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Resumo

Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos em Galaxias Luminosas no

Infravermelho
Yanna Carolina Martins da Silva

Orientador: Karin Menéndez-Delmestre

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.

Hidrocarbonetos Policiclicos Arométicos (PAHs) sdo moléculas complexas res-
ponsaveis por uma significante fragdo da emissdo em infravermelho (IV) de galdxias
com alta atividade de formagao estelar. Eles sao detectados por suas transi¢oes vibraci-
onais em IV-médio apds a excitagao por fétons de ultravioleta (UV). Informagdes sobre
as regides emissoras de IV-médio podem ser obtidas através das transicoes dos PAHs.
Esse projeto explora a complexidade molecular de galdxias fortemente emissoras no IV,
encontradas em baixos redshifts e usando espectros no I'V-médio dos arquivos do Infra-
red Spectrograph (IRS), instrumento do Telescopio Espacial Spitzer. Nés focamos nosso
estudo em Galdxias Luminosas e Ultra-Luminosas no Infravermelho (LIRGs: 10™ Ly <
L;r < 10'2 Ly, ULIRGs: Lz > 10'2 Ly) do Great Observatories All-Sky LIRG Sur-
vey (GOALS). GOALS ¢é um catalogo local (z < 0.088) e multibanda, composto de 179
LIRGs + 22 ULIRGs com galdxias dominadas por AGN, starbursts, assim como sistemas
em variados estagios de interagao. Com dados auxiliares do UV ao I'V-distante, a amos-
tra de GOALS é um 6timo recurso para explorar histéricos de formagao estelar dessa
populacao de galdxias. Noés usamos a rotina PAHFIT escrita em IDL para decompor os
espectros em componentes de continuo, bandas de PAHs e linhas atémicas/moleculares.
Esses elementos nos fornecem parametros como a inclinagao do continuo, largura equi-
valente e fluxo integrado das bandas, que sao tragadores da presenca e contribuicao
de AGN. Também utilizamos o programa NASA Ames PAH IR Spectroscopic Data-
base nesse trabalho. Com essa ferramenta, nés caracterizamos a populagdo de PAHs
presentes em LIRGs e ULIRGs em termos de tamanho e carga. Juntamente com os re-
sultados de PAHFIT, descrevemos a emissao de galaxias com diferentes contribuicoes de
AGN/starbursts em termos da parcela de PAHs neutros ou ionizados, bem como espécies
grandes ou pequenas. Sugerimos que os PAHs neutros sdo abundantes em galdxias star-
burst, enquanto as espécies carregadas estao mais presentes em sistemas com maior

contribuicao de AGN. Isso pode ser explicado através do campo de radiagao das AGN,


http://
http://www.ov.ufrj.br
http://www.ov.ufrj.br
http://www.ufrj.br

que é mais ionizante. Esse projeto representa a primeira tentativa de ligagao entre o
historico de formagao estelar de fontes emissoras no IV e a sua populacao de PAHs de

uma perspectiva astroquimica que combina observacoes com modelos tedricos.

palavras chave: moléculas, meio interestelar, astrofisica extragaldctica

Rio de Janeiro
Marco de 2019



Abstract

Polycyclic Aromatic Hydrocarbons in Luminous Infrared Galaxies
Yanna Carolina Martins da Silva

Advisor: Karin Menéndez-Delmestre

DISSERTATION ABSTRACT SUBMITTED TO THE POSTGRADUATE ASTRONOMY PROGRAM OF THE VALONGO
OBSERVATORY7 FEDERAL UNIVERSITY OF RIO DE JANEIRO, IN FULFILLMENT OF THE REQUIREMENTS

FOR THE DEGREE OF MASTER OF SCIENCE IN ASTRONOMY.

Polycyclic Aromatic Hydrocarbons (PAHs) are complex molecules responsible for
a significant fraction of the infrared (IR) emission in star-forming galaxies. They are
detected by mid-IR their vibrational transitions excited by UV photons. Information
about the mid-IR emitting regions can be obtained by studying the PAH transitions.
This project explores the molecular complexity of strong IR-emitting galaxies found
at low redshifts using archival mid-IR spectra from the Infrared Spectrograph (IRS)
on board the Spitzer Space Telescope. We focus our study on Luminous and Ultra-
Luminous Infrared Galaxies (LIRGs: 10M Lo £ Lir < 10'2 Lo, ULIRGs: Lig > 10'2
Lg), from the Great Observatories All-Sky LIRG Survey (GOALS). GOALS is a local
(z < 0.088) and multiband survey, composed of 179 LIRGs + 22 ULIRGs with AGN-
dominated systems, starbursts, as well as systems in varying stages of interaction. With
ancillary data extending from the UV to the far-IR, the GOALS sample is a great
resource to explore star formation histories of this galaxy population. We use the IDL-
based routine PAHFIT to decompose the spectra into components of dust continuum,
PAH features and atomic/molecular lines. These elements provide us parameters like the
slope of dust continuum, equivalent width of PAH bands and strength of dust features,
which are tracers of presence and contribution of AGN. We also use the NASA Ames
PAH IR database in this work. With this tool, we characterize the underlying PAH
population in terms of size, type and charge. Along with the PAHFIT results, we
describe the emission of galaxies with different AGN /starburst contributions in terms of
the portion of neutral or ionized PAHs, as well as bigger or smaller species. We suggest
that neutral PAHs are abundant in starburst galaxies, while the charged species are
more present in systems with higher AGN contribution. This program represents the
first attempt to link the star formation history of LIRGs to the breakdown of their PAH
emission from a astrochemical perspective which combines observations with theoretical

models.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Bandas de emissao nao-identificadas no infravermelho

A Astronomia é historicamente focada na observagao do céu no 6ptico, mas nas
dltimas décadas temos testemunhado grandes avangos no estudo do universo ao longo
do espectro eletromagnético, desde mais altas energias, como raios-gama, até as de mais
baixas, como o radio. Cada dominio de energia nos fornece informacoes diferentes sobre
os processos fisicos ocorrentes no ambiente astrofisico observado. Em galdxias, uma
grande parte da luz é emitida no infravermelho (IV) — isso dificulta a observagao na

superficie terrestre, visto que a atmosfera absorve fortemente nessas frequéncias.

Apesar de mais tradicional, a observacao no 6ptico é prejudicada em regides com
presenca de gas e poeira. O IV, com maiores comprimentos de onda que o visivel, passa
por regioes empoeiradas do espaco, sofrendo menos os efeitos da extingdo interestelar.
Uma vantagem disso é que podemos estudar objetos envoltos por esses materiais, como

galdxias e regioes de formagcao estelar.

O uso de detectores no dominio do IV promoveu uma série de descobertas as-
tronoémicas a partir da segunda metade do século XX. Algumas bandas largas de emissdo
puderam ser resolvidas e foram observadas em 8.6 e 11.3um (Gillett et al., 1973) e, poste-
riormente, em 6.2 e 7.7 um (Russell et al., 1975). Essas emissoes quase sempre aparecem
juntas e sao encontradas em nebulosas planetarias (Allamandola et al., 1989), regides
HII (e.g., Verstraete et al., 1996), nebulosas de reflexdo (e.g., Moutou et al., 1999) e

até em ambientes extragaldcticos (e.g., Aitken & Roche, 1985). A fonte dessas bandas



Capitulo 1. Introducdo 18

140

120

100

80

60

® il
40

20

NGC 7027

Densidade de fluxo (10E-13W/pm/m?2)

Barra de Orion (H251)

i

3 4 5 6 7 8 9 10 20
Comprimento de onda (um)

FiGura 1.1. Espectros no IV-médio da regiao de fotodissociagdo na Barra de Orion e da nebulosa
planetaria NGC 7027 que sao dominados por um conjunto de bandas de emissao. Esses espectros foram
adquiridos pelo instrumento Short Wavelength Spectrometer, do telescépio ISO. Figura adaptada de
Tielens (2008).

permaneceu desconhecida por véarios anos, de forma que foram denominadas bandas

nao-identificadas no IV (do inglés, Unidentified InfraRed, UIR; Gillett et al. 1973).

O espectro de emissio interestelar no IV-médio' é rico em linhas atémicas e mo-
leculares (especialmente transi¢oes rotacionais de Hg) e dominado pelas bandas UIR
em 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 e 12.7pum, mas ha ainda outras mais fracas observadas entre
3.4-18.9um. Essas bandas ascendem de platos nos comprimentos de onda de ~ 3, 6-9,

11-14 e 15-19pm, como mostra a Figura 1.1.

Duley & Williams (1981) sugeriram que as bandas UIR correspondem aos mo-
dos vibracionais caracteristicos de moléculas aromaticas. Isso levou a proposicao dos
possiveis portadores das bandas UIR, como carbonos amorfos hidrogenados (e.g., Duley

& Williams, 1983), compostos sintéticos de carbonos condensados (e.g., Sakata et al.,

'Neste texto adotamos a convencdo de que IV-préximo corresponde aos comprimentos de onda no
intervalo 1-3um, o IV-médio ao intervalo de ~ 5-25um, o IV-distante a 25-1000pm e o IV-total a
8-1000pm.
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1984), Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos (PAHs, do inglés, Polycyclic Aroma-
tic Hydrocarbons; e.g., Leger & Puget, 1984; Allamandola et al., 1985), carvao (e.g.,
Papoular et al., 1989) e nanodiamantes (e.g., Jones & d’Hendecourt, 2000).

Os PAHs sdo moléculas complexas compostas majoritariamente de carbono e hi-
drogénio, dispostos em anéis aromaticos de 6 carbonos, como mostra a Figura 1.2. Nessas
estruturas, hé alternancia de ligagoes simples e duplas entre os carbonos, fornecendo alta
estabilidade para esses compostos. Esse anel molecular é a molécula base de quase todos
os PAHs e é denominado benzeno. Os PAHs podem aparecer em diversas configuracoes,
como em anéis de 5 carbonos, com radicais substituintes de um ou mais hidrogénios.
H4 ainda os Hidrocarbonetos Nitrogenados Policiclicos Aromaticos (PANHs, do inglés,
Polycyclic Aromatic Nitrogen Hydrocarbons), quando o nitrogénio substitui um dos

carbonos internos dos PAHs.

b)@

S
Lo COnnn %"’*‘« &% 808000
e @

FIGURA 1.2. a) Representagao da molécula de benzeno com a alternancia (representada pela seta) entre
suas duas configuragdes possiveis das ligagdes simples e duplas, produzindo o efeito de aromaticidade no
composto. b) PAHs complexos formados por védrios anéis benzénicos. H4 enorme diversidade molecular,
com espécies simétricas, compactas e substituidas. Os dtomos de carbono sdo representados pelas
esferas pretas, os hidrogénios em branco e nitrogénios em vermelho. Figura adaptada de Bauschlicher
et al. (2018).
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A atribuicao dos PAHs como fonte para as bandas UIR é baseada nos seguintes
argumentos: 1) os PAHs tem baixa capacidade térmica, o que significa que sdo aque-
cidos a altas temperaturas mesmo através da absor¢ao de um unico féton; 2) a razao
banda/continuo encontrada nos objetos com emissao de bandas no IV implica uma fonte
molecular ao invés de estado sélido; 3) o perfil dessas bandas é caracteristico de anar-

monicidade?, associada a emissao molecular (Tielens, 2008).

Como mostrado na Figura 1.2, os PAHs representam uma grande familia, com
moléculas neutras e carregadas, grandes e pequenas, e com diferentes composicoes. Essa
diversidade molecular representa um grande desafio para o entendimento dos ditos PAHs
astrofisicos, demandando a colaboracao entre estudos experimentais, modelos tedricos e

programas observacionais desde a sua descoberta.

1.1.1 Transigoes vibracionais

As bandas presentes nos espectros de ambientes astrofisicos foram identificadas
como resultado dos modos vibracionais caracteristicos das ligacoes entre os dtomos que
compoem os PAHs. Na Tabela 1.1, podemos ver quais as ligagoes envolvidas, para cada
uma das bandas principais dos PAHs no I[V-médio. A Figura 1.3, mostra o espectro no

IV-médio da nebulosa NGC 7023, com as principais bandas dos PAHs.

TABELA 1.1. Transi¢ées dos PAHs no IV-médio.

Comprimento de onda (pum) Associagao
6.2 estiramento entre C—-C
7.7 estiramento entre C-C
8.6 tor¢ao entre C—H no plano do anel aromatico
11.3 torgao entre C—H fora do plano do anel aromdtico (sem H adjacente)
12.7 tor¢ao entre C—H fora do plano do anel aromatico (com dois H adjacentes)

Admite-se que uma transi¢ao vibracional é similar ao movimento do oscilador
harmonico, onde duas ou mais particulas estao sujeitas a uma forca restauradora pro-
porcional a distancia entre elas, e isso ocorre quando os dtomos estao em movimento
periddico. O tratamento classico do oscilador é descrito a seguir e a Figura 1.4 ilustra o
modelo adotado para a vibragao de uma molécula diatomica. Para pequenos estiramen-

tos e compressoes, podemos descrever a equacao de movimento pela Lei de Hooke:

2 . . N . ~

Apesar de comumente modeladas por movimentos de osciladores harmonicos, como descrito na Segao

1.1.1, as transigoes vibracionais geradoras das bandas de PAHs precisam de corregoes, pois se tratam de
sistemas reais, por isso hé caracteristicas de anarmonicidade.
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FIGURA 1.3. Espectro no IV-médio da nebulosa de reflexdo NGC 7023. Estao indicadas abaixo das
bandas principais as ligagoes responsaveis pela emissao, sendo as bandas de 6.2 e 7.7 pm atribuidas
a ligacdo C-C e as bandas de 8.6, 11.3 e 12.7 designadas & ligagao C-H. Figura adaptada de Draine
(2003).

= —kxr — V(x) = ka* (1.1)

onde V(z) é a energia potencial associada ao movimento, z é o deslocamento entre as
duas esferas de massa m e M e k é a constante elastica da mola, proporcional a massa

e a frequéncia de oscilacdo do movimento.

Os movimentos de estiramento e tor¢ao mencionados na Tabela 1.1 se referem a
variacao no valor de deslocamento entre os dtomos de C—C e ao angulo entre as ligacoes

C-H em um mesmo anel aromaético.

O tratamento quantico das transicoes vibracionais é ditado pela Equacao de Schrédin-

ger usando a energia potencial do oscilador:

. . [ S
By(e) = BY(e) — |5ty + pha?| 9(z) = By () (1.2)
A solucao dessa equacao nos fornece uma energia quantizada em funcao de n, sendo

representada por uma parabola em um diagrama de energia em funcao do deslocamento

do sistema.
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FIGURA 1.4. Modelo adotado para a descrigdo de transigoes vibracionais através de duas esferas de
massa m e M, ligadas por uma mola de constante eldstica k — valido para pequenos deslocamentos
entre as esferas. Figura adaptada de Hollas (2004).

1 1 (k\"?

onde n representa os niveis de energia associados as transi¢oes vibracionais (n = 0, 1,
2,...), v é a frequéncia de vibracdo e u é a massa reduzida do sistema. As funcoes de
onda também sao quantizadas em relagao a n e dependem dos polinomios de Hermite.
Isso significa que um oscilador harmonico vai absorver ou emitir fétons de frequéncia v

mostrada acima, dependendo do nivel da transicao.

1.2 (Galaxias Luminosas no IV e sua importancia

O IV tem um extraordindrio potencial para sondar diferentes propriedades as-
trofisicas de galaxias. O IV engloba toda a emissao re-processada de galaxias, onde a
poeira absorve fotons de maiores energias (i.e., UV e éptico) e re-emite em comprimentos

de onda maiores (i.e., IV-médio, IV-distante).

Por mostrar emissao associada a estrelas mais velhas, o IV-préximo é um bom
tracador da massa estelar da galdxia (Pérez-Gonzélez et al., 2003). Por sofrer menos
os efeitos de extingao, a emissao no IV-médio nos fornece caracteristicas detalhadas das
propriedades da poeira relacionadas & formagao estelar (e.g., Wu et al., 2005) e a possi-
bilidade de identificar nticleos ativos empoeirados e inacessiveis em outros comprimentos
de onda (e.g., Diaz-Santos et al., 2017). O IV-distante, por sua vez, é dominado pela
poeira fria aquecida principalmente por regices de formacgao estelar (Lutz, 2014). A
luminosidade total da galaxia no IV (faixa de 8-1000um) esta associada ao volume total
de energia gerado pela atividade de formacao estelar e potencial presenca de um ntcleo

ativo (Kim et al., 2015).
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A missao Infrared Astronomical Satellite (IRAS; Neugebauer et al., 1984), langada
em 1983, nos forneceu pela primeira vez uma visao no IV de galdxias do universo local.
Equipado com instrumentos nos modos de fotometria e espectroscopia, o telescépio IRAS

explorou galdxias nas bandas do IV-médio e distante (12, 25, 60 e 100um).

O Observatorio Espacial de Infravermelho (ISO; Kessler et al., 1996), uma missao
da Agéncia Espacial Europeia, foi lancado no fim de 1995. ISO utilizou um conjunto
de quatro instrumentos cientificos que cobriram um intervalo espectral de 2.5-240um.
Mesmo fora de funcionamento, os arquivos de ISO continuam sendo utilizados até os dias
atuais. A sua espectroscopia permitiu a descoberta e caracterizacao de novas moléculas
interestelares (e.g., Whittet et al., 1996). Além disso, ISO criou os primeiros grandes
levantamentos no IV de galdxias em interacao (Cesarsky & Salama, 2006), de aglome-
rados de galaxias (e.g., Hansen et al., 2000), de poeira em galdxias elipticas (Fich et al.,

1999), entre outros.

Desde 2000, tivemos mais missoes espaciais no IV. AKARI (Murakami et al.,
2007), lancada em 2006 pela Agéncia de Exploragao Aeroespacial Japonesa, operou em
imageamento e espectroscopia no intervalo espectral de 2-180um. O telescépio Herschel
(Pilbratt, 2004) também foi de grande importéancia para a Astronomia no IV, tendo sido
lancado em 2009 também pela Agéncia Espacial Européia e operado no I'V-distante: de
55 a 625um na espectroscopia e de 55 a 672um em imageamento. A Agéncia Espacial
Norte Americana (NASA) lancou no fim de 2009 o telescépio WISE (Wright et al., 2010),
que mapeou todo o céu nas bandas espectrais W1 (3.4um), W2(4.6pm), W3(12um) e
W4(22pm).

