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EFEITOS DAS INTERACOES EM PARES DE GALAXIAS COM O
GEMINI/GMOS-S

RESUMO

Apresentamos um estudo observacional sobre os impactos das interacoes na densidade ele-
tronica e na abundancia quimica de regices HiI localizadas em nove sistemas de galaxias
em interacao, identificados por AM 1054-325, AM 1219-430, AM 1256-433, AM 1401-324,
AM 2030-303, AM 2058-381, AM 2229-735, AM 2306-721, e AM 2322-821. Utilizamos da-
dos espectroscopicos de fenda longa no intervalo de 3350-7300 A obtidos com o espectro-
grafo de Multi-Objeto do Gemini Sul (GMOS-S). A densidade eletronica foi determinada
utilizando a razao de linhas de emissao [SIJA6717/A\6731. Perfis espaciais da abundéan-
cia de oxigénio na fase gasosa de regides HII situadas ao longo dos discos das galaxias
consideradas foram obtidos utilizando calibracoes baseadas em linhas de emissao fortes.
Nossos resultados indicam que regioes HII localizadas na nossa amostra de galdxias em
interacao possuem valores mais elevados de densidade eletronica do que os derivados em
galaxias isoladas. Os valores médios de densidade eletronica nas galaxias em interagao
estao no intervalo N, = 24 — 1408 cm ™3, enquanto aos obtidos para galdxias isoladas
estao no intervalo de N, = 40 — 137cm 3. Utilizando um diagrama de diagndstico ve-
rificamos que as regides HII localizadas nas galaxias AM 1054A;, AM 2058B, AM 23068,
apresentam excitacao secundaria por choque de gas. Para as galaxias restantes, apenas
poucas regioes HII apresentam esta fonte de ionizacao secundaria, como em AM 2322A e
AM 2322B. Nenhuma correlagao foi obtida entre a presenga de choques de gés e altos valo-
res de densidades eletronica. Encontramos gradientes de oxigénio significativamente mais
planos para todas as galaxias de nossa amostra quando comparados aos derivados em ga-
laxias espirais isoladas. Para quatro objetos de nossa amostra, i.e. AM 1219A, AM 12568,
AM 2030A e AM 2030B, derivamos uma quebra no gradiente de oxigénio a uma distan-
cia galactocéntrica R/Ras entre 0,2 e 0,5. Por fim, encontramos que regides HiI situadas
em galaxias em interacao seguem a mesma relacao entre o parametro de ionizacao e a
abundancia de oxigénio que a derivada para regioes em galaxias isoladas.

Palavras-chaves: 1. Interagao de Galéxia. 2. Densidade Eletronica. 3. Sintese de Populagao
Estelar. 4. Evolucao Quimica.



INTERACTION EFFECTS ON GALAXY PAIRS WITH
GEMINI/GMOS-S

ABSTRACT

We presented a study about effects of interactions on the electron density and che-
mical oxygen abundance of HiI regions located in nine interacting galaxy sistems, na-
mely AM 1054-325, AM 1219-430, AM 1256-433, AM 1401-324, AM 2030-303, AM 2058-
381, AM 2229-735, AM 2306-721, and AM 2322-821. We used long-slit spectroscopy data
in the range 3350-7300A obtained with the Gemini Multi-Object Spectrograph at Ge-
mini South (GMOS-S). The electron density was determined using the ratio of emission
lines [SI|AG717/A6731. Spatial profiles of oxygen abundance in the gaseous phase along
galaxy discs were obtained using calibrations based on strong emission lines (N2 and
O3N2). Our results indicate that the electron density estimated for the Hir regions of
our sample of interacting galaxies are systematically higher than those derived for isola-
ted galaxies. The average electron density values of interacting galaxies are in the range
of N, = 24 — 1408 cm™2, while those obtained for isolated galaxies are in the range of
N, = 40 — 137cm~3. Using a standard diagnostic diagram, we found that the HII regi-
ons located in the galaxies AM 1054A, AM 2058B, AM 2306B have a secondary excitation
source being shock gas. For the remaining galaxies, only few HII regions have this se-
condary ionizing source, as in AM 2322A and AM 2322B. We found oxygen gradients to
be significantly flatter for all the studied galaxies than those in typical isolated spiral
galaxies. Four objects in our sample, AM 1219A, AM 1256B, AM 2030A and AM 2030B,
show a clear break in the oxygen abundance at galactocentric radius R/ Ras between 0.2
and 0.5. Finally, we found that the HII regions located in close pairs of galaxies follow
the same relation between the ionization parameter and the oxygen abundance as those
regions in isolated galaxies.

Key-words: 1. Interactions of Galaxy. 2. Electron Densities. 3. Stellar Population Synthe-
sis. 4. Chemical Abundance.
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1 INTRODUCAO

Galaxias formam associagoes que podem conter desde pares, trios, aglomerados
a estruturas ainda maiores, como superaglomerados.

Em particular, pares de galdxias foram reconhecidos inicialmente pela proximi-
dade de seus constituintes e, considerados como tais, quando a separacao destes era con-
siderada menor do que a separacao média entre as galdxias da mesma regiao do céu. O
astronomo sueco Erik Holmberg (1908-2000) foi o primeiro, em 1937, a catalogar galaxias
em pares, também conhecidas como galaxias binarias. Para cataloga-las, Erik Holmberg
usou o critério de que duas galdxias constituiam um par se a separacao entre elas no plano
do céu era menor que duas vezes a soma de suas dimensoes maximas (VIEGAS, 2007). En-
tretanto, para que um par de galaxias seja considerado como par fisico estas devem estar a
mesma distancia de um observador da Terra. Do contrario, duas galaxias apenas parecem
proximas umas da outra devido ao efeito de projecao no plano do céu, porém, nao estao
em interacao gravitacional.

