunha et al.| (2015)), as galdxias
retiradas de [Rémy-Ruyer et al| (2014] [2015) sdo marcadas como estrelas amarelas e rosas, os pequenos

pontos vermelhos indicam as galdxias de De Vis et al| (2016), as galdxias elipticas de [Lianou et al| (2016),

sdo indicadas por cruzes azuis. Os objetos de alto z D49 e M28 (Magdis et al., [2017)), s@o indicadas por

pontos amarelo e preto, respectivamente, enquanto os objetos A1689-zD1 (Knudsen et al.l [2016) e A2744_

YD4 (Laporte et al., [2017)), sdo marcados por pontos grandes azul e vermelho, respectivamente. Figura
retirada de Barbosa-Santos et al.| (2020).

quando comparada a outras galdxias de mesma massa estelar (ver figura , 0 que
muito provavelmente se deva a sua alta quantidade de poeira (nota-se, na figura
que esta galdxias se situa proxima as SMGs de pequena massa), e é, novamente, melhor
representado pelo modelo Mgy = 10'° M®, para qualquer vy adotado, sendo também
insensivel a A 4. Para 1y = 0.1 Gyr™!, a poeira produzida nos modelos com massa 10'* M®
levam aproximadamente 13 Gyr para alcancar Mp,g observada em A1689-zD1, produzindo

apenas metade da M, observada neste objeto. J& os modelos vy = 5.0 Gyr—!

apresetam
picos menos que 1 dex inferior os dados da literatura, enquanto os modelos com 1.0 Gyr—!

e 10.0 Gyr~! apresentam caminhos bastante compativeis com A1689-zD1, ainda que o
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primeiro necessite de ~ 3 Gyr para alcancar a razao entre poeira e gas observado e o
ultimo requeira apenas ~ 0.5 Gyr.

Similarmente, as duas LBGs estao préximas aos modelos com Mgy = 2 x 10! M@,
na Fig. [5.10] para ambos os valores de A4 e todos os valores de 1y computados. Para
vp = 0.1 Gyr~!, mesmo apds 13 Gyr de evolucdo, o caminho evolutivo néo alcanca os valores
de M, estimados para estes objetos, chegando a cair ligeiramente quando M, ~ 10 M
(ou seja, seguindo o padrao geral da supressao da formagao estelar). Para 1.0 Gyr™!, surge
uma diferenga de ~ 3 dex entre a razao poeira/gas das simulagoes e os dados retirados
da literatura. Nos dois modelos computados com valores mais elevados de vy, o caminho
evolutivo acaba préximo aos dados da literatura, ainda que o pico esteja deslocado na
direcdo dos pequenos valores de M,. Os modelos com vy = 5.0 Gyr~! levam em torno de

2 Gyr para alcancar o pico, enquanto os modelos com 1y = 10.0 Gyr—!

requerem ~ 1.5
Gyr (ver figura . Importante notar que Mg (gés molecular mais M,) destes objetos
sdo 4 x 10™ e 2.5 x 10* M, para D49 e M28, respectivamente, o que sustenta a hipdtese
de rapida evolucao destes objetos.

Considerando a cosmologia adotada, a idade do Universo em z ~ 3 é tg =~ 2.1 Gyr, de
forma que modelos com maiores 1y sao mais adequados a explicar tanto a massa de poeira,
quanto a razao entre poeira e gas de galaxias massivas de alto-z.

Galéxias elipticas apresentam alta razao entre poeira e gas, em geral, devido muito mais
a baixa quantidade de gas do que a sua massa de poeira. De fato os dados observacionais
de Lianou et al| (2016), na figura mostram que esse tipo de galdxia possue pequena
Mpust, para uma dada massa de estelar, porém devido aos valores extremamente baixos
de Mg.s estimadas para estes objetos, o resultado é um auto valor na razao poeira/gas.

A relagao tanto de Mp,s € quanto da razao entre poeira e gas com a taxa de formacao
estelar sao mostradas nas figuras e respectivamente. Interessante notar que
Mpust € bem representada por modelos com pequena formacao estelar, enquanto a razao
entre poeira e gas é melhor representada por modelos com maior formagao estelar.

Na figura [5.11] as SMGs mostram boa concordancia com o caminho evolutivo dos
modelos com Mgy = 2% 10'2 M. Porém enquanto o valor de v cresce, a taxa de formacao
estelar tende a ser cada vez mais superestimada em relacao aos dados observacionais, o

1

que fica claro para vy = 10.0 Gyr™. 1

J4 os modelos com 2x 10" Mg e vy = 10 Gyr~

concordam com a taxa de formacao estelar da mostra de SMG, embora subestime sua massa
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Figura 5.12: Razao poeira/gas em funcdo da SFR. Os painéis e caminhos evolutivos sdo marcados do
mesmo modo que a Fig. Os dados retirados de Rémy-Ruyer et al| (2014} 2015]) sdo marcados como
estrelas amarelas e rosas, as galdxias elipticas de [Lianou et al| (2016]), sdo indicadas por cruzes azuis e

N

a DOG pertencente & era da reionizagdo A1689-zD1 (Knudsen et al 2016) por um ponto grande azul.
Figura retirada de Barbosa-Santos et al.| (2020).

de poeira, para ambos os Casos. Para os modelos com a mesma massa e vy = 0.1 Gyr—!,
os caminhos evolutivos coincidem com as amostras do KINGFISH e do Herschel survey,
enquanto DGS geralmente apresentam menos poeira que o estes modelos, sendo melhor
representada pelos modelos com vy = 1.0 Gyr~!. A1689-zD1 ¢ mais préximo ao modelo 2
x 10 Mg, para vy = 0.1 Gyr~! e 10'° My, mas subestima a massa de poeira, para vy =
10 Gyr™ !, sendo o ultimo mais adequado devido & massa estelar do objeto (ver ﬁgura.
Galaxias elipticas estao sistematicamente acima das amostras com objetos formadores de
estrelas (KINGFISH e HERSCHEL) para a mesma SFR. Interessante notar SFR tende a
ser constante durante o pico.

Na figura [5.12] estd disponibilizada a relacao entre a razao poeira-gas e a SFR junta-

mente aos dados das amostras KINGFISH, Herschel, das galaxias elipticas e de A1689-
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Figura 5.13: Massa de poeira em fun¢ao da metalicidade, representada por log(O/H) + 12. Os painéis
e caminhos evolutivos sao marcados do mesmo modo que a Fig. As galdxias retiradas de
Ruyer et al.| (2014} [2015) sdo marcadas como estrelas amarelas, rosas e vermelhas. Estao inclusas galdxias

anas irregulares e blue compact dwarfs de [Lisenfeld e Ferraral (1998), marcadas em pontos pretos e azuis,

respectivamente.

zD1. Nesta figura, assim como na figura [5.10] préximo ao joelho da SFR, os modelos
vo = 10 Gyr™ e Mg = 10'° M mostram boa concordancia com A1689-zD1. Os dados
de KINGFISH e DGS mostram grande dispersao na razao entre a massa de poeira e de gas
no intervalo ~ 2 x 107% e 5 x 1072, para a razao, e ~ 6 x 1073 e 10 Moyr~!, para a SFR
(os objetos do KINGFISH mostram um pouco mais de poeira por gés que os do DGS). As
galdxias elipticas se situam na regiao de alta razao entre poeira e gés e pequena SFR.
Nas figuras e sao mostradas, respectivamente, as relagoes da massa de po-
eira e da razao de massa entre poeira e gas com a metalicidade, sendo esta indicada por

log(O/H) + 12. Infelizmente, os valores de log(O/H) + 12 disponiveis nos dados observa-

cionais coletados para este trabalho sao referentes apenas as galaxias de baixo redshift de

Rémy-Ruyer et al.| (2014} [2015) e de |[Lisenfeld e Ferrara (1998)), compondo uma amostra
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Figura 5.14: Razao poeira/gas em funcao da metalicidade, representada por log(O/H) 4+ 12. Os painéis
e caminhos evolutivos sdo marcados do mesmo modo que a Fig. As galdxias retiradas de
Ruyer et al.| (2014] [2015]) sdo marcadas como estrelas amarelas, rosas e vermelhas. Estdo inclusas galdxias

anas irregulares e blue compact dwarfs de [Lisenfeld e Ferraral (1998), marcadas em pontos pretos e azuis,

respectivamente.

dominada por galaxias de baixa massa, baixa SFR e baixa metalicidade.

! representam bem os

De fato, em ambas as figuras, os modelos com 1y, = 0.1 Gyr~
dados observacionais para as massas Mg o = 1 x 10° Mg e Mg o = 1 x 10'° Mg na Fig.|5.13
e para qualquer massa Fig. .14l Na primeira figura, ambos os Casos representam bem os
dados disponiveis enquanto na segunda, o Caso A é mais adequado.

Comparando o painel vy = 0.1 Gyr~' da Fig. com a Fig. , nota-se que tanto o
Caso A quanto os dados observacionais exibem comportamento mais proximos das galaxias
damped Ly, presentes na Fig. enquanto o comportamento das nearby galaxies desta
figura é melhor descrito pelo Caso B. Um estudo adequado dessa diferenca exigiria uma

analise detalhada de ambas as amostras, o que julgamos estar fora do escopo deste trabalho.

Conforme aumentam os valores de vy os caminhos evolutivos na Fig. [5.13| (Fig. |5.14])
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Figura 5.15: Razao de massa entre poeira e estrela como fungdo da massa estelar. Os painéis e caminhos

evolutivos sao marcados do mesmo modo que a Fig. A amostra de SMGs ¢ indicada por estrelas

azuis|da Cunha et al| (2015)), as galdxias retiradas de Rémy-Ruyer et al/ (2014} [2015) sdo marcadas como

estrelas amarelas e rosas, os pequenos pontos vermelhos indicam as galdxias de [De Vis et al.| (2016), as

galdxias elipticas de Lianou et al|(2016), sdo indicadas por cruzes azuis. Os objetos de alto z D49 e M28

(Magdis et al., 2017)), sdo indicadas por pontos amarelo e preto, respectivamente, enquanto os objetos
A1689-zD1 (Knudsen et al.| 2016) e A2744_ YD4 (Laporte et al.,[2017)), sdo marcados por pontos grandes

azul e vermelho, respectivamente.

tendem a se deslocar para a regiao de alta massa de poeira (razdo poeira/gas) e alta
metalicidade, regiao nao abarcada pelos dados observacionais coletados pois estes, como

ja citado, estao enviesados para objetos de baixa metalicidade.