No entanto, até hoje o satélite de IV com maior importancia cientifica no IV-
médio desde IRAS é o Telescopio Espacial Spitzer (Werner et al., 2004), langado em
2003 pela NASA. Spitzer porta os instrumentos de imageamento Infrared Array Camera
(IRAC; com filtros em 3.19-3.94pm, 4-5.02um, 4.98-6.41pm e 6.45-9.34um) e Multiband
Imaging Photometer for Spitzer (MIPS; centrados em 24pum, 70pum, 160pm e SED de
51-106um), e de espectroscopia, o Infrared Spectrograph (IRS; com filtros detalhados na
Segao 2.2.1). A sensibilidade e a resolugao do telescépio foram sem precedentes. Porém,
uma vez cessado o hélio criogénico, as missoes envolvendo os instrumentos MIPS e IRS
foram encerradas em 2009, assim como os dois canais mais vermelhos de IRAC. Nesse

momento, Spitzer opera em “Warm Spitzer Mission” (Storrie-Lombardi & Dodd, 2010),
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baseado no uso das bandas mais azuis de IRAC, uma vez que o nitrogénio liquido usado

para resfriar as bandas mais vermelhas se esgotou.

Como a maior e mais recente fonte de espectros no IV, os dados de IRS/Spitzer
apresentam uma visao unica da emissao do IV-médio em uma grande variedade de ambi-
entes astrofisicos, desde bercérios estelares empoeirados, centros de galixias e sistemas
planetarios recém-formados. Com os dados do Spitzer também foi possivel observar ob-
jetos mais frios, como anas marrons, planetas extrasolares e nuvens moleculares gigantes

(e.g., Oberg et al., 2011).

A contribuicao para a area de extragalactica fornecida pelo Spitzer vai desde a ob-
servacao do meio interestelar em outras galaxias, galdxias normais, elipticas, starbursts,
galdxias ativas e seus nucleos, até aglomerados galacticos (e.g., Soifer et al., 2008). A
luminosidade no IV de galaxias é atribuida tanto a atividade de formacao estelar, quanto
ao crescimento de buracos negros supermassivos (e.g., Genzel & Cesarsky, 2000). Essa
dualidade em ambientes empoeirados nao é amplamente estudada em outros dominios
de energia, visto que a presenca de poeira dificulta o estudo das propriedades fisicas e

os processos astrofisicos ocorrentes nas galaxias.

Sanders & Mirabel (1996) apontaram que galdxias menor luminosidade bolométrica
sao fracas no IV (galdxias normais de L< 10! L, tem cerca de 30% de sua luminosidade
no IV; Mathis, 1990), mas para maiores luminosidades bolométricas, a contribuigao in-
fravermelha também aumenta (A galdxia Arp 220 , por exemplo, emite ~ 95% de sua
luminosidade total no IV; Lagache et al., 2005). As galdxias mais notaveis dessa classe
sao conhecidas como Galdxias Luminosas no IV (do inglés, Luminous Infrared Galaxies;
LIRGs: 10'%Lg, > Ly > 10MLgy) e Galaxias Ultra Luminosas no IV (do inglés, Ultra
Luminous Infrared Galaxies; ULIRGs: Ly > 10"Lg). As LIRGs e ULIRGs desempe-
nham um papel central na evolugao de galdxias: apesar de serem escassas no universo
local, elas se tornam cada vez mais importantes em redshifts intermediarios (0.5 < z <
1) e altos (z > 2), respectivamente, onde dominam a densidade de energia no IV e a

atividade de formacao estelar por volume (Casey et al., 2014). A Figura 1.5, retirada

de Le Floc’h et al. (2005), demonstra nitidamente esse resultado para as LIRGs.

Estudos multibanda mostraram que a maioria das ULIRGs s@o encontradas em

sistemas com pertubacoes de maré devido a fusao de galdxias ricas em géas (e.g., Armus
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FIGURA 1.5. Evolug@o da densidade de energia co-movente no IV para todas as galdxias (em verde),
para as galdxias normais (L < 10t L, em azul), para LIRGs (1012L@ > Ly > 1011L@7 em laranja)
e para ULIRGs (Lyy > 1012L@, em vermelho). A densidade de taxa de formagdo estelar também foi
derivada e é mostrada no eixo vertical direito. Os losangos e as barras de erro sao dados retirados da

literatura. Adaptado de Le Floc’h et al. (2005).

et al., 1987; Murphy et al., 2001). Segundo Sanders et al. (1988), as ULIRGs repre-
sentam a fase empoeirada resultante de uma fusao entre duas galdxias ricas em gas,
onde coexistem intensa atividade de formacao estelar e AGN. Uma vez que a poeira
obscurecida se dissipa ao redor do nicleo desses objetos, a emissao da regiao central
ativa e brilhante se tornaria mais importante que a emissao de starburst e daria origem

ao quasar. Hsse cendrio de evolucao levaria subsequentemente a formacao de galdxias

elipticas massivas, sendo conhecido como ULIRG-quasar (Figura 1.6).

Estaglofmaldornerger | Quasar | | Galaxia Eliptica

Interagdo / Estagio
inicial do merger
LIRG ULIRG

FIGURA 1.6. Diagrama ilustrativo do cendrio merger-quasar, onde a interagao entre duas galaxias ricas
em gas forma uma galdxia luminosa no IV, que evolui para uma galdxia ultra luminosa, entdo um
quasar, e eventualmente uma galédxia eliptica. Figura traduzida de http://candels-collaboration.
blogspot.com/2012/07/luminous-infrared-galaxies.html.


http://candels-collaboration.blogspot.com/2012/07/luminous-infrared-galaxies.html
http://candels-collaboration.blogspot.com/2012/07/luminous-infrared-galaxies.html
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1.3 Objetivos

Neste trabalho visamos explorar como a emissao no IV-médio, em particular
a emissao dos PAHs, pode ser utilizada como ferramenta para estudar processos as-
trofisicos em galédxias ligados a fonte principal de energia, seja por formagao estelar ou
AGN. Focamos na emissao de galaxias luminosas no IV para fazer uma anélise detalhada
da natureza dos PAHs (tamanho das moléculas, grau de ionizagao, composi¢ao quimica)
e como isso é afetado por propriedades globais dessas galdxias, como a presenca de um

nucleo ativo.

Utilizamos uma amostra de galdxias luminosas no IV no universo local, apresen-

tada na Segao 2.3, a fim de investigar os seguintes topicos:

e a influéncia da fonte de ionizacao de um AGN ou starburst na geragao de uma

variedade de caracteristicas nos espectros do IV-médio;

e as propriedades fisico-quimicas dos PAHs (em termos de carga, tamanho e com-

posicao) que caracteriza a emissao no IV-médio de galdxias luminosas no IV;

e 0 impacto que a fonte de radiagdo dominante (AGN ou starburst) pode ter na

natureza molecular dos PAHs que dominam as bandas de emissdo no IV-médio.

Neste trabalho dedicamos o Capitulo 2 para descrever a amostra de galaxias uti-
lizada, na qual aplicamos a metodologia descrita no Capitulo 3, que consiste na decom-
posicao do espectro dessas galaxias e classificacao dos PAHs. Apresentamos os resultados
no Capitulo 4 e analisamos no Capitulo 5 as propriedades de PAHs em relagao a presenca

ou nao de um nucleo ativo na galdxia hospedeira.

Pretendemos com esse estudo avangar o conhecimento sobre a andlise dos PAHs
em Astroquimica, especialmente no ambito observacional, e a pesquisa de galdxias emis-
soras no IV na area de Extragalactica, contribuindo assim para essas duas vertentes da
Astrofisica. Ressaltamos ainda que esse trabalho se apresenta como uma oportunidade
de aproveitar os dados atualmente disponiveis de IRS/Spitzer para estudar de forma
global a relagao entre PAHs e fontes de radiagao IV em LIRGs e ULIRGs. Mas, uma
vez que o telescépio espacial James Webb for lancado, serd possivel estender esse tipo
de estudo ao mapeamento espacialmente resolvido de PAHs em galdxias luminosas no

IV até redshifts z ~ 1-1.5.
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Amostra e Dados

Usamos dados espectroscopicos observados com o telescépio Spitzer do Great Ob-
servatories All-Sky LIRG Survey, ao qual nos referiremos como levantamento GOALS
de agora em diante, com o intuito de definir uma amostra de galdxias luminosas no
1V, citadas no Capitulo 1. Na Secao 2.1, mostramos as principais caracteristicas do
levantamento, bem como sua selecao. As observagoes realizadas e os tipos de dados
coletados para a composicao do levantamento foram tratados na Segao 2.2. Ainda nessa
secao apresentamos o perfil representativo de espectros IRS que compoem o levanta-
mento GOALS. Finalizamos o capitulo descrevendo os critérios adotados nesse projeto

para a selecao da amostra utilizada.

2.1 GOALS

Grandes esforgos tém sido feitos para o estudo de ULIRGs, enquanto as LIRGs
foram mantidas em um segundo plano. Alguns trabalhos mostraram imageamento no
6ptico e IV-préximo de LIRGs de baixo redshift (e.g., Ishida, 2004), mas ainda nao sao
abundantes os levantamentos multibanda de imageamento e espectroscopia de LIRGs
mais préximas e mais brilhantes. E provavel que isso se deva ao fato de que LIRGs
compreendem um grupo morfologicamente diverso, enquanto ULIRGs sdo quase sempre

objetos em estagios finais de interacao.

O estudo de uma amostra completa de LIRGs e ULIRGs, abrangendo varios

estagios de fusao e interacgao, pode esclarecer pontos sobre a evolucao de buracos negros
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e bojos em galdxias massivas. Assim surgiu a motivagao para o levantamento GOALS
(Armus et al., 2009), que retine dados de 181 LIRGs e 22 ULIRGs (Tabela 2.1) de baixo
redshift (z < 0.088), desde o infravermelho distante até raios X. O levantamento combina
dados fotométricos e espectroscopicos de observatérios da NASA, como Spitzer, Hubble,

GALEX e Chandra.

