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Resumo

O ajuste espectral pixel-a-pixel é uma técnica amplamente utilizada nos estudos de
populagoes estelares. Ela permite ao usudrio inferir diferentes parametros (como idades e
abundancias quimicas) a partir de espectros de luz integrada de galdxias e aglomerados
de estrelas. Nesse trabalho, estudamos populagoes estelares de aglomerados globulares e
examinamos o quanto a escolha do intervalo de comprimento de onda afeta os parametros
ajustados. Utilizamos duas bibliotecas de espectros de luz integrada de aglomerados glo-
bulares e os ajustamos com modelos de populacao estelar simples utilizando o cédigo
STARLIGHT. Fizemos testes usando diferentes regides espectrais de modo a inferir valo-
res de avermelhamento, idades, [Fe/H] e [o/Fe]. Comparando nossos valores com idades
obtidas a partir de ajustes de isécronas e abundancias quimicas de espectroscopia de alta
resolucao, concluimos que: (1) os resultados obtidos variam dependendo do intervalo de
comprimento de onda usado; (2) o método, em geral, retorna boas estimativas de averme-
lhamento, especialmente quando intervalos maiores sao utilizados nos ajustes; (3) a regiao
espectral mais adequada para determinacao de idades, [Fe/H] e [a/Fe] dentre os interva-
los testados sdo: 4170-5540A, 5280-7020A, e 4828-5364A, respectivamente: (4) as idades
obtidas para objetos pobres em metais podem ser varios bilhoes de anos mais jovens que
as idades de isécronas. Concluimos que, dependendo dos parametros de interesse e da
acuracia desejada, ajustar o maior intervalo possivel de comprimento de onda pode nao
ser a melhor estratégia. Com as informagoes obtidas do estudo com aglomerados globula-
res, analisamos a luz integrada de uma amostra de galaxias préximas. Nossos resultados
concordam com a literatura, galdaxias elipticas sendo mais velhas e mais ricas em metais
que galaxias disco. Analogamente, populacoes de bojos classicos tendem a ser mais velhos

e mais ricos em metais do que pseudo-bojos.






Abstract

The pixel-to-pixel spectral fitting technique is often used in studies of stellar popula-
tions. It enables the user to infer several parameters from integrated light spectra such
as ages and chemical abundances of galaxies and star clusters. In this work, we study
stellar populations of globular clusters (GCs) and examine the question of how the infer-
red parameters change with the choice of wavelength range used. We have employed two
different libraries of integrated light spectra of GCs from the literature and fitted them to
stellar population models using the code STARLIGHT. We performed tests using different
regions of the spectra to infer reddening, ages, [Fe/H] and [a/Fe]. Comparing our values to
age values obtained from isochrone fitting and chemical abundances from high resolution
spectroscopy, we find that: (1) the inferred parameters change with the wavelength range
used; (2) the method in general retrieves good reddening estimates, specially when a wider
wavelength range is fitted; (3) the most appropriate spectral regions for determination of
age, [Fe/H], and [o/Fe] among the ones we tested are: 4170-5540A, 5280-7020A, and 4828-
5364A, respectively: (4) the retrieved age values for old metal-poor objects can be several
Gyr younger than those obtained from isochrone fitting. We conclude that, depending
on the parameter of interest and the accuracy requirements, fitting the largest possible
wavelength range may not be the best strategy. With the information obtained through
studying GCs, we analysed integrated light from a sample of nearby galaxies. Our results
are in agreement with literature, with elliptical galaxies being older and more metal-rich
than the stellar populations of disk galaxies. Similarly, populations in classical bulges of

spiral galaxies tend to be older and more metal-rich than pseudo-bulges.
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Capitulo 1

Introducao

“We are made of starstuff.”

A frase dita por Carl Sagan em seu livro Cosmos (Sagan) (1980|) sumariza uma das
maiores descobertas astronomicas da Histéria: a existéncia dos planetas, da Vida e de tudo
0 que observamos ao nosso redor se deve as estrelas. Elas sao as principais responsaveis
pela grande diversidade de elementos quimicos existentes no Universo, que formam desde
galaxias a milhGes de parsec de distancia até as moléculas do nosso DNA.

Nos, enquanto seres humanos, temos olhado para o céu e tentado entender a origem
desses pequenos pontos brilhantes desde os primérdios da nossa espécie. O registro mais
antigo da tentativa de estudo das estrelas data do final do segundo milénio a.C. na Ba-
bilonia, quando os primeiros catdlogos foram compilados. Desde entao, astronomos tem
observado o céu noturno em busca de respostas, e seus registros nos permitem mapear a
construcao do nosso conhecimento sobre o céu: a primeira observagao de uma supernova
ocorre em 185 d.C. por astronomos chineses. Astronomos islamicos, por volta do ano 1000,
constroem os primeiros observatorios e comecam a medir a posicao das estrelas, além de
serem responsaveis pelo primeiro registro da descoberta de um aglomerado globular. Os
primeiros astronomos europeus, como Tycho Brahe, sugeriram que a distribuicao das es-
trelas que viamos no céu nao era imutavel. A ideia de que as estrelas eram astros como
o Sol veio de Giordano Bruno (1584), e Isaac Newton (1687) imaginou que elas poderiam
estar espalhadas uniformemente em todas as dire¢oes (Kennedy| /1962, |Jones et al.|/1991,
Zhao et al.|20006).

Uma grande revolugao ocorreu nos estudos do cosmos quando Joseph von Fraunhofer
e Angelo Secchi foram os primeiros a utilizar a técnica de espectroscopia na observacao

de estrelas. Ao comparar espectros do Sol e de Sirius, perceberam que havia diferencas
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nas linhas “escuras” (de absorgao), e Secchi, em 1865, comegou a classificar as estrelas em
tipos espectrais. Porém, a primeira versao da classificacao espectral utilizada atualmente
(O-B-A-F-G-K-M) foi desenvolvida por Annie Jump Cannon em meados de 1900 (North
et al., |1994)).

Hoje em dia, é muito claro que estrelas possuem caracteristicas muito distintas umas
das outras e que nosso Universo possui estrelas de diferentes tipos, cores, massas, idades
e composicoes quimicas. Hoje somos capazes de estudar a evolugao e a morte desses
objetos, entender seus processos de formacao e classifica-los em grupos a partir de outras
caracteristicas além do tipo espectral. Dessa necessidade de classificacao e interpretacao
(de modo a encontrar caracteristicas comuns em grupos de estrelas e entender suas histérias
de formagao), surge o conceito de populagoes estelares.

Populagoes estelares é um conceito originalmente proposto por Baade, (1944), mas que
¢ utilizado até hoje para nos ajudar a estudar a historia evolutiva da nossa e de outras
galéxias.

Neste trabalho, pretendemos explorar e otimizar um dos métodos de estudo de po-
pulagoes estelares, conhecido por ajuste espectral pixel-a-pixel (e.g. [Cid Fernandes et al.
2005). Esse método é amplamente utilizado em andlise de espectros de luz integrada,
e ¢ uma ferramenta importante para entender como aglomerados estelares e galdxias se

formam e evoluem.

1.1 Populacoes Estelares

H&4 mais de 13 bilhoes de anos, a maior parte da matéria barionica do Universo era
composta de atomos de Hidrogénio e Hélio, originarios do Big Bang e matéria prima para
a formagao das primeiras estrelas. As estrelas originam-se do colapso gravitacional de uma
nuvem de gas, cujo centro torna-se cada vez mais quente e denso até o ponto em que o
Hidrogénio no nicleo passa a ser convertido em Hélio através dos ciclos préton-préton (pp)
e pelo ciclo Carbono-Oxigénio-Nitrogénio (CNO), que predomina em temperaturas entre
vinte e cinquenta milhdes de Kelvin (Maciel, [1999).

A presenca de metais pesados influencia os processos de formacao desses objetos: uma
nuvem molecular sé é capaz de formar estrelas de baixa massa caso haja metais pesados

em sua composicao (Abel et al.|2002, Smith e Sigurdsson|[2007)). Assim, as primeiras estre-
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las, responséaveis pelo inicio do processo de reionizacao do Universo, eram extremamente
massivas e extremamente pobres em metais. A esses objetos, damos o nome de Populacao
IIT (Bromm et al.| [1999).

Tais estrelas, apds o seu curto tempo de vida, explodiram em supernovas e iniciaram o
processo de poluicao do Universo: além da liberagao para o meio interestelar dos elementos
criados no interior das estrelas, a energia gerada d&a origem ao processo de captura de
neutrons, criando elementos ainda mais pesados (Norris et al.; 2001). A presenca desses
metais nas nuvens moleculares, agora, possibilita a formacao de estrelas de baixa massa
(e portanto, de grande longevidade) algumas das quais observamos até hoje. Tais objetos
(que chamamos de Populagao II) sdo pobres em metais e datam de uma época muito
proxima ao inicio do Universo, e nos proporcionam informagoes importantes sobre essa
época césmica (Baade|/1944, Beers e Christlieb|2005).

Como resultado dessa producao de elementos durante os mais de 13 bilhoes de anos
desde a reionizagao, hoje as nuvens moleculares (presentes principalmente em galdxias disco
e irregulares) s@o capazes de formar estrelas ricas em metais e com uma grande variedade
de massas, tamanhos e cores. A esses objetos mais jovens, damos o nome de Populacao
I (Baade, [1944)). Uma representagao visual de tal processo de evolugao das populagoes
durante a histéria do Universo é mostrada na Figura [L.1]

Hoje em dia, com a melhora da qualidade dos instrumentos de observacao, e conse-
quentemente, dos dados, somos capazes de estudar populacoes estelares em maior detalhe.
Portanto, as defini¢oes de Populacoes I, IT e III tornaram-se simples demais. Atualmente,
definimos uma populacao estelar como um grupo de estrelas que compartilha da mesma
histéria evolutiva. Tal histéria esta relacionada nao s6 a época de nascimento dessas es-
trelas, mas também as condi¢Oes nas quais esse processo ocorreu: taxa de formagao estelar
no ambiente, composicao quimica e tamanho das nuvens moleculares afetarao significati-
vamente uma populacao estelar nascida naquele meio. Assim, o estudo das composicoes
quimicas das estrelas é peca essencial na compreensao das populagoes estelares e da historia
da evolucao do Universo.

O indicador de abundancias quimicas mais utilizado é a metalicidade. Em espectros-

copia estelar, a medida mais comum para representar a metalicidade de um objeto é:

Fe/H] = log (JJVVZ@>*—1og (évvf{)@ (1.1)
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Figura 1.1: Representagao visual (e simplificada) do surgimento das Populagoes I, IT e III na histéria do

Universo. Figura de .
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onde Np, é o numero de atomos de Fe, Ny é o nimero de atomos de H na superficie da
estrela e os indices x e ® indicam o objeto estudado e o Sol, respectivamente. Logo, por
definicao, [Fe/H|s = 0.

Outro importante indicador da composicao quimica das estrelas é a abundancia de
elementos-a. Um elemento é assim denominado quando seus is6topos mais abundantes
sao multiplos inteiros da massa do nicleo do Hélio (no caso, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca e Ti).

A notacao mais utilizada para representar tal indicador é:

Elementos-a sao criados majoritariamente durante explosoes de supernova do tipo II

(quando o ntcleo de uma estrela massiva colapsa), numa escala de tempo de 3 a 30 milhdes
de anos (e.g. [Pipino e Matteucci, 2009)). Por causa da explosao, esses elementos sao de-
volvidos ao meio interestelar e passam a fazer parte das nuvens moleculares. Na historia
evolutiva da nossa Galaxia, nuvens enriquecidas em elementos « foram as responsaveis pela
origem das estrelas de Populacao II e pelo padrao de abundancia que observamos nesses
objetos: enriquecidas com elementos-cv, porém ainda de baixa metalicidade ([a/Fe] > 0 e
[Fe/H] < 0).

Com o tempo, estrelas de baixa massa que evoluiram em sistemas binarios podem passar
pelo processo que chamamos de supernova de tipo la: ocorre transferéncia de massa de
uma gigante vermelha para sua companheira ana-branca, que ao ultrapassar o limite de
massa de Chandrasekhar (1.38 M) inicia o processo de fusdo nuclear do Carbono, que
libera energia o suficiente para fazer com que ela entre em processo de supernova (Khokhlov
et al.,1993)). Esse tipo de supernova é o grande responsavel pela liberacao de elementos do
pico do Ferro (Cr, Mn, Fe, Co e Ni) para o meio interestelar. Tal processo leva uma escala
de tempo muito maior que o enriquecimento por elementos-a, de 30 milhoes de anos até o
tempo de Hubble (e.g. Pipino e Matteucci, 2009).

Com o aumento gradual da abundancia de Ferro e as supernovas do tipo II sendo cada
vez mais raras, esses objetos jovens tendem a mostrar valores de [«/Fe| mais baixos. Isso
é exemplificado na Figura 1.2 (Figura 1 de McWilliam/|[1997)), que mostra a relacao [a/Fe]
versus [Fe/H] para a vizinhanga solar, onde o eixo que indica [Fe/H] também pode, a grosso
modo, ser interpretado como indicador de tempo (baixo [Fe/H] no inicio do Universo, alto

[Fe/H] agora). Logo, quando tratamos de sistemas complexos como galdxias espirais, por
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Figura 1.2: Figura 1 de McWilliam| (1997). Esquema do comportamento das abundancias de elementos-a
com a metalicidade para a vizinhanga solar. O “joelho”da curva indica o “momento”em que as supernovas
do tipo Ia comecaram a poluir o meio interestelar. A figura também mostra o comportamento esperado

da curva devido & influéncia da Fungdo de Massa Inicial (IMF) e da Taxa de Formagéo Estelar (SFR).

exemplo, esperamos encontrar uma diferenga nos padroes de abundancias quimicas em seus
componentes: estrelas do disco, lugar onde os processos de formagao estelar ainda estao
presentes, vao no geral conter estrelas de médio ou alto [Fe/H] e baixo [ /Fe], enquanto os
aglomerados globulares (GCs, do inglés Globular Clusters) do halo da Via Lactea, via de

regra, apresentarao estrelas mais antigas, pobres em metais e enriquecidas em elementos-a.

1.2 Aglomerados Globulares

Diferentes sistemas abrigam diferentes configuracoes de populacoes estelares: em discos
e bojos de galédxias espirais, por exemplo, esperamos encontrar uma grande distribuicao
de idades, enquanto aglomerados estelares sao o exemplo que mais de aproxima de uma
populagao estelar simples que encontramos na Natureza (Renzini, [1986)).

Aglomerados globulares sao conjuntos de estrelas com distribuicao aproximadamente
esférica ligados gravitacionalmente, com alta densidade estelar em suas regides centrais
(Figura [1.3]) e tamanho tipico de ~ 15pc de raio. Eles contém as estrelas mais antigas ja
observadas e aparentemente estao presentes em todas as galdxias massivas (Harris, |1991)).

Na Via Lactea, eles estao distribuidos ao redor do centro da Galaxia (Figura, podendo
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ser observados no bojo (onde podem apresentar altos valores de metalicidade, e.g. Barbuy
et al.[[1998), no halo galdctico ou até mesmo no disco, quando suas érbitas cruzam esse
sistema.

Na ultima década, o aumento da quantidade de observagoes desses objetos tem jogado
luz em questoes essenciais para a compreensao de seus processos de formacao e evolugao.
Sabemos atualmente, por exemplo, que a ideia de que aglomerados globulares sao equiva-
lentes a populagoes estelares simples e sem variacoes de abundancias quimicas esta ultra-
passada (Bastian e Lardo|, 2018| e.g.). Dados fotométricos de alta precisao tem mostrado
que esses objetos podem apresentar Diagramas Cor-Magnitude (CMDs, do inglés Color-
Magnitude Diagrams) complexos (apresentando, por exemplo, turn-offs de sequencia prin-
cipal extendidos devido a presenga de estrelas de alta rotagao, Bastian e Lardo2018). Além
disso, andlises de espectroscopia de alta resolucao tem mostrado grandes variagoes em ele-
mentos como Carbono, Nitrogénio e Oxigénio (apesar de C+N+O tender a ser constante,
Dickens et al.|[1991)) além de correlagoes (Na-N, Al-N) e anti-correlagoes (Na-O, Al-Mg)
em estrelas de um mesmo aglomerado, associadas com a presenca de multi-populacoes
(Bastian e Lardo, 2018)).

