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Para Anelise,
vocé é o M.D.C. da minha vida.

e toda minha familia.



A Astronomia € atil porque nos eleva acima de nds mesmos; é Util porque é grande, é (til
porgue é bela; isso é o que se precisa dizer. E ela que nos mostra 0 quanto o homem é pequeno
no corpo e o quanto é grande no espirito, ja que nesta imensidao resplandescente, onde seu corpo
ndo passa de um ponto obscuro, sua inteligéncia pode abarcar inteira, e dela fluir a silenciosa
harmonia. Atingimos assim a consciéncia de nossa forga, e isso € uma coisa pela qual jamais
pagariamos caro demais, porque essa consciéncia nos torna mais fortes.

Henri Poincaré, O Valor da Ciéncia, 1905.
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RESUMO

Propriedades fotométricas no infravermelho médio séo apresentadas para uma amos-
tra de 28 galéxias esferoidais, observadas em 6.75, 9.63 e 15 m com o instrumento

ISOCAM a bordo do satélite 1SO. As distribui¢Ges espectrais de energia (DEE) das

galéaxias foram derivadas usando dados do infravermelho médio junto com dados

do UV, do dtico e do infravermelho préximo, previamente publicados. Estas DEE

mostram duas componentes: a poeira quente aquecida até 7' ~ 260 K dominando

a emissdo no infravermelho médio e a populagdo estelar com 7' ~ 4000 K, que

domina no 6tico. Da emissdo no infravermelho médio pode ser visto que a mor-

fologia em 6.75 pm, onde a contribuicdo estelar € importante, € esferoidal. Em

comprimentos de onda mais longos, onde hd majoritariamente emissao da poeira, a

morfologia é menos suave, mostrando nuvens, filamentos e discos de poeira. Tam-
bém pode ser inferido que ha um gradiente de temperatura da poeira, que cresce

em direcdo ao centro da galaxia. Os perfis de energia mostram bojos £'/* simples,

composicdo de bojos e discos e perfis irregulares. As luminosidades no infraver-
melho médio estdo na faixa de (3 — 42) x 10® L. As propriedades dos gréos

de poeira sdo inferidos das cores no infravermelho médio. A emissdo no infra-

vermelho vem principalmente de grdos muito pequenos, que estdo num equilibrio

térmico oscilante. As massas para a componente quente da poeira estdo na faixa

de 10 — 400 M,



ABSTRACT

Mid-IR photometric properties are presented for a sample of 28 early-type galaxies,
observed at 6.75, 9.63 and 15 pm with the ISOCAM instrument on board the 1SO
satellite. The spectral energy distribution (SED) of the galaxies were derived using
the mid-IR data together with previously published UV, optical and near-IR data.
These SEDs show two components: the hot dust heated at 7" ~ 260 K dominating
the emission in the mid-IR and the stellar population with 7" ~ 4000 K, which
dominates in the visible region. From the mid-IR emission it can be seen that the
morphology at 6.75 pm, where the stellar contribution is important, is spheroidal.
At longer wavelengths, where there are mostly dust emission, the morphology is
less smooth, showing dust clouds, filaments and discs. It can also be inferred
that there are a gradient in the dust temperature, that raises towards the galaxy
center. The energy profile shows simple R'/* bulges, composed bulge and discs
and irregular profiles. The total mid-IR luminosities are in the range (3 — 42) x
108 L. Dust grains properties are inferred from the mid-IR colors. The mid-IR
emission comes mostly from very small grains, which are in a oscilating thermal
equilibrium. The masses of the hot dust component are in the range 10 — 400 M.



PREFACIO

A primeira porta se abre: uma terra distante, um espe-
Iho, um atlas de Geografia.

Aloisio Dalpiaz, Portas, 1993.

Gostaria de dizer aos leitores o motivo da minha dedicacéo para com a astro-
nomia. Penso que a astronomia me encanta porque me deixa feliz — por que nédo
dizé-lo? A astronomia mostra que somos tdo pequenos, mas nunca insignificantes,
pois queremos compreender 0 Universo que nos engendra. A astronomia da um
contraponto sublime as misérias da condi¢cdo humana: a tristeza, a soliddo, a men-
tira, a fome, a traicdo, o desespero. Ela enriquece o mundo com o que a natureza
pode ter de belo e, de outra forma, como seria 0 nosso mundo sem a astronomia?

E inevitavel considerar os avangos cientificos e tecnoldgicos que da astronomia
derivam. S&o efeitos colaterais, por assim dizer, muito importantes e que ajudam a
compreender o0 que somos. Através deles podemos suportar e vencer 0s problemas
que se nos apresentam. As vezes, parece que 0s meios sdo confundidos com o0s
fins, quando estes produtos da ciéncia tornam-se seu motivo. Nao é diferente em
nenhuma espécie do conhecimento humano e ndo serd com a astronomia. Precisa-
mos dedicar a ela nosso tempo mais nobre e 0s nossos pensamentos mais limpos e
despretenciosos. Essa conduta que nos fara evoluir engquanto seres pensantes e nao
maquinas de trabalho.

Procurei escrever um texto agradavel ao leitor, sem comprometer seu rigor
indispensavel. A linguagem é uma técnica e assim foi tratada. Neste sentido, o
texto ndo contém nenhum estrangeirismo, ndo por xenofobia, mas porque é neste
tipo de trabalho que o vocabulario da area é construido.

Assim como no titulo, ao longo do texto emprego a palavra esferoidais referindo-
me as galéxias elipticas e lenticulares. No inglés, estas galaxias sdo designadas
pelo termo early-type, que pode ser traduzido livremente por primordiais ou primi-
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tivas. Entretanto, esta designagdo tem embutida uma idéia de evolugdo galactica ja
ultrapassada. Ao invés de optar por uma traducdo que implica numa teoria que nao
se quer perpetuar, preferi designa-las por uma caracteristica que nelas diretamente
se observa e que as distingue dos outros tipos. Esta nomenclatura é uma sugestao
para designa-las na lingua portuguesa.

Com excessdo deste prefacio, esta obra é escrita com sujeito indeterminado. Se
por um lado ndo é justo iniciar todas as sentengas por um egoista eu, ja que tantos
contribuiram na evolugdo deste trabalho, também nos soa irresponsavel, uma vez
que € o0 nome de um autor que consta na capa. Orag¢des de sujeito indeterminado
livram-nos destes julgamentos que carecem de sentido, com o incdmodo de torna-
rem o texto artificialmente rebuscado. De qualquer modo, a sintaxe ndo me isenta
da responsabilidade sobre o que estas paginas contém.

Espero ter logrado organizar as 40 000 palavras que compdem esta obra numa
sequéncia inteligivel e agradavel ao leitor, ao mesmo tempo Util e engrandecedora
a ciéncia da astronomia.



1. INTRODUCAO

Desconocemos los designios del universo, pero sabemos que
razonar con lucidez y obrar con justicia es ayudar a esos desig-
nios, que no nos seran revelados.

Jorge Luis Borges, Una oracion, 1969.

As galéxias elipticas e lenticulares foram pensadas desde o inicio da astrono-
mia moderna, no inicio do Século XX, como elipsdides oblatos simples, formados
por uma populacdo estelar ja bem evoluida e uniforme. N&o possuiam nenhuma
estrutura aparente, como bragos espirais ou barras, parecendo ser fisicamente tdo
simples como aparentavam.

Este panorama mudou radicalmente nas ultimas décadas. O primeiro resultado
que chamou a atencgdo para as galaxias esferoidais foi o fato de que sua forma nem
sempre era devido a rotacdo (Bertola e Cappaccioli 1975), mas a anisotropia na
dispersdo de velocidades. Pouco depois, a disseminagdo de detectores CCD na as-
tronomia permitiu a analise mais detalhada das nuances na distribuicdo de brilho
destas galaxias. A partir destes trabalhos, descobriu-se que varios dos parametros
que caracterizavam a distribui¢éo esferoidal de brilho da galéaxia, o &ngulo de posi-
cao das isofotas, a elipticidade, os desvios de elipses perfeitas, o centro das elipses,
variavam de maneira inusitada. Esta situagdo ndo condizia com o cenario simplério
que se tinha das galaxias elipticas. E as descobertas de gas e poeira no seu interior
tornou-as mais complexas ainda.

A compreensdo da formacdo e evolucdo das galéxias é um dos grandes pro-
blemas da astrofisica atual, pois os mecanismos que deram origem as galaxias
assim como as conhecemos ainda ndo s&o compreendidos. As galaxias esferoidais
sdo fundamentais no entendimento destes processos, tanto com relagdo as galaxias
individualmente, como com relacdo aos aglomerados de galaxias e do Universo
como um todo. Apesar de sua aparente simplicidade, as galaxias esferoidais sdo
objetos intrinsecamente complexos, constituidos por varias componentes: popula-
cao estelar, gas ionizado (Macchetto et al. 1996), poeira fria (Ferrari et al. 1999) e
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poeira quente (Ferrari et al 2002) e cuja cinematica ndo pode ser modelada facile-
mente (p.ex. Pastoriza et al. 2000). Atualmente h& dois cenarios alternativos que
tentam explicar a formagao e atual estado das galdxias esferoidais. No primeiro
cenario, as galéxias elipsoidais foram formadas quase que num Unico colapso mo-
nolitico com uma rapida formacéo estelar, posteriormente evoluindo passivamente.
A favor deste ponto de vista pesam as sinteses estelares de galaxias elipticas, onde
demonstra-se que a populacéo estelar com idade maior que 10 bilhGes de anos
domina a luz visivel dessas galaxias. Em contrapartida, observa¢des do Universo
primitivo mostram gal&xias de morfologia muito mais variada do que se observa
no Universo local. Num cenério de evolugdo hierdrquica, as galéxias foram se
fundindo ao longo da sua evolugdo. Alguns resultados favorecem este panorama,
como por exemplo a diminuicdo relativa de objetos massivos em dire¢do do Uni-
verso primordial. Outro ponto de interesse na estrutura das galaxias esferoidais
¢ a possibilidade de estabelecer relagbes entre suas caracteristicas estruturais, re-
lacionando os pardmetros que dependem e ndo dependem da distancia em que a
galaxias se encontra, estabelecendo relacBes que caracterizam o Plano Fundamen-
tal. Desta forma é possivel estabelecer um método alternativo para estimar a escala
de distancia cosmica. A matéria interestelar nas galéxias esferoidais pode incluir
novas informagdes e servir de vinculo aos modelos existentes. O objetivo do pre-
sente trabalho é entender parte a historia evolutiva destas galaxias, ao estudar o seu
conteldo de matéria interestelar, que se relacionam com os diferentes aspectos da
formacdo, evolucéo e estrutura destas galaxias.

O gas ionizado Estudos 6ticos demonstraram que uma grande parcela das ga-
laxias esferoidais contém gas e poeira. Em especial o estudo de Macchetto et al.
(1996) elucida varias caracteristicas do gas numa amostra de 73 galaxias esferoi-
dais. Os autores encontram que uma consideravel fracdo das elipticas (72%) e
lenticulares (85%) contém gas ionizado. A morfologia do gas ionizado tem varia-
¢ao suave na maioria das galaxias, em forma de discos e nuvens regulares, embora
uma pequena fracdo (12%) possua nuvens com estruturas filamentares. Assumindo
algumas hipoteses sobre o gas, puderam estimar sua massa, que esta no intervalo
103 — 105 M. Embora esta massa seja relativamente pequena, os autores argu-
mentam que a sua contribuicdo a energia total da galéxia pode ser grande.
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A poeira Associada ao gas ionizado, também tem sido detectada poeira nas ga-
laxias elipticas e lenticulares. Além da poeira que pode ser detectada diretamente
nas imagens das galaxias, algumas técnicas permitem avaliar o seu contetdo de
poeira. A idéia é construir um modelo de brilho para galaxia e compara-lo com a
imagem, a fim de detectar a poeira. Portanto, a poeira deste modo é aquela que
provoca a extingdo no ético. O trabalho de Goudfrooij et al. (1994), baseado neste
método, detectou nuvens de poeira em 41% da sua amostra. Além disso, estudando
a curva de extingao dessas galaxias, inferiram que os grandes grdos eram menores
gue os da Galaxia. A quantidade de poeira foi estimada em 103 — 10°> M. Outro
trabalho (Van Dokkum e Franx 1995) baseado em imagens do telescdpio espacial
Hubble, mostrou que 78% da sua amostra continham poeira nuclear.

Um trabalho deste autor e colaboradores (Ferrari et al. 1999) detectaram poeira
numa parcela (75%) das 22 galéxias da amostra. Analisando os mapas de extingao
Ay e Ag, mostraram que a morfologia da poeira esta associada com a do gas,
e que se distribui em filamentos, discos e nuvens estendidas. Supondo algumas
caracteristicas para os graos, estimaram a massa da poeira na faixa 103 — 105 M.
Além disso, comparando a massa da poeira com as luminosidades infravermelho
obtidas do IRAS, inferiram que o maximo da emissdo da poeira deve estar além
de 100 pm, logo, trata-se de poeira fria T' < 30 K. Este resultado concorda com
a idéia de que a poeira fria, composta de grdos grandes (a ~ 0.1 — 0.2 pum) de
silicato ou grafite, é responsavel pela maior parte da extingdo que se observa no
6tico (Whittet 1992). A fonte de energia da poeira e do gas pode ser estrelas Pds-
AGB, que fornecem fétons UV que ionizam 0 gés e aquecem a poeira, que reemite
esta energia no infravermelho.

A poeira no infravermelho  Os resultados acerca da matéria interestelar nas ga-
laxias esferoidais, estimularam o interesse de observar estes objetos no infraver-
melho, onde a poeira, que absorve no UV e ético, reemite a energia. Os dados do
IRAS foram precursores nesta regido do espectro, de onde se obteve a massa da po-
eira fria e pode-se mapear a sua distribuicdo em larga escala (Knapp et al. 1989).
Embora o IRAS representou um avango na compreensdo da matéria interestelar,
sua resolucdo deixava a desejar para estudar em detalhe objetos individuais. Esta
lacuna foi preenchida em 1995 pelo ISO (Infrared Space Observatory), observato-
rio muito mais sensivel que o IRAS e que dispunha de um conjunto de filtros mais
completo, camera, espectrografo, e cobria o infravermelho médio e distante.
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E baseado em observacOes da cAmera do 1SO, a ISOCAM, que foi desenvol-
vido o trabalho que segue. A sua intencdo é investigar as propriedades da poeira
nas galaxias elipticas, complementando, entre outros, os trabalhos de Macchetto et
al. (1996) e de Ferrari et al. (1999). Ele esta estruturado da seguinte forma. No
capitulo 2 esté detalhado todo o processo de reducgdo dos dados. A seguir, capitulo
3, sdo construidas as distribuicbes espectrais de energia, que informam sobre as
propriedades da emissdo da poeira e estrelas. Complementando, o capitulo 4 mos-
tra os mapas de emissdo nos filtros observados, de onde derivam-se os perfis de
energia. Ambos ajudam a conhecer a distribuicdo da poeira nas galaxias. No capi-
tulo 5, sdo estudadas as luminosidades totais no infravermelho e as cores nos filtros
ISOCAM, cujos resultados suportam os argumentos sobre as caracteristicas fisicas
e gquimicas da poeira. No capitulo 6, parte dos resultados obtidos anteriormente sdo
reunidos num apanhado geral das propriedades da poeira, como a massa, tempera-
tura, situacdo de equilibrio e propriedades da emissdo. Finalmente, no capitulo 7
sdo resumidas as conclusdes que foram obtidas.



2. AMOSTRA, OBSERVACAO E REDUCAO
DOS DADOS

Devemos tentar ndo ficar demasiado ligados a uma hipdtese, s6 por ser a nossa.
E apenas uma estaco intermedidria na busca do conhecimento. Devemos nos
perguntar porque a idéia nos agrada. Devemos compara-la imparcialmente com
as alternativas. Devemos verificar se é possivel encontrar razdes para rejeita-la.
Se nao, outros o fardo.

Carl Sagan, O mundo assombrado pelos deménios, 1995.

2.1 Amostra

As 28 galaxias utilizadas neste trabalho séo esferoidais (elipticas ou lenticulares)
selecionadas a partir de uma subamostra de Macchetto et al. (1996), luminosas
(BY < 13) e com contetido de matéria interestelar conhecido. A amostra tem esta
tendéncia porque a intencdo é estudar as propriedades da poeira nas galaxias es-
feroidais, observadas no infravermelho. Desta forma, visa-se complementar dois
trabalhos sobre o assunto, o de Macchetto et al (1996) e um do prdprio autor (Fer-
rari et al. 1999). O primeiro baseia-se em observages na linha Hor obtidas no
telescopio New Technology Telescope (NTT) do European Southern Observatory
(ESO); sua importante contribuicdo é mostrar com detalhe como o gas ionizado
esta distribuido espacialmente e quais sdo suas caracteristicas: massa e luminosi-
dade. O segundo baseia-se em imagens nas bandas V' e R também do NTT; ali se
vé que existe uma relagdo entre a morfologia da poeira e do géas, que a poeira res-
ponsavel pela extingdo no 6tico possui temperatura T° < 30 K e que uma possivel
fonte de aguecimento da poeira seriam as estrelas P6s-AGB.

Outra caracteristica desta amostra, assim como a de Ferrari et al (1999), é que
0s objetos encontram-se em distancias que vao de 10 a 90 Mpc. Esta caracteristica
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Nome «(2000) 5(2000) Tipo BY D(Mpc) G R
NGC720 0152575 —133020 E5 11.16 25.4

NGC741  015621.0 4053744 EO 12.20 840 | e
NGC 1453 0346 27.2 —035809 E2 12.58 591 D
NGC3258 102854.1 —353622 E1 12.22 429 Cl
NGC4374 122503.7 4125313 E1 10.01 158 o e
NGC 4472 122946.8 4080001 E2/SO  9.33 180 o o
NGC 4636 124250.0 4024117 E/SO  10.43 18.0 o
NGC4783 125436.3 —123330 EOpec 12.80 712 1 e
NGC4936 130416.4 —303129 EO 12.28 504 e
NGC5044 131524.0 —162306 EO 11.87 442 o e
NGC5084 132016.7 —214939 SO 11.28 266 o
NGC5813 150111.2 +014208 E1 11.42 295 o o
NGC5831 1504072 4011315 E4 12.31 295 o
NGC5903 151836.3 —240406 E3/S0 1174 375 DI
NGC 6407 1744577 —604422 E 12.43 67.9 DI
NGC6721 190050.5 —574528 E1 12.68 64.9
NGC6758 1913523 —561833 E2 12.31 497 o
NGC6776 192519.4 —635141 Elpec 12.71 799 o
NGC6851 200333.6 —481702 E4 12.51 411 D
NGC 6868 2009 53.8 —482245 E3/S0 11.49 411 e e
NGC6876 201820.3 —705128 E3 11.83 574 C
NGC7041 2116326 —482151 SO/E7 12.19 2717 o
NGC 7562 231557.7 4064115 E2-3 1238 519 o
NGC 7619 232014.7 4081223 E 11.93 51.9 |
NGC 7626 230042.3 4081302 Epec 12.06 519 | e
NGC 7796 235859.7 —552723 E+ 12.39 47.7

IC 4889 194515.8 —542037 E5 12.06 368 I?

IC 5105 2124224 —403206 E+ 12.62 79.1

Tab. 2.1: Nomes, coordenadas, tipo morfoldgico, magnitude total integrada, dis-
tancia (Hy = 65 Kms~! Mpc™') e observacdes referentes as galaxias
da amostra. G: em grupo, +D: disperso, +C: compacto, +I: interactuante;
R: emisséo radio; X: emissao raio-X

pode contaminar os estudos que envolvam a luminosidade L, = 47 D?F,,, pois
esta depende da distancia, que mal estimada pode levar a um erro na luminosidade.
Portanto, evita-se utilizar comparacgdes entre luminosidades, favorecendo aquelas

entre fluxos. A Tabela 2.1 mostra as galaxias e suas caracteristicas.
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2.2 O satélite e os dados

Os dados em que se baseia este trabalho foram obtidos pelo satélite 1SO* (Infrared
Space Observatory) no ano de 1996 (Kessler 1996). O I1SO é um satélite astrond-
mico, operando em comprimentos de onda de 2.5 — 240 um. O satélite constitue-se
de um criostato com 2300 [ de hélio superfluido, que mantém o telescépio Ritchey-
Chrétien de 0.6 m, 0s instrumentos e as partes Oticas em uma temperatura entre 2
e 8 K. Um sistema de estabilizacdo triaxial garante uma acuidade no apontamento
de poucos segundos de arco. Os instrumentos a bordo sdo um fotopolarimetro
imageador — ISOPHOT, uma cdmera — ISOCAM (usada neste trabalho), um espec-
trégrafo de ondas curtas — ISOSWS, e um de ondas longas — ISOLWS (Kessler et
al. 1996).

O satélite foi lancado em novembro de 1995 e permaneceu operando por 28
meses huma Orbita bastante eliptica com perigeu de 1000 km e apogeu de 70 500
km. O ISO representou um significativo avango, no que tange a resolucéo e sensi-
bilidade, em comparagéo ao seu antecessor, o IRAS (InfraRed Astronomical Satel-
lite).

2.2.1 Acamara ISOCAM

A ISOCAM, camara a bordo do I1SO, pode obter imagens do céu em comprimentos
de onda entre 2.5 ym e 18 um. Ela possui dois canais independentes: um canal de
ondas curtas (SW, 2.5 — 5.5 ym) e um canal de ondas longas (LW, 4 — 18 um),
cada um contendo um detector com um arranjo de 32 x 32 pixeis e 10 ou 11 filtros
de banda passante. Os arranjos de lentes permitem obter campo de visada de um
pixel (CVP) de 1.5, 3, 6 ou 12 segundos de arco (Cesarsky et al. 1996.)