Assim como |Calura et al| (2016), nés utilizamos o diagrama dado pela razao de massa

entre a poeira e estrela e pela massa estelar para testar a evolucao de galéxias (figura|s.15)),
visto que esta razao significa uma medicao real da eficiéncia total de producao de poeira

na galdxia, ou uma medida relativa do saldo de massa de poeira resultante da evolucao

galdctica. A amostra de galdxias elipticas, retirada de Lianou et al| (2016), apresenta

sempre baixa razao entre as massas de poeira e estrela (generalmente entre 1075 e 107%).
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As amostras retiradas de Rémy-Ruyer et al.| (2014) e Rémy-Ruyer et al.| (2015)) tendem
a presentar menor razao poeira-por-estrelas do que a amostra rica em gas de De Vis
et al. (2016)), considerando uma mesma massa estelar, enquanto as SMG de (da Cunha
et al., 2015|) geralmente possuem a razao poeira-por-estrela mais elevada dentre as amostras
levantadas para este trabalho. As LBGs se situam, mais uma vez, juntamente a amostra
de SMG na Fig. . Por fim, a galdxia A1689-zD1 (Knudsen et al., 2016) possui razao
poeira-por-estrela superior a A2744_YD4 (Laporte et al., 2017)), sendo que a primeira esta
situada juntamente as galaxias com alta razao poeira-por-estrela da amostra retirada de
De Vis et al|(2016]) e a tltima se situa juntamente as de menor razao.

Na figura [5.15] nota-se que os caminhos evolutivos computados estao sistematicamente
localizados acima dos dados observacionais durante todo o grosso da formacao estelar
(exceto pelas SMGs, que possuem boa concordancia com as simulagoes, principalmente
para os modelos com vy = 1.0 Gyr~!), porém, as galdxias normais presentes no Universo
local aparentam ser mais adequadamente descritas pelo cenédrio de maior SFR.

Modelos com forte outflows possuem tanto comportamento quanto razao entre massa
de poeira e estrelas similares. Apds a supressao da formagao estelar, os caminhos evolutivos
sao aptos a explicar as galdxias elipticas para objetos com M, entre 1 x 10 Mg e 2 x
10" Mg. Os dados observacionais ndo representam os modelos com Mg = 5x 107 Mg,
A diferenca na massa de poeira produzida nos Casos A e B sdo bem pronunciadas durante
a fase de formacao estelar, principalmente para modelos de pequenos Mg e 1, quando a

fonte estelar domina a acresgao.

5.3 Discussoes sobre a evolucao do contetido bariénico e sua conexao com

a evolucao de poeira

Para este trabalho foi simulado um total de quarenta modelos quimiodinamicos de
evolucao galactica, variando a massa inicial barionica, Mg, a eficiéncia de formacao es-
telar, 1, e a eficiéncia de coagulacao em poeira, Ay, a fim de investigar quais sao os
principais processos que dirigem a evolucao de massa de poeira em escala galdctica. Para
tanto, nds nos detivemos principalmente em explicar a presenca de DOGs em alto redshift
e a relacao entre formacao estelar obscurecida por poeira e a massa estelar da galéxia.

As simulacoes foram comparadas com um conjunto de dados disponiveis na literatura,
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cobrindo um amplo intervalo tanto de M, quanto de redshifts.

Nesta secao serd discutida as principais implicagoes dos nossos resultados, dividindo
os assuntos tematicamente. Na subsecao [5.3.1| sera analisado o papel tanto da formacao
estelar quanto da eficiéncia de produgao de poeira, assim como suas principais implicacoes.
Na secao serao analisados os vinculos entre evolucao da poeira para galaxias em alto

z, por fim, em quais sao as implicagoes para o obscurecimento de galdxias em geral.

5.3.1 Efeitos de vy e Ay

A diferenga entre a produgao de poeira nos Casos A e B é mais acentuada em modelos
com pequenos valores de vy € Mg (como pode ser visto nas figuras e . Modelos
que exibem outflow (ou seja, aqueles com altos valores de 1), a massa de poeira é sensivel
a A4 durante o grosso do periodo em que a galdxia constréi sua massa estelar e também
de sua fase passiva, sendo, entretanto, quase insensivel a A4 entre o maximo da formacao
estelar e a supressao da mesma. Este fenomeno é mais evidente nas figuras e [b.11]
onde se vé uma diferenga de mais de 3 dex na massa de poeira produzida pelos Casos A e B
(em ambas as figuras) logo no inicio da formagao estelar. Para galdxias que experimentam
a fase passiva, a massa de poeira (figura ¢é mais sensivel a Ay que a razao entre
poeira e gas (figura devido a ejecao da poeira e gas durante os outflow, o que é
expresso pelo maior espalhamento dos dados observacionais na figura[s.12]do que na figura
[.11 Como consequéncia, sistemas com alta SFR e SBGs néo sao adequados a vincular
valores de Ay, visto que a acrecao domina a producao de poeira neste sitios. Galaxias
passivas ou as que ja sao bastante evoluidas também apresentam diversas limitagoes para
investigar esse parametro, visto o grande niimero de processos envolvidos no acumulo de
poeira. Pelos motivos citados, nés sugerimos, para determinar Ay, o uso de sistemas com
pequena metalicidade, pequena formacgao estelar e populacao estelar jovem (< 0.4 Gyr),
como galdxias irregulares e sistemas DLA (Gioannini et al., 2017), ao invés de galdxias
massivas e SBGs.

Ao acoplar as equacoes e[3.21] nota-se que a acre¢ao de poeira no ISM é proporci-
onal tanto a massa de poeira pré existente na galdxia quanto a sua metalicidade. Como as
estrelas e as SNe sao as fontes primarias tanto da poeira quanto dos metais, nos modelos
com pequenos valores de 1y, o crescimento do grao por acrecao nao ¢ suficientemente efici-

ente para conduzir a evolucao de massa de poeira, assim como pode ser visto em |Aoyama
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et al.| (2016) e em |Gioannini et al. (2017)), e a producdo de poeira por fontes estelares
domina, tornando a massa de poeira mais dependente do valor de A4 assumido.

De certo, para todos os modelos de galdxia, a produgao de poeira ¢ dominada por
CCSNe em seus primeiros instantes. Porém, em galaxias de alta SFR, o dominio da
acrecao como fonte principal de poeira ocorre muito cedo na histéria galactica, acarretando
na dificuldade em se isolar a contribuicao de A 4. Além disso, as estrelas AGBs contribuem
tardiamente para o enriquecimento de poeira, quando a acrecao ja domina o enriquecimento
por poeira, sendo, portanto, bastante complexo determinar a contribuicao dessas fontes
para o acumulo de poeira na galdxia.

J& em sistemas de baixa massa e baixa formacao estelar, a acrecao demora a dominar
a producao de poeira, dando tempo para que as estrelas ISM evoluam em AGBs, o que
facilita a determinacao de A4. Na ﬁgura considerando o modelo Mg =1 x 10'° Mg,
e vy = 10.0 Gyr~!, a massa de poeira leva ~ 0.5 Gyr para alcancar o valor estimado de
A2744 YD4 e produz menos poeira que A1689-zD1, em qualquer instante. Na figura
o mesmo modelo leva ~ 0.4 Gyr para alcancar a razao entre poeira e gas estimada para
A1689-zD1.

Outra vantagem nesta abordagem é que as propriedades das galaxias de baixa SFR
investigadas neste trabalho, principalmente as que possuem populagao estelar jovem, nao
sao tao sensiveis a histéria de formacao estelar ou receitas de feedback, sendo, no entanto,
mais sensiveis & IMF adotada. Uma IMF top-heavy (maior producao de estrelas de alta
massa) aumenta o nimero de explosoes de CCSNe, aumentando tanto a massa de po-
eira quanto a metalicidade, o que torna mais rapido tanto o enriquecimento por poeira
oriundo da prépria SNe quanto o dominio da acrecao na producao de poeira, devido a alta
metalicidade precoce destes sistemas.

E preciso, porém, proceder com cautela. As investigacao sobre a producao de poeira
em galaxias com baixa SFR e metalicidade pode enviesar as estimativas de A4, no caso
desta quantidade ser ao menos um pouco sensivel & metalicidade (como sao os valores de
Piovan et al., 2011)). A possivel dependéncia da prépria IMF com a metalicidade é outro
ponto a ser considerado em tais investigacoes. Do ponto de vista observacional, a deteccao
e caracterizagdo da massa de poeira (incluindo composigao e distribui¢do no interior da
galdxia) é consideravelmente mais dificil e custoso em objetos de baixa massa SFR (como

galdxias anas irregulares).
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Mas, apesar destas dificuldades, argumentamos que a produgao de poeira em tais sis-
temas é dominada por fontes estelares e que o ntimero de varidveis é substancialmente
reduzido nestes objetos, em contraste com sistemas ja bastante evoluidos, compensando
assim algumas das dificuldades. Seguindo Calura et al.| (2016), a razao de massa entre po-
eira e estrelas pode ser uma ferramenta importante para investigar a producao de poeira
em sistemas de baixa formagao estelar (ver ﬁgura, assim como para medir a eficiéncia
da producao de poeira por fontes estelares.

Na figura [5.8 a massa de poeira pode ser divida em trés regioes: galdxias elipticas
passivas, galdxias normais formadoras de estrelas e galaxias de alta formacao estelar e
SBGs (como SMG e LBG). A relacao entre a razao de poeira/gas e M, observada nos
dados retirados da literatura (ﬁgura apresenta maior dispersao do que a relagao entre
a massa de poeira e M, (figura , possuindo, também, regioes menos definidas. Este
comportamento provavelmente se deve aos diferentes estagios evolutivos que cada galaxia
se encontra, havendo, portanto, reservatérios de gas disponiveis a formacao estelar de
tamanhos distintos. De fato, os modelos nao representam todas as quantidades relevantes
a evolucao de galdxias ao mesmo tempo, como pode ser notado ao se comparar as figuras
58 BIT ¢ f15

Para compensar possiveis efeitos evolutivos, nds propomos, até onde sabemos pela
primeira vez, o uso do diagrama Mps;/Maas por Mpusi /M. (figura como uma ferra-
menta importante tanto para as investigacoes sobre a produgao de poeira quanto para se
desenvolver a propria teoria da evolucao de galaxias. O diagrama proposto permite que se
conecte cada fase da massa barionica (Mpys;, Mgas € M, assim como da SFR) a evolugao
da galdxia como um todo.

