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Resumo
Procura de Estrelas Simbidticas na Galaxia Ana NGC 205
Mateus Dias Ribeiro

Orientadora: Denise Rocha Gongalves

RESUMO DA DISSERTAGAO SUBMETIDA AO PROGRAMA DE POS-GRADUAGAO EM ASTRONOMIA DO OB-
SERVATORIO DO VALONGO, UNIVERSIDADE FEDERAL DO RIO DE JANEIRO, COMO REQUISITO NECESSARIO

PARA A OBTENGAO DO TITULO DE MESTRE EM CIENCIAS EM ASTRONOMIA.

Estrelas simbidticas sao bindrias interagentes compostas por uma companheira
quente, geralmente uma ana branca, e uma gigante evoluida. Devido a sua natureza,
esses sistemas nos fornecem condicoes excelentes para o estudo de um leque de proble-
mas astrofisicos, como, por exemplo, erupcoes similares as novas, formacao e colimacao
de jatos, morfologia dessas versus das nebulosas planetdrias e processos de emissao de
raios-X suaves. Além disso estrelas simbidticas estao entre as candidatas mais promisso-
ras como progenitoras de supernovas la, pois satisfazem o modelo classico de formacao,
no qual a ana branca acreta material da companheira até alcancar a massa de Chandra-
sekhar e produzir uma explosao termonuclear. Porém, existem dois grandes problemas
ligados ao estudo dos sistemas simbidticos. Um deles é a divergéncia de varias ordens de
magnitude entre o nimero observado de simbidticas e o aquele estimado, nas diversas
galdxias, a partir de suas populagoes estrelares evoluidas. O outro consiste na existéncia
de objetos capazes de mimetizar as cores das estrelas simbidticas, o que dificulta uma
abordagem puramente fotométrica no censo dessas estrelas, tornando-se necessario um
seguimento espectroscépico, posterior a identificagao fotométrica, para confirmar a na-
tureza simbidtica do sistema. Esta dissertacao visa abordar o problema da contagem de
estrelas simbidticas, por meio dos primeiros dados fornecidos pela colaboracao RAM-
SES II (RAMan Search of Extragalatic Symbiotic Stars), a qual construiu pares de filtros
centrados na banda de Raman O VI e em seu continuo adjacente, os quais —acoplados
aos Gemini Multi-Object Spectrographs (GMOS) dos telescépios Gemini— permitem de-
tectar essa emissao que praticamente sé esta presente em simbidticas. Nosso objetivo é
realizar a identificagdo e confirmacao das estrelas simbidticas, exclusivamente via dados
fotométricos, na galdxia ana do Grupo Local NGC 205. Ao longo do trabalho foram
utilizados dois métodos distintos para a procura desses sistemas. O primeiro baseia-se
na subtracao direta do continuo adjacente nas imagens centradas nas linhas de emissao
Ha, He II e O VI, de forma a evidenciar as fontes emissoras nessas trés linhas, ca-

racteristica tinica de estrelas simbidticas. Ja o segundo método utiliza a fotometria em


http://
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campos densamente povoados (DAOPHOT). Devido as limitacoes dos dados observaci-
onais de NGC 205, também incluimos neste estudo outra galdxia ana do Grupo Local,
Fornax. Nossa andlise mostra que o segundo método rende resultados mais promisso-
res, procedimento através do qual encontramos novas estrelas simbidticas em ambas as

galaxias.

palavras chave: Fuases finais da evolucao estelar, estrelas simbidticas, espalhamento

Raman O VI, fotometria de banda estreita.

Rio de Janeiro
Agosto de 2021



Abstract

Search for Symbiotic Stars in the Dwarf Galaxy NGC 205
Mateus Dias Ribeiro

Advisor: Denise Rocha Gongalves

MASTERS DISSERTATION ABSTRACT SUBMITTED TO THE POSTGRADUATE ASTRONOMY PROGRAM OF
THE VALONGO OBSERVATORY, FEDERAL UNIVERSITY OF RIO DE JANEIRO, IN FULFILLMENT OF THE

REQUIREMENTS FOR THE DEGREE OF MASTER OF SCIENCE, ASTRONOMY.

Symbiotic stars are interacting binaries composed of a hot companion, usually
a white dwarf, and an evolved giant. Due to their nature, these systems provide us
with excellent conditions to study a range of astrophysical problems, such as nova-like
eruptions, jet formation and collimation, planetary nebula morphology and soft X-ray
emission processes. Furthermore, symbiotic stars are one of the most promising candida-
tes as progenitors of type Ia supernovae, as they satisfy their classical formation model,
in which the white dwarf accretes material from the giant until reaching the Chandra-
sekhar mass and produce a thermonuclear explosion. However, there are two major
problems connected with the study of symbiotic systems. One is the discrepancy, in or-
ders of magnitude, between the observed number of symbiotics and that estimated from
the galaxy’s evolved star populations. The other consists in the existence of objects ca-
pable of mimicking the colors of symbiotics, which makes a purely photometric approach
difficult, turning a posterior spectroscopic follow-up necessary to confirm the symbiotic
nature of the system. This dissertation aims to address the counting of symbiotic stars
through the first data provided by the RAMSES II (RAMan Search of Extragalatic Sym-
biotic Stars) collaboration that built pairs of filters centered on the Raman band O VI
and its adjacent continuum, which — mounted at Gemini Multi-Object Spectrographs
(GMOS) of the Gemini telescopes — can detect this emission that is practically unique of
this type of systems. Our goal is to identify and confirm symbiotics stars, exclusively via
photometric data, in the dwarf galaxy of the Local Group NGC 205. Along this study,
we used two different methods to search for symbiotics systems. The first is based on
the direct subtraction of the adjacent continuum in the images centered on the emission
lines Ha, He IT and O VI, in order to highlight the sources that emit in these three lines,
a behavior unique of symbiotic systems. The second method persecutes the same goals,
but analyzing the results of the photometry in heavily populated fields (DAOPHOT).
Due to the limitations of the RAMSES II data for NGC 205, Fornax, another dwarf
galaxy of the Local Group, was added to the study. Our analyses show that the second



method yields much better results, procedure through which we found new symbiotic

stars in both galaxies.

keywords: Final phases of stellar evolution, symbiotic stars, Raman O VI scattering,

narrow band photometry.

Rio de Janeiro
August 2021
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Capitulo 1

Introducao a evolucao das estrelas

de massas baixa e intermediaria

A evolugao de uma estrela, ou seu caminho evolutivo no diagrama Hertzsprung—Russell,
esta atrelada a diversos fatores, sendo os mais relevantes a massa inicial, a metalicidade
e a proximidade de outras estrelas. Focaremos no primeiro aspecto, sem influéncias ex-
ternas capazes de modificar a evolucao estelar, pois assim entenderemos o caso geral da
evolugao de uma estrela isolada. Compreendidos esses caminhos evolutivos, incluiremos

o efeito de uma companheira e analisaremos as mudancas atreladas a essa adicao.

Como a evolugao estelar depende intrinsecamente da massa, estrelas com massas
préximas seguem caminhos similares. Sabendo disso podemos agrupa-las em categorias
que nos permitam detalhar os diferentes processos de cada uma. Essa divisao é feita em

trés classes: baixa massa, massas intermedidrias e massudas.

Embora o valor que determina a qual grupo cada estrela pertence varie dependendo
da literatura, é comum considerarmos estrelas de baixa massa como aquelas que conse-
guem fusionar hidrogénio!, mas néo hélio —de forma nao degenerada—, estando contidas
em um intervalo de 0,5 Mg até 2,3 Mg, enquanto as de massa intermedidria sao caracte-
rizadas como aquelas que conseguem fusionar hélio, mas nao carbono/oxigénio, estando
entre 2,3 Mgy e 7—9 Mg. As estrelas massudas sdo aquelas que conseguem fundir
carbono e oxigénio, de forma nao degenerada, em elementos mais pesados podendo che-
gar ao ferro, essas possuem massas maiores que 9 — 11 Mg (Kippenhahn et al., 2012).
A Figura 1.1 ilustra as massas de transicdo entre diferentes caminhos de evolugao e o

destino final de cada estrela.

'Na verdade, a partir de 0,08 Mg, a estrela ja consegue fundir hidrogénio, mas as que possuem
massas menores do que 0,5 Mg entram na categoria de estrelas de massas muito baixas (Cassisi, 2011).
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FiGURA 1.1. Massas de transicdo entre diferentes caminhos de evolugao estelar e seu destino final.
My, Mye, Mup, Mn € Mg N correspondem & massa inicial minima para queima do hidrogénio, hélio e
carbono, a formagao de estrelas de néutron e a ocorréncia de supernovas de tipo II (Kippenhahn et al.,
2012).

Como essa dissertacao estd relacionada a sistemas binarios que contém estrelas de
baixa massa e de massa intermediaria, discutiremos apenas a evolucao desse tipo de
estrelas. Durante este primeiro capitulo, veremos o ciclo de vida, desde o inicio da fusao
do hidrogénio até o estagio final dessa evolucdo, o qual resulta na producao de anas
brancas. Este capitulo baseia-se, principalmente, em livros de evolucao estelar como

Carroll & Ostlie (2017) e Kippenhahn et al. (2012).

1.1 Estrelas de baixa massa

1.1.1 Da queima do hidrogénio ao nascimento das gigantes vermelhas

A sequéncia principal se caracteriza por um processo estavel de fusdo nuclear capaz
de contrabalancear o colapso estrelar. Ainda que o processo pelo qual ocorre a queima?
seja diferente para estrelas com massas distintas, a fusdo sempre comeca pelo hidrogénio,
pois é necessario o minimo de energia para vencer a forca de repulsao Coulombiana que

impede o contato entre os nicleos.

Para ocorrer a fusao do hidrogénio é necesséario que o sistema tenha a temperatura
de 4 x 10° K (Carroll & Ostlie, 2017), que precisa ser alcangada nas regides centrais,
as quais sao gradualmente ocupadas pelo hélio, elemento resultante da fusao termonu-

clear do hidrogénio. Isso implica que conforme a queima vai progredindo, o hidrogénio

2 ~ s e A ~ ~ . s A e .
Esta palavra nesse caso nio é sinénimo de combustao (reagdo explosiva com o oxigénio). Queima
nesse contexto estd ligada ao processo de fusao termonuclear.
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presente no nucleo vai sendo substituido pelo o hélio formado, diminuindo a quantidade
de hidrogénio disponivel para a fusao. Quando isso acontece, a pressao de radiacao vai
diminuindo junto com a taxa da queima, cedendo lentamente ao colapso gravitacional,
o que leva a uma contragao do nicleo e um aumento da temperatura dos constituin-
tes. Uma consequéncia direta desse acréscimo é o aumento da regiao propicia a fusao,

levando a queima uma parte do hidrogénio que estava inerte.

Essa gradual deposicao de hélio levara a formagao de um carogo no centro da estrela,
o qual nao contribui de nenhuma forma para a producao de energia, pois a temperatura
é baixa demais para iniciar a queima do mesmo. Como a regiao central estd ocupada
pelo caroco, e nesse nao ha fusdo, esta fica restrita & base de um envoltério rico em
hidrogénio que envolve o carogo inerte (Carroll & Ostlie, 2017). Somente uma fracao da
energia produzida no envoltério do caroco chega a superficie da estrela. A outra parte
é absorvida pelas camadas mais externas, aumentando suas temperaturas e causando
a expansao das mesmas, fato que leva a diminuicao da temperatura efetiva do sistema

conforme a expansao continua.

Conforme a temperatura diminui, a estrela vai ficando cada vez mais fria, permitindo
a formacao de fons H™, que com muita facilidade sao capazes de absorver radiagao e
serem ionizados, aumentando a opacidade do sistema (Hansen et al., 2012). Uma regido
opaca sujeita a grandes fluxos de energia resulta na formacao de zonas de conveccao,
que adentram cada vez mais conforme o processo evolui. Isso é importante, porque
conveccao ¢ uma forma bem eficiente de transporte de energia do interior da estrela
para as zonas mais externas, diminuindo a taxa de expansao do astro. O surgimento
dessa zona de convecgao marca o nascimento de uma gigante vermelha. Esse processo
atenua as perdas de massa da gigante vermelha para o meio interestelar, porém, devido
a fraca ligagdo das camadas mais externas, é inevitavel que isso aconteca, causando uma

ténue diminuicao do raio estelar.

Essas zonas penetram na regidao enriquecida pela fusao nuclear que ali acontecera,
misturando e levando os produtos da fusao para camadas mais superficiais da estrela, e
altera a composicao de sua fotosfera. Esse fendmeno é conhecido como primeira draga-
gem, a qual ocorre enquanto o caroco contrai lentamente, aumentando a sua temperatura
e a taxa de fusao no envoltério. Simultaneamente, a convecgdo consegue manter a ex-

pansdo das camadas externas e a temperatura constante (Salaris & Cassisi, 2005).

Até aqui, os processos explicados fazem parte do ciclo de vida da grande maioria
das estrelas havendo apenas sutis diferencas atreladas a massa e a metalicidade de cada
uma. Este momento marca a primeira grande divisao entre estrelas de diferentes massas:

a forma em que se inicia a fusao do hélio.
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Em estrelas com massas superiores a 2,3 M), a densidade central é suficientemente
baixa para impedir que os efeitos de degenerescéncia dos elétrons desacelerem o colapso
do carogo, o qual esquenta cada vez mais. Quando a temperatura torna-se da ordem de
10® K, a queima de hélio é iniciada e a estrela ganha uma nova forma de energia (estavel)
para parar o colapso. Isso marca o fim da fase de gigante vermelha para estrelas dessa

massa.

Estrelas com massas menores do que 2,3 Mg seguem um caminho diferente. A
medida que o nucleo cede ao colapso, os efeitos da degenerescéncia dos elétrons se tornam
cada vez mais relevantes, devido a densidade central mais elevada. Quando o gés se
torna denso o suficiente, os elétrons sao forgados a ocupar os niveis quanticos mais
baixos. Como o principio de exclusao de Pauli proibe a existéncia de dois férmions com
o mesmo estado quantico, esses sao obrigados a se alocarem em estados de energia cada

vez maiores, o que resulta em uma pressao que sustenta o colapso.

Por causa dessa resisténcia crescente, o colapso vai sendo continuamente desacele-
rado, até o ponto que a pressao proveniente de tal processo consegue sustentar o carogo
e um novo equilibrio hidrostatico é obtido. O fato de nao ocorrem reacoes nucleares
no carogo, somado a alta condutividade térmica da matéria degenerada (Padmanabhan,
2001) leva a atenuacao do seu gradiente de temperatura, o que acarretard na formacao

de um nucleo isotérmico de hélio.

A constante fusdo do hidrogénio no envoltério deposita mais hélio no nucleo, au-
mentando a degenerescéncia do caroco e diminuindo seu tamanho. Isso resulta em uma
liberacao de energia gravitacional e, consequentemente, um aumento de sua temperatura
e da taxa de fusao do hidrogénio em volta. Esse ciclo continua até a temperatura de

ignicao do hélio, que ocorre de forma quase explosiva.

Em um nicleo usual, a queima do hélio seria utilizada para parar seu colapso,
fazendo-o expandir-se e esfriar-se. Mas o caroco de uma estrela de baixa massa nao
se encontra em condi¢bes normais. A forte degenerescéncia nao é sensivel a tempera-
tura, mantendo o nicleo com um volume constante e impedindo sua expansao imediata.
Por causa disso, a taxa de queima do hélio aumenta drasticamente, assim como a tem-
peratura do nucleo, a qual por sua vez influencia na queima, gerando um processo de

realimentacgao.

Enquanto a pressao de radiacao gerada pela fusao do hélio nao exceder a proveniente
da degenerescéncia, esse processo continua. Quando de fato a pressao de radiagdao con-
segue vencer, a energia armazenada é liberada quase explosivamente em um fenémeno
chamado flash de hélio. A quantidade de energia liberada é enorme, convertendo aproxi-

madamente 5% do hélio do carogo em carbono (Salaris & Cassisi, 2005). A luminosidade
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gerada pelo flash de hélio é da ordem de 10'! L), o que é comparavel a uma galxia in-
teira (Carroll & Ostlie, 2017). Boa parte dessa energia, entretanto, nao chega a superficie
da estrela, pois é absorvida pelas camadas mais externas, possivelmente resultando em

perda de massa da estrela.