Assim, entender as populagoes estelares presentes em aglomerados globulares nao é uma
tarefa tao simples quanto acreditava-se anteriormente. Diferentes técnicas e abordagens
podem ser usadas para tal propdsito, e neste trabalho, tentaremos estudar as populacoes

estelares desses objetos utilizando a técnica de ajuste espectral.

1.3 Ajuste Espectral

Os métodos de andlise de populagoes estelares dependem do objeto a que se pretende
estudar. Quando o alvo é a Via Lactea, somos capazes de resolver estrelas individuais, e
podemos utilizar ajustes de isécronas em diagramas Cor-Magnitude ou calibracoes astero-
sismoldgicas pra determinar idades (e.g. Dotter et al., 2010)) de GCs, além de espectroscopia
de alta resolugao para determinar abundancias quimicas (e.g. Barbuy et al., 2018). Porém,
para objetos mais distantes, resolver estrelas torna-se cada vez mais dificil, até o ponto em
que temos que trabalhar com luz integrada.

Uma técnica amplamente utilizada por muitos anos no estudo de espectros de luz

integrada foram os indices de Lick (e.g. [Faber et al.[1985;|Worthey| 1994; Trager et al.[2000;
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Figura 1.3: Aglomerado Globular NGC 104 (47Tuc). Composigao de imagens das bandas U, R e uma
banda estreita centrada em 485 nm, observadas com o FORS1, no VLT. Créditos da imagem: ESO Science
Archive, Rubina Kotak (ESO) e Henri Boffin (ESO).
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Figura 1.4: Distribui¢ao dos aglomerados globulares observados da Via Lactea. Figura de Penaloza et al.
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'Thomas et al.[2003; |Schiavon|2007)), que consiste em medigoes de larguras equivalentes de

linhas espectrais de absorcao, além de bandas moleculares. Hoje em dia, com a maior

disponibilidade de dados e o aumento dos recursos computacionais disponiveis, técnicas

como o ajuste de SED (do inglés Spectral Energy Distribution, e.g. Walcher et al.[2011)) e

o ajuste espectral pixel-a-pixel (e.g. [Cid Fernandes|2007; Koleva et al.2008; Walcher et al.|

2009; |Conroy et al.|2014) tém sido mais comumente utilizadas.

Neste trabalho, focaremos no método de ajuste espectral, que parte da ideia de que
podemos representar sistemas complexos (como galdxias, por exemplo) decompondo a in-
formacao integrada em sistemas mais simples, como estrelas individuais ou SSPs. Esse tipo
de abordagem tem sido utilizado desde a década de 50, como por exemplo, nos trabalhos

de Morgan| (1956)), Wood| (1966) e Bica e Alloin| (1987)), entre outros.

Softwares de ajuste espectral, no geral, levam em conta toda a informagao, A-a-A, con-
tida no espectro de uma galaxia ou aglomerado estelar para encontrar, em meio a uma
base de modelos de populagao estelar simples (SSP, do inglés Single Stellar Population),
a combinagao desses modelos que melhor representa o espectro observado. Assim, tanto o
formato do continuo quanto a informacao contida nas linhas espectrais pode ser conside-

rada.
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A escolha da base de SSPs a ser utilizada, portanto, é um aspecto crucial do método
e pode influenciar significativamente os resultados. Uma grande variedade de modelos
espectrais de SSP estdo hoje disponiveis na literatura (e.g. Bruzual A. e Charlot| 1993|
Leitherer et al. 1999, (Gonzalez Delgado et al.|[2005 (Coelho et al. 2007, Schiavon| 2007,
Maraston e Stromback 2011). Uma das bibliotecas mais utilizadas é a de Bruzual e Charlot
(2003) (mais comumente chamada de BC03), que compreende modelos com idades de 10°
até 10'° anos e metalicidades (Z) de 0.0001 até 0.1. Além disso, as bibliotecas de [Vazdekis
et al.[(2010) e Vazdekis et al.| (2015) tém ganhado popularidade, sendo que a dltima contém
informacoes sobre abundancias de elementos-a.

Utilizando espectros observados e uma base de SSPs, alguns codigos de ajuste espectral
sao capazes de estimar, além das populagoes estelares e da histéria evolutiva das galaxias
ou aglomerados, parametros cinematicos e de avermelhamento.

Fernandes e Delgado| (2010) e |Delgado e Fernandes| (2010) apresentam uma anélise de
diversos aspectos técnicos do método e de seus resultados quando utilizado para ajustar
aglomerados estelares. Os autores discutem, por exemplo, as discrepancias entre ajus-
tes de populacao simples e miltipla, o papel da escolha de diferentes modelos de SSPs,
as mudangas que ajustes cinematicos podem acarretar nos resultados, entre outros. Em
Fernandes e Delgadol (2010), concluem que o método retorna boas estimativas de idade,
metalicidade e avermelhamento para grande parte dos espectros ajustados. Porém em al-
guns casos, os modelos nao levam em conta uma populagao azul e velha, provavelmente
associada a um ramo horizontal extendido. Em Delgado e Fernandes| (2010), varias biblio-
tecas de modelos sao usadas e todas elas retornam boas estimativas de idades, apesar de os
valores resultantes serem sistematicamente maiores que as os valores ajustados utilizando
CMDs. Ja para metalicidade e avermelhamento, os resultados mostram uma variagao
maior quando diferentes bibliotecas de SSPs sao utilizadas.

Apesar de amplamente utilizado, existem alguns aspectos do método que ainda nao
foram estudados em detalhe. Um deles é o impacto da escolha do intervalo de comprimento

de onda utilizado no ajuste. Estudos na literatura tem mostrado resultados conflitantes:

e Fernandes e Delgado| (2010) ajustaram aglomerados estelares no intervalo 3650—
4600A, e mostram exemplos onde duas SSPs distintas retornam ajustes indistingufveis.
Porém, quando extrapolado para uma regiao mais vermelha (fora da regiao de co-

bertura dos espectros observados), é notavel que as SSPs ajustadas mostram grandes
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diferencas tanto no formato do continuo quanto na profundidade das linhas de ab-
sor¢ao. Os autores afirmam que uma cobertura espectral maior seria necesséaria para

distinguir os melhores ajustes em casos como esses.

e Em Koleva et al. (2008), os autores utilizaram dois algoritmos diferentes - STECK-
MAP (Ocvirk et al., [2006) e NBURSTS (Chilingarian et al., [2007) — e trés biblio-
tecas de SSPs — ELODIE 3.1 (Prugniel et al., 2007), BC03 (Bruzual e Charlot|[2003|e
MILES (Vazdekis|[1999, |Vazdekis et al.2003) — para ajustar espectros de aglomerados
globulares de Schiavon et al.| (2005) e o espectro integrado de M67 de Schiavon et al.
(2004). Os ajustes foram feitos em 4000-5700 A e resultaram em boas estimativas de
idade e metalicidade para 36 de 41 aglomerados. Mas eles argumentam terem evitado
as regioes mais azuis do espectro, ou as idades resultantes mostrariam valores mais

baixos.

e Walcher et al. (2009) utilizaram o algoritmo SEDFIT (Walcher et al., 2006) para
ajustar espectros de NGC6528 e NGC6533 de [Schiavon et al. (2005). Os autores
testaram cinco diferentes regioes de comprimento de onda e mostram que o intervalo
48285364 A resulta em valores de idade, [Fe/H] e [a/Fe] mais préximos dos valores
de literatura, enquanto que os demais intervalos parecem ser mais afetados pela

degenerescéncia idade-metalicidade.

e Em (Cezario et al.| (2013)), foram utilizados dois diferentes conjuntos de espectros de
aglomerados globulares: GCs de M31 de |Alves-Brito et al.| (2009) e GCs galacticos
de Schiavon et al.| (2005). Com o algoritmo ULYSS (Koleva et al., 2009) e SSPs de
Vazdekis et al.| (2010), os autores testaram quatro diferentes regioes espectrais com
os aglomerados galdcticos: 36506150 A, 4828-5364 A, 4000-5700 A e 4000-5400 A.
Eles concluiram que tal escolha tem pouca influéncia no calculo das metalicidades,
enquanto as idades podem mostrar variagoes significativas: um terco dos espectros
foram ajustados com idades intermediarias em alguns casos. Eles argumentam que
o intervalo 4000-5400 A é o que melhor reproduz idades provenientes de ajustes de

isécronas, e em seguida aplicaram a técnica para os aglomerados de M31.

Logo, a utilizagao do método de ajuste espectral nao ¢é trivial e analises a respeito de

sua usabilidade e confiabilidade sao necessarias.
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1.4 Objetivos

Neste trabalho, pretendemos explorar em mais detalhe a dependéncia dos resultados
de ajustes espectrais com o intervalo espectral utilizado. Assim, esperamos encontrar uma
configuracao que permita a um usuario utilizar ajustes espectrais com maior confiabili-
dade. Desse modo, nos propomos a prover um método simples de extrair parametros de
populacoes estelares de luz integrada de forma consistente, uma vez escolhidos um algo-
ritmo e uma biblioteca de modelos para os ajustes.

Abordamos essa questao utilizando espectros integrados de aglomerados globulares,
por serem objetos com maior disponibilidade de valores de referéncia na literatura para
os parametros que almejamos estudar (avermelhamento, idade, metalicidade e abundéncia
de elementos-ar). Assim, esperamos que este trabalho traga contribui¢oes para os estudos
de populacgoes estelares e de luz integrada, suas propriedades e métodos de analise. Em
seguida, aplicamos o que aprendemos ao estudo de uma amostra de galaxias do Universo
Local.

Este texto é organizado da seguinte maneira: o capitulo 2 apresenta as bases de dados
de aglomerados e galaxias utilizados; o capitulo 3 apresenta a metodologia, incluindo nossas
bases de modelos e algoritmos utilizados; o capitulo 4 discute os resultados; o capitulo 5
apresenta uma aplicagao feita com espectros de bojos de galdxias do SDSS; e o capitulo 6

sumariza nossas conclusoes.



Capitulo 2

Bases de dados

De modo a investigar a eficiéncia da técnica de ajuste espectral na recuperacao de
parametros de populagoes estelares, optamos por trabalhar com espectros de luz integrada
de aglomerados globulares. Tais objetos, por estarem mais préximos, facilitam a obtencao
de dados de alta qualidade: é possivel resolver estrelas, obter espectros de alta resolugao e
construir diagramas cor-magnitude, por exemplo. Gracas a isso, a literatura proporciona
estudos detalhados de idades e abundancias quimicas desses objetos, que podem ser usados
como referéncia.

Além disso, também aplicamos o método numa amostra de espectros de luz integrada
de bojos de galaxias do Universo local, de modo a estudar as populagoes estelares desses
sistemas.

Na Secao 2.1, apresentamos as bibliotecas de luz integrada de aglomerados globulares
utilizadas nesse trabalho, e a compilacao dos dados da literatura sobre tais aglomerados.
A Secao 2.2 apresenta os dados de luz integrada e de morfologia dos bojos de galdxias

estudados.

2.1 Bibliotecas de luz integrada de aglomerados globulares

Grande parte deste trabalho foi feito utilizando dados espectroscépicos de luz integrada
da biblioteca WAGGS (WiFes Atlas of Galactic Globular clusters Spectra, |Usher et al.
2017)), que observou espectros de 64 aglomerados da Via Lactea e 22 de galdxias satélites
(Grande e Pequena Nuvens de Magalhaes e Fornax). A Figura mostra as distribuigoes
de idade por metalicidade (painel a) e [«/Fe| por metalicidade (painel b) dos aglomerados

da biblioteca WAGGS.
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Figura 2.1: Distribuigoes de idade e abundancias quimicas dos aglomerados globulares presentes na

biblioteca WAGGS. O painel superior mostra idades versus [Fe/H], e o painel inferior mostra [«/Fe| versus

[Fe/H]. Galaxias hospedeiras estao indicadas por diferentes cores e simbolos. Crédito: Gongalves et al.
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Tabela 2.1 - Intervalos de comprimento de onda dos espectros da biblioteca WAGGS
Nome Intervalo (A)
U000 3270.5 —4350.0
B7000 4170.0 — 5540.0
R7000 5280.0 — 7020.0
17000  6800.0 — 9050.0

A obtencao dos dados foi feita utilizando o espectrégrafo WiFeS (Dopita et al. 2007,
2010) no telescopio ANU (2.3m) no Observatorio de Siding Spring, Coonabarabran, Nova
Gales do Sul, Australia. WiFeS divide a imagem em 25 partes de 1 por 38 arco-segundos
cada (logo, o campo de visao total é de 25 por 38 arco-segundos). A luz de cada imagem
¢ dividida entre dois bracos (azul e vermelho), tendo cada brago uma rede hologréfica que
dispersa cada “fatia” como um espectro de fenda longa em um CCD de 4096 por 4096
pixels. Foram utilizadas duas configuragoes de grade, resultando em quatro espectros com
diferentes coberturas espectrais para cada objeto (Tabela . As configuragoes resultam
numa resolu¢do de A/dA ~ 6800. Os espectros de erro foram calculados usando a pipeline
PYWIFES (Childress et al. 2014)), e os dados estao disponiveis publicamente no site do
projeto WAGGYY

Neste trabalho, os espectros com a cobertura 7000 nao foram utilizados por estarem
fora da cobertura espectral dos modelos de populagao estelar simples que utilizamos (que
serao descritos na Secao . Os valores medianos de sinal-ruido dos demais grupos sao
12, 61 e 124 (UT000, B7000 e R7000, respectivamente), e as distribuigoes sao mostradas na
Figura . Segundo Christopher Usher (comunicacao privada), a pipeline de redugao dos
dados nao é perfeita, e os valores de erro podem estar superestimados para SNRs baixos
e subestimados para altos SNRs. Em particular, para valores baixos de SNR, a principal
fonte de incerteza sao os efeitos estocasticos dada a massa estelar finita dentro do campo
de visao observado.

A Tabela 1 de|Usher et al.| (2017) apresenta uma lista de todos os objetos da biblioteca
WAGGS. Utilizando tal tabela como ponto de partida, fizemos uma extensa busca na
literatura por valores de referéncia.

Para as idades, demos prioridade ao trabalho de Dotter et al.| (2010), que mediu as ida-

Lhttp://www.astro.1ljmu.ac.uk/~astcushe/waggs/
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des de 39 dos 86 aglomerados da biblioteca WAGGS usando as isécronas de [Dotter et al.
(2007)), adotando as escalas de metalicidade de Zinn e West| (1984). Para os demais aglo-
merados, valores de outros trabalhos foram tomados como referéncia, conforme a coluna 9
da Tabela 2.2

Para as abundancias quimicas, priorizamos trabalhos de espectroscopia de alta re-
solugdo que disponibilizassem valores tanto de [Fe/H] quanto de [Mg/Fe] (que adotamos
como valores para [a/Fe]). Coletamos tais informagoes de diversas fontes distintas, como
consta na coluna 7 da Tabela 2.2

Para algumas analises adicionais, também utilizamos dados espectroscépicos de luz
integrada de aglomerados globulares da biblioteca de [Schiavon et al.| (2005), que contém
40 aglomerados globulares da Via Lactea.

Os dados foram obtidos utilizando o espectrégrafo Ritchey-Chretien, no telescopio
Blanco (4.0m), no Observatério Cerro Tololo Inter-American em Vale de Elqui, Coquimbo,
Chile. De modo a obter espectros de luz integrada representativos de toda a extensao dos
aglomerados, as observacoes foram feitas movendo a posicao da fenda em toda a extensao
da regido central do objeto. Os dados possuem uma cobertura espectral de 3350 — 6430A
resoluciao de ~ 3.1 A (FWHM), e estdao disponiveis no site do National Optical Astrono-
mical Observatoryf|

A Figura ilustra espectros de trés dos aglomerados comuns nas duas bibliotecas

sobrepostos.