TABELA 2.1. A amostra de GOALS

Numero RA Dec Nome IRAS Nome (éptico) Distancia  Redshift log(L;r/Le)
(1 (2) 3) (4) (5) (6) (7)
1 00:09:53.36  +25:55:27.7  F00073+2538 NGC 0023 63.3 0.015 11.12
2 00:11:06.56  -12:06:28.2 F00085-1223 NGC 0034 81.5 0.019 11.49
3 00:18:50.37  -10:22:05.3 F00163-1039 MCG-02-01-051 111.4 0.027 11.48
4 00:36:52.49  -33:33:17.2 F00344-3349 ESO 350-1G038 85.4 0.020 11.28
5 00:42:49.32  -23:33:04.3 F00402-2349 NGC 0232 91.3 0.022 11.44
6 00:54:03.88  473:05:05.9 F00506+7248 MCG+12-02-001 67.7 0.016 11.50
7 00:57:39.72  443:47:47.7 F00548+44331 NGC 0317B 74.1 0.018 11.19
8 01:07:47.54  -17:30:25.6 F01053-1746 1C 1623 82.2 0.020 11.71
9 01:10:08.93  -16:51:09.9 F01076-1707 MCG-03-04-014 134.8 0.033 11.65
10 01:18:08.27 -44:27:51.9 F01159-4443 ESO 244-G012 87.7 0.021 11.38
11 01:20:02.63  414:21:42.3 F011734-1405 CGCG 436-030 82.2 0.031 11.69
12 01:34:51.26  -36:08:14.4 F01325-3623 ESO 353-G020 82.2 0.016 11.06
13 01:36:23.76 -37:19:51.9 F01341-3735 ESO 297-G011 72.0 0.017 11.16
14 01:38:52.79 -10:27:12.1 F01364-1042 191.1 0.048 11.85
15 01:44:30.56  +17:06:09.0 F01417+1651 VIII Zw 035 112.6 0.028 11.64
16 01:51:14.34  422:34:56.0 F01484+2220 NGC 0695 130.4 0.032 11.68
17 01:54:57.78  436:55:07.9  F015194-3640 UGC 01385 76.9 0.019 11.05
18 02:09:31.84  -10:09:30.7 F02071-1023 NGC 0838 53.3 0.013 11.05
19 02:10:09.53  439:11:24.7  F020704-3857 NGC 0828 73.6 0.018 11.36
20 02:14:00.77  405:10:13.8  F021144-0456 IC 0214 122.4 0.030 11.43
21 02:17:56.46  414:31:58.2  F02152+41418 NGC 0877 52.9 0.013 11.10
22 02:23:20.47  432:11:33.6  F02203+3158 MCG+05-06-036 135.7 0.038 11.64
23 02:24:07.97  447:58:11.9  F022084-4744 UGC 01845 65.0 0.015 11.12
24 02:30:42.84  -02:56:20.5 F02281-0309 NGC 0958 77.6 0.019 11.20
25 02:37:25.46  4-21:06:02.8 F023454-2053 NGC 0992 56.4 0.014 11.07
26 02:42:40.72 -00:00:47.9 F02401-0013 NGC 1068 15.8 0.004 11.40
27 02:46:17.46  +13:05:44.6 F02435+1253 UGC 02238 88.5 0.022 11.33
28 02:46:39.13  421:35:10.4 F02437+2122 94.4 0.023 11.16
29 02:54:01.79  414:58:26.0 F025124-1446 UGC 02369 127.7 0.032 11.67
30 03:15:01.47  442:02:08.6 F0311744151 UGC 02608 95.5 0.023 11.41
31 03:19:48.18  441:30:42.0 F03164+44119 NGC 1275 72.4 0.017 11.26
32 03:25:05.37  440:33:32.2  F0321744022 95.5 0.023 11.33
33 03:33:36.40  -36:08:25.9 F03316-3618 NGC 1365 17.7 0.005 11.00
34 03:38:47.07  415:32:54.1 F03359+1523 141.8 0.035 11.55
35 03:54:15.95  415:55:43.4 F03514+41546 CGCG 465-012 90.1 0.022 11.20
36 04:02:32.47  4-60:20:40.0 03582+6012 123.5 0.030 11.43
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Tabela 2.1 — Continua
Ntimero RA Dec Nome IRAS Nome (Sptico) Distancia  Redshift log(L;r/Le)
(1) (2) 3) (4) (5) (6) (M)
37 04:12:22.68  405:32:49.1  F04097+0525 UGC 02982 72.3 0.018 11.20
38 04:13:49.70  -32:00:25.3 F04118-3207 ESO 420-G013 49.8 0.012 11.07
39 04:21:20.04  -18:48:48.4 F04191-1855 ESO 550-1G025 130.0 0.032 11.51
40 04:22:42.81 -40:36:03.1 F04210-4042 NGC 1572 85.1 0.020 11.30
41 04:30:33.09  4-38:55:47.8 0427143849 77.8 0.019 11.11
42 04:33:59.95  -08:34:46.6 F04315-0840 NGC 1614 65.7 0.016 11.65
43 04:35:33.81  419:10:18.0  F04326+1904 UGC 03094 100.9 0.025 11.41
44 04:46:49.55  -48:33:30.6 F04454-4838 ESO 203-1G001 212.0 0.053 11.86
45 04:52:04.96  -32:59:26.0 F04502-3304 MCG-05-12-006 78.3 0.019 11.17
46 05:07:44.84  -08:01:08.7 F05053-0805 NGC 1797 61.6 0.015 11.04
47 05:08:20.46  +17:21:57.8  F05054+1718 CGCG 468-002 75.1 0.019 11.22
48 05:11:27.46  424:45:41.1 0508342441 94.8 0.023 11.26
49 05:16:46.39  479:40:12.9  F05081+7936 VII Zw 031 216.2 0.053 11.99
50 05:16:55.96  4-51:31:56.9 0512945128 113.7 0.027 11.42
51 05:21:01.45 -25:21:46.2 F05189-2524 172.0 0.042 12.16
52 05:21:06.53  -10:14:46.2 F05187-1017 115.4 0.028 11.30
53 05:40:43.70  +49:41:41.6 053684940 MCG+08-11-002 80.6 0.019 11.46
54 05:42:04.55  469:22:42.8 F05365+6921 NGC 1961 57.5 0.013 11.06
55 05:45:48.03  +58:42:03.6 F05414+4-5840 UGC 03351 63.9 0.015 11.28
56 05:47:08.49  417:33:29.1 0544241732 7.4 0.018 11.30
57 06:09:45.84  -21:40:28.3 F06076-2139 153.3 0.037 11.65
58 06:14:13.75  480:27:47.1 F060524-8027 UGC 03410 56.9 0.013 11.10
59 06:18:37.82  478:21:24.0 F0610747822 NGC 2146 17.4 0.003 11.12
60 06:27:22.39 -47:10:49.4 F06259-4708 ESO 255-1G007 160.3 0.039 11.90
61 06:31:46.45  -17:38:00.7 F06295-1735 ESO 557-G002 89.5 0.021 11.25
62 06:57:34.41  446:24:10.6 F06538+4628 UGC 03608 90.4 0.021 11.34
63 06:59:40.26  -63:17:52.4 F06592-6313 99.4 0.023 11.24
64 07:03:26.33  -60:16:02.7 F07027-6011 AM 0702-601 132.6 0.031 11.64
65 07:09:15.04  +20:37:10.7 07063+2043 NGC 2342 75.0 0.017 11.31
66 07:16:37.73 -62:20:36.4 F07160-6215 NGC 2369 46.6 0.011 11.16
67 07:27:37.62  -02:54:54.8 07251-0248 338.2 0.087 12.39
68 07:28:46.38  433:50:22.9 F07256+43355 NGC 2388 59.7 0.014 11.28
69 07:35:43.44  411:42:34.8 F07329+41149 MCG+02-20-003 72.0 0.016 11.13
70 08:37:01.87  -49:54:30.0 08355-4944 112.1 0.026 11.62
71 08:38:23.18  465:07:15.2  F08339+6517 83.1 0.019 11.11
72 08:38:24.11  425:45:16.5 F083544-2555 NGC 2623 81.1 0.018 11.60
73 08:44:28.07 -31:41:40.5 08424-3130 ESO 432-1G006 72.1 0.016 11.08
74 08:52:31.28  -69:01:57.0 F08520-6850 ESO 060-1G016 191.8 0.046 11.82
75 09:00:25.35  439:03:54.0 F08572+43915 235.7 0.058 12.16
76 09:04:12.69  -36:27:01.5 09022-3615 241.4 0.059 12.31
77 09:13:37.69  -10:19:24.6 F09111-1007 221.4 0.054 12.06
78 09:15:55.10  444:19:54.0 F091264-4432 UGC 04881 164.7 0.039 11.74
79 09:35:51.59  +61:21:11.9  F09320+6134 UGC 05101 163.8 0.039 12.01
80 09:36:34.02  +48:28:18.8 F09333+4841 MCG+08-18-013 109.8 0.026 11.34
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Tabela 2.1 — Continua
Ntimero RA Dec Nome IRAS Nome (Sptico) Distancia  Redshift log(L;r/Le)
(1) (2) 3) (4) (5) (6) (M)
81 09:46:20.70  4-03:03:30.4  F09437+0317 IC 0563 89.3 0.020 11.23
82 10:03:59.57  -06:29:08.5 F10015-0614 NGC 3110 75.2 0.017 11.37
83 10:06:04.65  -33:53:06.1 F10038-3338 ESO 374-1G032 145.9 0.034 11.78
84 10:20:00.24  408:13:32.8 F1017340828 203.5 0.049 11.86
85 10:22:19.98  +21:34:10.6  F10196+2149 NGC 3221 63.9 0.014 11.09
86 10:27:51.30  -43:54:14.0 F10257-4339 NGC 3256 38.2 0.009 11.64
87 10:43:07.51 -46:12:44.1 F10409-4556 ESO 264-G036 95.9 0.021 11.32
88 10:59:01.70  -43:26:25.2 F10567-4310 ESO 264-G057 80.5 0.017 11.14
89 10:59:18.15  424:32:34.2 F10565+4-2448 147.6 0.043 12.08
90 11:03:53.98  +40:51:00.4 F11011+4107 MCG+07-23-019 147.6 0.034 11.62
91 11:21:10.26 -02:59:20.8 F11186-0242 CGCG 011-076 110.5 0.025 11.43
92 11:25:47.31  +14:40:21.2 F11231+1456 IC 2810 146.0 0.034 11.64
93 11:27:54.18 -41:36:51.7 F11255-4120 ESO 319-G022 7.4 0.016 11.12
94 11:28:32.35  458:33:43.3 F112574-5850 NGC 3690 49.7 0.010 11.93
95 11:53:11.73  -39:07:49.0 F11506-3851 ESO 320-G030 40.3 0.011 11.17
96 12:06:51.78  -31:56:52.8 F12043-3140 ESO 440-1G058 107.0 0.023 11.43
97 12:13:46.02  402:48:42.2 F121124-0305 295.1 0.073 12.36
98 12:14:09.71  +54:31:35.5 F12116+5448 NGC 4194 42.3 0.008 11.10
99 12:14:12.81 -47:13:42.5 F12115-4656 ESO 267-G030 93.0 0.018 11.25
100 12:14:22.08 -56:32:32.7 12116-5615 121.3 0.027 11.65
101 12:25:03.90 -06:40:52.1 F12224-0624 118.7 0.026 11.36
102 12:26:59.74  -00:53:32.1 F12243-0036 NGC 4418 36.3 0.007 11.19
103 12:56:14.25  +56:52:24.8  F12540+5708 UGC 08058 176.8 0.042 12.57
104 13:01:24.89  +29:18:39.6  F12590+4-2934 NGC 4922 105.9 0.023 11.38
105 13:01:50.28  4-04:20:00.8  F12592+0436 CGCG 043-099 162.6 0.037 11.68
106 13:02:20.02  -15:46:01.8 F12596-1529 MCG-02-33-098 76.3 0.016 11.17
107 13:02:52.42  -23:55:17.8 F13001-2339 ESO 507-G070 101.5 0.022 11.56
108 13:08:18.73  -57:27:30.3 13052-5711 101.6 0.021 11.40
109 13:15:03.49  +24:37:07.6  F13126+2453 IC 0860 55.6 0.011 11.14
110 13:15:06.37 -55:09:22.5 13120-5453 135.5 0.031 12.32
111 13:15:32.82  +62:07:37.4 F13136+6223 VV 250a 133.1 0.031 11.81
112 13:20:35.37  +34:08:22.2 F13182+43424 UGC 08387 105.0 0.023 11.73
113 13:21:23.09  +00:20:33.2 F13188+0036 NGC 5104 87.5 0.018 11.27
114 13:22:21.73  -16:43:06.2 F13197-1627 MCG-03-34-064 79.5 0.016 11.28
115 13:25:44.02  -29:50:00.4 F13229-2934 NGC 5135 59.3 0.014 11.30
116 13:27:23.79  -57:29:21.8 13242-5713 ESO 173-G015 33.3 0.009 11.38
117 13:32:53.40 -24:12:25.5 F13301-2356 1C 4280 79.8 0.016 11.15
118 13:38:17.52  +48:16:37.2 F13362+4831 NGC 5256 122.1 0.028 11.56
119 13:39:55.34  4-00:50:09.5  F1337340105 NGC 5257 103.8 0.022 11.62
120 13:44:42.12 455:53:13.1  F134284-5608 UGC 08696 160.6 0.038 12.21
121 13:49:13.94  435:15:26.2 F134704-3530 UGC 08739 78.7 0.017 11.15
122 13:50:56.92  -49:03:18.8 F13478-4848 ESO 221-1G010 61.6 0.010 11.22
123 13:52:16.32 402:06:18.0  F134974-0220 NGC 5331 145.2 0.033 11.66
124 13:58:35.80  +37:26:20.5 F13564+3741 NGC 5394 57.3 0.011 11.08
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Tabela 2.1 — Continua
Ntimero RA Dec Nome IRAS Nome (Sptico) Distancia  Redshift log(L;r/Le)
(1) (2) 3) (4) (5) (6) (M)
125 14:19:43.27  4+49:14:11.9  F141794-4927 CGCG 247-020 114.1 0.026 11.39
126 14:30:10.44  431:12:55.8 F142804-3126 NGC 5653 58.8 0.012 11.13
127 14:37:38.29  -15:00:24.2 F14348-1447 330.3 0.083 12.39
128 14:40:59.04 -37:04:32.0 F14378-3651 276.4 0.067 12.23
129 14:45:10.02 -20:53:30.9 F14423-2039 NGC 5734 65.2 0.014 11.15
130 14:57:00.51  +24:36:45.2  F14547+2449 VV 340a 146.5 0.033 11.74
131 14:57:43.27 -43:07:56.3 F14544-4255 IC 4518 77.5 0.016 11.23
132 15:13:13.07  407:13:32.1 F151074-0724 CGCG 049-057 63.7 0.013 11.35
133 15:18:06.24  +42:44:41.5 F151634-4255 VV 705 169.2 0.039 11.92
134 15:24:57.98  -63:07:29.4 15206-6256 ESO 099-G004 129.3 0.029 11.74
135 15:26:59.42  435:58:37.8  F15250+4-3608 228.1 0.055 12.08
136 15:30:00.85  +12:59:22.1 F15276+1309 NGC 5936 65.3 0.013 11.14
137 15:34:57.23  +23:30:11.3 F15327+2340 UGC 09913 84.8 0.018 12.28
138 15:46:16.41  402:24:55.6  F154374-0234 NGC 5990 62.8 0.013 11.13
139 16:05:12.87  420:32:33.0 F160304-2040 NGC 6052 75.2 0.016 11.09
140 16:11:40.84  +52:27:27.2 F16104+5235 NGC 6090 129.2 0.029 11.58
141 16:19:11.75 -07:54:03.0 F16164-0746 121.3 0.027 11.62
142 16:30:54.89  +04:04:41.3 F16284+0411 CGCG 052-037 112.8 0.024 11.45
143 16:34:52.55  -60:37:08.0 16304-6030 NGC 6156 47.0 0.011 11.14
144 16:38:12.64  -68:26:42.3 F16330-6820 ESO 069-1G006 193.6 0.046 11.98
145 16:42:40.11 -09:43:13.7 F16399-0937 121.4 0.027 11.63
146 16:47:30.21 -29:20:14.2 F16443-2915 ESO 453-G005 96.4 0.021 11.37
147 16:52:58.90  4+02:24:03.3 F16504+0228 NGC 6240 110.5 0.024 11.93
148 16:54:23.72 -09:53:20.9 F16516-0948 102.3 0.022 11.31
149 16:58:27.81  +58:56:47.5 F16577+5900 NGC 6286 83.9 0.018 11.37
150 17:14:20.45  +53:10:31.6 F17132+45313 210.1 0.051 11.96
151 17:16:35.68  -10:20:40.5 F17138-1017 81.2 0.017 11.49
152 17:23:21.97  -00:17:00.7 F17207-0014 182.1 0.043 12.46
153 17:26:43.35  -59:55:55.2 F17222-5953 ESO 138-G027 94.3 0.021 11.41
154 17:54:51.82  434:46:34.2 F175304-3447 UGC 11041 75.0 0.016 11.11
155 17:56:56.65  +24:01:02.0 F17548+2401 CGCG 141-034 89.8 0.019 11.20
156 18:00:28.61 -04:01:16.3 17578-0400 67.0 0.014 11.48
157 18:11:35.91  401:31:41.3 18090+0130 126.6 0.029 11.65
158 18:12:57.46  468:21:38.7 F181314-6820 NGC 6621 92.4 0.020 11.29
159 18:13:39.56  -57:44:00.9 F18093-5744 IC 4687 76.7 0.017 11.62
160 18:16:37.26  +22:06:42.6  F18145+2205 CGCG 142-034 83.2 0.019 11.18
161 18:32:41.10 -34:11:27.0 F18293-3413 83.0 0.018 11.88
162 18:33:36.00  +59:53:20.3  F18329+5950 NGC 6670A/B 122.4 0.028 11.65
163 18:38:25.75  -57:29:25.4 F18341-5732 IC 4734 71.2 0.015 11.35
164 18:43:12.52  460:39:11.6  F184254-6036 NGC 6701 60.8 0.013 11.12
165 19:10:59.19  473:25:04.2 F191204-7320 NGC 6786 107.5 0.025 11.49
166 19:14:31.15  -21:19:06.3 F19115-2124 ESO 593-1G008 201.8 0.049 11.93
167 19:32:22.30 -04:00:01.1 F19297-0406 335.1 0.086 12.45
168 19:56:35.78  +11:19:04.9 19542+1110 260.1 0.065 12.12
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Tabela 2.1 — Continua
Ntimero RA Dec Nome IRAS Nome (Sptico) Distancia  Redshift log(L;r/Le)
(1) (2) 3) (4) (5) (6) (M)
169 19:57:37.60  -37:56:08.4 F19542-3804 ESO 339-G011 85.3 0.019 11.20
170 20:25:06.58  -24:48:32.9 F20221-2458 NGC 6907 49.1 0.010 11.11
171 20:28:31.98  +25:43:42.3 20264+2533 MCG+04-48-002 63.6 0.014 11.11
172 20:33:06.13 -02:01:38.9 F20304-0211 NGC 6926 85.7 0.019 11.32
173 20:37:17.73  425:31:37.5 2035142521 141.3 0.034 11.61
174 20:57:24.01  417:07:41.6 F2055041655 CGCG 448-020 150.0 0.036 11.94
175 20:58:26.78  -42:39:00.5 F20551-4250 ESO 286-1G019 177.4 0.043 12.06
176 21:04:11.11 -43:35:36.1 F21008-4347 ESO 286-G035 76.4 0.017 11.20
177 21:11:29.28  4-58:23:07.9 211014-5810 161.2 0.039 11.81
178 21:36:10.73  -38:32:37.8 F21330-3846 ESO 343-1G013 82.6 0.019 11.14
179 21:48:19.54 -34:57:04.7 F21453-3511 NGC 7130 70.4 0.016 11.42
180 22:14:39.97  -27:27:50.3 F22118-2742 ESO 467-G027 74.7 0.017 11.08
181 22:16:09.13  -36:50:37.2 F22132-3705 IC 5179 50.2 0.011 11.24
182 22:31:25.48 -19:02:04.0 F22287-1917 ESO 602-G025 104.7 0.025 11.34
183 22:41:12.21  434:14:56.8  F22389+3359 UGC 12150 89.6 0.021 11.35
184 22:49:39.84  -48:50:58.3 F22467-4906 ESO 239-1G002 175.6 0.043 11.84
185 22:51:49.35 -17:52:24.9 F22491-1808 302.2 0.078 12.20
186 23:03:16.84  408:53:00.9  F230074-0836 NGC 7469 68.0 0.016 11.65
187 23:04:56.55  419:33:07.1 F23024+41916 CGCG 453-062 103.7 0.025 11.38
188 23:15:46.75  -59:03:15.8 F23128-5919 ESO 148-1G002 182.4 0.044 12.06
189 23:16:00.67  425:33:24.3 F23135+2517 IC 5298 112.7 0.027 11.60
190 23:16:10.81 -42:35:05.5 F23133-4251 NGC 7552 23.2 0.005 11.11
191 23:18:14.89  406:34:17.8  F231574-0618 NGC 7591 69.1 0.016 11.12
192 23:18:22.19 -04:24:57.4 F23157-0441 NGC 7592 101.0 0.024 11.40
193 23:21:04.59  -69:12:54.1 F23180-6929 ESO 077-1G014 171.5 0.041 11.76
194 23:27:57.73  408:46:51.0 F23254+4-0830 NGC 7674 119.4 0.029 11.56
195 23:28:46.62  4-03:30:41.4 2326240314 NGC 7679 71.3 0.017 11.11
196 23:39:01.32 436:21:08.2  F23365+3604 253.3 0.064 12.20
197 23:42:00.91 -03:36:54.4 F23394-0353 MCG-01-60-022 92.4 0.023 11.27
198 23:46:05.44  +53:14:01.7 23436+5257 139.3 0.034 11.57
199 23:47:01.73  429:28:16.2  F234444-2911 NGC 7752/3 71.1 0.017 11.07
200 23:51:13.55  420:07:41.2 F23488+1949 NGC 7771 58.5 0.014 11.40
201 23:51:22.73  420:34:55.4  F23488+-2018 Mrk 331 73.8 0.018 11.50

NOTA — (1) Ascensdo reta (hh:mm:ss.ss) disponivel em NASA/IPAC Eztragalactic Database (NED) em outubro
de 2008; (2) Declinagdo (dd:mm:ss.ss) disponivel em NED em outubro de 2008; (3) Fonte IRAS, onde o prefixo

F indica a presenga no Faint Source Catalog (Moshir & et al., 1990) e nenhum prefixo indica a presenca no

Point Source Catalog; (4) Identificagdo no éptico, quando disponivel em NED; (5) Distancia em Mpc derivada

pela correcdo da velocidade heliocéntrica para o modelo 3-attractor de Mould et al. (2000) e adotando os

parametros cosmolégicos de Hgp = 70km g1 Mpc, Qvacuo = 0.72 € Qunateria = 0.28, baseado nos resultados do

WMAP (Hinshaw et al. 2009) e disponibilizado pelo NED; (6) Redshift calculado a partir da velocidade

heliocéntrica dos objetos, disponivel em NED em outubro de 2008; (7) Luminosidade total no infravermelho
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(8-1000pm) em unidades de logl0 solares computadas usando as densidades de fluxo reportadas no RBGS e as

distancias de luminosidades em (6).

Os alvos de GOALS foram definidos a partir da selecao das LIRGs e ULIRGs
do IRAS Revised Bright Galaxy Sample (RBGS; Sanders et al. (2003)), que possui 629
objetos extragalacticos com densidade de fluxo em 60um maior que 5.24 Jy (limite de
completeza do catdlogo) e latitude galdctica acima de 5°. As galdxias do RBGS sao as
mais brilhantes em 60um e, por estarem préximas, nos fornecem a possibilidade de com-
paracao com galdxias de alto redshift selecionadas por infravermelho e submilimétrico.
E importante salientar que 77 LIRGs sao sistemas com multiplas galdxias, de forma que

o levantamento GOALS compreende 291 objetos.

O conjunto priméario de dados de GOALS consiste nos instrumentos de image-
amento no IV por IRAC e MIPS (Spitzer); espectroscopia no IV por IRS (Spitzer);
imageamento no 6ptico por Hublle Advanced Camera for Surveys (ACS), Near Infrared
Camera and Multi-Object Spectrometer (NICMOS) e Wide Field and Planetary Camera
2 (WFPC2); dados em raios-X por Chandra AXAF CCD Imaging Spectrometer (ACIS);
e observagoes no GALEX de UV-préoximo e UV-distante. Um sumério das observagoes
multibanda que compdem a campanha observacional de GOALS estd na Tabela 2.2.

TABELA 2.2. Sumdério do conjunto de dados do levantamento multibanda GOALS. O tipo de dado, o
comprimento de onda referido, o telescépio (e instrumentos utilizados) e o ndmero de sistemas obser-
vados (incluindo os dados disponiveis em arquivos) sdo mostrados nas colunas 1-4, respectivamente.
Adaptado de Armus et al. (2009).

Tipo Comprimento de onda/Filtro Telescépio Amostra
(1) (2) (3) (4)
Imag. e Espectr. em raios X 0.4-TkeV Chandra—ACIS 44
Imag. em UV 1528A(FUV), 227A(NUV) GALEX 124
Imag. em UV 1400A (F140LP) Hubble-ACS/SBC 30
Imag. em UV 2180A(F218W) Hubble-WFPC2 30
Imag. no optico 4350A (F435W), 8140A (F814W) Hubble-ACS 88
Imag. no IV proximo 16pm (F160W) Hubble-NICMOS 88
Imag. no IV medio 3.6, 4.5, 5.4, 8um Spitzer-IRAC 202
Espectr. nuclear no IV medio  5-40um baixa res., 10-40um alta res. Spitzer-IRS 202
Map. espectral no IV medio 5-40pm baixa res. Spitzer-IRS 42
Imag. no IV distante 24, 70, 160pum Spitzer—-MIPS 202

2.2 Observacoes e dados do Spitzer

Os dados no infravermelho de GOALS s@o compostos de imagens e espectros pre-

viamente obtidos e ja disponibilizados na forma de data archive na péagina online do
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Spitzer! e por observacdes auxiliares de LIRGs e ULIRGs do levantamento.

A amostra fotométrica na regiao do IV de GOALS consiste em 175 imagens ad-
quiridas com IRAC e MIPS, instrumentos do Spitzer Space Telescope (PID 3672, P1 J.
Mazzarella). As observagoes realizadas pelo IRAC em 3.6, 4.5, 5.8 e 8um foram feitas
no modo high dynamic range para evitar a saturagao de brilho no nicleo do objeto e a
exposi¢ao de cada imagem foi de 30 segundos. Ja as observacoes feitas com o MIPS em

24, 70 e 160pm tiveram tempos de integracao total de 48, 38 e 25s, respectivamente.

2.2.1 IRS

Focamos o trabalho na anélise detalhada de bandas de emissao no IV-médio as-
sociadas aos PAHs. Como descrito nas Secoes 1.1 e 1.2, os espectros no IV-médio de
galdxias s@o caracterizados pela presenca de bandas de PAHs em 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 e
12.7pum, absorcoes de silicatos em 9.7 e 18um, linhas atomicas em toda a sua extensao, e
absorgoes por gelos de 4gua ou hidrocarbonetos no intervalo espectral de 5-7um (Spoon

et al., 2004; Armus et al., 2007).