A grande maioria dos pares de galaxias é formada apenas por galdxias do tipo
espiral e espiral (S+S). No entanto, alguns pares de galdxias também sao formados por
galaxias de distintos tipos morfolégicos, tais como: eliptica e espiral (E-+S), eliptica e
lenticular (E + S0), lenticular e lenticular (SO + S0), e lenticular e espiral (S0 +S) (SILVA;
SOUZA, 2004). Alguns exemplos destas sao mostrados na Figura 1.

Figura 1 - Pares de galdzias contendo diferentes tipos morfolégicos, tais como, AM 0327-222
(S+S), AM 1318-432 (E+S) e AM0052-321 (E+E).

Fonte: Arp e Madore (1987).
Galaxias em pares podem colidir e assim se fundir umas com as outras,

transformando-se em uma sé estrutura ou, em outros casos, simplesmente interagir, ape-

nas trocando matéria. Estes eventos de interacao e de fusao entre galdxias desempenham
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um papel importante na historia da formagao estelar e na evolugao destes objetos. Gala-
xias em pares sao comuns no Universo local (FRENK et al., 1988; CARLBERG; COUCHMAN,
1989), bem como, a altos redshifts, onde colisoes sdo mais frequentes. Os eventos de fusao
podem mudar a funcao de massa das galdxias, transformando galdxias menos massivas
em mais massivas. Ou ainda, processos de fusdes podem também mudar a morfologia de
seus constituintes, transformando duas galdxias espirais, ricas em gés, em uma eliptica.
Como exemplo podemos citar o par de galdxias em processo de fusao, denominado An-
tenas mostrada na Figura 2. Interacoes desencadeiam um amplo conjunto de fenomenos
fisicos e morfoldgicos, tais como, longas caudas compostas de gas, poeira, estrelas, bem

como nucleos de matéria desacoplados cinematicamente da galdxia hospedeira (STRUCK,
1999).

Figura 2 - Duas galdzias espirais em processo de fusao, conhecidas como Antena. A imagem foi
obtida utilizando o telescopio espacial Hubble.

Fonte: NASA (2015)

1.1 Efeitos da Interacao em pares galaxias

Estudos de processos fisicos presentes em interagoes e fusoes de galaxias sao de
fundamental importancia para entender a histéria de formagao estelar e a evolucao quimica
destes objetos. Objetos interatuantes mostram, em geral, emissao aumentada na regiao
espectral do ultravioleta (LARSON; TINSLEY, 1978), na intensidade de linhas de emissao
épticas (KENNICUTT; KEEL, 1984), no infravermelho préximo (JOSEPH; WRIGHT, 1985) e
em radio (HUMMEL, 1981), quando comparadas as de galdxias isoladas.

Em geral, para quase todos os discos de galédxias isoladas ¢ derivado um gradiente
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de oxigénio negativo, como na nossa Galdxia (VILCHEZ; ESTEBAN, 1996; ANDRIEVSKY et
al., 2002; LUCK et al., 2003; ANDRIEVSKY et al., 2004: COSTA et al., 2004: BRAGAGLIA et
al., 2008; MAGRINI et al., 2009; PEDICELLI et al., 2009; MACIEL; COSTA, 2009; YONG et al.,
2012; LEMASLE et al., 2013; ESTEBAN et al., 2013). Este gradiente negativo é naturalmente
explicado por modelos que assumem um cenario de formacao de dentro para fora das ga-
ldxias (PORTINARI; CHIOSI, 1999; BOISSIER; PRANTZOS, 2000; MOLLA; DIAZ, 2005), onde
as galaxias comecam a formar suas regides internas antes das externas, como confirmado
por estudos de populagoes estelares de galdxias espirais (BELL; JONG, 2000; MACARTHUR
et al., 2004; POHLEN; TRUJILLO, 2006; MATEOS et al., 2007) e por estudos fotométricos de
galaxias localizadas a altos redshifts (TRUJILLO et al., 2004; BARDEN et al., 2005).

Entretanto, gradientes de abundancia quimica do oxigénio em galdxias podem
ser planos ou modificados pela presenca de fluxos de gas ao longo do disco galactico.
Basicamente, estes fluxos de gas podem surgir devido a dois mecanismos. Em galdxias
isoladas, simulacoes hidrodinamicas prevéem que a presenca de barras pode produzir
um movimento de gés em direcdo a regides centrais do disco (ATHANASSOULA, 1992;
FRIEDLI et al., 1994; CAVICHIA et al., 2014), o qual foi confirmado por estudos observacionais
(ZARITSKY et al., 1994; MARTIN; ROY, 1994). O segundo mecanismo ocorre em galdxias
em interagao ou pares proximos, onde pertubacoes gravitacionais induzidas pela interacao
produzem fluxo de gas no disco galactico. Este gas, originalmente localizado nas partes
externas do disco (regides com baixa metalicidade), se movimenta em dire¢ao & regioes
mais centrais (com alta metalicidade) de cada componente (TOOMRE; TOOMRE, 1972;
DALCANTON, 2007).

Portanto, gradientes de metalicidade de galaxias em interacao, ou em galdxias
que tiveram uma interacao no passado, tendem a ser mais planos (BRESOLIN et al., 2009;
KEWLEY et al.,, 2010; RUPKE et al., 2010a; SANCHEZ et al., 2014; MIRALLES-CABALLERO et
al., 2014; ROSA et al., 2014) do que os derivados de galdxias isoladas (RUPKE et al., 2010a;
SANCHEZ et al., 2012). De fato, Krabbe et al. (2008) e Krabbe et al. (2011) encontraram
gradientes de abundancia do oxigénio (geralmente utilizado como tragador da metalicidade
da fase de gés de regices Hir) planos em uma amostra de dois pares de galéxias, i.e.
AM 2306-721 e AM 2322-821. Este resultado também foi obtido por estudos da populacao
estelar em galaxias interatuantes. No entanto, os dois primeiros trabalhos em que se reali-
zou uma investigacao sistematica sobre gradientes de metalicidade em galaxias interacao
sao: (a) Kewley et al. (2010) determinaram o gradiente de oxigénio para oito galdxias em
pares préoximos e encontraram que estes gradientes sao mais planos quando comparados
com os obtidos em galdxias isoladas. (b) Sanchez et al. (2014) utilizando dados obtidos
do survey CALIFA, encontraram que galdxias com evidéncias de interagoes e/ou fusao
apresentam um gradiente mais plano.