2http://www.noao.edu/ggclib
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Figura 2.2: Espectros dos aglomerados NGC1851, NGC6333 e NGC6522 das bibliotecas WAGGS (azul)
e |Schiavon et al.|[2005| (verde) sobrepostos.
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Figura 2.3: Distribuigdo de valores de sinal-ruido (SNRs) dos espectros da biblioteca WAGGS. Os trés
painéis mostram histogramas de SNR, para os espectros U7000, B7000 e R7000, respectivamente. E
notavel que os espectros U7000 possuem os valores mais baixos da biblioteca. Crédito: Gongalves et al.
(submetido)

2.2 Uma amostra de bojos galacticos do Universo proximo:

espectroscopia e parametros morfologicos

Neste trabalho, estudamos um conjunto de aproximadamente mil galaxias do Universo
local, classificadas morfologicamente como elipticas, espirais com bojo classico, espirais
com pseudo-bojo ou espirais sem bojo, sendo que os bojos podem ou nao conter barras.
Uma subamostra dos objetos é apresentada na Figura e a Figura [2.6) mostra o ntiimero

de galaxias por morfologia, também divididas em galdxias AGN ou nao-AGN.

Utilizamos os parametros morfolégicos desses objetos apresentados em |Gadotti| (2009).

O autor faz uma decomposicao 2D de imagens de 946 galaxias do Sloan Digital Sky Survey

Data Release 2 (SDSS DR2, Abazajian et al.2004)), utilizando as bandas g, r e i, de modo

a inferir parametros estruturais e massa estelar desses sistemas. Assim, sao separados e

caracterizados componentes como bojos classicos, pseudo-bojos, barras, discos e galaxias

elipticas. Tal decomposicao foi feita utilizando o cédigo BUDDA (de Souza et al., 2004)). A

Tabela [2.3| apresenta os parametros morfolégicos disponibilizados pelo autor.
Os espectros das galaxias, também provindos do SDSS DR2, possuem uma cobertura
espectral de 3200-9200 A, com resolucdo R = 2000. A Figura mostra a distribuicao de

sinal-ruido desses espectros.

(Coelho e Gadotti (2011) fizeram uma anélise de um subgrupo dessa amostra (excluindo

as galaxias elipticas e espirais sem bojo), de modo a analisar a influéncia das barras nos

processos de formagao estelar nos bojos. Os autores concluiram que a distribuicao de
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Elipticas Bojo classico com barra  Bojo classico sem barra  Pseudo-bojo com barra  Pseudo-bojo sem barra Sem bojo

140 . . 1 1 1

120 1 1 1 1 1

100 . . 1 1 1

80 - 1 1 1 1 1

20 . . 1 . 1

0+ 4 m _d_'—

0 40 80 0 40 80 0 40 80 0 40 80 0 40 80 0 40 80
SNR

Figura 2.4: Distribuigdo de valores de sinal-ruido (SNRs) dos espectros de bojos de galdxias utilizados

neste trabalho. Os painéis mostram histogramas de SNR para diferentes morfologias.

idades em bojos de galaxias barradas apresenta um excesso de populagoes mais jovens que
4 Gyr. Ao dividir a amostra entre galaxias AGN e nao-AGN, as distribui¢oes mostram
que tal efeito acontece em galaxias de nicleo inativo, e que desaparece em AGNs. Esse
resultado é uma evidéncia de que as barras tem um papel importante no deslocamente

do gas até a regiao central das galdxias, podendo assim aumentar a taxa de formagao

estelar nos bojos, conforme expectativas tedricas (e.g. Athanassoula 2005). Além disso,

esse resultado também mostra que barras podem ter um papel importante no aumento da

quantidade de gas disponivel para alimentar um AGN, o que poderia frear o processo de

formacao estelar (Schawinski et al., [2007)).

Neste trabalho nés re-analisamos essa amostra, incluindo elipticas e galaxias disco sem

bojo, utilizando um conjunto mais recente de modelos de populacao estelar.
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Figura 2.5: Exemplos de galdxias da amostra de |Gadotti| (2009). As linhas ilustram, de cima para baixo:
galaxias elipticas, galaxias com bojos classicos, galdxias com pseudo-bojos e galaxias sem bojo. Para as

trés ultimas linhas, as trés primeiras colunas da esquerda ilustram galdxias com barra. Crédito: |Gadotti
(2009)
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Tabela 2.3 - Parametros morfolégicos e estruturais disponiveis para as 946 galdxias do conjunto de

Gadotti| (2009).

Nome Descricao

140 Brilho superficial central do disco
h Escala de largura do disco

Lle Brilho superficial central do bojo
Te Raio efetivo do bojo

n Perfil de Sérsic do bojo

He,bar Brilho superficial central da barra
Te bar Raio efetivo da barra

€bar Elipsidade da barra

Noar Perfil de Sérsic da barra

Liar Eixo semi-maior da barra

c Boxyness da barra

B/T Propor¢ao de brilho bojo/total
DT Proporc¢ao de brilho disco/total
Bar/T Propor¢ao de brilho barra/total

e x? do ajuste

SEEINGywrMm Seeing da observagao

M/ Lyyige Razao massa-luminosidade do bojo
M/ Lgisk, Razao massa-luminosidade do disco
M/ Ly, Razao massa-luminosidade da barra
Myige Massa do bojo

M gion Massa do disco

Myor Massa da barra

z Redshift da galaxia
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. AGN
250 1 [ nao-AGN
200 A
150 ~
100 A
50_ I
0 _ .
Elipticas Bojo classico Bojo classico Pseudo-bojo Pseudo-bojo Sem bojo

com barra sem barra com barra sem barra

Figura 2.6: Distribui¢do de morfologias das galdxias da amostra de |Gadotti (2009). Barras azuis repre-
sentam o nimero de galdaxias AGN para cada grupo, enquanto barras laranja representam o nimero de
galdxias ndo-AGN.



Capitulo 3

Metodologia

Este capitulo apresenta a metodologia do nosso trabalho. Aqui apresentamos os mo-
delos de populagao estelar simples (SSPs) utilizados nos ajustes, assim como o software
escolhido. Também discutimos o pré-processamento e corregoes aplicados aos dados de

aglomerados globulares antes dos ajustes de populacao estelar.

3.1 Modelos de populacao estelar simples

Para este trabalho, adotamos os modelos de [Vazdekis et al.| (2015), que utilizam as
isécronas de BaSTT (Pietrinferni et al.|[2004} [Pietrinferni et al. 2006), a Funcao de Massa
Inicial (IMF, do inglés Initial Mass Function) bimodal de [Vazdekis et al. (1996) e duas
bibliotecas de espectros estelares: uma empirica (MILES Sanchez-Blazquez et al.|2006)
e uma sintética (Coelho et al., |2005). As SSPs cobrem idades de 0.03 a 14.0 Giga-anos,
[Fe/H] de -2.27 a 0.4, abundancias « com valores solar ([a/Fe] = 0.0) e enriquecido ([o/Fe]
= 0.4), e possuem cobertura espectral de 3540.5-7409.6 A.

A biblioteca possui mais de mil modelos, porém adotamos apenas 324 deles, escolhendo
um a cada trés valores de idade disponiveis. Os valores usados foram 0.03, 0.06, 0.09, 0.20,
0.35, 0.50, 0.80, 1.25, 2.00, 2.75, 3.50, 4.50, 6.00, 7.50, 9.00, 10.50, 12.00 e 13.50 Giga-anos.

A figura mostra alguns exemplos dos modelos de populacao estelar simples utilizados.

3.2 STARLIGHT: Software de ajuste espectral

Neste trabalho, utilizamos o cédigo STARLIGHT (Cid Fernandes et al., [2005), que é um
software de ajuste espectral pixel-a-pixel, ou ajuste espectral por inversao.

STARLIGHT utiliza o algoritmo de Monte Carlo via Cadeias de Markov metropolis (Me-
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Figura 3.1: Modelos de populagao estelar simples da biblioteca de|Vazdekis et al.l (]2015[). O painel esquerdo

mostra quatro modelos de mesma metalicidade e diferentes idades. O painel direito mostra quatro modelos
de mesma idade e diferentes metalicidades. Todos os modelos mostrados na imagem possuem [a/Fe] solar.
Os valores de fluxo sao dados em LA/L@Mélfol_l.
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A+ x; C X 1 G(v,. 6,)1070447

Figura 3.2: Representacao visual da equagao A primeira imagem representa uma galdxia observada,

enquanto as demais representam populagoes estelares simples. Imagens: NASA, ESA, Hubble.

tropolis et al} |1953) combinado com um esquema de simulated annealing para encontrar a
melhor combinagao de SSPs que represente o espectro observado. O cédigo também ajusta
o atenuamento por poeira (na forma de avermelhamento na banda V, Ay ) e os parametros
cineméticos (velocidade radial e dispersao de velocidades). O modelo ajustado pelo cédigo

é descrito pela equacao abaixo:

Ny
My =Y " x; SSP;, ® G(uv,,0,) 107444070 (3.1)

J
onde z; ¢ o vetor de populagao (que corresponde a contribuigao de luz de cada SSP; no
modelo M), G é o filtro cinemdtico (onde v, é a velocidade radial e o, é a dispersao de
velocidades) e Ay é a extin¢ao na banda V. Uma representagao visual da equagao é

mostrada na Figura|3.2] e a Figura ilustra um ajuste espectral feito pelo cédigo.

Utilizando o vetor de populagao z;, ¢ possivel inferir parametros médios como idades e
abundancias quimicas (ponderadas por luz) das populagoes estelares do objeto estudado,

como mostrado nas equacoes abaixo:
(log(age)) Z:p] log(age); (3.2)
([Fe/H)]) ij [Fe/H], (3.3)

([ov/Fe]) Z x;j - [a/Fe], (3.4)
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Figura 3.3: Exemplo de ajuste espectral feito pelo STARLIGHT. O painel superior mostra o espectro
(fluxo por comprimento de onda) observado no arm B7000 do aglomerado NGC 104 (47 Tuc) da biblioteca
WAGGS em preto, e o modelo ajustado pelo STARLIGHT em vermelho. O painel inferior mostra o residuos

do ajuste (fluxo observado menos fluxo sintético) por comprimento de onda. Crédito: Gongalves et al.

(submetido)



Secao 3.3. Pré-processamento dos dados da biblioteca WAGGS 53

STARLIGHT também retorna o x? do ajuste de cada SSP individual aos dados, permi-
tindo ao usudario trabalhar com ajustes de populacao simples e de multi-populagoes. Se
o vetor de populacao for substituido por M _cor; (que é o peso de cada SSP; no modelo,
ponderado por massa e corrigido pela perda de massa ocorrida devido aos processos de
evolugao estelar), obtém-se os mesmos parametros das equagoes ponderados por

massa.

3.3 Pré-processamento dos dados da biblioteca WAGGS

Antes da andlise de populagoes estelares, fizemos um processamento dos espectros da
biblioteca WAGGS de modo a trazé-los para o rest-frame e convolui-los para a mesma
resolucao espectral das SSPs. Tal preparacao permite que o ajuste espectral com o STAR-
LIGHT seja feito com os parametros cineméticos fixados.

Utilizamos os valores de velocidades radiais medidos pela Profa. Paula Coelho, usando
a task fxcor do IRAFE]. Cada observagcao foi correlacionada a trés templates, representando
estrelas de diferentes tipos espectrais, obtidas da biblioteca de espectros sintéticos de |Co-
elho (2014). Os parametros atmosféricos — Teg, logg, [Fe/H] e [a/Fe] — dos templates
adotados foram: 4250, +2.5, -1.0, +0.4; 5750, +4.0, 0.5, +0.0, e; 10000, +2.0, 0.5, +0.0.
Portanto, para cada observagao foram medidos trés valores de velocidade radial, e ado-
tamos o valor de menor incerteza. As velocidades medidas com os trés templates foram
consistentes umas com as outras para a maior parte dos dados, e os valores adotados sao
mostrados na Tabela[A.T] Para o ’arm’ U7000 de nove aglomerados, os valores divergiram
devido ao baixo sinal-ruido. Nesses casos, nenhum valor é mostrado na Tabela eo
valor do ’arm’ B7000 foi adotado na correcao.

Os dados da biblioteca WAGGS tem resolucao maior do que as SSPs utilizadas. Desse
modo, fizemos uma degradacao dos espectros observados para que nao houvesse dis-
crepancias entre as resolucoes dos modelos e dos espectros observados.

A resolucao de um espectro é dada por:

A A
AN FWHM

onde A\ é o comprimento de onda de um dado pixel e FWHM é o full width at half

R (3.5)

Lhttp://ast.noao.edu/data/software
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mazrimum, ou largura a meia-altura da linha espectral.

O valor de FWHM, por sua vez é dado por:

FWHM ~ 2.3550 (3.6)

Portanto, podemos usar um filtro gaussiano, dependente apenas de ¢ para diminuir a
resolucao de um espectro e traze-lo para um valor de R desejado.

A resolugao dos espectros da biblioteca WAGGS nao é constante, mas sim depen-
dente de \. A Figura mostra os ajustes de resolugao por comprimento de onda dos
espectros observados. Os valores foram medidos ajustando-se gaussianas sobre as linhas
de emissao dos espectros de calibragao de comprimento de onda, que foram reduzidos da
mesma maneira que os espectros dos aglomerados. Nos dados, foram ajustados polindmios
quadraticos, que resultaram nas equacoes a[3.10] Tais medigoes foram feitas por Ch-

ristopher Usher durante o processo de reducao dos dados.

Ryooo = —3.14 x 107X\ 4 2.70 x 10'\ — 5.09 x 10* (3.7)

Rpro00 ~ 7.50 x 107*\? — 5.93\ + 1.74 x 10* (3.8)
Rprooo = 1.39 x 107* A% — 1.94 x 107*\ 4 2.75 x 10° (3.9)
Rizoo0 & —2.04 x 10772\% 4+ 8.14 x 107"\ + 4.10 x 10? (3.10)

Sabendo que 0ssp, OWwacas € Tconvolucio S€ Telacionam como

0sp = Oty acas + Teonvolusio (3.11)
e utilizando as equagoes [3.5] e obtemos que o filtro gaussiano que degrada os
espectros da biblioteca WAGGS para a resolugao das SSPs de |Vazdekis et al.| (2015)) possui
D igual a:

O_A
convolucao

Vit~ m

,2 R?S’SP N R‘%VAGGS

. = 3.12
O convolucio 2.355 ( )
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Figura 3.4: Resolugdo por comprimento de onda para os dados da biblioteca WAGGS (U7000, B7000,
R7000 e 17000, respectivamente). Crédito: Christopher Usher (comunicagao privada).

Assim, aplicamos a convolucao gaussiana pixel-a-pixel usando as fungoes gaussian e

convolve do pacote scipy do PYTHON, que recebe o espectro a ser degradado e um filtro

gaussiano dependente apenas de . Como a funcao convolve faz a convolucao em funcao

de pixeis, e nao de angstroms, precisamos converter os valores de ¢ para que tenham

unidades de pixeis. Assim, 0 Geonvoiucao Usado na convolucao foi:

O convolucio —

o

A

o Uconvolucdo
pix_bin

onde pixz_bin é o intervalo entre cada pixel do espectro.

(3.13)



56

Capitulo 3. Metodologia




Capitulo 4

Resultados e analises

Para a investigar a influéncia do intervalo de comprimento de onda do ajuste nos
resultados, realizamos ajustes de populacao estelar nos espectros da biblioteca WAGGS.
Tais ajustes foram feitos usando cinco diferentes regides espectrais, mostrados na Tabela
41l

A Segao 4.1 faz uma analise da qualidade dos ajustes, enquanto as demais discutem os
resultados dos parametros calculados: Ay, idades, [Fe/H] e anundancia de elementos «.

Todos os resultados mostrados nesse capitulo sao apresentados em um artigo (Gongalves

et al., submetido a MNRAS).

4.1 Qualidade dos ajustes

A medida de qualidade dos ajustes feitos pelo STARLIGHT em seus arquivos de saida é

dada em termos do x? e da diferenca média relativa entre modelo e observacao adev, ou

AAZ

fmodel()\) - fObS(A> ~ 1

4.1
fobs()\) SNR ( )

AA:%Z

A

onde N é o nimero de pixels, fiodel € 0 fluxo ajustado e f,,s é o fluxo observado.