Os espectros de baixa resolu¢ao (R 100) sao mais adequados de forma geral para
o estudo de PAHs e das absorgoes de silicatos, por se tratar de bandas mais largas. Os
espectros de alta resolucao espectral sdo tteis no estudo de alvos brilhantes (como estre-
las). Porém, estudos focados nas condig¢oes do meio interestelar em ULIRGs demonstram
o valor desta modalidade de IRS na medicao de larguras equivalentes e intensidades re-
lativas de linhas de emissao como [SIV] 10.5pm, [Nell] 12.8um, [Nelll] 15.5um, [NeV]
14.3 e 24.3pm, [OIV] 25.9um, [SIII] 18.7 e 33.5um, [Sill] 34.8um, [Fell] 17.9 e 25.9um,
assim como linhas rotacionais de Ho em 9.66pm, 12.1pm, 17.0pum e 28.2um. Essas li-
nhas fornecem a medicao do estado de ionizacao, densidade, temperatura e massa do

gés molecular quente (Higdon et al., 2006, 100-500K).

Para compor os dados espectroscépicos no infravermelho do levantamento GO-
ALS, foram observadas 189 LIRGs?, as quais foram observadas nos quatro médulos de
operagao (channels, em inglés) do instrumento IRS: chO, chl, ch2 e ch3, que corres-
pondem aos modos Short-Low (SL), Short-High (SH), Long-Low (LL) and Long-High

(LH). short e long se referem ao comprimento de onda abrangido pelo médulo, enquanto

1http ://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docs/spitzerdataarchives/
2 . .
Falaremos mais a frente sobre os cortes utilizados neste trabalho.
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low e high dizem respeito a resolugao espectral. Os valores para a resolucao espectral
variam de 57 a 127 para os modos ch0 e ch2, e 600 para os modos chl e ch3; ji para

comprimentos de onda, os valores foram de 5.13-19.51 e 13.9-39.9um.

O repositério de espectros de GOALS foi disponibilizado ao piblico através do
site https://irsa.ipac.caltech.edu/data/GOALS/galaxies.html. Mostramos na
Figura 2.1 exemplos dos espectros obtidos nos diferentes modos de IRS para a galaxia
NGC 1797. O canal chO apresenta o espectro de baixa resolugao nos comprimentos de
onda onde se encontram as bandas de emissao principais dos PAHs. No contexto desse
trabalho, o estudo detalhado dos PAHs foi focado na andlise dos espectros obtidos neste

modo para a amostra de LIRGs e ULIRGs da amostra GOALS.
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FIGURA 2.1. Espectros IRS da galdxia NGC 1797. Os paineis superiores apresentam os espectros em
baixos comprimentos de onda, onde o espectro da esquerda mostra o canal ch0, de baixa resolugao e
o espectro da direita o espectro chl, de alta resolucdo. Os paineis inferiores exibem os espectros para
mais altos comprimentos de onda, onde o canal ch2, mostrado a esquerda, é de baixa resolucao, e ch3,
na direita mostra um espectro de alta resolugdo. O modo ch0 mostra mais claramente os PAHs, ch2
exibe o continuo formado por graos muito pequenos, enquanto chl e ch3 exibem as linhas atémicas.
Utilizamos no nosso trabalho os dados do canal ch0.


https://irsa.ipac.caltech.edu/data/GOALS/galaxies.html
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2.3 Selecao da amostra

Para uma andlise mais detalhada das bandas dos PAHs, selecionamos na amostra
de GOALS apenas as galaxias que possuem espectro no modo ch(. Essa selecao resultou
em um total de 189 sistemas, sendo esses objetos 167 LIRGs e 22 ULIRGs. Além
disso, eliminamos da amostra as LIRGs em sistemas muiltiplos (caso em que a fenda
estd localizada em apenas uma das componentes), gerando um montante final de 157
galdxias, com 135 LIRGs e 22 ULIRGs. Por fim, temos uma amostra representativa de

galdxias com distribui¢ao uniforme pelo céu, como mostra a Figura 2.2.

15°

-75°

FIGURA 2.2. Distribuicdo da amostra de 189 LIRGs e ULIRGs no céu. As LIRGs estdo representadas
em azul, enquanto as ULIRGs sdo mostradas em vermelho.

Como citado na Segao 1.2, as LIRGs possuem luminosidade na regiao do infraver-
melho de 10'2 > L;p (Lo) > 10* e as ULIRGs apresentam Lyg (Le) > 10'? (Sanders
et al., 1988). A distribui¢ao de luminosidades e redshift desses objetos é mostrada na
Figura 2.3, salientando a abundancia de LIRGs comparada as ULIRGs no universo local

(Le Floc’h et al., 2005; Magnelli et al., 2013).

Kennicutt (1998) mostrou que a taxa de formacao estelar (SFR) é diretamente pro-
porcional & luminosidade em infravermelho, como mostra a Equagao 2.1. Desse modo,
podemos inferir a SFR a partir da luminosidade fornecida através do levantamento GO-
ALS através de fotometria em diferentes bandas no IV e modelagem de distribuicao
espectral de energia (como mostra a Figura 2.4). Podemos perceber que o survey passa
por efeitos de selecao, como o Viés de Malmquist, no qual as ULIRGs podem ser detec-

tadas até distancias onde as LIRGs, que s@o menos luminosas, ji nao sao detectaveis.
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FIGURA 2.3. Distribuicdo de luminosidade e redshift das galdxias da amostra. No painel superior,
mostramos a distribui¢do de luminosidade e, no painel inferior, a distribuicdo de redshift para as
galdxias da amostra. As ULIRGs, mostradas em azul, representam cerca de 11% da nossa amostra.
As galdxias LIRGs, mostradas em laranja, correspondem & maior parte da amostra, com representagao

de 89% dos objetos.
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FiGUurA 2.4. Taxa de formacao estelar em fungao do redshift para as galaxias da

com Kennicutt (1998). Em laranja sdo mostradas as LIRGs e em azul, ULIRGs.
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Metodologia

Neste capitulo explicamos a metodologia utilizada para o desenvolvimento desta
pesquisa. Na Secao 3.2 mostramos o uso de uma ferramenta para a decomposicao de es-
pectros IRS/Spitzer, em termos de continuos, bandas de PAHs e linhas atémicas/moleculares
das galdxias de GOALS. Tratando apenas da componente espectral do continuo, mos-
tramos a aplicagao de um programa que calcula a inclinagao do continuo de poeira nos
espectros da amostra na Secao 3.3. Na Secao 3.4 expomos a categorizagao dos PAHs

encontrados fazendo uso de uma base de dados tedrica de PAHs.

3.1 Emissao do IV em galaxias — uma visao global

As missoes espaciais pioneiras focadas no infravermelho, como IRAS e ISO, mos-
traram a importancia do entendimento dos processos que ocorrem nesse dominio de
frequéncias para o balanco energético das galaxias. Os primeiros resultados desse pro-
gresso cientifico foram vistos em trabalhos como Mathis (1990), onde é apontado que o
IV-distante é parte significativa (~ 30%) da luminosidade total de uma galdxia como a

Via-Léactea.

Atualmente, sabemos que a forma da distribuicdo espectral de energia de uma
galdxia (em inglés, Spectral Energy Distribution, SED) é dominada por duas estruturas
distinguiveis, como vemos na Figura 3.1: a regido de menores comprimentos de onda
na imagem, representando o campo de radiacao estelar que emite desde o ultravioleta

(UV) até o IV-préximo (A < 3 pum); a outra, que compreende a regiao do IV-médio até
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maiores comprimentos de onda (A 2 3 pm), retrata o aquecimento de graos e poeira

pela radiacao estelar, que re-emitem termicamente.
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FicurA 3.1. Exemplos de SEDs de galdxias do UV & regido do milimétrico. Os objetos sdo: a galaxia
eliptica NGC 5018, o disco da galaxia espiral M101, a galaxia starburst M82 e a ULIRG CFRS14.1139,
cujo fluxo foi multiplicado por 1 x10° para facilitar a comparagdo com os outros objetos. Tese de
doutorado de Galliano (2004).
As SEDs contém informagoes importantes sobre o conteido de estrelas, gas e po-
eira em galdxias. A radiacdo no UV, 6ptico e IV-proximo revelam vestigios sobre o
historico de formacao estelar, enriquecimento quimico e atenuagao pela poeira, tragando
a presenca de estrelas de idade intermedidria e mais velhas. As linhas de emissao pro-
duzidas pelo gas interestelar aquecido por estrelas mostram a atividade de formacao
estelar atual e as condicoes fisicas do gas presente, como as linhas Ha, HB e Lya das
séries de Balmer e Lyman, onde os foténs de UV conseguem excitar e ionizar os &tomos
de hidrogénio presentes no ambiente. Para comprimentos de onda maiores que 3um, o

continuo é dominado pelo aquecimento da poeira em diferentes componentes do meio

interestelar (da Cunha et al., 2008).

As principais componentes que contribuem para o espectro de uma galaxia no
IV-médio sao: o continuo de poeira térmico, a emissao de modos vibracionais dos Hi-

drocarbonetos Policiclicos Arométicos e linhas de emissao atéomicas e/ou moleculares.
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O continuo em comprimentos de onda maiores (A 2 12um) resulta da emissao de
graos muito pequenos (tamanho ~ nm) encontrados ao redor de AGN obscurecidos ou em
regides de formagao estelar — chamado de continuo VSG (em inglés, Very Small Grains,
VSG) ou continuo da poeira morna (Tpocirq S 250K). Em menores comprimentos de onda
(A < 6um), o continuo caracteriza a emissao da poeira aquecida a temperaturas mais
altas (Tpocira 2 D00K), representativas de areas muito préximas & AGN ou as regioes
nucleares de starbursts — conhecido como continuo de poeira quente (e.g., Menéndez-

Delmestre et al., 2009).

As bandas de emissao no IV-médio s@o dominadas por PAHs excitados princi-
palmente por fétons na faixa do UV, produzidos por estrelas O e B. As bandas dessas
moléculas sao originadas nos modos vibracionais de ligagdo entre os dtomos, como C-C
e C-H, e s@o observadas principalmente em 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 e 12.7um. No entanto,
também h& linhas de emissao geradas por recombinacao de hidrogénio e de linhas es-
trutura fina originadas no gds ionizado de regioes HII presentes em galdxias. Muitas
das bandas de PAHs sao misturadas a essas linhas espectrais proibidas, como o [Nell]
em 12.8um convoluido & banda de PAH em 12.7um (Smith et al., 2007). Algumas li-
nhas requerem campos de radiagdo mais ionizantes, como [OIV] em 25.9um e [NeV] em

14.3pm, caracteristicos de discos de acregao de AGN (Genzel et al., 1998).

No IV-médio também observamos a presenca da absorcao por gelo de agua cen-
trada em ~ 6um (Spoon et al., 2004), que pode se sobrepor a banda de PAHs 6.2um,
alterando o fluxo real da banda. Do mesmo modo, observamos a absorcao por silicatos
em 9.7 e 18um (e.g., Draine, 2003), caracteristicas de regioes altamente obscurecidas,

como AGN tipo 2 e starbursts obscurecidos (e.g., Imanishi et al., 2007).

3.2 Decomposicao espectral com PAHFIT

Considerando as diferentes contribuigoes espectrais descritas na Secgao 3.1, torna-
se claro que, para uma andlise detalhada de PAHs, é necessério isolar as diferentes fontes
de emissao de IV (continuos, linhas atémicas/moleculares, PAHs e bandas de absorcao).
Smith et al. (2007) desenvolveram a ferramenta PAHFIT!, uma rotina escrita em IDL

visando separar as diferentes componentes de um espectro no IV-médio.

"http:/ /tir.astro.utoledo.edu/jdsmith /research /pahfit.php



Capitulo 3. Metodologia 41

A ferramenta foi construida para a utilizagdo em espectros IRS/Spitzer e usa
um modelo simples que consiste em um pequeno nimero de componentes: 1) continuo
de poeira considerando diferentes valores fixos de temperatura, 2) continuo estelar da
radiagdo proveniente de uma estrela a uma dada temperatura, 3) linhas de emissao,
4) bandas de emissao de PAHs individuais e convoluidas e 5) exting¢do por graos de
silicatos. A combinagao dessas componentes resulta numa densidade de fluxo modelada
por PAHFIT, dada pela seguinte equagao, onde os 3 termos representam a contribuicao
do continuo estelar, de poeira e das linhas e bandas de emissao, respectivamente, todas

sob o efeito de extingao:

M

I, = Z A/AO +;I Ti_) (3.1)

m=
onde B, é a funcao de corpo negro, T, é a temperatura do continuo estelar, T}, sdo as
temperaturas do continuo de poeira térmico, I,(v) sdo as bandas e linhas de emissao

presentes no espectro e 7, é a opacidade pela poeira.

O primeiro termo da Equacéao 3.1 é referente ao continuo estelar, onde o programa
admite que a contribuigao estelar é aproximadamente um corpo negro a uma temperatura
fixa (T,) de 5000K. Essa temperatura é caracteristica de populacoes estelares mais velhas

e domina a emissao entre 3—5Hum.

No segundo termo da Equagao 3.1, é representada a contribui¢ao do continuo de
poeira, onde o programa ajusta até 8 temperaturas (7;,, = 35, 40, 50, 65, 90, 135, 200, 300
K) para um modelo de corpo negro. Apesar de a maioria da poeira presente nas galdxias
ser aquecida a baixas temperaturas (~ 15-20K), elas contribuem mais fortemente para
espectros no IV-distante, por isso nao sao consideradas nesta ferramenta. Contribuicoes
de graos mais quentes que 300K, que estariam presentes em regioes muito proximas a
AGN, também nao foram consideradas. PAHFIT é indicado para galdxias nao-AGN ou
com AGN mais fracos, ideal para nossas galaxias, como mostraremos nos Capitulos 4 e

D.

O terceiro termo da Equacao 3.1 descreve o conjunto de linhas finas de emissao que
estao no intervalo do IV-médio, incluindo linhas rotacionais de hidrogénio molecular e
linhas de resfriamento de regioes de fotodissociacao de espécies de baixa e alta ionizagao.

As linhas espectrais em PAHFIT sdo representadas por perfis gaussianos, com larguras
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definidas por medidas diretas de observacoes Smith et al. (2007). As linhas de emissao
associadas a transicoes eletronicas ajustadas aos espectros estao mostradas na Figura

3.2. Os modos rotacionais de Hs utilizados no programa sao mostrados na Tabela 3.1.

PI (eV) 10 20 30 40 50 60

[ArlT] | [ArlII]
AT | 6.98um | 8.99pm

[SIV]
S 34.79m
[Nelll]
Ne 15.55um
[O1V]
O 25.91um

Fe

; [SilT]
Si 34.811m

F1GURrA 3.2. Esquema mostrando as linhas atémicas listadas no modelo do programa PAHFIT, seus com-
primentos de onda e seus potenciais de ionizacdo aproximados. Figura baseada em Martin-Herndndez
et al. (2002).

TABELA 3.1. Linhas de emiss@o rotacionais de Hy utilizadas em PAHFIT. Coluna (1): nome da linha.
Coluna (2): comprimento de onda central. Coluna (3): largura a meia altura utilizada no modelo.

Linha  Comprimento de onda (um) FWHM (um)
(1) (2) (3)

H, S(7) 5.511 0.053
H, S(6) 6.109 0.053
H, S(5) 6.909 0.053
H, S(4) 8.026 0.100
H, S(3) 9.665 0.100
H, S(2) 12.278 0.100
H, S(1) 17.035 0.140
H, S(0) 28.221 0.340

A ferramenta PAHFIT isola as bandas de PAHs, que apresentam seus comprimentos
de onda centrais fixados no programa (Tabela 3.2), por efeitos de simplicidade. O perfil
de Drude, como o lorentziano, possui mais fluxo nas asas que o gaussiano — isso reproduz
as caracteristicas de emissao dos PAHs e é verossimil as observacoes de bandas na regiao
de 5-12um dos espectros (Fitzpatrick & Massa, 1986). O perfil de Drude é utilizado

para reproduzir um oscilador classico amortecido, e é mostrado na Equacao 3.2, onde
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Ar é 0 comprimento de onda central, 7, é a largura a meia altura fracional (razdo entre
a largura a meia altura e o comprimento de onda central da banda) e b, é a intensidade
central da banda. A Tabela 3.2 mostra as bandas utilizadas no modelo da ferramenta

PAHFIT.

v (A Ar — )\r/>‘)2 + ’772

TABELA 3.2. Bandas de PAHs utilizadas em PAHFIT. Coluna (1): comprimento de onda central. Coluna
(2): largura a meia altura fracional para as bandas. Coluna (3): largura a meia altura das bandas.

Ar (pm) 7y FWHM (um)

(1) (2) (3)
5.27 0.034 0.179
5.70 0.035 0.200
6.22 0.030 0.187
6.69 0.070 0.468
7.42 0.126 0.935
7.60 0.044 0.334
7.85 0.053 0.416
8.33 0.050 0.417
8.61 0.039 0.336
10.68  0.020 0.214
11.23  0.012 0.135
11.33  0.032 0.363
11.99  0.045 0.540
12.62  0.042 0.530
12.69  0.013 0.165
13.48  0.040 0.539
14.04  0.016 0.225
14.19  0.025 0.355
15.90  0.020 0.318
16.45  0.014 0.230
17.04  0.065 1.108

17.375  0.012 0.209
17.87  0.016 0.286
18.92  0.019 0.359
33.10  0.050 1.655

A atenuacao, causada por extin¢ao de graos de poeira, é representada pelo termo
multiplicador da Equagao 3.1. A lei de extingdo adotada é similar a utilizada para a
poeira presente na Via-Lactea, que consiste em uma lei de poténcia com bandas de
absorgao por silicatos em 9.7 e 18um. A lei é mostrada na Equacdo 3.3, onde 197 é a
extincao total em 9.7um e Pg;(\) é uma funcao normalizada representativa do perfil de

silicatos, onde Ps;(9.7um) = 1.
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7(\) = .1 [0.9Pgi()\) +0.1(9.7/ M)V (3.3)

Além disso, a ferramenta PAHFIT adotou a curva de extingdo de Chiar & Tielens
(2006) com os valores de 797 mas com maior extin¢ao em maiores comprimentos de onda.
E importante notar que nao foi agregado ao modelo nenhuma emissao de silicatos. A

curva final de extingao é mostrada na Figura 3.3.
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FicurA 3.3. Curva de extingdo adotada em PAHFIT, juntamente com a curva de Chiar & Tielens
(2006). Figura adaptada de Smith et al. (2007).
PAHFIT decompoe espectros IRS/Spitzer de baixa resolugao em continuo de poeira,
bandas de PAHs, linhas atomicas e moleculares, continuo estelar e absorcao de silicatos,

retornando os parametros de ajuste para cada uma dessas componentes.