1.1.2 A fusao termonuclear de hélio

Independentemente da forma que a ignicao de hélio é iniciada, uma nova fonte de
energia nao sé impede o colapso do nicleo como também causa sua expansao, a qual
empurra o envoltorio que queima hidrogénio para camadas mais superficiais, esfria-o e
diminui sua taxa de fusdo. Quando isso ocorre, a estrela contrai e a sua temperatura
efetiva aumenta, diminuindo a zona de convecgao antes presente, e afastando-a da regiao
central da estrela. O nucleo, por sua vez, se torna convectivo devido a forte dependéncia

do ciclo triplo « (reagoes abaixo) com a temperatura.
Hej + Hed — Be§

Be§ + Hej — C? 4+~

C’é2 —|—He‘21 — Beé6 + v

A fusao de hélio ndao é tao eficiente quanto a de hidrogénio, sendo necessario a
queima de uma quantidade consideravelmente maior de combustivel para obter a energia
necessaria para a manutencao do equilibrio. Como consequéncia, o tempo que a estrela

permanece nessa fase é bem menor quando comparada com aquele da sequéncia principal.

A estrutura de uma estrela que acabou de iniciar a queima do hélio pode ser dividida
em quatro partes (Salaris & Cassisi, 2005; Constantino et al., 2017). A mais externa
é formada por um envoltério inerte cuja composicao é praticamente hidrogénio. Esta
camada sobrepoe uma zona que mantém uma constante fusao de hidrogénio que, por
sua vez, envolve uma regiao extremamente rica em hélio, cuja temperatura nao é alta
o suficiente para resultar em sua fusdo. A regido mais central é caracterizada por um

ntcleo convectivo devido a fusao de hélio que ali ocorre.

A medida que a quantidade de hélio no nticleo vai se exaurindo, a taxa na qual as
reagoes nucleares ocorrem muda drasticamente. Para que ocorra a reacao de sintese do

carbono, a qual depende de dois niicleos de hélio, a concentragao deste despenca.

Embora o carater convectivo do nticleo impeca a formacao de um carogo inerte como
na fase de queima do hidrogénio, a medida que a fusao de hélio progride, sua concentracao

diminui, enquanto hd um aumento de carbono e oxigénio, tornando o ntcleo cada vez
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mais opaco. Como ocorreu na fase anterior, chega-se a um momento no qual a taxa de
fusao no nucleo é insuficiente para manter o equilibrio hidrostatico, resultando em outro
colapso parcial do nicleo. Neste instante, a concentracao de hélio, no que era a regiao
propicia a sua fusao, é tao baixa que podemos considerd-la formada inteiramente por

carbono e oxigénio, um novo carogo.

A medida que o nucleo libera energia gravitacional, a temperatura da regiao central
da estrela aumenta, ao mesmo tempo que a das camadas externas, devido a expansao,
diminui. Logo, a temperatura vai atingir valores suficientemente altos para iniciar a
fus@o do hélio no envoltorio, semelhante ao que ocorreu no final da primeira fase de

queima.

Conforme o colapso continua, a taxa de queima de hélio no envoltério aumenta drasti-
camente devido a sua alta dependéncia com a temperatura, o que causa uma diminuicao
de seu tamanho. Outra consequéncia direta do colapso é a expansao e resfriamento das
camadas superiores ao envoltério, incluida aquela que fundia hidrogénio, diminuindo a

taxa de fusdo da mesma.

O que ocorre a seguir depende inteiramente da massa inicial da estrela. Caso ela
tenha massas maiores que 7—9 M@3, a temperatura do ntcleo em colapso eventualmente
atingird o ponto critico para a queima do carbono, estabilizando novamente a estrela.
Porém, se ela possuir uma massa inferior a esse valor, o nicleo serd incapaz de atingir
tal temperatura, fazendo com que o colapso continue até que a pressao dos elétrons
degenerados volte a ser consideravel, freando o colapso gradativamente e levando a

estrela para o ramo das gigantes assintéticas (AGB).

1.1.3 Das estrelas AGB as nebulosas planetarias

Quando uma estrela entra no ramo das gigantes assintoticas sua estrutura carac-
teristica pode ser dividida em cinco camadas. A primeira consiste em um enorme en-
voltorio inerte de hidrogénio, o qual sobrepoe uma regiao que funde hidrogénio de uma
forma bem mais branda (quando em comparagao com a queima no envoltério do carogo
de hélio), devido a diminuigdo da temperatura dessa camada durante sua expansao.
Abaixo desta encontra-se a terceira camada, uma zona rica em hélio inerte, a qual enco-
bre um envoltério cada vez mais fino devido & queima de hélio que ali ocorre. A quinta
camada estd na regiao central da estrela, sendo composta por um nticleo de carbono e

oxigénio, o qual se mantém através da pressao dos elétrons degenerados em seu interior.

3Caso a massa seja muito maior que isso (M > 12 Mg), a estrela sequer passa pela fase de gigante
vermelha, pois ela alcanga a temperatura necessaria para a queima de hélio antes mesmo da expansao
das camadas externas. A temperatura para a queima de carbono e eventualmente oxigénio é alcangcada
quase que imediatamente apds tal feito (Salaris & Cassisi, 2005).
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Embora possua duas camadas em constante fusao, a queima de hidrogénio é ténue,
quase irrisoria, mesmo que, em estrelas menos massudas, por mais que ela seja bem
menos voraz do que nas outras fases, ela ainda é responsavel por uma fragdo considerdvel
da producao de energia da estrela. Por causa disso, a producao de energia da estrela
é dominada pela queima de hélio, resultando na expansao das camadas mais externas
e, consequentemente, o resfriamento destas, podendo até mesmo parar a queima do

hidrogénio nas estrelas menos massudas.

Em consequéncia da contante queima de hélio no entorno do carogo, mais cinzas
sao depositadas no nucleo, aumentando sua massa e degenerescéncia ao mesmo tempo
que a regiao em que ocorre a fusdo se torna mais fina, diminuindo a taxa em que
libera energia, até que, inevitavelmente, a queima cesse. Como a pressao que empurra
as camadas superiores para fora diminui, a estrela passa por um processo rapido de
contragao, elevando sua temperatura efetiva que acarretard em uma nova ignicao da
queima de hidrogénio, ou no aumento da taxa de fusao caso a queima nao tenha sido
interrompida, a qual fornece a energia que a estrela precisa para sustentar o colapso.

Essa primeira interrupcao da fusdo do hélio marca o inicio da fase dos pulsos térmicos.

Lentamente, a queima do hidrogénio deposita hélio nas regites logo acima do caroco
de carbono e oxigénio (C-O), as quais sdo comprimidas e esquentadas conforme a fusao
evolui, disso resulta uma nova ignicao de hélio. Isso ocasiona um processo semelhante
ao ocorrido na queima de hélio em estrelas de baixa massa, porém o fenémeno aqui esta
atrelado & dimensao da camada, ndo a degenerescéncia (Carroll & Ostlie, 2017). Esse
fenémeno é chamado de flash do envoltério de hélio. Mesmo nao sendo tao potente
quanto o flash de hélio, é energético o suficiente para expandir as camadas da estrela,
inclusive aquela que estd queimando hidrogénio, o que resulta em uma parada temporaria

do processo de queima do hidrogénio.

Com a expansao, diminui-se a quantidade de hélio que pode ser usada como com-
bustivel, o que abaixa a temperatura da zona que funde hélio e, consequentemente, sua
taxa de queima. Assim, a estrela consegue se manter estivel através de uma fusdao bem
modesta de hélio, mas conforme o tempo passa, ela se torna cada vez mais branda e

inevitavelmente para, retomando o ciclo.

Outro processo importante para a evolucao da estrela neste estigio é a presenca
de ventos estelares. Fisicamente, ventos estelares sdo resultado da interagao de fétons
emitidos pela estrela com atomos, moléculas ou graos de poeira na atmosfera, o dltimo
sendo o mais proeminente na época de vida estelar que estamos discutindo. Os ventos
estelares sempre estiveram presentes, porém a alta luminosidade das estrelas AGB torna
seus efeitos bem mais drédsticos. Como consequéncia direta desses processos, as estrelas

AGB possuem uma perda de massa bem acentuada.
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A composicao da matéria expelida depende de diversos fatores, como a metalicidade
ou qual elemento é mais abundante no envoltério, resultando em compostos com C/O >
1 em estrelas carbonadas e em C'/O < 1 nas oxigenadas. Independente da composigao, a
matéria é expelida na forma de graos de poeira devido & baixa temperatura da superficie
estelar, facilitando a formagao de graos quando héd a compressao dos gases durante os

pulsos.

Ao decorrer das pulsagoes, a massa do nicleo de C-O aumenta devido a fusdo do
hélio, induzindo lentamente um estado de degenerescéncia até que a pressao dos elétrons
degenerados seja suficiente para sustentar o caroco e manter seu equilibrio. Enquanto
o caroco vai tornando-se degenerado, a ejecao do envoltério continua incessantemente.
Os pulsos térmicos possuem um papel importante nesse processo, mas a o principal

mecanismo associado a perda de massa da estrela é o vento estelar.

A fase que a estrela se encontra agora, convenientemente chamada p6s-AGB, é ca-
racterizada por um aumento gradativo da temperatura efetiva. Tal fené6meno acontece
porque a perda do envoltério expoe camadas cada vez mais internas da estrela, as quais
sao obviamente mais quentes. Quando a temperatura da estrela alcanca a faixa dos
30.000 K, a pressao de radiacao dos fotons ultravioleta é capaz de destruir os graos de
poeira no meio circunstelar, dissociar suas moléculas e por fim, ionizé-las. Assim, parte
dessa nuvem de poeira formada pela matéria ejetada durante toda a fase de gigante ver-
melha e AGB, se torna ionizada e comega a irradiar os préoprios fétons, transformando-se
em uma nebulosa de emissao chamada nebulosa planetaria, PN (no plural, PNe). Con-
forme o tempo passa, o envoltério circunstelar se afasta da fonte de fétons energéticos,
impedindo que novas excitagoes ocorram. Quando isso acontece, a PN se dissolve no

meio interestelar e desaparece.

O remanescente da pos-AGB encontra-se no centro. Este é constituido pelo que um
dia foi o nicleo de C-0O, e seu equilibrio se da devido a pressao dos elétrons degenerados,
e por duas finas camadas que o envolvem: uma de hélio inerte, outra de hidrogénio em
constante fusdo. Quando a faixa de hidrogénio atinge algo em torno de 107° M®, a
fusao em seu interior finalmente cessa, deixando para tras um objeto compacto bem

quente (Torf ~ 10° K ), mas que vai esfriando lentamente, a ana branca.

Até aqui, explicamos detalhadamente o ciclo de vida de estrelas de baixa massa,
incluindo também estrelas intermedidrias que nao fundem o carbono. Como veremos
a seguir, estas também resultam em anas brancas — de carbono-oxigénio. O caminho
mais logico seria estudar a fundo as caracteristicas desse objeto compacto, mas, antes
de fazé-lo, é interessante compreender os processos alternativos que estrelas de outros

intervalos de massa podem seguir.
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1.2 Estrelas de massa intermediaria

A evolucao das estrelas de massa intermediaria é bem semelhante ao que foi descrito
nos tépicos anteriores, ja que: 1) possuem uma fase da queima nuclear de hidrogénio; 2)
se tornam gigantes vermelhas e; 3) evoluem para estrelas AGB. As diferencgas que justifi-
cam a analise separada de estrelas de baixa massa e de massa intermediaria ocorrem, em
sua grande maioria, na fase de AGB, podendo ser sutis ou drasticas a ponto de mudar a
composicao quimica do objeto remanescente. Assim como uma estrela de baixa massa,
uma de massa intermediaria, porém inferior & massa necessaria para iniciar a queima
de carbono, seguird o caminho descrito anteriormente, o que resulta em uma PN e uma
ana branca de carbono e oxigénio. Entretanto, se a estrela for massuda o suficiente para

fusionar o carbono, sua evolucao pode tomar trés rumos diferentes.

Caso a massa seja suficientemente alta (M > 7 — 9 Mg), o colapso do carogo par-
cialmente degenerado eventualmente desencadeara a queima do carbono antes da fase
dos pulsos térmicos, ou seja, antes da super-AGB (SAGB) ter sua perda de massa acen-
tuada (Doherty et al., 2017). A queima do carbono se inicia violentamente, embora de
forma bem mais branda quando comparada ao flash de hélio (Carroll & Ostlie, 2017),
expandindo as camadas superiores e diminuindo significativamente a taxa da queima
de hélio. O flash de carbono remove parte da degenerescéncia do ntcleo, pois ele nao
esta completamente degenerado, s6 parcialmente. Isso resulta na formacao de uma zona
convectiva em regioes nao centrais do caroco, a qual vai se expandindo em direcao ao seu
centro de forma extremamente lenta. Simultaneamente ao avango dessa zona convectiva
para regides mais internas, a fusdo do carbono forma neodnio, oxigénio e sédio. Sendo
assim, do centro para fora, a estrela passa a ser constituida por um carogo predominan-
temente composto de oxigénio-nedénio, uma camada de carbono-oxigénio, um envoltério
de hélio, uma camada em constante queima de hidrogénio e envoltério de hidrogénio
inerte. Com as cinzas da camada em constante queima do hidrogénio, a fusao do hélio
¢é retomada expandindo as camadas externas e cessando a queima do primeiro. Nesse
momento, as SAGB —tanto quanto as AGBs de baixa massa— entram na fase de pulsos
térmicos. Logo, é esperado que haja a formacao de uma PN, e, por fim, de uma ana

branca de oxigénio-neonio.

Como podemos ver, as SAGBs possuem diferentes intervalos de massa (Farmer et al.
(2015); Doherty et al. (2017)). A massa minima para a ignigao do carbono é chamada
de My,(7—9 Mg), enquanto a menor massa necessaria para a criagdo de uma estrela de
néutrons, um dos remanescentes criado apds uma supernova de colapso nuclear de uma
estrela massuda (supernovas de tipo II), é denominada M, (9 — 11 Mg). Sendo assim,

podemos dividir as SAGBs em duas faixas:
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e Caso a estrela possua uma massa menor que M,,, ela seguird o caminho des-
crito para as equivalentes de baixa massa e formard uma ana branca de carbono-

oxigénio.

e Por outro lado, se ela possuir uma massa entre M, e M,, conseguird iniciar a
queima do carbono, porém nao terd massa suficiente para desencadear a queima

do nednio, logo formara uma ana branca de oxigénio-neonio.

Como foi mencionado anteriormente, o final do ciclo de vida estelar de uma estrela
isolada é marcado pela formacao de um objeto compacto, cujas caracteristicas dependem
fortemente da massa inicial da estrela que lhe deu origem. Neste capitulo, abordamos
com mais detalhes a natureza e as peculiaridades de estrelas que evoluem para d anas
brancas, ja que estas sao os remanescente de estrelas de massas baixas e intermediarias,

intervalo no qual se insere o estudo desta dissertacao.

1.3 Anas brancas

Anas brancas sdo objetos compactos resultantes do processo evolutivo de estrelas
nao massudas, as quais passaram pela fase de AGB e ejetaram seu envoltorio formando
uma nebulosa planetaria. O caroco degenerado, agora exposto ao meio interestelar, tem
como caracteristicas principais uma massa de, aproximadamente, 1 M), raios préximos
de 0.02 R e temperaturas iniciais que chegam a ordem de 100.000 K. Este emana fétons
energéticos ocasionando um lento resfriamento devido a auséncia de processos nucleares
em seu interior, fato que acarreta uma diminuicao gradual de sua luminosidade enquanto
mantém seu raio praticamente inalterado, pois a degenerescéncia, que o mantém estavel,
nao depende da variacao de temperatura. Sua estrutura é bem curiosa visto que a
disposicao de matéria varia consideravelmente conforme se adentra suas regioes internas.
A gravidade existente em tais corpos faz com que os elementos mais pesados migrem
para camadas mais internas, restringindo os mais leves a superficie. Como consequéncia,
a grande maioria das anas brancas apresenta um espectro composto predominantemente
de hidrogénio, elemento presente em maior quantidade na composicao de sua fotosfera.
Entretanto, existe uma pequena parcela das anas brancas cujas linhas espectrais nao

possuem tracos desse elemento, aquelas dominadas pelo hélio.