Na Figura sao ilustradas as distribuicoes de x? e Ay para todos os ajustes. Apenas
os valores de A, até 5% sao mostrados, apesar de eles poderem atingir valores muito
mais altos para alguns poucos ajustes. Por exemplo, NGC2004, cujos espectros possuem
baixissimo sinal-ruido (SNR ~ 11.0 em B7000 e SNR ~ 1.0 em U7000 e R7000), resulta
em ajustes com Ay ~ 18% em R7000 e Ay ~ 500% em U7000. Todos esses casos estao
listados na legenda da Figura [4.1]
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Tabela 4.1 - Intervalos de cobertura espectral utilizados neste trabalho.

Nome Intervalo (A) Notas

Intervalo de normalizagio (A)

Para a base Para os observados

Ry 3540.5 — 4350.0 Interseccao entre U7000 e a cobertura das SSPs. 4250.0 4240.0 - 4260.0
Rp 4170.0 — 5540.0 Cobertura de B7000. 4250.0 4240.0 — 4260.0
Rg 5280.0 — 7020.0 Cobertura de R7000. 7000.0 6990.0 — 7010.0
Ry 4828.0 — 5364.0 Intervalo favorecido por |Walcher et al.l (]2009b. 5050.0 5040.0 — 5060.0
Ry 3540.5 — 7409.6 Cobertura das SSPs. 4250.0 4240.0 — 4260.0
R Ry Rs Rr Rw

80 80 80 80 80

70 4 70 70 70 4 70

60 &0 &0 60 &0

50 50 50 50 4 50
40 - 40 40 40 40
30 30 30 30 4 30
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50 + 50 -
40 40
30 30
20 4 20 4
10 10

04 04

0 2 4 6 0 4 0 2 4
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Figura 4.1: Distribui¢oes de x? (primeira linha) e Ay (segunda) para os ajustes feitos com STARLIGHT

dos espectros da biblioteca WAGGS. Cada coluna apresenta tais distribui¢ées para um intervalo de com-

primento de onda diferente (Tabela . Para A, sao mostrados apenas valores menores que 5%. Para
os seguintes casos, Ay nao é mostrado na segunda linha da figura: NGC1846-Ry; (Ax ~ 28%), NGC6440-
Rar (A ~ 31%), NGO6553-Rar (Ay ~ 24%), NGC6528-Ry; (Ay ~ 32%), NGC2004-Ry; (A ~ 58%),
NGC2004-Rp (Ay ~ 18%), NGC2004-Ry (Ay ~ 492%), NGC2009-Ry (Ay ~ 21%), NGC6553-Rys
(A ~ 51%), NGC6440-Ry (A ~ 55%), NGC1846-Ry (Ay ~ 98%) e NGC6528-Ry (A ~ 115%).
Crédito: Gongalves et al. (submetido)
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Outro aspecto relacionado a qualidade dos ajustes foi discutido em |Cid Fernandes
(2018), onde o autor apresenta um teste simples que torna possivel verificar se houve ou
nao convergencia da Cadeia de Markov durante o ajuste. O output do cédigo mostra, além
do x? geral do ajuste de multi-populagdes, um x%gp, de cada SSP; individual ajustada
sobre os dados. De acordo com o autor, um bom ajuste resulta em um x? menor que
qualquer um dos x%g P, Caso contrario, o ajuste nao é confiavel.

No caso descrito neste trabalho, os ajustes de apenas quatro espectros (Fornax3-Ry,
Fornax5-Rgr, NGC2004-Ry e NGC7099-Rp) ndo cumprem tal requisito, e seus resultados

(assim como todos aqueles em que Ay > 5%) foram removidos das andlises posteriores.

4.2  Avermelhamento

Apesar de a informacao sobre os parametros astrofisicos estar presente em todos os
pixels do espectro, diferentes parametros causam impactos distintos na distribuicao de
energia observada. Avermelhamento e idades por exemplo, causam um impacto maior
no formato do continuo espectral, enquanto que abundancias quimicas tendem a causar
maiores modificagoes nas linhas de absorcao espectrais.

A Figura mostra os valores de Ay obtidos pelo STARLIGHT para os espectros da
biblioteca WAGGS (exceto os excluidos da andlise discutidos na se¢@o anterior) em cada
um dos intervalos de comprimento de onda estudados (Tabela em comparacao com
valores obtidos da literatura (Harris 1996, [McLaughlin e van der Marel 2005b). Para
a maioria dos ajustes, os valores resultantes sao préximos dos valores de referéncia. A
dispersao entre os valores calculados e de referéncia é de 0.10 para Ry, 0.25 para Ry, 0.12
para Rg, 0.31 para Ry e 0.14 para Ry .

Nos ajustes, permitimos que a janela de possiveis valores de Ay comegasse em -1.
Gallazzi et al.| (2005) e Mateus et al.| (2006) discutem algumas razoes pelas quais a pos-
sibilidade de ajustes com valores de Ay negativos deve ser considerada, majoritariamente
relacionadas a inconsisténcias nas bases de modelos de SSP. Claramente, nestes casos es-
pecificos, o valor resultante para Ay nao possui significado fisico e passa a ser apenas
um meio utilizado pelo algoritmo para diminuir o x? do ajuste. Mas vale ressaltar que a
maioria dos casos onde Ayy,, ... < 0 ocorre quando os dados de U7000 sao utilizados, que

correspondem aos espectros com valores de sinal-ruido muito baixos (ver Figura [2.3)).
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Figura 4.2: Valores de Ay calculados pelo STARLIGHT comparados com valores de referéncia. Diferentes
paineis mostram resultados dos ajustes nos diferentes intervalores de comprimento de onda analizados neste

trabalho. A linha x=y é mostrada em preto. As cores indicam as galdxias hospedeiras dos aglomerados.
Crédito: Gongalves et al. (submetido)

4.3 Idades

Como referéncia, adotamos valores de idade provenientes de ajustes de isécronas a
diagramas cor-magnitude em trabalhos da literatura (ver Tabela . Mas quando tra-
balhamos com idades inferidas a partir de espectros de luz integrada, varias defini¢oes do
que é uma ”idade”podem ser empregadas. Portanto, abaixo apresentamos as diferentes

definicoes utilizadas neste trabalho:

e Idade de isécrona t;,,: Idade inferida a partir de ajustes de is6cronas, usando

CMDs e modelos de evolugao estelar.

e Idade média ponderada por luz t;,,: Idade média levando em conta o ajuste
de multi-populagoes, onde a soma ¢ ponderada pela contribuicao de luz x; de cada

SSP; no ajuste feito pelo STARLIGHT. Esta ¢ a definicao mostrada na Equacao .

e Idade média ponderada por massa t,,,s: [dade média levando em conta o ajuste
de multi-populagoes, onde a soma é ponderada pela contribuicao de massa de cada

SSP; no ajuste feito pelo STARLIGHT.

e Idade de SSP tgsp : Idade do modelo de populagao estelar simples (sem mistura

de populagdes) que melhor se ajusta ao observado.

e Idade da maior contribui¢ao na mistura de populagoes ¢,,4;.,: Tomando a

mistura de populagoes, tmeee; ¢ a idade da SSP que contribui com a maior porcen-
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tagem de luz ao modelo ajustado.

As quatro defini¢oes acima também se aplicam para outros parametros, como [Fe/H]| e
[a/Fe].

A Figura mostra os valores resultantes dos ajustes feitos pelo STARLIGHT compa-
rados com os valores de idades de isécrona, para todas as definicoes listadas acima. Para
grande parte dos objetos jovens e de idade intermediaria, os valores inferidos se aproxi-
mam dos valores de isécronas em R,;, Ry, Rg e Ry, independente da definicao de idade
adotada. Os valores obtidos com os espectros de R7000 mostram uma dispersao maior, o
que é esperado, dado que as linhas espectrais que mais influenciam no cédlculo das idades
concentram-se na parte mais azul do espectro.

No caso de sistemas mais antigos (log(t;s,) > 10), hd uma maior discrepancia entre os
valores calculados e os valores de referéncia. Ha ainda uma forte dependéncia entre os erros
nas idades com a metalicidade, estando os objetos mais pobres em metais mais distantes
da linha z = y. Esse efeito pode ser visto de modo mais claro na Figura [£.4] que mostra
a comparacao dos valores obtidos com os de referéncia em escala linear, e na Figura [4.5]
que mostra a dependéncia de At; = t; — t;5, com [Fe/H] (sendo ¢; qualquer das diferentes
idades definidas no inicio desta segao).

Uma das hipoteses para explicar tais resultados é o excesso de luz azul observado em
alguns aglomerados globulares velhos e pobres em metais, em comparacao com modelos
de SSP de mesma idade e metalicidade. Um exemplo pode ser visto na Figura 4.0, A
interpretacao classica para tal efeito é a presenca de um ramo horizontal extendido ou
de blue-stragglers. Tais estrelas geralmente nao sao levadas em conta na modelagem das
SSPs, logo, o algoritmo pode interpretar tal ”excesso”de luz azul como sendo proveniente
de populagoes estelares jovens. Desse modo, a idade calculada acaba sendo menor que a
idade proveniente de ajuste de isdcronas.

Em [Fernandes e Delgado (2010), os autores afirmam que a falta de estrelas velhas e
azuis nos modelos de SSP pode ser o motivo pelo qual obtemos valores de x? menores em
ajustes de multi-populacoes em aglomerados estelares quando, devido a natureza desses
objetos, deveriamos ser capazes de conseguir melhores resultados utilizando ajustes de
populagao simples.

No contexto de ajustes espectrais, Koleva et al.| (2008) abordaram tal problema uti-
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Figura 4.3: Idades resultantes dos ajustes espectrais (eixo y) versus idades provenientes de ajustes de

isécrona (eixo x), em escala logaritimica. Cada linha mostra os resultados para uma das diferentes de-

finigoes de idade descritas na Segao [£.3] Cada coluna representa um dos intervalos de comprimento de
onda testados neste trabalho (Tabela [4.1)). A linha x=y é mostrada em preto. Marcadores sao coloridos
por [Fe/H],.s. Crédito: Gongalves et al. (submetido)
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lizando espectros de estrelas quentes juntamente com os modelos de populagao estelar
simples de modo a simular o efeito de um possivel ramo horizontal extendido. Assim, eles
foram capazes de inferir idades muito mais préximas das idades de isécronas dos aglome-
rados.

Ocvirk (2010) propde, ainda, que qualquer resultado que indique um burst de formacao
estelar em meio a uma populagdo velha com [Fe/H| = [—2, —1.2] pode ser interpretada
como um artefato caso represente menos de 12% da luz na regidao do 6ptico. Porém, os
ajustes aqui estudados nem sempre se aplicam a esse caso, como exemplificam as Figuras
e[4.8 Elas mostram os resultados dos ajustes em Rp para os aglomerados NGC6397
(tiso = 13.5 Gyr, [Fe/H]=-2.0) e NGC1916 (¢;5, = 12.9 Gyr, [Fe/H]=-1.5), ambos ajustados
pelo STARLIGHT com idades muito abaixo de suas respectivas idades resultantes de ajustes
de isécronas. Em ambas as figuras, os painéis da esquerda mostram curvas de nivel indi-
cando as contribuicoes de luz x; do melhor ajuste no espaco de parametros idade versus
metalicidade, enquanto os painéis direitos mostram a distribui¢ao do vetor de populacao
xj dos ajustes para idade. E notével que, em ambos, > (z; < 1.0 Gyr) (populacgao jovem)
ultrapassa o limite de 12% definido em Ocvirk| (2010). Portanto, acreditamos haver algo
mais fundamental na discrepancia entre os parametros resultantes dos ajustes e os valores

de referéncia para aglomerados pobres em metais.

4.4 Abundancias quimicas

Para o parametro indicador de metalicidade, [Fe/H], utilizamos as mesmas defini¢oes
descritas na Secao 4.3|

A Figura mostra os valores provenientes dos ajustes feitos com o STARLIGHT com-
parados com os valores de referéncia obtidos da literatura. E notédvel que, apesar de uma
diferenca sistematica (~ 0.2 dex), os valores ajustados das metalicidades ponderadas por
luz e por massa mostram uma grande concordancia com os valores de referéncia. [Fe/H]ggp
e [Fe/H]max «; também mostram alguma correlacao, apesar de possuirem um espalhamento
mais significativo (chegando em 2.0 dex em alguns casos).

Para o caso de [Fe/H]ssp, tal espalhamento pode ser explicado pelo caréter discretizado
da base, que possui modelos com [Fe/H] igual a -2.27, -1.79, -1.49, -1.26, -0.96, -0.66, -0.35,

0.06, 0.26 e 0.40. Possuindo apenas tais valores disponiveis para metalicidade, e nao um
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Figura 4.7: Representacao visual do resultado do melhor ajuste em Rp para o espectro de NGC6397 da
biblioteca WAGGS. Esquerda: curvas de nivel mostrando a distribuicao das SSPs que compoem o melhor
ajuste, no espago de parametros idade versus [Fe/H]. Direita: distribuigdo dos componentes do vetor de
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Figura 4.8: Representacao visual do resultado do melhor ajuste em Rp para o espectro de NGC1916 da
biblioteca WAGGS. Esquerda: curvas de nivel mostrando a distribui¢do das SSPs que compoem o melhor
ajuste, no espago de parametros idade versus [Fe/H]. Direita: distribuigdo dos componentes do vetor de
populagao z; no espago das idades.
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continuo de valores como no caso dos ajustes de multi-populacao, é natural que o algoritmo
nao seja capaz de fazer um ajuste mais fino e que isso gere um espalhamento maior.

Para [Fe/H|max «,, além da discretizacao da base, também hd o fato de que tal parametro
é, na verdade, uma fracao de um outro parametro. Tomamos a informacao integrada e
tentamos ajustar apenas uma parte dela, o que pode ser uma fonte maior de erros. Se, por
exemplo, um espectro é ajustado como sendo composto 30% por uma SSP rica em metais
e mais sete SSPs pobres em metais, sendo 10% cada, o valor final de [Fe/H]max o, indicaria
que o objeto é rico em metais.

O parametro [«/Fe], indicador de abundancia de elementos-«, é de extrema importancia
em estudos de populacao estelar, pois funciona como um relégio césmico da histéria de
formagao estelar de uma galdxia (e.g. Matteucci, [2003). H&a mais de uma década, tal
parametro tem sido medido principalmente usando indices espectrais (e.g. Thomas et al.,
2005), mas trabalhos como Walcher et al.| (2009) e Conroy et al.| (2018) mediram esse
parametro em espectros integrados utilizando ajuste espectral.

A Figura apresenta os resultados dos ajustes feitos com o STARLIGHT para [«/Fe]
ponderado tanto por luz quanto por massa. Optamos por mostrar os resultados na forma de
distribuicoes de Ala/Fe|= [o/Fe|startight — [/ Fe]Reference, € NOta-se que para quase todos os
intervalos de comprimento de onda ajustados (com excegao apenas de Rpg), as distribuigoes
mostram picos em torno de zero. Optamos por apresentar os resultados nesse formato
devido ao carater elusivo que os valores de [a/Fe] podem mostrar em scatter plots, devido
ao pequeno intervalo de valores disponiveis — de -0.2 a 0.5 para as observacgoes, e apenas

dois valores (0.0 e 0.4) nos modelos.

4.5 Incertezas

Até o momento, todos os resultados foram apresentados sem incertezas. Neste tipo
de estudo, ha diferentes possiveis fontes de erro: eles podem ser de origem observacional,
podem ter origem no algoritmo utilizado no ajuste ou ainda vir das incertezas dos modelos
de SSP utilizados.

Avaliamos aqui as incertezas de origem observacional de duas maneiras diferentes, dis-
cutidas nas subsecoes a seguir. Uma discussao detalhada a respeito de possiveis erros

provenientes dos modelos é apresentada em |Coelho et al. (2009)), e em Delgado e Fernan-
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Figura 4.9: Valores de [Fe/H] resultantes dos ajustes espectrais (eixo y) versus valores de referencia (eixo

X).