Em contraste com o IRAS, que mapeou todo o céu em 4 comprimentos de
onda (12, 25, 60 e 100 pm), a ISOCAM foi desenhada para estudos detalhados de
regides limitadas do céu, com melhor resolucao angular, capacidades imageadoras
e espectroscdpicas melhoradas e maior sensibilidade.

Na Figura 2.1 esta esquematizado o desenho 6tico e mecanico da ISOCAM,
mostrando as suas partes principais. A ISOCAM é uma joia construida em titanio,
que lhe garante resisténcia e estabilidade sem 6nus a massa do conjunto, cujas

! Baseado em observacdes com o 1SO, um projeto ESA com instrumentos providos pelos Estados
Membros da ESA (em especial os paises: Franga, Alemanha, Holanda e o Reino Unido) e com a
participagdo da ISAS e NASA.
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Fig. 2.1: Desenho opto-mecanico da ISOCAM. No caminho do feixe de entrada
(centro inferior) vé-se: os polarizadores, os espelhos de alinhamento e
calibracdo; a direita: os filtros, as lentes do canal de ondas longas (LW)
e seu detector; a esquerda: os filtros, as lentes do canal de ondas curtas
(SW) e seu detector. (adaptado de Blommaert et al. 2001)

partes @ticas, otimizadas para observar no infravermelho, sdo revestidas de ouro.
O conjunto todo opera no vacuo em uma temperatura menor que 8 K.

2.2.2 Canais e filtros

Neste trabalho somente foi utilizado o canal de ondas longas (LW) que vai de 4 a
18 pm. Dos vérios filtros disponiveis, utilizamos trés, que cobrem quase todo o
infravermelho médio (5 — 20 um), sobrepondo-se levemente nos seus limites. Es-
tes filtros foram escolhidos por incorporarem algumas particularidades que vinham
de encontro ao que se pretendia estudar. Por exemplo, o filtro LW2 abrange uma
regido de emissdo de moléculas de hidrocarbonos aromaticos policiclicos (HAP); o
filtro LW7 tem seu centro numa importante banda de emissao dos silicatos, prova-
veis constituintes de uma importante parcela da matéria interestelar nestas galaxias.
Também optou-se por filtros de banda larga, ja que ndo se sabia com certeza quais
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linhas de emissdo seriam observadas nestes objetos, pois ndo havia observacdes
espectroscopicas destas galaxias nesta regido do espectro. Na Figura 2.2 estdo as
curvas de transmissdo dos trés filtros e na Tabela 2.2 as suas caracteristicas.

Lw2 LW7
Lof 1.0
0.8F ] o0.8fF 3
0.6 4 0.6k 4
0.4 E 0.4f H
0.2 4 o2k 3
0.0 0.0
4 8 8 10 7 8 o 10 11 12
LW3

1.0

o8l e

0.8f 4

04 ]

ozf 4

0.0

10 12 14 18 18 20

Fig. 2.2: Curvas de transmissdo dos filtros da ISOCAM usados, mostrando a trans-
missividade em funcéo do comprimento de onda, em micra.

Filtro Ac (pm) AX(um) CVP  posicoes

LW2 6.75 2.5
LW7 9.63 2.0 3" 25
Lw3 15.0 5.0

Tab. 2.2: Caracteristica das observagdes: nome do filtro, comprimento de onda
central do filtro, largura equivalente do filtro, campo de visada do pixel,
namero de imagens que compdem a sequéncia do pontilhamento.

2.2.3 Modo de Observacao

Em todas as observacdes apresentadas aqui, utilizou-se um Gnico modo de obser-
vacdo, para que os dados fossem homogéneos em todas as galaxias da amostra.
Como o objetivo era estudar as propriedades das 28 galaxias no infravermelho mé-
dio, optou-se por escolher um arranjo observacional que contemplasse as familia-
ridades entre os objetos, ao invés de escolher um arranjo que melhor se adaptasse
as caracteristicas individuais. A vantagem desta abordagem ¢é a homogeneidade
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Galaxia Nexp ting (5) teotal (5) Npos
LW2 LW7 LW3 LW2 LW7 LW3 Lw2 LW7 LW3
NGC 720 148 146 122 5.04 5.04 5.04 745 735 614 25
NGC 741 119 117 100 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1008 25
NGC 1453 119 144 121 10.08 5.04 5.04 1199 725 609 25
NGC 3258 119 117 100 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1008 25
NGC 4374 118 146 121 20.16 5.04 5.04 2378 735 609 25
NGC 4472 147 145 122 5.04 5.04 5.04 740 730 614 25
NGC 4636 149 146 125 5.04 5.04 5.04 750 735 630 25
NGC 4783 119 117 100 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1008 25
NGC 4936 119 117 101 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1018 25
NGC 5044 147 147 122 5.04 5.04 5.04 740 740 614 25
NGC 5084 118 117 100 10.08 10.08 10.08 1189 1179 1008 25
NGC 5813 118 116 100 10.08 10.08 10.08 1189 1169 1008 25
NGC 5831 120 116 101 10.08 10.08 10.08 1209 1169 1018 25
NGC 5903 120 116 100 10.08 10.08 10.08 1209 1169 1008 25
NGC 6407 119 117 102 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1028 25
NGC 6721 119 117 100 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1008 25
NGC 6758 119 117 101 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1018 25
NGC 6776 115 112 99 10.08 10.08 10.08 1159 1128 997 25
NGC 6851 115 113 99 10.08 10.08 10.08 1159 1139 997 25
NGC 6868 115 112 119 10.08 10.08 5.04 1159 1128 599 25
NGC 6876 114 112 98 10.08 10.08 10.08 1149 1128 987 25
NGC 7041 115 110 99 10.08 10.08 10.08 1159 1108 997 25
NGC 7562 119 116 101 10.08 10.08 10.08 1199 1169 1018 25
NGC 7619 119 117 101 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1018 25
NGC 7626 120 116 102 10.08 10.08 10.08 1209 1169 1028 25
NGC 7796 119 117 101 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1018 25
I1C 4889 149 146 121 5.04 5.04 5.04 750 735 609 25
IC 5105 119 117 100 10.08 10.08 10.08 1199 1179 1008 25

Tab. 2.3: Conjunto de observagdes: galxia, exposi¢des individuais, tempo de in-
tegracdo individual, tempo de integracdo total (centro do campo), nu-
mero de posi¢fes do pontilhamento.

dos dados ao longo da amostra, sob pena de perder algum detalhe individual que
poderia ser melhor explorado com o equipamento disponivel.

As observagdes foram feitas com 0 modo CAMO1 (micro-raster) da ISOCAM,
especifico para imageamento fotométrico. Em sistemas de observacao no infraver-
melho, ndo é possivel que se faca exposi¢des demasiado longas da mesma regido
do céu, porque o detector exibe um efeito de estabilidade e memoria (secéo 2.3.5)
e porgue o ruido do céu ndo raramente é mais intenso que a fonte. Desta forma,
faz-se o instrumento abranger areas adjacentes do céu, deslocando-se pouco e pre-
visivelmente entre elas. De acordo com a proporcao entre o tamanho angular carac-
teristico do objeto e 0 campo de visada do telescopio, as observagdes individuais
sdo combinadas com objetivos diferentes. No caso em que esta razdo é menor
que a unidade, as imagens sdo combinadas para diminuir seu ruido, superpondo-se
em quase toda a sua area, exceto na periferia. Se o0 objeto é maior que o campo
do telescopio, as imagens sdao combinadas para produzir um mosaico do objeto,
tornando possivel observar uma regido do céu maior que o campo do telescopio.
Em qualquer caso, este método de observagdo chama-se pontilhamento, ou ainda,
rastreamento.

No presente caso, as imagens sdo combinadas com objetivo intermediario en-
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Fig. 2.3: Pontilhamento do telescépio: o percurso no centro da imagem indica o
centro do campo em cada sequéncia do pontilhamento; os quadrados na
periferia mostram os limites do campo.

tre os dois citados. Como a amostra constitui-se de galaxias esferoidais, bastante
estendidas e cuja emissdo no infravermelho médio ndo é muito intensa, as obser-
vacdes foram planejadas de modo que cada imagem da sequéncia fosse deslocada
0 minimo possivel com relagdo a imagem anterior, com o telescopio quase sempre
cobrindo a regido central da galéxia, fazendo com que o ruido fosse sensivelmente
menor que o sinal nesta regido. Assim, enquanto o detector tem um arranjo de
32 x 32 pixeis, a imagem final da sequéncia, depois de alinhada e combinada, pos-
sui apenas 36 x 36 pixeis. Em geral, a sequéncia é constituida de uma centena de
imagens, obtidas em 25 posicdes diferentes. Como foi usado o CVP de 3”, a ima-
gem final tem um campo de visada de 108’ x 108”. O rastreamento caracteristico
de uma observacdo é mostrado na Figura 2.3. No centro, vé-se aonde aponta o eixo
6tico do telescopio; os quadrados na periferia indicam a abrangéncia do campo em
cada apontamento. A Tabela 2.2 sintetiza as caracteristicas das observacdes.
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2.3 Reducao dos dados

Os dados da ISOCAM s&o gravados como estruturas IDL2. Estas estruturas contém
todos os pardmetros da observacdo, observador, objeto, modo de observacéo, apon-
tamento do instrumento, tempos de exposi¢do, sequéncia de imagens (veja apén-
dice B). As estruturas de dados que contém as imagens sdo referidas como cubo
de dados, em analogia com um cubo onde as imagens encontram-se enfileiradas
uma atrés das outras. A largura e altura do cubo correspondem as coordenadas do
céu e a profundidade corresponde a sucessao temporal de observacfes. O vetor
tridimensional cube[ x, y, t] da estrutura de dados armazena tal cubo (apéndice
B).

Os dados sdo tratados, calibrados, analisados e visualizados usando-se um pa-
cote de rotinas para o IDL chamado CIA3 (Cam Interactive Analysis) que foram
desenvolvidas para este fim. Com estes pacotes é possivel realizar uma série de
correcBes que sdo descritas a seguir.

Como exemplo, a Figura 2.4 mostra a primeira metade de uma sequéncia de
imagens que compdem uma observacdo, neste caso da galaxia NGC 4374. Estes
dados ndo foram processados ainda e nota-se uma série de problemas que deverao
ser corrigidos. Pode-se ver a série de raios cosmicos que atingem cada imagem,
com tempos de exposicao de 20s. Além disso, em cada quadro, as linhas pares tém
sistematicamente intensidade diferente das impares, problema relacionado com a
subtracdo da corrente escura (veja a Figura 2.5). A diferenca de sensibilidade do
detector ponto a ponto, corrigida pelo campo plano, pode ser notada por uma de-
pressdo nos fluxos na regido acima e a esquerda do detector. Um outro efeito
importante, que ndo é tdo notavel na Figura 2.4, é o de estabilizacdo do detector,
que se apresenta como uma demora na resposta do sinal a uma mudanca na fonte.

A correcdo da maioria dos efeitos descritos a seguir esta contemplada nas ro-
tinas do CIA, porém, a escolha e aplicacdo das bibliotecas e rotinas de calibracéo
é uma tarefa que exige uma consideravel familiaridade com o instrumento e dados
do ISO/ISOCAM. E por isso que estdo descritos aqui métodos de calibracio que
ndo foram desenvolvidos mas aplicados pelo autor. O pacote de reducdo de dados
continua sendo desenvolvido depois de 4 anos do término da vida dtil do satélite,

2 Interactive Data Language

% Os dados ISOCAM apresentados neste trabalho foram analisados usando CIA, um desenvolvi-
mento conjunto da Divisdo de Astrofisica da ESA e o Consércio ISOCAM. O Consércio ISOCAM
é dirigido pela investigadora principal, C. Cesarsky.



2. Amostra, observacéo e reducéo dos dados 13

Fig. 2.4: As primeiras 64 de 117 imagens de uma sequéncia de pontilhamento
que compBdem uma observagdo. Estes dados ndo sofreram nenhum tra-
tamento. S&o notaveis os diversos raios cdsmicos, os padroes de corrente
escura (linhas pares versus impares) e a ndo uniformidade do detector. A
galaxia é NGC 4374 e o tempo de exposicao de cada imagem é 20 s.

tal a sutilieza implicita no processamento dos seus dados.

2.3.1 Fatias e méascaras de imagens

Conforme mencionado acima, as observacfes constituem-se de uma sequéncia de
imagens. Antes que possam ser alinhadas e combinadas, é necessario que se esco-
Iha quais partes das observacdes devem ser combinadas entre si e quais devem ser
descartadas. Fatores como o estado dos instrumentos, o estado do telescdpio e o
apontamento devem ser levados em conta ao se escolher os dados. Mais ainda, as
observacdes ocorrem sem interrupcdo enquanto mudam-se os filtros ou partes do
conjunto ético. Entdo, é necessario que se escolha as por¢des do cubo de dados
que serdo combinadas numa imagem final.

O processo de separacdo é chamado de fatiamento. Ele é feito através de
uma rotina do CIA, que marca numa mascara (vetor mask[ x, y, t] na estrutura
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de dados) quais quadros fazem parte de que parte das observacdes. Baseado nos
valores desta méscara e no cubo de dados, € possivel obter as imagens finais de
cada filtro.

2.3.2 Corrente escura

A corrente escura é uma medida do sinal detectado mesmo quando ndo existe
fonte alguma excitando o detector, cuja origem € a corrente de fuga eletrdnica ou
contaminacdo do meio ambiente. Em detectores para o infravermelho, a corrente
escura € originada principalmente pela emissdo térmica de todo o instrumento,
pois qualquer corpo com temperatura superior a do detector constitui uma fonte
potencial de emissdo no infravermelho.

Para 0 1SO, os niveis de corrente escura nos testes em terra foram bastante
proximos aqueles depois do langamento, e assim as bilbiotecas de calibragdo sdo
bastante confiaveis. A corrente escura tem um efeito muito notavel no canal LW,
apresentando um padrdo de colunas pares e impares (Figura 2.5); sua corre¢ao é
imprescindivel.

A corrente escura no canal LW é uma soma de dois efeitos, a corrente de fuga
de transistores e a geragdo térmica de cargas no detector. O primeiro efeito é mais
pronunciado nas exposi¢cdes menores que 10 s, a partir de quando o efeito das
cargas térmicas domina (Blommaert et al. 2001.)

Fig. 2.5: Observacdo da galdxia NGC 4374 no filtro LW3. esquerda: dados crus;
direita: corrente escura corrigida pelo modelo cal g.

2.3.3 Raios césmicos

As imagens da ISOCAM sdo cruzadas por raios cosmicos produzidos principal-
mente por elétrons energéticos que cruzam uma cadeia de pixeis. Muitos destes



2. Amostra, observacao e reducdo dos dados 15

pixeis recuperam-se depois de uma ou duas leituras, entretanto, devido a natureza
do detector (secdo 2.3.5) e da energia das particulas incidentes, estes impactos po-
dem ter efeitos duradouros, levando até 5 minutos para desaparecer. Estes mais
durdveis estdo associados as particulas mais pesadas e acontecem na média de 1
por segundo no canal LW. Na Figura 2.4 é possivel ver a quantidade de raios cds-
micos que chegam no detector.

A remocdo automatica dos raios cosmicos ndo é uma tarefa simples neste tipo
de instrumento. Em primeiro lugar, demora até que os pixeis do detector se estabi-
lizem, isto é, que sua leitura deixe de se alterar, mesmo que o fluxo incidente seja
constante. Assim, nem sempre é possivel atribuir uma mudanca no valor de um
pixel a um raio cosmico. Mais ainda, como os raios cosmicos séo abundantes, uma
sequéncia deles pode incidir num mesmo pixel, criando uma sucessdo temporal de
fluxos que podera ser tomada como uma fonte astronémica.

A solucdo para este tipo de problema envolve uma transformada temporal do
sinal. O tipo usado nas rotinas do CIA envolve a Transformada Média Multi-
resolucdo (TMM), um alternativa as ondaletas. A idéia é a seguinte (Starck et al.
1999): se é observada a mesma posi¢do do céu em n exposicoes, ndo pode haver
nenhuma estrutura no sinal cujo tamanho temporal seja menor que n ¢y, ONde i,
é o tempo de integragdo individual. Isto significa que as estruturas relevantes em
pequenas escalas sdo devidas aos raios césmicos. O método consiste em fazer a
TMM para cada pixel, eliminar os valores que excedem um determinado limite e
depois reconstruir o sinal. O método funciona bem mesmo para dados néo estabi-
lizados, exceto quando os impactos dos raios cdsmicos duram mais que n ti,;. Este
fato corrobora a idéia de se fazer muitas exposicdes curtas de cada objeto, pois 0s
raios césmicos sdo mais eficientemente removidos.

2.3.4 Campo plano

O campo plano é uma medida das diferencas de sensibilidade entre os pixeis do de-
tector. A origem destas diferengas pode ser por absor¢6es no caminho ético ou por
anomalias instrinsecas entre os elementos do detector. Os detectores que operam
no infravermelho sdo ainda mais problematicos?, apresentando pixeis saturados e
defeituosos em todo detector. Por outro lado, existem diferencas de absorc¢do no

4 Os detectores para o infravermelho médio no sio tdo desenvolvidos quanto os do 6tico, em
parte por ndo poderem ser construidos de silicio. Enquanto os CCDs atuais tém 1.6 107 pixeis, 0
CCD do ISO tem 1024.
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Fig. 2.6: Um exemplo de remogdo de raios c6smicos. Evolucdo temporal de um

pixel, em unidades arbitrarias de fluxo. acima: os dados originais; meio:
0s dados com os raios cosmicos removidos; abaixo: ambos superpostos.

P

caminho 6tico, devido as imperfei¢des da matéria prima e da manufatura dos com-
ponentes. Em geral, € muito mais simples corrigir estes problemas a posteriori
do que lograr elimina-los na construcéo do instrumento. Estas corre¢des sdo feitas
com a calibragéo de campo plano.

Para se construir as bibliotecas de campo plano, fazem-se observacfes de uma
area com fluxo uniforme em todo o campo observado. Quando a observacéo é
de fontes ténues em que se tem uma grande regido de fundo na imagem, pode-se
obter uma imagem de campo plano fazendo a média de todos os quadros de uma
sequéncia, isto é, todas as imagens individuais. Este procedimento funciona se o
detector esteve mais tempo observando o fundo que o objeto em si. No presente
caso, 0 objeto sempre cobre todo o campo observado e ndo foi possivel construir
campos planos a partir dos dados, tendo utilizado os padrfes fornecidos com as
bibliotecas de calibragéo do ISO.

2.3.5 Efeitos transientes de memoéria

Os efeitos de memoria sdo atrasos que o detector apresenta ao reagir a uma mu-
danca de fluxo incidente. S&o efeitos que diminuem com o passar do tempo, tor-
nando a sua deteccdo e consideracdo dificil. Em geral, o comportamento dos detec-
tores empregados no infravermelho (como Ge-Ga, Si-Ga, In-Sh) é ndo linear e ndo
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simétrico com a variagdo temporal do fluxo. Os detectores da ISOCAM sofrem
fortemente dos efeitos de memoria, tornando-0s uma preocupante parte da analise
dos dados ISOCAM.

NGC 4472 — LWZ

14 T T T T T T T

WALOR DO PIXEL
o

Q 20 40 G0 80 100 120 140
IMAGEM D& SEQUENCIA

Fig. 2.7: Correcdo de efeitos de memoria num pixel do imagem LW2 da NGC
4472. A curva inferior é o valor original e a superior a corrigida.

Os efeitos de memdria apresentam-se em diversas situagdes. Depois de uma
mudanca do fluxo que incide no detector, podem ser necessarias dezenas ou cen-
tenas de leituras antes que a medida se estabilize num novo nivel. Por causa deste
efeito, foi recomendado que se fizessem varias leituras de estabilizacdo antes de
se comegar com as medidas cientificas de fato. Entretanto, nem sempre é possi-
vel que isso seja feito, e ferramentas para corrigir o efeito de memdria se fizeram
necessarias.

Os efeitos transientes dependem basicamente dos seguintes fatores

» niveis iniciais e finais do fluxo;
» pré-histdria da iluminacdo do detector;
» gradiente de iluminacdo entre os pixeis;

No canal LW, os efeitos de memaria sdo compostos de uma componente de curto
prazo, que afeta o fluxo em 40% e um deslocamento de longo prazo, que afeta
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em 5% o fluxo. Uma série de estudos com detectores de engenharia® em terra
tornou possivel modelar o seu comportamento, permitindo elaborar algoritmos que
corrigem estes problemas nos dados observados.

2.4 Ruidos

Os ruidos de qualquer forma contaminam a observacéo, dificultando a detecgdo das
fontes e aumentando a incerteza das medidas. No infravermelho médio, as fontes
de ruidos sdo potencializadas, pois quase todos corpos tém uma emissdo expressiva
na faixa de alguns micra. As origens do ruido neste caso sdo a emissdo do proprio
instrumento, a radiacdo de corpos celestes proximos ou intensos e a radia¢do de
fundo do céu.

2.4.1 Radiagéo extraviada

A radiacdo perdida ou extraviada é oriunda da emisséo térmica do instrumento e
de objetos brilhantes no infravermelho, como o Sol, a Terra, a Lua e Jupiter, entre
outros. O ISO, por exemplo, é satélite para livrar-se da intensa emissdo de vapor
de agua da atmosfera terrestre.

Uma parte da radiacdo extraviada é eliminada com barreiras na periferia do
caminho ético no tubo do telescopio. Desta forma, o nivel da luz extraviada é
mantido abaixo de 10% do ruido de fundo do céu.

2.4.2 Radiagao de fundo do céu

A duas principais componentes da radia¢do de fundo do céu sdo a luz zodiacal e a
emissdo galactica difusa. No presente caso, a emissdo zodiacal é mais importante,
porque predomina nos comprimentos de onda mais curtos do 1SO (A < 50 pm),
enquanto a emissao galactica difusa emite mais para A > 100 pm. A emissdo zo-
diacal depende do comprimento de onda observado e das coordenadas ecliticas do
objeto; quanto mais préximo ao plano da eclitica, mais importante a contribuicdo
do ruido de fundo.