Por outro lado, a natureza da regiao interna é dividida em duas partes e evolui
conforme a temperatura do sistema diminui. A primeira é uma fina camada de matéria
nao degenerada que envolve o niicleo degenerado, o qual preenche grande parte do volume
do objeto. A energia emanada pela and branca necessariamente precisa vir dos fons

presentes nessa camada, uma vez que nao existem processos nucleares nem contracao
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gravitacional, e o principio de exclusao de Fermi impede que a energia provenha dos
elétrons. Isso faz com que os ions percam energia cinética & medida que a temperatura
diminui, comprometendo sua livre movimentacao, dado que a repulsao proveniente da
forga elétrica se torna cada vez mais relevante. Como resultado, a estrutura interna
deixa de ter um carater liquefeito e passa a se organizar em uma rede cristalina de ions,
um processo conhecido como cristalizacao. Toda a estrutura é mantida coesa devido a
forca gerada pela pressao dos elétrons degenerados das zonas mais internas impedindo

o avanco do colapso gravitacional.

Uma das consequéncias de ter seu equilibrio regido pela degenerescéncia estd no fato
do aumento da massa de uma ana branca ser inversamente proporcional ao seu raio. Isso
implica que um ganho de massa ocasione uma reducao em seu tamanho, o que resulta
em um aumento de sua densidade e torna os efeitos relativisticos associados aos elétrons
cada vez mais significativos. Como esses ultimos independem do tamanho da ana branca,
o equilibrio do astro sera ditado apenas pela massa do objeto em questdo. Quanto
maior a massa do remanescente, mais ele serd comprimido, intensificando o carater
relativistico dos elétrons. Isso implica em uma incapacidade de gerar uma resposta
a forga gravitacional, situacao que levara ao colapso do objeto. Por outro lado, se a
massa do remanescente for menor, os efeitos relativisticos nao participarao de forma tao
decisiva no equilibrio hidrostatico, tornando-o mais estavel, visto que perturbagoes em
sua massa podem ser contrabalanceadas com alteracoes em seu raio. Esse raciocinio
implica na existéncia de uma massa limite capaz de delimitar a zona de estabilidade de

uma ana branca. Tal valor é denominado massa de Chandrasekhar.

Devido as altas perdas de massa durante a fase dos pulsos térmicos, é esperado que
uma estrela isolada nao consiga ultrapassar o limite de Chandrasekhar, mas caso ela
esteja suficientemente perto de uma companheira para acretar matéria para si, entao
é possivel que ela extrapole esse marco e colapse sob o préprio peso, resultando em
uma supernova de tipo Ia. E possivel também que esse depodsito de matéria na ana
branca desencadeie uma fusdo tardia dessa camada extra-fina de material acretado, o

que resulta em uma reacao explosiva chamada de nova.

Independentemente de sua composicao quimica, a ana branca mantém sua lumino-
sidade através da irradiacao térmica. Sendo assim, a medida que o tempo passa, ela
se torna cada vez mais fria, menos luminosa e, consequentemente, menos visivel. Esse
processo de resfriamento é extremamente longo e o tempo necessario para que a emissao
de fétons caia ao ponto de tornar o objeto “invisivel” é maior do que a vida do universo.
Porém o destino inevitavel de toda ana branca ¢ se tornar uma and negra (invisivel,

indetectavel).
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Mencionamos brevemente acima algumas consequéncias, na evolucao estelar, da
existéncia de um sistema bindrio interagente. Agora, aprofundaremos um pouco mais
nesse assunto ao tratar diferentes categorias de bindrias, para mais tarde conecté-las

com as estrelas simbidticas — foco desta dissertagao.

1.4 Mudancas da evolucao no caso de binarias

A evolugao de estrelas bindrias nao é muito diferente do que estudamos até aqui,
desde que as estrelas nao sofram o efeito da interacdo de sua companheira. Quando a
orbita entre as duas é suficientemente grande, as estrelas individuais nao sao afetadas
pela presencga da companheira fazendo com que as duas evoluam isoladamente. Porém,
se elas estao perto uma da outra, as estrelas podem interagir trazendo consequéncias

apreciaveis tanto na evolugdo quanto na natureza do sistema.

O potencial gravitacional efetivo em um referencial em rotagdo, em um sistema
bindrio com simetria esférica, forma superficies equipotenciais denominadas superficies
de Roche, ilustradas na Figura 1.2. As estruturas em formato de gota, no plano proje-

tado, sao chamadas de 16bulos de Roche.
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FIGURA 1.2. Uma representacao tri-dimensional do potencial de Roche em um sistema binario em que
uma estrela tem o dobro da massa de sua companheira. As estruturas em formato de gota, no plano
projetado, s@o os lébulos de Roche das estrelas. L1, Lo e L3 sdo pontos de Lagrange onde as forgas
se cancelam. Matéria pode fluir de uma estrela para sua companheira caso uma delas preencha seu
16bulo de Roche. Os pontos L4 e Ls sdo méximos locais, sendo pontos de equilibrio instdveis (Hilditch,
2001).
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Podemos classificar estrelas binarias com base no preenchimento dos 1ébulos de Ro-
che. Em bindrias separadas (detached), a distancia que as separa é muito maior do que
o raio estelar dos objetos envolvidos, fazendo com que as duas estrelas evoluam quase
independentemente uma da outra, ainda que sujeitas a interacoes gravitacionais, como
forcas de maré. Além disso, se uma delas tiver ventos estelares, a companheira pode
acretar uma fragao destes (Hurley et al., 2002). Entretanto, caso uma das duas estrelas,
ao longo de sua evolucao, consiga expandir e preencher seu I6bulo de Roche até o ponto
de Lagrange L1, parte de sua atmosfera pode ser transferida para a companheira através
deste ponto. Quando isso ocorre, o sistema passa a ser do tipo semi-separado (semide-
tached). Essa classificacao refere-se & estrela que esta perdendo massa como secundaria
e a companheira que estd acretando massa como primaria. Por tltimo, existe a situacao
na qual ambas as estrelas conseguem preencher o 16bulo de Roche. Assim sendo, as duas
estrelas compartilham uma atmosfera limitada a superficie equipotencial, como a que
passa pelo ponto de Lagrange Lo. Esses sistemas sao chamados de bindrias em contato.

A Figura 1.3 ilustra os trés casos descritos acima.

(a) Detached

Secondary

Primary

(b) Semidetached

(c) Contact

Ficura 1.3. Uma representacao esquemaética da classificacao de bindrias, levando em conta o estado
do 16bulo de Roche (Hilditch, 2001).

Quando a estrela que preenche o 16bulo de Roche é uma gigante, com envoltério
convectivo, ou significativamente mais massuda do que sua companheira, entao a massa
transferida pode nao ser capturada pela companheira, se acumulando em um envoltorio

comum envolvendo as duas estrelas (Yakut & Eggleton, 2005).

A transferéncia de massa entre binarias gera diversos casos interessantes para o

estudo astrofisico, desde estrelas de bario — estrelas ricas em elementos do processo s
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devido a transferéncia de massa de sua companheira (Jorissen, 2002) — até supernovas do
tipo Ia, quando a ana branca do sistema ultrapassa a massa de Chandrasekhar (Carroll
& Ostlie, 2017).

Uma vez introduzidos os processos evolutivos pelos quais passam as estrelas, se-
jam elas isoladas ou multiplas, iremos apresentar o sistema binario de massas baixas e

intermedidrias especifico envolvido neste trabalho: as estrelas simbidticas.



Capitulo 2

Estrelas simbidticas e a galaxia

estudada

No inicio do século XX, Merrill & Humason (1932) ficaram intrigados com
alguns objetos que possuiam simultaneamente caracteristicas espectrais ligadas a
corpos celestes bem distintos. Ao mesmo tempo que tinham bandas de absorgao
tipicas de uma estrela fria (TiO e outras bandas de metais neutros), como uma gi-
gante vermelha, também apresentavam linhas de emissao de elementos com poten-
cial de ionizagao relativamente altos (He I, He IT , [O III]), geralmente associadas
as nebulosas planetarias. Devido a esse cardcter bem atipico, tal situagao poderia
ser resolvida caso o objeto em si nao fosse um corpo isolado, mas sim um sistema
binédrio. Nao passou muito tempo para que um modelo inicial fosse proposto (Ber-
man, 1932), no qual uma gigante estaria acompanhada de um objeto compacto
parecido as estrelas centrais de nebulosas planetdrias. Surpreendentemente, o mo-
delo também propunha que o comportamento eruptivo observado estava ligado a

uma instabilidade na componente fria, algo como uma nova.

De acordo com esse modelo, uma bindria simbidtica consiste em uma gigante
tipo M, podendo ser também uma gigante amarela do tipo G-K (Mikolajewska,
2003), que transfere massa para uma companheira compacta bem mais quente
por meio do vento estelar. A estrela compacta é, geralmente, uma ana branca,
porém também poderia ser uma estrela de néutrons ou até mesmo uma estrela
na sequéncia principal. Esse vento é entao ionizado pela estrela quente formando
uma nebulosa. Hoje sabemos que também é possivel haver a transferéncia de massa
através do preenchimento do 16bulo de Roche da gigante envolvida. Caso a gigante
sozinha nao consiga preencher o 16bulo de Roche, seu vento o faz (Podsiadlowski
& Mohamed, 2007; Skopal & Carikova, 2015). Isso faz com que o vento seja focado

no ponto de lagrange L; da 6rbita, portanto aumentando as chances da formagao
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de um disco de acrecao em volta da ana branca, com um incremento na taxa do
fluxo de massa para a companheira quente (Luna et al., 2018). Quando existente,
o disco de acregao deve ter o diametro da ordem ou maior do que uma unidade

astronomica (Duschl, 1986).

Grande parte das estrelas simbidticas contém uma gigante vermelha tipica e
suas cores no infravermelho proximo indicam a presenca de uma fotosfera com
temperatura efetiva (T.5¢) entre 3.000 e 4.000 K, sendo classificadas como siste-
mas tipo S (stellar). Também existem sistemas em que a gigante fria é do tipo
Mira, com um continuo vermelho indicando a presenca de uma camada de poeira
morna (com temperatura de ~ 1.000 K'). Essas ganharam o nome de sistemas tipo
D (dusty). O terceiro tipo de estrelas simbidticas é denominado D’, sendo catego-
rizado por uma estrela F, G ou K envolta por uma camada de poeira. Essas trés
classes principais foram originalmente propostas por (Allen, 1984), e sdo ampla-
mente utilizadas na literatura até a atualidade. H4 um quarto tipo, recentemente
proposto por Akras et al. (2019a), o chamado S+IR no qual hd uma simbidtica

tipo S que possui um excesso no infravermelho em 11,6 e/ou 22, 1um.

Como a presenga de uma gigante é indispensavel para que exista uma binéria
simbidtica, o sistema como um todo precisa ser suficientemente grande para conté-
la. Por causa disso, estrelas simbidticas sao as binarias interagentes com a maior
separacao orbital e, consequentemente, periodos longos (de 100 a 1.400 dias (Pod-
siadlowski & Mohamed, 2007)). A presenca de uma gigante evoluida com alta
perda de massa e uma companheira quente emanando fétons ionizantes resulta em

um ambiente circunstelar rico em espécies moleculares e brilhante.

Devido a sua natureza, sistemas simbidticos nos fornecem condicoes excelentes
para o estudo de um leque de problemas astrofisicos como erupcoes similares as
novas (Sekeras & Skopal, 2015), formacao e colimagao de jatos (Angeloni et al.,
2011), morfologia dessas versus das nebulosas planetérias (Corradi et al., 2003)
e emissao de raios-X (Luna et al., 2013). Além de serem laboratdrios naturais
perfeitos para estudar todos os fendomenos ditos anteriormente, estrelas simbidticas
estao entre as candidatas mais promissoras como progenitoras de supernovas Ia,
pois satisfazem o modelo classico de formagao, no qual a ana branca acreta material
da companheira até alcancar a massa de Chandrasekhar e produzir uma explosao
termonuclear, hipdtese que ganhou forga depois da detec¢ao de matéria circunstelar

em torno de algumas delas (Patat et al., 2007; Dilday et al., 2012).

2.1 DMotivacao da procura de simbidticas

Existem dois grandes problemas ligados ao estudo desses objetos. Um deles € a

divergéncia entre o niimero observado de simbidticas e o calculado. Na literatura,
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ha pelo menos quatro formas distintas de estimar a quantidade de simbidticas:

e Considerar a taxa de nascimento de simbidticas por meio da quantidade de
anas brancas que possuem processo de acrecao. Para tal estimativa utilizam-
se codigos de sintese de populagoes (Lii et al., 2006). Estimam-se, dessa

forma, algo entre 1,200 e 15,000 simbidticas na Galéxia.

e Aproximar o nimero de simbidticas como sendo 0,5% da populacao de gi-
gantes vermelhas e AGB somadas (Magrini et al., 2003). Com esta hipdtese

estimam-se da ordem de 4 x 10° sistemas na Galdxia.

e Assumir as 40 simbiéticas tipo S do trabalho descrito por Freeman (1987) e
as dimensoes Galaticas de Gilmore et al. (1989) para calcular um gradiente
de densidade e aplicé-lo na Galdxia como um todo (Munari & Renzini, 1992).

Com esses argumentos calculam-se em torno de 3 x 10° simbidticas.

e Através de uma estimativa da taxa de formacao de sistemas gigante vermelha-

ana branca utilizando a equacgao

TSyst = Thin X f1 X f2 X f3

onde 7, € a taxa de formacao de bindrias, f; a fracdo de bindrias com
periodo orbital entre 1 e 10 anos, fs é a fragdo de bindrias que sobrevivem a
primeira fase de perda de massa e f3 a fracao de bindrias cujas companheiras
sao massudas o suficiente para evoluir a fase de gigante vermelha, em escala
de tempo compativel com a idade da Galaxia. Sabendo disso, o nimero de

simbidticas esperado é da forma

Ngyst = rsyst + tsyst

sendo que tgys: ¢ o tempo de vida da fase simbidtica (Kenyon et al., 1993).

Desse célculo resultam em torno de 3 x 10* estrelas simbidticas na Galdxia.

O mais atualizado dos catélogos de simbidticas (Akras et al., 2019a) nos for-
nece 323 estrelas, das quais 257 sao Galaticas e 66 extragalaticas. A diferenca de
varias ordens de grandeza entre as estimativas acima e esta contagem o nimero
de sistemas simbidticos conhecidos é ébvia, o que demonstra claramente uma su-
perestimacao do nimero esperado, ou uma deficiéncia no nimero de simbidticas

observadas.

O outro problema relativo ao estudo de SySt consiste na existéncia de obje-
tos capazes de mimetizar as cores das simbidticas — como nebulosas planetarias,

variaveis cataclismicas, estrelas Wolf Rayet, remanescentes de supernovas, regioes
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compactas de H II, entre outros —, dificultando uma abordagem puramente fo-
tométrica na identificacdo desses objetos. Portanto, torna-se necessario o segui-
mento espectroscépico posterior para confirmar a natureza simbidtica do sistema
identificado fotometricamente, situacdao que aumenta substancialmente o custo en-

volvido no mapeamento de SySt, tanto no quesito tempo quanto no financeiro.

Felizmente esse tipo de sistema possui uma linha de emissao caracteristica, em
AN6830, 7088AA. Sempre que presente (conhece-se esta emissao em aproximada-
mente 55% das simbi6ticas, (Akras et al., 2019a).), a linha A\6830A est4 entre as 10
linhas de emissao mais intensas no espectro dtico, chegando a 5% da intensidade
de Ha (Angeloni et al., 2019). Esta é facilmente reconhecida pela sua natureza
de banda larga com FWHM aproximadamente de 20A, e perfis com picos duplos
ou triplos nos espectros de alta resolucdo. A Figura 2.1 ilustra a aparéncia dessas
linhas de emissao, denominadas Raman O VI, em uma simbidtica extragalatica,
LMC 1 (Angeloni et al., 2019; Munari & Zwitter, 2002).