O resultado da execucao de PAHFIT é: 1) uma lista com as temperaturas de graos
que, através de um modelo de corpo negro, reproduziriam o continuo de poeira do espec-
tro; 2) parametros das bandas de PAHs, assim como das linhas atémicas/moleculares e
rotacionais presentes no espectro, incluindo comprimento de onda (fixo) e intensidade
central, largura a meia altura fracional (fixa), fluxo integrado e largura equivalente, bem
como também para as bandas de PAHs mostradas na Tabela 3.2; 3) profundidade éptica

para a extingao da poeira em 9.7um.

Carla Martinez Canelo (IAG-USP) disponibilizou gentilmente o programa fit_-
pahfit.pro em IDL, que ajusta o modelo de PAHFIT. O programa retorna uma tabela com
os fluxos de cada componente ajustada pelo modelo (Canelo, 2006). Ele é mostrado no

Apéndice A.
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3.3 Caracterizacao do continuo por lei de poténcia — LINFIT

Segundo Alonso-Herrero et al. (2006), o continuo térmico da poeira no IV-médio
proveniente de formacao estelar ou atividade de AGN, pode ser descrito por uma lei

~* onde o indice « indica a inclinacdo do espectro num plano

de poténcia S, ~ v
log(S,) versus log(r~?). Continuos planos com valores menores de indice de poténcia
(o £ 0.5) sao associados a AGN nao obscurecidos, onde a emissao da poeira quente
¢ diretamente observada. Por outro lado, continuos mais inclinados (o 2 0.5) com
um evidente aumento em fluxo para comprimentos de ondas maiores sao associados

a atividade starburst mas também podem ser encontrados em AGN obscurecidos por

poeira (e.g., Alonso-Herrero et al., 2006; Menéndez-Delmestre et al., 2009).

Apés a determinacao do indice de poténcia « do espectro, é possivel definir a in-
clinagdo do continuo e investigar a fonte de energia gerando a emissao no IV-médio. No
intuito de caracterizar a contribuicao no IV-médio de AGN na nossa amostra, desenvol-
vemos um cédigo em Python para calcular o indice de poténcia a. O programa, chamado
LINFIT (B), se baseia na minimizacio do x? entre o continuo de espectros IRS/Spitzer
e o modelo de continuo por lei de poténcia, baseado na metodologia apresentada por

Menéndez-Delmestre et al. (2009).

A presenca das bandas de emissao dos PAHs afetam fortemente o ajuste linear dos
espectros no plano log(S,) versus log(r). Considerando que o interesse é caracterizar a
inclinagao do continuo, criamos o programa para minimizar o impacto das bandas de
PAHs com a seguinte abordagem: apds obter o primeiro ajuste linear para o espectro,
calculamos a raiz quadrética média (rms) no espectro residual (dados - modelo) e iden-
tificamos as regioes em que os dados diferem do modelo por mais de uma vez o valor de
rms. Essas regides (que correspondem aos maiores desvios do continuo, tipicamente as
bandas de PAHs ou bandas de absorcao por silicatos) sdo marcadas para serem ignora-
das num segundo ajuste linear. O processo é repetido mais duas vezes. Desta forma,
as regioes do espectro consideradas para o ajuste linear final sao aquelas mais represen-
tativas do continuo de poeira presente no IV-médio que o espectro original da galdxia.
Mostramos na Figura 3.4 um exemplo do espectro da galdxia CGCG 448-020, durante

e apds a execucao de LINFIT. O cédigo linfit.py estd descrito no Apéndice B.
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FIGURA 3.4. Aplicacao do programa LINFIT no espectro da galdxia CGCG 448-020. Mostramos nos
painéis superiores o espectro original da galdxia em cinza; apds o espectro da galaxia apds a execugao
do programa uma vez (mostrado no painel central em azul) e duas vezes (mostrado no painel direito
em laranja); a linha tracejada vermelha representa a curva com a inclinagdo do continuo dada pelo
programa. Nos painéis inferiores sdo mostrados os residuos entre o espectro e o ajuste linear em cada
etapa do programa; as linhas tracejadas cinza representam o desvio padrdo do residuo.

3.4 NASA Ames PAH IR Spectroscopic Database

Apés a decomposicao espectral realizada com PAHFIT, procedemos com a andlise
das bandas dos PAHs presentes em LIRGs e ULIRGs através da base de dados NASA
Ames PAH IR Spectroscopic Database — aqui referida como PAHdb. Sua primeira versao
foi apresentada por Bauschlicher et al. (2010) e consistia apenas em uma base de dados
de transicoes tedricas de PAHs, cuja finalidade era combinar os espectros das moléculas
14 presentes. Boersma et al. (2014) anunciaram a segunda versao da base de dados, onde
foi desenvolvida a ferramenta de comparacao entre espectros astronomicos de emissao
no IV com espectros resultantes da combinacao de diferentes PAHs. A terceira e mais
recente versao, apresentada por Bauschlicher et al. (2018) apresentou um significante

aumento na quantidade de moléculas contidas em PAHdb.

A versao atual de PAHdb inclui um banco de dados composto por 3130 moléculas
candidatas a PAHs astronémicos. Estas moléculas variam em tamanho, contendo de 6 a
384 carbonos, distribuidos em estruturas de anéis aromaticos (com ligagoes simples e du-

plas alternadas) e em ramificagoes alifaticas (cadeias de carbono abertas). As moléculas
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incluidas em PAHdb podem ser puras (compostas apenas de carbono e hidrogénio), per-
tencer a classe de fulerenos (compostos apenas por carbono), ou terem heterodtomos
em sua estrutura, como nitrogénio, oxigénio, magnésio e ferro. Além disso, esses PAHs
podem ser selecionados quanto a carga: PAHdb possui moléculas neutras e carregadas
negativa e positivamente, podendo esta tltima ter multiplas cargas. A Figura 3.5 mos-
tra as distribuicoes de carga, composi¢ao e tamanho para todas as espécies presentes na

versao 3.00 de PAHdb.

Carga/Composigao/Tamanho

Cx

N
cations [o)
Mg/Fe

anions
+4/+++

6-50 C
101-386 C

51-100 C
neutras

CxHy

FiGURA 3.5. Gréfico de pizza mostrando a distribuicdo de carga (esquerda), composicdo (meio) e
tamanho (direita) para todas as espécies na versao 3.00 da base de dados. PAHdb é majoritariamente
composto de moléculas neutras, “puras”’e pequenas.

PAHdb fornece uma série de ferramentas que permite ao usuério a inspecao dos
espectros tedricos assim como a sua conversao em espectros sintéticos de emissao. A lista
completa de informactes transicionais que compoem a base de dados, sob a forma de
um arquivo XML, pode ser diretamente acessada pelo usudrio. O portal?, que hospeda
a base de dados, também oferece uma série de rotinas em IDL que simplificam tarefas

para a utilizacdo do PAHdb de forma offline.

O portal permite ao usudrio procurar e selecionar dados através de consultas
baseadas em caracteristicas de tamanho, carga e composicao das moléculas. A saida da
query é a lista de moléculas que obedece as condicOes estabelecidas na entrada. Além
disso, para cada molécula ha informagoes adicionais, como estruturas 3D da espécie,
referéncias na literatura, comparacao com dados experimentais (quando disponiveis),

lista de transigoes, espectro interativo e propriedades moleculares.

No entanto, a ferramenta mais utilizada nesse projeto foi a de comparacao entre
espectros astronomicos e espectros de PAHs na base de dados tedrica. Os espectros
astronomicos correspondem aqueles resultantes da aplicagao da ferramenta PAHFIT — ja

subtraidos de continuo, linhas atomicas/ moleculares e rotacionais de Ho — na forma

*https://www.astrochemistry.org/pahdb/
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de um arquivo de texto com duas colunas: comprimento de onda e densidade de fluxo

espectral.

Os espectros sintéticos gerados por PAHdb sao fornecidos no formato de tabelas,
com frequéncia (cm™!) e secbes de choque integradas (km/mol) para cada transicio,
equivalentes a espectros de absorcao. Também é possivel converter os espectros de
emissao sintéticos a depender de condigoes locais, como temperatura de excitacao e
energia média dos fétons UV. Além disso, a essas transigoes precisam ser atribuidos
perfil de linha (lorentziano ou gaussiano), onde a largura a meia altura é um parametro
livre para ajuste. Para mais informacoes, consultar o apéndice de Bauschlicher et al.

(2010).

Optamos por convoluir as bandas em Lorentzianas com largura de 15cm™!, por
mostrar melhores ajustes em testes iniciais. Além disso, adotamos um pequeno desvio
de 15cm™! em nimero de onda para corrigir o efeito intrinseco de anarmonicidade em

processos de emissao.

Apos a etapa de estabelecer os parametros de linha, executamos o programa e, para
cada galaxia, PAHdb nos forneceu uma lista de moléculas (e seus espectros) que seriam
responsaveis pelo espectro de emissao que fora colocado como parametro de entrada.
PAHdb seleciona as moléculas que estariam promovendo a emissao da galdxia no IV-
médio através do método de non-negative least squares, possibilitando a decomposicao
desses PAHs em subclasses que revelam a contribuigdo relativa de suas populagdes em
relacdo a tamanho, carga, composicao, entre outras caracteristicas (Boersma et al.,
2014). A saida dessa analise é uma lista de moléculas com seus respectivos espectros em
IV-médio, seguindo o mesmo intervalo de comprimentos de onda do espectro da (U)LIRG
inserido inicialmente. Todo o procedimento foi feito através do cédigo pahdb.pro, mos-

trado no Apéndice C.

A saida de PAHdD fornece espectros que devem ser convertidos de frequéncia para
comprimento de onda. Mostramos na Figura refpahdbex o espectro da galdxia IRASF
22491-1808 referente apenas as bandas de PAHs, que serve como entrada para PAHdDb,

e o espectro sintético gerado pela base de dados.



Capitulo 3. Metodologia

49

IRASF 22491-1808 (PAHS)
0.051 PAHdD - x2 = 3.26

0.04 4

o
o
@©

Fluxo (Jy)

o
o
]

0.00 1

6 8 10 12
Comprimento de onda (um)

FIGURA 3.6. Execugao de PAHdDb para a galaxia IRASF 22491-1808. A linha cinza mostra o espectro
da galdxia que representa apenas as bandas de PAHs, resultado de saida da ferramenta PAHFIT, e a
linha vermelha tracejada mostra o espectro sintético provido por PAHdb. Esse espectro é resultado da
soma dos fluxos de emissao no IV-médio de todos os PAHs que estariam presentes nessa galdxia, de
acordo com PAHdb.



Capitulo 4

Resultados

Neste capitulo apresentamos os principais resultados de nosso trabalho. Eles foram
gerados a partir da implementacao das diferentes ferramentas apresentadas no Capitulo
3, visando uma exploragao da diversidade nas caracteristicas dos PAHs em funcao das
propriedades globais das galdxias luminosas no infravermelho da amostra GOALS, des-

crita no Capitulo 2.

4.1 Caracterizagao do continuo para identificacao de AGN

e starbursts

Trabalhos do fim da década de 90, como Genzel et al. (1998), Mirabel et al. (1999)
e Laurent et al. (2000) mostraram que espectros de galdxias no IV-médio podem ser
usados para caracterizar a emissao de starbursts e AGN. As componentes espectrais do
IV, como linhas de estrutura-fina e continuo de poeira, servem para sondar o campo de

radiacao da galaxia, definindo a fonte de emissao infravermelha.

Como mencionado na Secao 3.1, os principais contribuintes a emissao de poeira
em galdxias podem ser estudados na regiao espectral do IV. Os PAHs tipicamente apre-
sentam fortes bandas de emissao entre 3—13um, em particular, em galdxias associadas a
forte atividade de formacao estelar. O continuo devido aos VSGs se torna proeminente
em A > 12um em regioes com intensa formagao de estrelas jovens. Na presenca de um
AGN;, o toro de poeira quente (150-1700K) pode contribuir fortemente ao continuo no

IV-préximo e IV-médio (e.g., Genzel & Cesarsky, 2000).
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A presenga de um nicleo ativo pode gerar dois cendrios: 1) o de destruicao dos
PAHs pela forte radiacao do AGN (Voit, 1992) e 2) o de diluigao das bandas de PAHs,
por conta de um aumento significativo no continuo local produzido pelo AGN que leva a
uma diminuicao significativa das larguras equivalentes destas. Trabalhos mais recentes
mostram suporte ao cendrio de diluigao: Desai et al. (2007) mostraram como as bandas
de PAHs em AGN podem ser tao fortes (em termos de luminosidade) como em galaxias
dominadas por starbursts, sugerindo que AGNs nao necessariamente destroem PAHs,
mas que adicionam um continuo subjacente maior que diminui a proeminéncia aparente

das bandas sobrepostas.

Podemos inferir a fonte de emissao dominante no IV para cada galdxia da nossa
amostra através de PAHFIT, que permite estimar a temperatura dos graos responsaveis
pelo continuo. A distribuicdo de temperaturas, baseada na decomposicao dos espectros
nos modos “channel”0 (5.13 — 14.29um) e “channel”2 (13.9 — 39.9um) do instrumento
IRS/Spitzer (Figura 4.1) reproduz o que esperamos: a emissao do continuo nos com-
primentos de onda menores é dominada pela componente de poeira quente, enquanto
a regiao mais vermelha do espectro trata de uma emissao de poeira comparavelmente
mais fria. Esse comportamento é descrito pela Lei de Wien, que caracteriza o maximo da
funcao de Planck que descreve a emissao de um corpo negro, relacionando o comprimento

de onda de méxima emissao com a temperatura correspondente do corpo negro:

T(K) X Acentrar(1m) ~ 3000. (4.1)

Desta forma, vemos que os espectros produzidos com o modo ch0O mostram o continuo
caracteristico dos graos mais quentes presentes em toros de AGN, enquanto no modo

ch2 seria mais provavel a deteccao do continuo VSG.

Em galdxias normais, ha a presenga de bandas dos PAHs no IV-médio e o continuo
de poeira é inclinado em A > 10 pm. Em galdxias com maior contribui¢ao de AGN,
esse continuo tende a ser mais plano, pois hé aquecimento dos graos presentes no nicleo
ativo e eles produzem um continuo significativo no IV-préximo e na regiao de menores
comprimentos de onda do IV-médio. Diversos trabalhos abordaram o fato que o fluxo
do continuo de poeira no IV pode ser modelado como uma lei de poténcia (e.g., Alonso-
Herrero et al., 2006; mais detalhes nas Segoes 3.3 e 5.1.2). O continuo térmico segue

alei S, ~ v~ % onde o indice de poténcia « indica a inclinagdo do espectro. Quando
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FIGURA 4.1. Temperatura estimada dos graos presentes na amostra através de PAHFIT. Em azul, temos
o modo espectral ch0 que cobre os menores comprimentos de onda e apresenta uma temperatura média
dos graos maior que ch2, que cobre os maiores comprimentos de onda.

observada em um plano de log(S,) — log(v), essa relagdo mostra que o continuo pode

ser estabelecido como um ajuste linear.

Em objetos extremos (caso de galdxias cuja luminosidade no IV é predominan-
temente devida a presenga de um AGN ou formagao estelar), a inclinacao do continuo
é uma boa ferramenta de diagnodstico para a fonte dominante de emissao no I'V-médio.
Em um cendrio mais tipico, onde as galdxias possuem ambas as fontes, a tendéncia é que
quanto maior a atividade de formagao estelar no objeto, maiores os valores da inclinacao
do continuo (isto é, maiores valores de «), a temperatura toma valores intermedidrios

(T ~ 50-100K) e maior a proeminéncia dos PAHs no espectro do IV-médio.

Calculamos a inclinagao do continuo em espectros de baixa resolugao no I[V-médio.
Para isso, criamos um programa de ajuste linear (LINFIT, apresentado na Segao 3.3)
que ajusta o continuo em 3 execugoes para cada galaxia da amostra a fim de ajustar
com maior confianca o continuo, minimizando o impacto das bandas de PAHs e li-
nhas atémicas/moleculares. A Figura 4.2 apresenta exemplos da execugao do programa
LINFIT, mostrando os espectros das galdxias com a maior e menor inclinacoes resul-
tantes a partir da execucao do nosso programa de ajuste de continuo. Mostramos na

Figura 4.3 mostra o ajuste do continuo para o espectro de trés galaxias com diferentes
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contribui¢oes’ de um AGN no IV-médio segundo Diaz-Santos et al. (2017) (mais de-
talhes na Segao 5.3). Podemos ver que as principais diferencas entre os espectros sao:
a profundidade da banda de absorgao de silicatos em A ~ 10pum e a proeminéncia das
bandas dos PAHs. Uma fonte pontual fortemente obscurecida levaria a uma banda de
absorcao mais profunda, enquanto PAHs mais proeminentes sdo associados a galdxias

com menor contribuicao de AGN.

0.307 JRASF 15250+3608 - a = 0.458

2XLINFIT - a = 0.429

9 -

0.351 ) y

0.401 NGC 6156 - o = 2.784 .
2XLINFIT - o = 3.008

max inclinacdo

6 8 10 12 14
Comprimento de onda (um)

FIGURA 4.2. Execugao do programa LINFIT para as galdxias IRASF 1525043608 (painel superior)
e NGC 6156 (painel inferior). As linhas azuis cheias e tracejadas representam o espectro original da
galaxia e o ajuste linear do continuo apds a primeira execugao do programa, respectivamente. Uma vez
identificadas as regides do espectro com os maiores residuos, o segundo espectro é gerado (linha cheia
laranja) para um segundo ajuste (linha tracejada laranja). As linhas rosa correspondem ao ajuste final
do continuo apds a minimizagao da influéncia das bandas e emissao e absorgao no espectro. As linhas
verticais tracejadas correspondem aos comprimentos de onda das principais bandas de PAHs.

Na Figura 4.4, vemos a distribuicao dos valores de a para todas as galaxias deste
trabalho resultantes da nossa implementacao de LINFIT. Podemos apreciar que 96% da
amostra apresenta valores de o ~ 1-3 (Tabela 4.1). Considerando que o limite de «
= 0.5 é usado como referéncia para distinguir galdxias dominadas por AGN (Alonso-
Herrero et al., 2006; Donley et al., 2007; Sani et al., 2008; detalhes na Segao 5.1.2), a
distribuicao de valores de o na amostra sugere que a maioria apresenta continuos no

IV-médio ingremes e associados a sistemas dominados por formagao estelar.

'Disponivel em http: //goals.ipac.caltech.edu/.
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FIGURA 4.3. Espectro das galdxias IRAS F17132+4-5313 (painel superior), NGC 5990 (painel central) e
NGC 7674 (painel inferior), normalizados em A = 12.5um, onde as linhas tracejadas azuis e os valores
de a mostrados em cada painel representam o ajuste do continuo. As linhas tracejadas verticais cor-
respondem aos comprimentos de onda das principais bandas de PAHs. Sdo mostradas as porcentagem

de AGN dos objetos segundo diagndsticos no infravermelho médio (Diaz-Santos et al., 2017).