% Detectores de engenharia séo aqueles usados em testes e prottipos dos instrumentos. S&o idén-
ticos aos cientificos, mas de qualidade inferior. Na fabricacdo dos detectores, para cada um de
qualidade cientifica, sdo produzidos dezenas de qualidade de engenharia. Os seus custos tambhém
seguem esta proporcao.
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Neste tipo de observagéo no infravermelho, usualmente reserva-se algum tempo
atil do instrumento para imagear regides do céu préximas ao alvo, com a finalidade
de medir a contribuicdo do céu. Quando o campo do instrumento é muito maior
que o objeto observado, pode-se medir o fluxo céu na prépria imagem. No presente
caso, como o tempo do satélite é exiguo, optou-se por ndo realizar medidas do céu,
avaliando-o posteriormente.

Modelo de emissdo do céu

O fato de se usar modelos para emissdo do céu esta associado a necessidade de se

aproveitar a0 maximo o tempo do telescépio. Em primeiro lugar, como as galaxias

esferoidais sdo ténues no infravermelho, é necessario um grande tempo de inte-

gracdo, a fim de que o fluxo destas galéxias possa ser medido com confianca. Por
outro lado, como estes objetos, vistos no 6tico, em geral sdo angularmente mais

extensos que o campo de visada do telescdpio, varias imagens teriam de ser com-

binadas para cobrir todo o objeto. Entretanto, se ndo se superpusessem, o ruido

final seria muito baixo. Como mencionado na sec¢do 2.2.3, as observagdes foram
determinadas de modo a sempre cobrir o centro da galaxia, para que o sinal ali

contivesse pouco ruido. Assim, ndo foi possivel medir o céu na prépria imagem e

ndo foram realizadas medidas especificas do céu na regido de cada objeto. Desta
forma, é necessério tentar utilizar um modelo de emisséo do céu.

DIRBE O primeiro modelo testado foi produzido a partir das observacfes do
satélite COBE (Cosmic Background Explorer, explorador do fundo cdsmico) dese-
nhado para medir a radia¢&o infravermelha e microondas de fundo. O instrumento
DIRBE (Diffuse Infrared Background Experiment, experimento do fundo infraver-
melho difuso) mediu o brilho do céu em comprimentos de onda de 1.25 a 240 um.
Os modelos construidos a partir de tais observacdes estdo descritos no trabalho de
Kelsall et al. (1998) e trabalhos ali listados.

A emissdo da poeira interplanetaria, que é uma importante contribuicéo da luz
zodiacal, é modelada a partir das observacdes do COBE/DIRBE. A contribuigao
da emissdo térmica e da luz espalhada de grdos de poeira interplanetaria foi ajus-
tada usando-se trés componentes para a poeira: uma nuvem uniforme, trés bandas
asteroidais de poeira e um anel em 1 UA.
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IRSKY Em segundo lugar, foram testadas as estimativas para o fundo do céu
dados pela ferramenta IRSKY do IPAC®. Os modelos do IRSKY fornecem uma
estimativa da contribui¢do de cada componente da radiagéo de fundo do céu, base-
ado nas observagoes do IRAS.

Tais modelos séo baseados nos mapas de baixa resolugdo (LRP) e no atlas de
levantamento do céu do IRAS (ISSA). O IRAS é um satélite de baixa resolucéo e
baixa sensibilidade, cujo campo é maior que 1’ e que ndo detecta fontes mais fracas
que ~ 60 mJy. Sendo assim, um enorme esforgo e sofisticacdo foi empregado
para extrair toda a informacdo possivel dos dados do IRAS. Entretanto, apesar de
todos os artificios, os dados continuam com baixa resolucéo e pouco sensiveis, se
comparados com os do ISO. Desta forma, os modelos baseados nas observacdes
do COBE/DIRBE sao preferiveis aos do IRAS.

Desafortunadamente, entretanto, quando do emprego de cada um dos modelos,
os fluxos estimados para o céu resultavam excessivamente pequenos, superesti-
mando os fluxos das fontes. Comparando os fluxos das galaxias, descontados do
céu, com observagdes em terra ou com fluxos IRAS para estas galaxias, nota-se
que na maioria dos casos os fluxos das fontes eram muito altos, causados pelo céu
subestimado.

Estas diferencas tdo grosseiras podem ter sua origem nas pequenas irregula-
ridades locais que os instrumentos citados acima ndo resolvem. Ambos foram
projetados para observar uma grande regido do céu e investigar como se distribui a
emissdo de fundo no infravermelho em larga escala. Nenhum dos dois instrumen-
tos poderia alcangar a resolucéo espacial e de fluxo que seria necessario para uma
estimativa fidedigna do fundo do céu e que pudesse ser aplicada as observacdes
sensiveis como as do 1SO.

Subtracdo do céu na imagem

Neste sentido, foi necessario adotar uma outra linha de trabalho com relagdo ao
fundo do céu, que consiste em tentar estimar o céu na propria imagem.

Como mencionado anteriormente, o campo de visada em muitos casos é maior
que o tamanho angular caracteristico dos objetos, quando observados no 6ético. Isto

® IPAC é Infrared Processing and Analysis Center (centro de anélise e processamento do infraver-
melho) e fica localizado no Instituto de Tecnologia da Califérnia.
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Galéaxia w2 w7  Iw3

mly mly mly
NGC 720 1.2 40 6.7
NGC 741 1.4 45 8.7
NGC 1453 0.7 24 45
NGC 3258 1.1 30 4.8
NGC 4374 1.4 4.7 8.0
NGC 4472 15 47 8.0
NGC 4636 19 6.0 9.9
NGC 4783 23 70 124
NGC 4936 1.0 37 6.4
NGC 5044 1.8 58 100
NGC 5084 15 49 8.9
NGC 5813 0.7 27 4.9
NGC5831 0.28 238 5.0
NGC 5903 09 30 6.0
NGC 6407 0.7 23 4.0
NGC 6721 1.0 27 4.6
NGC 6758 1.0 3.0 5.0
NGC 6776 09 26 4.1
NGC 6851 1.0 36 5.8
NGC 6868 1.0 35 5.7
NGC 6876 06 20 35
NGC 7041 1.0 28 4.8
NGC 7562 08 28 6.0
NGC 7619 09 3.0 6.0
NGC 7626 20 6.4 100
NGC 7796 06 20 3.7
IC 4889 1.2 34 5.2
IC 5105 16 48 7.2

Tab. 2.4: Valores do fundo do céu medidos nas imagens.

faz supor que toda a galéxia cobre o campo de visada do telescopio. Se assim fosse,
ndo haveria como medir o0 céu na propria imagem, pois estaria sendo descontada
uma parte da galaxia. Entretanto, como a emisséo no infravermelho destas galaxias
é ténue e as partes externas observadas no 6tico ndo estdo emitindo consideravel-
mente no infravermelho, tem-se que a parte que emite no infravermelho é somente
a regido bem interna, tornando possivel estimar o céu nas regides periféricas da
imagem do 1SO. Nas galaxias mais proximas ou mais extensas (por exemplo NGC
720, NGC 4374, NGC 4472, NGC 4636) de fato o céu pode ser superestimado por
se estar medindo um parte da galaxia. Felizmente, como mostrado no capitulo 3,
os fluxos destas galaxias concordam razoavelmente bem com as outras medidas
obtidas.

O fluxo do céu foi medido escolhendo-se a regido de menor fluxo na imagem
ja corrigida pelo efeitos instrumentais descritos acima e calibrada em fluxo. Como
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este tipo de detector apresenta irregularidades ou pixeis defeituosos, deve-se ter
cuidado para ndo confundi-los com uma regido de baixa emissdo. Os valores assim
medidos estdo listados na Tabela 2.4.



3. ADISTRIBUICAO ESPECTRAL DE
ENERGIA

Quando fores convidado a uma festa de casamento, ndo vas te co-
locar no primeiro lugar, para que ndo ocorra que tenham convidado
alguém mais importante que tu, e aquele que convidou a ti e a ele
venha te dizer: *cede-lhe o lugar’;

Lucas, XIV, 7-9.

A emissdo dos objetos astrondmicos no infravermelho médio (IVM) é fun-
damental para entender as caracteristicas dos seus constituintes. A emissao no
infravermelho pode ajudar a identificar as varias fases do meio interestelar e suas
caracteristicas. Apesar da sua importancia, a observagéo no 1\VM esta praticamente
vedada aos observadores em terra, ou por causa da emissdo da atmosfera terrestre,
ou por causa da contaminagdo térmica proveniente dos prdprios instrumentos. Por
iss0, 0 lancamento de satélites observadores é tdo importante, e a evolucéo da as-
tronomia no 1IVM se d& em saltos, em virtude da operacdo destes instrumentos.

O primeiro satélite para o infravermelho, o IRAS, lancado em 1983, cobriu
mais de 90% do céu nas bandas de 12, 25, 60 e 100 um. Além das galéxias su-
perluminosas no infravermelho (ULIRG), dos quasares e das espirais poeirentas, o
IRAS mostrou que uma fracdo significativa das galaxias esferoidais possui emissdo
no infravermelho (Knapp et al. 1989). A contribui¢do do ISO, lancado em 1995,
foi ajudar a entender esta emissdo. A questdo é se a emissdo destas galaxias no
IVM provém da fotosfera e arredores das estrelas do ramo assintdtico das gigantes
(AGB), do meio interestelar ou se um nucleo ativo tem papel importante (Genzel
& Cesarsky 2000). Alguns trabalhos, com galdxias de todo tipo, revelaram que
parte da emissdo no IVM vem de estrelas. Madden et al. (1999) encontram que a
maioria da emissao das galaxias elipticas da sua amostra no IVM ¢ estelar, embora
para uma galaxia com poeira detectada no 6tico, NGC 5266, a emissdo é oriunda
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desta poeira. O mesmo foi detectado para Centaurus A, onde a emissdo IVM esta
associada a poeira de uma galéxia capturada (Mirabel et al 1999).

Para que seja possivel entender as caracteristicas da emissdo da nossa amostra
de galaxias, € importante construir a distribuicdo espectral de energia (DEE), que
corresponde a examinar a emissdo das galaxias em cada comprimento de onda.
Para isso, 0s objetos sdo observados em todas as frequéncias possiveis e verifica-se
qual o fluxo em fungdo do comprimento de onda.

3.1 Os fluxos ISO das galaxias

Depois de corrigir as varias imagens de uma sequéncia de acordo com 0s passos
descritos nas secfes 2.3 e seguintes, o fluxo nas trés bandas observadas pode ser
medido. As unidades das medidas nas imagens sdo convertidas de unidades ins-
trumentais (ADUY/s) para unidades fisicas (mJy), usando uma rotina do CIA, que
possui embutidos os parametros da configuracdo do sistema de aquisi¢do e que
também usa as bibliotecas de calibracdo em fluxo para converter as unidades. O
fundo do céu é medido (secdo 2.4.2) e o fluxos sdo integrados em aberturas circu-
lares com didametro igual a largura do campo, 108”. Os erros nos fluxos absolutos
da ISOCAM sdo estimados em 30% devido a erros de calibracdo (Cesarsky &
Blommaert 2000).

3.1.1 Bibliotecas de calibracéo

A calibracdo dos dados do ISO, e de satélites em geral, é diferente daquela tradici-
onalmente usada nos telescopios terrestres. Em primeiro lugar, ndo sdo realizadas
medidas de estrelas de calibracdo para cada programa de observagdo, porque isso
significaria um dnus ao tempo dedicado aos alvos cientificos do telescépio. Ao
invés disso, o time de suporte constroi bibliotecas de calibracéo que serdo usadas
por todos observadores e que estdo incluidas na pacote de reducdo dos dados. E
também por este motivo que instrumento e as suas rotinas de reducdo proprias séo
interdependentes: um perde a sua utilidade sem o outro.

As bibliotecas de calibracdo absoluta de fluxo sdo baseadas em observagdes
de estrelas padrdo. Modelos de Kurucz sdo ajustados aos dados do visivel e in-
fravermelho proximo (I\VP) para determinar os fluxos em comprimentos de onda
maiores. As estrelas usadas sdo da sequéncia principal (A, F, G), evitando assim
as gigantes que apresentam bandas de absorcdo molecular intensas que poderiam
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afetar a calibracdo. Também s&o usadas estrelas com os mais variados fluxos (10
mJy até 10 Jy). Entretanto, como a ISOCAM é muito sensivel, para evitar risco
de saturacdo, em geral estrelas mais fracas, e logo com maior erro em fluxo, foram
usadas (Blommaert et al. 2001). Esta é uma das fontes de erro na calibra¢do dos
fluxos.

Fluxos (mly)

Galéxia LW2 LW7 LW3 IRAS GRUPO
6.75pym 9.63pum 15pum 12 pum

NGC 720 157 204 156 90 -
NGC 741 65 209 61 - -
NGC 1453 90 193 161 110 K7
NGC 3258 53 160 115 <37 -
NGC 4374 194 251 177 165 K4
NGC 4472 242 331 374 200 K4
NGC 4636 187 431 411 200 -
NGC 4783 70 145 91 <42 -
NGC 4936 119 115 46 <22 K7
NGC 5044 95 213 108 150 K7
NGC 5084 119 229 159 <51 MO
NGC 5813 136 116 151 <30 K4
NGC 5831 65 222 152 - MO
NGC 5903 80 196 165 <54 K7
NGC 6407 90 128 82 <38 K4
NGC 6721 50 165 115 <26 MO
NGC 6758 56 104 93 70 K7
NGC 6776 68 107 77 <30 MO
NGC 6851 90 148 126 <38 K4
NGC 6868 141 190 154 <32 K7
NGC 6876 125 192 107 - -
NGC 7041 135 306 276 <31 K7
NGC 7562 107 131 112 <31 MO
NGC 7619 102 196 94 <33 MO
NGC 7626 110 235 161 <49 -
NGC 7796 108 175 86 <19 K4
IC 4889 70 121 125 <30 -
IC 5105 66 88 98 <26 MO

Tab. 3.1: Fluxos totais integrados dentro do campo de visada para as galaxias da
amostra. Colunas 2-4: fluxos ISOCAM (mJy); 5: fluxos IRAS (mJy); 6:
grupo estelar.



3. Adistribuicdo espectral de energia 26

3.1.2 Comparacéo ISO x IRAS

As medidas dos fluxos nas trés bandas observadas estdo mostradas na Tabela 3.1,
junto com os fluxos medidos pelo IRAS? para as galaxias da amostra. O campo do
IRAS em 12 um é 4’33” x 45", maior que o do 1SO de 108", além de ser retangular.
Muitos dos dados do IRAS sdo apenas fluxos integrados, enquanto o produto re-
sultante do ISO fornece valores de fluxos em 36 x 36 posicGes diferentes. No caso
do IRAS, parte dos dados foram reprocessados construindo-se um mosaico de toda
a area do céu abrangida e modelando-se a emissdo na tentativa de conseguir uma
melhor resolugdo (Wheelock et al. 1994). Além disso, como a sensibilidade 6tica
e eletrbnica do IRAS é menor que do 1SO, para a maioria das galéxias da amostra
somente foram determinados limites superiores para os fluxos IRAS (Tabela 3.1).
Embora estes limites superiores do IRAS sejam inferiores aos fluxos obtidos com
a ISOCAM, o que representaria um incoeréncia entre as observacdes, os fluxos
observados (50 < F' < 400 mJy) estdo na faixa de valores em que a ISOCAM ¢é
bastante linear e sensivel, enquanto o limite de confiabilidade do IRAS é além de
60 mJy (Beichman et al. 1988).
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Fig. 3.1: Comparacao entre fluxos ISO e IRAS. A linha pontilhada corresponde a
identidade de fluxos.

Para complementar esta analise, uma comparagéo entre os fluxos ISO LW2,
LW7 e LW3 e IRAS 12 um estd mostrada na Figura 3.1. Para as galéxias com flu-
x0s IRAS maiores que o seu limite de detec¢do (60 mJy), onde ha medidas ao invés
de limites superiores, os fluxos dos dois satélites concordam dentro dos limites do

1 0s dados do IRAS (htt p: / / www. i pac. cal tech. edu/ i pac/iras/iras. htm)fo-
ram obtidos do NED ht t p: / / ned. i pac. cal t ech. edu.
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erro. Uma ressalva com relagdo ao filtro LW7, onde os fluxos ISOCAM séo ligei-
ramente superiores aos do IRAS 12 pm. Esta discrepancia pode ter sua origem no
fato de que comprimento de onda central A\, = 9.63 um do filtro LW7 ISOCAM
foi concebido para coincidir com uma banda de emisso de silicatos?, que é so-
mente perifericamente atingida pelo filtro IRAS 12 xm. Duas galaxias da amostra,
NGC 4472 e NGC 4636, que sdo galaxias ativas, possuem fluxos ISOCAM ligei-
ramente superiores aos IRAS 12 um. Finalmente, ndo é esperado que os fluxos
ISOCAM e IRAS 12 pm concordem melhor que por um fator 2, devido as diferen-
¢as no campo de visada, na sensibilidade dos filtros e nas bandas passantes. Além
disso, uma comparagdo dos fluxos do planeta Urano medidos em terra e pelo IRAS
mostra que os fluxos IRAS séo em geral 20% inferiores as demais medidas (Hil-
debrand et al. 1985, Beichman et al. 1988). A aparente razdo desta discrepancia é
a temperatura de Urano T ~ 60 K, que implica huma distribuicdo espectral muito
diferente daquelas utilizadas nos procedimentos de calibracdo do IRAS. Os fluxos
aqui apresentados estdo de acordo com este resultado. Nas presentes condicGes, 0S
dados da ISOCAM sdo mais confiaveis que os do IRAS.

3.2 Distribuicao espectral de energia

A distribuicdo espectral de energia permite comparar a contribuicdo relativa da
emissdo de diferentes componentes proveniente das galaxias, como poeira e es-
trelas. Serve também para investigar as propriedades fisicas da emissdo destas
componentes, como por exemplo, a temperatura de uma componente.

A fim de identificar as diversas componentes que emitem em diferentes com

primentos de onda, foram construidas distribui¢fes espectrais de energia (DEE)
utilizando dados de fotometria publicados que abrangem desde o UV até IVP, in-
cluidas as observacGes apresentadas aqui, do VM. Desta forma podemos avaliar a
contribuicdo relativa dos principais componentes que formam o espectro da galaxia
nestes comprimentos de onda, as estrelas e 0 meio interestelar.

Os comprimentos de onda da DEE estdo no intervalo 0.3 ym a 20 pm. A partir
da Lei do Deslocamento de Wien (se¢do 6.4.1), Amax? = 0.0029 mK, e aproxi-
mando os diferentes emissores por corpos-negros, a DEE observada sé contempla
temperaturas entre 102 e 10* K, aproximadamente. Desta forma, serd possivel es-

2 De fato, 0 excesso da emissdo relacionada com os silicatos é uma evidéncia da sua presenca.
Veja o capitulo 6.
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tudar da DEE os emissores que estiverem nesta faixa. Felizmente, como é possivel
observar nas DEE das galaxias na Fig. 3.2, grande parte da populacdo estelar de
galaxias esferoidais tem temperaturas inferiores a 10* K, entretanto nfo estardo
sendo incluidas ai a emissdo do gas quente com 7" ~ 10° K (veja Macchetto et al.
1996) e da componente fria de poeira com 1" ~ 30 K (veja Ferrari et al. 1999).
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Fig. 3.2: Distribui¢do espectral de energia para cada galaxia da amostra. os aste-
riscos séo fluxos ISOCAM; os pontos pretos em 12 um sdo limites supe-
riores do IRAS; os pontos na regido log A < 0.5 s@o dados do NED. As
duas curvas de corpo negro tem temperaturas 7" = 4000 Ke 7" = 260 K.
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3.2.1 Dados NED

Como os dados deste trabalho compreendem somente os fluxos no IVM, para cons-
truir a DEE foi necessario reunir dados em outras bandas espectrais. Assim, foram
selecionados dados de observagdes fotométricas de banda larga, incluindo o UV, o
6tico (U BV RI), o infravermelho préximo (JH K M) e médio IRAS(12 pym). Es-
tes dados da literatura estdo disponiveis através do banco de dados extragalactico
NEDS.

Estes dados fotométricos reunidos no NED foram retirados de varios trabalhos,
onde diferentes equipamentos e métodos de extracdo foram utilizados. Por causa
disto, os dados ndo sdo homogéneos, embora estejam todos calibrados com as mes-
mas unidades fisicas e num mesmo sistema fotométrico. Mesmo assim, para as
galéaxias que possuiam mais de uma medida de diferentes autores na mesma banda,
estas medidas raramente diferiam por mais que o erro de cada medida. Mais ainda,
como as medidas fotométricas estdo sendo utilizadas para determinar um corpo
negro que represente a galdxia como um todo, pequenas diferencas nas medidas
das diferentes bandas ndo afetam sensivelmente os parametros do corpo negro re-
sultante. Na secdo 3.3, em que as DEE de vérias galaxias sdo reunidas numa DEE
composta, estas pequenas diferengas importardo menos ainda, pois os valores en-
tre as galaxias variam muito mais que as medidas de dois autores para uma mesma
galaxia, numa mesma banda.

3.2.2 Selecéo dos dados

Foram escolhidas as medidas realizadas com diafragma com aproximadamente a
mesma abertura (campo de visada) da ISOCAM (108"), exceto para o UV, em que
os valores mostrados sdo 0s totais integrados. Os dados do IRAS para algumas ga-
laxias, sdo apenas limites superiores de fluxo e, conforme argumento acima, estes
dados estdo na regido de pouca sensibilidade do instrumento. Todos os fluxos fo-
ram normalizados pela banda K (2.1 xm); para as galaxias que ndo tinham valores
medidos nesta banda, utilizou-se o fluxo K correspondente a curva de corpo negro
que melhor ajustava os dados UV e 6tico para a galaxia.