Na figura[5.16], as galaxias formadoras de estrelas percorrem um claro caminho, indo das
galaxias anas aos objetos de alto redshift. As galaxias elipticas se situam na regiao de alta
razao poeira/gas e baixa razao poeira/estrelas, quando comparada as galdxias formadoras
de estrelas.

Infelizmente, a amostra de SMGs nao esta inclusa na Fig. [5.16] visto nao haver dados
sobre a massa de gés destes objetos. Porém as galaxias em alto-z LBGs e A1689-zD1 estao
inclusas e se situam nas regiao de alta razao de poeira/gés e alta razao poeira/estrelas. A
distincao entre galaxias formadoras de estrelas e as passivas é clara, mas novamente a amos-

tra de alto-z nao exibe um claro padrao distinto no diagrama. Os caminhos evolutivos com-
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Figura 5.16: Razdo poeira/gds em fungdo da razdo poeira/estrelas. Os painéis e caminhos evolutivos
s@o marcados do mesmo modo que a Fig. Os dados retirados de Rémy-Ruyer et al.| (2014} |2015)) sao
marcados como estrelas amarelas e rosas, as galdxias elipticas de [Lianou et al. (2016)), sao indicadas por

cruzes azuis e a DOG pertencente & era da reionizacdo A1689-zD1 (Knudsen et al., 2016) por um ponto

grande azul. Figura retirada de Barbosa-Santos et al.| (2020).

putados nao coincidem com o caminho gerado pelos dados observacionais, principalmente
para os modelos com baixa SFR. Para qualquer valor de 14, os caminhos evolutivos compu-
tados apresentam menor razao poeira/géds, para uma mesma razao poeira-por-estrela, do
que os dados retirados da literatura, o que sugere que a massa de gas em nossos modelos
possa estar superestimada.

Os caminhos evolucionarios também mostram um “cotovelo” préoximo a regiao das
galaxias de alto-z, marcando a transicao entre a fase formadora de estrelas e a fase pas-
siva. Nota-se também, na figura [5.16] que o Caso B de nossos modelos é mais adequado
a descricao das DGS do que o Caso A, sugerindo ou um baixo valor de Ay ou sua de-
pendéncia com a metalicidade estelar. Considerando a massa de poeira produzida pelo

Caso B de nosso modelo, o uso de uma IMF top-heavy poderia aliviar a tensao entre o ca-
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minhos evolutivos e os dados observacionais. Porém, uma resposta mais precisa necessita
tanto de mais dados observacionais, cobrindo um vasto intervalo de redshift, M, e diversas

morfologias, quanto de mais trabalhos teéricos.
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Figura 5.17: Fragao de gés da galdxia em fungdo da razdo poeira-por-estrelas como predita pelo modelo.

Os painéis e caminhos evolutivos sdo marcados do mesmo modo que a Fig. Os dados retirados de

[Rémy-Ruyer et al. (2014, [2015) sdo marcados como estrelas amarelas e rosas, as galdxias elipticas de

[Lianou et al.| (2016)), sdo indicadas por cruzes azuis e a DOG pertencente & era da reionizagdo A1689-zD1

(Knudsen et al., 2016) por um ponto grande azul. Figura retirada de Barbosa-Santos et al.| (2020).

Outro ponto interessante do diagrama Mpys;/Maas por Mpuss /M. (figura [5.16) é que

ele é bastante similar a relacao fundamental das galaxias, decrita por M,, SFR e pela

metalicidade (ver[Mannucci et al., 2010). As quantidades M, e Mg, sao ligados pela SFR e

Mpust/ Mgas estéd diretamente conectada a metalicidade (como discutido em |Galliano et al.

2008, 2018 |De Vis, P. et al., 2019). De qualquer modo, o diagrama proposto facilita a

comparagao entre os trabalhos tedricos (como as simulagdes) e os trabalhos observacionais,
visto que ele considera a eficiéncia da producgao de poeira (descrito por Mpys /M), o

reservatorio de gas disponivel para a producao de estrelas (Mgas) e a evolugao passada da
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galaxia (Mpust/Mgas)-

Outro modo possivel de levar em conta os efeitos evolutivos é ligar a fracao de gas
(Mgas/ (M, + Mgas), ou seja, uma medida da quantidade de gés disponivel para a formagcao
estelar ponderada por sua massa barionica) a eficiéncia de producao de poeira (M, /Mpyst,
quando estimada em escala galactica). Esta relacao estd disponibilizada na figura .

No diagrama Mgas/ (M, + Mgas) por M./ Mp,s (Fig. , pode-se distinguir, nos
dados observacionais, dois padroes principais distintos, cada um formando um ramo.

O primeiro deles é um ramo horizontal, formado por galdxias ricas em gas (principal-
mente por galdxias anas do catdlogo DGS) e é bem representado por modelos com baixa
eficiéncia de formagao e fraco outflows, baixo Mg o e pelo Caso B (a representagao é melhor
conforme sejam combinados estes fatores). De fato, os baixos valores de M, /Mp.,s obser-
vados na amostra DGS pode ser explicado apenas pelo Caso B (considerando o modelo
FT98 e as configuracoes adoradas neste trabalho), o que pode ser interpretado como uma
sensibilidade de A4 a metalicidade. Nosso modelo parece reproduzir bem, no diagrama
Maas/ (M, + Mgas) por M,/ Mpyst, as propriedades destes sistemas.

O segundo ramo é formado por galaxias pertencentes ao catdlogo KINGFISH, por
elipticas e pelos objetos em alto redshift, sendo representado por modelos com alta eficiéncia
de formacao estelar e com fortes eventos de outflows. Os objetos do KINGFISH se situam
preferencialmente em log(M,/Mpust) = —4.0 € Magas/(My + Maas) 2 —1.0, enquanto
as galdxias elipticas se situam na posicao oposta. Por fim, as galaxias em alto redshift
estao situadas na regiao com alta eficiéncia de producao de poeira e alta fracao de gas da
Fig. porém estes objetos nao aparentam se situar em uma posigao claramente distinta
do diagrama.

O diagrama Mgas/ (M, + Mgas) por Mpusi /M, (Fig. ¢ também uma ferramenta
importante para investigar a conexao entre a evolugao da poeira com a evolucao da galdxia
com um todo, tendo a vantagem de explicitar o reservatorio de gas disponivel para a
formacao estelar, importante quantidade para evolucao de galaxias. De qualquer modo, o
diagrama Mpys/Maas por Mpusi /M. (Fig. |5.16)) nos parece ser mais sensivel a quantidade

de poeira (assim como a sua evolugao) do que a relagao expressa na Fig. [5.17
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5.3.2 Implicagoes para as galaxias de alto redshift

Embora as principais propriedades das DOGs presentes na reionizagao possam ser re-
produzidas por modelos de massa barionica similar (em especial A1689-zD1, Knudsen
et al 2016) e alta eficiéncia de formacao estelar (Mg = 10'° Mg, e 1y = 10.0 Gyr 1), a
analise disponivel na secao [5.2.2] é ainda bastante simplista.

Como discutido na em [5.3.1, um modelo adequado de producao de poeira em escala
galdctica deve satisfazer os os indicadores de evolucao galdxia simultaneamente, o que
seria equivalente a reproduzir as relagoes Mpys /M, vs. M, (figura e Mpust/Mcas
vs. Mpust /M. (ﬁgura, 0 que nao ocorre com nossos modelos. Em segundo, é necessario
estabelecer o redshift de colapso de tais objetos, visto que eles nao nasceram no Big Bang.

Como discutido na segao [5.2.2] o temo necessério para que os modelos Mg = 1 x 101°
Mg e vy = 10.0 Gyr~! alcancem a massa de poeira estimada para o objeto A2744_YD4
de é ~ 0.5 Gyr, enquanto a massa de poeira de A1689-zD1 é aproximadamente seis vezes
superiora ao obtido pelos nossos modelos, independentemente do A 4 adotado. O primeiro
objeto possui SFR superior aos modelos, enquanto o segundo possui aproximadamente a
mesma. HEstas diferencas podem estar associadas a ocorréncia de um forte starburst ou
diferencas tanto na producao de poeira quanto em sua distribuicao no interior galéctico, o
que gera possiveis erros sistematicos na estimativa de massa de poeira.

Como argumentado por Calura et al| (2016), uma outra possibilidade é uma IMF
sensivel a metalicidade, sendo mais top-heavy em ambientes pobres em metais. Esta su-
posicao tem como consequéncia o aumento do niimero de CCSNe, o que acelera a evolucao
tanto da metalicidade quanto da massa de poeira. Esta conexao entre o nimero de CCSNe,
metalicidade e massa de poeira pode amplia o efeito da IMF top-heavy devido a acrecao
do grao no ISM. A razao poeira/gas, M, e SFR computados concordam com os valores
estimados para A1689-zD1 em um tempo evolutivo de ~ 0.4 Gyr, compativel com o tempo
cosmico disponivel para este objeto. Nosso modelo é mais adequado a descricao da razao
poeira/gds do que a massa total de poeira gessas galdxias.

Para criar vinculos na massa de poeira em objetos da reionizacao e na densidade
numérica das DOGs, é de extrema importancia criar vinculo também na teoria de evolucao
de modelos de poeira e de galaxias e ainda na histéria de formagao estelar. O dominio de

galdxias que emitem no UV pode ser facilmente devido a sistematicos efeitos de selecao, e a
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presenca de DOGs no “amanhecer césmico”pode ser subestimada (Knudsen et al., |2016)).
Neste caso, o censo da densidade de formagao estelar deve ser atualizado e a teoria de
evolugao de galaxias incrementada. Para alta densidade de DOGs durante a reionizagao,
mesmo modelos de reionizagao devem ser revisitados, devido a alta absorcao do UV pela
poeira.

Os modelos simulados nao demonstram qualquer tensao com SMGs e LBGs em z ~ 5
ou menos. Para sistemas com alto 1y, a alta taxa de formagao estelar (como SMG e LBG),
a galaxia tem tempo suficiente para construir completamente sua massa de poeira, com
uma IMF de Salpeter, mesmo considerando o tempo necessario para a formacao e colapso
da nuvem. O modelo também demonstra tempo suficiente para suprimir a formagao estelar

de SMG e transformé-la em galdxias passivas (Toft et al., 2014) antes de z ~ 4.