Cada linha mostra os resultados para uma das diferentes definigoes descritas na Segao Cada

coluna representa um dos intervalos de comprimento de onda testados neste trabalho (Tabela [4.1). A

linha x=y é mostrada em preto. Marcadores sao coloridos por idades de is6crona. Crédito: Gongalves et
al. (submetido)
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Figura 4.10: Distribuicées de Ao /Fe] = [o/Fe]startight — [/Fe]Reference- A linha superior mostra histogra-
mas de Ala/Fe] ponderado por luz, enquanto a linha inferior mostra distribui¢ées do mesmo parametro,
porém ponderado por massa (Sec¢ao . Cada coluna representa um dos intervalos de comprimento de
onda testados neste trabalho (Tabela. Crédito: Gongalves et al. (submetido)

(2010), os autores ajustam espectros de aglomerados globulares com o STARLIGHT
utilizando diversas bibliotecas de modelos e mostram que os resultados podem variar con-

sideravelmente dependendo da escolha das SSPs.

4.5.1 Incertezas devido ao SNR dos espectros

Usando os valores de erro do fluxo disponiveis nos espectros da biblioteca WAGGS,
criamos, para cada arquivo, vinte espectros perturbados. A cada valor de fluxo, em cada
pixel, era somado seu valor de incerteza multiplicado por um valor aleatério de -1 a 1
(Equagao . A seguir, todos os vinte espectros eram ajustados e a incerteza de cada
parametro P era dada pelo desvio padrao op dos vinte valores obtidos (Equagao .

perturbed

flux’ — flux; + random[—1, 1] X err; (4.2)

o [ 2 u;-o— (P))? (43)

Procurando otimizar tempo computacional, tal andlise foi feita ajustando os espec-
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Tabela 4.2 - Desvio padrao tipico dos parametros obtidos do ajuste de espéctros perturbados utilizando
seus respectivos espectros de erro.

Parametro mediana (o)
log (tiight ) 0.002
10g(tmass) 0.002
[Fe/Higne 0.0
[Fe/H]mass 0.03

[/ Fe]ight 0.02
[a/Fe|mass  0.02

tros no intervalo 48285364 A (Rw) apenas. Os valores medianos para cada parametro
(mostrados na Tabela podem ser tomados como incertezas tipicas para a biblioteca
WAGGS, apesar de haver uma certa variagao nos espectros individuais. Mas em todos os
casos, tais simulagoes mostram que essas incertezas possuem valores relativamente baixos

(os valores aglomerado a aglomerado sdo mostrados na Tabela |C.1)).

4.5.2 Incertezas vindas de diferentes observacoes

Uma outra fonte de erro pode ser a estratégia de observacao e redugao dos dados, que
varia dependendo do telescépio e do instrumento utilizado.

De modo a testar essas possiveis variagoes, repetimos os ajustes no intervalo Ry, mas
usando desta vez os espectros de luz integrada de aglomerados globulares de Schiavon et al.
(2005). A Figura mostra a comparagao entre os parametros resultantes para os 35
aglomerados em comum entre as duas bibliotecas. Percebe-se que para os trés parametros,
hé correlagoes entre os valores obtidos, com a maior parte dos resultados dos ajustes das

duas bibliotecas apresentando diferencas menores que 0.1 dex para log(idade), 0.3 dex para
[Fe/H] e 0.1 dex [a/Fe].
4.6 Sumario de resultados

As discussoes apresentadas até aqui apontam para o fato de que hd uma mudanca

significativa nos resultados quando variamos o intervalo espectral ajustado. Além disso,
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Figura 4.11: Valores de idade e [Fe/H| (painéis superior e central, respectivamente) ponderados por
massa resultantes dos ajustes feitos com o STARLIGHT dos espectros da biblioteca WAGGS (eixo y) versus
os resultados do mesmo processo, porém utilizando os espectros da biblioteca de |Schiavon et al.| (2005)
para os aglomerados presentes em ambos os surveys. A linha x=y é mostrada em preto. E notdvel que

h4 uma alta correlagdo entre os valores de idade e de [Fe/H]. O painel inferior mostra a distribuicao de

Ala/Fe] = [a/Felmass,wacas — [0/ Felmass,Schiavon+05, onde é possivel notar um pico em torno de zero.
Crédito: Gongalves et al. (submetido)
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Tabela 4.3 - Valores medianos de Aparametros + intervalos interquartis (IQR) para cada intervalo de

comprimento de onda. AP = Psiarlight — PReference ONde P representa cada pardmetro. Colunas 2 — 6

indicam os intervalos ajustados, como definidos na Tabela

Parametro Ry Ry, Rp Rp Ry
Alog(tignt) | -0.44 £ 0.45 | -0.27 £ 0.23 | -0.40 £ 0.41 | -0.56 &+ 0.41 | -0.19 £ 0.29
Alog(tmass) | -0.19 £ 0.34 | -0.19 + 0.16 | -0.06 £ 0.17 | -0.17 + 0.18 | -0.14 £ 0.22
A[Fe/H]hght 0.33 +0.28 | 0.34 £ 0.21 | 0.24 + 0.20 | 0.25 £ 0.27 | 0.18 + 0.24
AlFe/H] ... | 0.23 £0.32 | 0.39 = 0.29 | 0.34 £ 0.26 | 0.09 = 0.39 | 0.22 £ 0.27
A[Oz/Fe]hght -0.10 £ 0.19 | -0.05 4+ 0.22 | -0.05 £+ 0.23 | -0.17 4+ 0.22 | -0.05 + 0.17
Ala/Fe] .. |-0.08 & 0.20 | -0.06 £ 0.22 | -0.02 & 0.22 | -0.14 £ 0.23 | -0.05 £ 0.17
AAy 0.10 £ 0.30 [-0.25 £ 0.50 | 0.12 + 0.28 | 0.31 £ 0.40 | 0.14 4+ 0.38

¢ importante ressaltar que usar o maior intervalo possivel nem sempre retorna resultados
mais fidedignos.

A Tabela mostra as medianas e os intervalos interquartis (IQR) de cada AP =
Pstaright — PReference; sendo P qualquer um dos parametros ajustados. E notével que 0s
valores de avermelhamento sao melhores ajustados quando mais informagao é fornecida:
Ry, apresenta os menores valores de AAy. Para as idades, por outro lado, os valores se
mostram mais préximos dos valores provenientes de ajustes de isécronas quando o ajuste
¢ feito no intervalo Rp, e para o caso das idades ponderadas por massa.

No que diz respeito as abundancias quimicas, valores de [Fe/H| mostram um desvio
menor em Ry (para valores ponderados por massa), enquanto Ry retorna melhores ajustes
de [a/Fe| (ndao havendo uma diferencga significativa entre os valores ponderados por luz e

por massa).



Capitulo 5
Aplicacao: bojos de galaxias do SDSS

O método de ajuste espectral é mais comumente utilizado em espectros de galéxias,
com o intuito de obter parametros de populagao estelar (idades e abundancias quimicas)
médias desses objetos como um todo ou de seus componentes. Como discutido no capitulo
anterior e mostrado na Figura (para o caso das idades) e na Tabela [£.3] ajustes de
objetos de metalicidade intermedidria ou alta tendem a retornar valores consistentes para
todos os parametros quando ajustados em Ry, . Portanto, aplicamos a técnica descrita até
aqui na amostra de galdxias apresentada em Gadotti (2009), cujos espectros das regioes
centrais estao disponiveis no Sloan Digital Sky Survey.

A amostra contém galdxias elipticas e espirais (258 e 685 objetos, respectivamente).
As espirais sao sub-classificadas em bojo classico, pseudo-bojo ou sem bojo (467, 202 e 16

objetos, respectivamente), podendo ou nao conter barras ou nicleo ativo.

5.1 Resultados do ajuste espectral

As distribuigoes de Ay ajustadas pelo STARLIGHT sao mostradas na Figura [5.1], se-
paradas por tipo morfologico. Tais distribui¢oes mostram um comportamento esperado:
elipticas possuem valores mais baixos de Ay, o que é explicado pela menor quantidade de
gas e poeira que esperamos nesse tipo de galdxia, enquanto os maiores valores aparecem
em galaxias com pseudo-bojo, que podem possuir uma taxa de formacao estelar nao des-
prezivel e presenca de gas e poeira. Notamos também que as galaxias espirais barradas
possuem, em média, valores de Ay maiores que galaxias nao barradas, o que pode ser uma
evidéncia de que as barras de fato desempenham o papel de mover grandes quantidades

de gés e poeira do disco em direcao ao bojo.
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Elipticas Beojo classice com barra Bejo classico sem barra  Pseudo-bojo com barra  Pseudo-bojo sem barra Sem bojo
100
Mediana = 0.18 Mediana = 0.36 Mediana = 0.30 Mediana = 0.49 Mediana = 0.47 Mediana = 0.55
== or=022 == grR=038 = or=036 == grR =040 = gr=036 == or =035

Figura 5.1: Distribuigoes de Ay calculados pelo STARLIGHT para os espectros das galixias da amostra
de |Gadotti| (2009) observados pelo SDSS. Diferentes paineis mostram resultados dos ajustes de diferentes
morfologias. A média e a mediana de cada distribuicao é mostrada na legenda de cada painel.

A Figura mostra os valores calculados de idade, [Fe/H] e [a/Fe] ponderados por
massa. Percebe-se que as elipticas e espirais com bojos classicos sao ajustadas com idades
maiores e metalicidades mais altas, enquanto galaxias com pseudo-bojo tendem a apresen-
tar valores mais uniformemente distribuidos.

Tais diferencas sao esperadas, dado que bojos classicos no geral possuem populagoes
estelares muito semelhantes as de galaxias elipticas, sendo esses dois tipos de objeto resul-
tados de grandes eventos de colisao. J& pseudo-bojos sao resultado da evolugao secular das

galéxias, apresentando portanto uma populacao estelar mais préxima do que esperamos

encontrar em discos, com taxas de formagao estelar nao desprezivel (Kormendy| 2016).

5.2 Comparacao com a literatura

Um subgrupo dessa amostra (essencialmente, as galdxias disco com bojo) foram estu-

dadas em |Coelho e Gadotti| (2011), onde os autores discutem o impacto da presenga de

barras nas distribuicoes de idade das populacoes estelares, e portanto, nos processos de
formacao estelar em bojos galacticos. Eles concluem que existem diferencas significati-
vas nas distribuicoes de idades de galaxias barradas e sem barra, mas que tais diferencas
desaparecem quando apenas galdxias AGN sao levadas em conta.

Como os autores fizeram os ajustes no intervalo que aqui chamamos de Rj;, também
ajustamos os espectros nessa faixa de comprimento de onda. Assim, a tunica diferenca

entre os dois casos é a escolha das bibliotecas de SSP. A seguir, comparamos os resultados.
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Elipticas Bojo classico com barra  Bojo classice sem barra  Pseudo-bojo com barra  Pseudo-bojo sem barra Sem bojo
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Figura 5.2: Parametroos de populagdo estelar ajustados pelo STARLIGHT para os espectros das galdxias

da amostra de observados pelo SDSS. A linha superior apresenta distribui¢des de idade
ponderada por massa, a linha central apresenta as distribuigoes de [Fe/H] e a linha inferior apresenta
distribuigoes de [a/Fe]. Diferentes colunas mostram resultados dos ajustes de diferentes morfologias.
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Bojo classico com barra Bojo classico sem barra Pseudo-bojo com barra Pseudo-bojo sem barra
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Figura 5.3: Valores de Ay ajustados pelo STARLIGHT para os espectros das galdxias da amostra de
Gadotti (2009]) observados pelo SDSS. O eixo y mostra os resultados deste trabalho, enquanto o eixo x
mostra os resultados dos ajustes feitos em |Coelho e Gadotti| (2011). Diferentes colunas separam diferentes

morfologias. A linha x=y é mostrada em preto.
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Figura 5.4: Valores de [Fe/H]jign: ajustados pelo STARLIGHT para os espectros das galdxias da amostra
de |Gadotti (2009)) observados pelo SDSS. O eixo y mostra os resultados deste trabalho, enquanto o eixo x
mostra os resultados dos ajustes feitos em |Coelho e Gadotti (2011). Diferentes colunas separam diferentes

morfologias. A linha x=y é mostrada em preto.

Os valores de Ay calculados pelos autores mostram uma alta correlagao com os valores
ajustados neste trabalho, como mostra a Figura 5.3

[Fe/Hliignt (Figura mostra um espalhamento em torno da linha x=y (por volta de
~ 0.3 dex). Para tj4; (Figura , os valores mostram uma alta correlacao.

Uma possivel hipdtese para as diferengas (espalhamento em torno da linha x=y) entre

os valores deste estudo e o de |Coelho e Gadotti (2011 é o uso de diferentes modelos: os

autores utilizaram a biblioteca de SSPs de [Vazdekis et al.| (2010), que é feita baseada numa

biblioteca de espectros estelares empirica, enquanto utilizamos a de [Vazdekis et al. (2015)),

que além de uma biblioteca empirica, também utiliza espectros sintéticos (o que permite

a criagao de modelos com [a/Fe] diferente de 0.0).
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Figura 5.5: Valores de tj;gn: ajustados pelo STARLIGHT para os espectros das galdxias da amostra de
Gadotti (2009) observados pelo SDSS. O eixo y mostra os resultados deste trabalho, enquanto o eixo x
mostra os resultados dos ajustes feitos em |Coelho e Gadottil (2011)). Diferentes colunas separam diferentes
morfologias. A linha x=y é mostrada em preto.

5.3 Correlagoes com morfologia

Nesta se¢ao investigamos a presenga (ou nao) de correlagdes entre os aspectos mor-
fologicos das galaxias e nossos resultados de populacao estelar para suas regioes centrais.
Utilizamos os valores disponiveis em |Gadotti (2009)) para os parametros morfolégicos des-
ses objetos (ver Tabela e os valores de Ay, idade, [Fe/H] e [a/Fe| resultantes de
ajustes feitos com o STARLIGHT. Para tal analise, empregamos o cédlculo de coeficientes
de correlagao de Pearson (Pearson, (1900)).

O coeficiente de correlacao de Pearson, representado por r, é aplicado em variaveis

quantitativas para medir o grau de correlacao linear entre elas. O coeficiente r é dado por

_ > (i = Tmedio) (Yi — Ymédio)
\/(Z(ﬂfz — Tmédio)?) (D_(Yi — Ymedio)?)

onde x e y sao as duas variaveis entre as quais se deseja calcular a correlagao. r varia de

(5.1)

-1 a 1, com valores negativos indicando correlagao negativa (ou anti-correlagao) e valores
positivos indicando correlacao positiva.
Os limites do que se considera uma correlacao forte nao sao consenso em estudos es-

tatisticos. Nesse trabalho, usaremos as defini¢oes dadas em |Callegari-Jacques| (2003):
e Se 0 < |r| < 0.3, a correlagao linear é fraca.
e Se 0.3 < |r| < 0.6, a correlagao linear é moderada.

e Se 0.6 < |r| < 0.9, a correlagao linear é forte.
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Tabela 5.1 - Pares de paradmetros (morfologia/populacao estelar) que mostram correlagoes moderadas. As
colunas representam os quatro grandes grupos morfoldgicos estudados (elipticas F e dois tipos de espirais
Sp), cada linha representa um dos quatro parametros de populagao estelar (Ay, idade, [Fe/H] e [« /Fe]).
Cada célula contém o parametro morfolégico que apresenta correlagbes moderadas com o parametro de

populacédo estelar em questao. Os parametros morfolégicos sao listados e descritos na tabela

E Sp bojo classico Sp pseudo-bojo
AV - Hebar;  €bars Mbar; B/T7 h7 M/Lbulge; M/Lbar

D/T; M/ Lagisk

Idade M/Lbulge M/Lbulge; M/Ldzsky h7 He.bar; Te,bar; €bar;
Mbulge Npar; C; Bar/Ta M/Lbulge;

M/Ldisk

[Fe/H] Te; M/Lbulge; Mbulge Nbar; M/Ldzsk; Mbulge; h7 Te; Tepars; €bar; Mbar; C;
Mdisk Bar/T, M/Lbar

[/ Fe] | Myuge by pepars tes Liar; B/TS | pio; 15 pepar; B/T; D/T;
D/T; Bar/T M/ Laisk; M/ Lyay

e Se 0.9 < |r| < 1, a correlagao linear é muito forte.