LMC1 —

A6825
A7082

2s

Hel 7065

Normalized counts
Raman OVT 6830

0O VI A1032
0O VI A1038

6300 GG 6700 GRO0 BA00 TOO00 100 7200 1s
Wavelength [A]

FIGURA 2.1. A esquerda temos o espectro de LMC 1, simbiética conhecida da grande nivem de
magalhaes. Note que, embora a emissao em Raman O VI A6830 seja evidente, esta estrela era conhecida
por néo ter emissdo nessa banda (Morgan, 1992), contrariando o novo resultado encontrado por nosso
grupo (colaboragao RAMSES II). Isso demonstra o alto grau de variabilidade que o espectro de uma
simbidtica pode ter (Angeloni et al., 2019). J4 na direita, apresentamos o diagrama esquemadtico de
niveis de energia para o espalhamento Raman dos fétons de O VI, do ultravioleta, pelo hidrogénio
neutro, para o 6tico ((Schmid, 1989)).

Essas bandas caracteristicas sao resultado do espalhamento Raman de fétons
O VI AX1032,1038, emitidos pelo disco de acre¢do em torno da companheira
quente, e espalhados pelo hidrogénio neutro. Quando um féton ultravioleta de
frequéncia v; incide sobre um atomo de hidrogénio no seu estado fundamental,
este o excita até um estado intermediario, decaindo ao estado 2s apds a emissao

de um féton Raman de frequéncia v,, vide Figura 2.1.

O principio de conservacao de energia requer que as frequéncias se relacionem
por meio de

Vo =V; —Vjo
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onde o termo v;, esta ligado a diferenca de energia do estado inicial e final (Schmid,
2001). Como dito anteriormente, as bandas de Raman O VI sao largas e geralmente
possuem perfis complicados, podendo apresentar picos duplos ou triplos. Esta
caracteristica é uma consequéncia direta da conservacao de energia, podendo ser

observada na relacao

Vo

Av, Ay <1/z> Avy;

Vo Vo Vi

~ S Vi
A equacao acima implica em um alargamento por um fator —, que para o caso de
Vo

Raman O VI, é em torno de 7, o que resulta em uma banda de ~ 25 A para as
emissoes AN6830, 7088 (Schmid, 2001).

Devido ao alto potencial de ionizacio do O (114 eV), o espalhamento Raman
implica na existéncia de uma fonte quente capaz de gerar esses fotons altamente
ionizantes, ao mesmo tempo que na presenca de uma quantidade significativa hi-
drogénio neutro, existente apenas em regioes mais frias (Schmid, 1989). Tais res-
trigdes tornam possivel que o espalhamento em questao seja praticamente exclusivo

de sistemas simbidticos. A Figura 2.2 esquematiza a situagao descrita acima.

O VI Blue Emission
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Red Giant
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FIGURA 2.2. Modelo esquematico do espalhamento Raman O VI. Neste os fétons O VI AA1032, 1038,
representados pelas linhas pretas continuas, sdo emitidos primariamente pelo disco de acregao, e depois
espalhados em uma camada de alta densidade colunar (> 10%2 cmfz) de hidrogénio neutro proveniente
da companheira fria (scattering region). As linhas tracejadas (cinzas) representam a matéria ejetada
pela gigante vermelha (Heo & Lee, 2015).

Com essa peculiaridade em mente —ou seja, o fato de que as linhas de emissao
Raman O VI sao caracteristicas ”1dnicas”de SySt—, a colaboracao RAMSES 11
(RAMan Search of Extragalatic Symbiotic Stars) construiu dois pares de filtros de
banda estreita para os espectrografos multi-objeto dos telescépios Gemini, GMOS,
com um deles centrado na linha de emissao Raman O VI e o outro em seu continuo
adjacente. Esses possibilitam, pela primeira vez, uma abordagem puramente fo-

tométrica para a procura de simbidticas, dentro e fora da Galdxia (Angeloni et al.,



Capitulo 2. Estrelas simbidticas e a galdria estudada 35

2019), pois agora podemos mapear o excesso de cor do objeto em Raman O VI e

verificar se sao emissores nessa linha ou nao, ou seja, se sdo ou nao SySt.

2.2 A colaboracao RAMSES II e sua abordagem

Em 2016, o observatério Gemini anunciou o primeiro programa de melhoria ins-
trumental (Instrument Upgrade Program, ou IUP) que tem como objetivo financiar
projetos capazes de abordar problemas cientificos de forma engenhosa/inovadora.
Tal iniciativa busca atualizar o telescopio Gemini com ferramentas tinicas, man-
tendo sua relevancia cientifica ao mesmo tempo que incentivando a criatividade

necessaria para inovar a ciéncia.

No ano seguinte, a colaboracio RAMSES II' propés o financiamento de dois
filtros de banda estreita para o instrumento GMOS, tanto no telescépio Sul quanto
daquele no Norte. Juntamente com o financiamento dos filtros, o consoércio pro-
piciou uma noite de observagao (10 horas) por projeto, para demonstragdo do
potencial cientifico da ferramenta desenvolvida. Os filtros em questao tém uma
largura de meia altura de 50A e estdo centrados em 6835A e 6780A para a
emissao de Raman O VI e seu continuo adjacente, respectivamente. Esses com-
primentos de onda centrais foram escolhidos apoés levar em conta a posi¢ao média
das bandas de O VI em uma gama de simbidticas conhecidas, além da diversidade
morfolégica do continuo na regiao espectral envolvida no processo, como ilustrado

na Figura 2.3.

Em fevereiro de 2018, os filtros foram inspecionados para verificar a possivel
existéncia de defeitos fisicos, assim como para analisar suas propriedades fisicas,
Opticas e cosméticas. Durante esse processo, verificou-se a similaridade entre as
curvas de transmissao das duas bandas, as quais possuem transmissao de mais de
90%, superior até mesmo aquela associada ao filtro Ha. A Figura 2.4 ilustra as

curvas de transmissao dos filtros Raman O V1.

Os testes noturnos se mostraram um sucesso, provando a eficdcia dos filtros (e
do método) até mesmo campos mais densamente povoados, se comparados aqueles
da Galaxia. Nas Figuras 2.5, 2.6, 2.7 ilustramos alguns dos resultados obtidos
pela colaboragao e discutidos em Angeloni et al. (2019). A técnica completa
do da colaboragao RAMSES II para procura de simbidticas consiste na identi-
ficagdo fotométrica de estrelas nas galdxias proximas (galdxias anas do Grupo

Local de galdxias) através do imageamento das mesmas, nao somente utilizando

"Uma colaboragdo internacional com membros da Argentina, Brasil, Chile, Coreia e Estados Unidos,
e que tem como Pesquisadora Principal a Dra. Denise R. Gongalves (Observatério do Valongo - UFRJ,
Brasil).
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FIGURA 2.3. Detalhe do espectro éptico em quatro estrelas simbidticas: duas delas Galaticas (V1016
Cyg e M1-21) e duas extragaldticas (Lha120 N67 e LMC 1). A presenca da banda de absorgao de TiO

em A6780A (mais evidente no spectro de Lha120 N67) foi o principal motivo para escolher o continuo
adjacente de Raman O VI no lado mais azul do espectro (Angeloni et al., 2019).

os filtros Raman O VI, mas também aqueles que detectam as linhas de emissao
de He 1TA4686 e HaA6563. Isso é importante, pois a analise do excesso de Raman
O VI apenas pode resultar em vérios falsos positivos, visto que o continuo na

regiao mais vermelha do espectro das simbiéticas geralmente é bem tumultuado.

Estrelas simbidticas nao podem emitir Raman O VI se fotons altamente energéticos
nao estiverem presentes. Isso implica que toda deteccao nessa linha deve vir acom-
panhada de uma emissao em He IT (4686 A), dado que He II possui potencial de
ionizagao de 54,4 eV, ou seja, menos da metade daquele associado aos fétons O VI
(114 eV). Sendo assim, a detecc@o simultanea de excessos em Ha (presente em
qualquer gas ionizado), He IT e Raman O VI garante a natureza simbidtica do ob-

jeto, visto que uma zona de alta ionizacao capaz de emitir fétons He II é incapaz
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FIGURA 2.4. Curvas de transmissdo dos filtros Raman O VI construidos pela colaboragao RAMSES I1
e instalados no instrumento GMOS-N. A linha continua se refere ao filtro O VI e a tracejada ao filtro
O VIC, o continuo adjacente. As curvas pretas correspondem & transmissdo conforme declarada pelo
fabricante, enquanto a curva vermelha é a transmissdo medida pelo laboratério éptico do consércio
Gemini. As curvas para os filtros instalados no GMOS-S sdo bem semelhantes, praticamente iguais, a
essas (Angeloni et al., 2019).

FIGURA 2.5. Imagens de V1016 Cyg obtidas usando o filtro Raman O VI (na esquerda) e a imagem
com o continuo subtraido (na direita). A estrela simbidtica é o objetos no centro do campo (Angeloni
et al., 2019).

M 1210V

FIGURA 2.6. Imagens de M 1-21 mostrando que o método adotado funciona até mesmo em campos
mais densamente povoados. Note que a estrela simbidtica encontra-se no centro da imagem, mas pela
subtracao conseguimos ver outras fontes que precisardo ser melhor estudadas para verificar se sdo ou
nao estrelas simbidticas (Angeloni et al., 2019).

de ser um falso positivo em Raman O VI.

Dado que ja conhece-se o tipo de dados observacionais que serao tratados no

presente trabalho, a proxima sessao introduzird a galdxia que serviu de base para
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Ficura 2.7. Imagens de LMC 1. Como discutido anteriormente, pelo que se conhecia previamente,
essa estrela ndo deveria possuir emissao em Raman O VI, porém nosso teste mostrou que esta emissao
estd presente hoje em dia, hipétese confirmada através do espectro 6ptico da mesma, obtido quase
simultaneamente as imagens (Angeloni et al., 2019). A figura 2.1 contém o espectro (atual) desta
simbidtica.

este trabalho, assim como aprofundard o motivo para sua escolha.

2.3 A galaxia ana NGC 205: primeiros dados da cola-
boracao RAMSES 11

Galaxias anas sao o tipo de galdxia mais numeroso no universo (Whiting et al.,
1999), porém sua detecgdo é geralmente mais dificil, devido & sua baixa massa
(entre 107 e 10 M), luminosidade (entre 10° e 107 L) e tamanhos pequenos (entre
1 e 10 kpc) se comparados as demais. Geralmente sao encontradas acompanhando
galaxias maiores, com as quais podem interagir de véarias formas, entre elas via
forcas de maré e de arrasto. Tais interacoes afetam diretamente a formacao estelar e
a evolugao quimica das mesmas, fornecendo um ambiente de estudos rico e variado

para diversos campos da astronomia (Mateo, 1998).

O objetivo da colaboracado RAMSES II é encontrar estrelas simbidticas em
galaxias anas do Grupo Local de galdxias, dado que estas estao suficientemente
préximas para que suas populagoes estelares possam ser estudadas com relativa
facilidade (podem ser mapeadas com numero razoavel de apontamentos dos ins-
trumentos GMOS; cujo campo, FoV, é de 5.5x5.5 arcminQ) e que desconhece-se a
fragdo de SySt nessas galaxias. Com isso em mente, observagoes foram realizadas
em Fornax, IC 10, NGC 55 e NGC 205, a dltima sendo o foco do presente trabalho.
Também conhecida como Messier 110, NGC 205 é uma galdxia ana companheira de
Andrémeda, sendo sua satélite, de tipo inicial, mais brilhante e também uma das
mais proximas a esta. NGC 205 dista 42 kpc de Andromeda e aproximadamente
0.8 Mpc de nés (Vilardell et al., 2010).

NGC 205 tem tamanho (21,9 x 11,0 arcmin?), luminosidade (2,68 x 10° L®)

e massa (3,3 X 10% M®) intermedidrios, apesar de ser a maior dentre galdxias anas
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satélites de Andromeda, caracteristicas que a tornam uma boa representante da
classe geral de galaxias ands. Além disso, é uma boa candidata para o estudo do
efeito da metalicidade na contagem de simbidticas das galdxias préximas, visto
que sua metalicidade é baixa (124 log(O/H) = 8,08; Gongalves et al. (2014)), até
mesmo quando comparada com a Pequena Nuvem de Magalhaes (12+log(O/H) =
8,15; Shaw et al. (2010)).

A formagao estelar em NGC 205 foi estudada extensivamente (Davidge, 2003;
Bertola et al., 1995), sendo dominada por uma populacao estelar velha — em torno
de 10 Gyr (Bica et al., 1990) — e possui alguns aglomerados abertos ou populagao
estelar jovem na sua regiao central. Um estudo do ramo assintdtico das gigantes
(Davidge, 2003) mostrou evidéncias de miltiplos episédios de formagao estelar nas
regioes centrais em uma escala de tempo compativel com seu periodo orbital, indi-
cando a possibilidade de interagdes de maré com Andromeda (Cepa & Beckman,
1988). Entretanto, existem evidéncias que retificam tal observacao (Monaco et al.,
2009) e (Howley et al., 2008), as quais apontam uma formagao estelar constante
nos ultimos =300 Myr, como se a galdxia estivesse se aproximando de M31 pela

primeira vez.

FIGURA 2.8. Andromeda, ou M31, (a maior) e algumas de suas muitas galdxias satélite. Imagem de
37x180”ISO1600 no 6tico tirada com uma Canon EOS Rebel T5/1200D com o auxilio de um telescépio
Sandro Colletti ATM Newtonian 150mm f/5.

Outro fator decisivo para essa escolha de NGC 205 como a primeira das galaxias
a ser analisada foi o fato desta (dentre as galdxias para as quais temos dados) ser
alvo de um estudo prévio de busca de nebulosas planetérias (Gongalves et al.,
2014). Tal estudo, ocasionou a descoberta de sua unica estrela simbidtica —
NGC SySt-1; (Gongalves et al., 2015). Além deste, outros estudos sao de par-
ticular interesse para o nosso trabalho, devido a idade (pés sequéncia principal)

e massa (até 8 My) das populagoes estelares estarem no intervalo ideal para a
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existéncia de simbidticas, nos fornecem catalogos de fontes que podem incremen-
tar as andlises do nosso trabalho, como: estrelas AGB (Jung et al., 2012), PNe

(Gongalves et al., 2014) e, obviamente, SySt (Gongalves et al., 2015).

Gongalves et al. (2014) utilizaram imageamento em banda estreita, de 2 cam-
pos de visao (Field of View (FoV)) de NGC 205, o qual evidenciou emissores da
linha [O IIIJA5007 por meio da subtragao entre um filtro de banda estreita cen-
trado na linha de emissao e seu continuo adjacente, procedimento andlogo ao que
aquele em andamento pela colaboracao RAMSES II (Angeloni et al., 2019), para
selecionar candidatas a PNe. A lista formada por essa abordagem, se encontra
na Tabela 2.1. Dentre esses emissores de [O III], existem estrelas, nebulosas pla-
netarias e trés candidatas a simbidticas. Neste mesmo trabalho comprova-se a
natureza das PNe, e em (Gongalves et al., 2015) confirma-se o cardter de sistema
simbidtico de uma simbiética (NGC 205 SySt-1) e discutem-se os argumentos que
sugerem que as outras 2 provavelmente também se enquadram nesta categoria,

conforme detalharemos abaixo.

Os espectro dos 3 SySt de (Gongalves et al., 2015) podem ser vistos nas Figuras
3.7 e 2.10. Para assegurar o carater simbiético desses objetos, é imprescindivel que

essas estrelas cumpram pelo menos os seguintes critérios (Belczynski et al., 2000):

e Conter bandas de absorcao ligadas as gigantes evoluidas, como TiO, H5O,
CO, CN e bandas VO, assim como Ca I, Ca II, Fe I e Na 1.

e Ter em seu espectro de fortes linhas de emissao de H I e He I, juntamente a

ions com potencial de ionizacdo maior que 35 eV.

e Apresentar a linha correspondente ao Raman O VI, mesmo que as carac-
teristicas da estrela fria nao sejam evidentes. Esta condicao é suficiente,

ainda que nao seja necessaria.