5.3.3  Obscurecimento de galaxias

Como citado na secao (1}, galdxias com alta massa possui a maior parte de sua formacao
estelar obscurecida por poeira, alcangando ~ 90% em galdxias com log(M/Mg) ~ 10.5. As
galdxias de baixa massa sao o caso oposto, a formagao estelar é nao obscurecida e o caso
médio ocorre é observado em galaxias com log(M/Mg) = 9.4, onde metade da formagao
estelar é obscurecida. Esta rela¢ao é observada, ao menos, até z ~ 2.5 (ver |Whitaker et al.|
2017, para maiores detalhes).

Um tratamento preciso do obscurecimento de formagao estelar no cenario dos modelos
de evolucao de galaxias é uma tarefa complexa e serd. Estrelas nascem em aglomerados
dentro de nuvens moleculares gigantes (GMC), que sdo geralmente objetos extensos e
nao simétricos. A extingao intrinseca a nuvem depende da composicao local do ISM, da
geometria da nuvem e de sua densidade. A radiacao emitida por estrelas recém nascidas
destroem a nuvem de dentro para fora, criando bolhas de HII em GMC e permitindo
o escape de fotons UV e de luz visivel. Na Sec. serd apresentado o resultado das
simulagoes da SED.

Na figura , para qualquer Mg, e para ambos os casos de producao de poeira, a
razao de poeira e gas inicial aumenta com vy. O tempo dispendido para formar a massa
de poeira é também menor para modelos com alto 1. Para valores baixo de v, as nuvens
moleculares terdo uma grande fragdo escapando sem interagirem com poeira (devido a

baixa razao entre poeira e gas), tornando a SFR facilmente testdvel por UV e visivel. Uma
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formagao estelar suave (sem surtos) leva a uma quantidade menor de poeira no ambiente
em que ocorre a formacgao estelar. Em modelos com alto 1y, a fracao de fétons em UV
escapando serd bem pequena (o modelo de Silva et al., [1998a, considera que todo o UV
seré processado por poeira durante os primeiros Myr da GMC), devido a razao entre poeira
e gas ser mais elevada, logo, a taxa de formacao estelar sera medida no IR e nas bandas
submilimétricas. A dependéncia da acregao do grao com a metalicidade amplifica essa
diferenca.

Como tanto a formacao estelar quanto a metalicidade estao ligados com a evolucao de
galdxia, e dependem da massa da galaxias (Mannucci et al., [2010), nés esperamos uma
evolucao lenta da fracao de formacao estelar obscurecida para z maior que do “meio dia
cbésmico”, quando as galdxias estao construindo quase toda sua massa estelar. A eficiéncia
de condensacao de poeira pode amplificar essa diferenca entre galaxias massivas e anas,
devido as diferencas entre tempo de evolucao da metalicidade. E claro que o tempo para
a formagao estelar sendo menor, a metalicidade evolui mais rapidamente, o que torna a
acrecao mais eficiente. N6s concluimos que Mg o ¢ o principal motor da fragao de formacao
estelar obscurecida.

O diagrama Mpys/Mgas por Mpusi/M, (figura ¢ bastante similar a relagao fun-
damental entre M,, SFR e metalicidade (ver Mannucci et al., 2010). [Wang et al. (2013)
também obtiveram relacao entre a massa do halo de matéria escura e M,, como uma relacao
entre SFR—M,. Isto também é esperado e visto em variadas eficiencias de formagao estelar
por Mg e reflete no fato de que halos mais massivos possuem menor tempo de evolugao
do que os menos massivos, sendo mais eficientes em formar estrelas, e conseguem criar a
diferenca entre entre formagao estelar obscurecida ou nao obscurecida, tornando tal dife-
renga nao muito dependente do tamanho da galaxia, mas profundamente dependente de
sua massa. A formagao estelar obscurecida também pode ser ilustrada pela figura [5.16|
Em qualquer painel desta figura, o canto com alto Mpysi/Mgas € Mpust/M, corresponde
a maior fragdo de poeira, onde a galaxia é mais obscurecida. La podemos ver as LBGs
e A1689-zD1, todas galaxias pesadamente obscurecidas, evoluidas e de alto-z. E também
a regidao onde a os caminhos evoluciondrios de vy = 10 Gyr~! mudam de direcao. Esta
posicao também suporta a ideia que SMG pode evoluir em galdxias elipticas passivas.

Os objetos do DGS caem preferencialmente na regiao de baixo Mpys/Maas € baixo

Mpust/M.. Esta subamostra possui pequena metalicidade média (12 + log O/H = 7.93),



134 Capitulo 5. Andlise

baixa massa estelar média (log M, /Mg = 8.58) e baixa massa de poeira (log Mpust/Me =
5.69) (Rémy-Ruyer et al., [2015)). Apenas Caso B de producao de poeira pode alcancar os
valores de Mpyst/Maas € Mpust/Mcas € dos objetos do DGS.

O valor Mgy = 5 x 10" Mg, foi escolhido para ser um limite inferior de massa para
galaxias anas, embora esteja abaixo do limite inferior da massa estelar dos dados obser-
vacionais. Para este valor de Mg, apenas o modelo com 1y = 0.1 Gyr~! faz uma galdxia
normal formadora de estrelas (ver , tomando quase 10 Gyr para alcancar 10~* de razao
entre poeira e gas (a mesma ordem de grandeza da amostra de galdxias anas de |Lisenfeld
e Ferraral, |1998, ver também Fig. , em ambos os casos de producao de poeira (este
também é quase o tempo necessario para que Caso B alcance o Caso A). Para esta mesma
Mg o, qualquer outro valor valor de vy produz um starburst seguido por uma evolucao
como galdxia passiva. Apesar da baixa M,, o modelo de galdxia normal formadora de
estrelas alcanga Mp,s e razao de poeira/géas dos objetos de pequena M, de Rémy-Ruyer
et al| (2014, 2015]), como pode ser visto nas figuras [5.8 e

A galéxia extremamente pobre em metais, [Zw 18, possui razao de poeira/gas entre 3.2—
13 x 1079 (Fisher et al.,[2014), ou aproximadamente 3.0 x 107¢, derivado por Rémy-Ruyer
et al| (2014, 2015). O modelo de formagao estelar normal com Mgy = 5 x 10"M, leva
aproximadamente 0.1 Gyr, no Caso A, e em torno de 1.0 Gyr, no Caso B, para alcancar a
razao poeira/gas de [Zw 18 (ver Fig. e . A populacao estelar de IZw 18 possui uma
idade de aproximadamente 0.5 Gyr (para ver mais discussoes veja Papaderos et al., 2002),
M, =9 x 10"Mg e Mgas = 2.8 X 103My (Mgas = Myy + My,), esta galaxia estd em rapida
evolucao (starburst like) e sua SFR é aproximadamente 0.05 Mg /yr (Fisher et al., 2014).
Se nos compararmos [Zw 18 com qualquer modelo de starburst nés vemos que apenas o

Caso B pode reproduzi-la, portanto nés concluimos que A é sensivel a metalicidade.

5.3.4 Limitac¢oes do modelo

Como discutido na Sec. 2.6 as galdxias sdo formadas majoritariamente por material
barionico ja presente no halo de DM. Os halos das galaxias normais e anas sao formados
antes que as galdxias produzam suas estrelas enquanto em halos com My, < 1083 Mg
sao formados depois das estrelas serem produzidas (Naab e Ostriker, 2017). Como os

unicos modelos que computamos cuja massa do halo alcanca o valor citado sao os com

Mg o = 2 x 10"Mg, para a maior parte de nossos modelos, a aproximagao de halo estético
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nos parece apropriada.

O modelo FT98 também é apropriado para investigar objetos presentes no cosmic noon,
pois a formacao estelar in situ é, o principal mecanismo de galaxias acima de redshift 1.5
(Naab e Ostriker, 2017)) e, sendo o pico da densidade césmica das DOGs em torno de
z ~ 2.5, 0 modelo pode ser usado para descrever estes objetos sem grandes ressalvas.

Ainda assim, muito embora Calura e Matteucci| (2006 tenham sugerido que a sequéncia
de Hubble pode ser entendida como uma sequéncia decrescente de SFR, e também con-
siderando que o modelo FT98 reproduz o crescimento inside-out (ver Fig. , , e
, ¢é preciso investigar o quanto o modelo FT98 pode descrever a produgao de poeira
nas galaxias do Universo local, onde o maior contribuidor sao as galaxias espirais. Para
tal andlise, seguiremos |Gioannini et al.| (2017).

Estes autores computam a evolugao da densidade césmica de poeira, considerando um
unico modelo de galdxia como representativo de cada tipo morfolégico, ou seja, foram
computados um modelo para galdxias elipticas (ELL), um para espirais (SPI) e um para
irregulares (IRR). Eles também assumem que todas galaxias colapsam em z = 10.0.

Para computar a evolu¢ao de poeira nas galdxias, |Gioannini et al.| (2017) utilizam um
modelo de evolucao quimica no qual, além da massa barionica inicial e da eficiencia de
formagao estelar, as taxas de infall e outflow, sendo esta um fator de proporcionalidade
com a SFR, também sao entradas do programa.

Aqui é preciso pontuar uma diferenca importante em relagao ao modelo FT98. En-
quanto o modelo de (Gioannini et al. (2017) é descrito por quatro parametros, o FT98 é
descrito por dois, sendo as taxa de infall e outflow computadas diretamente pela evolucao
hidrodinamica e pela energia liberada pelas SNe, respectivamente. Consideramos que
ambas as abordagens possuem vantagens e problemas, visto que o nimero reduzido de
parametros de F'T98 acarreta na forte sensibilidade deste modelo a lei de formacao estelar
assumida, tornando delicado o balan¢o do material barionico neste modelo. Ja em (Gioan-
nini et al. (2017)), os parametros extras permitem regular o reservatério de gas da galaxia,
possibilitando a manutencao da formacao estelar pelo tempo desejado.