Calculamos os coeficientes de correlagao para todos os parametros (morfolégicos e de
populagao estelar). As galaxias foram divididas em grupos dependendo de sua morfolo-
gia (elipticas, espirais com bojo cldssico, espirais com pseudo-bojo, espirais sem bojo) e
também pela presenca ou nao de barras e AGNs.

Considerando correlagdes moderadas e fortes (0.3 < |r| < 0.6), encontramos algumas
possiveis correlagoes entre parametros morfologicos das galaxias e as populagoes estelares
de suas partes centrais. Esses pares de parametros sao listados na Tabela [5.1} As cor-
relagbes mais fortes (maiores valores de |r|) foram encontradas para galdxias AGN com
pseudo-bojo e nao barradas, conforme ilustrado na matriz de correlagoes da Figura [5.6]
Idades mostram correlagoes fortes com o raio efetivo do bojo (r = 0.75) e com a massa
do bojo (r = 0.72), e uma anti-correlagao forte com a razao massa-luminosidade do bojo
(r = —0.69).

As correlagoes mostram que bojos maiores e mais massivos tendem a ter populacoes
mais velhas, o que pode ser resultado do fato de que tais objetos tiveram mais tempo
para ”crescer” (seja por formacdo estelar in situ ou por acre¢dao). A anti-correlacdo com
massa-luminosidade é esperada: populagdes mais velhas possuem M/L menores. O que nao
fica claro é porque tais correlacoes e anti-correlacao aparecem mais fortemente em uma

morfologia especifica (no caso pseudo-bojo sem barras), e qual o papel do AGN nesses
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resultados.

Valores de [a/Fe] mostram uma correlagao forte com o raio efetivo do bojo (r = 0.65)
e com a razao luminosidade do bojo-luminosidade total (r = 0.65) e anti-corrrelagoes
fortes com a razao luminosidade do disco-luminosidade total (r = —0.65) e com a razao
massa-luminosidade do bojo (r = —0.7).

As demais matrizes de correlacao sao mostradas no apéndice D. As implicacoes dessas

possiveis correlacoes serao melhor investigadas em um trabalho futuro.
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Figura 5.6: Matriz de correlagbes para todos os pardmetros (morfolégicos — mostrados na Tabela
e de populagao estelar — calculados com o STARLIGHT) para galdxias AGN com pseudo bojo sem barra

da amostra de |Gadottil (2009). Os nimeros em cada célula representam o coeficiente de correlacao de
Pearson r entre os parametros. Tons de azul representam correlagoes positivas, enquanto tons de vermelho

representam correlagoes negativas.
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Conclusoes

Neste trabalho, obtivemos valores de Ay, idades, [Fe/H| e [o/Fe| através de ajuste
espectral de espectros de luz integrada de aglomerados globulares (Usher et al., 2017)),
simulando um processo que é comumente utilizado em espectros de galaxias. Repetimos
a analise para diferentes intervalos de comprimento de onda, e comparamos os resultados
com valores de referéncia compilados da literatura (obtidos de anélises de CMDs e de
espectroscopia de alta resolugdo) de modo a avaliar quais intervalos retornam resultados

mais fiduciais. Nossas conclusoes sao apresentadas abaixo:

e Para todos os parametros, a mudanca do intervalo de comprimento de onda ajustado

acarreta em mudancas nos parametros resultantes.

e Avermelhamento é o tinico parametro favorecido pelo uso do maior intervalo possivel,
contrariando o senso comum de “quanto mais, melhor” existente na comunidade ci-
entifica que utiliza o método. [o/Fe|, como contrapartida, foi melhor ajustado com

o menor intervalo testado neste trabalho.

e Os intervalos que favorecem idades, [Fe/H] e [a/Fe] sao diferentes (Rp 4170-5540,
Rp 5280-7020 e Ry, 4828-5364, respectivamente).

e Objetos pobres em metais retornam idades muito discrepantes com os valores resul-
tantes de ajustes de isécrona. A correlagao entre os residuos de idade (ajustadas
— valores da literatura) com a metalicidade pode ser um indicador dos efeitos de
estrelas de ramo horizontal extendido ou blue stragglers, ja discutidos na literatura.
Além disso, o fato de os modelos serem feitos utilizando bibliotecas estelares es-
parcamente populadas em regioes de baixa metalicidade pode também ter um papel

no que observamos (Coelho et al., 2020).
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As explicagbes para nossas conclusoes podem ter diversas origens, incluindo a escolha
dos modelos (Vazdekis et al., 2015) ou cédigo (Cid Fernandes et al.; 2005) utilizados.
Porém, reiteramos que nossos resultados sao qualitativamente similares a outros trabalhos,
que utilizaram diferentes cédigos e modelos (Walcher et al., [2009; Cezario et al., 2013, por
exemplo). Assim, concluimos que ha algo mais fundamental por tras dos efeitos observados,
e que usuarios de algoritmos de ajuste espectral analisando espectros integrados de galaxias
nao obterao os melhores resultados utilizando necessariamente mais informagao (maiores
intervalos de comprimento de onda).

Aplicamos entao a técnica em uma amostra de galdxias do Universo Local, ajustando
espectros SDSS de suas regides centrais. Os parametros de populacao estelar resultantes
mostram que galaxias elipticas e bojos classicos de espirais tendem a ter populacoes mais
velhas e mais metdlicas, quando comparadas a pseudo-bojos e galaxias sem bojo. Além
disso, as distribuigoes de Ay possuem picos em valores mais altos para galaxias barradas, o
que pode indicar que barras aumentam a concentragao de gas e poeira nas regioes centrais
das galaxias. Por fim, correlacionamos esses resultados com parametros morfologicos.
Algumas correlagoes fortes foram encontradas para uma das morfologias (galdxias nao
barradas com pseudo-bojo e AGN), além de diversas correlagoes moderadas em quase

todos os tipos morfoldgicos.

Perspectivas

Este trabalho faz uma andlise de confiabilidade do método de ajuste espectral pixel-
a-pixel, utilizando o software STARLIGHT e os modelos de populacao estelar simples de
Vazdekis et al.| (2015), com foco nas mudangas causadas nos parametros resultados devido
a escolha do intervalo de comprimento de onda do ajuste.

Um dos resultados apresentados é um conjunto de intervalos espectrais que, em nossos
testes, retornaram resultados mais préoximos dos valores de referéncia. Porém, tais in-
tervalos sao altamente dependentes do instrumento utilizado na observacao dos espectros
de aglomerados globulares da biblioteca WAGGS (Usher et al., 2017), conjunto de dados
utilizado em grande parte da anélise.

Uma possivel maneira de refinar tais resultados seria isolar as regioes espectrais es-

pecificas responséveis pelos resultados (observamos, por exemplo, que o melhor intervalo
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para o ajuste das idades contém Hf e H~, mas nao Ha ou HJ, e que o melhor intervalo
para [a/Fe| contém o tripleto de Magnésio. Estudos da sensibilidade de diversas regioes
espectrais a elementos quimicos ja foram feitos extensivamente na literatura, através de
trabalhos com indices espectrais. No entanto, ainda faltam algumas diretrizes mais es-
pecificas em como melhor usar esse conhecimento em ajustes espectrais pixel-a-pixel, onde
a comunidade tende a favorecer usar todo o intervalo espectral observado. Identificar e
assegurar tais dependéncias nos permitiria entender quais caracteristicas especificas afetam

diretamente os resultados quando o método de ajuste espectral é utilizado.
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Apéndice A

Velocidades radiais e valores de sinal-ruido

Tabela A.1 - Velocidades radiais (calculadas como descrito na secao e razao sinal-ruido médio para
cada espectro da biblioteca WAGGS.

Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
Fornax3_B7000_2015-08-09 61.2 £ 2.0 40
Fornax4 _B7000_2015-08-10 50.7 £ 0.5 20
Fornax5_B7000-2015-08-11 62.0 + 1.6 13
NGC0104_B7000_2015-01-30 -175 £ 0.5 359
NGC0121_B7000_2015-08-11 143.5 £ 0.5 57
NGC0330-B7000-2015-11-02 155.0 £ 4.4 24
NGC0361_B7000-2015-11-02 173.8 £ 0.9 13
NGC0362_B7000.2015-01-30 223.5 £ 04 176
NGC0416_B7000_2015-08-08 1574 £ 0.6 32
NGC0419_.B7000-2015-12-18 1859 £ 1.1 44
NGC1261_B7000.2015-08-08 73.4 + 0.7 78
NGC1783_B7000.2016-04-02 2775 £ 0.8 27
NGC1786_-B7000-2016-10-03 2578 £ 1.6 25
NGC1846_B7000-2016-04-01 240.1 £ 1.6 2
NGC1846_B7000.2016-04-02 240.7 £ 0.7 8
NGC1850_B7000.2016-04-01 248.2 £ 4.2 37
NGC1851_B7000-2015-01-31 3224 £ 0.5 262
NGC1856_B7000.2016-04-02 265.8 £ 3.9 37
NGC1866_B7000.2016-04-02 301.5 £ 3.0 38
NGC1868_-B7000-2016-10-03 285.4 + 3.0 19
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC1898_B7000-2016-10-03 209.0 £ 0.8 11
NGC1904_B7000-2015-01-30 2054 £ 0.9 68
NGC1916_-B7000-2015-12-18 2726 £ 14 45
NGC1978_B7000-2016-10-03 290.1 = 0.8 25
NGC2004_B7000-2016-09-30 294.6 £ 2.8 11
NGC2019_-B7000-2016-09-30 265.8 £ 1.0 19
NGC2100-B7000-2015-12-17 33.9 + 4.3 21
NGC2136_B7000-2016-10-03 269.1 = 3.9 24
NGC2808_B7000-2015-01-31 106.0 £ 0.4 271
NGC2808_B7000-2015-07-10 104.8 £ 0.4 194
NGC3201_B7000-2015-04-15 493.9 £ 0.5 76
NGC4147_B7000-2015-01-30 182.5 £ 1.5 17
NGC4590_B7000-2015-04-13 -90.1 £ 2.0 73
NGC4833_B7000-2015-01-30 203.1 £2.0 73
NGC5024_B7000-2015-01-30 -63.4 £ 1.2 60
NGC5139_B7000-2015-04-13 2314 £ 1.2 45
NGC5H272_B7000-2016-04-02 -145.0 £ 0.8 93
NGC5286_-B7000-2015-04-14 61.8 £ 0.9 75
NGC5634_B7000-2015-08-10 -179 £ 1.3 83
NGC5694_B7000-2015-08-11 -1429 £ 1.3 107
NGC5824_B7000-2016-04-01 -25.5 £ 1.3 43
NGC5904_B7000-2015-04-15 58.0 £ 0.7 119
NGC5927_B7000-2015-01-31 -105.0 £ 0.6 43
NGC5986_B7000-2015-07-10 96.4 + 0.6 61
NGC6093_-B7000-2015-04-14 15.0 £ 0.9 13
NGC6121_B7000-2015-04-15 75.6 £ 0.6 36
NGC6139_-B7000-2015-08-11 214 £ 0.5 34
NGC6171_B7000-2015-07-09 -35.56 £ 04 74
NGC6218_B7000-2015-07-09 -48.2 £ 0.5 53
NGC6254_B7000-2015-04-13 78.2 £ 0.6 49

NGC6266_B7000-2015-08-09 -74.1 £ 04 105
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC6273_B7000-2015-08-10 142.7 £ 0.7 72
NGC6284_B7000-2016-04-01 295 £ 04 29
NGC6284_B7000-2016-09-29 36.0 £ 0.9 24
NGC6293_B7000-2015-08-11 -141.0 £ 1.4 72
NGC6304_B7000-2015-04-14 -109.1 £ 0.6 13
NGC6304_B7000-2015-08-08 -105.4 £ 0.5 16
NGC6316-B7000-2016-04-02 98.4 + 0.6 41
NGC6333_B7000-2016-04-02 315.3 £ 0.7 68
NGC6342_B7000-2015-07-10 118.6 £ 0.5 17
NGC6342_B7000-2015-08-10 119.5 £ 0.5 13
NGC6352_B7000-2015-07-09 -127.6 £ 0.5 27
NGC6356_B7000-2016-04-01 49.2 £ 0.5 40
NGC6362_B7000-2015-08-11 -10.0 £ 0.8 67
NGC6388-B7000-2015-04-13 83.1 £0.5 175
NGC6397_B7000-2015-04-13 18.3 £ 3.5 81
NGC6440_B7000-2016-10-03 -711.0 £ 14 11
NGC6441_B7000-2015-04-15 223 £0.6 120
NGC6522_B7000-2016-04-02 99+ 0.5 75
NGC6528_B7000-2015-04-13 211.7 £ 0.6 12
NGC6541_B7000-2015-04-14 -163.8 £ 1.0 134
NGC6553-B7000-2015-04-15 1.7+ 0.8 14
NGC6569_B7000-2015-08-10 -52.1 £ 0.5 35
NGC6584_B7000-2015-08-08 262.4 £ 0.6 22
NGC6624-B7000-2015-07-09 52.8 £ 0.4 67
NGC6637_-B7000-2015-07-09 46.6 £ 0.5 67
NGC6652_B7000-2015-08-08 -97.3 £ 0.5 27
NGC6656_B7000-2015-07-09 -142.8 £ 0.7 64
NGC6681-B7000-2015-08-10 2183 £ 0.9 56
NGC6715_B7000-2015-07-09 144.4 £ 0.6 72
NGC6717_B7000-2015-04-15 31.0 £ 0.5 24
NGC6717_-B7000-2016-04-01 31.0 £ 0.6 41
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC6723_B7000-2016-09-29 -98.2 £ 0.7 40
NGC6752_B7000-2015-04-14 247 £ 1.0 111
NGC6809-B7000-2015-08-09 180.3 £ 1.9 114
NGC6838_-B7000-2015-08-08 -29.9 £ 0.6 39
NGC6864_B7000-2015-08-10 -187.2 £ 04 64
NGC6934_B7000-2015-08-08 -405.5 £ 1.0 19
NGC7006-B7000-2015-08-09 -380.3 = 0.9 31
NGC7078_B7000-2015-07-09 -108.3 £ 2.0 105
NGC7089_B7000-2015-07-09 -3.3 £ 1.0 147
NGC7099-B7000-2015-07-09 -180.4 £ 2.9 16
NGC7099_-B7000-2016-09-30 -190.1 £ 3.7 33
NGC7099_B7000-2016-10-01 -189.4 + 4.5 66
Fornax4_R7000-2015-08-10 46.6 £ 0.5 32
Fornax5_R7000-2015-08-11 71.9 £ 2.0 12
NGCO0104_R7000-2015-01-30 -15.9 £ 0.7 727
NGCO0121_R7000-2015-08-11 1449 £ 0.5 97
NGC0330_-R7000-2015-11-02 1549 £ 1.1 61
NGC0361_R7000-2015-11-02 168.7 £ 3.0 34
NGC0362_R7000-2015-01-30 2221 £ 0.7 306
NGC0416_R7000-2015-08-08 155.9 £ 0.6 95
NGC0419_R7000-2015-12-18 201.1 £ 0.8 71
NGC1261_R7000-2015-08-08 714 £ 04 149
NGC1783_R7000-2016-04-02 279.2 £ 0.8 43
NGC1786_R7000-2016-10-03 259.1 + 1.1 42
NGC1846_R7000-2016-04-02 241.3 £ 0.8 17
NGC1850_R7000-2016-04-01 2446 £+ 3.8 66
NGC1851_R7000-2015-01-31 321.9 £ 0.6 379
NGC1856_R7000-2016-04-02 265.4 + 1.2 58
NGC1866_R7000-2016-04-02 301.8 £ 0.9 47
NGC1868_R7000-2016-10-03 284.6 £ 1.3 22