3 NED: NASA Extragalactic Database. A base de dados NED NASA/IPAC é operada pelo
Jet Propulsion Laboratory, Califérnia Institute of Technology, sob um contrato com a NASA.
http://ned.ipac. cal tech. edu
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3.2.3 A componente da poeira na DEE

As curvas individuais da DEE, mostradas na Figura 3.2, foram entdo construidas
com os dados do NED mais os dados ISOCAM processados para este trabalho.
Junto aos pontos da fotometria estdo mostradas duas curvas de corpo negro, que
razoavelmente coincidem com os pontos nas galaxias como um todo. A compo-
nente que predomina em comprimentos de onda mais curtos (A < 6 pm) esta
representada por uma curva de corpo negro com 7" = 4000 K. Podemos identifi-
car a sua origem na populacdo estelar das galéxias elipticas, que é dominada por
estrelas evoluidas do tipo K e M com temperatura efetiva desta ordem.

Examinando os pontos que estdo na regido de A > 6 pm, pode-se ver que
0 COrpo negro que mais se aproxima destes pontos tem temperatura proxima de
T = 260 K. Esta emissdo pode ser associada a uma fase da poeira interestelar que,
aquecida por estrelas relativamente quentes, emite no infravermelho médio. Esta
componente é chamada de componente quente da poeira (Ferrari et al. 2002) em
oposicdo a componente fria da poeira que possui 7' = 30 K (Ferrari et al. 1999).
Dada a natureza dos dados ISOCAM e da amostra de galaxias, esta é a primeira
vez que esta componente é detectada.

No capitulo 4 sera mostrado que a emissdo nos filtros LW7 (). = 9.63 pum)
e LW3 (\. = 15 pum) ndo é dominada por uma componente uniforme, mas por
nuvens irregulares de poeira interestelar, o que reforga a associa¢do da emissdo em
T = 260 K com a poeira.

Com relacdo as curvas de corpo negro, ao invés de utilizarmos uma curva sim-
ples B, (T), como os gréos de poeira ndo se comportam como um corpo negro
ideal, é necessario ponderar B, (T") pelo fator de eficiéncia (),. A curva resultante
é chamada de corpo negro composto B,,(T) = Q, B,(T) = v*¢ B,(T) (Natta &
Panagia 1976). Estes detalhes serdo explorados no capitulo 6, que trata das carac-
teristicas da poeira. Por hora é importante saber que o ajuste com 0 corpo negro
composto resulta numa temperatura ligeiramente maior (1" ~ 260 K) do que se o
ajuste tivesse sido feito com o corpo negro simples (7" ~ 245 K).

Quando se representa a complexa emissdo da DEE de uma galaxia por dois
corpos negros, esté-se simplificando grandemente. Nestes modelos esta subenten-
dido que as diferentes familias de populacdes estelares, com diferentes temperatu-
ras efetivas, compdem uma meédia melhor representada por um corpo negro com
T ~ 4000 K. Também no caso da matéria interestelar, uma Unica temperatura
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T ~ 260 K é a que melhor representa a sua emisséo ao longo de todas as galéxias
da amostra, mas deve-se ter em conta que ha diferencas entre os casos individuais.
Essa simplificacéo é caracteristica do modelo, ndo da emissdo destes objetos.

3.3 Grupos de populacdes estelares

Ao se ajustar a curva de corpo negro a emissdo estelar destas galaxias, nota-se que
algumas possuem populacdo estelar mais quente (p.e. NCG 4472, NGC 4374) ou
mais fria (p.e. NGC 6721, NGC 6776) que a média. Desta forma, as galaxias
da amostra foram divididas em trés grupos, de acordo com a temperatura da sua
populacdo estelar. Os grupos sdo:

» K4: ogrupo das galaxias dominadas por estrelas mais quentes, caracterizado
por uma populacdo estelar melhor representada por um corpo negro com
T = 4600 K, temperatura efetiva de estrelas de tipo espectral K4.

» K7: o grupo com temperatura intermediaria, caracterizado por um corpo
negro com 7" = 4000 K, que corresponde a temperatura efetiva do tipo es-
pectral K7.

» MO o grupo de estrelas predominatemente mais frias, representado por um
corpo negro com T' = 3750 K, correspondente ao tipo espectral MO.

Sua denominagdo corresponde ao tipo espectral cuja temperatura efetiva cor-
responde ao corpo negro que melhor ajusta a emissao da galaxia. Esta denomina-
¢ao ndo implica que este tipo de populacédo é Unica na galaxia, mas que a tempera-
tura de tal populacéo corresponde ao corpo negro que melhor representa a emissdo
da galéxia.

Com esta distingdo, é possivel agrupar galéxias cuja temperatura da populacéo
estelar predominante seja afim. A partir dos dados das galaxias agrupadas, cons-
truimos DEE para cada grupo. As Figuras 3.3, 3.4 e 3.5 mostram estas DEE para
0s grupos MO, K7 e K4, respectivamente. Pode-se notar que a temperatura ligeira-
mente diferente entre os grupos corresponde a caracteristica da populacédo estelar
subjacente. Entretanto, a emissdo da poeira é especialmente uniforme em todos os
grupos. Em todos 0s casos a poeira pode ser representada por um corpo negro com
T ~ 260 K.

E importante considerar que os erros fotométricos inerentes aos dados ndo per-
mitem uma andalise mais precisa da temperatura da poeira em cada galaxia. Mesmo
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Fig. 3.3: Distribuicao espectral de energia para o grupo M0

assim, a caracteristica geral da emissdo da poeira que pode ser inferida é bastante
uniforme. Embora a subtracdo do ruido do céu, contaminada pela emissdo da pro-
pria galéxia, possa levar a uma superestimativa dos valores dos fluxos absolutos,
os fluxos relativos (cores), e logo a temperatura caracteristica da poeira, o pouco
afetados.

3.4 Contribuicdes relativas

E importante ponderar quais sdo as contribuices relativas das componentes es-
telar e da poeira, para que se tenha uma idéia da importancia de cada emissor nos
diferentes comprimentos de onda.

A contribuigdo €é calculada como a emissdo da poeira quente, modelada pelo
corpo negro composto, com relacdo a populagéo estelar, representada pelo corpo
negro do grupo a que a galéxia pertence. Assim, temos

poeira
Rpoeira _ F)\
A

- F*_’_Fpoeira (31)
A A
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Fig. 3.4: Distribuicdo espectral de energia para o grupo K7

onde a razéo R, € escrita como o fluxo da poeira dividido pelo fluxo total (Fy +
FP°°"™) num determinado comprimento de onda A. F € o fluxo estelar, modelado
pelo corpo negro correspondente. Ao escrever a emissdo total numa determinada
frequéncia como a soma destas duas componentes, estamos desconsiderando ou-
tras possiveis contribui¢des, como por exemplo a emissdo da poeira fria, ou do gés
quente do halo emitindo em raio-X. Entretanto, é facilmente verificavel que qual-
quer um destes termos, muito quente ou muito frio, tem uma contribuicdo despre-
zivel no infravermelho médio. Para a contribuicdo da emissdo estelar com relagdo
ao fluxo total, temos simplesmente R% = 1 — R}

Grupo  Re.75,um  Ro63um  R15.0 um

MO 0.49 0.80 0.90
K7 0.50 0.81 0.91
K4 0.52 0.83 0.92

Tab. 3.2: Contribuigdo da emissdo da poeira com relacdo & emissdo total (po-
eira+estrelas) nos diversos filtros e grupos de galaxias.

Os valores da contribuicdo da poeira com relacdo ao fluxo total em cada com-
primento de onda estdo mostrados na Tabela 3.2. Em 6.75 pum a poeira quente e
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Fig. 3.5: Distribuicdo espectral de energia para o grupo K4

as estrelas emitem quase o mesmo fluxo, mas para os outros filtros a emissao da
poeira é predominante. Este resultado fotométrico esta de acordo com a morfolo-
gia da poeira (capitulo 4) onde a emisséo nas imagens de 6.75 pm é mais esférica,
como a distribuicdo de estrelas, enquanto nos demais filtros a emisséo é mais frag-
mentada, evidenciando a presenca de nuvens e acimulos de poeira.

Esta razdo de fluxos relativos ndo concorda completamente com resultados de
outros trabalhos, como Boselli et al. (1998) ou Madden et al. (1999), onde a po-
pulagdo estelar possui uma contribuicdo mais significativa nestes comprimentos de
onda. A origem desta discrepancia reside no fato de que a amostra deste trabalho é
manifestamente rica em poeira, enquanto a dos acima citados compde-se de gala-
xias de variadas espécies. Por causa do critério de selecdo utilizado neste trabalho,
é de esperar que a contribuicdo da poeira seja mais importante que em amostras
de galéxias escolhidas por outro critério, como a amostra de Boselli et al. (1998)
em que todas galaxias sdo do aglomerado de Virgo, ou na amostra de Madden et
al. (1999) cuja razdo da selecdo dos objetos é omitida. A presente amostra foi
selecionada de tal forma que, no conjunto, as caracteristicas do meio interestelar
fossem reforgadas ao invés de diluidas.
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3.5 Discussao

Nas galaxias elipticas ou lenticulares, a populagdo estelar evoluida, com tempera-
tura ndo muito variavel entre as populagdes, pouco emite no infravermelho. Esta
uniformidade da populagdo estelar foi o que permitiu representar todo o conjunto
de populagdes por um s6 corpo negro, pois as caracteristicas ndo variam muito ao
longo das diversas populagdes existentes. Esta afirmacdo ndo corresponde a dizer
que s6 uma populacdo ou que s6 um evento de formacdo estelar ocorreu nesta ga-
laxia, analise que requereria uma sintese evolutiva, mas simplesmente atesta que
a evolucdo deixou-as muito parecidas. Assim, simplificando largamente, as ga-
laxias sdo modeladas por uma s6 populagdo cuja temperatura corresponde aquela
dos corpos negros apresentados (7" = 3750, 4000, 4600 K). A simplificacdo é me-
nos rudimentar porque os objetos foram distribuidos em grupos, de acordo com
uma leve variacdo na populag¢do predominante, mas em cada um dos grupos um so
Ccorpo negro basta.

Com relagdo a poeira, também é importante notar novamente que a sua tempe-
ratura caracteristica para todas as galaxias, dentro dos limites do erro, é bem repre-
sentada por uma s6 temperatura da curva de corpo negro composto, v B, (T). Isto
mostra que existe uma aparente uniformidade nas caracteristicas da componente
quente de poeira nas galéxias elipticas, pelo menos no nivel de abrangéncia que a
amostra permite. E tentador pensar que toda galaxia que apresenta a componente
de poeira fria também possui a componente quente, cOmo na presente amostra.
Isto imediatamente levanta a suspeita de que ambas as componentes estdo relaci-
onadas, sendo morfologicamente e espacialmente no presente, pelo menos quanto
a origem. De fato, para a amostra deste trabalho esta conclusdo é pertinente, mas
ndo é possivel afirmar se ha galaxias com uma componente e sem a outra.



4. MORFOLOGIA DA EMISSAO

— Take some more tea — the March Hare said to Alice, very earnestly.
— I’ve had nothing yet — Alice replied in an offended tone — so | can’t take more.
— You mean you can’t take /ess — said the Hatter — it’s very easy to take morethan nothing.

Lewis Carrol, Alice’s Adventures in Wonderland, 1867.

A informacéo fotométrica da ISOCAM é constituida por uma grande sequéncia
de medidas do detector, em geral mais de uma centena (se¢do 2.2.3 e Tabela 2.3).
A maioria destas imagens individuais abrange a mesma regido do céu, mas a sua
sequéncia se faz necesséria para intensificar o sinal das medidas com relagdo ao
ruido e para minimizar os efeitos de campo plano do instrumento (se¢do 2.3). Na
parte final da reducdo dos dados, as imagens da sequéncia sdo transladadas a um
referencial Unico, no nosso caso o referencial das coordenadas de declinacéo e
ascensao reta, e entdo compostas huma imagem final, chamada de mosaico. Os
mosaicos sdo, em ultima anélise, o fruto da observacéo e reducdo inicial dos dados
numa sé imagem.

Os mosaicos, que sdo mapas de emissao, estdo apresentados nas Figuras 4.(3n-+
1), n =0...9. Para cada galéxia, estdo mostrados 0os mosaicos em cada um dos
filtros, filtro LW2 a esquerda, LW7 no centro e LW3 a direita. Todos estdo ali-
nhados de modo que norte esteja acima e leste a esquerda. As cores apresentadas
sdo falsas para realcar as diferengas de contraste entre as regides de diferente in-
tensidade do fluxo. Para avaliar as diferencas no fluxo de energia, deve-se recorrer
aos contornos das isofotas, cujos valores em mJly estdo indicados nas respectivas
legendas.

Na mesma posi¢cdo do mosaico, porém nas duas paginas gque seguem, estao
mostrados perfis de energia (secéo 4.2), em escala linear de fluxo e raio nas figuras
4.(3n4+2), n=0...9eem seguida em escala logaritmica do fluxo e raiz quarta
do raio nas figuras 4.(3n +3), n=10...9.

Desta forma, o leitor podera examinar 0 mapa de emissdo numa pagina e, na
mesma posicao relativa nas duas paginas seguintes, encontrar os perfis de brilho do
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mapa em questao.

4.1 Morfologia dos mapas de emissao

Observando os mapas de emissdo nas figuras que seguem, pode-se notar uma ten-
déncia geral em cada um dos filtros. Este comportamento deve-se ao fato de que
a emissdo é dominada por uma componente diferente em cada comprimento de
onda. Ao se observar em diferentes regifes do espectro, esta-se observando dife-
rentes emissores, que podem vir de objetos astrofisicos diversos. Uma consequén-
cia é que ndo se pode comparar caracteristicas morfol6gicas de objetos observados
em regides do espectro muito diferentes. Comparar imagens com filtros Johnson-
Cousin U (A, = 0.365 pum) com outras do filtro M (). = 4.75 um) é comparar a
populagéo de estrelas azuis com a distribuicio de poeira quente®. Por isso, é impor-
tante ter observagdes intermediarias para identificar a transicdo entre as diferentes
componentes.

LW2 Na maioria das galéxias, a emissdo no filtro LW2 (6.75 um) é aproxima-
damente esferoidal e centrada proximo ao centro 6tico da galaxia. Examinando
as DEE (Capitulo 3 e Figuras 3.3-3.5) verifica-se que a emissdo em 6.75 pym tem
contribuicdo semelhante das estrelas e da poeira. A distribuicdo das estrelas é cla-
ramente esferoidal. Como serd visto em detalhe no capitulo 6, a poeira, para emitir
com maximo em 6.75 pm, precisa estar aquecida até 7' ~ 500 K. Assim, somente
0s grdos que dispuserem de f6tons mais energéticos (A < 800 K para um grao de
a ~ 50 A) contribuirdo singificativamente em LW2. Estes fotons sdo mais abun-
dantes na regido central da galdxia. Por isso, tanto as estrelas como a poeira tem
emissdo de semelhante morfologia no filtro LW2, que é aproximadamente esferoi-
dal.

LW?7 No filtro LW7 (9.63 um) a morfologia da emissdo ja € um pouco diferente.
Ainda se observa a componente esferoidal do centro, mas superposta a esta, hd uma
emissdo um pouco mais estendida e fragmentada. Para emitir em 9.63 ym, a poeira
precisa ter T' ~ 300 K; logo, os fétons de que necessita sdo menos energéticos e
mais abundantes nas regides mais externas do corpo da galéxia. E também em

1O corpo negro com maximo de emissdo em A, = 0.365 um tem 7, = 8000 K; para A\, =
4.75 pm, T' = 610 K.
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9.63 um que emite a banda de silicatos, que é um importante constituinte da poeira
interestelar (Capitulo 6) Assim, entrevé-se uma emisséo organizada em nuvens ou
em caminhos de poeira, com diferentes morfologias caracteristicas.

Em alguns casos, esta emissdo é regular e estende-se quase uniformemente na
imagem. Estas nuvens regulares estendidas (RE) podem ser identificadas nas
galaxias NGC 1453, NGC 4374 e NGC4636, por exemplo. Além da emissdo es-
feroidal, ndo tdo proeminente em LW7 como em LW?2, a emissdo RE é aproxima-
damente uniforme e, em geral, pouco fragmentada. Em contrapartida, em outros
objetos (p.ex. NGC 4472, NGC 6851, NGC 7796) mostram uma estrutura fila-
mentar (F) da poeira, com caminhos de poeira estendendo-se desde o centro até
regides externas, em contraste com regides vizinhas onde quase ndo ha emissao.
Um exemplo notavel € NGC 4472, onde filamentos estendem-se radialmente sob
um fundo que pouco emite. Em outros casos, por exemplo NGC 5084 e NGC 7041,
nota-se que a poeira tem o formato de um disco (D). Possivelmente, algumas das
nuvens RE que se observa podem ser discos vistos de frente, a julgar pela forma
dos perfis de energia no infravermelho e no dtico. Entretanto, nem sempre que um
disco de poeira é observado, existe um disco de estrelas correspondente, isto &, dis-
cos de poeira formam-se em componentes estelares esferoidais, como por exemplo
em NGC 3379 (Pastoriza et al. 2000).

LW3 Jaem LW3 (15 um) a componente esferoidal quase ndo aparece mais. Em
contrapartida, o que se observa sdo acumulos e nuvens de poeira fragmentadas.
Esta morfologia se da em parte porque a poeira que emite em 15 pm é poeira mais
fria (T" ~ 200 K), e portanto, que pode existir em quase todo o corpo da galéxia.
Esta poeira ndo esta restrita as regides de alta densidade de fétons energéticos (A ~
0.1 pm), mas pode distribuir-se por toda a galaxia.

E importante notar que em 15 xm os efeitos de contaminagio das medidas
também é mais relevante. Existem muitas fontes (astrondmicas e instrumentais)
emitindo em 15 pum. Por isso, a interpretagdo das caracteristicas morfoldgicas em
15 pm deve ser cuidadosa. Observe que, como foi utilizado 0 método de medir o
céu na propria imagem (secdo 2.4.2), os fluxos integrados ndo sdo contaminados,
pois o ruido externo é descontado.

Reunindo estas caracteristicas da emissao da poeira, pode-se tragar um panorama
da distribuicdo da poeira no corpo da galaxia. Em quase todas as galéxias, tem-se



4. Morfologia da emisséo 39

que a poeira mais quente, que mais emite em 6.75 pm, estd mais concentrada na
regido central do corpo da galdxia. Na medida em se observa uma componente
mais fria da poeira, vé-se que ela esta gradativamente mais afastada do centro. Em
9.63 pm, ainda ha uma parte da emissdo que vém do centro, mas em 15 ym a
emissdo ja vem praticamente de todas as regides da galaxia. Estes resultados indu-
zem a supor que had um gradiente da temperatura da poeira com relacdo a distancia
do centro da galaxia. De fato, se a poeira esta sendo aquecida pelo conjunto das
estrelas (Capitulo 6), a intensidade do campo de radia¢do é uma funcéo do raio ga-
lactocéntrico, de maneira que gréos sistematicamente mais quentes sdo esperados
préximos ao centro das galaxias (Mathis et al. 1983).

4.2 Perfis de brilho

Os perfis de brilho foram medidos nas imagens finais, Figuras 4.(3n + 1), n =
0...9, que sdo as observacdes ja calibradas e combinadas (Capitulo 2). Como

a morfologia da emissdo varia muito de um filtro para o outro e em diferentes
galaxias, os perfis foram medidos usando um circulo de raio fixo, usando a tarefa
el i pse, do pacote STSDAS do IRAF. O el I i pse foi usado para medir a

intensidade em pixeis a uma distancia fixa do centro, em raios R = €’,..., 54"

em intervalos R = 3.

Na maioria dos casos os parametros das isofotas sdo deixados livres para se-
rem ajustados pelo algoritmo do el | i pse. Entretanto, com em poucos casos as
isofotas sdo elipses, os pardmetros angulo de posicéo, elipticidade e centro da
elipse foram mantidos fixos. Deste modo, os perfis mostram como varia a energia
média em isofotas circulares desde o centro até a periferia das imagens.

Os respectivos perfis estdo mostrados em escala linear nas Figuras 4.(3n +
2), n = 0...9, em unidades de fluxo em mJy e raio em segundo de arco. Em
seguida, Figuras 4.(3n+3), n =0...9, estdo mostrados os mesmos perfis porém
em escala logaritmica de fluxo em fungéo da raiz quarta do raio. A redundancia
destes Gltimos serve para salientar um possivel comportamento R/ que a com-
ponente estelar obedece (p.ex. de Vaucouleurs 1991). Deste modo, nas Figuras
4.(3n+3), n = 0...9 uma reta corresponde a lei R'/4.

Erros e incertezas As barras de erro em fluxo ndo estdo mostradas nos perfis
porque precisam ser diferenciados entre erros e incertezas. Os erros instrumentais
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de fluxo absoluto sdo aproximadamente de 30%, devido as rotinas e bibliotecas
de calibracdo. Esta é a faixa de confiabilidade que se pode ter ao comparar 0s
fluxos ISOCAM com medidas de outros instrumentos. O erro relativo entre os
filtros (as cores) é aproximadamente 10 — 20%. O erro das medidas de fluxo entre
os pixeis de um mesmo filtro é menor que isso, pois depende essencialmente da
calibragdo do campo plano, corrente escura e efeito transiente de memdria. Estes
efeitos sdo menos pronunciados nos filtros LW2 e LW?7, tornando-se mais criticos
em LW3. Estes sdo os erros fotométricos que estdo associados a incapacidade de o
instrumento em medir 0s observaveis com absoluta precisdo.