Estes autores consideraram a seguinte configuracao para representar cada tipo mor-

folégico de galaxia:

1. Config. |Gioannini et al.| (2017)
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e ELL — Minfall =1x 1011M@, Enfall =0.3 Gyl", W; = 10 e vy = 15.0 Gyrfl
® SPI — Mipfau =1 % 101°M,, Tintan = 7.0 Gyr, w; = 0.3 e vy = 2.0 Gyr~!

o IRR — Mipsan = 1 % 101°M,, Tintan = 5.0 Gyr, w; = 0.7 e vy = 0.01 Gyr~.

Gioannini et al.| (2017) considera trés cendrios de evolucdo da densidade numérica de
galdxias. No primeiro nao hé evolugao da densidade numérica, sendo chamado PLE (“pure
lumininosity evolution”), no segundo, a densidade evolui com o redshift, sendo chamado
DE (“density evolution”). Ja o terceiro é uma variacao do segundo em que se considera
a queda do nimero de galdxias espirais para z > 2 (consultar Gioannini et al., 2017, para
maiores detalhes).

Para averiguar os limites de FT98, seguimos a evolucao da densidade comovel de
galaxias, Q2pyst, n0s trés cendrios descritos em |Gioannini et al.| (2017)), considerando trés di-
ferentes configuragoes de modelos de evolugao galdctica. Na Configuragao 1, nés adotamos
apenas modelos ja computados, na Configuracao 2 tentamos nos aproximar dos modelos
de |Gioannini et al.| (2017) e na Configuragao 3 foram adotados menor taxa de formagao

estelar que estes autores. Nossas configuracoes sao:

1. Config.-1
e ELL — My =2 x 10"M, e vy = 10.0 Gyr~!
o SPI - My=1x10"M, e vy = 1.0 Gyr~!
e IRR — My =1 x 10°Mg e vy = 0.01 Gyr~*
2. Config.-2
e ELL - My =2 x 10"M, e vy = 10.0 Gyr~*
e SPI - My =5 x 101°M, e vy = 2.0 Gyr!
e IRR — My =1 x 10'M, e vy = 0.01 Gyr!
3. Config.-3
e ELL — My =2 x 101"M, e vy = 10.0 Gyr™!
e SPI - My =5 x 101°M e vy = 1.0 Gyr!

e IRR — My =1 x 10"M, e vy = 0.01 Gyr—%.
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Figura 5.18: Evolugao da densidade comovel de poeira. Cada painel corresponde a uma configuragao
de modelos de galdxias, sendo Config.-1, o painel superior, Config.-2, o médio e Config.-3, o inferior. O
resultado de cada configuragio foi sobreposto a figura 6 de |Gioannini et al.| (2017). A legenda enquadrada

pertence ao trabalho de Gioannini et al| (2017) e a suspensa pertence a este trabalho.
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Nossos resultados s@o mostrados sobrepostos aos de (Gioannini et al.| (2017) na fi-
gura Como utilizamos o mesmo modelo de galaxia eliptica em todas as configuragoes
e também usamos o mesmo modelo de galaxia irregular nas Config.-2 e 3, podemos con-
cluir que a densidade comével de poeira é fortemente sensivel ao modelo representativo de
galaxia espiral. Analisando o painel médio e inferior da Fig. (Config-2 e 3, respecti-
vamente), nota-se que menores valores de v para a galdxia espiral levam a uma formacao
estelar mais longa e maior densidade césmica de poeira em baixo redshift.

Porém, como para ambas as configuragoes, {1p,s cai abruptamente em 2z ~ 2.0, para a
Config.-2 e em z ~ 0.2, para a Config.-3, nao podemos reproduzir a densidade césmica de
poeira em z = 0. Ja entre z ~ 0.2 e ~ 2.0, o valor de Qp, computado pela Confi.-3 possui
tanta adequac@o aos dados observacionais quanto o modelo de (Gioannini et al.| (2017). De
qualquer forma, a densidade cosmica de poeira no Universo atual é bastante dependente do
modelo de galaxia espiral adotado e a adaptagao do modelo F'T98 a estes objetos precisaria
de muita cautela e de uma sintonia fina que nos parece artificial.

Por fim, é importante ressaltar que, ao se flexibilizar o redshift do colapso, a Config.-3
poderia representar a densidade de poeira no Universo local e também que o modelo FT98

foi originalmente desenvolvido para representar galdxias esferoidais.

5.4 SED e linhas arométicas

Nesta secao serao descritos os resultados da SED simuladas. Foram computados um
total de oito modelos, todos com 1 x 10'° M. Foram adotadas duas eficiéncias de producao
de poeira vy = 0.01 Gyr ' e 10.0 Gyr~' e ambos os Casos de producio de poeira. Também

foram consideradas as features dos PAHs neutros e ionizados.

5.4.1 SED simulada

A partir do modelo 6ptico descrito no Cap. 4] simulamos a SED para duas diferentes
eficiéncias de formacao estelar (1o = 0.1 Gyr™* e 10.0 Gyr™') de galdxias com Mgy = 1 x
10'° M), considerando tanto o Caso A quanto o B de producao estelar. Estes modelos foram
preferidos devido a maior proximidade de Mg com a massa das galdxias presentes na era
da reionizacdo (o que também oferece interesse especial no modelo com vy = 10.0 Gyr™*,

para maiores detalhes ver Sec. [5.3.2)) e por serem os extremos da eficiéncia da formagao
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Figura 5.19: SED simulada para os modelos com 1 x 10'? M, para tempos entre 0.1 Gyr e 1.0 Gyr. A linha
preta corresponde aos modelos vy = 10.0 Gyr~! e a vermelha aos modelos com v, v = 0.1 Gyr~—'. Linhas
continuas representam o Caso A e as tracejadas o Caso B de produgdo de poeira. Foram considerados

apenas PAHs neutros.

estelar adotados. As SEDs simuladas sao mostradas nas figuras [5.19, para tempos de
evolugao iguais ou inferiores a 1.0 Gyr, [5.20] para tempos entre 2.6 e 13.0 Gyr. Em ambas
as figuras os PAHs foram assumidos neutros.

Tanto na Fig. quanto na Fig. [5.20, nao se nota sensibilidade nas regioes do UV
e visivel da SED a formulacao de producao de poeira adotada nos modelos com vy =
10.0Gyr™*. J4 na regido do IR, a luminosidade é consideravelmente sensivel & eficiéncia
da produgao de poeira apenas para t = 0.1 Gyr (painel direito e inferior da Fig. [5.19)
e segue diminuindo até ~ 0.5 Gyr, instante em que a diferenca é quase nula. No painel
referente a ¢t = 0.1 Gyr, nota-se novamente diferencas na SED produzida pelo Caso A e
B, principalmente na regiao do FIR. Esta diferenca se segue por toda a fase passiva da
evolugao galactica (ver Fig. [5.20)).

Nos modelos com vy = 0.1 Gyr~' também se percebe tanto a pouca dependéncia da
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Figura 5.20: O mesmo da Fig. porém para tempos entre 2.6 Gyr e 13.0 Gyr.

regiao UV e visivel com a producao de poeira (embora em ¢ = 0.1 Gyr ja se perceba a maior
atenuagao do visivel produzida pelo Caso A) quanto a alta dependéncia da regiao do IR
durante todo o primeiro Gyr da galdxia (ver Fig. |5.19). Excetuando t = 2.6 Gyr (painel
superior esquerdo da Fig. , quando a SED é insensivel a A4, conforme a evolucao
progride, a SED se torna bastante sensivel a A 4 na regiao do UV e visivel e pouco sensivel
na regiao do IR, como pode ser notado na Fig. [5.20

Esses resultados corroboram com a discussao apresentada na Sec. e demonstram
que sistemas com alta SFR nao sdo tao adequados as investigagoes sobre os mecanismos
de producao e acimulo de poeira em galdxias pois, apdés um curto intervalo de tempo,
a SED se torna insensivel a A, em quase todos os comprimentos de onda, sendo este
efeito mais dramatico no pico da SFR. Em sistemas com baixa SFR, as diferengas na SED
permanecem por mais tempo e ocorrem principalmente na regiao do UV e visivel, o que
facilita a distinguir a eficiéncia de cada processo que contribui para a producgao de poeira.

Ainda assim, com excecao do periodo em que ocorre o pico da SFR, as regioes do FIR
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Figura 5.21: Features aromaticas normalizadas em L) = 60 um simuladas para tempos entre 0.1 Gyr e
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ao Caso B da producgao de poeira. Linhas continuas representam as features ionizadas e as tracejadas as

neutras.
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e sub-milimétrico parecem oferecer uma janela interessante para se investigar o contetido
de poeira no ISM durante toda a evolucao galactica, dada as ressalvas apresentadas na
Sec. (.3

De fato, Scoville et al.| (2014) argumentam que a cauda de Rayleigh-Jeans da emissao
da poeira no sub-milimétrico esta geralmente no regime opticamente fino, oferecendo assim
uma medicao “direta” da massa total de poeira. Os autores ainda argumentam que o uso
do ajuste de SED para estimar a massa total de poeira no ISM nao é confiavel, visto que

a temperatura estimada nessa regiao é ponderada pela luminosidade ao invés da massa.

5.4.2 Features aromaticas e formacao estelar

Existe extensa discussao na literatura sobre o uso das features aromaticas (AIBs) como
indicadores da evolugao galactica (ver, por exemplo, |Draine e Li, 2001; Engelbracht et al.|
2000; Marcillac et al., 2006; Guimaraes, 2000; Houck et al., 2007; Cecchi-Pestellini et al.,
2008, |(Galliano et al. 2008} |O’Dowd et al., 2009; Sales et al.l [2010; [Barbosa-Santos, 2015;
Guimaraes, 2006; Kim et al.| 2018} [Kewley et al., 2019). Neste trabalho nos deteremos
apenas a discutir os efeitos que vy e A 4 causam nas features neutras e ionizadas (cationicas),
seguindo as discussoes de |Guimaraes| (2006)); [Barbosa-Santos (2015)). As AIBs simuladas
sao ilustradas nas figuras e .22 sendo, para melhor visualizagao, normalizadas na
luminosidade emitida em 60 pm (Lgoum)-

A evolucao temporal das AIBs, tanto dos PAHs neutros quanto ionizados, simuladas
sao ilustradas nas figuras para tempos entre 0.1 e 1.0 Gyr, e[5.22] para tempos entre
2.6 e 13.0 Gyr. Nota-se, em ambas as figuras, que durante toda a fase de formagao estelar
as AIBs ionizadas sdo insensiveis a A4 (todos os painéis referentes a 1y = 0.1 Gyr™', nos
quais o Caso A se encontro sobreposto ao B, e os trés painéis primeiros painéis referentes
a vy = 10.0Gyr ! da Fig. , ou seja, para t < 0.5 Gyr destes modelos). Durante a fase
passiva (o painel esquerdo referente a 1.0 Gyr da Fig. e todos os painéis esquerdos
da Fig. , o continuo anterior a feature ionizada em 6.6 pm mostra pequena diferenca
entre o Caso A e B, tendo este maior valor para um mesmo \, porém a altura das features
ionizadas variam pouco com A 4.