O primeiro dos 3 objetos candidatos a SySt mostra claras linhas de emissoes de
Raman O VI, bem como as bandas de absorg¢ao esperadas para uma gigante de tipo
M e linhas de emissao de altos potenciais de ionizacao, sendo assim uma estrela
simbidtica confirmada — NGC 205 SySt-1 (Figura 3.7). O segundo nao tem emissao
na linha Raman O VI e, embora tenha emissao em He 11, nota-se em seu espectro
a auséncia de linhas proibidas com potencial de ionizagao alto, ao contrario de
NGC 205 SySt-1, situacao que o coloca na categoria de provavel simbiética. Por
dltimo, o terceiro desses objetos possuiu um continuo vermelho bem evidente,
implicando na existéncia de uma gigante evoluida e, mesmo nao possuindo emissao
em Raman O VI, compartilha caracteristicas com algumas simbidticas galaticas

conhecidas, como ionizagao moderada/alta de Fe V em A\4181 A (Gutiérrez-Moreno
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FoV e Numero Classificacao RA Dec
F1-1 estrela 00:39:57.93 41:40:51.06
F1-2 estrela 00:40:02.16 41:39:35.82
F1-3 estrela 00:40:06.07 41:37:54.33
F1-4 estrela 00:40:05.55 41:37:37.88
F1-6 estrela 00:40:05.17 41:39:27.32
F1-7 estrela 00:40:10.02 41:37:47.24
F1-8 PN 00:40:08.77 41:40:43.75
F1-9 PN 00:40:13.47 41:38:42.07
F1-10 PN 00:40:11.07 41:40:48.00
F1-11 estrela 00:40:11.37 41:37:48.58
F1-12 estrela 00:40:19.74 41:40:11.99
F1-13 PN 00:40:20.35 41:38:43.80
F1-14 PN 00:40:17.88 41:38:32.85
F1-15 PN 00:40:21.15 41:38:38.76
F1-16 PN 00:40:20.26 41:38:17.55
F1-18 - 00:40:20.88 41:41:42.10
F1-19 estrela 00:40:23.34 41:40:23.02
F1-20 PN 00:40:21.42 41:42:26.60
F1-21 PN 00:40:25.42 41:40:06.81
F1-22 PN 00:40:26.35 41:40:20.89
F2-1 estrela 00:40:04.35 41:40:33.21
F2-2 estrela 00:39:55.99 41:43:26.19
F2-3 PN 00:40:02.65 41:42:13.57
F2-4 PN 00:40:03.29 41:43:59.47
F2-5 estrela 00:40:06.38 41:44:55.35
F2-6 estrela 00:40:06.10 41:44:41.30
F2-7 PN 00:40:14.94 41:42:02.11
F2-8 - 00:40:07.97 41:45:23.64
F2-9 - 00:40:17.60 41:41:53.30
F2-10 PN 00:40:12.00 41:45:31.70
F2-11 PN 00:40:19.17 41:41:47.14
F2-13 estrela 00:40:15.72 41:47:06.28
F2-14 estrela 00:40:16.94 41:47:00.13
F2-15 PN 00:40:17.38 41:45:58.63

TABELA 2.1. Objetos estudados por Gongalves et al. (2014), a partir de espectros épticos. As fontes
identificadas como F1-18, F2-8 e F2-9 sao as duas possiveis simbidticas e a simbidtica confirmada,
NGC 205 SySt-1, respectivamente, em Gongalves et al. (2015).

& Moreno, 1996). Esses dois parametros o classificam como outra possivel estrela

simbidtica (ver Figura 2.10).

Agora que ja introduzimos as estrelas simbidticas, o método utilizado pela
colaboracdo RAMSES II e a galdxia na qual procuramos SySt —objetivo desta
pesquisa de mestrado—, podemos descrever o trabalho de reducao e andlise dos
dados observacionais (RAMSES II) para a galdxia ana NGC 205.
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FicurA 2.9. Caracteristicas espectrais de NGC 205 SySt-1, a tnica estrela simbidtica confirmada
desta galaxia. Na qual a parte azul do espectro chama-se atengdo para uma emissido clara em Ha,
enquanto a parte vermelha evidencia a emissao em Raman O VI e o continuo vermelho proveniente da
companheira fria (Gongalves et al., 2015).
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FicurA 2.10. Caracteristicas espectrais de duas fontes, possiveis estrelas simbiéticas, de NGC 205,
estudadas por (Gongalves et al., 2015). O painel superior mostra-se uma das duas possiveis simbidticas,
denominada SySt-2. A parte em azul indica a emissdo em Hf3, assim como outras linhas notaveis que
podem ser Raman Ne VII, N III, ou até mesmo [Fe III]. O painel inferior mostra o espectro da segunda
possivel simbidtica (SySt-3). A parte em vermelho destaca a emissdo Ha.
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FIGURA 3.1. Imagem POSSII (6tico, de 11,8 x 8,8 arcmin® e centrada em 6500A) de NGC 205,
obtida no Database Extragaldtico da NASA /TPAC. Nela estao sobrepostos campos de visdo GMOS-N
com &reas de 5,5 X 5,5 arcmin®. As cores magenta e verde correspondem aos campos descritos em
Gongalves et al. (2014), enquanto azul refere-se as observagdes RAMSES II, analisadas no presente
trabalho.

Os tempos de exposicao para os dois tipos de filtros foram: 3 x 90 s e 3 x 475 s
para Ha e HaC; 3 x 180 s e 6 x 1100 s para He I1 e He 11C; e 3 x 300 s e 6 x 1150 s
para O VI e O VIC. O seeing variou de 0,479 to 1,216 arcsec for Ha e HaC; de 0,349
até 0,532 arcsec for He II e He IIC; e de 0,490 até 1,093 arcsec para O VI e O VIC.
Com o objetivo de cobrir os intervalos (vazios) entre os 3 CCDs do instrumento, 2 das

3 imagens obtidas foram deslocadas, evitando assim a perda de objetos nos vazios entre
CCDs.

Além das observacoes de NGC 205, foram obtidos imagens de bias, para corrigir os
ruidos de leitura do CCD, e crepusculo (flatfield), para retirar quaisquer flutuagoes de
resposta de cada pixel, assim como estrelas padrao, para realizar a calibracao de fluxo.
O Observatério Gemini fornece essas calibragoes, oriundas da noite das observagoes de

ciéncia, ou préximas a esta.



Capitulo 3

Metodologia

A primeira parte desse capitulo detalha as observacgoes realizadas, enquanto a se-
gunda foca na metodologia envolvida no trabalho. Esta ltima foi subdividida em outras

duas partes, uma para cada procedimento aplicado ao decorrer do trabalho.

3.1 Os dados observacionais

O consércio RAMSES II obteve imagens de NGC 205 por meio do telescépio de 8 m
Gemini Norte, fazendo uso dos espectrégrafos Multi-Object Spectrographs (GMOS),
através dos programas GN-2018B-Q-211 e GN-2018B-DD-103. Esses dados foram obti-
dos em modo de servigo, durante as seis noites de 29 de novembro de 2018, 16 e 25 de

dezembro de 2018; e 01, 09 e 10 de janeiro de 2019, respectivamente.

A 4rea observada corresponde a 5,5 X 5,5 arcmin® (FoV do instrumento GMOS),
centrada em 00h40m11.08s e +41d40m39.28s. A Figura 3.1 ilustra o campo observado
(azul) em contraste com os dois campos previamente observados por Gongalves et al.
(2014) (verde e magenta). Os circulos amarelos correspondem aos objetos listados na
Tabela 2.1, adaptada de (Gongalves et al., 2014), os quais estao dentro do campo ob-
servado pela colaboracao RAMSES II. Destacamos aqui que todos esses objetos foram

recuperados nas presentes observagoes.

A colaboragao RAMSES II observou com os filtros centrados nas linhas de emissao
Ha, He IT e O VI e o continuo adjacente as mesmas. Tais filtros, de banda estreita, tém
centro e intervalos de comprimento de onda como a seguir: 656 nm e 654 —661 nm (para
Ha); 468 nm e 464 — 472 nm (para He II); 684 nm e 681,6 — 686,5 nm (para O VI).
No caso dos filtros do continuo, os valores sao: 662 nm e 659 — 665 nm (para HaC);
478 nm e 474 — 482 nm (para He IIC); 679 nm e 676,1 — 680,9 nm (para O VIC).
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3.2 Reducao dos dados e formas de analise

O passo inicial da redugao é a construgao do bias que sera utilizado para a corregao
das imagens brutas de ciéncia. Para fazer isso usa-se a média dos arquivos bias obtidos.
Em seguida, é preciso criar o flatfield normalizado, o que pode ser realizado combinando
os flatfields ‘brutos’ e depois dividindo a combinagao pelo valor médio de contagem dos
pixels da imagem. Por fim, as imagens de ciéncia foram reduzidas, diminuindo de suas
contagens o valor do bias combinado e dividindo o resultado pelo flatfield normalizado.
Todos esses passos foram feitos com um programa da colaboracao RAMSES 11, o qual
foi ajustado a reducao dos dados de NGC 205.

Com as imagens individuais da galdxia reduzidas, é necessario combind-las em um
mosaico para unir os trés CCDs em uma sé imagem ( ‘gemini.gmosaic’). Para garantir o
melhor resultado possivel, os parametros ff clean e fl_fixp foram desativados e ativados,
impedindo a tarefa de limpar a imagem fora do campo de imageamento e permitindo
a interpolagao entre os intervalos do CCD, respectivamente. Concluida a reducao dos
dados, os mesmos estdo prontos para serem analisados com o objetivo de identificar

sistemas simbioticos através da presenca das linhas de emissao consideradas.

Ao longo do desenvolvimento do projeto, foram utilizados dois métodos distintos para
a procura de simbidticas nas galaxias em questao, os quais serao descritos com detalhes
nesta secao. O primeiro, mais direto, baseia-se na subtracao do continuo adjacente nas
imagens centradas nas linhas de emissao Ha, He II e Raman O VI, com o objetivo de
encontrar visualmente as fontes emissoras, como foi descrito em Angeloni et al. (2019).
Ja o segundo método utiliza fotometria estelar em campos densamente povoados, com
a utilizacdo de DAOPHOT (Davis et al., 1994).

Em ambos os casos, foi necessario colocar as imagens de ciéncia na mesma escala
de contagem, através da multiplicagao de um fator de escala aos arquivos de ciéncia
(em geral nas imagens do continuo adjacente). Isso foi feito para que a anédlise entre as
bandas retirasse corretamente o fundo galdctico, restando somente a linha de emissao a

ser analisada. Os valores do fator de escala utilizados para os trés filtros foram esses:

Ha
FEpa = —— = 0,94 2.1
H ol 0,94375 (3.2.1)
He IIC
I
FEo vi = 2V o 8774 (3.2.3)

ovI
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Apés a criacdo dos mosaicos a abordagem utilizada em cada um dos métodos utili-

zados é diferente, sendo interessante dividi-los em subsecoes.

3.2.1 Primeiro método: comparacao entre imagens centradas na banda

e subtraidas do continuo

O proximo passo da andlise, apds a obtengao dos mosaicos, é a subtragao do céu. E
possivel obter o valor do fundo de céu através de uma média aritmética das medianas
de vérias regioes do céu distribuidas por toda a imagem. Ao escolhé-las, é fundamental
que o interior das regioes nao possua nenhuma estrela, fator que inflaria o valor das con-
tagens da zona escolhida. Evitar a emissao difusa da galaxia também é uma alternativa
recomendavel. A Figura 3.2 mostra um exemplo aceitdvel de tal tipo de regido. Apds

calculada a média do fundo de céu, esta é subtraida de cada imagem ( ‘gemini.gemarith’).

FIGURA 3.2. Exemplo de uma zona, sem estrelas, utilizada para calcular a média do fundo de céu em
uma imagem Ha. O circulo verde na imagem possui 0,5 arcsec.

Em seguida é preciso combinar ( ‘gemini.gemcombine’) as imagens para aumentar o
sinal ruido na imagem resultante. A Figura 3.3 mostra a melhora obtida nesse quesito
para uma mesma regiao da imagem Ha de NGC 205. Para garantir a otimizagao na
remocgao de raios césmicos e minimizar a perda de informacao no intervalo entre os

CCDs, os parametros offsets e combine devem ser wcs e median, respectivamente.

Os tltimos passos deste método de analise sao a correcao de deslocamentos exis-
tentes entre as imagens centradas na emissao e no continuo (‘gemini.gemshift’); e a
multiplicagdo de uma das bandas pelo fator de escala utilizando as equagoes (3.2.1),
(3.2.2) e (3.2.3). Para visualizar a emissao, é necessario subtrair das imagens combi-
nadas centradas na linha de emissdo seu continuo adjacente. A imagem 3.4 ilustra o

resultado encontrado apds subtrair de Ha o seu continuo adjacente HaC.
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FiGcura 3.3. Exemplo da melhora de qualidade de uma imagem Ha ao utilizar uma imagem combinada
(direita) quando comparada & imagem individual (esquerda). Note como a imagem & esquerda possui
uma clara descontinuidade no intervalo entre os CCDs e também uma quantidade elevada de raios
césmicos, dois problemas praticamente inexistentes na combinagao.

FicUurA 3.4. Imagem de Ha, combinada, com seu continuo subtraido. Os emissores dessa linha
aparecem na imagem como fontes em cor branca, alguns dos quais foram evidenciados com circulo
verde.

O método que a colaboragago RAMSES II utiliza para identificacdo das simbidticas

estd fortemente associado ao fator de escala. Antes de fazer a subtracao entre a emissao
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e seu continuo, variamos FE das equacoes (3.2.1), (3.2.2) e (3.2.3), segundo a equagao:

FV = (FE, —i x [0,05))

Nessa férmula, = ¢é o filtro em questao, ¢ ¢ um ntimero inteiro que pode variar entre —3 e 3,
e F'V o fator de escala ‘visual’, o qual multiplica-se as imagens para corrigir as contagens.
Sendo assim, quando i = —3, i = 0 e ¢ = 3 FV teria uma corregao positiva, neutra e
negativa respectivamente. Essa abordagem foi escolhida pois facilita a visualizacao da
imagem e a procura de emissores, visto que um maior fator de escala visual faz com
que a imagem possua mais “emissores”do que nos outros dois casos, conforme ilustrado
na Figura 3.5. Embora esse procedimento tenha a vantagem dita acima, ele também
favorece a criagao de artefatos (falsos positivos). Portanto, a colaboragao RAMSES II
definiu que o critério base para determinar que uma fonte é emissora seria a permanéncia
desta nas imagens correspondentes a todos os valores de FV. A Figura 3.6 ilustra o

procedimento descrito.

FIGURA 3.5. Exemplo da variacdo causada por FV. As imagens estdo em ordem decrescente (da
esquerda para a direita) de FV, correspondendo aos valores de i igual a —3, 0 e 3, respectivamente.
Note que da esquerda para a direita, o nimero de “emissores” diminui.

FIGURA 3.6. Exemplo do procedimento para a confirmacdo de emissores para quatro objetos. As
imagens, da direita pra esquerda, estdo em ordem decrescente de FV. Nesse exemplo, os circulos
vermelhos evidenciam os artefatos, enquanto o verde o verdadeiro emissor da linha. A imagem Ha
subtraida do continuo.

Utilizando este método conseguimos recuperar a simbiética conhecida nesta galaxia
(NGC 205 SySt-1; Gongalves et al. (2015)) em Ha, He IT e Raman O VI, conforme
ilustrado na Figura 3.7. Note que a qualidade da imagem em He II é, nitidamente,
inferior aquelas dos outros filtros. Isso se deve a dois fatores que tornaram essa andlise

um desafio bem drduo, como detalhado a seguir.
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Raman O VI

Ficura 3.7. Imagens RAMSES Il em Ha, He II e Raman O VI, respectivamente, subtraidas do
continuo, e centradas em NGC 205 SySt-1, a simbidtica previamente conhecida em NGC 205.