Além de gradientes planos, o movimento de gas produzido durante a intera-

¢ao também pode induzir a formagao estelar ao longo do disco das galdxias envolvidas
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(ALONSO-HERRERO et al., 2012) e altas taxas de formagao de estelar podem estar asso-
ciados a gradientes de metalicidades planos (KEWLEY et al., 2010). Por exemplo, Chien
et al. (2007) investigaram a metalicidade de 12 aglomerados estelares jovens no sistema
em fusao NGC 4676. Estes autores encontraram uma distribuicao da abundancia do oxi-
génio muito plana ao longo da cauda norte deste objeto, sugerindo uma mistura de gas.
Resultado similar foi encontrado por Trancho et al. (2007) e Bastian et al. (2009) para o
sistema em fusao NGC 3256 e para a galaxia Antena, respectivamente. Esse achatamento
do gradiente de abundancia de oxigénio reflete os efeitos da redistribuicao de gas ao longo
do disco da galaxia devido a entrada de gas pobre em metais, proviniente das partes ex-
ternas e que se move em dire¢ao ao centro da galdxia que estd interagindo (KEWLEY et
al., 2010).

De acordo com Veilleux et al. (2005), o movimento de gds durante a interacao
produz excitacao do gas por choque nas regices de formacao estelar, tal como mostrado
em estudos recentes de Galaxias Luminosas no Infravermelho (RICH et al., 2011; RICH et al.,
2012; SOTO et al., 2012). De fato, Rich et al. (2011) obtiveram dados espectroscépicos de
campo integral das galaxias luminosas no infravermelho IC 1623 e NGC 3256, e mostraram
que a presenca de linhas de emissao largas sao frequentemente associadas com excitagao
por choque do gas em regices Hil. Resultados semelhantes também foram encontrados por
Newman et al. (2012) para a galaxia ZC 406690.

Recentemente, Scudder et al. (2012), usando uma grande amostra de pares de
galaxias tomada do Sloan Digital Sky Data Release 7, encontraram que galédxias em pares
mostram uma taxa de formagao estelar (doravante SFR) 60 % maior do que a de galé-
xias que nao sao pares (BARTON et al., 2000; LAMBAS et al., 2003; NIKOLIC et al., 2004).
Estes autores encontraram também que a metalicidade e a taxa de formacao estelar estao
correlacionadas com a separacao entre as galaxias dos pares, no sentido que baixo valores
de metalicidade e altos valores de SFR sao derivados para separagoes menores. Uma anélise
adicional desses dados por Ellison et al. (2013), os quais investigaram os efeitos do processo
de fusao em galaxias ao longo da sequéncia de interacao, revelou um aumento de um
fator de 3,5 na SFR central média em relagao ao derivado para objetos sem companheiros
proximos. Estes autores também encontraram um déficit mais forte da metalicidade na fase
gasosa na amostra de pds-fusao do que em pares proximos (MIHOS et al., 1993; BERNLOEHR,
1993; BARTON et al., 2000; BERGVALL et al., 2003; LAMBAS et al., 2003; DI MATTEO et al.,
2008; FREEDMAN WOODS et al., 2010; PATTON et al., 2011; ALONSO-HERRERO et al., 2012).
Estas caracteristicas sao consideradas como evidéncias de que interagoes sao mecanismos
que induzem uma alta taxa de formacao estelar ao longo do disco das galaxias envolvidas
neste processo (BUSHOUSE, 1986; KENNICUTT et al., 1987; DONZELLI; PASTORIZA, 1997;
FERREIRO; PASTORIZA, 2004). Este aumento de SFR ocorre devido as perturbagoes nos
discos galacticos, por efeito de maré, que originam fluxos de gas em direcao as regioes

centrais galacticas, fornecendo assim, combustivel para formar estrelas com altas taxas
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(BARNES; HERNQUIST, 1996; TONO et al., 2004). Evidéncias da presenga de fluxos de gas
em galdxias interatuantes tém sido obtidos em estudos do gas ionizado (RAMPAZZO et al.,
2005), gés neutro (HIBBARD; GORKOM, 1996; GEORGAKAKIS et al., 2000; IONO et al., 2005;
EMONTS et al., 2006; CULLEN et al., 2007) e em estudos de cinemética utilizando linhas de
absorgao (RUPKE et al., 2005; MARTIN, 2006).

Embora esforgos recentes tém sido realizados no sentido de determinar as propri-
edades fisicas de galdxias em interacao, em particular, a densidade eletronica de regioces
com formacao estelares localizadas em pares é pouco conhecida, bem como, a correlagao
desta com outras quantidades, tais como gradientes de metalicidade e taxa de formagcao
estelar. Em discos de galaxias interagindo, onde existe um fluxo de gas com altas veloci-
dades, altos valores de densidade eletronica sao esperados devido a presenca de choques
de gés. De fato, Puech et al. (2006) mapearam densidades eletronicas em seis galaxias
distantes (z ~0,55) e verificaram que estas possuem alguns picos de densidade. Também,
Puech et al. (2006) mostraram que os valores mais altos de densidade eletronica estao as-
sociados as colisoes entre nuvens moleculares do meio interestelar e ao evento de fluxo de
gas expelido para o centro da galdxia e/ou do centro para as partes externas dos objetos
por eles analisados.