As AIBs neutras apresentam maior sensibilidade a producao de poeira do que as io-
nizadas, principalmente na regiao anterior a feature em 6.6 pm. Nesta regiao, a emissao

produzida pelo Caso B é sempre superior ou igual a produzida pelo Caso A (hd uma pe-
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Figura 5.22: O mesmo da Fig. , porém para tempos entre 2.6 Gyr e 13.0 Gyr.
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quena excecao entre as features em 3.3 um e 6.6 pm para t < 0.3 Gyr e vy = 10.0 Gyr_l).
Para A > 6.6 um, com excecao do painel referente a 0.3 Gyr, as SEDs das Fig. e
sdo insensfveis a A4 nos modelos com vy = 0.1Gyr ™' e PAHs neutros. Quando
vp = 10.0 Gyr!, a luminosidade relativa na regiao com A > 6.6 m resultante do Caso A
é superiora a do Caso B para todo o periodo de formacao estelar, sendo iguais no pico, e
esta relagao se inverte na fase passiva.

De maneira geral, as regiao das AIBs neutras apresentam maior dependéncia com a
SFR do que com a producao de poeira. Isto pode ser verificado até mesmo na elevacao do
continuo normalizada em Lgo,m (ver Fig. e . Porém, a determinacgao do impacto
que cada parametro exerce sobre as AIBs é uma tarefa bastante complexa.

Primeiramente, a sensibilidade das AIBs a SFR observada em SBGs (Yan et al., 2007)
aponta para a existéncia de uma fragao consideravel de PAHs neutros em tais objetos.
Porém, a distribuigdo de tamanho das moléculas aromdticas (parametro fixo neste traba-
lho) pode ser tao determinante para as AIBs quanto a carga dos PAHs (Draine e Li, 2001;
Galliano et al., 2008).

O’Dowd et al.| (2009), por exemplo, propoe um cendrio em galdxias jovens formadoras
de estrelas e com baixa metalicidade apresentam PAHs preferencialmente pequenos e uma
emissao das AIBs relativamente mais alta nos comprimentos de ondas curtos do que nos
longos. Conforme a metalicidade cresce, e ha um maior nimero de atomos de carbono na
galaxia, o tamanho dos PAHs tende a crescer também, aumentando a emissao relativa nos
comprimentos de onda mais longos. |(O’Dowd et al.| (2009) concluem ainda que o estado
de ionizacao das moléculas aromaticas é aproximadamente independente do tamanho do
grao.

Esses ultimos autores também consideram que, devido ao campo de radiacao mode-
radamente duro das estrelas jovens, o aumento da SF leva a ionizagdo dos PAHs, contri-
buindo para o aumento da emissao relativa nos comprimentos de onda curto (como pode
ser verificado nas Fig. e durante a fase SF da galdxia). J& o campo mais duro
emitido pelas AGNs nao ionizaria os PAHs, mas sim destruiria preferencialmente os graos
pequenos, gerando aumento na emissao relativa no comprimentos de onda mais longos.

Ja |Draine e Li (2001) consideram um cenario em que os PAHs podem ser formados
ou a partir dos choques dos graos de carbono amorfo ou pela reacao de grandes moléculas

aromaticas. Assim como (O’Dowd et al.| (2009), e também |Galliano et al. (2008)), esses
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Figura 5.23: Evolucao no tempo das razoes de linhas aromaticas. Os painéis e as linhas sao orientados
como na figura [5.21] Os painéis superiores indicam a razao entra a linha em 7.7 pm e seu continuo, os

médios, a razdo linha por continuo em 11.3 pm e o inferior a razdo das linhas L7 7,m/L11.3,m-
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autores também consideram que a emissao das AIBs (principalmente das features em 3.3,
6.2, 7.7, 8.6 e 11.3 pum) é bastante sensivel ao tamanho e o ioniza¢ao dos PAHs.

Tais consideragoes justificam uma anélise mais detalhada das features aromaticas.

Em |O’Dowd et al.| (2009), foi analisada a relacao entre as razoes de linhas Lg 2m/ L7.7,m,
L6 2um/L11.3um € L77um/L11.3m € algumas propriedades tanto da galdxia quanto das molé-
culas aromaticas. O resultado obtido foi a sensibilidade da razao Lg.2um/L7.7,m @0 tamanho
do PAH e quase nenhuma & ionizacdo. Ja a razao L77um/L11.3.m apresenta sensibilidade
ao estado de ionizacao e é quase insensivel ao tamanho do grao. Por fim, a SFR apresenta
sensibilidade as razoes Lg.aum/L11.3um € L7.7um/L11.3,m, €mbora esta dltima seja a mais
sensivel.

Optamos, pelos motivos citados, em nos concentrar nas features centradas em 7.7 um
e 11.3 um, seguindo a andlise de |Guimaraes| (2006); Barbosa-Santos (2015). A figura [5.23]
mostra a evolugao temporal das razoes entre linha e continuo, L, /C), das features centradas
em 7.7 pm (painel superior) e 11.3 pm (painel médio), assim como a razao de linha entre
ambas as features (L7 7,um/L11.3,m; Painel inferior).

Ao comparar os painéis superiores e médios da Fig. [5.23| com a Fig nota-se que
todas as curvas parecem tracar a razao poeira/gas. Isso fica mais claro ao se observar
o bump nas razdes L77um/Crzum € L11.3um/Ci1.3um (principalmente desta) precedendo a
queda abrupta de Ly,/C\ neutra no modelos com 1y = 10.0 Gyr™* e em ambos os Casos.
Na fase passiva, a razao L77um/Cr7,m heutra mostra menos sensibilidade a Ay do que
L11.3m/Ch1.3um- Nesta fase mesma fase, as razoes i6nicas apresentam maior sensibilidade
a Ay, porém parecem nao tragar tao bem a queda abrupta da razao poeira/gas gerada
pelo outflow.

Porém, na Figa diferenga na razao poeira/gas produzida pelos Casos A e B chegam a
~ 3 dex no inicio da evolugao galdctica e 1 dex no final. Ainda nesta figura, a diferenca entre
essa mesma razao no inicio e no fim do modelo é de ~ 2 dex, no Caso A, e ~ 4 dex, no B. Ja
na Fig. , a dependéncia de Ly/C) com A, é consideravelmente menor, tanto no inicio
quanto no final das simulagoes. Essas diferengas entre a evolucao da razao poeira/gés e de
L, /C) sao significativas e impde importantes limitagoes ao relacionar ambas as grandezas.

A razao de linhas L77,m/L11.3um dos PAHs neutros (painéis inferiores da Fig. [5.23))
mostra menos sensibilidade a Ay do que as razdes Ly/C). Para ambos os valores de vy,

durante a fase SF, a producao de poeira adotada é relevante apenas no primeiro 0.1 Gyr da
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Figura 5.24: Razao das linhas L7 7,m/L11.3,m em funcdo da SFR. Os painéis e as linhas sdo orientados

como na figura

evolugao galdctica (ver painel inferior direto para maior clareza). Durante a fase passiva
(painel inferior esquerdo), a razao L77,m/L11.3.m volta a ser sensivel a Ay. Dessa forma,
conclui-se que essa razao de linha é mais sensivel a SFR do que a razao poeira/gés.

Seguindo [Barbosa-Santos (2015), mostramos na figura a relacao entre a razao
L7 7um/L11.3.m € a SFR para todos os modelos computados. Para ambos os valores de vy e
de A 4 nota-se pequena dependéncia da SFR com a razao de linhas dos PAHs ionizados. No
painel esquerdo (v = 10.0 Gyr!), a simulacdo comeca com SFR ~ 10 Myyr ™, chegando
a valores inferiores a 1073 Moyr~ ! na fase passiva. J4 no painel direito (vy = 0.1 Gyr™'), a
simulacao comeca com SFR ~ 0.1 Moyr~! e termina com ~ 2Mgyr™ .

Devido a sua SFR continua, exceto nos primeiro 0.1 Gyr, os modelos com vy = 0.1 Gyr™*
nao apresentam dependéncia com A 4 e variam pouco com a SFR na Fig. [5.24] Para 1y =
10.0Gyr™!, as curvas referentes aos Casos A e B dos PAHs neutros apresentam formatos
similares, porém, o pico da SFR no Caso A ocorre em L7 7m/L11.3,m ~ 2 enquanto no caso
B ocorre entre 3 e 4. Além disso, o Caso B apresenta apresenta valores de L7 7,m/L11.3um
superiores ao do Caso A durante toda a fase passiva na Fig. |5.24]

Embora nossa analise indique sensibilidade das AIBs tanto com a razao poeira/gas
quanto com a SFR, nao é possivel determinar o modo como isso ocorre. Na Fig. 4.16 de
Barbosa-Santos (2015) nota-se uma forte relacao entre L7 7,um/L11.3,m € @ SFR para um
modelo com Mg = 2 x 10" Mg, vy = 10.0 Gyr~' e um valor de A, pouco superior ao
utilizado neste trabalho, porém sem acrecao dos graos no ISM. Desta forma, inclui-se a

necessidade de se investigar os efeitos de M¢ o para as bandas arométicas a fim de utilizé-las
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como diagnostico para a evolugao galactica.