Estes erros precisam ser distinguidos da incerteza relacionada com o modo
como o perfil foi construido. Em primeiro lugrar, como foram usadas circunferén-
cias que variam em raio, a intensidade num dado circulo é a média das intensidades
em todos os pixeis no raio da circunferéncia. Entdo, um circulo que passa por re-
gides que tenham fluxos grandes e pequenos, serd mostrado no perfil como um
ponto que possui fluxo intermediario. Esta é a incerteza inerente ao fato de o perfil
representar uma média dos fluxos ao longo de um circulo. Por exemplo, se a emis-
sdo tivesse a forma de uma série de elipses coaxiais, toda a informagdo do mapa de
emissdo estaria contida num perfil de brilho e de elipticidade. Entretanto ndo é este
0 caso, por isso 0s mapas de emissdo trazem informacdo complementar aos perfis
de brilho.

4.2.1 Discussao

Examinado os perfis no filtro LW2, em que a emissdo é mais uniforme para ser
interpretada com os perfis, pode-se identificar trés tipos principais de comporta-
mento.

Em primeiro lugar estdo os perfis bem comportados em que o logaritmo do
fluxo varia com a raiz quarta do raio u = pgR'Y*, a lei de Vaucouleurs. S&o
exemplos as galdxias NGC 741, NGC 4473, NGC 4472, NGC 4636, NGC 4783,
IC 4889. Nestes objetos, a poeira deve estar espacialmente relacionada com as
estrelas. A emissdo da poeira e estrelas em LW?2 se equivale, os mapas de emissdo
mostram que as duas componentes tem a mesma distribuicdo espacial.

Em outros casos, vé-se que o perfil em LW2 varia linearmente até determinado
raio e, em seguida, continua aproximadamente linear porém com outra inclinagao.
Este € o comportamento que se observa da composi¢do de duas leis de brilho, a
saber, uma lei 1 = 119 R'/* (parte central da curva) superposta a uma lei i = 0 R,
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que é o perfil de brilho caracteristico de um bojo superposto a um disco. Pode-
se observar tal comportamento nas galaxias NGC 720, NGC 4936, NGC 5044,
NGC 5084, NGC 5813, NGC 6407, NGC 6851, NGC 6868, NGC 7796. Este
comportamento pode ser a evidéncia de um disco estelar central associado a poeira.
Este disco de estrelas pode passar despercebido nos mapas de emissao por estar
sendo visto de frente, mas no perfil de brilho ele fica mais evidente. Em alguns
casos, nota-se que o mapa de emissdo possui assimetrias centrais que podem ser
um indicativo de interacdo ou fusdo passadas pela galaxia. Em outros casos, vé-
se claramente um envelope de poeira e estrelas entre duas galéxias interagentes,
como por exemplo no caso de NGC 741, com NGC 742 a leste e uma isofota
que une as duas galaxias. Esta situacdo se repete para o0 par NGC 4783 e NGC
4782 (ao sul). Além deste comportamento evidente, outros mais sutis também séo
observados, por exemplo, NGC 4936 possui emissdo nuclear assimétrica, que pode
estar relacionada a eventos de fusdo, como um nicleo duplo.

Além destes dois comportamentos idealmente compreensiveis em termos de
diferentes componentes de bojo, disco ou eventos de interagdo, um terceiro grupo
de galaxias tem o perfil menos uniforme. Nestas galaxias, por exemplo NGC 1453,
NGC 5831 e NGC 6721, a emissao é fragmentada mesmo em 6.75um ndo podendo
ser bem representada em termos de um perfil de brilho. Em alguns casos, a regido
central pode ser representada por uma componente R/4, mas logo em seguida
adquire comportamento incompativel com componentes estelares simples.

4.3 Mapas de emissao
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NGC 720

Lw2: 0.2,0.4,0.6,0.8 LW7: 0.6,0.8, 1 LW3: 0.3,0.45, 0.6

NGC 741

LW2: 0.15, 0.25, 0.35 LW?7: 0.45, 0.55, 0.65 LW3: 0.05, 0.25

NGC 1453

Lw2: 0.15,0.2,0.25, 0.3, 0.45 LW?7: 0.5, 0.55, 0.65 LW3: 0.6, 0.7

Fig. 4.1: Mapas de emisséo
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Fig. 4.3: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala que
evidencia o comportamento R/
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NGC 3258

LwW2: 0.15, 0.25, 0.35 LW?7: 0.55, 0.65 LW3: 0.5, 0.6

NGC 4374

Lw2:0.3,0.5,0.7,0.9,1.1 LW7: 0.6,0.8,1,1.2 LW3: 0.85, 1, 1.15,1.3

NGC 4472

LW2: 0.5,0.7,0.9,1.1,1.5LW7: 0.8,1,1.4 LW3: 1.3,1.45,1.6

Fig. 4.4: Mapas de emisséo
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Fig. 4.5: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
linear de I\ e R.
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NGC 4636

LW2:05,0.7,0.9, 1.1 LW7: 1.3, 1.5, 1.7 LW3: 2.33, 2.53

NGC 4783

LW2: 0.15,0.25,0.3 LW7: 0.7,0.8, 0.9 LW3: 0.3,0.4

NGC 4936

LW2: 0.25, 0.35, 0.45, 0.55, 0.65 LW7: 0.25, 0.35, 0.45 LW3: 0.1, 0.3

Fig. 4.7: Mapas de emisséo
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Fig. 4.8: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala

linear de I\ e R.
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Fig. 4.9: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala que
evidencia o comportamento R/
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NGC 5044

Lw2: 0.2,0.3,0.4 LW7: 0.65,0.8 LW3: 0.8,0.9

NGC 5084

LwW2:0.2,0.4,0.6 LW7: 0.5,0.6,0.7,0.8 LW3: 0.1,0.2,0.3

NGC 5813

Lw2: 0.38,0.5,0.62 LW7: 0.42,0.52, 0.62 LW3: 0.5, 0.6, 0.7

Fig. 4.10: Mapas de emissdo
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Fig. 4.11: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
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Fig. 4.12: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
que evidencia o comportamento R'/4.
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NGC 5831

LwW2: 0.22,0.32,0.42 LW7: 0.7, 0.8, 0.9 LW3: 0.65, 0.75

NGC 5903

LW2: 0.2,0.3,0.4 LW7: 0.7,0.75, 0.8 LW3: 0.8, 0.85, 0.9

NGC 6407

LwW2: 0.25,0.3,0.35 LW7: 0.45, 0.5, 0.55 LW3: 0.32, 0.37, 0.42

Fig. 4.13: Mapas de emissdo
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Fig. 4.14: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
linear de I\ e R.
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Fig. 4.15: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
que evidencia o comportamento R'/4.
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NGC 6721

LwW2: 0.08,0.13,0.18 LW7: 0.5, 0.6 LW3: 0.25, 0.3, 0.35

NGC 6758

LW2: 0.2,0.3, 0.4 LW7: 0.45, 0.5, 0.55 LW3: 0.15,0.2, 0.25

NGC 6776

Lw2: 0.13,0.18, 0.23 LW7: 0.23,0.28, 0.33 LW3: 0.2,0.3,0.4

Fig. 4.16: Mapas de emissdo
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Fig. 4.17: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala

linear de I\ e R.
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NGC 6851

LW2: 0.32,0.4,0.48, 0.56 LW7: 0.43, 0.53, 0.63 LW3: 0.35, 0.45, 0.55

NGC 6868

LW2: 0.35, 0.4, 0.45, 0.5, 0.55 LW7: 05, 0.6, 0.7 LW3: 0.45, 0.55, 0.65

NGC 6876

LwW2: 0.35, 0.45, 0.55 LW?7: 0.65, 0.75, 0.80 LW3: 0.45, 0.5, 0.55

Fig. 4.19: Mapas de emissdo
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Fig. 4.20: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
linear de I\ e R.
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Fig. 4.21: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
que evidencia o comportamento R'/4.



4. Morfologia da emisséo 63

NGC 7041

]

LW2: 0.28,0.33,0.38, 0.43 LW7: 0.95,1.05,1.15LW3: 09,1,1.1

NGC 7562

LW2: 0.28, 0.33, 0.38, 0.43 LW?7: 0.65, 0.7,0.75 LWa3: 0.18, 0.23, 0.28, 0.33

NGC 7619

LwW2: 0.23,0.28, 0.33, 0.38 LW7: 0.65, 0.75, 0.85 LW3: 0.49, 0.54, 0.59, 0.64

Fig. 4.22: Mapas de emissdo



4. Morfologia da emisséo

64

F, [(myy)

Fy [miy)

F\ (miy]

0.8

0.6

0.4

0.2

0.8

0.6

0.4

08

0.6

0.4

0.2

T ]

F w2 -

ST AN S e

10 20 30 40 50
R [segarco]

E T -

w2

T D T B

10 20 30 50
R [segarco)

. w2 7]

A I I A A

10 20 30 40 50

R [seg.arco]

F, [miy)

Fy [miy)

F, [miy)

0.8

0.6

0.4

0.2

0.8

0.6

0.4

0.2

0.8

0.6

0.4

0.2

ngc7041
1 T

S PRI B SR B

10 20 30 40 50
R [segarco)

ngc7562
! T

w7

P PRI PRI PR B

10 20 30 40 50
R [seg.arco)

ngc7619

w7

P PRI PRI PR B

10 20 30 40 50

R [segarco)

F, [miy]

Fy [miy)

F, [miy)

0.8

0.8

0.4

0.2

0.8

0.6

0.4

0.2

0.8

0.6

0.4

0.2

T
F w3 A
T D T B
10 20 30 40 50
R [seg.arco]
- T -
w3
A e oo
10 20 30 40 50
R [seg.arco]
n w3 ]
P I P B

10 20 30 40
R [seg.arco]

Fig. 4.23: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala

linear de I\ e R.
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Fig. 4.24: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
que evidencia o comportamento R'/4.
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NGC 7626

LwW2: 0.33,0.38,0.43,0.48 LW7: 0.6,0.7,0.8 LW3: 1,1.05,1.1

NGC 7796

LW2: 0.27,0.32, 0.37 LW7: 0.5, 0.55, 0.6 LW3: 0.17, 0.22, 0.27

1C 4889

LW2: 0.14,0.24,0.34 LW7: 0.3,0.4, 0.5, 0.6 LW3: 0.4, 0.5, 0.6

Fig. 4.25: Mapas de emissdo
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Fig. 4.26: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
linear de I\ e R.
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Fig. 4.27: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
que evidencia o comportamento R'/4.
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IC 5105

LW2: 0.13,0.18, 0.23, 0.28 LW?7: 0.2,0.25,0.3, 0.35 LW3: 0.3,0.4

Fig. 4.28: Mapas de emissao
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Fig. 4.29: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
linear de I e R.
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Fig. 4.30: Perfis de energia das imagens mostradas na figura anterior, em escala
que evidencia o comportamento R'/%.



5. LUMINOSIDADES E CORES NO
INFRAVERMELHO

O cego se desvia do buraco onde tomba quem enxerga; a ignorancia eleva-
se as dignidades por palavras que nada significam, enquanto o que sabe
permanece no p6 com a sua eloquéncia. O mugulmano esta reduzido a
miséria, apesar de toda a sua riqueza, enquanto o infiel triunfa no meio dos
seus bens. Nao se pode esperar que as coisas mudem, pois é por vontade do
Onipotente que elas assim estéo.

2342 noite, As Mil e Uma Noites, século XII.

Na sec¢do anterior foi examinada a distribuicdo espectral de energia DEE das
galaxias da amostra de onde foi possivel identificar uma nova componente da DEE
emitindo no infravermelho médio (IVM), a componente quente. Além da emisséo
relativa nos diversos comprimentos de onda, é importante saber o fluxo integrado
de energia que estas galaxias emitem no infravermelho, a luminosidade total IVM.
A luminosidade do IVM é uma integral de toda a energia que é emitida nestes
comprimentos de onda, e nos permite inferir o tipo e a quantidade de emissores
no IVM. Estes emissores, conforme o argumento do capitulo 3, sdo graos de po-
eira quente. Desta forma, a luminosidade corresponde a quantidade de poeira e
a partir dela sera possivel determinar algumas caracteristicas desta fase do meio
interestelar.

5.1 Luminosidades no infravermelho médio

A luminosidade numa banda é calculada integrando-se a DEE da fonte convoluida
pela curva de transmissdo do filtro. Num sistema fotométrico bem desenhado, esta
integral é idéntica ao produto entre o fluxo da fonte no centro do filtro £, e a largura
efetiva do filtro §,. Deste modo as luminosidades em cada filtro do infravermelho
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médio sdo calculadas de acordo com a expressao
L,=4nD?F, 6, (5.1)

onde D ¢ a distancia da galaxia e as larguras dos filtros séo ¢.75 ,m = 16.18 THz,
09.63 ym = 6.61 THZ € 6150 um = 6.75 THzZ.

Para medir os fluxos, foram usadas aberturas correspondendo a largura do
campo de visada (108”), para aproveitar 0 maximo da emissdo contida nas ima-
gens. Deve-se notar que o tamanho angular caracteristico da galaxia corresponde
aproximadamente ou excede o tamanho angular do campo de visada. Procedendo
desta forma, quase toda a galéxia é integrada, mas somente uma pequena porcao
do céu é incluida. Os fluxos integrados estdo mostrados na Tabela 3.1 e as lu-
minosidades calculadas a partir da equacdo (5.1) estdo listadas na Tabela 5.1. A
luminosidade total Lyyy; pode ser calculada simplesmente somando-se as indivi-
duais

Livm = Le.s + Logs + Lis (5.2)

E pertinente calcula-la assim porque as curvas de transmisséo dos filtros ISOCAM
(Figura 2.2) pouco se superpdem. Para verificar, a luminosidade também foi calcu-
lada integrando-se o corpo negro, ajustado nos fluxos ISOCAM do objeto, convo-
luido pelas curvas de transmissdo; o resultado é muito similar. Este ponto reafirma
a expressdo simples pela qual a luminosidade total no IVM é calculada, eq. (5.1),
mas também atesta a coeréncia no desenho do sistema 6tico. 1sso quer dizer que,
se as curvas de transmissdo da Figura 2.2 fossem substituidas por curvas de va-
lores constantes de transmissividade, mesmo comprimento de onda central e area
equivalente, a unido delas cobriria o IVM totalmente com as curvas pouco se su-
perpondo.

5.1.1 Correcao da componente estelar

No capitulo 3 foram identificadas duas componentes que dominam a emissao des-
tas galaxias desde o IVM até o UV, a componente estelar e a componente da poeira
quente. A componente estelar, emitindo predominantemente no ético, tem sido
largamente estudada por varios autores desde o inicio do século XX, ndo constitui
novidade e este trabalho ndo versara sobre suas caracteristicas em detalhe. Ao invés
disso, 0 modelo de emissdo da parte estelar sera usado para descontar a emissdo das
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Galaxia Le.7sum  Loesum  Lisum Livm

108 Lo 108 Le 108 Lo 108 Lg
NGC 720 2.1 2.1 1.9 6.2
NGC 741 9.7 23.8 8.2 41.7
NGC 1453 6.7 10.9 10.7 28.3
NGC 3258 2.0 4.6 3.9 10.5
NGC 4374 1.0 1.0 0.8 2.7
NGC 4472 1.7 1.7 2.3 5.7
NGC 4636 1.3 2.3 2.5 6.1
NGC 4783 7.3 11.5 8.5 274
NGC 4936 6.4 4.7 2.2 134
NGC 5044 3.9 6.7 4.0 14.6
NGC 5084 1.7 2.5 2.1 6.3
NGC 5813 2.5 1.6 2.5 6.6
NGC 5831 1.2 3.1 2.5 6.8
NGC 5903 2.4 4.4 4.4 11.2
NGC 6407 8.8 9.5 7.2 25.5
NGC 6721 4.5 11.2 9.2 24.9
NGC 6758 2.9 4.1 4.4 11.5
NGC 6776 9.2 11.0 9.3 29.5
NGC 6851 3.2 4.0 4.0 11.3
NGC 6868 5.1 5.2 4.9 15.2
NGC 6876 8.8 10.2 6.7 25.7
NGC 7041 2.2 3.8 4.0 10.0
NGC 7562 6.1 5.7 5.7 17.5
NGC 7619 5.8 8.5 4.8 19.1
NGC 7626 6.3 10.2 8.2 24.7
NGC 7796 5.2 6.4 3.7 15.4
IC 4889 2.0 2.6 3.2 7.9
IC 5105 8.8 8.9 11.6 29.3

Tab. 5.1: Luminosidades totais e parciais no infravermelho, corrigidas pela contri-
buicéo estelar.

estrelas da emisséo total da galaxia, restando somente a emisséo da poeira quente.
A emissdo da poeira quente se faz mais interessante por ter sido identificada pela
primeira vez a partir destes dados (Ferrari et al. 2002).

Uma vez que identificamos as duas componentes da emissao destas galaxias a
partir da DEE, Figuras 3.3 a 3.5, como a componente estelar mais uma componente
de poeira quente, entdo podemos descontar a emissao estelar da emissdo conjunta
no IVM, ficando somente com a emissdo da poeira. De fato, tanto a Tabela 5.1
como os valores usados nos gréaficos que seguem se utilizam dos valores des-
contados da emissao estelar. Ao fazer isso, novamente estamos desconsiderando
uma componente de poeira fria (7' < 30 K) que emite no infravermelho distante,
e 0 gas quente emissor de raios-X, pois ambas pouco contribuem na regido do
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espectro que estamos estudando.

Para se descontar a contribuicdo das estrelas a emissdo do IVM, sdo usadas
as curvas de corpo negro que representam as duas componentes (Figuras 3.3 a
3.5). Em cada filtro, os fluxos estelares sdo subtraidos dos fluxos totais, de acordo
com o valor do fluxo do corpo negro estelar naquele comprimento de onda. Para
descontar a contribuicéo estelar ao fluxo em 6.75 um de NGC 4472, por exemplo,
descontamos de F.75 um O fluxo em 6.75 pm do corpo negro com 7' = 4400 K.
A contribuicdo descontada precisa ser obtida da curva do corpo negro apropriado,
pois ndo é possivel medir somente a contribuicdo estelar com filtros de banda larga.

Portanto, pode estar sendo introduzido um erro adicional aos fluxos da poeira
no 1IVM, pois a radiacdo da galéxia no IVM poderia ser diferente daquela mode-
lada pelo corpo negro. Entretanto, como a populagdo estelar destas galaxias pode
ser razoavelmente representada por uma s6 populacdo dominante, a qual bem se
ajusta um corpo negro de uma s6 temperatura, é apropriado supor que a emissao
da galaxia néo difere muito do modelo do corpo negro.

5.1.2 Histogramas de luminosidade

Como as galaxias da amostra sdo razoavelmente uniformes em suas caracteristicas
(Tabela 2.1), sem predominio de ands ou gigantes cDs, pode-se analisar a varia¢do
nas propriedades da poeira quente examinando-se a distribuicdo das luminosidades
no IVM. Caso a amostra fosse composta de tipos muito diversos, a distribuicdo
de luminosidades corresponderia a dispersdo dos tipos de galaxias, invalidando
a analise. Como as galéxias da amostra sdo todas de caracteristicas similares, a
variagdo nas luminosidades demonstra alguma particularidade dos emissores do
IVM.

A Figura 5.1 mostra os histogramas construidos a partir dos valores da lumi-
nosidade corrigidos pela contribuigdo estelar, mostrados na Tabela 5.1. O tamanho
de cada janela € 0.25 log(L), em unidades solares. Em todos os filtros, a lumino-
sidade média é log(L) ~ 8.6 L.

Nestes histogramas pode-se identificar algumas caracteristicas da emissdo no
IVM. Como a cauda da emissdo Rayleigh-Jeans da populagdo estelar velha do-
mina em 6.75 pm, as luminosidades estdo melhor distribuidas, embora os valores
usados aqui sdo corrigidos pela emissdo estelar. Esta € outra maneira de mostrar
que as galaxias tém uma dispersdo nas suas populagdes caracteristicas, motivo por
que foram divididas em grupos de populagdo estelar diversa. Quanto ao fato de
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Fig. 5.1: Histogramas da luminosidade nos trés filtros ISOCAM para as galéxias
da amostra. A linha s6lida corresponde a um ajuste spline aos pontos.

que mesmo subtraindo-se a contribuicdo estelar, ainda temos o efeito da sua di-
versidade, pode-se entender pensando que se a emissdo da poeira €, suponha-se,
a mesma em todas as galaxias e a emissdo das estrelas varia, subtraindo uma da
outra ainda teremos a mesma dispersdo. ldealmente ao se subtrair a populacéo
estelar estariamos subtraindo a origem desta diversidade, mas como populacfes
diferentes estdo representadas por uma populacdo média (a populagédo do grupo),
permanecem as caracteristicas da diversidade de sua populacéo.

Nos maiores comprimentos de onda, os histogramas tornam-se melhor defini-
dos, indicando uma menor disperséo das luminosidades. Como a poeira aparen-
temente possui as mesmas caracteristicas gerais em todas as galaxias estudadas, é
coerente que as luminosidades dai originadas sejam semelhantes. Este é o motivo
pelo qual os picos em 9.63 um e 15.0 um s&o melhor definidos. Esta uniformidade
da emisséo da poeira, principalmente em 9.63 ym e 15.0 um, onde a emissdo da
poeira € relativamente mais intensa, fortalece a premissa de que suas caracteristicas
séo similares ao longo da amostra.
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5.1.3 Comparacdo com o gas ionizado

A emissdo do hidrogénio ionizado é um importante fator de comparacgdo pois do
mesmo modo que devem haver f6tons suficientes para ionizar o gés, também de-
vem ser suficientes para aquecer a poeira, pois o campo de radiacdo estelar nas
galaxias esferoidais ndo é suficiente para ionizar o gas e aquecer a poeira a tem-
peratura T' = 260 K. Dois trabalhos anteriores investigaram as possiveis fontes de
ionizacdo do gés e aquecimento da poeira. Macchetto et al. (1996) demonstraram
que estrelas P6s-AGB nestas galaxias podem suprir fétons UV suficientes para io-
nizar a quantidade de gas por eles observada. Ferrari et al. (1999) sugeriram que
a luminosidade UV destas galaxias era suficiente para ionizar a quantidade de gas
medida por Macchetto et al. (1996) e ainda aquecer a componente de poeira fria
(T = 30 K) que estava sendo examinada.