TABELA 4.1. Distribuicao de valores da inclinagao do continuo. A inclinagdo do continuo dos espectros
da maior parte das galdxias se concentra em valores intermedidrios e altos (« j 1), o que sugere que a
maior parte da amostra é dominada por formagao estelar ou por uma mistura de AGN e starbursts.

Valor de inclinagao

Porcentagem da amostra

inclinacao < 0.5
0.5 < inclinacao
1.0 < inclinagao
1.5 < inclinagao
2.0 < inclinagao
2.5 < inclinacao
3.0 < inclinagao

NN NN N IN

1.0
1.5
2.0
2.5
3.0
3.5

1/153
6/153
54/153
54/153
33/153
4/153
1/153

T

14

Exploramos na Figura 4.5 a relagao entre a que caracteriza a inclinagao do continuo

com a fracdo que o AGN contribui para o IV-médio em nossa amostra, segundo Diaz-

Santos et al. (2017). Mesmo com a auséncia de valores mais baixos de a (falta de

continuos mais planos) para as galdxias com maior contribuicdo de AGN, vemos uma

grande variagdo de inclinagao para uma dada fracdo de AGN. Interpretamos esse re-

sultado como uma indicacao do alto obscurecimento por poeira da amostra, podendo

resultar em continuos mais ingremes (maiores «), mesmo na presenga de uma contri-

buigao significativa de um AGN; voltaremos a essa discussao na Segao 5.1.2.
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FI1GURA 4.4. Distribuicao de valores para a inclinagao do continuo de poeira por LINFIT para as galdxias
da amostra. Em azul sdo mostradas as inclinagoes do espectro das galdxias, apds a execugdo de LINFIT
trés vezes. A linha cinza representa o limite de o = 0.5, dado por Menéndez-Delmestre et al. (2009),
onde objetos com a inclinagdo menor que esse valor seriam galdxias ativas. E notédvel que a nossa
amostra nao possui AGN fortes, estando a mediana das inclinagoes por volta de 1.5 e a média em 1.7.

4.2 Decomposicao das bandas de emissao dos PAHs

Os PAHs tém sido alvos de pesquisas na drea de extragalactica por sua importancia
no dominio do infravermelho. J& com o trabalho de Roche et al. (1991), baseado nos
dados de IRAS, foi mostrado que as bandas de PAHs s&o menos proeminentes em AGNs.
Para quantificar a proeminéncia das bandas de PAHs com respeito ao continuo, estudos
utilizam a largura equivalente das bandas de emissdo dos PAHs: quanto maior a con-
tribuicdo de um AGN, mais alto o continuo no IV, diminuindo a largura equivalente da

banda de emissao para um dado fluxo integrado.

As larguras equivalentes das bandas dos PAHs sdo dados de saida do programa
PAHFIT (Segao 3.2). Mostramos na Figura 4.6 a relagao entre as larguras equivalentes das
diferentes bandas de PAHs com respeito & importancia do AGN, segundo Diaz-Santos
et al. (2017). Observamos que, como esperado, as galdxias com uma maior contribuicao
de AGN apresentam valores baixos de largura equivalente. Porém, a Figura 4.6 também
aponta que o uso da largura equivalente como tnico diagndstico para distinguir galaxias
com contribuicao de AGN e starburst é insuficiente — considerando que galdxias com

baixa contribuicao de um AGN no I[V-médio podem apresentar larguras equivalentes
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F1curA 4.5. Inclinagdo do continuo de poeira para a amostra em fung@o da contribuigdo porcentual
do AGN & emissdo no IV-médio, segundo Diaz-Santos et al. (2017). Em azul estdo representados
os valores de inclinagdo apds a execucao de LINFIT trés vezes. O coeficiente de Pearson é mostrado
para a relagdo entre <AGN> e a. A linha cinza pontilhada representa o limite de a = 0.5, dado por

Menéndez-Delmestre et al. (2009), e a seta indica a dire¢do em que os valores caracterizam galdxias
tipicamente dominadas por um AGN.

num amplo intervalo de valores, incluindo valores baixos, similares aos apresentados
por galaxias com AGN mais dominantes. FEsse comportamento pode ser atribuido ao
fato que starbursts nucleares compactos sao também capazes de causar a dissolucao das
bandas através do aquecimento de graos de poeira a maiores temperaturas, aumentando

a emissao do continuo no IV-médio (e.g., Diaz-Santos et al., 2011).

As Figuras 4.7 e 4.8 mostram exemplos de algumas decomposicoes feitas por
PAHFIT para galdxias individuais e para o espectro médio de nossa amostra. Cons-
truimos o espectro médio para ter uma nocao global das caracteristicas gerais de nossa
amostra; criamos ele fazendo uma média dos espectros no referencial das galaxias indivi-
duais. Notamos nos espectros da Figura 4.7 uma diversidade na contribuicao do continuo
de poeira, assim como nas linhas atomicas e moleculares. A galaxia ESO 339-G011, por
exemplo, apresenta um continuo de poeira mais pronunciado que IRASF 1713245313,
assim como linhas de alta ionizacao (e.g., [SIV] em 10.5um) — tipicamente associadas a
uma maior contribuigdo de AGN (Inami et al., 2013) — mais fortes. As linhas de [ArII]
em 6.98um e [ArIIl] em 8.99um também sao significativamente mais pronunciadas neste
sistema, sugerindo condigoes de excitacao diferentes as de IRASF 1713245313 (Verma
et al., 2003).
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FIGURA 4.6. Larguras equivalentes das bandas de 6.2, 7.7, 11.3 e 12.7pym em fungao da contribuicao
de AGN, dada por Diaz-Santos et al. (2017). Notamos que para baixas fragdes de AGN, as larguras
equivalentes apresentam uma ampla distribuigdo de valores, enquanto para galdxias com uma forte
contribuicdo de AGNs encontramos apenas valores baixos de largura equivalente.
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FIGURA 4.7. Decomposicao espectral realizada por PAHFIT para as galdxias IRAS F17132+45313 e
ESO 339-G011. Os pontos pretos representam o espectro original das galdxias. As linhas magenta,
vermelha, azul, roxa e verde, simbolizam o continuo estelar, continuo de poeira, bandas de PAHs,
linhas atomicas/moleculares e modelo de PAHFIT, respectivamente. O continuo estelar é desprezivel,
enquanto o continuo produzido pela poeira é parte significativa do espectro das duas galdxias. As
assinaturas dos PAHs também estdo presentes nos dois objetos.

Seguindo a metodologia descrita no Capitulo 3, executamos a ferramenta PAHdb
para cada espectro resultante do programa PAHFIT (curva azul das Figuras 4.7 e 4.8).
Na nossa andlise, o ajuste dos espectros da amostra rendeu valores de qui-quadrado
entre 1-260. Atribuimos os maiores valores a ajustes menos adequados das duas ultimas
bandas, de 11.3 e 12.7um, e na regiao da absorcao de silicatos, em 9.7um, como mostra

a Figura 4.9.As linhas atomicas e moleculares, especialmente as que estdo presentes em
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maiores comprimentos de onda, como [Nell];2 g8 podem ser um dos fatores contribuintes

para os piores ajustes. Voltaremos a este topico na Secao 5.2.

PAHdb nos fornece uma lista de moléculas (e seus espectros de emissao correspon-
dentes) que, combinadas, seriam responsaveis pelo espectro de emissdao colocado como
parametro de entrada. O numero de moléculas que reproduz a emissdo no IV-médio
da amostra varia de 25-50 espécies por galaxia, uma quantidade pequena comparada ao
contetudo total da base de dados, que possui mais de 3000 moléculas. As caracteristicas

(carga, composigao e tamanho) e a proporgao destas sdo mostradas na Figura 4.10.

Executamos PAHdb para decompor as bandas de emissao de PAHs no espectro
representativo da amostra. O resultado é mostrado na Figura 4.11. O ajuste é similar
aos obtidos para cada galaxia da amostra, onde vemos a predominancia de PAHs neutros

e pequenos (N¢ < 50).

Para quantificar a contribuicao dos diferentes tipos de PAHs (e.g., PAHs peque-
nos, grandes, neutros, carregados), definimos janelas referentes as bandas principais nos
espectros a fim de realizar uma integracao numérica das contribuigoes individuais das
moléculas que correspondem a classe em questdao. Definimos as janelas utilizando a
rotina find peaks_cwt em Python para detectar os picos com as maiores intensidades

em cada espectro de saida do PAHdb — esses picos correspondem as bandas de 6.2, 7.7,

continuo de poeira
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FIGURA 4.8. Decomposigao espectral realizada por PAHFIT para o espectro médio de nossa amostra.
Painel superior: a linha com a regido cinza escuro representa a média dos espectros de nossa amostra
e seu erro associado; as linhas magenta, vermelha, azul e roxa, simbolizam o continuo estelar, continuo
de poeira, bandas de PAHs e linhas atomicas/moleculares; os pontos verdes mostram o modelo de
PAHFIT. O valor de chi-quadrado é mostrado na figura. Painel inferior: residuo entre o modelo de
PAHFIT e o espectro médio de nossa amostra.
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FI1cURA 4.9. Ajuste de PAHdb em termos de carga e tamanho para a galdxia IRAS F101734-0828. A
linha tracejada mostra o espectro de PAHs (saida de PAHFIT) para IRAS F101734-0828 e em vermelho,
o espectro sintético de melhor ajuste produzido pelas moléculas da base de dados de PAHdb. No
painel esquerdo sdo representadas as espécies neutras (azul), carregadas positivamente (laranja) e
carregadas negativamente (verde). O painel direito apresenta a contribuigdo de moléculas pequenas
que contém menos de 50 carbonos (azul) e de moléculas grandes que contém mais de 50 carbonos

(laranja). Notamos que o espectro é visivelmente melhor ajustado nas bandas de menor comprimento
de onda.

Carga/Composicdao/Tamanho

cations CxHy 51-190 C

anions
Mg/Fe
Og
N
Cx
neutras 6-50 C

FIGURA 4.10. Gréfico de pizza mostrando a distribuigdo de carga (esquerda), composi¢do (meio) e
tamanho (direita) para as espécies encontradas pela base de dados de PAHdb para nossa amostra.
Concluimos que as moléculas previstas por PAHdb para as LIRGs e ULIRGs deste trabalho sdo ma-
joritariamente neutras, “puras”(isto é, compostas apenas por carbono e hidrogénio) e pequenas.

8.6, 11.3 e 12.7um. De forma a ter janelas sistematicamente definidas para a amostra
inteira, estabelecemos larguras médias para cada banda nos baseando em uma inspecao
individual de uma subamostra de 10 galaxias: isso nos permitiu fixar as janelas para
a amostra inteira. Optamos por uma integragdo direta do fluxo nestas janelas (em
contraste aos ajustes com gaussianas e lorentzianas feitas na literatura; e.g., Menéndez-
Delmestre et al., 2009) por conta da irregularidade em formato das bandas, uma vez que
foram formadas pela soma de varias transicoes convoluidas em comprimentos de onda

diferentes. Mostramos na Figura 4.12 o espectro resultante da contribuicao de moléculas
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FiGUrRA 4.11. Ajuste de PAHdb em termos de carga e tamanho para o espéctro médio da nossa
amostra. A linha tracejada cinza representa o espectro médio da amostra e em vermelho, o espectro
sintético produzido pelas moléculas da base de dados de PAHdb. S&o representadas as espécies neutras
(marrom), carregadas positivamente (violeta) e carregadas negativamente (verde), moléculas pequenas
que contém menos de 50 carbonos (azul) e moléculas grandes que contém mais de 50 carbonos (rosa).

individuais, gerado a partir da saida de PAHdb, para NGC 1797; as janelas que definem
as bandas de PAHs seguindo nossa metodologia, aparecem identificadas. Em 13 galaxias
esse método nao foi bem-sucedido por conta da baixa intensidade da banda de 8.6um,

por isso nossa amostra foi reduzida a 136 objetos.

Com as larguras das bandas e o comprimento de onda central estabelecidos, utili-
zamos a fungdo trapz, também do Python, a fim de executar a integragao pelo método
do trapézio. Desta forma, integramos a contribuicdo dos diferentes tipos de PAHs. Isso
nos permitiu calcular a contribuicao relativa de cada uma das seguintes categorias de
moléculas para o fluxo total contido nas bandas de PAHs: neutros, carregados (anions e
cations), pequenos (segundo a convencao de Boersma et al., 2014 e Bauschlicher et al.,
2018; mais detalhes na Segao 5.2) e grandes. A Figura 4.13 apresenta os resultados desta
andlise em termos da contribuicao do tipo de PAH relativo ao fluxo total de todas as

bandas e as Figuras 4.14 e 4.15 mostram o resultado para cada banda individual.

Na Figura 4.13 vemos a predominancia das moléculas neutras e pequenas nas
galdxias da nossa amostra. A média de contribuicdo de PAHs neutros, carregados, pe-

quenos e grandes em todas as bandas é de 66,3%, 33.7%, 84,3% e 15.7%, respectivamente.
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FIGURA 4.12. Espectro de melhor ajuste por PAHdb para NGC 1797, onde as regides das bandas de
PAHs sao identificadas para a integragao de fluxo. Cada linha colorida representa uma banda diferente
e as estrelas pretas mostram o local do pico detectado pelo programa find peaks_cwt (detalhes no
texto). As curvas azul, laranja, verde, vermelha e lilds mostram as bandas em 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 e
12.7pum, respectivamente.

A anélise por bandas individuais também nos mostra tendéncias astrofisicamente
interessantes: as bandas podem servir como modo de caracterizacao do tamanho e da
carga da populacao de PAHs que povoam o meio interestelar das galaxias estudadas.
Isso é demonstrado nas Figuras 4.15 e 4.14. Enquanto a proporgao de PAHs pequenos
para PAHs grandes das bandas de 6.2, 7.7 e 12.7um corresponde a aproximadamente
90:10 (com uma clara predominancia de PAHs pequenos), a banda de 11.3um apresenta
uma proporc¢ao mais misturada e proxima de 60:40. Para as cargas, ocorre um fené6meno
similar: a proporgao de PAHs neutros para carregados é tipicamente de 80:20 (mostrando
dominancia de PAHs neutros) nas bandas de 6.2, 11.3 e 12.7um, enquanto a banda de
7.7pm apresenta uma mistura maior nas contribui¢oes de PAHs neutros e carregados,
com uma proporc¢ao de 45:55. Essa proporcao inclusive aponta que, na banda de 7.7um,
a contribuicao dos PAHs carregados é maior que a de PAHs neutros. Contextualizamos

nossos resultados no Capitulo 5.
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FIGURA 4.13. Contribuicao relativa para o fluxo total nas bandas de PAHs por parte de moléculas de
um tipo especifico em termos de carga e tamanho. Os painéis da esquerda mostram a contribuigao
de PAHs neutros (azul) e carregados (laranja); os painéis da direita mostram a contribuigdo de PAHs
pequenos (verde) e PAHs grandes (vermelho).
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FIGURA 4.14. Contribuigdo relativa por parte de moléculas neutras (azul) e carregadas (laranja) para
o fluxo nas bandas individuais de PAHs: 6.2um (painel inferior esquerdo), 7.7um (painel inferior
esquerdo), 11.3um (painel superior direito) e 12.7um (painel inferior direito). Notamos que, para
as bandas de 6.2, 11.3 e 12.7um, as moléculas neutras contribuem mais significativamente. No caso
da banda de emissdo de 7.7um, vemos uma inversdao no comportamento das moléculas carregadas,
considerando também que a diferenga nas contribuigdes relativas é menos marcada (detalhes no texto).
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FIGURA 4.15. Contribuigdo relativa por parte de moléculas pequenas (verde) e grandes (vermelho)
para o fluxo nas bandas individuais de PAHs: 6.2um (painel inferior esquerdo), 7.7um (painel inferior
esquerdo), 11.3um (painel superior direito) e 12.7um (painel inferior direito). Notamos que, para as
bandas de 6.2, 7.7 e 12.7um, as moléculas pequenas contribuem mais significativamente. No caso
da banda de emissao de 11.3um, vemos que a diferenga nas contribuigées relativas é menos marcada
(detalhes no texto).
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Discussao

5.1 Diversidade espectral das (U)LIRGs

As galdxias da nossa amostra apresentam uma consideravel variedade espectral.
Destacamos duas caracteristicas principais de interesse: 1) a profundidade da absor¢ao
ou emissao de silicatos, situada em ~ 9.7um; 2) a inclinagdo do continuo de poeira.

Discutiremos esses tépicos nas subsecoes seguintes.

5.1.1 Absorcao de silicatos — uma grande variedade em obscurecimento

pela poeira

Uma das caracteristicas mais marcantes nos espectros no IV-médio de LIRGs e
ULIRGsS é a absorc¢ao por silicatos em 9.7pm, devida aos movimentos de estiramento da
ligagdo Si—O e dobramento das ligagdes O—Si—O (e.g., Draine, 2003; Galliano, 2017). A
partir desta banda de absorcao podemos medir a profundidade 6ptica 797, associada &
absorcao por silicatos e, desta forma, quantificar o obscurecimento pela poeira. Frequen-
temente nos referimos ao efeito da poeira como extincao, que ocasiona uma diminuicao
da quantidade de luz recebida. Essa atenuagao também é chamada de avermelhamento
(Ay), devido & tendéncia de extingdo ser maior nos comprimentos de onda mais azuis

que nos vermelhos.

A profundidade 6ptica T associada a absorgao por silicatos em 9.7um foi derivada

como parametro livre pelo programa PAHFIT, como relatado na Se¢ao 3.2, e mostrou
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valores no intervalo de 0 < 797 < 13.4. As Figuras 4.2 e 4.3 mostram a diversidade na
proeminéncia da banda de absorcao por silicatos presente na amostra GOALS. Mostra-
mos na Figura 5.1 o espectro das galdxias com menor e maior valor de profundidade
Optica na absorcao de silicatos, assim como o espectro médio da amostra, com 797 =

1.15.
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FIGURA 5.1. Espectro da galdxia composite da nossa amostra e das galdxias com menor e maior valor
de 19.7. NGC 6156 e ESO 173-G015 apresentam 79.7 = 0 e 13.4, respectivamente, enquanto a galdxia
cujo espectro representa a média da amostra, possui um valor de profundidade 6ptica igual a 1.15.

Draine (2003) aponta que o centro galactico possui valores de 197 ~ 3.6, gerando
um avermelhamento de até 34 mag. Piqueras Lépez et al. (2013) apontaram que LIRGs
e ULIRGs de sua amostra apresentaram A, ~ 20-30, sugerindo valores de 79 7 de 2.2-3.3,
quando comparamos com o cendrio do centro da nossa Galaxia. Imanishi et al. (2007)
utilizaram as profundidades opticas em 9.7 e 18um para analisar a geometria da fonte
de energia de ULIRGs locais e constataram que, os objetos que apresentam 797 >> 1.7,

hospedam AGN compactos imersos em grandes quantidades de poeira.