Alguns autores propuseram férmulas empiricas do tipo log(SFR(Ly)). Houck et al.
(2007)), por exemplo, propoe uma relagao entre a SFR e L;7,, enquanto Farrah et al.
(2007) utilizam L, = Lg 2,m + L11.3,m Para quantificar a SFR. Nossa andlise, porém, indica

a necessidade de cautela antes de se adotar tais relagoes.
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Conclusoes

Neste trabalho foi conduzido, a partir do modelo FT98, um total de quarenta simulagoes
de modelos semi-analiticos de evolucao galactica. Variou-se a massa inicial, a eficiéncia
de formacao estelar e a eficiéncia da producao de poeira, cobrindo todas as possiveis com-
binagoes entre os parametros adotados, a fim de se investigar quais os processos que levam
ao enriquecimento de poeira e obscurecimento da formagao estelar das galaxias de alta
massa, e em especial das galdxias de alto redshift, enquanto as galaxias de baixa massa
se mantém pobre em poeira e pouco obscurecidas. As simulacoes foram comparadas a
dados observacionais selecionados especialmente para este trabalho e disponiveis na litera-
tura, cobrindo um amplo intervalo de massa, SFR e redshift. Também foram computados
oito modelos de SEDs, variando a eficiéncia de formagao estelar, de producao de poeira
e adotando features dos PAHs neutros e ionizados. Aqui serao brevemente descritos os

principais resultados deste trabalho.

e Nossos resultados corroboram com o cenario em que SMGs evoluem para galaxias
elipticas passivas (como descrito em [Toft et al., [2014)). Apesar do pequeno nimero
de LBGs disponiveis em nossa amostra, os objetos adotados para este trabalho apre-
sentam algumas propriedades (tais como as massas de poeira gas e a SFR) bastante
similares as SMGs, implicando na possibilidade de que ambos os tipos de objetos

compartilhem de uma fase evolutiva similar.

e Durante intensos episddios de formagcao estelar, tanto a massa de poeira quanto a
razao poeira/gas sao aproximadamente insensiveis a eficiéncia de producao de po-
eira adotada. Este fenomeno se deve a dominancia da acrecao do material gasoso

do ISM pelo grao, aumentando a massa de poeira em escala galdctica. Como con-
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sequéncia, sistemas com baixa SFR e metalicidade sao mais propicios para se investi-
gar a producao estelar de poeira em geral, assim como para estabelecer vinculos para
A 4. Esta abordagem pode enviesar as estimativas de A4 para valores referentes a
sistemas de baixa metalicidade, porém, entendemos que a vantagem de se estudar a
poeira pouco processada supera as dificuldades. Nossos resultados também sugerem

que A4 seja dependente da metalicidade.

Adotando a IMF de Salpeter, os sistemas com alta taxa de formagao estelar cons-
troem o grosso de sua massa de poeira em ~ 0.6 Gyr, a mesma escala de tempo
necessaria para a construcao de galdxias obscurecidas durante a era da reionizacao.
No entanto, existe alguma tensao entre nossos modelos e a massa de poeira estimada
para a galdxia A1689-zD1, assim como para explicar a existéncia de galaxias passivas
evoluidas em z ~ 4. Esta discrepancia pode ser aliviada adotando-se uma IMF top-
heavy, como sugerido por |Calura et al.| (2016). Porém, nés concluimos que sistemas
com alta taxa de formacao estelar sao suficientes para explicar tais sistemas desde

que seja considerada a acrecao no ISM.

O modelo adotado para este trabalho nao representa simultaneamente todo um
cenario de evolucao de poeira e de galaxia. As quantidades simuladas referentes
as distintas fases da matéria barionica, isto é Mpus, Magas € M, nao contemplam
ao mesmo tempo os dados retirados da literatura. Noés sugerimos que a prescricao
tanto da evolugao galactica quanto a de poeira devem ser atualizadas para ameni-
zar as tensoes. Noés consideramos que um modelo adequado de evolucao galactica e
de poeira deve representar simultaneamente todas as quantidades citadas. Como os
modelos descrevem melhor a razao poeira-por-gas do que a massa de poeira apenas,
nos entendemos que a formulagao adotada para este trabalho é mais adequada para

reproduzir a primeira quantidade do que a segunda.

Nossa andlise indica que o diagrama Mpys/Maas X Mpusi/M. (Fig. ¢ uma
ferramenta poderosa para estudar a evolucao de galdxias em geral, especialmente
das DOGs, assim como da quantidade de poeira, visto que este diagrama retine em
um unico diagrama a evolugao de toda componente barionica. Apesar da quantidade
reduzida de dados observacionais, pode-se distinguir claramente as fases formadora

de estrelas e passiva como distintas regioes no diagrama Mps;/Mcas X Mpust /M.



Capitulo 6. Conclusoes 151

e A razao de massa entre poeira e gas depende fortemente da SFR, enquanto SFR
depende do poco potencial, ou seja, da massa da galaxia, o que fundamenta a relacao
M,—7. Nossos resultados apontam para uma dependéncia quase universal entre a
fracao de formacao estelar obscurecida por poeira e a massa estelar mesmo para
objetos além de redshift 3, independentemente do A, assumido. Isto se deve a
curta escala de tempo associada a construgao da massa de poeira em galaxias de
alta massa e a longa escala associada as de baixa massa. Além disso, a falta de

clara distin¢ao entre os objetos de alto e baixo redshift, em especial no diagrama

Mpust/Mgas X Mpusi /M, (Fig. [5.16)), corroboram com esta conclusao.

e A anélise das SEDs simuladas para Mg = 1x10'° Mg, corroboram com os resultados
da evolugao de poeira computada com o modelo FT98 e também descrita em Barbosa-
Santos et al. (2020). A SED simulada corrobora também com o método de se estimar

a massa de poeira a partir da cauda de Rayleigh-Jeans da emissao da poeira (Scoville

et al., 2014)).

e As features aromaticas sao sensiveis tanto a razao poeira/gds quanto a SFR, porém,

para determinar a contribui¢ao de cada um sao necessarias maiores investigagoes.

A determinacao dos processos que levam ao obscurecimento da galaxia pela poeira é
um tema fundamental para o desenvolvimento da teoria de evolucao de galdxias, visto
ser este o ambiente em que o grosso da formacgao estelar césmica ocorre. Portanto, para
se impor vinculos a densidade de formacao estelar através do tempo césmico, assim como
para se determinar quais processos dirigem a formagao de galdxias normais e de alta massa,
principalmente durante o cosmic noon, o entendimento das DOGs se faz necessario.

Esperamos continuar nossas investigagoes refinando os modelos de SED a fim de auxi-
liarmos nas investigacoes sobre a fracao da formacao estelar obscurecida por poeira. Desta
forma, esperemos também contribuir com as estimativas da densidade césmica da taxa de
formacao estelar. Outra andlise que desejamos implementar versa sobre o uso das featu-
res aromaticas como diagndstico de evolucao galactica, conectando as emissoes dos PAHs
tanto a razao poeira/gds quanto a SFR.

Esperamos que a nova geracao de instrumentos possa langar nova luz sobre o tema. O
James Webb Space Telescope (JWST), Extremely Large Telescope (ELT), Giant Magellan
Telescope (GMT) e o Space Infrared Telescope for Cosmology and Astrophysics (SPICA),
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em conjunto com o Alma (que se encontra presentemente em operagao), poderao criar novos
vinculos para as investigagoes sobre as galaxias de alto redshift, assim para a evolucao das
mesmas. O SPICA podera ser especialmente ttil para se investigar a producao de poeira

em galaxias pobres em metais e impor vinculos em suas produgoes estelar de poeira.
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Apéndice A

Modelos computados

A.1 Evolucao barionica

Os valores da massa barionica inicial computados para este trabalho estao disponiveis
na Tab.[A]] a eficiéncia da producao de poeira adotada é descrita na Tab. e a eficiéncia
da producao de poeira na Tab. Estes modelos se baseiam em |Barbosa-Santos et al.
(2020).

Tabela A.1 - Massas Iniciais (Mg,0), com seus respectivos raios (rp,), adotados nos modelos de evolugao
galdctica simulados neste trabalho. Tabela adaptada de |[Barbosa-Santos et al.| (2020).

Mgo/Me 5x 107 10° 100 2 x 10! 2 x 102
rp (kpc) 04 1.0 25 35 10.0

Tabela A.2 - Eficiéncias de formacéo estelar, vy, adotadas neste trabalho. Cava valore de vq foi combinado
com cada valor de Mg o na tabela resultando em vinte diferentes modelos de evolugao galactica. Tabela
adaptada de [Barbosa-Santos et al.| (2020)).

v (Gyr ') 0.1 1.0 5.0 10.0

Tabela A.3 - Eficiéncias de condensagao da poeira adotadas neste trabalho. Cada A4 adotado foi
combinado com cada modelo particular de evolugao galdctica, totalizando quarenta modelos rodados para
este trabalho. Tabela adaptada de [Barbosa-Santos et al.| (2020]).

Eficiéncia de condensacao
Case A (D98) &V(A) §2(A) §9C(A))

Ac 1.0 0.5 0.5
Ag; 1.0 0.8 0.8
Case B SV(A) d(A4) 0°C(A))
Ac 0.1 0.0 0.1

Ag; 0.1 0.0 0.1
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A.2 Modelos de SED

As SEDs foram computadas adotando os seguintes parametros:

MG70 - 1 X 1010M®

v = 0.01 Gyr~! e 1y = 10.0 Gyr !

Casos A e B

e PAHs neutros e ionizados



Apéndice B
Modelos e seu papel na ciencia

Publicada originalmente em 1958, a obra A condi¢ao humana (Arendt, 1998)), esmitiga a
situacao em que humanidade se encontra na época de sua publicacao. Ainda na introducao
do texto, a autora tece uma breve analise sobre a condicao das ciéncias, em especial sobre

as ciéncias fisicas, e sobre os efeitos que a mesma causa na condicao humana. Arendt diz:

“Embora tais possibilidades pertencam ainda a um futuro muito remoto, os pri-
meiros efeitos colaterais dos grandes triunfos da ciéncia j4 se fizeram sentir sob
a forma de uma crise dentro das préprias ciéncias naturais. O problema tem a
ver com o fato de que as “verdades” da moderna visao cientifica do mundo, em-
bora possam ser demonstradas em formulas matematicas e comprovadas pela
tecnologia, ja nao se prestam a expressao normal da fala e do raciocinio. Quem
quer que procure falar conceitual e coerentemente dessas “verdades”, emitira
frases que serao “talvez nao tao desprovidas de significado como um ‘circulo
triangulo’, mas muito mais absurdas que ‘um ledo alado’ ” (Erwin Schrédinger).
Ainda nao sabemos se esta situagao é definitiva; mas pode vir a suceder que
nos, criaturas humanas que nos pusemos a agir como habitantes do universo,
jamais cheguemos a compreender, isto é, a pensar e a falar sobre aquilo que,
no entanto, somos capazes de fazer. Neste caso seria como se o nosso cérebro,
condicao material e fisica do pensamento, nao pudesse acompanhar o que faze-
mos, de modo que, de agora em diante, necessitariamos realmente de maquinas
que pensassem e falassem por nés. Se realmente for comprovado esse divércio
definitivo entre o conhecimento (no sentido moderno do know-how) e o pen-
samento, entao passaremos, sem divida, a condi¢ao de escravos indefesos, nao

tanto de nossas maquinas quanto de nosso know-how, criaturas desprovidas
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de raciocinio, a merceé de qualquer engenhoca tecnicamente possivel, por mais

mortifera que seja.”