No presente caso, a poeira requer uma densidade de radiagdo muito maior para
manté-la em equilibrio térmico do que no caso da poeira fria, ja que a sua tempera-
tura é muito mais alta. Como sera visto no capitulo 6, a quantidade de poeira quente
em geral é uma centena de vezes menor que a de poeira fria. Assim, supde-se que a
emissdo no IVM ¢é originada pela parte das nuvens de poeira que se encontram mais
proximas das fontes de radiagdo, e por isso mantém-se mais quentes. O restante da
poeira encontra-se mais uniformemente espalhada no corpo da galaxia®.

A comparagdo entre os fluxos da poeira no infravermelho nos trés filtros 1SO-
CAM e a emissdo da linha Ho (6563 A) esta mostrada na Figura 5.2. Para evitar
artificios decorrentes do calculo da luminosidade, que inclui a distancia, sdo mos-
trados os fluxos no IVM e em Hea, normalizados pela banda K. A emissdo na
banda 6.75 pm €é constante num intervalo em que Ha varia de um fator de 103, ndo
havendo correspondéncia alguma. Para os filtros 9.63 pym e 15 ym, embora ainda
persista uma parcela ndo relacionada, na regido —4.5 < log(Fu./Fx) < —3.58
possivel distinguir uma fraca correlagdo entre alguns objetos, onde o fluxo do IVM
¢ aproximadamente proporcional ao fluxo Ha. Este resultado ndo é conclusivo
sobre a origem comum da fonte ionizante do gas e de aquecimento da poeira.

! Veja a secdo 4.1, que trata da distribuicio e morfologia da poeira.
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Fig. 5.2: Comparacéo entre os fluxos no IVM e em Ha.

5.2 Diagramas de cores

Em secOes anteriores, a DEE mostrou em detalhe a quantidade de emissdo em cada
comprimento de onda. Em seguida, as luminosidades integradas no 1IVM dizem
qual a emissdo em larga escala. Nesta secdo, as razBes entre os fluxos do 1VM,
chamadas genericamente de cores, ddo a informacéo sobre a inclinacdo da DEE na
regido entre os filtros.

No presente caso, é usada a razdo Fg 75/ F9¢3 em funcdo de Fy g3/ F15, de-
pois de descontada a contribuicdo estelar (se¢do 5.1.1). Analisando estas razes,
consegue-se deduzir a tendéncia da DEE em cada regido, quer crescente ou decres-
cente. Com estas duas quantidades o comportamento sutil da DEE das galaxias
pode ser examinado.

Na Figura 5.3 estdo mostrados os logaritmos das razdes dos fluxos. Juntamente
com os dados, divididos de acordo com o grupo espectral ao qual a galaxia pertence
(secdo 3.3), estdo colocadas as cores de duas curvas sintéticas:

1. corpo negro com diferentes temperaturas (200 < T < 250).
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2. lei-de-poténcia do tipo F(v) x v= (1/2 < a < 1).

Estes dois espectros sdo casos exemplares da emissdo de galaxias. O corpo negro
representa o espectro térmico puro de um emissor que absorve e emite igualmente
em todas as frequéncias. Em contrapartida, o espectro de lei-de-poténcia é origi-
nado de emissdo ndo-térmica, que varia com um expoente da frequéncia.

A comparacdo dos dados com as cores de emissores idealizados ajuda a investi-
gar a natureza da emissdo. Em primeiro lugar, nas galaxias como um todo, nota-se
que a emissdo da poeira quente ndo é idéntica a de um corpo negro. Somente a
emissdo de uma galaxia (NGC 7562) coincide com as cores do corpo negro. Duas
outras (NGC 4472 e IC 5105) possuem cores intermediarias entre 0 corpo negro e
a lei-de-poténcia e somente NGC 5813 tem cores que mais se assemelham com a
lei-de-poténcia.

Estas diferengas se originam das caracteristicas dos emissores de I\VM em cada
galaxia. Na secdo 3.2 foi introduzida a idéia de que os grédos de poeira ndo emitem
COmMO UM corpo negro simples, mas como um composto, que é 0 Corpo negro pon-
derado por »“. Na Figura 5.3 a maioria das galaxias esta mais préxima do corpo
negro de 7' ~ 246 K. Esta temperatura corresponde a 7' ~ 260 K num corpo negro
composto.

Analisando as razdes de fluxos separadamente, no eixo das ordenadas, para a
maior parte dos objetos tem-se que log(Fg.75/Fo.63) < 0, mostrando que o fluxo
em 9.63 pum predomina sobre 6.75 pm. No outro caso, tem-se que Fyg3/F15 >
1 para a maioria das galaxias, que novamente implica a predominancia do fluxo
9.63 pwm sobre 0s demais. Esta consequéncia determina de forma mais segura a
suposicdo anterior (secdo 3.2) acerca da forma da DEE, deixando claro que o fluxo
em 9.63 pm é predominante. Por conseguinte, se 0 maximo da emissdo deve estar
entre 6.75 um € 15 um no maximo, a temperatura correspondente ndo pode desviar
muito de 7" = 260 K do corpo negro que corresponde a poeira. De fato, usando a
Lei de Wien modificada, se¢do 6.4.1, tem-se que 0 maximo da emissdo do corpo
negro composto estd em A ~ 12 pym.

A predominéncia do fluxo em 9.63 um sobre 0s demais fluxos do IVM pode ter
sua razdo na presengca de silicatos, que possuem uma banda de emissdo exatamente
no filtro LW7. Embora existam varias outras componentes de poeira interestelar,
parece que os silicatos ainda sdo predominantes. Este é um dos resultados que jus-
tificam o calculo da massa de poeira ter sido realizado supondo-a composta princi-
palmente por silicatos, embora grafites resultem basicamente na mesma massa.
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Fig. 5.3: Diagrama de razdo dos fluxos do IVM. Os diferentes tipos de pontos re-
presentam diferentes tipos espectrais. Estdo mostradas as cores de refe-
réncia: um corpo negro simples (linha s6lida) e um corpo negro composto
v16B,(T) (linha tracejada) com as respectivas temperaturas indicadas;
uma lei de poténcia com o grau « da lei indicado (linha pontilhada).

5.3 Discussao

Ao longo deste capitulo, foi verificado que as luminosidades VM das galéaxias da
amostra sdo muito parecidas, 0 que ndo é muito estranho pois todas as galaxias
da amostra tém caracteristicas estruturais (raio efetivo, intensidade efetiva, lumi-
nosidades no 6tico) semelhantes (Macchetto et al. 1996, Ferrari 1999). Mas, além
disso, a dispersdo das luminosidades entre as galaxias é menor para comprimentos
de onda maiores, presumivelmente porque nestes a emissdo da poeira predomina
e também porque a caracterisitica da emissdo da poeira é bastante similar entre
as galaxias. Esta idéia de similaridade do conteido de poeira foi introduzida no
capitulo 3, a partir dos pontos da DEE. Neste capitulo, analisando as cores entre
os filtros ISOCAM, foi verificado que a emissdo em 9.63 ym domina na maioria
das galaxias. Em parte, este resultado permite assumir que os silicatos (quem mais
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emite em 9.63 m) s&o a principal parcela da matéria interestelar e, por isso, o cal-
culo da massa da poeira serd baseado em silicatos. Por fim, comparando os fluxos
ISOCAM com a emissdo Hc, nota-se que algumas galdxias apresentam correla-
¢ao entre as duas medidas, sugerindo uma mesma fonte de radiacdo para 0 gas e a
poeira. Entretanto, este resultado é apenas marginalmente conclusivo, ndo consti-
tuindo uma evidéncia da origem comum dos fétons UV para a poeira e 0 gas.



6. APOEIRA INTERESTELAR

O que ndo poderia vir a ser o mundo de hoje, sendo fosse a nossa ainda tdo rude huma-
nidade! A que distancia estamos de Alexandre, n6s, modernos? Umas setenta geracoes
apenas. E a que distancia estamos dos nossos ancestrais selvagens, que viviam da caga
e a devoravam crua? Quatrocentas ou quinhentas geracdes. Nao ha tempo suficiente
para a modificacdo do carater humano, no curto espago que essas poucas centenas de
geracdes representam.

H. G. Wells, Histéria Universal, 111, 1918.

O interesse pela poeira no meio interestelar foi historicamente motivado pela
necessidade de se subtrair os efeitos da extingdo que a poeira produzia nas obser-
vacdes do 6Otico. Na medida em que os instrumentos da astronomia evoluiram e
que observagdes em varias frequéncias tornaram-se possiveis, o carater da matéria
interestelar, de diversos tipos e em diversos ambientes, pode ser estudado. Assim,
a poeira deixou de ser uma simples coadjuvante, ao comprometer as medidas de
outras fontes, para vir a contribuir significativamente na compreensdo dos mais
variados aspectos dos objetos astron6micos.

Além da componente fria, conhecida principalmente pelas observagdes do IRAS
e emitindo no infravermelho distante, os dados do 1SO permitirdo conhecer — este
é o enfoque deste capitulo — uma componente quente, até entdo desconhecida nas
galaxias esferoidais.

6.1 Poeirafria

No ambito deste trabalho, dedicado as galaxias esferoidais, as caracteristicas fi-
sicas da poeira tém revelado importantes aspectos destes objetos. Em primeiro
lugar, as galéaxias esferoidais ndo sdo destituidas de matéria interestelar, mas pos-
suem quantidade apreciavel de gas ionizado e poeira. Macchetto et al. (1996), por
exemplo, realizaram um extenso trabalho sobre o gas ionizado em galaxias esfe-
roidais, analisando a sua quantidade (M, = 10% — 10° M) e morfologia (discos
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pequenos, nuvens regulares estendidas e manchas). Por outro lado, alguns autores
estimaram a quantidade de poeira a partir de sua extingdo no otico (p.ex. Ferrari et
al 1999 e referéncias ali contidas), que esta na faixa de Mpoeira = 103 — 10° M.
Comparando a massa desta poeira, cujo principal efeito é a extin¢do no 6tico, com
a emissao no infravermelho distante de medidas IRAS foi possivel determinar que
trata-se de poeira fria (7' < 30 k) em equilibrio térmico com o campo de radiacéo
interestelar (p.ex. Ferrari et al. 1999). O mesmo resultado é obtido guando se
comparam 0s mapas de extin¢do da galdxia com os mapas de emissdo 100 pxm do
IRAS, que é atribuida a grios ditos classicos® de tamanho tipico 0.1 < a < 0.2um.
A maior parte destes grdos é composta por elementos quimicos com nimero at6-
mico Z > 6, cujos mais abundantes sdo C, N, O, Mg, Si e Fe. Muitos modelos
para curvas de extin¢do sdo baseados em grdos de silicatos e grafite, podendo con-
ter parcelas de gelo impuro e outras moléculas saturadas, como H20, NH3, CH,4
(Whittet 1992).

6.2 Poeira quente

A poeira quente é essencialmente diferente da poeira fria da se¢do anterior. Como
emite principalmente no IVM, que implica uma maior temperatura que a sua com-
panheira fria, suas caracteristicas fisicas e quimicas precisam ser condizentes com
esta situacdo. As observacGes fotométricas da ISOCAM sédo valiosas para inves-
tigar como € essa emissdo 1VM das galaxias esferoidais e como as caracteristicas
propostas para a poeira relacionam-se com as observagoes.

6.2.1 Componente na distribuicéo espectral de energia

No capitulo 3 estdo mostradas as distribuicdes espectrais de energia (DEE) para
as galéxias da amostra, reunindo dados desde o UV até o IVM. Analisando essas
DEE, uma caracteristica que chama a atencdo € o fato de que para a maioria das
galaxias, a emissdo continua é bem reproduzida por duas componentes térmicas
somente: um corpo negro de 7' ~ 4000 K e um corpo negro modificado de 7" ~
260 K. Essas duas componentes podem ser claramente discernidas nas DEE das
galéxias, a julgar pelos dados disponiveis, ficando claro que sdo duas componentes

! Assim chamados por terem sido o primeiro tipo de grdos usados em modelos da poeira
interestelar.
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de caracteristicas distintas que sdo responsaveis por cada uma das curvas na DEE
(Figuras 3.2 a 3.5).

A componente mais quente com 7' ~ 4000 K tem sua origem na populacdo
estelar. A DEE desta componente estelar é bem reproduzida por um Gnico corpo
negro com esta temperatura 7" ~ 4000 K. Embora haja uma pequena variagdo entre
as temperaturas efetivas das DEE das galaxias, sua variacdo esta entre T = 3750
Ke T = 4600 K, que corresponde respectivamente aos tipos espectrais estelares
MO e K4, abundantes em galaxias esferoidais.

A componente de T' ~ 260 K é associada a uma fase quente da poeira interes-
telar. Esta componente, emitindo a maior parte de sua energia no IVM entre 5 e
20 pm, é essencialmente diferente da componente fria que emite em 100 pm. En-
quanto a componente fria é responséavel pela extin¢do no 6tico, reemitindo no 1VD,
esta componente quente absorve fétons energéticos e os reemite no infravermelho.

Algumas medidas do IRAS para a nossa galaxia também mostram a presenca
de uma componente difusa emitindo em comprimentos de onda mais curtos (12
e 25 um) associados a uma componente mais quente (7' ~ 100 — 500 K) que
normalmente sé seria esperada em ambientes circunstelares (Whittet 1992).

Alguns resultados corroboram a existéncia desta componente quente de poeira.
Por exemplo, Mazzei e De Zotti (1994) utilizaram dados IRAS para estudar as
propriedades do infravermelho distante das galaxias esferoidais. Para verificar a
origem da emissdo que observavam em 12 pm, 0s autores valeram-se da razéo de
fluxos Fio/F5o entre 12 ym e 2.2 um. O argumento para tal é que em 2.2 ym
a emissdo provém da fotosfera de estrelas frias, principalmente gigantes verme-
Ihas. Assim, arazdo Fio/F5 o Serve para verificar se existe um excesso em 12 ym
com relacdo a componente estelar. Os valores de referéncia para a emissdo pu-
ramente estelar vao desde Fi2/F5 o = 0.045 (gigantes K, metalicidade solar) até
Fi2/F54 = 0.135 (gigantes M1-M5 super ricas em metais). Os valores observa-
dos foram de Fo/F» o = 0.145 + 0.02 para as elipticas e Fyo/F59 = 0.14 +0.02
para as lenticulares. Levando em conta que a metalicidade efetiva das galaxias
elipticas ndo é muito diferente da solar (Munn 1992), os valores acima mostram
que existe um consideravel excesso de emissdo em 12 pm além da componente
estelar. Prosseguindo na andlise, Mazzei e De Zotti (1994) estimam que este ex-
cesso € em média de ~ 40 — 50%, além da emissdo puramente estelar. Embora este
resultado tenha uma grande incerteza devido as hip6teses feitas, ele concorda mar-
ginalmente com os valores das contribuicdes relativas da poeira e estrelas obtidas
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neste trabalho (se¢do 3.4).

6.2.2 Caracteristicas fisicas dos gréaos

Examinando a DEE, conforme se¢do anterior, infere-se que a poeira estd a uma
temperatura T ~ 260 K. Temperaturas tdo altas ndo podem ser alcancadas por
grdos classicos que reemitem no infravermelho a luz absorvida do campo de radia-
cao interestelar (CRI), pois a densidade de energia ndo é suficiente para aquecé-los
a tal temperatura. Deste modo, ou estes grdos classicos estdo proximos a fontes,
que lhes fornecam a energia necessaria para atingir tal temperatura, ou tratam-se
de outros tipos de grdos, com caracteristicas diferentes daqueles dos modelos tra-
dicionais.

Na primeira hip6tese, graos classicos sdo aquecidos por fontes préximas até
T ~ 260 K, grdos que de outra forma, sujeitos somente ao CRI, teriam T° < 30
K. Neste caso, trata-se de poeira circunstelar, principalmente em torno de estrelas
OH/IR, que sdo um estagio final da evolugdo no ramo assintético das gigantes
(Mazzei e De Zotti 1994). Knapp et al. (1992) mostraram que a emissdo em 12 ym
é distribuida como a estelar, o que reforca a relagéo entre as duas componentes.
Este certamente é o resultado obtido das imagens 1SO para 6.75um, onde a emissao
é predominantemente estelar, mas para os comprimentos de onda mais longos (9.63
e 15 pm ), além de uma componente estelar subjacente, verificam-se acimulos e
nuvens de poeira (capitulo 4).

Inevitavelmente, é necessario incluir novas espécies de grdos aos ja conheci-
dos, porque mesmo que a temperatura de cor pudesse ser explicada em termos da
geometria poeira-fonte, alguns aspectos da curva de extin¢do da Galéxia requerem
espécies adicionais de graos para serem modelados. Uma das hip6teses é que uma
parcela da poeira é constituida de grdos muito pequenos (a < 0.02 pum) estocasti-
camente aquecidos a altas temperaturas (7" > 500 K) por fétons UV (Désert et al.
1990). Como tratam-se de grdos muito pequenos e de pequena capacidade térmica,
podem sofrer grandes diferencas de temperatura ao absorver fotons energéticos.
Uma populacdo de grdos muito pequenos pode reproduzir muitas das propriedades
observadas da poeira interestelar.

Talvez um enfoque intermediario entre as duas hip6teses supra-mencionadas
seja mais adequado. Em primeiro lugar, porque a grosso modo a emisséo da poeira
é bem representada por um corpo negro, ainda que modificado, com uma tempe-
ratura gue nao varia abruptamente nas diferentes galaxias da amostra. Isto implica
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que uma parte da emissdo vem de fontes em equilibrio térmico, ou num estado
proximo desta condigdo fisica. Além disso, uma parcela da poeira composta por
grandes graos (0.1 < a < 0.2 um) classicos existe ao redor de estrelas que o0s
aquecem até 7' ~ 260 K e esta parcela contribui para a emissdo no IVM. Por outro
lado, ¢ inevitavel incluir uma componente de grdos pequenos que sdo aleatoria-
mente aquecidos por fétons que absorvem, pois sem eles parte das propriedades
observadas da poeira ndo podem ser explicadas.

6.2.3 Composi¢ao quimica

Com os dados apresentados neste trabalho, ndo é possivel investigar em detalhe a
composicao quimica dos graos da poeira. Este tema tem sido abordado com muita
propriedade por diversos autores?. Parte da dificuldade nestes modelos existe por-
que sdo varias caracteristicas da curva de extin¢do que tém que ser contempladas e
porque sdo varias espécies de grdos que precisam ser incluidas.

Os primeiros modelos, agora classicos (por exemplo van de Hulst 1957), usa-
vam particulas de gelo e metais, principalmente por causa da abundancia dos ele-
mentos constituintes. As curvas de extingdo baseadas nestas particulas davam bons
resultados no ético, que era a base para toda a astronomia contemporanea. Na
década de 80, com o0 aumento da cobertura espectral na astronomia, a poeira en-
trou em debate porque as hip6teses acerca da composicdo dos grdos mostraram-
se incompletas e insatisfatdrias. Ficou claro que ndo era mais possivel explicar
todas as observagBes com uma ou duas familias de grdos. Dentre os tipos de
grdos que fazem parte da maioria dos recentes modelos estdo os grandes gréos
(0.1 < a < 0.2 um), de silicatos ou de grafite, 0os pequenos graos (a < 0.02 pm),
também de silicato ou de grafite, e possivelmente os hidrocarbonetos aromaticos
policiclicos (HAP). Cada uma destas familias de grdos é brevemente abordada
abaixo, conforme as suas caracteristicas na absorcdo e emissao de radiagdo en-
quanto constituintes da poeira interestelar.

Silicatos  ObservacOes espectroscdpicas no infravermelho indicam a presenca de
uma linha caracteristica em 9.7 um, que é vista no espectro de varios tipos de
fontes, incluindo regides HII, envelopes de estrelas ricas em oxigénio, cometas e
nlcleos galacticos (Whittet 1992). Esta linha é observada tanto em emissdo com

2 Uma excelente revisdo é a de Whittet 1992.
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em absorg¢do, dependendo do ambiente em que se encontra e freqiientemente tem
uma emissao ou absor¢do associada em 18 ym. Como o grdo que produz esta linha
é observado em muitos ambientes, deve ser robusto o suficiente para sobreviver em
condigdes fisicas diversas. As duas linhas em 9.7 e 18 pm s80 associadas a poeira
de silicatos e tais comprimentos de onda sdo obtidos por modos vibracionais da
molécula de SiO (Whittet 1992).

A partir dos dados do ISO apresentados aqui, ha indicios de que esta banda
de silicatos tenha uma contribuicdo importante na emissdo no 1IVM. Existe um
excesso da emissdo no filtro 9.67 um (que foi desenhado para coincidir com esta
emissdo dos silicatos) em relagdo ao corpo negro que caracteriza a emissdo da
poeira. Observando o diagrama Fi 75/ Fy 63 X Fy.63/F15 na figura 5.3, vé-se que o
fluxo Fy g3 excede Fg75 € Fi5 além da diferenca natural devido a curva do corpo
negro, representada pela linha sélida. Conforme argumento adiante neste capitulo,
a emissdo destes grdos ndo é exatamente um cCOrpo negro, Mas um corpo negro
modificado por uma poténcia da frequéncia, B,(T7") = v*B,(T"). Examinando a
emissividade composta B, (T") (linha tracejada na Figura 5.3) vé-se que B,(T) é
mais azul que B, (T'). Entretanto a maioria dos pontos desloca-se no outro sentido.
Este comportamento é a evidéncia de um excesso da emissdo de 9.63 pm com
relacdo a emissdo modelada por 5, (7T"), excesso que esta relacionado a presenca
de silicatos.