O primeiro problema refere-se a qualidade das imagens de He II. Como nossa rotina
de observacao consistia na tomada de trés imagens centradas na linha de emissao e trés
no continuo adjacente (ou vice versa), as vezes a qualidade da primeira observacao é bem
diferente da ultima, devido a variacao da atmosfera, alterando principalmente o seeing
das mesmas. Esse problema foi parcialmente resolvido nas observacoes subsequentes, as
quais foram feitas em pares de imagens centradas na linha e, imediatamente depois, no

continuo adjacente.

A segunda dificuldade estd no fato de que grande parte das imagens individuais de
He II, antes da combinacao, apresenta por si s6 algum problema, conforme ilustrado
na Figura 3.8. Por exemplo, das seis imagens tiradas com esse filtro, NGC 205 SySt-
1 (Gongalves et al., 2015) se encontra no intervalo entre os CCDs em duas delas, e
possui raios cosmicos em sua proximidade em outras trés. Tais infortunios afetaram

diretamente a qualidade da imagem combinada.

FIGURA 3.8. Seis imagens em He II da simbiética conhecida em NGC 205. Note que a mesma se
encontra no intervalo entre os CCD em duas delas, e em outras trés existem raios césmicos muito
préximo ao objeto.
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Além dos problemas especificos dos dados para essa galdxia, a continuidade do tra-
balho utilizando o método acima trouxe a tona outras limitagoes. Uma delas é o carater
subjetivo existente na escolha dos emissores, dado que diferentes pessoas podem chegar
a resultados que nao concordam entre si, na andlise de um mesmo campo’. A outra
limitacao é o fato da galaxia observada estar bem mais distante do as observadas nos

testes iniciais (Angeloni et al., 2019), possuindo também um campo muito mais denso.

Quando levamos em consideracao os problemas descritos acima fica evidente a ne-
cessidade de outra abordagem para a andlise dos dados de NGC 205, que seja menos
subjetiva e capaz de tratar adequadamente campos muito densos. A analise fotométrica
através do uso de DAOPHOT fornece resultados reproduziveis e de alta precisao, os
quais podem ser interpretados por meio de diagramas de cor-magnitude que permitem

a identificacao das fontes emissoras. Este é o método que descreveremos a seguir.

3.2.2 Segundo método: fotometria de campos densamente povoados

As diferengas entre esses dois métodos comegam na forma de combinacao das ima-
gens. No primeiro método — comparacao entre imagens na banda e subtraidas do
continuo —, foi preciso subtrair o céu de cada imagem individualmente antes de combina-
las, processo necessario para retirar a emissao difusa das mesmas. Porém, este método
nao necessita tal cuidado, visto que dentre os procedimentos incluidos em DAOPHOT

estd a subtrag@o do céu, conforme detalharemos.

Entretanto, ao contrario do primeiro método, é preciso garantir que cada imagem
compreenda somente o FoV do instrumento. A regido excedente afeta negativamente o
resultado da fotometria, resultando na identificacao, como se fossem estrelas, de fontes
que sequer existem. A Figura 3.9 ilustra a diferencga entre imagens tipicas utilizadas em
cada dos procedimentos. Feito o corte no excedente da imagem, multiplica-se FE em
uma das bandas para que seja possivel comparar diretamente a contagens de elétrons

entre as duas bandas.

Para a andlise fotométrica foram utilizados dois algoritmos fornecidos pela cola-
boragao RAMSES II. O primeiro é responsavel por analisar uma banda em especifico (a
linha de emissao ou o continuo adjacente) e gerar um catdlogo que contém a posigao de

cada estrela encontrada, sua magnitude e erro a ela associado, sua nitidez (sharpness)2

'Testamos o método com 5 diferentes pesquisadores da colaboracio RAMSES II.

2 Sharpness é um parametro estatistico dado pela razao entre a amplitude da fungao delta que melhor
define a distribuicdo de brilho, na posicdo de um objeto detectado, e a amplitude da melhor fungao
gaussiana nesta mesma posicdo. Idealmente sharpness deveria ser ~ 0 (Davis et al., 1994).
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FicurA 3.9. Duas imagens GMOS-N da mesma regiao da galiaxia NGC 205. Note que o painel da
direita (utilizado na fotometria de campo denso) praticamente niao possui regides externas ao FoV do
instrumento.

e seu x> (chi2)3. O segundo algoritmo correlaciona as duas bandas utilizadas em cada
filtro, para a criacao de um catdlogo que contenha além das informactes geradas pelo
algoritmo anterior, a separacao entre as estrelas na linha de emissao e no continuo adja-
cente, o excesso de cor e seu erro, o sinal-ruido e a posicao em ascensao reta e declinacao

de cada astro.

A andlise fotométrica depende crucialmente da definicao robusta dos parametros que

serao utilizados na mesma (parametros de entrada).

O valor do céu é calculado da mesma forma que no método anterior, mas utilizando
a imagem combinada ao invés das individuais. Obtém-se o valor do céu pois

necessita-se calcular o desvio padrao (o) do mesmo.

e O ganho (gain) e o ruido de leitura (readoutnoise) sao dois parametros que depen-

dem unicamente do CCD. Pode-se encontrar seus valores no cabegalho da imagem.

e A contagens minima que serd considerada pelo algoritimo deve ser determinada.
Seu valor é calculado ao subtrair do valor médio do céu, cinco vezes seu desvio
padrao. Isso é feito porque, em uma distribuicao gaussiana, ¢ estatisticamente
improvéavel que um valor que diste mais do que 50 da média seja real.

e O valor da maxima contagem é andlogo ao anterior, mas para o outro extremo.
E necessério evitar que os catdlogos contenham estrelas saturadas. Geralmente
escolhe-se um valor entre um terco e metade da maior contagem na imagem de

ciéncia, em torno de 25.000 contagens.

3x2 informa quao bem o valor de uma dada varidvel representa aqueles de uma dada populagio.
Basicamente mostra se o valor obtido representa o que era esperado nesta populagdo (Davis et al.,
1994).
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o A largura & meia altura (FWHM ) estd associada ao tamanho da estrela, condigao
que em ultima instancia depende da turbuléncia da atmosfera, podendo variar
drasticamente ao longo da noite. Para encontra-la, utilizamos uma rotina da co-

laboracao RAMSES 11, a qual faz uso da tarefa “gemini.gemseeing”.

e O tempo de exposicao é auto explicativo. Pode ser encontrado no cabecalho da

imagem.

A analise fotométrica foi realizada utilizando-se o pacote DAOPHOT, do PYRAF,
uma linguagem de comando para usar IRAF em python. Inicialmente DAOPHOT iden-
tifica as estrelas existentes na imagem de ciéncia e perfaz, rapidamente, a fotometria
para as fontes encontradas. Essas tarefas sao executadas por meio dos comandos “da-
ophot.daofind” e “daophot.phot”, respectivamente. Em seguida é necessario criar um
modelo de distribuicao da emissdao da estrela (psf), funcao atrelada ao comando “da-
ophot.pstselect”. Durante esse estdgio da andlise é preciso escolher, interativamente, as
estrelas que serao base para o calculo do modelo. Nossos testes indicaram que a quali-
dade e quantidade de estrelas escolhidas afeta drasticamente o resultado da fotometria,
tornando esse passo um dos mais importantes de todo o processo, visto que o modelo é a
chave para discernir uma estrela do ruido de fundo. A Figura 3.10 ilustra a psf de duas
estrelas diferentes, exemplificando o que seria uma escolha aceitdvel e reprovavel para a
construcao do modelo. Escolhidas as estrelas do modelo, o proximo passo é calculd-lo.

Tal etapa é realizada através de uma ferramenta denominada “daophot.psf”.

81 81 Nag: 17 8710

FiGurA 3.10. Distribuicdo da luz de duas estrelas candidatas ao modelo de psf. Aquela da esquerda
possui uma forma mais préxima a distribui¢do gaussiana, sendo uma boa candidata, enquanto & direita
vé-se uma regiao na qual nao se pode distinguir a estrela do ruido, sendo portanto uma mé candidata.

De posse do modelo, precisamos utiliza-lo para refinar a lista de estrelas previa-
mente identificadas, algo realizavel através da tarefa “daophot.allstar”. Essa etapa leva
a criacao de uma lista de fontes que foram modeladas com sucesso e uma nova imagem

da qual essas estrelas modeladas foram subtraidas, sobrando apenas o residuo.

O processo agora consiste em uma repeticao das tarefas “daophot.daofind”, “da-

ophot.phot” e “daophot.allstar” na nova imagem. Fazemos isso para acrescentar fontes
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fracas que nao foram detectadas na primeira lista. Depois de alguns ciclos, fica evidente
ja nao ha mais estrelas a serem adicionadas a nova lista da fotometria. Nossos testes

mostraram que isso ocorre com 4 ou 5 iteracoes.

O resultado dessa rotina serd um catalogo para o filtro centrado na linha de emissao
e outro no continuo adjacente. Por ultimo faz-se a correlacdo entre os dois gerando um
catdlogo que contenha as estrelas em comum em ambos os filtros. A Tabela 3.1 ilustra os

parametros das cinco primeiras linhas presentes nesse catalogo, no caso do par Ha/HaC.

Ha ID Ha_x Ho_y Ha_mag Ha_magerr Ha_sharp Ha_chi2
HaC_ID HaCx HaC_y HaC_mag HaC_magerr HaC_sharp HaC_chi2
Sep(Ha,HaC) Ha_excess Ha_excesserr  SNR RA Dec
13324 113,732 174,35 18,888 0,024 -0,696 4,513
9690 113,845 173,931 17,816 0,04 -0,679 6,434
0,43397 1,072 0,0466476 14,6038  10,1044867 41,7152446
60294 232,176 269,329 23,843 0,31 -0,97 1,343
25888 231,665 268,451 22,371 0,147 -0,419 1,386
1,01587 1,472 0,343087 2,34893  10,0973867 41,7109967
323 281,319 355,168 22,919 0,079 -0,453 1,55
36045 281,366 354,667 21,677 0,107 -0,936 2,306
0,50319 1,242 0,133004 5,56268  10,0943907 41,7071206
7414 719,776 0,761 22,772 0,285 -0,19 2,166
9568 720,536 0,703 20,765 0,09 -0,223 1,596
0,76220 2,007 0,298873 3,06071  10,0679414 41,7230442
53148 926,578 41,205 24,003 0,439 -0,86 1,624
38700 926,386 41,28 22,313 0,251 1,254 2,305
0,20612 1,69 0,50569 1,69431  10,0555397 41,7212200

TABELA 3.1. Cinco primeiras linhas do catdlogo fotométrico que resulta da fotometria do par de filtros
Ha e HaC, com as estrelas comuns em ambos os filtros.

Antes de analisar os resultados desse catdlogo fotométrico, devemos calibra-lo para a

fotometria absoluta, ja que as magnitudes do catdlogo foram emitidas através da equacao
m = —2,5log(N,-/t) — k(AM — 1,0) + ZP

onde m é a magnitude, N,- é o nimero de contagens de elétrons, ¢ o tempo de exposicao,
k a extingao atmosférica média, AM a massa de ar e ZP o ponto zero. Este ultimo é

definido como a magnitude de um objeto que produz uma contagem por segundo.

Dos parametros acima, somente o ponto zero precisa ser corrigido, pois para a ob-
tencao de todos os catdlogos assumiu-se um valor tinico de ZP=25 mag, o que nao condiz
com a realidade, visto que cada filtro possui seu préprio valor definido, ver Tabela 3.2. A
obtencao desses valores é dada por meio da andlise da transmissao do filtro em questao

e a distribui¢@o de energia espectral (SED) das estrelas padrao.
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Par de Filtros Ponto Zero Referéncia Corregao
Ha/HaC 24,52/24.47  G. Gimeno (2020)  -0,48/-0,53

He II/He IIC 23,84/23,87  G. Gimeno (2020) -1,16/1,13
OVI/OVIC  238/23,8 Angeloni et al. (2019) -1,2/1,2

TABELA 3.2. Tabela que mostra os valores do ponto zero para cada par de filtros, assim como suas
referéncias e o valor a ser corrigido nas magnitudes encontradas pela fotometria.

Outra observacao importante é o fato de que dois dos diagramas de cor-magnitude
resultante nao estavam centrados no indice de cor zero (Ha e He II), efeito provavel-
mente relacionado a emissao difusa da galdxia. Para correcao desse efeito utilizou-se a
ferramenta de estatistica do TopcaT?, de modo a recentrar as cores desses dois filtros
segundo os valores —0, 53 para Ha e 40,55 para He II. Para a cor Raman O VI nao foi

necessaria tal corregao.

Com o catédlogo fotométrico resultante é possivel construir diagramas de cor-magnitude
(corrigidos) para cada um dos pares de filtros, conforme ilustrado na figura 3.11. Ao ana-
lisd-los é evidente que o nimero de estrelas no diagrama de He 11 é bem inferior quando
comparado com os outros dois diagramas, devido a qualidade inferior das imagens de

He 11, como ja discutido anteriormente.

No proximo capitulo utilizaremos os resultados da fotometria nos trés filtros para
encontrar estrelas simbidticas através do uso das caracteristicas destes objetos nessas

trés emissoes.

“Tool for OPerations on Catalogues And Tables.



Capitulo 3. Metodologia do Trabalho

26
24 .
22 .
o
@ .
EI
o O
I
20 -
18
. 18
15 0 "
-4 -3 -2 -1 o] 1 2 3 -4 2 o] 2 4 ]
Ha_excess. Hell_cor
24
22 '
@20
g .
E
g\
181 - .
18 . .

-2 -1 4] 1 2 3
OVl_excess.

FI1GUura 3.11. Diagramas de cor-magnitude para os trés pares de filtros. No painel superior, a esquerda
temos Ha e a direita He II. No painel inferior apresenta-se o diagrama para Raman O VI.
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Resultados e Discussao

O objetivo do trabalho é encontrar estrelas simbidticas, e, como sabemos, esses
objetos sao emissores em todas as trés linhas envolvidas na presente analise. Portanto
realizamos essa busca nos catalogos que contém as trés bandas de emissao. Sabemos que
nem todas as SySt emitem em Raman O VI, portanto também analisamos as estrelas que
resultam da correlacao entre Ha e He I1. Por tltimo, devido aos problema na qualidade

das imagens em He II, correlacionamos emissores de Ha e Raman O VI e os discutimos.

4.1 NGC 205 - Fontes emissoras nas trés linhas: Ha, He 11
e Raman O VI

A primeira selecao a ser feita é manter nos catalogos fotométricos somente as estrelas
cujas cores (emissao subtraida do continuo adjacente), nas trés bandas, sejam menores
do que zero. Além disso, queremos que a fonte de emissao em questdo possua alta
razdo sinal-ruido (S/R)! para eliminar a possibilidade de manter objetos com deteccio
espuria. Analisamos a distribuicao da razao sinal-ruido para cada cor e verificamos que
um valor maior do que a média da distribuigao (S/N>2.8, 2.6, 2.0 para Ha, He II e
Raman O VI, respectivamente) nos fornece resultados bons o suficiente. Outro critério
envolve a nitidez (sharpness) da emissao, sendo selecionados os objetos cujos médulos
do parametro estejam em um intervalo de confianga de 1 o da média (|sharp(Ha)| <
1,4, |sharp(He II)| < 1,2 e |sharp(OVI)| < 1,5). O tltimo critério relacionado a
qualidade das imagens é XQ, para qual adotou-se um valor menor do que a média mais 2 o
(x*(Ha) < 2,4, x*(He IT) < 2,2 e x*(OVI) < 3,8). Utilizamos 2 o para esse parametro

com o intuito de preservar, entre os dados selecionados, a simbidtica conhecida (NGC 205

!Sinal-ruido, termo que explicita a poténcia do sinal emitido pelo objeto em relagdo ao ruido de
fundo. Quanto maior o valor, melhor a detecgao.
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SySt-1), visto que ela é o objeto modelo para a busca de outras estrelas dessa natureza
nessa galaxia (Y2(Ha) = 1,805, x*(Ha) = 0,583 e x2(OVI) = 1,601). Realizada tal
selecao, obtivermos 16,376, 1,497 e 16,049 estrelas emissoras de Ha, He II e Raman O VI,
respectivamente, com as quais fizemos uma correlagao cruzada para a identificacao das

simbidticas, o que resultou em 281 estrelas em comum nas trés bandas.