Embora a andlise de |Arendt| (1998) fosse mais direcionada a Mecanica Quantica, ela se
dirige a uma compreensao de ciéncia em que o significado das equacoes, seja quanto sua
forma ou ao seu conteudo, perdem valor epistemolégico, pois, ao perder sua traducao na
“linguagem comum”, acaba por impedir ou dificultar a formulagao de um claro conceito
pelo sujeito, sendo esta a propria condi¢ao do entendimento humano.

Esta mesma limitagao ocorre com os modelos numéricos, que tomou cada vez mais
espago no fazer cientifico desde a publicacao de Arendt| (1998)), tornando-se também mais
sofisticados e complexos conforme os computadores se tornaram mais potentes.

De fato, o desenvolvimento e uso de computadores impulsionou claro salto cientifico
nas ultima décadas ao permitir a resolucao de sistemas complexos e nao lineares, o de-
senvolvimento de técnicas como redes neurais, machine learning e, mais recentemente, big
data. Técnicas computacionais deste porte sao amplamente utilizados em ciéncias naturais,
como em bioquimica, fisica atomica e molecular, astrofisica, entre outras.

Uma clara desvantagem do crescimento da complexidade ¢é a dificuldade em interpretar
tanto o algoritmo (e sua confiabilidade) quanto seus resultados (e seus significados), o que
¢ mais critico em técnicas como machine learning e inteligéncia artificial. Outro problema
concerne a comparacao entre modelos e observacoes.

De fato, [Naab e Ostriker| (2017) discutindo sobre a implementagao de receitas de feed-
back e outros efeitos subgrid em algoritmos N-corpos em simulacoes de fusao de galaxias,

dizem (em traducao livre):

O que se assume é majoritariamente simples e os efeitos fisicos sao condensados
ou escondidos em parametros ou fatores de escala, o que sao frequentemente
ajustados para reproduzir um conjunto de observacoes. Desta forma a validade

das implicacoes astrofisicas sempre permanecem de algum modo incertas.

Temos, portanto, fisica nao plenamente conhecida implicita no modelo e também
ajustavel a fim de reproduzir observacoes. Embora essa seja uma caracteristica de mo-
delos em geral, o crescimento da complexidade amplia drasticamente o problema citado

por|Naab e Ostriker| (2017)), pois além de dificultar a identificagao dos fenémenos implicitos,
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também o agrava visto que o resultado gerado por cada algoritmo influi no resultado dos
demais.

Devido as ja citadas limitacoes experimentais da astrofisica e da cosmologia, estas
ciéncias sao especialmente dependentes de modelos, inclusive para a interpretar os fenome-
nos observadog|] Por tanto, a discussio sobre a natureza dos modelos cientificos é parti-
cularmente importante na astrofisica e cosmologia.

Suppes| (2002) considera que cada modelo é uma possivel configuracao de uma teoria.
Por exemplo, considerando um sistema massa-mola centrado na origem, o conjunto de
modelos, P(m, k), possiveis é dado pela combinagao de todos os possiveis valores de massa,
m, com os todos possiveis valores constante eldstica k. A abordagem de |Suppes (2002)
¢é dita conjuntista, visto que um modelo é tido como uma possivel realizacao de uma
teoria. Nesta abordagem os modelos matematicos e l6gicos puros possuem o mesmo status
epistemoldgicos dos modelos cientificos.

A limitacao desta abordagem é dupla. Por um lado, ela nao abarca o fundamento
da questao, pois, um triangulo ideal nao é, em esséncia, o mesmo tipo de objeto que
um triangulo real (importante lembrar que, a rigor, triangulos reais nao existem). Desta
forma perde-se o ponto chave: a conexao entre os objetos ideais do modelo e os objetos
reais. Pelo outro lado esta abordagem ¢é frequentemente anacronica por analisar teorias e
modelos a posteriori, pois, os modelos frequentemente violam as teorias a que pertencem
(um exemplo cldssico é o modelo atémico de Bohr, visto que, quando proposto, o modelo
violava as duas teorias melhores estabelecidas, a mecanica classica e o eletromagnetismo,
ao adotar a incipiente e hipdtese quantica).

Quando comparamos as limitagoes da abordagem de Suppes| (2002) com as peculiarida-
des epistemolodgicas da astrofisica e cosmologia, nota-se que tal abordagem falha justamente
nos pontos mais sensiveis a estas teorias, pois, esta abordagem tanto nao abarca a com-
plexidade destas teorias (com suas frequentes flexibilizacoes das teorias auxiliares) quanto
nao garante um significado para os dados tedricos ou empiricos.

Por tanto, a impossibilidade do acesso direto ao objeto estudado, assim como dos pro-

cessos fisicos que governam sua evolucao, leva a necessidade de formular modelos enquanto

1O que se destaca aqui é que, muito embora nido haja observacio ou experiéncia livre de teoria, as
observagoes sdo particularmente impregnadas de teoria nas ciéncias citadas (ver Naab e Ostriker} [2017,

para maiores detalhes).
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Figura B.1: Mapa da linha de transporte metropolitana de Sao Paulo en-
quanto exemplo de modelo representacional. Figura retirada de Metro-CPTM| (2020,
www.metrocptm.com.br/veja-o-mapa-de-estacoes-do-metro-e-cptm/).

representacoes do objeto estudado. De fato, esta abordagem é a que mais se aproxima da
natureza dos modelos, visto que, no momento em que sao formulados, eles buscam repre-
sentar determinada coisa, ou melhor, determinadas caracteristicas de determinada coisa,
segundo determinado fim.

Adaptando o exemplo de , considere o mapa da rede metroviaria da ci-
dade de Sao Paulo (Fig. B.1]). Ele é um modelo representacional da rede, de forma que
deve conter algumas caracteristicas ou similaridades com a rede em si. E bastante claro
que ao representarmos no mapa todas as caracteristicas da rede, obteremos nao um mapa
que guarda certas similaridades, mas sim outra rede igual a primeira. Portanto, a repre-
sentacao da rede metroviaria deve manter semelhancgas com a rede em si de modo a refletir
a finalidade da representacao (do mapa).

Na figura nota-se que as distancias entre as estacao nao estao em escala com
a rede real e que tudo ao redor das estagdes foi ignorado (com exce¢ao da prépria rede
metropolitana). Porém, a posi¢ao relativa entre as linhas e as estagoes foi preservada,
assim como os pontos de baldeacao. Tal escolha é justificada pois a finalidade deste mapa
é que o usudrio se oriente ou no interior da rede ou em relacao a ela, pois esse é o jeito
mais facil de se orientar nessa via.

De fato, incluir informagoes que nao agregam ao que o modelo foi proposto a representar
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(como escala de distancia fisica e representacao dos arredores na Fig. |B.1]) frequentemente
dificulta sua utilizacao e propicia possiveis confusoes por parte dos usuarios.
No caso de modelos tedricos, a partir do exemplo da mecanica newtoniana, |Giere| (1999)

diz (em tradugao livre):

(...) os corpos [na mecanica de|] Newton sao ditos “pontos materiais”. Nenhum
objeto real pode ser uma massa em um ponto. Qualquer coisa real precisa ser
extensa de algum modo. Ao aplicar os modelos newtonianos aos objetos reais
¢é necessario tratar a massa dos objetos concentrada em seu “centro de massa”,
o que é um ponto ideal. Isto suporta a interpretacao das leis de Newton como

definindo mais objetos abstratos idealizados do que descrevendo objetos reais.

Para |Giere| (1999), o sentido primario das leis de Newton estda mais em definir objetos
idealizados que represente objetos reais do que de fato explicar os objetos reais. Portanto,
segundo |Giere (1999)), as leis sdo representacoes ideais de objetos que devem ser reais.
Neste sentido, as proprias teorias possuem carater representacional.

O mesmo raciocinio se aplica a modelos, ainda que nestes ultimos ele seja ainda mais
livre. De fato, durante sua construcao, modelos geralmente apresentam maior compromisso
com o fenémeno do que com as teorias em que se baseiam (como o modelo atémico de Bohr)
podendo, nao raramente, flexionar a teoria em pontos especificos. E|

Por exemplo, mesmo em complexas simulacoes cosmologicas, a formacao de galaxias de
alta massa tendia ao super resfriamento, gerando objetos mais compactos do que o obser-
vado. Uma saida foi a implementacgao artificial de um atraso na formagao estelar. Outra
foi diminuir o total de matéria ordinéria abrigado em halos massivos (Naab e Ostriker,
2017).

Pelos motivos citados defendemos, neste trabalho, uma estratégia epistemoldgica plu-
ral no desenvolvimento das ciéncias em geral e, em especial, da astrofisica extragaldctica.
Modelos complexos sao tao importantes quanto modelos simples, tendo cada um sua im-
portancia especifica.

Se por um lado modelos complexos permitem simulagoes mais realistas no sentido de re-

presentar tantas caracteristicas do fenomeno quanto possivel, eles perdem quanto a clareza

2 0O entendimento do cardter fundamentalmente representacional do conhecimento cientifico moderno
¢ também visto em Ernst Cassirer, Thomas Kuhn e Paul Feyerabend. Segundo Immanuel Kant esta é

condigao necessaria para que uma area do conhecimento se torne ciéncia.
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do resultado e ao controle de quanto os parametros e receitas inclusas no modelo podem
afetar a simulacao como um todo. Por outro lado, modelos simples sao claramente mais
limitados e simplificados, com uso e validade também mais restrito, porém seu resultado é
mais claro, assim como a relevancia de cada suposicao e parametro adotado. Logo, o uso
de estratégias epistemoldgicas variadas é uma atitude frutifera na conducao das atividades

cientificas, auxiliando, inclusive, a evitar erros sistematicos.
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