Em sua maioria, determinacoes de abundancia do oxigénio da fase gasosa em ga-
laxias em interagdo, como por exemplo, as galdxias estudadas por Krabbe et al. (2008),
Kewley et al. (2010), Krabbe et al. (2011), Rich et al. (2011), Rich et al. (2012), Scudder
et al. (2012) baseiam-se em modelos tedricos que consideram valores de baixa densidade
eletronica entre 10-200 cm ™2, (DOPITA et al., 2000; KEWLEY; DOPITA, 2002; DORS JR. et al.,
2011; KRABBE et al., 2011). Se valores de densidade eletronica nas regides Hil em galdxias
em interacao diferem consideravelmente dos valores assumidos nos modelos de fotoioniza-
¢ao, estimativas da abundancia do oxigénio tornam-se inexatas. De fato, Oey e Kennicutt
(1993) mostraram que variagoes no valor da densidade nebular introduzem incertezas sig-
nificativas nas abundancias obtidas usando métodos indiretos. Eles encontraram que uma

3. um intervalo tipico de densidade eletronica derivada de regices

variacao de 10 a 200 cm™
Hir gigantes (KENNICUTT; KEEL, 1984; O’'DELL; NEDA, 1984; CASTANEDA et al., 1992; CO-
PETTI et al., 2000), provocam variagoes de aproximadamente 0,5 dex na abundancia do
oxigenio, principalmente no regime de alta metalicidade. Essas varia¢goes podem aumentar
ainda mais quando valores de densidade eletronica sao mais elevados, como os encontrados
na galdxia ZC 406690 (e.g., 300-1800 cm™3) derivados por Newman et al. (2012).
Recentemente, alguns estudos tém sido realizados para compreender os efeitos
das interagoes sobre a densidade eletronica, sintese de formacao estelar, taxa de formagcao
estelar e evolugao quimica de galdxias (KRABBE et al., 2008; KEWLEY et al., 2010; MACIEL;
COSTA, 2010; MACIEL et al., 2011; CAVICHIA et al., 2010; CAVICHIA et al., 2011; KRABBE
et al., 2011; BRESOLIN et al., 2012; PATTON et al., 2013; TORRES-FLORES et al., 2014;

ROSA et al., 2014; SANCHEZ et al., 2014). Em particular, comparagoes entre resultados de
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densidade eletronica, sintese de populacao estelar e gradientes de abundancia quimica
tém sido pouco abordados, sendo insuficientes para uma andlise estatistica e um melhor

conhecimento dos diversos fenomenos que surgem durante as interacoes.

1.2 Propriedades fisicas de regioes HiI

Regices HII sao regioes de gas ionizado que estao em volta de estrelas do tipo
O ou B. Sao compostas basicamente de hidrogénio, hélio e, em menor abundancia, ou-
tros elementos chamados metais (e.g. O, N, S, Ar, etc). O termo Hi é a denominacao
espectroscopica do dtomo de hidrogénio ionizado, H', e como ele é o fon mais abundante
encontrado nessas regioes, elas recebem este nome. Regioes HII apresentam caracteristi-
cas fisicas tipicas, como morfologia de pouca extencao com dimensoes inferiores a 1 pc
(Regides Ultra Compactas), até gigantes, com cerca de 100 pc. Possuem temperatura ele-
tronica em torno de 10 000 K, massa na ordem de M= 102?-10* M, e densidade eletronica
N,=10%*-10% cm™® (KENNICUTT; KEEL, 1984; O'DELL; NEDA, 1984; CASTANEDA et al.,
1992; COPETTI et al., 2000).

Regioes Hil apresentam em seus espectros linhas excitadas colisionalmente,
tais como [O11]A3727, [O11]A5007, etc, e linhas de recombinagao, como as da série
de Balmer. A seguir descrevemos como podemos calcular a densidade eletronica e a

abundancia quimica mediante a anélise da intensidade de linhas de emissao de regioces Hil.

1.2.1 Densidade Eletronica

Um dos parametros fisicos fundamentais para caracterizar uma regiao Hir é a
densidade eletronica N.. O estudo da distribuigao de densidade eletronica em uma nebu-
losa ionizada pode evidenciar a estrutura presente nestes objetos e ajudar a entender a sua
evolugao dinamica pois, tais estruturas, estao intimamente relacionadas com a expansao
natural da matéria ionizada (COPETTI et al., 2000). Além disso, a densidade eletronica é
necessaria para estimar a massa do gas ionizado, para interpretar espectros de emissao e
para calcular a composi¢ao quimica do gas (CASTANEDA et al., 1992).

A densidade eletronica pode ser determinada por meio de duas razoes de linhas de
um mesmo fon, emitidas por diferentes niveis com energias de excitagao proximas, de tal
modo que as taxas de excitagao relativas entre os dois niveis dependem somente das forcas
de colisao. Se os dois niveis tém diferentes probabilidades de transicao radioativa, a popu-
lacao relativa dos niveis depende essencialmente da densidade eletronica (OSTERBROCK;
FERLAND, 2006). Na Figura 3, o diagrama de estrutura de configura¢ao fundamental do
tipo p? do [ST11] é apresentado. Desprezando os niveis mais elevados, este diagrama mostra
que as linhas de emissao do [S11] sdo produzidas pela transigao entre os niveis 2Dj /2" 48, /2
(6716.4 A) e *D3/2-*S52 (6730.8A) como uma funcio de densidade eletronica, tendo como

pouca dependéncia com a temperatura eletronica. Outros sensores de densidade, como
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Figura 3 - Representagdo das linhas do dubleto [S11].

p
[511]
L » 5/2
—_— 1,8V
3/2 T 1
A6731
45 A6716
—
3/2 0,0eV

Fonte: Adaptado de Osterbrock e Ferland (2006).

razoes [ON|A3727/X3729, [Artv|A4711/X 4740, [N1JA5200/A5198 e [Cl11]A 5517 /A 5537,
todos relativos a fons com configuracao eletronica p*, podem também ser usados.
Castaneda et al. (1992) sugere uma equagao analitica para calcular N, conside-

rando um atomo de cinco nives, dada por

A6716.4 143,98 x 102N, //T. (1.1)
A6730.8 T 1+412,83x 102N, /T, '

sendo T, a temperatura eletronica. Na Figura 4 sao apresentadas as curvas da razao de
linhas do [S11] em funcao da densidade eletronica, para diferentes valores de temperatura
eletronica. Podemos notar que N, apresenta uma fraca dependéncia com T'.. Importante
salientar que o fator mais significativo na fonte de erro na medida de densidade eletronica
é a saturacao das razoes de linhas do [SII] tanto para altos, quanto para baixos valores

de densidade eletronica.