Como visto no capitulo 2 (secgao 2.1), a relagdo entre as magnitudes Ho e Raman
O VI é tal que mag(Ha) < mag(OVI). Portanto, das 281 estrelas encontradas acima,
selecionamos todos os objetos com magnitude em Ha menor que sua contraparte em
Raman O VI. A Figura 4.1 ilustra os 281 emissores que sobreviveram a correlagao
cruzada dos trés filtros, assim como a Unica estrela dentre eles que satisfaz este tltimo
critério, a simbidtica previamente conhecida nesta galdxia (NGC 205 SySt-1; Gongalves

et al. (2015)).

FicurA 4.1. NGC 205 - Diagrama, em trés dimensoes, dos emissores presentes na lista resultante da
fotometria dos trés pares de filtros simultaneamente. Os eixos correspondem as magnitudes do filtro
centrado na linha de emissdo de Ha, He IT e Raman O VI. A estrela simbolizada em azul é NGC 205
SySt-1.

Embora a abordagem que acabamos de descrever esteja correta (prova disso é que
conseguimos recuperar a simbidtica conhecida), a baixa qualidade das imagens de He 11
afetou diretamente a capacidade de encontrar novas simbidticas, pois influenciou nega-
tivamente na quantidade de estrelas resultantes da fotometria nessa banda e, portanto,

na correlacao cruzada.
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4.2 NGC 205 - Correlacao com emissores de Ha e He 11

Apesar do que acabamos de concluir acima, o tempo investido neste par de filtros
nao foi perdido, visto que ainda é possivel correlacionar os resultados de He II com Hea,
para selecionar objetos interessantes (e muito brilhantes) tal como estrelas Wolf-Rayet
e nebulosas planetédrias, que emitem fortemente nessas duas linhas. Ao fazermos tal
correlagao obtemos um total de 553 fontes que emitem simultaneamente em Ha e He 11,
das quais 39 passam pelos critérios fotométricos descritos anteriormente. Isso implica
que, mesmo nao sendo possivel encontrar novas simbidticas ao correlacionar esses dois
filtros ao Raman O VI, essa fotometria nos fornece objetos interessantes para pesquisas

com outros objetivos. A Figura 4.2 ilustra os resultados encontrados.
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F1GURA 4.2. NGC 205 - Diagrama de magnitudes He II x Ha com as estrelas que emitem simultane-
amente nessas duas linhas de emissdo, porém ndo em Raman O VI. Simbolos em azul representam as
fontes aqueles que satisfizeram todos os critérios fotométricos utilizados.

Como um dos objetos das bindrias simbidticas é uma gigante evoluida, é interessante
fazer a comparagao de nosso catdlogo de 39 estrelas emissoras em Ha e He II com
outros catdlogos de estrelas evoluidas. Jung et al. (2012) apresenta um catélogo de
estrelas AGBs para NGC 205, observado com WIRCam, o imageador do infravermelho
préximo do CFHT?, através da utilizacdo dos filtros J, H e Ks. Quando correlacionamos
os dois catalogos, temos 1 emissor simultaneamente em He, He II e no infravermelho

préximo, cujas caracteristicas estao dispostas na Tabela 4.1.

Além de em Jung et al. (2012), essa fonte pontual foi detectada previamente no
infravermelho com o telescépio Spitzer (Khan, 2017), e no ético pelo Pan-STARRS
(Chambers et al., 2016), porém a natureza desse objeto é desconhecida. Essa estrela é
uma forte candidata a simbidtica nao emissora de Raman O VI, pois para que exista

a emissao de He II é necessario uma temperatura de pelo menos 85.000 K (Kaler &

2 -
Canada France Hawaii Telescope.
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Jacoby, 1989). Tal fato praticamente solidifica o cardter simbidtico do sistema, visto
que a companheira quente de uma gigante evoluida com uma temperatura tao alta so
pode ser uma ana branca. Entretanto, um acompanhamento espectroscépico é necessario

para que se tenha certeza da natureza desse objeto.

Objeto RA Dec mag(Ha)  cor(Ha) SNR(Ha) mag(He II)
cor(He IT) SNR(He 1) J — K,  H - K,

NGC 205 SySt-4 00:40:21.2 +41:38:26.2 22,384+0,046 -0,205+0,080 3,02 23,301£0,039
-0,59340,189 3,66 1,587-+0,076 0,585-40,077

TABELA 4.1. Estrela emissora em Ha e He II e suas cores no infra-vermelho préximo, oriundas do
catalogo de Jung et al. (2012).

Felizmente, é possivel catalogar um sistema simbidtico como tipo S ou D por meio
de suas cores J — H e H — K (Rodriguez-Flores et al., 2014; Akras et al., 2019b),
as quais possuem os respectivos valores de 1,002+0,108 e 0,58540,077 para o objeto
em questao. A Figura 4.3 ilustra claramente os intervalos de cores em que esperamos
encontrar os dois tipos de estrelas simbidticas. Este objeto (NGC 205 SySt-4, seguindo
a nomenclatura usada em Gongalves et al. (2015)) fica bem préximo da divisao entre os

dois tipos de sistema, podendo ser tipo S+IR (Akras et al., 2019b) ou tipo D.

6
& 5 & S+IR WR o CV « Mira = CITT
m D 4 PNe o Be s Kgiants » W s Y50
m D a post-AGB s AcBe s Mogiants

2.5 3.0

H-Ks

FIGURA 4.3. Diagrama de cor-cor J—H versus H-Ks para diferentes classes de objetos (Akras et al.,
2019b). O mesmo diagrama para os quatro tipos de simbidticas estd disposto no canto superior
esquerdo. As linhas pontilhadas e cheias definem os regimes para simbidticas de tipo S e D em Corradi
et al. (2008) e Rodriguez-Flores et al. (2014) respectivamente. A seta preta corresponde a 4 magnitudes
de extingao na banda V.
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Podemos também correlacionar nossos resultados com as observagoes (espectroscopicas,
no 6tico) das nebulosas planetarias desta galaxia, discutidas em Gongalves et al. (2014).
Tais objetos estao listados na Tabela 2.1. Conseguimos recuperar os 24 emissores de
[O 111], e portanto também emissores de Ha, do trabalho que acabamos de citar, e que
estdao no FoV das observagoes RAMSES II. A grande maioria das fontes (17) tem coor-
denadas em Ho a menos de 1 arcsec das coordenadas em [O 111] (Tabela 2.1) e Gongalves
et al. (2014). A distancia entre essas duas coordenadas estao entre 1 e 2 arcsec no caso

das outras 7 fontes, conforme ilustrado na Figura 4.4.

Ficura 4.4. NGC 205 - Imagem em Ha com o continuo subtraido. Os circulos demarcam os objetos
(estrelas, PNe ou candidatas a SySt) listados em Gongalves et al. (2014). A cor vermelho ilustra
os objetos que ndo conseguimos recuperar com a fotometria com a separagdo de até 1 arcsec, mas
recuperamos com separagao ente 1 e 2 arcsec.

4.3 NGC 205 - Correlacao com emissores de Ha e Raman
O VI

Mesmo sem o uso da emissao em He 11 no processo de procura de sistemas simbidticos,
teoricamente ainda é possivel encontra-los utilizando-se apenas as emissoes de Ha e Ra-
man O VI, a primeira garante o estado ionizado do objeto. E claro que a presenca
da emissao O VI (114 eV) implica na existéncia de Ha (13,6 eV), porém detectar esta
emissao assegura que a deteccao de Raman O VI é real, e nao uma falsa emissao in-
duzida pelas caracteristicas do espectro das estrelas frias. Com o objetivo de procurar
simbidticas, fizemos a correlacao cruzada entre essas duas emissoes, ja com os critérios de

selecao aplicados nas segoes anteriores, o que resulta em um catdlogo com 8.570 objetos.
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Com esse catalogo podemos construir diagramas de magnitudes, como na Figura 4.5, os
quais nos permitam avaliar quantas dessas fontes satisfizessem a condicao de magnitude
em Ha menor do que aquela em Raman O VI (mag(Ha) < mag(OVI)). Dessa selecao
resultam quatro emissores, entre eles, claro, NGC 205 SySt-1, a simbidtica previamente
conhecida. Isso demonstra que a metodologia aplicada funciona e os critérios de selecao
aplicados nao foram seletivos demais. Estao dispostos na Tabela 4.2 os dados dessas

trés candidatas, além daqueles de NGC 205 SySt-1, em nossos catalogos fotométricos.
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FIGURA 4.5. NGC 205 - Diagrama que relaciona a magnitude em Ha (eixo x) com a magnitude em
Raman O VI (eixo y). Os potenciais candidatos a estrelas simbidticas s@o destacados em azul.

Candidatas RA DEC mag(Ha) cor(Ha)
mag(OVI) cor(OVI) Ha - OVI

1 0:40:05.3 +41:40:28.5 20,735+0,012 -0,17140,021
920,77440,059  -0,280+0,093 20,039

2 00:40:06.31 +41:41:49.78 20,859+0,017 -0,038+0,023
921,277+0,048  -0,926-0,123 20,471

3 00:40:20.37 +41:38:17.59 18,979+0,006 -4,683+0,268
21,335+0,008 -0,341+0,138 -2,356

NGC 205 SySt-1 0:40:17.7 TATA1541  19,96240.016  -2,404%0,152
20,580+0,084 -0,685+0,242 -0,618

TABELA 4.2. Tabela com as trés candidatas a estrelas simbidticas, as quais sdo emissoras em Ha
e Raman O VI e que possuem mag(Ha) < mag(OVI). Na dltima linha as caracteristicas de da
simbidtica conhecida.

Os trés objetos, candidatos, dispostos na Figura 4.6, passaram por outra triagem,
baseada na fotometria sintética de um conjunto de estrelas simbidticas galaticas e extra-
galdticas, cujos espectros foram convoluidos com as curvas de transmissao dos seis filtros
usados no projeto RAMSES II. Dessa anélise sintética, defini-se um critério de cor Ha -
OVI caracteristico. Essa fotometria foi simulada utilizando as curvas de transmissao dos
seis filtros envolvidos no método RAMSES II (Ha, HaC, He I1, He IIC, O VI e O VIC).
Fez-se a convolugao nao sé para simbidticas, mas também utilizando-se espectros de di-

ferentes classes de objetos, como nebulosas planetarias, varidveis cataclismicas, objetos
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estelares jovens, estrelas Ble] e gigantes vermelhas, objetos que sdo comumente confun-
didos com estrelas simbidticas devido as suas caracteristicas espectrais (Gutiérrez-Soto
et al., 2020).

FIGURA 4.6. NGC 205 - Imagens de 7 x 6 arcsec? que ilustram os trés objetos dispostos na Tabela
4.2. As colunas correspondem as imagens em Ha e Raman O VI, respectivamente, enquanto cada
linha estd associada a um objeto, na ordem que ele aparece na tabela referida. A simbidtica conhecida,
NGC 205 SySt-1, foi previamente mostrada na Figura 3.7.

Tal andlise, para um conjunto de estrelas simbidticas tanto galacticas quanto extra-
galdcticas, permite-nos concluir que a diferenga das magnitudes em Ha e Raman O VI
(mag(Ha) - mag(OVI)) é de -1,5+0,85, ou seja, menor do que -0,65. Mesmo que esse
seja um bom critério a ser seguido, pois baseia-se nas caracteristicas conhecidas dos SySt
para os quais temos o espectro, é preciso cautela ao aplica-lo, visto que a simbidtica co-
nhecida previamente em NGC 205 (SySt-1) ndo o obedece, estritamente, pois seu valor

para mag(Ha) - mag(OVI) é de -0,618, ver Tabela 4.2.

Caso também consideremos o critério de selecao que acabamos de discutir, somente
uma das candidatas da Tabela 4.2 o satisfaz integralmente. Trata-se do objeto cujos
dados estao em negrito em tal tabela. Esta fonte também possui outros comportamentos
que esperamos para uma simbidtica: ser muito brilhante em Ha e ter uma cor em Raman
O VI consideravelmente negativa, sendo considerada entdao uma verdadeira simbidtica
(NGC 205 SySt-5).

Este objeto foi previamente catalogado como nebulosa planetdria em Gongalves et al.
(2014), estando presente na Tabela 2.1 como F1-13. Conforme foi dito anteriormente, é
bem comum a catalogacao errénea de sistemas simbidticos como outros objetos, princi-
palmente nebulosas planetarias, devido as semelhancas dos espectros. Outro fator que

pode ter influenciado é o fato de que na época em que as observacoes espectroscépicas
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descritas em Gongalves et al. (2014) foram realizadas esta nebulosa ndo possufa emissao
em Raman O VI, algo que nao condiz com a realidade (atual) quando das observagoes
da colaboracdo RAMSES II. Esse carater varidvel das linhas de Raman O VI ja foi
mencionado anteriormente para LMC 1, ver Figura 2.1, nessa dissertacdo e Angeloni
et al. (2019).

Note-se que a colaboracdo RAMSES II estd ainda discutindo o aperfeicoamento na
reducao dos dados para aprimorar a técnica, tanto da abordagem que compara as ima-
gens centradas nas linhas de emissao versus aquelas subtraidas do continuo, quanto da
fotometria de campo denso. Sendo assim, os resultados aqui discutidos sao muito pro-
missores, porém nao necessariamente os definitivos. Desta forma decidimos acrescentar a
esta dissertagao a analise dos dados de outra das galdxias ana do Grupo Local (Fornax),
de forma a dar mais subsidios para a adogao da melhor das abordagens aqui discutidas.

E isto que descrevemos, rapidamente, na ultima secao de resultados deste trabalho.

4.4 Fotometria de campos densamente povoados em outra

galaxia: Fornax

Fornax é uma das galaxias anas mais luminosas e massudas do Grupo Local, além
de ser uma das mais estudadas (Mateo, 1998). Sua formagao estelar e evolu¢ao quimica
mostram que essa galaxia é dominada por estrelas de idade intermedidria (1 - 10 Gyr),
mas também possui populagoes estelares velhas (10 - 14 Gyr) e jovem (< 1 Gyr), com
estrelas mais jovens ricas em metais populando as regioes centrais (De Boer et al., 2012;
del Pino et al., 2013). O fato de que Fornax é um satélite da Via Léctea torna possivel que
sua populacao estelar tenha sofrido a influéncia das interacoes de maré com a Galaxia.
Embora nenhuma distorcao significativa tenha sido encontrada, o mais profundo dos
estudos fotométricos desta galaxia (Wang et al., 2019) sugere que Fornax tenha sofrido
algum tipo de interag@o nos ultimos 2 Gyr que alterou significativamente a distribuigao

das estrelas recém formadas, deixando a populacao mais velha quase intacta.

Conforme haviamos mencionado anteriormente, Fornax foi uma das galdxias obser-
vadas pelo consércio RAMSES II. Apesar de a estratégia das observagoes ser similar
aquela de NGC 205, as caracteristicas desta galaxia nos animou a discutir também os
resultados para Fornax no escopo desta dissertagdo. As observagoes foram realizadas
com GMOS-Sul nas noites de 25, 26 e 27 de Dezembro de 2018, as quais tiveram os
tempos de exposicao de: 3 x 20 s e 3 x 60 s para Ha e HaC; 3 x 60 s e 3 X 260 s para
He Il e He IIC; € 3 x 90 s e 6 x 700 s para O VI e O VIC. O seeing variou de 0,554
até 0,755 arcsec for Ha e HaC; de 0,443 até 0,520 arcsec para He II e He IIC; e de
0,378 até 0,623 arcsec para O VI e O VIC.
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A menor distancia de Fornax (140 kpc; Karachentsev et al. (2004)), e a qualidade
das imagens de He IT bem melhores do que em NGC 205, nos facilitou a andlise, porém
o problema que impossibilitou a abordagem do método mais direto, de comparacao
das imagens centradas nas bandas de emissao versus daquelas subtraidas do continuo,
foram as exposi¢oes em Raman O VI. Nesta andlise, as limitacGes s@o oriundas de
uma variacao consideravel de seeing ao longo da noite das observacoes com o par de
filtros O VI, de forma que as estrelas nas imagens dos filtros centrados na linha de
emissao e seu continuo ficaram consideravelmente diferentes, conforme mostra a Figura
4.7. Felizmente, a diferenca de FWHM nao é um fator que impossibilita a utilizacao do

método fotométrico por meio de DAOPHOT.