Existem outras evidéncias de que silicatos tém uma importante contribuicdo
na emissao do IVM. Athey et al. (2002), baseados em dados ISO, sugerem que
silicatos amorfos sdo 0o maior constituinte da poeira em ambientes ricos em oxi-
génio, como envelopes de estrelas AGB2. Ao modelar a emisséo das galaxias de
Sua amostra com um corpo negro, verificam que até 7.7 pm uma componente pu-
ramente estelar com 7" = 3500 K ajusta bem os dados, porém a partir dai nota-se
um excesso em ~ 9 um, identificado como a banda de silicatos, e que se estende
até 15 pm.

Carbono As particulas constituidas principalmente por carbono desempenham
um importante papel no modelos de curvas de extingdo. Carbono sélido puro pode
assumir uma grande variedade de formas, desde cristalinas (grafite, diamante) até

% Deve-se notar que se 0s gridos mais abundantes préximos a estrelas AGB ou p6s-AGB séo sili-
catos e estas sdo as principais fontes de aquecimento dos gréos de poeira até 7' ~ 260 K, os silicatos
serdo a espécie mais facilmente detectada no VM.
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amorfas (carvado). Em ambientes ricos em carbono, seus &tomos podem arranjar-se
em grupos de anéis hexagonais associados ao hidrogénio, que sdo hidrocarbone-
tos aromaticos policiclicos. No caso de carbono amorfo, os grupos de atomos
arranjam-se sem qualquer ordem de longo alcance.

Hidrocarbonetos aromaéticos policiclicos  As moléculas de hidrocarbonetos
aromaticos policiclicos (HAP) foram introduzidas aos modelos do meio intereste-
lar devido aos seus modos vibracionais que sao detectados no infravermelho médio
(Figura 6.1) e que coincidiam com as chamadas bandas do infravermelho nao
identificadas em 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 e 11.3 pum (Guimardes 2001; Puget, Leger e
Boulanger 1985). Os HAPs séo formados por varios anéis hexagonais (policiclico)
de carbono unidos por ligagbes duplas ou simples (aroméatico) com atomos de hi-
drogénio na periferia (hidrocarboneto). Os grdos de HAP também reproduzem
algumas caracteristicas da curva de extin¢do no ultravioleta. Além disso, estas mo-
léculas foram sugeridas devido a sua grande resisténcia a dissociacao por fétons,
podendo sobreviver em ambientes hostis a poeira em geral (Puget e Leger 1989).
Um enfoque das propriedades dos HAPs é encontrado por exemplo em Guimardes
(2001).

3.29 um

A (pumn)

Fig. 6.1: Principais bandas dos HAP no IVM (Adaptado de Kraemer et al. 2002)

O tamanho tipico destas moléculas é em torno de a < 0.02 um e podem ser
formados por poucas dezenas até centenas de atomos (Guimardes 2001). Algumas
observac6es indicam que ~ 5% do carbono interestelar disponivel esta na forma
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de HAPs. Além disso, uma parcela dos grdos muito pequenos responsaveis pela
emissdo difusa no IVM sdo de HAPs (Whittet 1992). Embora a emissdo dos HAPs
seja indispensavel para se entender de maneira satisfatoria a curva de extingéo, a
sua contribuicdo para a massa da matéria interestelar que emite no IVM ndo é muito
significativa. Por isso, ndo serdo considerados HAPs numa estimativa simples da
massa da poeira quente, na secdo 6.3.2 adiante.

No caso das galaxias esferoidais, os HAPs s&o incluidos como parcela da maté-
ria interestelar devido a sua emissdo caracteristica no VM que é observada nestas
galaxias, em parte gracas as bandas observadas nos espectros do ISO no IVM. En-
tretanto, os detalhes da quantidade e caracteristicas dos HAPs ndo sdo modelados
com mais precisdo porgue nao se dispde de curvas de extin¢do para as galaxias que
ndo sdo vizinhas imediatas. Além disso, HAPs ndo sdo detectados em todas as ga-
laxias esferoidais. Enquanto Madden et al. (1999) supfe que parte da emissdo que
observam no IVM ¢é devida aos HAPs, Athey et al. (2002) ndo detectaram, para a
sua amostra, nenhuma evidéncia de HAP a partir da linha caracteristica em 7.7 um
até um limite de deteccéo de 5 mJy.

Grafite Os grandes grdos de grafite (0.1 < a < 0.2 pum) estdo associados a
emissdo no 1VD. Do mesmo modo que os grandes graos de silicato, no CRI, eles
ndo alcangam temperaturas tdo altas como 7" ~ 260 K. Assim, os gréos classicos
de grafite sé poderiam ser aquecidos a esta temperatura se estivessem préximos de
uma fonte que Ihes fornecesse fotons energéticos em abundancia.

Por outro lado, pequenos graos de grafite precisam ser incluidos nos modelos
da poeira interestelar, pois algumas caracteristicas da curva de extin¢do da Via-
Léactea ou das Nuvens de Magalhdes sdo associadas a presenca destes graos. Em
especial, 0 aumento da extingdo que se observa em 2175 A na curva Galactica
pode ser modelado por gréos de grafite pequenos (Désert et al. 1990). Parte do
comportamento da curva de extingio para A < 1700 A também requer gréos pe-
quenos, embora modelos de grafite, silicatos ou HAPs possam ser usados (Guima-
raes 2001).

No IVM, os pequenos grdos de grafite sdo responsaveis por parte importante
da emissdo. Estes gréos, por serem pequenos, tornam-se subitamente quentes ao
absorver fotons energéticos, reemitindo-os no IVM. Estas particulas ndo estdo em
equilibrio com o CRI (Désert et al. 1990). Deve-se notar que este comportamento
também pode ser modelado utilizando-se grdos de silicatos, pois tanto estes como
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os de grafite, possuem caracteristicas semelhantes.

Juntamente com os HAPs, 0s grdos muito pequenos de grafite correspondem
a ~ 8% da abundancia cosmica de carbono, enquanto que os grandes gréos de
carbono correspondem a ~ 25% (Désert et al. 1990).

6.2.4 Discussao

Além da componente fria da poeira, viu-se que uma componente quente T ~ 260
K de poeira existe no meio interestelar. A existéncia desta componente é infe-
rida a partir da DEE no IVM para as galéxias da amostra. Também foi visto que
esta poeira deve ser constituida de varias familias de grdos, quimica e fisicamente
diferentes daqueles que dominam a emisséo no 1\VD.

A partir das caracteristicas abordadas nos paragrafos anteriores, pode-se cons-
truir um panorama da constituicdo da poeira que emite no IVM. Os dados do pre-
sente trabalho ndo s&o conclusivos para definir as familias de gréos que compdem
a poeira interestelar quente. Esta andlise, que ndo € o objetivo deste trabalho, ne-
cessita de espectros do I\VVM para restringir os componentes dos modelos de graos,
que frequentemente ndo sdo univocos para uma dada curva de extin¢do. Por exem-
plo, os modelos desenvolvidos por Désert et al. (1990) ndo dependem criticamente
da natureza dos grdos, desde que sejam grdos muito pequenos com temperatura
flutuante.

Os modelos de gréos sdo construidos para, ao mesmo tempo, satisfazer a emis-
sdo observada no VM e reproduzir a curva de extingdo. As particulas previamente
mencionadas, que sdo simplesmente as principais e ndo as Unicas, foram sugeridas
por motivos diversos. Os silicatos sdo apresentados por representarem bem uma
parte da curva de extingao e por que sdo estaveis frente a dissociagdo por fétons, ca-
racteristica que condiz com a sua observagdo em ambientes energeticamente muito
diferentes. Posteriormente, as bandas em 9.7 e 18 um a eles associados foram ob-
servadas. Os HAPs por outro lado, sdo incluidos porque seu espectro de emissao
corresponde as bandas do infravermelho néo identificadas. Os tipos de HAPS pos-
siveis sdo entdo parametrizados de acordo com o seu efeito na curva de extingao.
Os pequenos graos de grafite sdo necessarios para reproduzir um aspecto singular
da curva de extingdo, o aumento de extingdo em 2175 A, além bons candidatos
(junto com silicatos) para formarem a populacdo de pequenos grdos. Em resumo,
podemos caracterizar a poeira interestelar nestas galaxias como que composta pe-
las seguintes componentes:
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» graos grandes de silicatos com 0.1 < a < 0.2 pum, que em sua maior
parte estdo a baixas temperaturas (' < 30K), aquecidos pelo CRI da ga-
laxia. Eventualmente, encontram-se proximos de fontes de radiacéo (p.ex.
ambientes circunstelares, nucleos ativos) que os aquecam a ponto de ter o
seu maximo de emissdo no IVM, mas esta quantidade é pequena, devido a
pouca disponibilidade destas fontes. Estes silicatos sdo a parcela de massa
mais importante da poeira interestelar, mas emitem principalmente no 1\VD.
Cabe lembrar que deve haver uma parcela destes grdos grandes que sdo com-
postos de grafite mas, como as propriedades destes dois tipos de gréos pro-
duzem resultados similares, a maioria dos autores prefere incluir somente
um dos tipos, em virtude de um modelo mais simplificado.

» moléculas de HAPs compostas de dezenas ou centenas de atomos de C e H,
cuja emissdo no VM é caracterizada por diversas linhas em 3.3, 6.2, 7.7, 8.6
e 11.3 pm. Como uma pequena parte do carbono estd na forma de HAPs
(~ 5%), estes também ndo contribuem significativamente para a massa da
poeira interestelar, embora sejam importantes no IVM.

» grdos pequenos com 0.0012 < a < 0.015 pm, compostos de silicatos
ou grafite, mas cuja principal caracteristica é que, devido ao seu pequeno
tamanho, atingem altas temperaturas (até 7" > 500 K) ao absorverem f6tons
energéticos. Esta é a componente responsavel pela maior parte da emisséo no
IVM e que contribui com uma parcela maior da massa para a poeira quente.

6.3 A emissao da poeira

Nesta se¢do, ao estudar a emissao dos graos e considerando as varias espécies que
podem fazer parte da matéria interestelar, pode-se ter um panorama de como é a
troca de energia do grdos com o CRI. Dai se investiga em que proporcdo existe
equilibrio térmico nos graos.

A seguir, comparando a luminosidade total emitida com a luminosidade de um
grdo, podemos ter uma estimativa do nimero de gréos e, logo, da massa da poeira.
Da mesma forma, comparando quanta energia é absorvida das estrelas pela poeira
para ser reemitida no infravermelho, também estima-se a quantidade de poeira.
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6.3.1 Equilibrio térmico oscilante

Examinando a DEE nota-se que a poeira quente é caracterizada por uma sé tem-
peratura. Entretanto, conforme o argumento exposto aqui, se a principal parte da
emissdo provém de grdos pequenos aquecidos estocasticamente a altas temperatu-
ras, a DEE é assim gerada por uma distribuicdo de temperaturas entre estes graos.

E facil ter uma ordem de grandeza para o processo de aquecimento de um dado
grdo. Imagine um grdo de grafite (a,ar ~ 2200 kg/m?) de tamanho a = 50 A.
A capacidade térmica média no intervalo T' = 10 — 110 K para um gréo destas
caracteristicas pode ser aproximada por Cgras ~ 5 10721 J/K (Guimardes 2001).
Deste modo, da defini¢do da capacidade térmica

_dE _AE

=T EAT (6.1)

pode-se estimar que, para uma mudanca de temperatura AT = 100 K, a energia
necessaria € AE = 51071 J, que corresponde (E = hv = hc/\) a um compri-
mento de onda A = 4000 A,

A partir destes argumentos simples, vé-se que para aquecer um grdo de gra-
fite de tamanho 50 A até 77 > 100 K é necessario um foton de A < 4000 A.
Examinando as DEE das galéxias amostra (Figuras 3.3, 3.4 e 3.5) pode-se ver
que uma consideravel fracdo de energia destas galaxias corresponde a estes fotons.
Logo, qualquer pequeno grdo de grafite pode se aquecer com relativa facilidade até
T = 100 K e emitir no IVM.

A forma da DEE no IVM é determinada por uma composicdo de grdos de
varias temperaturas, desde 7" ~ 100 K até 7" = 1000 — 1500 K, quando estes
grdos sdo destruidos. Como um s6 féton tdo comum nestas galaxias (A < 4000
A) é suficiente para aquecer um gréo pequeno até 7' ~ 100 K, pode-se imaginar
gue poucos graos pequenos terdo oportunidade de permanecer em temperaturas
T < 100 K por muito tempo, antes de absorver um féton e reaquecer-se. Por outro
lado, se muitos fotons energéticos estdo disponiveis, pequenos grdos de grafite
serdo destruidos para 7' ~ 1500 K ou para 7" ~ 900 K no caso de silicatos. Esta
limitagcdo nas temperaturas dos gréos pequenos faz com que seja observada uma
componente com temperatura efetiva 7' ~ 260 K, que trata-se de uma distribuicdo
de varios corpos-negros com esta faixa de temperatura.

Embora estes grdos ndo estejam estritamente em equilibrio térmico com o
campo de radiacdo, pode-se dizer que estdo num equilibrio térmico oscilante,
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pois sua temperatura oscila entre estes limites impostos. O limite inferior é deter-
minado pela densidade e energia de fétons em comparacdo com os gréos. O limite
superior, por sua vez, é determinado pela resisténcia dos gréos a destruicdo pelos
fétons energéticos. Este limite depende essencialmente do tipo de grdo. Desta
forma, a emissao efetiva desta componente acaba sendo uma emissdo que muito se
aproxima de um corpo negro com 7" ~ 260 K, que é uma temperatura média destes
grdos com temperaturas variadas.

6.3.2 Estimativa da massa da poeira

Os dados do ISO no IVM fornecem um importante subsidio para a analise da emis-
sdo no IVM das galéxias esferoidais. Conforme explorado nas se¢des anteriores,
conclui-se que os grdos emitindo no IVM tratam-se de grdos pequenos compos-
tos de grafite e silicatos, além das linhas caracteristicas que sdo associadas aos
HAPs. No caso da presente amostra, existem evidéncias de que os silicatos sdo
parte importante desta fase quente da poeira. Portanto, sera feita uma estimativa da
massa da poeira quente baseando-se em pequenos graos de silicato. Desta forma
negligencia-se uma parcela da poeira que estaria na forma de HAPs ou em forma
de grafite. No caso do HAPs, embora a sua emissao seja importante no 1IVM, a
contribuicdo a massa é um pouco menor gque a dos pequenos graos, pois correspon-
dem a ~ 5% do carbono enquanto os pequenos grdos de grafite correspondem a
~ 8% (Desért et al. 1990). Assim, incluindo um so destes tipos, esta-se negligen-
ciando algo como a metade da massa. No caso dos grafites, como estes possuem
caracteristicas similares aos de silicato, a estimativa da massa de poeira guente é
pouco diferente usando uma ou outra espécie de grao. De qualquer forma, € apenas
uma estimativa da ordem de grandeza da quantidade de poeira que emite no IVM.

A seguir, serd estimada a massa de poeira quente a partir de dois métodos quase
completamente independentes.

Luminosidade individual de um gréo

Uma primeira estimativa da massa de poeira quente pode ser feita contando-se 0s
gréos de poeira. Se a energia emitida por um gréo individual no IVM é L{,,, e a
luminosidade total integrada no IVM é Lyyy (Tabela 5.1) o nimero de gréos de
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poeira quente Npg pode ser aproximado por
(6.2)

A luminosidade total no infravermelho foi calculada no capitulo 5. Ja a luminosi-
dade de um sé gréo pode ser estimada usando um modelo de emissao padrdo, como
0 de Panagia (1975) em que se tem

L& = / 4maQ, B, (T) dv, (6.3)
onde a é o tamanho do gréo, @, ¢ a eficiéncia de absor¢éo do gréo para a frequéncia
ve B,(T) éalei de Planck. Neste caso, o coeficiente de absor¢do no infravermelho
pode ser aproximado por (Draine e Lee 1984)

a

Qabs =3 W . (64)

Assim, se a densidade dos gréos é p,, a massa € escrita como

4
MPQ ~ ?ag NPQ Pg- (65)

A analise acima é bastante simples. Em primeiro lugar, um s6 tamanho de grao
é usado. Sabe-se, a partir da curva de extin¢do, que uma distribuicdo de graos é
necessaria pra reproduzir o que se observa. Entretanto, como a intencéo é calcular
a massa da poeira, € ndo reproduzir a curva de extin¢do, um s6 tamanho de grdos é
suficiente. Para que o tamanho a seja coerente com uma distribuigdo de gréos, a é
escolhido como a média de uma distribuicéo de tamanhos de gréos f(a), isto é

Je ftayda

e (66)

A distribuicdo usada é a de Mathis et al. (1977), que também foi usada em Ferrari
etal. (1999)

f(a) x a=3? (6.7)

A fim de comparar os resultados da massa da poeira quente com aqueles da
poeira fria (Goudfrooij et al. 1994, Ferrari et al. 1999) a estimativa sera feita
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para grdos de silicato (psio = 2550 kg/m?). De qualquer forma, os resultados
seriam aproximadamente os mesmos caso fossem utilizados graos de grafite. Os
tamanhos utilizado para os grdos é a = 0.00196 pm que corresponde a media de
uma distribui¢do como a da equagdo 6.7 com a_ = 0.0012 ym e a4 = 0.015 pm.
Embora existam grdos de varias temperaturas entre os limites discutidos na secao
6.3, é usada uma s6 componente com 7' = 260 K, conforme a DEE destas galéxias.
Finalmente, a equagdo 6.3 € integrada entre 5 < \ < 18 um, a regido coberta pelos
filtros 1SO usados. As massas derivadas por este método Mpq estdo mostradas na
tabela 6.1.

Extincao efetiva

Por outro lado, assumindo um cenario onde as estrelas e poeira estdo distribuidas
de maneira uniforme em toda a galéxia, a extingdo efetiva 7/, produzida pela distri-
buicéo de poeira na campo de radiagdo estelar, pode ser usada para estimar a massa
de poeira. Deste modo, a luminosidade da poeira Lp corresponde a uma fracdo
absorvida da luminosidade galactica produzida por estrelas L;ﬂ- Assim, tem-se

/

L 1—e 7

L (6.8)
Lgal T

! 4 2
T =gma’ ng Q. R (6.9)

onde 7’ é a profundidade otica efetiva, n, € a densidade numérica de gréos, Q.
¢ a o coeficiente de absor¢do efetivo e R é o raio da regido de emissdo no IVM.
A profundidade 6tica efetiva 7’ é escrita como secéo reta eficaz de absorcéo do
grao (< a? Q.) vezes o nimero de grios ng € a linha de visada R. Deste modo,
supondo a linha de visada R como sendo a largura da regido de emissdo, as nu-
vens estdo sendo supostas esféricas. Em uma primeira aproximacéo, considera-se
que Lga = Ly, + Lp, ou seja, s6 sdo consideradas a emissdo das estrelas e da
poeira. Ly, € Lp sdo calculadas integrando as curvas correspondentes (Figuras
3.3-3.5) em todo o intervalo de comprimentos de onda. Desta forma, resolvendo
numericamente a eq. 6.8, obtemos para 7’ respectivamente 0.058, 0.051, 0.038 e
0.049 para os grupos MO0, K7, K4 e ndo classificadas. Assim, a massa da poeira
é calculada basicamente como a massa de um grdo (47a®p/3) vezes o nimero de
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gréos (47 R3ng/3):

Mp = gwR?’ ng gmi”pg (6.10)
que usando a eq. 6.9 resulta em
4 T,
Mp = 370 5 Rpg. (6.11)
&

O raio R daregido de emissdo da poeira é medido nas imagens ISO e estdo mostra-
dos na Tabela 6.1. Os parametros dos graos usados sdo 0s mesmos do caso anterior
(@ = 0.00196 pm, psio = 2550 kg/m3). As massas derivadas por este método
Mp estdo mostradas na tabela 6.1.

Assim, ambos os métodos produzem resultados semelhantes. Enquanto o pri-
meiro método produz resultados para a massa da poeira de A/ = 10 — 200 M, no
segundo o intervalo ficaem M = 10 — 500 M. Embora ambos os métodos sejam
relativamente dependentes, pois usam a luminosidade, as maneiras de se obter as
massas sdo distintas. No primeiro caso, o problema é avaliar a luminosidade que
um grdo emite, e entdo descobrir a quantidade de grdos, que leva a quantidade de
massa. No segundo caso, tem-se que comparar a quantidade de energia que a gala-
xia emite no IVM com a energia emitida no UV e Gtico, pois supostamente a poeira
absorveu no UV e 6tico para reemitir no IVM. Entdo, esta razdo de luminosidades
é proporcional a profundidade ética, que pode ser relacionada a massa.

6.4 Caracteristicas da emissdo dos graos

Uma caracteristica marcante da emissdo da poeira é que, de acordo com a secao
anterior, ndo se comporta exatamente como um corpo negro. A emissdo de um
grdo de poeira é modificada de acordo com o fator de eficiéncia () que incorpora
a eficiéncia com que a poeira absorve e emite em diferentes comprimentos de onda.
Para pequenos graos pode-se escrever (Panagia 1975, Draine e Lee 1984)

Q, x vt (6.12)

Neste caso, 0 grdo emite como um corpo negro modificado B, (T'), ou ainda com-
posto, que é escrito como

B,(T) = v'® B,(T) (6.13)
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Galéaxia R Mpq Mp Ma,
kopc My My 10% Mg
NGC 720 3.3 28 36 —
NGC 741 11.0 192 395 —
NGC 1453 7.8 130 204 —
NGC 3258 5.5 48 100 —
NGC 4374 2.0 12 10 271
NGC 4472 2.4 26 14 1*
NGC 4636 2.4 28 18 —
NGC 4783 9.2 126 276 —
NGC 4936 6.6 62 148 —
NGC 5044 5.8 67 114 12*
NGC 5084 34 29 45 —
NGC 5813 3.9 30 37 13*
NGC 5831 3.9 31 57 —
NGC 5903 4.9 52 81 15*
NGC 6407 8.9 117 200 —
NGC 6721 8.5 114 279 —
NGC 6758 6.5 53 144 4*
NGC 6776 105 136 422 —
NGC 6851 54 52 73 —
NGC 6868 5.4 70 98 —
NGC 6876 7.5 118 185 —
NGC 7041 3.6 46 44 —
NGC 7562 6.8 80 178 —
NGC 7619 6.8 88 178 —
NGC 7626 6.8 114 150 —
NGC 7796 6.3 71 98 —
IC 4889 4.8 36 75 35*
IC 5105 104 135 414 130"

Tab. 6.1: Massa da poeira quente calculada a partir da luminosidade de um gréo
(Mpq), da extingéo efetiva (Ap) e da extingéo otica (M 4,,). R é o raio
da regido de emissdo no IVM. (* Ferrari et al. 1999 1 Goudfrooij et al.