1.2.2 Populagoes Estelares

Tentativas de descrever a histéria de formacao estelar de uma galaxia foram ini-
cialmente feitas por Whipple (1935), quem associou o conceito de indice de cor na andlise
espectral a larguras equivalentes de linhas de absorcao de galaxias. Entretanto, basea-
dos em estudos sobre a distribuicao de estrelas na galaxia de Andromeda, Walter Baade
(1893-1960) elaborou uma concepgao que visa distinguir as populagies estelares presentes
em galdxias. As populagoes estelares foram divididas, por Baade, em duas classes gerais:
populacao do tipol e populacao do tipolIl.

A populacao do tipol é composta por objetos mais jovens, como as estrelas mas-
sivas de cores mais azuis, que sao enriquecidas em elementos pesados e encontram-se
associadas ao disco de galaxias. A populagao do tipo Il corresponde a objetos mais velhos,
como as estrelas de tipos espectrais K e M, com idades de aproximadamente 10 bilhoes
de anos, possue cores predominantemente avermelhadas, possuem baixa metalicidade e
estao localizados no halo e no bojo das galdxias. Ha, no entanto, a teoria de estrelas

de populacao III, que sao denominadas as primeiras estrelas formadas no universo. Em
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Figura 4 - Varia¢io da razao [SUJAG6716/\6731 em funcio da densidade eletronica,
N, [Sti] (cm™3) para diferentes valores de temperatura eletrénica.
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Fonte: adaptado de Osterbrock e Ferland (2006).

geral, galaxias sao compostas por diferentes populacoes estelares, com diversas idades e
metalicidades, que evoluiram suas propriedades ao longo da existéncia.

Faber (1972), Tinsley (1972) e Bica (1988) iniciaram os primeiros estudos sobre
as técnicas de sinteses de populagao estelar. Basicamente, existem duas abordagem para

descrever a populacao estelar de um objeto, sao estas:

e Sintese de Populacoes Empiricas — Consiste em uma combinacao de espectros
observados em uma galdxia juntamente com espectros estelares individuais de
diferentes tipos. Essa técnica tem como caracteristica utilizar somente de ingre-
dientes estelares naturais observados (FABER, 1972; BICA, 1988; CID FERNANDES
et al., 2001; MOULTAKA et al., 2004), entre outros.

e Sintese Evolutiva — Essa técnica compara o espectro observado de um certo
objeto com espectros tedricos facilitando a estimativa da idade e a historia de
formacao estelar desse objeto. No entanto, essa técnica depende da qualidade
do espectro tedrico em descrever a natureza da populagao estelar (TINSLEY,
1978; BRUZUAL; CHARLOT, 2003; KAUFFMANN et al., 2003; CID FERNANDES et
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al., 2005), entre outros.

O conceito de populagoes estelares estabelece uma relagao direta com a evolucao
quimica das galaxias. Quando as estrelas estao nos seus estagios finais evolutivos, estas
expelem suas camadas externas proporcionando um enriquecimento ao gas interestelar
com elementos pesados, alterando assim, a composicao quimica do meio interestelar.
Desta forma, populagoes mais jovens de estrelas nascem a partir de um gés interestelar

mais enriquecido com elementos pesados.

1.2.3 Abundéancia quimica em regioes Hi1

A determinacao da abundancia quimica em regioes HIl pode ser obtida por
dife-rentes métodos, tais como, por meio de linhas de recombinacao, linhas sensiveis
a temperatura eletronica (doravante, método direto) e pelo uso de linhas de emissao
fortes, facilmente observaveis (doravante, métodos indiretos). A seguir, os métodos
diretos e indiretos sao brevemente apresentados. Uma discussao sobre o uso de linhas de
recombinacao para determinar a abundancia quimica em nebulosas ionizadas pode ser
encontrada em Peimbert (2003).

1.2.3.1 Método direto

Este método consiste basicamente em medirmos a intensidade de uma linha de
emissao do fon para o qual queremos determinar a abundancia e, utilizando valores cal-
culados da densidade N, e temperatura eletronica T, calculamos sua abundancia.

A densidade ¢é obtida pela razao de linhas do enxofre [SHJA6716/A6731 (ver
Subsegao 1.2.1). A temperatura eletronica pode ser estimada com a utilizagdo da razao
de linhas [O111](A4959+A5007) /A4363. Uma vez determinada a temperatura eletronica e a
densidade eletronica (ver Secao 4.3), a abundancia de um elemento em um certo estégio de
ionizagao X, em relagiao ao hidrogénio, pode ser estimada por (OSTERBROCK; FERLAND,
2006)

Nxi B Iy, , h(Vnr — V) Guny (T, Ne)b
Ng+  Iup JHB

, (2)

sendo Ny: a abundancia do fon X°? relativa & abundancia do hidrogénio N+, [ A, &
intensidade, h(v,, — v,) a diferenga de energia entre dois niveis de transi¢ao n’ e n, gu, a
taxa de excitagao colisional de elétron do nivel n para n’, b o fator de desvio do equilibrio
termodinamico e jug o coeficiente de emissao da linha do hidrogénio Hp.