NGC1898_R7000-2016-10-03 208.1 = 1.0 20
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC1904_R7000-2015-01-30 204.2 £ 0.6 109
NGC1916_R7000-2015-12-18 2978 £ 1.1 71
NGC1978_R7000-2016-10-03 292.0 £ 0.8 24
NGC2004_R7000-2016-09-30 3074 £ 5.8 1
NGC2019_R7000-2016-09-30 2771 £ 1.5 11
NGC2100_.R7000-2015-12-17 2534 £ 2.3 24
NGC2136-R7000-2016-10-03 269.9 + 1.1 23
NGC2808_R7000-2015-01-31 107.3 £ 0.8 474
NGC2808_R7000-2015-07-09 104.4 £ 0.8 244
NGC3201-R7000-2015-01-31 496.9 £ 0.7 163
NGC3201_R7000-2015-04-15 496.8 £ 0.9 188
NGC4147_R7000-2015-01-30 181.8 £ 1.0 32
NGC4590_R7000-2015-04-13 -96.9 + 3.2 176
NGC4833_R7000-2015-01-30 203.0 £ 1.7 90
NGC5024_R7000-2015-01-30 -63.1 £ 0.9 102
NGC5139_R7000-2015-04-13 2339 £ 1.7 63
NGC5272_R7000-2016-04-02 -142.6 +£ 0.8 133
NGC5286_R7000-2015-04-14 62.3 £ 1.5 180
NGC5286_R7000-2016-04-01 59.8 £ 1.3 64
NGC5634_R7000-2015-08-10 -14.0 £ 0.8 158
NGC5694_R7000-2015-08-11 -137.5 £ 1.0 169
NGC5824_R7000-2016-04-01 -22.0 £ 1.3 19
NGC5904_R7000-2015-04-15 57.7 £ 0.8 189
NGC5927_R7000-2015-01-31 -105.4 £ 1.0 117
NGC5986_R7000-2015-07-10 971 £ 1.3 116
NGC6093_R7000-2015-04-14 10.9 £ 1.0 60
NGC6121_R7000-2015-04-15 749 £ 1.0 76
NGC6139_R7000-2015-08-11 223 +£ 1.3 111
NGC6171_R7000-2015-07-09 -31.6 £ 0.7 134
NGC6218_R7000-2015-07-09 -40.9 £ 0.6 102
NGC6254_R7000-2015-04-13 70.5 £ 0.9 125
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC6266_R7000-2015-08-09 -73.4 £ 1.2 298
NGC6273_R7000-2015-08-10 143.2 £ 1.0 159
NGC6284_R7000-2016-09-29 22.7+£0.8 67
NGC6293_R7000-2015-08-11 -141.9 £ 2.0 142
NGC6304_R7000-2015-04-14 -108.2 £ 0.9 65
NGC6304_R7000-2015-08-08 -100.2 £ 0.8 85
NGC6316_R7000-2016-04-02 1004 £ 1.0 117
NGC6333_R7000-2016-04-02 313.9 £ 0.9 111
NGC6342_R7000-2015-08-10 120.6 £ 0.7 133
NGC6352_R7000-2015-07-09 -125.2 £ 0.9 60
NGC6356_R7000-2016-04-01 474 £ 0.7 89
NGC6362_R7000-2015-08-11 -8.4 £ 0.9 143
NGC6388_R7000-2015-04-13 80.8 £ 1.2 281
NGC6397_R7000-2015-04-13 122 £ 2.1 111
NGC6440_R7000-2016-10-03 -61.2 £ 1.2 68
NGC6441_R7000-2015-04-15 10.0 £ 1.0 285
NGC6522_R7000-2016-04-02 -10.1 + 0.9 172
NGC6528_R7000-2015-04-13 210.5 = 0.8 34
NGC6541_R7000-2015-04-14 -163.4 £ 1.3 245
NGC6553_R7000-2015-04-15 22+£0.9 61
NGC6569-R7000-2015-08-10 -45.8 £ 0.8 92
NGC6584_R7000-2015-08-08 259.2 £ 0.7 69
NGC6624_R7000-2015-07-09 50.7 £ 0.8 142
NGC6637_-R7000-2015-07-09 43.4 + 0.9 131
NGC6652_R7000-2015-08-08 -91.0 = 0.6 90
NGC6656_R7000-2015-07-09 -142.8 £ 1.2 137
NGC6681_R7000-2015-08-10 219.9 £ 0.8 104
NGC6715_R7000-2015-07-09 142.8 £ 0.7 233
NGC6717_R7000-2016-04-01 26.6 £ 0.7 107
NGC6723_R7000-2015-07-10 -96.2 £ 0.7 138
NGC6723_R7000-2016-04-01 -95.9 + 0.6 47
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC6723_R7000-2016-09-29 -95.4 £ 0.6 75
NGC6752_R7000-2015-04-14 -26.3 £ 0.9 91
NGC6809_R7000-2015-08-09 171.8 £ 1.3 175
NGC6838_R7000-2015-08-08 -24.2 £ 0.7 192
NGC6864_R7000-2015-08-10 -188.7 £ 0.7 144
NGC6934_R7000-2015-08-08 -407.6 £ 1.0 89
NGC7006-R7000-2015-08-09 -383.3 £ 1.1 138
NGC7078_R7000-2015-07-09 -101.8 £ 2.1 323
NGC7089_R7000-2015-07-09 -3.5 £ 0.7 240
NGC7099_R7000-2015-07-09 -182.0 £ 2.7 27
NGC7099_R7000-2016-09-30 -187.2 £ 1.8 135
NGC7099_R7000-2016-10-01 -186.1 £ 1.8 102
Fornax3_U7000-2015-08-09 64.2 +£ 3.4 9
Fornax4_U7000-2015-08-10 45.6 £ 7.0 4
Fornax5_U7000-2015-08-11 - 2
NGC0104_U7000-2015-01-30 -14.8 £ 2.3 74
NGC0121_U7000-2015-08-11 145.5 £ 2.6 10
NGC0330-U7000-2015-11-02 164.2 £ 11.7 16
NGC0361_U7000-2015-11-02 171.1 £ 14.1 4
NGC0362_U7000-2015-01-30 223.0 £ 2.2 28
NGC0416_-U7000-2015-08-08 156.7 + 3.4 6
NGC0419_.U7000-2015-12-18 196.9 £ 4.9 8
NGC1261_U7000-2015-08-08 73.1 £ 2.8 19
NGC1783-U7000-2016-04-02 279.2 £ 5.2 5
NGC1786_U7000-2016-10-03 258.8 £ 5.8 >
NGC1846_U7000-2016-04-02 - 1
NGC1850_U7000-2016-04-01 255.9 £ 12.0 16
NGC1851.U7000-2015-01-31 3214 + 2.6 45
NGC1856_U7000-2016-04-02 - 12
NGC1866_U7000-2016-04-02 306.5 £ 8.1 9
NGC1868-U7000-2016-10-03 277.6 £ 9.1 3
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Arquivo

Velocidade radial (km/s)

(SNR)

NGC1898_U7000-2016-10-03
NGC1904_.U7000-2015-01-30
NGC1916_U7000-2015-12-18
NGC1978_U7000-2016-10-03
NGC2004-U7000-2016-09-30
NGC2019-U7000-2016-09-30
NGC2100_-U7000-2015-12-17
NGC2136_-U7000-2016-10-03
NGC2808_-U7000-2015-01-31
NGC2808_-U7000-2015-07-09
NGC3201-U7000-2015-01-31
NGC3201.U7000-2015-04-15
NGC4147_-U7000-2015-01-30
NGC4590_U7000-2015-04-13
NGC4833.U7000-2015-01-30
NGC5024_.U7000-2015-01-30
NGC5139_U7000-2015-04-13
NGC5272_U7000-2016-04-02
NGC5286-U7000-2015-04-14
NGC5H286-U7000-2016-04-01
NGC5634-U7000-2015-08-10
NGC5694_.U7000-2015-08-11
NGC5H824_.U7000-2016-04-01
NGC5904_U7000-2015-04-15
NGC5927_-U7000-2015-01-31
NGC5986_-U7000-2015-07-10
NGC6093_.U7000-2015-04-14
NGC6121_U7000-2015-04-15
NGC6139_-U7000-2015-08-11
NGC6171-U7000-2015-07-09
NGC6218_U7000-2015-07-09

2114+ 79
205.6 £ 2.5
2848 £ 7.0
284.4 £ 10.2

267.1 £ 10.1
106.0 + 2.8
102.7 £ 2.8
4977 £ 2.3
500.7 + 3.2

184.0 + 14.2
-98.1 £ 8.7
200.6 £ 5.7
-62.9 £+ 3.6

234.0 £ 10.1

-144.4 £ 2.6

64.6 £ 3.5
60.9 £ 2.3
-15.1 £ 3.3
-141.5 + 3.2
-26.6 £ 104
96.3 £ 3.0
-104.8 £ 3.9
97.6 £ 3.0
14.3 £5.9
73.2 £5.3
23.0 £ 14.1
-39.8 £ 2.1
-42.1 £ 2.6
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Arquivo

Velocidade radial (km/s)

(SNR)

NGC6254_.U7000-2015-04-13
NGC6266-U7000-2015-08-09
NGC6273.U7000-2015-08-10
NGC6284_U7000-2016-09-29
NGC6293_.U7000-2015-08-11
NGC6304_-U7000-2015-04-14
NGC6304-U7000-2015-08-08
NGC6316_-U7000-2016-04-02
NGC6333_-U7000-2016-04-02
NGC6342_U7000-2015-08-10
NGC6352_U7000-2015-07-09
NGC6356_-U7000-2016-04-01
NGC6362_-U7000-2015-08-11
NGC6388_U7000-2015-04-13
NGC6397_U7000-2015-04-13
NGC6440-U7000-2016-10-03
NGC6441_U7000-2015-04-15
NGC6522_U7000-2016-04-02
NGC6528_U7000-2015-04-13
NGC6541_U7000-2015-04-14
NGC6553_U7000-2015-04-15
NGC6569_-U7000-2015-08-10
NGC6584_U7000-2015-08-08
NGC6624_U7000-2015-07-09
NGC6637_-U7000-2015-07-09
NGC6652_U7000-2015-08-08
NGC6656-U7000-2015-07-09
NGC6681_-U7000-2015-08-10
NGC6715.U7000-2015-07-09
NGC6717_-U7000-2016-04-01
NGC6723_U7000-2015-07-10

65.1 £ 4.4
-77.4 £ 34
142.5 £ 3.3

254 £74

-142.2 £ 4.5
-109.3 £ 6.8
-97.9 £4.0

99.7 £ 4.1
315.6 £ 3.3
1227 £ 4.1

-124.9 £ 3.8

496 £1.9
-11.6 £ 2.2

81.6 £ 3.2

229 £5.1

14.8 £ 3.2

-9.6 £ 2.9

-163.9 £+ 3.6
-46.3 £ 11.5
260.7 £ 2.5
527+ 19
439 £ 1.8
-96.3 £ 2.0
-144.8 £ 3.6
2176 £ 4.5
142.1 £ 3.3
284 + 2.2
-97.9 £ 2.3
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Arquivo Velocidade radial (km/s) (SNR)
NGC6723_U7000-2016-04-01 977 £ 3.1 4
NGC6723_U7000-2016-09-29 -98.4 £ 4.0 7
NGC6752_U7000-2015-04-14 -27.2 £ 3.2 11
NGC6809-U7000-2015-08-09 168.3 = 3.3 27
NGC6838_-U7000-2015-08-08 -19.3 £ 2.0 10
NGC6864_U7000-2015-08-10 -191.0 £ 2.7 11
NGC6934_U7000-2015-08-08 -404.6 £ 5.5 6
NGCT7006-U7000-2015-08-09 -382.8 &£ 3.2 14
NGC7078_U7000-2015-07-09 -104.1 £ 4.8 43
NGC7089_U7000-2015-07-09 -4.1+35 33
NGC7099-U7000-2015-07-09 -187.1 £ 9.0 4
NGC7099_-U7000-2016-09-30 -187.7 £ 5.6 21

NGC7099_U7000-2016-10-01 -189.6 £ 5.1 15




Apéndice B

Script usado na convolucao dos espectros

from math import *

import numpy as np

import scipy.interpolate as s

import scipy.signal as ss

from scipy import arange, array, exp

from scipy.ndimage import gaussian_filter

#Python version of convolve_rtofwhm.pro by pcoelho

#Writen: Mar 18th 2019

lista = open(’../list_1.txt’).read().splitlines()
j=0

while j<len(lista):

#while j<1:

spec = np.genfromtxt(’path/%s’ %listaljl, unpack=True)
arq = open(’path/%s’ %listaljl, "w"

lambd = spec[0]

flux = spec[1]

err = spec[2]

fwhm_output = 2.5

#resol_input:

arm = listal[j][13]
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if arm == ’U’:
a=-3.14065518e-03
b=2.70772425e+01
c=-5.09265633e+04
elif arm == ’B’:
a=7.49796944e-04
b=-5.92841923e+00
c=1.73738613e+04
elif arm == ’R’:
a=1.38747364e-04
b=-1.93845959¢e-01
€c=2.74935679e+03
elif arm=="1":
a=-2.03974244e-07
b=8.13850797e-01
c=4.10352225e+02

resol_input = a*(lambd)**2 + bxlambd + c

pix_bin = lambd[1] - lambd[0]

filter_width = 10 #pixels

extrap_lambda = np.arange(lambd[0]-10*pix_bin, lambd[-1]+10*pix_bin, pix_bin)
interp_function = s.interpld(lambd, flux, fill_value="extrapolate")
inter_flux = interp_function(extrap_lambda)

interp_function2 = s.interpld(lambd, err, fill_value="extrapolate")

inter_err = interp_function2(extrap_lambda)

fwhm_input = lambd/resol_input

fwhm_input_pix fwhm_input / pix_bin

fwhm_output_pix = fwhm_output / pix_bin
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i=10
while i<(len(lambd)):

fwhm_convol = sqrt(fwhm_output_pix**2 - fwhm_input_pix[i]**2)

if fwhm_convol < O:

print(r’$\lambda$ = %s: something is wrong and the FWHM to convol is less than zero.
convolved[i] = flux[i]

else:

#Para WAGGS:

fwhm_convol/(2.355)

sigma

gauss = ss.gaussian(2xfilter_width+1, sigma)

flux_window = inter_flux[(i-filter_width): (i+filter_width)]
err_window = inter_err[(i-filter_width): (i+filter_width)]

#print (flux_window)

fold = ss.convolve(flux_window, gauss, method=’auto’) / sum(gauss)

fold2 = ss.convolve(err_window, gauss, method=’auto’) / sum(gauss)

convolved = fold[int(len(fold)/2)]

e_convolved = fold2[int(len(fold)/2)]

arq.write(’%4.3f %+1.5e %1.5e \n’ %(extrap_lambdal[i], convolved, e_convolved))
i+=1

print(j)

j*=1
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Apeéndice C

Resultados do ajuste em Ry

Tabela C.1 - Resultados do ajuste em Ry e incertezas provenientes do ajuste de espectros perturbados

da biblioteca WAGGS.