FIGURA 4.7. Imagem de Fornax da subtragao entre o filtro centrado na emissao de Raman O VI e seu
continuo adjacente. Note as “auréolas” em torno das estrelas, indicando que a subtragao nao pode ser
feita corretamente devido a uma diferenca de tamanho em FWHM entre as duas imagens.

O procedimento realizado para essa galaxia foi, em linhas gerais, o mesmo que des-
crito para NGC 205 na segunda parte da metodologia, resultando nos trés diagramas
de cor-magnitude representados na Figura 4.8. Note ainda que foi necessario corrigir as
cores para centralizar as distribuigoes no zero. Os valores de tal correcao sao 40,29 em

Ha e —0,21 em He II. Para Raman O VI nao foi necessario tal realizar correcao.

Os valores médios de sinal-ruido para nos catdlogos resultantes da fotometria de
Fornax sdo 1,4, 1,6, 1,6 para Ha, He II e Raman O VI, respectivamente. A va-
lor médio da nitidez, para os filtros centrados nas linhas de emissao, resultaram em:
|sharp(Ho)| < 0,93, |sharp(He II)| < 0,71 e |sharp(OVI)| < 0,92), e x*(Ha) < 1,78,
X*(He IT) < 1,93 e x*(OVI) < 2,013. A estatistica no continuo adjacente caracteriza-
se por: |sharp(HaC)| < 0,66, |sharp(He IIC)| < 0.52 e |sharp(OVIC)| < 0,39, e
Y’(HaC) < 1,90, x*(He IIC) < 1,84 ¢ x*(OVIC) < 2,19, os quais também foram uti-

lizados na “limpeza”dos catalogos. Note-se que no caso desta galaxia nenhuma SySt foi
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FIGURA 4.8. Fornax - Diagramas de cor-magnitude que contem as fontes detectadas nos trés pares de
filtros.

detectado antes de presente trabalho. Portanto precisamos ser ainda mais criteriosos ao
selecionar as fontes. Isso justifica que também tenhamos adotado critérios fotométricos
para o continuo adjacente as linhas de emissao. Ou seja, em geral, a presente analise é

mais conservativa — mais restritiva — do que aquela de NGC 205.

Sendo assim, conseguimos correlacionar as trés linhas de emissao para encontrar
emissores das trés bandas simultaneamente, conforme mostrado na Figura 4.9. Esse
grafico possui 1.081 objetos, dos quais 8 satisfazem todos os critérios fotométricos que

acabamos de elencar, o que em principio os torna candidatos a estrelas simbiéticas.

Esses oito objetos foram inspecionados de forma visual com o auxilio da ferramenta
DS9. Nesta etapa de verificagdo queremos assegurar-nos de que a emissao, nos 3 filtros,
esta centrada na mesma estrela. Hé, claro, pequenos deslocamentos entre as imagens, por
isso s6 visualmente podemos realmente confirmar a selegao de candidatas. A Figura 4.10
exemplifica um caso reprovavel e um aceitdvel segundo essa verificagdo visual. Depois de
tal inspecao, resultou-nos quatro fontes com alto potencial de serem estrelas simbidticas

da galdxia ana Fornax, as quais estao listadas na Tabela 4.3.

Das 4 estrelas que acabamos de discutir, duas possuem sinal-ruido abaixo da média

da distribuigao, e a estrela Fornax SySt-1 é aquela que se caracteriza por obedecer os
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F1GURA 4.9. Fornax - Gréafico em trés dimensdes dos emissores presentes nos catilogos fotométricos
dos trés pares de filtros, simultaneamente. Os eixos correspondem & magnitude dos filtros centrados
nas linhas de emissao de Ha, He II e Raman O VI. Os pontos em azul referem-se aos candidatos
a simbidtica que passaram pelos os critérios fotométricos de nitidez (sharpness e x2) das linhas de
emissao e dos continuos.

Ficura 4.10. Imagens de 20x25 arcsec? que ilustram dois dos possiveis candidatos a simbidtica. O
circulo verde estd centrado nas coordenadas da estrela em Ha (painel esquerdo) e o vermelho nas de
Raman O VI (painel direito). Note como os dois circulos do candidato superior estdo centrados na
mesma estrela, enquanto os da inferior mostram um claro offset de 1 arcsec entre os dois, indicando
que a detecgdo em Raman O VI ndo estd centrada no mesmo objeto.

critérios fotométricos, além do critério estabelecido pela fotometria sintética, mag(H «)-
mag(OVI)<-0,65. Esta é portanto, verdadeiramente, a primeira estrela simbidtica encon-
trada em Fornax. Os outros trés objetos da Tabela 4.3 possuem parametros aceitaveis,
sendo, muito provavelmente (dai o prefixo “p”) estrelas simbidticas. As 4 primeiras

simbidticas de Fornax estao dispostas na Figura 4.11.
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Objeto RA Dec mag(Ha) cor(Ha) SNR(H«)
mag(Hell) cor(HelI) SNR(HelI) mag(OVI) cor(OVI)
SNR(OVI)  Ha-OVI

Fornax SySt-1  02:39:51.99  -34:20:07.48 20,84320,025 -0,3520,035 9,46
22,649+0,246 -0,84540,246 1,67 22,486+0,135 -1,38640,210
3,73 1,643
Fornax pSySt-2  02:40:07.53  -34:29:36.03 20,994+0,034 -0,639-:0,112 4,54
21,546£0,165 -1,21940,165 1,36 22,027+£0,190 -0,34440,217
1,36 -1,033
Fornax pSySt-3  02:39:47.29  -34:25:05.42 22,039+0,114 -0,598-+0,274 1,78
22,856£0,115 -0,50840,115 1,73 22,224£0,223 -0,59940,245
1,88 0,185
Fornax pSySt-4  02:40:09.70  -34:28:47.53 22,734:0,087 -0,597-0,126 3,87
23,308£0,179 -1,11740,179 1,56 23,297+0,093 -0,21140,111
1,81 -0,563

TABELA 4.3. Tabela com as novas —as primeiras— estrelas simbiéticas detectadas em Fornax.

Aqui vale notar dois aspectos muito importantes. i) Caso adotdssemos os mesmos
critérios usados na andlise dos resultados fotométricos de NGC 205, as 4 estrelas selecio-
nadas seriam simplesmente nomeadas como Fornax SySt-1 a 4, ja que NGC 205 SySt-1,
tanto quanto Fornax pSySt-2 a 4, nao satisfaz o critério de cor mais restrito mag(Ha)-
mag(OVI)<-0.65, somente mag(Ha)<mag(OVI). ii) A colaboragdo RAMSES II ainda
estd discutindo os parametros ideais da andlise de seus dados que permitam afirmar,

categoricamente, que os objetos selecionados sao certamente SySt.

FIGURA 4.11. Fornax - Imagens de 7 X 6 arcsec? que mostram as quatro primeiras estrelas simbiéticas
descobertas em Fornax, ver Tabela 4.3. As colunas correspondem as imagens em Ha, He II e Raman
O VI, respectivamente, enquanto cada linha esta associada a uma fonte, na ordem de cima para baixo:
Fornax SySt-1 a 4. Com excegdo das imagens de He II e Raman O VI da primeira linha, que sdo
exposigoes Unicas, todas as imagens utilizadas foram combinadas. A imagem em Ha e He II do tltimo
objeto foram suavizadas por uma func¢ao gaussiana com o intuito de deixar mais nitido a posi¢do da
estrela em questao.
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Outro resultado relevante é aquele que advém da correlacao entre as fontes emissoras
em Ha e He 11, ou seja, da possibilidade de que a galaxia tenha SySt que nao emitam
em Raman O VI. Tal correlacdo nos rende 2.552 estrelas que emitem simultaneamente
nessas duas linhas, das quais 11 satisfazem todos os critérios de selecao — fotométricos e
relacionados as magnitudes em Ha e He II, ou seja mag(Ha)<mag(HelI). Essas estrelas

estao ilustradas na Figura 4.12.
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FIGURA 4.12. Fornax - Diagrama da correlagao entre os emissores em Ha e He 11. Cada eixo se refere &

magnitude de um dos filtros centrado na linha de emissdo. Os simbolos azuis correspondem aos objetos
que satisfizeram todos os critérios de selecao.

Novamente podemos correlacionar tal resultado com catélogos de gigantes evoluidas,
no infravermelho préximo, como aquele disponibilizado por Gullieuszik et al. (2007). Ao
realizarmos tal correlacao, encontramos 2 objetos que sao gigantes evoluidas e emitem

simultaneamente em Ha, He II, J, H e K, os quais estao dispostos na Tabela 4.4.

Objeto RA Dec mag(Ha) cor(Ha)  SNR(Ha) mag(He II)
cor(He II) SNR(He II) J H K
5 02:40:10.03 -34:29:10.63 20,159+0,017 -0,1644+0,023 17,27  20,346+0,023
-0,13+0,036 2,89 18,795 18,196 18,651
6 02:40:01.79 -34:26:02.36 19,65644+0,014 -0,136+0,023 16,89 21,3734+0,051
-0,079+0,064 2,33 16,309 15,743 15,546

TABELA 4.4. Estrelas emissoras em Ha e He II presentes no catdlogo de emissoras no infravermelho
préximo de Gullieuszik et al. (2007).

A Tabela 4.4 pode ser usada para, de forma similar ao caso de NGC 205, prover
uma classificacao para os possiveis sistemas simbiéticos, por meio de suas cores J — H e
H—K,. Oobjeto 5 possui cores J—H=0,599 e H— K;-0,455, portanto nao caracteristicas
de estrelas simbidticas. Trata-se de um resultado interessante, mas somente com tais
informacoes nao podemos definir qual a sua natureza. O segundo objeto da Tabela 4.4,
objeto 6, com cores iguais a 0,566 e 0,197, para J — H e H — K, respectivamente,

encontra-se em uma zona da Figura 4.3 de dificil categorizacdo, mas nao descarta a
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possibilidade de que se trate de um sistema simbiético do tipo S+IR ou D’. Assim

sendo, este objeto pode ser denominado Fornax pSySt-5.



Capitulo 5

Conclusoes

Com o intuito de identificar e confirmar novos sistemas simbiéticos — tinica e exclusi-
vamente por meio de dados fotométricos — em galaxias anas do Grupo Local de galdxias,
esta dissertagdo baseou-se no método proposto pela colaboragao RAMSES II (RAMan

Search of Extragalatic Symbiotic Stars), para estudar as galdxias NGC 205 e Fornax.

RAMSES II, além de ter construido os dois pares de filtros de banda estreita que de-
tectam a emissdo na banda Raman O VI (6835A) e em seu continuo adjacente (6780A) e
que estao montados nos espectréografos GMOS dos telescopios Gemini, também forneceu
os dados observacionais e os algoritimos, os quais foram por nés adaptados e aprimora-
dos. Esses correspondem aos primeiros alvos e resultados —ainda que preliminares— da

colaboragao.

A analise dos dados, para encontrar as fontes que emitem simultaneamente em Hca,
He IT e Raman O VI —caracteristica unica de estrelas simbidticas— foi realizada com dois
métodos distintos. O primeiro baseou-se na subtracao direta do continuo adjacente nas
imagens centradas nas linhas de emissao. J& no segundo método utiliza-se a fotometria

em campos densamente povoados (DAOPHOT).

A qualidade deficiente das imagens (em He II) da galdxia NGC 205 provocou li-
mitacoes bastante arduas na identificacao de novas estrelas simbidticas nesta galdxia,
fator que nos motivou a incluir outra galaxia ana do Grupo Local na analise, Fornax.
Com ambos os métodos de andlise, conseguimos recuperar a simbidtica conhecida em
NGC 205. Somente a utilizacao da fotometria de campos densos nos permitiu descobrir
outras duas estrelas simbidticas nesta galdxia. E, no caso de Fornax, fomos, por pri-
meira vez, capazes de identificar alguns membros (1 confirmado e 4 provéveis) de sua

populacao de sistemas simbiéticos (Gongalves et al., in prep.).
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E importante frisar que a colaboracado RAMSES II nao é a tnica que estad reali-
zando o censo de estrelas simbidticas na atualidade. Para citar apenas dois dos resulta-
dos da tltima década, destacamos Corradi et al. (2010); Rodriguez-Flores et al. (2014)
que fizeram tal trabalho utilizando IPHAS! e 2MASS?, levantamentos no Gtico e no
infravermelho préximo, respectivamente. Entretanto, dos 100 candidatos selecionados
fotometricamente por esses autores, apenas 18 foram confirmados de fato como novos sis-
temas simbidticos, via observagoes espectroscopicas. Isso ocorreu devido a contaminacao
por outras classes de objetos que possuem caracteristicas fotométricas similares aquelas
das estrelas simbidticas, como PNe compactas, objetos estelares jovens, estrelas Ble],
Wolf-Rayet e T-Tauri (Corradi et al., 2008; Witham et al., 2008). Ainda mais recente-
mente, Akras et al. (2021) testaram a utilizacdo de machine learning juntamente com os
critérios Gticos (IPHAS e VPHAS+?) e no infravermelho (2MASS e WISE?) de Akras
et al. (2019b) para identificar novos sistemas simbidticos. Neste caso, o seguimento
espectroscépico para confirmar a natureza das fontes selecionadas fotometricamente,
demonstrou que cinco dos sete candidatos sao simbidticas, e classificou um deles como
provavel SySt. Esses esfor¢os demonstram quao custosa e complicada é a procura por
estrelas simbidticas, quando, tanto dados fotométricos quanto espectroscépicos estao
envolvidos no censo dessa populacao. Dal justifica-se o esfor¢o da colaboragao RAM-
SES II, e deste trabalho em particular, para mapear a populacao de estrelas simbidticas

no Grupo Local, por meios puramente fotométricos.

Utilizando o ntiimero de simbidticas encontradas nesse trabalho, somadas aquela ja
existente em uma delas (3 SySt em NGC 205 e 5 em Fornax), é possivel estimar a
quantidade de sistemas simbiéticos em cada galaxia, se considerarmos uma distribuicao
uniforme ao longo de sua extensdo. Em cada uma das galdxias RAMSES II observou
somente um FoV, ou seja, uma drea de 5,5x5,5 arcmin®. Os tamanhos das galdxias sdo
NGC 205 (21,9x11,0 arcmin?) e Fornax (17,0x12,6 aremin?). Levando em consideracéo
que apenas 55% das simbidticas conhecidas possuem as linhas de Raman OVT (Akras
et al., 2019a), podemos estimar uma populacao (total) de 29 estrelas simbidticas para
NGC 205 e 51 para Fornax.

Quando comparados com o nimero de simbidticas estimado para essas duas galdxias
por Magrini et al. (2003), 17,000 e 500, respectivamente, fica evidente que hd um enorme
desacordo. Disso tiramos varias conclusoes. i) Desconhece-se como efetivamente estimar
a populagdo de estrelas simbidticas nas galdxias anas. ii) A menor metalicidade das
galdxias anas estudadas, se comparada a Galédxia, altera substancialmente a populacao

de sistemas simbidticos. iii) O método RAMSES II é ineficiente quando aplicado as

'The INT Photometric H-Alpha Survey.

>The Two Micron All Sky Survey.

3The VST /OmegaCAM Photometric H-Alpha Survey
“Wide-field Infrared Survey Explorer
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galédxias anas do Grupo Local, por diversos motivos, dentre os quais estao: considerar
uma distribuicao uniforme de SySt nas galdxias e usar a fracao de estrelas simbidticas
com emissao Raman O VI da Galaxia para outras galaxias de diferentes metalicidade,

massa e luminosidade.
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