Para obtermos a abundancia total de um elemento qualquer X, é necessario somar

as abundancias de todos os seus estagios de ionizacao,
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NX)=) X' =X+ X'+ X+ ..+ X\
0
Se linhas de emissao de todos os estagios de ionizacao de um elemento forem
observadas, a abundancia total é obtida pela equacao acima. Caso contrario, temos
que aplicar de um fator de corregao de ionizagao (ICF), os quais foram propostos por
Peimbert e Costero (1969).

1.2.3.2 Método Indireto

Quando linhas sensiveis a T, nao sao medidas, como ocorre em objetos distantes
e/ou com baixa excitacao, devemos utilizar métodos indiretos para determinar a abundan-
cia quimica de um certo elemento. Um dos métodos indiretos mais usados foi proposto
por Pagel et al. (1979) e consiste em calibrar a abundancia do oxigénio em relagdo ao
hidrogénio (12+1log(O/H)) com a intensidade de linhas de emissao facilmente observéveis,

no caso o indice Ry3, definido por

Ros = ([O II]A3727 + [O I11]A4959 + A5007) /HS.

Ao longo dos anos, diversas calibragbes do Rs3 com O/H tém sido propostas,
como por exemplo as de Edmunds e Pagel (1984), McGaugh (1991), Zaritsky et al.
(1994), Dors e Copetti (2005). O uso do Rs3 produz valores degenerados de abundancia
de oxigénio para valores de 12+log(O/H)~ 8, 2. Esta degenerescéncia pode ser eliminada
utilizando, por exemplo, a razao de linhas como [NI1I]A6584/[O11]A3727, no sentido que
objetos com log([N11]A6584/[O11]A3727) > —1 possuem 12+log(O/H)> 8,2 (ramo supe-
rior da calibragdo 12+log(O/H) versus Ra3) e log(NI11]A6584/[O11]A3727) < —1 possuem
12+log(O/H)< 8,2 (ramo inferior da calibracao 12+log(O/H) versus Ra3) .

Outras linhas de emissao podem também ser usadas para estimar O/H como, por
exemplo, os indices

N2 = log(|N I1]A6584/Hcv)

O3N2 = log([O II]A5007/HB x Har/[N I1]A6584)

propostos por Storchi-Bergmann et al. (1994) e Alloin et al. (1979), respectivamente. Estes
dois indicadores apresentam, sobretudo, baixa sensibilidade a extincao interestelar devido
as linha de emissao possuirem comprimento de onda préximos, ao contrario do indice Ros.

Basicamente, existem trés formas de calibrar um indice com a abundancia de um

dado elemento.

'Uma completa discussdo da degenerescéncia produzida por Ra3 é dada em Kewley e Ellison (2008).
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e (Calibracao tedrica — Usa modelos de fotoionizagao para obter uma relacao entre
O/H e a intensidade de uma dada razao de linhas de emissao (KEWLEY; DOPITA,
2002; DORS JR. et al., 2011).

e Calibragao empirica — Utiliza abundancias de O/H determinadas pelo método
direto e intensidades de razoes de linhas observadas (PEREZ-MONTERO; CONTINI,
2009; PILYUGIN, 2001a; PILYUGIN, L. S., 2001b).

e (Calibracao hibrida — Assume para o regime de alta metalicidade
(1241log(O/H)> 8,5) predi¢oes de modelos de fotoionizagao e para moderados e
baixos regimes de metalicidade abundéancias de O/H determinadas pelo método
direto (PETTINT; PAGEL, 2004).

Uma vez que valores confidveis de abundancias tém sido atribuidos aos obtidos

via método direto, podemos dizer que calibracoes empiricas sao mais exatas que as outras.
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1.3 O

presente trabalho

Neste trabalho foram utilizados dados espectrdéscopicos de fenda longa obtidos

com o instrumento GMOS, acoplado ao telescopio GEMINI Sul, de uma amostra de oito

pares de galaxias em interacao. Abaixo estao os principais objetivos do presente estudo.

1)

Determinar a densidade eletronica das regioes Hil localizadas em galdxias em
interacao. Uma vez que em tais galdxias existe fluxo de gas ao longo do disco, este
pode produzir regioes mais densas de gas. Assim, devemos determinar valores
maiores de densidade eletronica quando comparados aos valores em regioes Hir

de galaxias isoladas.

Estimar o gradiente de metalicidade de galdxias em interacao. Até o momento,
gradientes de metalicidade obtido pela analise de linhas de emissao foram deter-
minados somente para ~14 galaxias pertencente a 9 pares, nimero insuficiente

para uma analise estatistica.

Gradientes de metalicidade bi-modais podem ocorrer mais frequentemente em
galdxias em interagao devido ao fluxo de gas nos discos, que causam um aumento
na taxa de formagao estelar e redistribuicao da metalicidade. Até o momento,

somente em duas galaxias em interacao estes gradientes foram encontrados.

Investigar a historia de formagao estelar nos pares de galdxias. Com base em se-
melhante andlise de sintese de populacao estelar, poderemos investigar os efeitos

da interagao sobre a formacao estelar em larga escala de tempo.
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2 AMOSTRA DOS OBJETOS

Neste trabalho apresentamos um estudo sobre nove pares de galdxias em inte-
racdo. Sao estes: AM1054-325, AM1219-430, AM1256-433, AM1401-324, AM2030-303,
AM 2058-381, AM 2229-735, AM 2306-721 e AM 2322-821, para os quais poucas
informagoes estao disponiveis na literatura. Os objetos estudados foram selecionados
utilizando uma amostra de galdxias em interacao observada por Ferreiro e Pastoriza
(2004). Estes sistemas de galdxias foram selecionados por apresentarem regioes Hir muito
luminosas, 10" < L (Ha) <10*! erg s™! e, consequentemente, altas taxas de formagao
estelar de 0,001 < SFR(Ha) <1,940 M, ano~'. A separagao entre os pares de galdxias
em cada sistema estd no intervalo de 17 kpc (AM 1054-325) a 91,6 kpc (AM 1256-433).
A velocidade radial das galdxias consideradas estd na faixa de 3700 a 18000 km/s, os

quais podem ser verificados na Tabela 3.1. Cada sistema de galaxias é apresentado a seguir.