1994).
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onde B, (T) é a lei de Planck. Como discutido no final, se¢do 6.4.2, esta modifi-
cacdo se da porque os graos sdo mais eficientes em alguns comprimentos de onda
que em outros. Uma das mudangas que esta emissdo modificada introduz é que o
méaximo da emissdo ndo é dado pela lei do deslocamento de Wien na forma tra-
dicional AT = 0.0029 mK, mas por uma modificacdo desta, que serd deduzida a
seguir.

6.4.1 Lei de deslocamento de Wien

A lei do deslocamento de Wien diz em qual frequéncia a lei de Planck tem a maior
intensidade especifica. Para determinar esta frequéncia, é preciso determinar um
ponto critico da lei de Planck B, (T'), neste caso um méaximo. O primeiro caso, 0
caso normal é o caso conhecido de se obter o maximo da curva de corpo negro

simples
2mh V3
B,(T) = R (6.14)
ou
2 1
B\(T) = 2mhc (6.15)

A3 (he/ 3T 1)

que se equivalem através da identidade B, (T") dv = B\(T') d.

caso normal

Partindo-se da eq. do corpo negro (6.14) para determinar os pontos criticos, tem-se

d 2mc?h
d\ {)\5(€hc/)\kT —1) } =0 (6.16)

que diferenciando e simplificando fica

he
e he/NKT 41 he/AKT _
5[e 1] ET © 0 (6.17)

definindo & =442, escreve-se

5(1 —ef) — et =0 (6.18)
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A equacdo (6.18) ndo pode ser resolvida em termos de funcdes elementares,
mas em termos da funcéo w de Lambert, definida como

x nflnnf2
w(z) = Z % x" (6.19)

n=1
utilizando a fungdo w(z) tem-se como resultado

_ _he -5
= 7 = 0 Hw(=5e?) = 4.96511...
he _ 0.002898 m k

Amax = ~
AT 496511 kT T

§

Amax” ~ 0.002898 m K (6.20)

a equacao (6.20) € a lei de deslocamento de Wien como é conhecida. na secéao
que segue sera derivada a lei para determinar o comprimento de onda do maximo
da emissdo para 0 caso em que a emissdo ndo é simplesmente a lei de Planck, mas
uma modificacéo desta.

caso modificado

A lei do corpo negro composto ou modificado constitui-se da lei normal, eq.
(6.14), multiplicado por uma poténcia da frequéncia

6.21
2 ehw/kT _ 1 ( )
procedendo da mesma forma que no caso simples, diferenciando com relacdo a
frequéncia v, igualando a zero e resolvendo para v, obtemos uma equacdo similar
a equacdo (6.18), cujo resultado desta vez é

Z—; = (3+a)+w[—(3+a) e B+, (6.22)

Esta relacdo é um pouco mais geral que a anterior. Note que se a demonstracdo
anterior fosse realizada a partir de B, (T") para o corpo negro simples, chegar-se-
ia a este mesmo resultado, com o = 0 no presente caso, a emissdo dos graos de
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poeira é melhor representada usando o« = 1.6 (Natta & Panagia 1976). Assim,
numericamente para a eq. (6.22), tem-se

| AmaxT = 0.003169 mK | (6.23)

esta relagdo serd denominada de lei de deslocamento modificada de Wien.

6.4.2 Implicacdes de corpo negro modificado

Comparando com a lei tradicional, eq. (6.20), pode-se averiguar que a lei modi-
ficada resulta em temperaturas sutilmente mais altas. Por exemplo, a temperatura
que corresponde & maxima emissdo em 6.75 um € T = 430 K pela lei normal e
T = 460 K pela lei modificada. Da mesma forma, se a poeira, modelada pelo
corpo negro composto 5, (7'), tem temperatura de 7' = 260 K, se a sua emisséo
fosse a de um corpo negro normal B, (T"), a sua temperatura seria de 7' ~ 240 K.

Lo,
20 40 60 80

A [um]

Fig. 6.2: Curvas de radiagdo do corpo negro simples B, (7") (linha solida) e com-
posto 16 B, (T) (linha pontilhada) para T = 250 K.

Esta diferenca no comportamento da emissdo da poeira existe porque ela ndo
se comporta como um corpo negro ideal. O termo v (a > 0), fisicamente signi-
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fica que a poeira melhor absorvera quanto maior a frequéncia, porque este termo
intensifica a eficiéncia de absorcdo nas regides de maior frequéncia na curva do
corpo negro (figura 6.2). Por outro lado, os fotons energéticos reprocessados para
comprimentos de onda mais longos, serdo menos eficientemente emitidos no com-
posto do que no simples, resultando num aumento de temperatura do composto. O

que o argumento do paragrafo anterior significa é que para dois corpos num meio
com a mesma densidade de energia, 0 corpo negro simples tem uma temperatura

menor porque 0 corpo negro composto absorve fotons de frequéncias altas de ma-

neira mais eficiente do que os reemite em frequéncias baixas, aumentando a sua
energia interna, que se apresenta como uma elevacao da temperatura.

6.5 Discussao

No inicio deste capitulo, foram introduzidas as duas fases principais da poeira
nas galaxias esferoidais: a poeira quente e a poeira fria. Enquanto a fria é estu-
dada a partir de observacdes IRAS e mapas de extingdo, os dados do ISO permi-
tem investigar as caracteristicas da poeira quente com detalhes sem precedentes
nas galaxias esferoidais. Em primeiro lugar, vé-se que os grandes grdos classi-
cos (0.1 < a < 0.2 um) ndo podem ser sozinhos responsaveis pela emissao no
IVM, pois o campo de radiacéo interestelar ndo pode aquecé-los até que emitam a
maior parte da sua energia no IVM. Desta forma, outra familia de pequenos gréos
(a ~ 0.005 um) de grafite ou silicato podem ser abruptamente aquecidos por fo-
tons abundantes em galéxias esferoidais (A < 4000 A) até temperaturas que 0s
permitam emitir principalmente no IVM. Além disso, a presenca destes gréos pe-
quenos explica alguns efeitos observados na curva de extin¢do da Galaxia, o que
é um indicativo de sua presenca. Algumas observagfes de espectros do IVM para
galaxias esferoidais mostram bandas caracteristicas de emissao, que sdo identifica-
das com moléculas de HAPs. Assim, estas moléculas também precisam fazer parte
de qualquer modelo completo do meio interestelar das galaxias esferoidais.

Com relacdo a interacdo dos grdos pequenos com os fétons, mostrou-se que
fétons do visivel podem aquecer estes grdos até que seu pico de emissdo seja no
IVM. Como estes fotons sdo comuns, é de se pensar que dificilmente um grao pe-
queno sera resfriado até a temperatura da poeira fria (7" < 30 K), pois logo absorve
um féton e reaquece-se, permanecendo num equilibrio oscilante de temperatura.

Depois, comparando a luminosidade total IVM com a luminosidade de um
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sO grdo, foi possivel estimar a massa da poeira que emite no I\VM. Para testar o
método, uma outra estimativa foi usada, baseada na extin¢do Gtica efetiva, isto &,
quanta energia é absorvida no ético e UV para ser reemitida no infravermelho.
Enquanto o primeiro método produz resultados para a massa da poeira de M =
10 — 200 M), no segundo o intervalo ficaem M = 10 — 500 M-, que é uma boa
concordancia em face das simplificagdes feitas.

Finalmente, analisando o fator de eficiéncia (), que esta incorporado na lei do
corpo negro modificado 5,(7'), nota-se que 0 seu maximo de emissdo ndo cor-
responde a lei de deslocamento de Wien (AT = 0.0029 mK), mas a um caso
modificado desta (AT = 0.0032 mK): para uma mesma temperatura, a emissao
do corpo negro modificado 3,(7") emite num comprimento de onda maior que um
corpo negro simples B, (T'). Fisicamente, isto acontece porque um gréo (B, (7)),
em comparagdo com B, (T), mais eficientemente absorve os fétons no UV que os
reemite no infravermelho, acarretando numa temperatura maior do que no caso do
COrpo negro.
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Na porta 52 o siléncio me é dado.

Aloisio Dalpiaz, Portas, 1993.

E visito, de um por um no siléncio triste e calmo,

desde a cruz de meio palmo ao mais rico mausoléo.

Depois, botando o chapéu, me afasto pensando a esmo,

sera que alguém fara o mesmo quando eu for tropear no céu?

Jaime Caetano Braun, Cemitério de campanha, 1985.

Ao longo deste trabalho, diversas propriedades das galdxias esferoidais foram
esclarecidas. Os dados no infravermelho médio da ISOCAM, que sdo a base desta
tese, comparados com dados publicados em outras bandas (UV, 6tico, infraverme-
Iho proximo e distante), serviram para derivar importantes propriedades da emissdo
destas galaxias.

No capitulo 2, foram explicitados os procedimentos de calibragdo e reducédo
dos dados, que sdo bastante complexos e por isso importantes. As rotinas de ca-
libragdo ndo usuais em detectores 6ticos, como os efeitos de memoria transientes,
foram explicados para dar ao leitor uma idéia de como podem afetar as observa-
¢Bes. Além disso, a maneira de observar, fazendo mosaico de vérias imagens, é
diferente do que normalmente se usa na astronomia. Ainda neste capitulo, foi ar-
gumentado sobre as maneiras de subtrair o ruido do céu da imagem, quer usando
modelos, quer medindo-o0 na propria imagem, e quais as implicacOes de cada alter-
nativa.

No capitulo 3, foram construidas as distribuicOes espectrais de energia (DEE).
Inicialmente, mostrou-se como foram medidos os fluxos e de que maneira se com-
paravam com medidas ja existentes. Viu-se que existia uma discrepancia com os
limites superiores do IRAS para algumas das galaxias da amostra, que provavel-
mente é devido a uma diferenca na sensibilidade entre os instrumentos (a ISOCAM
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€ mais sensivel) e uma limitagdo nas bibliotecas de calibracdo do IRAS. Outro mo-
tivo das diferencgas do filtro IRAS 12 pm com relagdo ao ISOCAM 9.63 um € a
banda de silicatos que é marginalmente coberta pelo primeiro, enquanto o segundo
foi desenhado para coincidir com ela. Esta diferenca foi tomada como parte da
evidéncia de que os silicatos sdo uma importante parcela da poeira que emite no
infravermelho médio.

As distribuicdes espectrais de energia foram construidas usando os dados do
infravermelho médio deste trabalho reunidos com outros dados UV, 6tico e infra-
vermelho proximo ja publicados. A caracteristica marcante das DEE é que, desde
o UV até o infravermelho médio, a emisséo continua destas galaxias pode ser bem
representada por duas componentes. A primeira é bem representada por um corpo
negro com 7' ~ 4000 K e sua origem é a populagdo estelar. Esta é a compo-
nente conhecida das galéxias esferoidais, onde predomina uma populagdo estelar
evoluida. A segunda componente € um corpo negro com 7' ~ 260 K, que esta
associada a poeira quente, emitindo no infravermelho médio. Esta poeira quente é
observada na nossa galéxia, mas nunca tinha sido detectada numa razodvel amostra
de galaxias esferoidais.

Arigor, baseado nos dados ISOCAM apresentados, ndo se pode discernir entre
pequenas variagdes na temperatura desta componente de poeira quente. Supondo
que esta poeira ndo emita exatamente como um corpo negro, mas modificado pela
eficiéncia do grdo em interagir com diferentes comprimentos de onda, tem-se que
B,(T) =Q,B,(T) = v*°B,(T). Estimando a temperatura do grao desta forma é
que se obtém T ~ 260 K. Separando as galaxias em trés grupos M0, K7, K4 de po-
pulacdo estelar predominante, vé-se que, embora a populacdo estelar varie entre as
galaxias da amostra, a emissdo da poeira € essencialmente a mesma, prevalecendo
a componente 7" ~ 260 K em todas as galdxias. Com base nestas componentes
de estrelas e poeira, foram calculadas as contribuic@es relativas da poeira e estrelas
na emissdo do infravemelho médio, onde a poeira é responsavel por aproximada-
mente 50% da emissdo em 6.75 pum, 80% em 9.63 pm e 90% em 15 pm. Este
resultado ndo concorda com alguns trabalhos, por exemplo Boselli et al. (1998)
que determinaram que a emissdo no IVM é dominada pelas estrelas. Esta dife-
renca é atribuida ao critério de selecdo da amostra deste trabalho, que privilegiou
galaxias com conhecido contelido de matéria interestelar.

No capitulo 4 foram mostrados os mapas de emissdo no VM. Destes mapas
verifica-se que a emissdo em 6.75 pm é aproximadamente esferoidal, conforme a
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componente estelar observada no 6tico. Em comprimentos de onda mais longos,

9.63 e 15 pum, a emissdo torna-se mais fragmentada e também estende-se até a

regido periférica da galaxia. Os perfis de brilho foram construidos avaliando-se a
intensidade média ao longo de circunferéncias centradas no maximo da emissao.

Nos perfis em 6.75 pm se observa que algumas galéaxias tém uma componente de
bojo Unica, outras uma composicao bojo+disco e algumas tém comportamento ir-

regular. Nos outros filtros os perfis sdo menos comportados devido a caracteristica
fragmentada da emissdo da poeira. Examinado os mapas e os perfis da emissdo,
infere-se que pode existir um gradiente de temperatura da poeira, que cresce da

periferia para o centro da galaxia. Talvez seja mais correto dizer que em cada parte

da galaxia uma determinada temperatura é predominante na poeira. Este resultado

concorda com previsdes baseadas no campo de radiacdo interestelar (Mathis et al.

1983).

As luminosidades e cores, capitulo 5, servem para testar algumas das hipoteses
formuladas. As luminosidades no infravermelho médio, no intervalo (3 —48) x 10%
L, concordam com resultados de outros autores, como Boselli et al. (1998).
Comparando-as como as luminosidades do gas ionizado de Macchetto et al. (1996)
vé-se que existe uma fraca correlacdo para a maioria dos objetos. Para algumas
galaxias em que existe correspondéncia, este comportamento pode estar indicando
que a mesma fonte de energia que ioniza o gas estd aquecendo a poeira, entretanto
a analise ndo é conclusiva. Usando um diagrama de cores dos filtros ISOCAM,
nota-se que ha um excesso na emissao em 9.63 pm, além do esperado modelando-
a pelo corpo negro composto. Este excesso é novamente interpretado como que
causado pela banda de silicatos, que é um evidéncia mais clara da sua importancia
que a comparagdo ISOx IRAS.

Finalmente, no capitulo 6, € feito um apanhado da possivel situacéo fisico-
quimica da poeira nas galéxias esferoidais. Baseando-se em resultados de outros
autores, pois os dados fotométricos da ISOCAM néo sdo suficientes para determi-
nar a composi¢do da poeira, resume-se a constitui¢do da poeira. Uma componente
fria T < 30 K, composta por grdos grandes 0.1 < a < 0.2 um de silicato ou gra-
fite, que é responsavel pela emissdo no infravermelho distante e pela extingdo no
6tico. Moléculas de HAPs cujo espectro caracteristico ¢ identificado com as ban-
das ndo identificadas do infravermelho médio. Graos muito pequenos a < 0.02 de
grafite ou silicato que, ao absorver um féton, podem ser abruptamente aquecidos
até T > 500 K. Baseando-se na capacidade térmica destes grdos, verifica-se que
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um unico féton A < 4000 A, comum em galéxias esferoidais, pode aquecer um
pequeno grio de grafite de a = 50 A desde 7' ~ 10 K até 7' ~ 100 K. Logo, como
estes fétons sdo abundantes, estes grdos dificilmente terdo chance de atingir tem-
peraturas muito baixas, 7' ~ 30 K, mantendo-se num equilibrio térmico oscilante.
Fazendo algumas hipoteses simplificadoras, foi estimada a quantidade de poeira
quente, que esté na faixa 10 — 400 M.

As observagdes no infravermelho médio das galdxias esferoidais permitem um
inédito estudo das suas propriedades e da matéria interestelar ali contida. A com-
preensdo das propriedades do gas e poeira permite tracar a historia e o presente
estado de evolucgdo da galéxias esferoidais, pouco compreendida e de imenso valor
para entender a propria evolugao do universo.
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APENDICE



A. GLOSSARIO

ADU Analogic to Digital Units, unidades analdgicas para digitais.
AGB Asymptotic giant branch, ramo assint6tico das gigantes.

CRI campo de radiagdo interestelar.

CCD Charged Coupled Device, dispositivo acoplado carregado.
CVF circular variable filter, filtro variavel circular.

CVP campo de visada do pixel.

DEE Distribuicdo Espectral de Energia.

ESA European Space Agency, Agéncia Espacial Européia.

ESO European Southern Observatory, Observatério Europeu Austral.
HAP hidrocarbonos aromaéticos policiclicos

IPAC Infrared Processing and Analysis Center, Centro de Andlise e Processa-
mento do Infravermelho, localizado no Instituto de Tecnologia da Califérnia.
http://ww. i pac. cal tech. edu

IRAS Infrared Astronomical Satellite, Satélite Astrondmico Infravermelho.
IRSKY Infrared Sky, ferramenta de exame do céu no infravermelho do IPAC.

ISSA Infrared Sky Survey Atlas, atlas do levantamento do céu em infraverme-
Iho, produto das observacdes do IRAS.

ISO Infrared Space Observatory, Observatdrio Espacial Infravermelho.
IVD Infravermelho distante, 20 — 200 pm.

IVM Infravermelho médio, 5 — 20 um.
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IVP Infravermelho préximo, 0.8 — 5 pm.

LRP Low Resolution Product, mapas de baixa resolucdo, um dos produtos
finais das observacGes IRAS.

LW Long Wave, ondas longas.

NTT New Technology Telescope, Telescopio de Nova Tecnologia.
SW Short Wave, ondas curtas.

TMM Transformada Média Multiresolucao.

UA Unidade astrondmica. Distancia média Terra-Sol.
1 UA= 1.496 x 10 m.

ULIRG Ultra luminous infrared galaxies, galaxias infravermelhas ultralumi-
nosas.



B. ESTRUTURA DE DADOS IDL DA ISOCAM

Um exemplo da estrutura de dados da linguagem IDL para o filtro LW?2 da galaxia
NGC 4374

RASTERCCL | NT 5
RASTERLI NE | NT 5
M _STEPCOL FLOAT 3. 00000
N_STEPLI NE FLOAT 3. 00000
RA_RASTER DOUBLE 186. 26541
DEC_RASTER DOUBLE 12. 887219
ANGLE_RASTER DOUBLE 290. 86130
RASTER_ROTATI ON DOUBLE 380. 86130
RASTER_CRI ENTATI ON

STRI NG = ' SPACECRAFT Y_AXI &
ASTR STRUCT -> ASTR_STRUC Array| 1]
NX_RASTER | NT 36
NY_RASTER | NT 36
RASTER FLOAT Array[ 36, 36]
RASTER UNI T STRI NG "ADU G s’
RVBRASTER FLOAT Array[ 36, 36]
NPl XRASTER FLOAT Array[ 36, 36]
ACT STRI NG "M CRO_SCAN
TARGET STRI NG "NGC 4374’
OBSERVER STRI NG " FMACCHET’
TDTOSN LONG 23100414
CHANNEL STRI NG LW
PFOV FLOAT 3. 00000
TI NT FLOAT 20. 1607
GAIN FLOAT 2. 00000
FLTRWHL STRI NG T LW’
VWAVELENGTH FLOAT 6. 75000
NSCD | NT 25

NBR_FRAME I NT 118
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FROM I NT Array[ 25]

TO | NT Array[ 25]

TAB_FRAME I NT Array|[ 25]

ADU_SEC CCEFF FLOAT Array|[ 25]

TABFLATCOEF FLOAT Array|[ 25]

CUBE FLOAT Array[32, 32, 118]
CUBE_UNIT STRI NG "ADU/ G s’

MASK BYTE Array[ 32, 32, 118]

OrF BYTE Array[ 118]

DU FLOAT Array[ 118]

DV FLOAT Array[ 118]

UTK LONG Array[ 118]

BOOTTI ME LONG Array[118]

TEMPERATURE FLOAT Array[ 10, 118]

I MAGE FLOAT Array[ 32, 32, 25]

| MAGEUNIT STRI NG "ADU G s’

RVS FLOAT Array[ 32, 32, 25]

NPl X FLOAT Array[ 32, 32, 25]

Ca M STRUCT -> <Anonynmous> Array|[ 1]
I NFO STRUCT -> <Anonynmous> Array|[ 1]
DARK FLOAT Array[ 32, 32]

FLAT FLOAT Array[ 32, 32]

CALG STRUCT -> <Anonynmous> Array|[ 1]
H STORY STRI NG Array[ 70]

SSCD_NAME STRI NG ' CSSCN4374_LW2_TT_98090816065060’

SAD_NAME STRI NG " CSADN4374_LW2_00_98090817041222’
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