Aglomerado log(tignt) log(tmass) [Fe/Hliight [Fe/H)mass [0/Feliight [a/Felmass
Fornax3_B7000.2015-08-09 9.512+0.002  9.726+0.001 -1.964+0.02 -1.914+0.01 0.36+£0.01  0.4040.00
Fornax4_B7000-2015-08-10 9.905+0.001  9.916+0.001 -1.35+0.04 -1.30+£0.03 0.04+0.08  0.06+0.08
Fornax5_-B7000-2015-08-11 9.685+0.004  9.793+0.003 -1.89+0.06 -1.85+0.04 0.39+0.03  0.40+0.03
NGC0104_B7000-2015-01-30  9.95240.002 10.038+0.000 -0.50+0.01  -0.32+£0.01  0.38+0.01  0.38£0.01
NGC0121_B7000-2015-08-11 10.022+0.000 10.023+0.000 -1.38+0.01 -1.36+0.01  0.19+0.03  0.18+0.03
NGC0330_B7000-2015-11-02  8.409+0.004  9.403+0.005 -1.79+0.08 -1.95+0.15 0.29+0.08  0.19+0.08
NGC0361_B7000-2015-11-02  9.975+0.003  9.987+0.002 -1.33+0.06 -1.29+0.08 0.19+0.07  0.21+0.06
NGC0362_B7000.2015-01-30  9.640+0.004  9.9494+0.000 -0.924+0.04 -0.9440.02 0.354+0.02  0.40£0.04
NGC0416_B7000-2015-08-08  9.665+0.004  9.870+0.001 -1.13+0.06 -1.18+0.04 0.18+0.03  0.23+0.03
NGC0419-B7000-2015-12-18 ~ 8.906+0.001  9.219+0.005 -0.82+0.03  -0.80+£0.04 0.16+0.02  0.11+0.02
NGC1261_B7000-2015-08-08  9.9154+0.001  9.925+0.000 -1.224+0.01  -1.16+£0.01  0.344+0.02  0.35+0.02
NGC1783_.B7000_2016-04-02  9.055+0.003  9.4174+0.006 -0.514+0.07 -0.474+0.04 0.164£0.04  0.15£0.05
NGC1786_B7000-2016-10-03 ~ 9.598+0.004  9.774+0.001 -1.80+0.03 -1.76+0.03 0.16+0.06  0.16+0.06
NGC1846_.B7000-2016-04-01 ~ 9.597+0.015 10.010+£0.009 -0.26+0.24  -0.36+£0.24 0.30+£0.13  0.35%0.16
NGC1846_B7000_2016-04-02  8.813+0.010  9.7414+0.010 -0.434+0.15 -0.414+0.16 0.064+0.04  0.04+0.09
NGC1850_.B7000-2016-04-01 ~ 8.282+0.003  8.389+0.004 -1.24+0.07 -1.22+0.09 0.20£0.07  0.18+0.07
NGC1851_B7000-2015-01-31  9.746+0.003  9.951+0.000 -0.93+0.03  -0.93+£0.01  0.36+0.01  0.40+0.02
NGC1856_B7000-2016-04-02  8.4484+0.002  8.473+0.002 -0.514+0.08 -0.53+0.07 0.174+0.05  0.19£0.05
NGC1866_B7000.2016-04-02  8.2424+0.002  8.283+0.003 -0.394+0.06 -0.394+0.08 0.124+0.04  0.10£0.05
NGC1868_B7000-2016-10-03 ~ 8.932+0.004  9.024+0.004 -0.59+0.06 -0.71+£0.13  0.15+£0.05  0.15+0.05
NGC1898_B7000-2016-10-03 ~ 9.881+0.002  9.905+0.001 -1.30+0.07 -1.18+0.05 0.06+0.07  0.08+0.06
NGC1904_B7000_2015-01-30  9.825+0.001  9.8814+0.000 -1.564+0.01 -1.514+0.01  0.234+0.03  0.24+0.02
NGC1916_B7000-2015-12-18  9.194+0.003  9.436+0.003 -1.37+0.05 -1.18+0.07 0.14+0.04  0.1940.05
NGC1978_B7000-2016-10-03 ~ 9.307+0.006  9.760+0.004 -0.72+0.03 -0.76+£0.06 0.13+£0.03  0.17+0.05
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Aglomerado log(tignt) log(tmass) [Fe/Hliight [Fe/Hlmass [0/Feliight [0/Fe]mass
NGC2004_B7000.2016-09-30  8.613+0.013  9.9234+0.010 -1.05+0.14  -0.744+0.23 0.2840.06  0.3140.06
NGC2019-B7000-2016-09-30  9.852+0.002  9.861+0.001 -1.41+0.03 -1.41£0.04 0.12£0.05 0.11+0.06
NGC2100.B7000.2015-12-17  8.4904+0.004  9.4514+0.003 -2.16+£0.04 -2.01+0.04 0.244+0.07  0.37£0.02
NGC2136_B7000-2016-10-03 ~ 8.2774+0.005 8.711+£0.008 -0.55+0.10 -0.69£0.15 0.02+0.05  0.0240.07
NGC2808_B7000.2015-01-31  9.7304+0.004  9.92940.000 -0.90+0.02 -0.944+0.01 0.344+0.01  0.3640.02
NGC2808_B7000-2015-07-10  9.668+0.003  9.922+0.000 -0.99+0.05 -0.95+£0.01  0.25£0.01  0.25+0.01
NGC3201-B7000-2015-04-15  9.728+0.003  9.937£0.001  -1.23+0.02 -1.23£0.03 0.27£0.02  0.31+0.02
NGC4147_B7000-2015-01-30  9.4684+0.005  9.704+0.004 -1.66+0.07 -1.70£0.06 0.35+0.06  0.36+0.06
NGC4590_B7000-2015-04-13 ~ 9.834+0.001  9.844+0.000 -1.91+0.01 -1.88+0.01  0.40£0.00  0.40+0.00
NGC4833.B7000-2015-01-30  9.353+£0.001  9.673+£0.002 -1.78+0.03 -1.81£0.01  0.40£0.01  0.40+0.00
NGC5024_B7000-2015-01-30  9.907+0.002  9.924+0.002 -1.80+0.02 -1.77£0.05 0.32£0.03  0.30+0.03
NGC5139.B7000-2015-04-13  9.9524+0.001  9.9624+0.001 -1.50+0.02  -1.4740.05 0.404+0.00  0.4040.00
NGC5272_B7000-2016-04-02  9.892+0.001  9.908+0.001  -1.43+0.01  -1.36+£0.02 0.24+£0.01  0.27+0.01
NGC5286_B7000-2015-04-14  9.929+0.001  9.939£0.001  -1.51+0.01 -1.46+£0.02 0.33+£0.02  0.33+0.02
NGC5634_B7000-2015-08-10  9.7104+0.001  9.835+0.000 -1.59+0.01  -1.59+0.01 0.33+£0.01  0.3340.01
NGC5694_B7000.2015-08-11  9.7314+0.001  9.8014+0.000 -1.80+0.01  -1.7940.00 0.264+0.01  0.2640.01
NGC5824_B7000-2016-04-01 ~ 9.856+£0.001  9.857£0.001  -1.79+0.02 -1.79£0.02 0.32+£0.03  0.33+0.03
NGC5904_B7000-2015-04-15  9.706+0.002  9.929+0.000 -1.15+0.02 -1.10£0.02 0.36£0.01  0.40+0.01
NGC5927_B7000.2015-01-31  10.0984+0.000 10.1064+0.000 -0.14+0.01  -0.064+0.01  0.2840.01  0.3140.01
NGC5986_B7000-2015-07-10  9.817+0.002  9.884+0.000 -1.38+0.01  -1.37£0.01  0.29£0.02  0.29+0.01
NGC6093-B7000-2015-04-14  9.860+0.006  9.962£0.003 -1.61+0.05 -1.59£0.07 0.32£0.07  0.34+0.06
NGC6121_B7000-2015-04-15  9.9064+0.003  9.944+0.002 -1.1440.02 -1.13£0.05 0.39+0.00  0.40£0.00
NGC6139.B7000.2015-08-11  10.0164+0.002 10.02840.001 -1.35+0.02  -1.304+0.05 0.404+0.01  0.4040.00
NGC6171_B7000-2015-07-09 10.030+£0.000 10.042£0.000 -0.70+0.01  -0.63£0.01  0.40£0.00  0.40+0.00
NGC6218_B7000-2015-07-09  9.607+0.004  9.820+0.002 -1.00+0.02  -0.97+0.03 0.37+0.02  0.40+0.00
NGC6254_B7000-2015-04-13  9.9404+0.001  9.9554+0.001 -1.384+0.02  -1.344+0.03 0.3840.03  0.3840.02
NGC6266_B7000-2015-08-09  9.955+0.002  9.955+0.000 -0.88+0.01 -0.87+£0.01 0.38£0.01  0.38+0.01
NGC6273.B7000-2015-08-10  9.913+£0.001  9.919+0.001  -1.43+0.02 -1.36£0.03 0.38£0.02  0.38+0.02
NGC6284_B7000-2016-04-01  9.9724+0.002  9.979+0.001 -1.02+0.03  -0.95+£0.03  0.40+0.02  0.40£0.02
NGC6284_B7000.2016-09-29  9.8384+0.002  9.8574+0.002 -1.07+0.04 -0.894+0.06 0.404+0.01  0.4040.02
NGC6293_B7000-2015-08-11  9.674+0.002  9.769+0.000 -1.84+0.01 -1.824+0.01  0.40£0.01  0.40+0.00
NGC6304-B7000-2015-04-14 10.064+0.001 10.082£0.001  -0.31+0.03  -0.09£0.04 0.34£0.03  0.34+0.02
NGC6304_B7000.2015-08-08 10.1054+0.001 10.1064+0.001 -0.194+0.01 -0.124+0.03 0.314+0.01  0.3240.01
NGC6316_B7000-2016-04-02 10.057+0.000 10.067+0.000 -0.43+0.01  -0.30£0.02  0.39£0.01  0.39+0.01
NGC6333.B7000-2016-04-02  9.943+0.001  9.956+0.001  -1.62+0.01 -1.59£0.02 0.27£0.02  0.27+0.02
NGC6342_B7000-2015-07-10 10.031£0.001 10.041£0.001  -0.49+0.02 -0.35+£0.04 0.37£0.01  0.35+0.02
NGC6342_B7000.2015-08-10  9.9534+0.001  9.9544+0.001 -0.484+0.03  -0.33+0.05 0.3940.02  0.3740.02
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Aglomerado log(tignt) log(tmass) [Fe/Hliight [Fe/Hlmass [a/Feliight [a/Felmass
NGC6352_B7000_2015-07-09 10.07240.000 10.0914+0.000 -0.334+0.04 -0.154+0.03  0.344+0.03  0.32+0.02
NGC6356_B7000.2016-04-01 10.066+0.000 10.085+0.000 -0.384+0.01  -0.214+0.02 0.38+£0.01  0.35+0.01
NGC6362_B7000_.2015-08-11  10.104£0.003 10.127£0.000 -0.484+0.03  -0.39£0.02 0.40£0.02  0.40+0.01
NGC6388_B7000-2015-04-13  9.94440.002  9.969+0.000 -0.47+0.01  -0.44+0.01 0.1840.01  0.18£0.01
NGC6397_B7000.2015-04-13  9.2034+0.001  9.4354+0.001 -1.964+0.03  -1.9740.02 0.404+0.01  0.40£0.00
NGC6440_B7000.2016-10-03 10.1224+0.001 10.1244+0.001 -0.23+0.04 -0.134£0.04 0.34+0.03  0.31£0.03
NGC6441_B7000-2015-04-15 10.0334+0.002 10.041+0.000 -0.3840.01  -0.23+£0.01  0.2940.01  0.28+0.01
NGC6522_B7000.2016-04-02  9.866+0.001  9.9744+0.001 -1.064+0.01 -0.954+0.03 0.404+0.01  0.40+0.00
NGC6528_B7000.2015-04-13  10.099+0.002 10.103£0.002  0.0540.03 0.10£0.03  0.13+0.02  0.15+£0.02
NGC6541_B7000.2015-04-14  9.866+£0.002  9.906+£0.000 -1.654+0.01 -1.60£0.01 0.33£0.01  0.33£0.01
NGC6553_-B7000-2015-04-15 10.1264+0.001 10.127+0.001  0.0140.02 0.06£0.02  0.22+0.03  0.23£0.02
NGC6569_B7000.2015-08-10 10.042+0.000 10.047+0.000 -0.664+0.02 -0.574+0.03 0.38+£0.01  0.39+0.01
NGC6584_B7000.2015-08-08  9.905+0.002  9.921+0.001 -1.214+0.03  -1.134£0.04 0.34+0.05  0.36£0.05
NGC6624_B7000-2015-07-09  10.09940.000 10.103+0.000 -0.394+0.01  -0.37+0.01  0.37+0.01  0.37+0.00
NGC6637_B7000.2015-07-09  9.966+0.001 10.0404+0.000 -0.414+0.01 -0.384+0.01  0.404+0.00  0.40+0.00
NGC6652_B7000_.2015-08-08  9.930+£0.001  9.9224+0.001 -0.654+0.01  -0.60£0.03  0.40£0.01  0.40+0.01
NGC6656_B7000_.2015-07-09  9.830£0.002  9.858+0.001 -1.544+0.02 -1.544+0.02 0.27£0.02  0.26£0.03
NGC6681_B7000-2015-08-10  9.8054+0.002  9.870+0.000 -1.464+0.02 -1.42+0.03 0.37+0.02  0.37+0.02
NGC6715_B7000_2015-07-09  9.748+0.002  9.908+0.000 -1.134+0.03 -1.054+0.03 0.17£0.02  0.16+0.01
NGC6717_B7000_.2015-04-15  9.321£0.009 10.013+£0.001 -0.794+0.06 -0.564+0.06 0.294+0.04  0.35+£0.04
NGC6717_B7000-2016-04-01  9.6134+0.007 10.114+0.000 -0.874+0.05 -0.68+0.04 0.274+0.04  0.33+0.05
NGC6723_B7000-2016-09-29  9.9874+0.001 10.004+0.001 -0.824+0.01  -0.68+0.03  0.404+0.00  0.40+0.00
NGC6752_B7000.2015-04-14  9.889+0.001  9.899+0.000 -1.4940.00 -1.424+0.01 0.34+0.01  0.35+0.01
NGC6809_.B7000.2015-08-09  9.665+0.001  9.8224+0.001 -1.82+0.01 -1.794+0.00 0.37£0.01  0.40£0.00
NGC6838_B7000-2015-08-08  9.9174+0.001  9.979+0.001 -0.62+0.02 -0.49+0.02 0.40+0.00 0.40£0.01
NGC6864_B7000.2015-08-10  9.879+0.001  9.9414+0.000 -0.934+0.01  -0.944+0.01  0.26+0.01  0.27+0.01
NGC6934_B7000-2015-08-08  9.80940.005  9.880+0.003 -1.394+0.03  -1.38+0.05 0.324+0.05  0.30+0.06
NGC7006_B7000_.2015-08-09  9.894+0.001  9.909£0.002 -1.454+0.03 -1.37£0.04 0.39£0.03  0.39£0.02
NGC7078_B7000-2015-07-09  9.3834+0.002  9.705+0.000 -1.954+0.01 -1.89+0.01  0.3840.01  0.40+0.00
NGC7089_.B7000_2015-07-09  9.756+0.001  9.838+0.000 -1.574+0.01 -1.514+0.01  0.214£0.01  0.24+0.01
NGC7099_.B7000_2015-07-09  9.215+£0.005  9.541+0.004 -1.904+0.06 -1.90£0.06 0.36+£0.03  0.39£0.01
NGC7099_-B7000-2016-09-30  9.1754+0.002  9.427+0.002 -1.9440.04 -1.94+0.03 0.37+0.04  0.39£0.02
NGC7099_.B7000.2016-10-01  9.2254+0.001  9.4784+0.001 -1.974+0.01 -1.954+0.02 0.404+0.01 0.4040.00
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Figura D.1: Anélogo a Figura porém para galdxias de bojo cldssico com AGN.
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Bojo classico, sem AGN
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Figura D.2: Anélogo a Figura

porém para galdxias de bojo cléssico sem AGN.
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Figura D.3: Anélogo a Figura porém para galdxias de bojo cldssico com barra e com AGN.
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Bojo classico com barra, sem AGN
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Figura D.4: Analogo a Figura porém para galdxias de bojo classico com barra e sem AGN.
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Figura D.5: Anélogo a Figura porém para galdxias de bojo cldssico sem barra e com AGN.
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Figura D.6: Analogo a Figura porém para galdxias de bojo classico sem barra e sem AGN.
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Figura D.7: Anélogo a Figura porém para galdxias de pseudo-bojo com AGN.
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Figura D.8: Analogo a Figura E porém para galdxias de pseudo-bojo sem AGN.
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Figura D.9: Anélogo a Figura , porém para galdxias de pseudo-bojo com barra e com AGN.
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Figura D.10: Anélogo a Figura porém para galdxias de pseudo-bojo com barra e sem AGN.
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Figura D.11: Anélogo a Figura , porém para galdxias de pseudo-bojo sem barra e sem AGN.
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Figura D.12: Anélogo a Figura porém para galdxias elipticas com AGN.
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Figura D.13: Anélogo a Figura porém para galdxias elipticas sem AGN.
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Figura D.14: An&logo a Figura porém para galdxias espirais com barra com AGN.
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Figura D.15: Anélogo a Figura porém para galdxias espirais com barra sem AGN.
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Figura D.16: An&logo a Figura porém para galdxias espirais sem barra e com AGN.
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Galaxias sem barra sem AGN
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Figura D.17: Andlogo a Figura porém para galdxias espirais sem barra e sem AGN.
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