2.1 AM1054-325

Como podemos ver na Figura 1, esse sistema é composto por uma galaxia prin-
cipal espiral com bragos perturbados onde observa-se dois nucleos, ambos marcados na
figura. O ntcleo “principal” desta galdxia, denominado como ESO 376-IG 027 (coordena-
das a=10h56 m58.2s ¢ 60=-33d 09 m 52.0s) é o mais vermelho [(B-V)=0,52], enquanto o
outro ESO-LV 3760271 (a=10h56m59.6s e 6=-33d09m 38.8s) tem as cores azuis [(B-
V) =0,21] tipicas de regides com alta taxa de formagao estelar. O outro objeto é uma
galaxia espiral denominada ESO 376-1G 028.

A velocidade heliocéntrica, estimada para primeiro nticleo da galaxia principal
ESO 376-1G 027 foi de ~3788kms™' (SEKIGUCHI; WOLSTENCROFT, 1993; JONES et
al., 2005; JONES et al., 2009; MAKAROV; KARACHENTSEV, 2011) e para segundo nucleo
ESO-LV 3760271 de ~3857kms™! (MAKAROV; KARACHENTSEV, 2011). Dessa forma, a
pequena diferenca encontrada entre as suas velocidades radiais juntamente com a morfo-
logia perturbada da galaxia principal, parece indicar que estao gravitacionalmente ligadas
entre si.

ESO 376-1G 028, o objeto secundario, estd centrado em a=10h57m04.2s e
§=-33d09m21.0s (J2000), com uma velocidade heliocéntrica média de ~ 3850kms*
(HUCHRA et al., 2012).

2.2 AM1219-430

Este par é composto por uma galdxia espiral com bojo muito pequeno e bragos
espirais longos e bem abertos, denominada por ESO 267-1G 041. A outra galdxia do sis-

tema, é uma galaxia secundéria, com disco muito pequeno denominada FAIRRAL 0157.
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Figura 1 - AM 1054-325: Sistema contendo duas galdxias em interacao, uma galdzia espiral prin-
cipal com bragos perturbados, onde se observa dois nicleos, denominados como ESO
876-1G 027 e ESO-LV 3760271, e um galdzia espiral secunddria ESO 376-1G 028.
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Fonte: A autora

Como podemos ver no campo visual deste sistema mostrado na Figura 2.

ESO 267-IG 041 possui coordenadas a=12h21mb57.3s e 6=-43d20m05.0s
e mostra uma cauda de maré produzida pela interacao e FAIRRAL 0157 com
a=12h22m04.0s e 0=-43d20m 21s. Velocidades radiais encontradas na literatura de
~6957 kms~! (FAIRALL; JONES, 1979; WEST et al., 1981; FISHER et al., 1995; DONZELLI;
PASTORIZA, 1997; JONES et al., 2005; JONES et al., 2009; HUCHRA et al., 2012) e ~ 6879
kms™' (FAIRALL; JONES, 1991; DONZELLI; PASTORIZA, 1997; JONES et al, 2005; JO-
NES et al., 2009) foram estimadas para ESO 267-1G 041 e FAIRRAL 0157, respectivamente.

2.3 AM1256-433

AM 1256-433 é um sistema constituido por trés galaxias, duas galdxias elipticas
ESO 269-1G 022 NEDO01 e ESO 269-1G 022 NED02, com nticleos muito brilhantes, e uma
galaxia bastante perturbada ESO 269-1G 023 NEDO1, com dois bragos espirais bem defi-
nidos. No campo visual deste sistema, aparece uma galaxia isolada, chamada PGC 543979.

Esse sistema estd mostrado na Figura 3.
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Figura 2 - AM 1219-430: Sistema contendo duas galdzias em interacdo, sendo a galdxia espiral
ESO 267-1G 041 com bojo muito pequeno e bragos espirais longos e bem abertos e uma
galdxia secunddria, com disco muito pequeno FAIRRAL 0157.
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Fonte: A autora

A galaxia espiral perturbada é conhecida por ESO 269-IG 023 NEDO1 e estd
centrada em a=12h58m57.6s e 6=-43d50m11s (J2000) com velocidade heliocéntrica
média de aproximadamente 9014 km s~ (DONZELLI; PASTORIZA, 1997). As duas galdxias
elipticas ESO 269-1G 022 NEDO1 e ESO 269-1G 022 NEDO02 tém velocidades heliocéntricas
de ~9215kms™ e ~9183kms~! (DONZELLI; PASTORIZA, 1997), respectivamente.

A galaxia ESO269-1G 023 NEDO02, conhecida como PGC 543979, é classificada
como uma galaxia espiral em interacao com as outras galdxias citadas acima. Esta
centrada em a=12h59m00.6s e =43 d50m23s (J2000). De acordo com estimativas
de Donzelli e Pastoriza (1997), PGC543979 teria uma velocidade heliocéntrica de
~8811kms™!, similar a da galdxia ESO 269-1G 023 NEDO01 (~9014kms™!) e, portanto,
esta pertenceria ao sistema de galaxias AM 1256-433. Porém, a partir dos nossos
dados, obtemos para esta galaxia isolada PGC 543979 uma velocidade heliocéntrica de
aproximadamente 18896 kms™!, indicando que esta nao pertence a este sistema, e foi
incorretamente associado com AM 1256-433 por Donzelli e Pastoriza (1997), Ferreiro e
Pastoriza (2004) e Ferreiro et al. (2008).
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Figura 3 - AM 1256-433: Sistema contendo trés galdxias em interacao: a galdria espiral pertur-
bada ESO 269-1G 023 NEDO1 e duas galdzias elipticas ESO 269-1G 022 NEDO02 e
ESO 269-1G 022 NEDO1. Uma outra galdxia isolada PGC 543979 (ESO 269-1G 023
NEDO02) aparece no campo visual do sistema AM 1256-433, porém nao pertence ao
sistema (ver texto).
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2.4 AM1401-324