Armus et al. (2007) selecionaram 10 ULIRGs do catalogo IRAS Bright Galazy
Sample e também analisaram a profundidade 6ptica na absorcao de silicatos dessas
galdxias, segundo a lei de Chiar & Tielens (2006). Os valores apresentaram média e
mediana de 1.99 e 1.6, com desvio padrao de 1.24. A média dos valores de profundidade
optica e desvio padrao encontrados para a nossa amostra foram de 2.34 + 3.04, e mediana

de 1.12, valores similares aos de Armus et al. (2007) dentro de 1o.

Mostramos a distribuicao dos valores de profundidade 6ptica para a nossa amostra

na Figura 5.2 em relagao aos valores de Stierwalt et al. (2014). Nossos valores parecem
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mais espalhados e mais altos que os de Stierwalt et al. (2014). Atribuimos isso ao fato

de que diferentes ferramentas de decomposicao espectral foram utilizadas.

Tstierwalt

0 2 2 6 8 10 12 14
Tyanna

FIGURA 5.2. Comparagdo entre as profundidades épticas da nossa amostra e de Stierwalt et al. (2014).
A média dos valores de T esta representada pelas linhas pontilhadas. A nossa anélise apresenta valores
mais altos que a de Stierwalt et al. (2014), onde 9.7 = (1.98 £ 1.28).

5.1.2 Inclinacao do continuo de poeira

O continuo no I'V-médio é resultado principalmente da emissao térmica por graos
de poeira aquecidos a altas temperaturas (T ~ 200-600; mais detalhes na Secao 4.1).
Os graos de poeira estao imersos em um ambiente abundante em fétons que pode ser
dominado por duas diferentes fontes: regides de formagao estelar ou um AGN. A emissao
de AGN pode ser descrita por uma lei de poténcia (e.g., Alonso-Herrero et al., 2006),
onde « quantifica a inclinagao do continuo de poeira (S, ~ v~ “). As galdxias dominadas
por emissao de AGN mostram SEDs com lei de poténcia, apresentando uma variedade de
inclinagdes (com « = 0.5-3; Sanders et al., 1988). Os AGN mais luminosos apresentam
inclinagoes tipicamente de o ~ 0.5 no IV-médio (Sani et al., 2008). Sanders et al. (1988) e
estudos mais recentes (e.g., Alonso-Herrero et al., 2006), mostram que LIRGs e ULIRGs
possuem espectros no IV-médio que também obedecem a uma lei de poténcia, indicando
assim a presenca de um AGN. Dessa forma, o intervalo espectral do IV representa uma

ferramenta para identificar AGN, mesmo os obscurecidos (Castello-Mor et al., 2013).

Trabalhos como Alonso-Herrero et al. (2006), Donley et al. (2007) e Sani et al.
(2008) apresentam o valor de o < 0.5 como o limite superior para AGN. No entanto, esse

valor é apenas uma referéncia popularmente usada. Se o AGN for muito obscurecido, a
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poeira mais quente (T ~ 600K) seria limitada a poeira imediatamente vizinha ao AGN.
A poeira mais distante do AGN pode estar imersa em um ambiente de formagao estelar,
contribuindo mais significativamente na regidao do continuo associada a temperaturas
mais mornas (T ~ 200K). Isso faz com que o continuo seja mais ingreme, fornecendo

maiores valores para o indice espectral o (Menéndez-Delmestre et al., 2009).

Como mostramos na Tabela 4.1, a maior parte da nossa amostra (96%) apresenta
um continuo de poeira mais ingreme do que os valores esperados para AGN (e.g., Alonso-
Herrero et al., 2006). Isso sugere que a amostra é dominada por fontes com pouca
presenca de AGN ou, potencialmente, onde os nicleos ativos presentes estao fortemente
obscurecidos. Isso nos demonstra um possivel viés de redshift, visto que a amostra de

GOALS é local.

5.2 Prevaléncia de PAHs pequenos, puros e neutros na

emissao do IV-médio em (U)LIRGs

Segundo os resultados das Figuras 4.10 e 4.13 na Segao 4.2, podemos afirmar
que os PAHs que representam a emissdo no IV-médio das galdxias da nossa amostra
sd0, em sua maioria, pequenos, puros (isto é, moléculas formadas apenas por C e H) e
neutros. Abordaremos esse tOpico nas subsegoes seguintes, pautando nossos resultados
em modelos tedricos e dados de experimentos realizados em laboratério com graos de

poeira, incluindo PAHs e aglomerados de silicatos.

Neste trabalho usamos a convencao de que PAHs pequenos possuem N¢o < 50 e
PAHs grandes tém N¢ > 50, baseados em Boersma et al. (2014) e Bauschlicher et al.
(2018). Segundo Draine & Li (2001) — que desenvolveram um modelo tedrico de emissao
de PAHs, baseados na emissao no IV de uma populacao de graos de poeira aquecidos
por fétons — os PAHs pequenos emitem fortemente nas bandas de 6.2 e 7.7um, enquanto
os PAHs maiores radiam em maiores comprimentos de onda. Essa conjuntura concorda
com os resultados do nosso trabalho: a Figura 4.14 mostra que as bandas de 6.2 e 7.7um
sao dominadas pela contribuicao de PAHs pequenos, com uma contribuicao de 5-20% de
PAHs grandes. A banda de 11.3um apresenta um comportamento levemente diferente,
onde a contribuicdo de PAHs de grande e pequeno tamanhos se mistura fortemente,

apontando maiores a participacao de PAHs maiores na emissao que domina a banda.
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Nossos resultados — baseados no ajuste de espectros reais de galaxias — refletem as
predigoes dos modelos de emissao de Draine & Li (2001). A tnica forte divergéncia destas
predicoes é na banda de 12.7um, onde nossos resultados diferem da expectativa de uma
contribuicao maior de PAHs com maior nimero de carbonos. No entanto, atribuimos
isso ao fato de que a linha de [Nell]j2g (tipicamente associada & regides de starbursts;
Laurent et al., 2000) é abundante na nossa amostra e fortemente convoluida a banda
de 12.7um — isso impacta diretamente na decomposicao espectral realizada por PAHFIT.
A dificuldade em ajustar adequadamente a banda de 12.7um pode adicionar incertezas

aos resultados que associamos a esta banda.

Para explicar a abundancia de PAHs menores, consideramos primeiramente a com-
plexidade adicional requerida para os processos de formacao de PAHs maiores: PAHs
maiores podem ser construidos a partir das moléculas menores (e.g., Cherchneff, 2011;
Tielens, 2013) que, a principio, favorece a abundancia de PAHs menores. Porém, es-
tudos apontam que, uma vez formados os PAHs maiores, eles sdo estaveis em relacio
a radiacao (e.g., Cataldo et al., 2009). Em particular, quando expostos a um campo
de radiagao, os PAHs maiores apresentam vias multiplas de ionizagao (e.g., Sales et al.,
2010; Monfredini et al., 2018), sugerindo que eles serdao multiplamente ionizados antes

de serem destruidos.

Além disso, consideramos também que a populagdo de PAHs maiores possa ser
diminuida na presenga de um AGN por conta da exposi¢ao ao forte campo de radiagao
do nicleo ativo. Porém, Monfredini et al. (2018) desenvolveram um estudo experimental,
analisando a interacao entre raios-X e PAHs com 10-16 carbonos. Os autores perceberam
que essas moléculas nao apresentam variacgoes significativas em seus tempos de meia-vida,
mesmo quando submetidas & radiagdo compativel a de um AGN (275, 310 e 2500eV).
Trabalhos como esse sugerem que a presenca de um AGN nao altera a distribuigdo de
tamanhos de PAHs. Nossos resultados também concordam com esse resultado, como
mostrado na Figura 5.3, onde nao parece haver tendéncias de aumento ou diminuic¢ao
de PAHs pequenos/grandes conforme a fracdo de AGN na galdxia. No entanto, Sales
et al. (2010) mostrou que AGNs tem moléculas com maior nimero de carbonos que
em galdxias starbursts, o que pode estar relacionado a nossa amostra, que consiste em

nucleos ativos mais fracos.

Os PAHs puros compoem ~ 50% das moléculas associadas as bandas de PAHs
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FicurA 5.3. Contribuicao relativa dos PAHs grandes e pequenos em relagido ao fluxo total de PAHs
da nossa amostra, em fungdo da fragdo de AGN da galdxia (obtida por Diaz-Santos et al., 2017) para
cada uma das bandas do espectro. A banda de 6.2um é mostrada no painel superior esquerdo, 7.7pum
no painel superior direito, 11.3um no painel inferior esquerdo e 12.7um no painel inferior direito.

na nossa amostra de galaxias, enquanto os PAHs compostos apenas por ligagoes C—C
(fulerenos) contribuem com pouco mais de 30%. Essa dominancia dos PAHs puros nao é
surpreendente, considerando que as bandas em 8.6, 11.3 e 12.7um de PAHs sao associadas
majoritariamente as transi¢oes vibracionais das ligagoes C—H (Figura 1.3). Apesar de
estudos anteriores sugerirem que os fulerenos apresentam uma porc¢ao significativa dos
PAHs presentes no espago (e.g., Berné & Tielens, 2012), trabalhos mais recentes apontam
que apenas ~ 107 da porcentagem de carbono do meio interestelar difuso se encontra

em fulerenos, enquanto 10% estd presente em PAHs puros (Tielens, 2013).

Uma contribui¢do mais baixa (~ 15-20%) vem dos PAHs onde um ou mais d4tomos
de carbono nos anéis aromaticos podem ser substituidos por outro elemento. Em par-
ticular, o caso de uma substituicao por nitrogénio — que na nossa amostra representa o
heterodtomo mais comum — tem se tornado bastante relevante no estudo de galaxias, com
trabalhos recentes que apontam uma contribuicdo significativa dos conhecidos PAHNs
(em inglés, Polycyclic Aromatic Nitrogen Heterocycles) a banda de 6.2um (Canelo et al.,
2018), baseado no impacto que estes tém na posigado do comprimento de onda central
da banda. Porém, estudos apontam que, de forma geral, os PAHs com nitrogénio séo

menos abundantes que os PAHs puros (Tielens, 2008), contribuindo com menos de 1-2%
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da abundancia césmica de nitrogénio (e.g., Hudgins et al., 2005; Boersma et al., 2014).
Assim, tanto os fulerenos como os PAHs substituidos apresentam abundéancia drastica-
mente menor que os PAHs puros (Tielens, 2013), explicando a predominancia dos PAHs

puros frente as outras categorias de composicao.

A Figura 4.15 mostra a contribuicdo de PAHs neutros e carregados para cada
banda no espectro do I'V-médio. Observamos um comportamento similar nas bandas de
6.2, 11.3 e 12.7pum, com uma contribuigdo muito mais pronunciada dos PAHs neutros (~
80-90% do fluxo total). Apenas a banda de 7.7um mostra uma mistura mais equilibrada

de PAHs neutros e ionizados.

Para entender a predominédncia de PAHs neutros, recorremos aos modelos de
emissdo de Draine & Li (2001). Segundo estes, as vibragdes de estiramento C-C (carac-
teristicas das bandas de 6.2 e 7.7um) aumentam com a ionizagao, enquanto as ligagdes

C-H fora do plano (caracteristicas das bandas de 11.3 e 12.7um) diminuem.

De uma perspectiva experimental e focada na andlise da emissdo de PAHs na
nebulosa de reflexao NGC 7023, Rapacioli et al. (2005) mostraram que PAHs neutros
dominam a emissao nas bandas de 11.3 e 12.7um, comparado aos PAHs carregados
positivamente (Figura 5.4). Para as bandas em 6.2 e 7.7um, ambos os tipos de PAHs
contribuem de forma equilibrada, com uma contribuicdo mais enviesada para os PAHs

carregados.
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FIGURA 5.4. Componentes associadas a PAHs neutros (verde) e carregados positivamente (azul) na
nebulosa de reflexdo NGC 7023. Figura adaptada de Tielens (2008).
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Nossa analise corrobora com os resultados para as bandas em 7.7, 11.3 e 12.7um:
uma contribuicao notavelmente mais forte dos PAHs neutros nas bandas mais verme-
lhas e mais equilibrada (com uma inversao na maior contribuigdo de PAHs ionizados)
na banda de 7.7um. Ressaltamos o resultado observado para a banda de 6.2um que
vai de encontro a expectativa de um comportamento similar a banda de 7.7pm: obser-
vamos também uma contribuicdo de PAHs neutros. Considerando que o ajuste desta
banda nao se vé afetado por linhas atomicas, nao atribuimos o desvio dessa predicao
pelo ajuste ruim da ferramenta PAHFIT. Porém, outras condi¢Ges podem estar afetando
nossos resultados: a influéncia da banda de absor¢ao pelo gelo na banda de 6.2um (e.g.,
Spoon et al., 2004) que, no caso de obscurecimento significativo esperado para LIRGs e
ULIRGS, pode ser importante e impactar na distribuicdo da emissao na banda de 6.2um
e, consequentemente, na decomposicao dos diferentes tipos de PAHs. Fora essa poten-
cial influéncia, nao temos uma justificativa para explicar o comportamento da banda de

6.2um em moléculas neutras e carregadas nesta fase da andlise.

5.3 Natureza da fonte de energia das (U)LIRGs e seu im-
pacto na producao de PAHs

Desde as descobertas de LIRGs e ULIRGs realizadas pela missao IRAS, estudos
mostraram que as altas luminosidades desses objetos podem ser explicadas por regioes
de intensa formacao estelar e AGN (e.g., Sanders & Mirabel, 1996). Alguns trabalhos
propuseram classificagoes baseadas em IV para determinar a importancia de um AGN
em LIRGs e ULIRGs. Diaz-Santos et al. (2017) apresentaram uma andlise das linhas
[OI]gs, [OIll]gg, [NII]122 € [CII]158 no IV-distante para as galdxias de GOALS, obtidas
com o telescépio Herschel. Aproveitamos essa andlise no nosso trabalho, com o intuito
de explorar se a presenca de um AGN — e sua domindncia no IV-médio — altera de

alguma forma a populagao de moléculas que geram as bandas observadas.

A maior parte das linhas usadas como diagnésticos no I'V-distante é originada em
regides de fotodissociagao ao redor de estrelas jovens e massivas (Hollenbach & Tielens,
1997), comumente encontradas em LIRGs, que exibem altas taxas de formagao estelar,
frequentemente acompanhadas pela presenca de AGN (Petric et al., 2011). A presenca

de um AGN afeta a relacdo entre as linhas, permitindo o uso de diferentes proporcoes
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entre linhas como diagndsticos da presenga de um AGN (como [NeV]i43/[Nell]iog e

[OIV]25‘9/[NGII]12.8; Armus et al., 2007)

Seguindo o formalismo descrito por Veilleux et al. (2009), Diaz-Santos et al. (2017)
calcularam a contribuicdo de AGN nas galdxias de GOALS tanto para a luminosidade
no IV-médio, como para a luminosidade bolométrica. Os autores utilizaram cinco di-
agnosticos diferentes baseados nos espectros do IV-médio obtidos com IRS/Spitzer: as
razoes de linha de emissao [NeV]y4.3/[Nell]128 e [OIV]a5.9/[Nell]i28, a largura equiva-
lente da banda de 6.2um (Armus et al., 2007), a inclina¢do do continuo de poeira em
S30/S15 (Veilleux et al., 2009) e o diagrama de Laurent (Laurent et al., 2000)'. Esses
indicadores sdo baseados em como um AGN modifica as linhas e o continuo do espectro
de uma galaxia star forming — através da ionizacao do gas na vizinhanca para estados
excitados e/ou através do aquecimento da poeira a maiores temperaturas, fornecendo
uma estimativa de sua contribui¢ao fracional a emissao no IV-médio (Diaz-Santos et al.,

2017).

Optamos por adotar a quantificagdo da contribuicao de AGN de Diaz-Santos et al.
(2017) considerando que, individualmente, os diagnésticos tém suas limitagdes particu-
lares, como resolugao e cobertura espectral. Também ha um numero significante de
nao-deteccoes em um ou mais diagndsticos — mas a combinacgao de todos eles em con-
junto permite uma quantificagao mais robusta da média de contribuicao em luminosidade
do TV-médio e bolométrica para os AGN, < o,y > e < a%y >. A fracdo de AGN en-
contrada para cada diagndstico e a média destas, para a luminosidade no IV-médio e bo-
lométrica, estao disponibilizadas em goals.ipac.caltech.edu/data_files/agnfrac.

dat.

5.3.1 AGN x ionizagao dos PAHs

Consideramos na Figura 5.5 as contribuigoes independentes dos PAHs ionizados e
PAHs neutros para o fluxo total contido em todas as bandas de PAHs discutidas neste
trabalho (6.2, 7.7, 11.3 e 12.7um). J4 nas Segbes 4.2 e 5.2 apresentamos e discutimos o
resultado que PAHs neutros contribuem mais significativamente na maioria das bandas, o

que é confirmado quando consideramos a contribuicao de PAHs neutros versus ionizados

1 2 I . .~ PR T .
O método usa critérios espectroscopicos baseados no fato que emissao no IV-médio de galaxias star
forming ou ativas provém majoritariamente de regioes HII, de fotodissociacdo e AGN.


goals.ipac.caltech.edu/data_files/agnfrac.dat
goals.ipac.caltech.edu/data_files/agnfrac.dat
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para a totalidade do fluxo associado a todas as bandas. Na Figura 5.5 analisamos como
essa relagdo varia em fungdo da contribuicao do AGN a luminosidade no IV-médio,
segundo os valores de Diaz-Santos et al. (2017) para as galdxias da amostra estudada.
Primeiramente, observamos serem poucas as galdxias com fragdo de AGN maiores que

40% — apenas 10% de nossa amostra.
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FIGURA 5.5. Ajuste de fungdes pelo método MARS na contribuigdo de PAHs neutros (azul) e carregados
(laranja) em funcdo da fracdo de AGN em cada galdxia da amostra.

Utilizamos o método Multivariate Adaptive Regression Splines (MARS) de re-
gressao flexivel que procura por interacoes e relagoes nao lineares de forma automética
(Friedman, 1991). Na Figura 5.5 podemos atestar que o método detecta uma mudanga
de comportamento nas distribuicoes de PAHs neutros e carregados em <AGN> ~ 45%,
quando os PAHs neutros passam a contribuir menos para o fluxo total de PAHs e os

PAHs carregados passam a contribuir mais.

Outra forma de atestar esse comportamento é verificando a “gaussianidade”das
distribuigoes de moléculas neutras e carregadas. Usamos a técnica de Kernel Density
Estimation (Rosenblatt, 1956; Parzen, 1962, KDE) para inferir a fun¢ao de densidade
de probabilidade das contribuicbes neutras e carregadas. A KDE suaviza os dados
partindo de Kernels gaussianicos. Na Figura 5.6, vemos que as KDEs de cada categoria
possuem dois picos (indicados pelas setas) e asas alongadas, sugerindo que existe uma
certa separacao interna na distribuigao. Aplicamos os testes de normalidade (Shapiro-
Wilk e Kolmogorov-Smirnov) a distribuicao de valores correspondentes a contribuicao

de moléculas neutras (histograma azul da figura) e mostramos os valores destes testes
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na Tabela 5.1. Aceitamos a hipdtese nula (consideramos que nossos dados seguem a
distribui¢ao normal) quando o valor p é préximo de zero, ou quando o valor p é maior que
o nivel de significancia, nos casos dos testes de Kolmogorov-Smirnov e de Shapiro-Wilk,
respectivamente. Pelos valores da Tabela 5.1, percebemos que, a um nivel de confianca
de 95%, o teste de Kolmogorov-Smirnov sugere que as distribui¢ées laterais da Figura
5.6 podem ser descritas por uma distribuicdo normal; ja o teste de Shapiro-Wilk, a um
mesmo nivel de confianca, aponta que os dados nao sao fielmente representados por uma

distribui¢ao gaussiana.

80 1 ° ° .. .'
o o ..
o 8 o
F) *" o o®
70 1
° ° . er (g : o . . >
.o. ..;’.: : :. ° |
60 - o o °
° \..?
L XL )

504 ® PAHs neutros y |
PAHs carregados I

40

301 ° T e ‘ B e ‘ i )

201

Contribuicao relativa para o fluxo total de PAHs (%)

0 20 40 60 80 0.00 0.05
<AGN> (%) PDF

FIGURA 5.6. Contribuigdo de PAHs neutros (azul) e carregados (laranja) em funcdo da fragdo de AGN
em cada galdxia da amostra. No histograma lateral sdo mostradas as KDEs das duas componentes,
com os picos indicados pelas setas.

Interpretamos esses resultados como um indicio de que estamos tracando uma
tendéncia onde a contribuicao de moléculas carregadas é mais pronunciada em galdxias
dominadas por AGN. Considerando que, na presenca de um AGN o campo de radiacao é
mais intenso, com maior abundéncia de fétons de maior energia do que seria previsto de
uma regiao de formacao estelar, um aumento na populacao de PAHs ionizados é esperado
(Sales et al., 2010). Porém, admitimos que mesmo considerando a andlise estatistica
apresentada, nossa amostra com ~ 10% de galdxias com AGN que contribuem mais que
40% da luminosidade no IV-médio nao apresenta fortes evidéncias desta tendéncia. Essa
disposicao é fortemente baseada nas poucas galdxias representantes da regiao com alta

contribuicao de AGN.
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TABELA 5.1. Testes de normalidade da distribuicdo de contribuicdo de moléculas neutras e carregadas
para as galdxias da amostra.

Shapiro-Wilk  Kolmogorov-Smirnov

valor do teste 0.989 0.698
valor p 0.454 0
nivel de confianca 95% 95%

Idealmente, fariamos essa analise baseada numa amostra com maior representati-
vidade de galdxias com AGN fortes, no entanto, nossa amostra nao permite isso, visto
que se trata de galdxias no universo local e, inerentemente, com menor nimero de AGN
(e.g., Sanders & Mirabel, 1996). Mostrando de outra forma, consideremos a seguinte si-
tuacao: se a presenca de um AGN nao impacta nas propriedades de PAHs em termos de
ionizagdo, os fétons associados as regides dominadas por AGN nao possuem energia su-
ficiente para ionizar as moléculas. Trabalhos recentes indicam que o campo de radiacao
de AGN nao destr6i PAHs (Sales et al., 2010; Ruschel-Dutra et al., 2014; Monfredini
et al., 2018). Em termos da ionizacao de PAHs, trabalhos como Kuroda (1964) e Da-
bestani & Ivanov (1999) — que investigaram o potencial de ionizagdo de PAHs pequenos
— mostraram que para o benzeno (CgHg), molécula base dos PAHs, a energia necessaria
para arrancar um de seus elétrons é de ~ 9.25eV; para a fenantrenamina (C14H11N),
uma das moléculas mais recorrentes da nossa amostra, esse valor é de 7.2eV. Mesmo
os PAHs maiores, como o fulereno Cgg, possuem baixas energias de ionizacao, variando
entre 7.5-8.1eV2. Comparando as baixas energias de ionizacdo para os PAHs com o re-
querimento energético para produzir [NeV]i43 (97.1eV), linhas proibidas tipicamente
associadas a AGN (e.g., Genzel et al., 1998), chegamos a conclusao que, na presenga de
um ntcleo ativo, fétons com energias suficientes para ionizar os PAHs sdo abundantes.
Isso nos traz ao ponto que, AGN devem impactar a populagdo de PAHs, promovendo
um aumento na abundancia de moléculas ionizadas e levando a uma maior contribuicao
destas nas bandas de emissao observadas no IV-médio (Sales et al., 2013; Alonso-Herrero

et al., 2014).

De modo definitivo, a andlise deve ser estendida para galdxias com maior diver-
sidade na contribuicao de AGN. Varios trabalhos tém estudado a presenga de AGN

na amostra de GOALS. Como mencionamos na Segao 2.1, GOALS é um levantamento

20s valores de potencial de ionizagdo para as moléculas deste projeto foram retirados do banco de
dados online do National Institute of Standards and Technology (NIST): https://webbook.nist.gov/
chemistry/


https://webbook.nist.gov/chemistry/
https://webbook.nist.gov/chemistry/
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multibanda e disponibiliza dados em raios-X e radio para uma parte da amostra, ob-
tidos pelos telescépios Chandra e VLA, respectivamente. Pela grande utilidade dessas
faixas de energia para a selegdo de atividade nos nicleos (Netzer, 2015), varios traba-
lhos tém focado na identificagdo dessas regides na amostra de GOALS. Iwasawa et al.
(2011) apresentaram dados das 44 LIRGs mais luminosas de GOALS, com log(L;r/Lg)
> 11.73: raios-X foram detectados em 37% dessa subamostra, mas considerando os
objetos que apresentam a linha [NeV]i43, a fracio de AGN aumenta para 48%. Por
outro lado, Vardoulaki et al. (2015) verificaram como as propriedades em radio de uma
amostra de 35 LIRGs de GOALS se relacionam as suas caracteristicas espectrais no IV,
baseado em observagoes em 1.49 e 8.44GHz, a fim de procurar por AGN através dos
indices espectrais no radio. Eles determinaram que 45% dos objetos sao radio-AGN e
35% apresentam uma mistura de AGN e starburst. Vardoulaki et al. (2015) encontraram
que 7% dos objetos identificados como AGN no rédio, nao sao classificados como AGN
nos diagnésticos de IV-médio e éptico. Considerando esses estudos fica claro que, para
investigar o impacto de diferentes fontes, é preciso considerar outra amostra. KEssa é
uma das motivacoes para o projeto de doutorado que serd desenvolvido em um futuro
préximo, visando uma amostra mais ampla, incluindo ULIRGs distantes com uma maior

contribuicao de AGN fortes.
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Conclusao

As udltimas décadas tém sido repletas de transformacoes na Astronomia de IV,
em particular, os ultimos 35 anos desde o lancamento da missao IRAS. Finalmente
pudemos analisar dados de IV com maior qualidade sem a interferéncia da atmosfera,
e isso impactou diretamente no estudo da poeira presente no meio interestelar e nas

descobertas de galdxias com alta emissao no IV.

Atualmente, sabemos que galdxias luminosas no IV nao sdo abundantes no uni-
verso local, enquanto as galdxias muito luminosas no IV sao mais raras ainda. No
entanto, esses dois tipos de galaxias sao responsaveis por grande parte da formagao es-
telar e densidade de energia no IV a partir de z = 1. Existe enorme interesse em estudar
esses objetos por suas fontes de emissao no IV, que coexistem entre formacao de massa

estelar e crescimento de buracos negros (AGN).

As bandas de PAHs observadas em espectros no IV-médio, originadas de transi¢oes
vibracionais nas ligacoes dessas moléculas, podem ser usadas como tracadores das condigoes
fisicas presentes nas galdxias: a razao banda/continuo dos PAHs é capaz de discernir fon-
tes dominadas por formagao estelar e AGN; a razao entre bandas, como 6.2pum/11.3um,

fornece medidas da ionizacao dos PAHs.

Esse trabalho aproveita a recente exploracao do IV, como uma combinagao entre
trabalhos tedricos e observacionais: usamos espectros IRS/Spitzer no IV-médio do le-
vantamento GOALS, contendo LIRGs e ULIRGs de z < 0.088, a fim de decompd-los em
termos de continuo, linhas atomicas e bandas de PAHs; utilizando uma base de dados

tedrica de PAHs, pudemos fazer uma correspondéncia entre os espectros provenientes da
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decomposicao com os espectros tedricos da base de dados, objetivando a categorizacao

em tamanho e carga dos PAHs responsaveis pela emissao dos espectros IRS/Spitzer.

Nossos principais resultados foram: 1) nossa amostra apresentou grande variagao
espectral, especialmente no que se refere a profundidade da absorcao de silicatos, in-
clinagao do continuo de poeira e proeminéncia dos PAHs; 2) encontramos cerca de 100
moléculas diferentes e os PAHs puros, neutros e pequenos foram os mais abundantes
na amostra — apesar disso, a banda de 11.3um apresentou forte mistura entre PAHs
pequenos e grandes, enquanto na banda de 7.7um os PAHs carregados foram tao abun-
dantes que ultrapassaram os neutros; 3) percebemos uma tendéncia de aumento dos
PAHs carregados e diminuicao dos PAHs neutros para galdxias com maior contribuigao

de AGN.

Estamos no limiar de grandes descobertas com JWST, em especial nos ambientes
empoeirados — com exploragao do IV-préximo e IV-médio através de imageamento, es-
pectroscopia e espectroscopia de campo integral. Esse trabalho se posiciona como um
precedente para essa nova era: estudos resolvidos de PAHs especialmente para galdxias

desde o universo local até z ~ 1.2.
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Apéndice A

Apeéendice A - PAHFIT

O programa fit_pahfit.pro, mostrado abaixo, se baseia na ferramenta PAHFIT

para ajustar as componentes de fluxo ao espectro de um objeto astronémico. As compo-

nentes utilizadas sdo: continuo de poeira, continuo estelar, linhas atomicas/moleculares,

bandas de PAHs e absorcao de silicatos.

10

11

12

13

14

15

16

17

18

7

PROGRAM TO FIT THE CONTINUUM AND THE IONIC LINES OF THE SELECTED SOURCES

The sources were extracted from Hernan-Caballero and Hatziminaoglou
(2011) .

Site: http://www.denebola.org/atlas/?p=data

IMPORTANT: The sources must have passed through redshift's correction
before using this program, what can be done with

check_and._correct_drdb5.py

The code used to fit is the PAHFIT. Reference: Smith, J.D.T. et al.,

2007, ApJd, 656, 770

One of its programs was modified by Anelise Audibert - pahfit_plot

PARAMETER: directory's path of the sources (placed at line 20)

Code written by Carla Martinez Canelo- 2015, July

(based on runall from Anelise Audibert)

pro fit_pahfit




Apéndice A. PAHFIT

19

20 CD, '/path/file/'

21 files = FILE_SEARCH('x.tbl")

22

23 foreach element, files, idx do begin

24 name = STRMID (element, 0, STRLEN (element)-4)

25 readcol, element, lambda, flux, error, delimiter="\", skipline=1

26 fit=pahfit (lambda, flux, error, /PLOT_PROGRESS,
REPORT=name+'_pahfit.txt')

27

28 readcol, 'components. model.dat', lam.mod , cont_mod, feat_mod, $

29 lines_mod, stars_.mod, dust_mod, bestfit_mod, ext_mod

30 openw, 1, name+' _mod_components.dat', WIDTH=250

31 printf,1,'lammod', '|', 'cont.mod', '|', 'featmod', '|', $
32 'linesmod', '|', 'starsmod', '|', 'dust.mod', '|', $
33 'bestfitmod', '|', 'ext_mod'

34
35

36 for k=0,n_elements (lam_mod) -1 do begin

37 printf,1, lammod[k], '|', cont.mod[k], '|', featmod[k], '|', $
38 lines.mod[k], '|', starsmod([k], '|', dust-mod[k], '|', $
39 bestfitmod[k], '|', ext_mod[k]

40 endfor

41

42 close, 1

43

44 endforeach
45

46 end

Li1sTING A.1. Programa fit_pahfit.pro por Carla Canelo (IAG-USP)




Apeéndice B

Apéendice B - LINFIT

O programa LINFIT calcula a inclinagdo do continuo de poeira de um espectro no
plano log(S,) por log(v). Ele foi construido baseado na minimizagao de qui-quadrado

entre o ajuste linear e o espectro.

1 # ajuste de continuo de poeira a partir da minimizacao do qui-quadrado

3 # os espectros aqui utilizados sao do catalogo GOALS (Armus+09)
4 # e foram extraidos do repositorio

5 # https://irsa.ipac.caltech.edu/data/GOALS/galaxies.html

7 # eh necessario corrigir o redshift previamente

9 import numpy as np

10 from scipy import stats

11 import pandas as pd

12 import glob

13 import os.path

14

15 # ler o nome de todas as galaxias

16 for galaxy in glob.glob('/path/*.tbl"):

17 filename_w_ext = os.path.basename (galaxy)

18 filename, file_extension2 = os.path.splitext (filename_w_ext)
19

20 # ler cada espectro por vez

21 spectrum = np.loadtxt (galaxy, delimiter='|"', skiprows=1)

22
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23

24

25

26

27

28

29

30

31

32

33

34

35

36

37

38

39

40

41

42

43

44

45

46

47

48

49

50

51

52

53

54

# definir comprimento de onda, frequencia e fluxo,

# com suas respectivas unidades

wave = spectrum[:,0] # em microns

fluxo = spectruml[:,1] # em Jy

freq = 3E14/ (wave) # em Hz

flux = 1E23xfluxo # em erg.s-1l.cm-2.Hz

ajustar uma lei de regressao linear entre log(frequencia) e log(fluxo),

estimando os coeficientes linear e angular

determinar o residuo entre o fluxo e o modelo de regressao linear,

e desvio padrao do residuo
slopel, interceptl = stats.linregress(np.loglO(freq), np.logl0 (flux))
residuall = np.loglO(flux) - ((slopel * np.loglO(freq)) + interceptl)
des_padl = residuall.std()

# eliminar as regioes do espectro cujo residuo diste
# mais/menos de 1 desvio padrao

freq2 = freqglabs(residuall) < des_padl]

flux2 = flux[abs(residuall) < des_padl]

# repetir o procedimento anterior
slope2, intercept2 = stats.linregress(np.loglO (freq2),
np.logl0 (flux2))
residual2 = np.logl0 (flux2) - ((slope2 * np.logl0(freg2)) +
intercept?2)
des_pad2 = residual2.std()

freq3 = freg2[abs(residual2) < des_pad2]

flux3 = flux2[abs(residual2) < des_pad2]

slope3, intercept3 = stats.linregress(np.loglO (freqg3),
np.logl0 (flux3))

residual3 = np.loglO (flux3) - ((slope3 * np.loglO(freg3)) +
intercept3)

des_pad3 = residual3.std()

# slopel, slope2 e slope3 sao os valores de inclinacao do continuo de
# poeira do ajuste para o espectro da galaxia, para as segundas e

# terceira execucoes do programa.

LISTING B.1. Programa linfit.py por Yanna Martins (OV/UFRJ)
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Apéndice C

Apeéendice C - PAHdDb

A base de dados NASA Ames PAH IR Spectroscopic Database contém mais de
3000 espectros tedricos no IV de PAHs. Além das informacgoes transicionais, PAHdb
permite a comparacao entre os espectros gerados pela base de dados com espectros as-
tronoémicos, gerando um espectro sintético de PAHs que estariam promovendo a emissdo
no IV-médio do objeto cujo espectro foi inserido na ferramenta. Também é possivel
analisar decompor a emissao desses PAHs em termos de carga e tamanho das moléculas.
O programa pahdb.pro faz a comparagao entre os espectros e gera a lista de moléculas

(e seus espectros) cuja emissao no IV é atribuida.

1 ; codigo baseado no exemplo mostrado na pagina oficial de NASA PAHdb:

https://www.astrochemistry.org/Pictures/pahdb/theoretical/3.00/help/sof

4 observation = OBJ_NEW ('AmesPAHdbIDLSuite Observation', 'file', $

Units=AmesPAHdbIDLSuite CREATE_OBSERVATION_UNITS._S ())

7 ; a observacao eh lida do arquivo 'file' e a funcao
8 ; 'AmesPAHdbIDLSuite CREATE_OBSERVATION_UNITS.S'
9 ; eh chamada para associar unidades a observacao

10
11 observation -> AbscissalUnitsTo, 1
12

13 ; as unidades da abcissa da observacao sao convertidas para numero de onda

tware
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14

15

16

17

18

19

20

21

22

23

24

25

26

27

28

29

30

31

32

33

34

35

36

37

38

39

40

41

42

43

44

45

46

observation —-> Rebin, 5D, /Uniform

; binagem em uma grade uniforme de 5 numeros de onda

pahdb = OBJ_NEW ('AmesPAHdbIDLSuite', Filename='pahdb-theoretical.xml")

; 0 arquivo xml de NASA Ames PAH IR Spectroscopic Database eh carregado

transitions = pahdb->getTransitionsByUID (pahdb->Search ("C>0"))

; eh feita a selecao de moleculas atraves da consulta "C>0" e o numero UID

; de cada especie eh associado as transicoes vibracionais destas

transitions —-> Shift,-15D

; eh aplicado um desvio de 15 numeros de onda para mais alto comprimento

; de onda a fim de simular efeitos de anharmonicidade de transicoes

spectrum = transitions —-> Convolve (/Lorentzian, Grid = $

observation->getGrid (), FWHM=15D)

; sao atribuidos as transicoes vibracionais perfis de Lorentz com FWHM

; de 15 cm-1 na grade observacional definida anteriormente

fit = spectrum -> Fit (observation)

; a observacao eh ajustada aos espectros de emissao dos PAHs

fit -> Write, 'pahdb_file'

; converte o espectro de emissao das moleculas em um

; arquivo .txt com o nome 'pahdb_file'

LisTING C.1. Programa pahdb.pro por Yanna Martins (OV/UFRJ)
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