AM 1401-324 é composta por duas galaxias. Uma galdxia primaria com um ntcleo
muito brilhante L(Ha + [N11]) [erg s71] = 7,67+0,08 x 10*° medido por Ferreiro e Pastoriza
(2004) e um brago espiral que se enrola, dando a aparéncia de um anel. A outra galdxia,
secundaria, do tipo eliptica nao foi observada. Este sistema é mostrado na Figura 4. Neste
sistema de galaxias, a primdria ¢é classificada como uma galdxia espiral barrada Sb. Suas
coordenadas equatoriais sao a=14h04m 14.7s e 6=-33d01m32s (J2000) e é conhecida
como ESO 384-G 041, enquanto que a secundaria é conhecida como ESO 384-G 041
NOTESO1.

De acordo com Donzelli e Pastoriza (1997) as velocidades sistémicas sao de
aproximadamente de 10321 kms~! e 10426 kms~! para a galdxias primdria e secunddria,
respectivamente. A massa encontrada nas regioes HII para a galdxia primaria estd no
intervalo 3x10% < M /M, < 1x10°. A massa estimada no nicleo da galdxia secunddria
é de 3x10" M (FERREIRO et al., 2008).
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Figura 4 - AM 1401-324: Sistema contendo duas galdzias em interacao: a galdxia espiral ESO
384-G 041 com um nicleo muito brilhante e um brago espiral que se enrola, dando a
aparéncia de um anel, e uma galdzia secunddria do tipo eliptica conhecida como ESO
384-G 041 NOTESO1.
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2.5 AM2030-303

No campo visual apresentado na Figura 5 podemos observar que esse sistema
possui um componente principal ESO 463-1G 003 NEDO1 com bojo maior e bragos es-
pirais pequenos e perturbados. Uma galdxia secundaria é também observada, contendo
dois provaveis nucleos, denominados como ESO 463-1G 003 NED02 e ESO 463-1G 003
NEDO03. Ambos niicleos apresentam luminosidade no intervalo 8.652 x10%® < L (Ha) <
3.464 x10"ergs™! e massas de 5x10° e 3x107 M, (FERREIRO et al., 2008).

ESO463-1G 003 NEDO1 esta centrada em a=20h33m56.3s e 0=-30d22m41s
e possui uma velocidade radial média de ~12327km/s (JONES et al., 2005; JONES et al.,
2009). ESO 463-1G 003 NED02 a=20h33mb59, 7s e 6=-30d22m29s e ESO 463-1G
003 NEDO03 a=20h33mb59.7s e 6=-30d22m23s, os dois provaveis nucleos da galaxia
secundaria. As duas galdxias sao gravitacionalmente ligadas entre si, j4 que apresentam
velocidades heliocéntricas estimadas de ~12465km/s e ~12474km/s (DONZELLI;

PASTORIZA, 1997), respectivamente. Sendo essencialmente iguais e, provavelmente a
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Figura 5 - AM 2030-303: Sistema contendo um componente principal ESO 463-1G 003 NEDO1
com bojo maior e bracos espirais pequenos e perturbados e uma galdria secunddria,

com dois provdveis nicleos, denominados através do NED como ESO 463-1G 003
NEDO02 e ESO 463-1G 003 NEDOS.
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caminho de uma fusao.

2.6 AM2058-381

Este sistema de galaxias consiste em uma galaxia espiral ESO 341-G 030 com bra-
¢os espirais bem definidos e com 11 regides Hil muito luminosas identificadas (FERREIRO;
PASTORIZA, 2004). ESO 341-G 030 possui uma galdxia irregular como companheira, de-
nominada ESO 341-G 030 NOTESO1 que se encontra préximo ao fim do brago espiral da
componente principal. Esse sistema estd mostrado na Figura 6.

ESO 341-G 030 possui um nucleo bem massivo com idade de aproximada-
mente 1 X 107 milhdes de anos (FERREIRO et al., 2008), estd centrada nas coordenadas
a=21h01m39.1s e 6=-38d 04 m 59 s, tendo uma velocidade sistémica de ~12383kms~*
(DONZELLI; PASTORIZA, 1997). A velocidade heliocéntrica obtida para a companheira
irregular,com a=21h01m39.9s e §=-38d05m53.0s, é de ~12460kms~! (DONZELLI;
PASTORIZA, 1997).
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Figura 6 - AM 2058-381: Sistema contendo em uma galdxia espiral ESO 341-G 030 com bra-
cos espirais bem definidos e uma galdzria irregular como companheira, denominada

ESO 341-G 0530 NOTESO1.
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2.7 AM 2229-735

Este par de galaxia consiste de uma galdxia espiral principal fortemente pertur-
bada AM 2229-735 NEDO1 (a=22h33m43.7s e 6=-73d40m47s) e uma galdxia espiral
secundaria bem menor AM 2229-735 NED02 (a=22h33m48.3s ¢ §=-73d40m 565s). Es-
tes objetos podem estar conectados por uma ponte de gas, como podemos observar no
campo visual deste sistema mostrado na Figura 7.

AM 2229-735 NEDO1 tém um nticleo bem massivo M = 5 x 10® M, (FERREIRO
et al., 2008) e regides Hil muito brilhantes. As velocidades heliocéntricas estimadas
para AM 2229-735 NEDO1 e AM 2229-735 NEDO02 sao ~17535kms™! e ~17342kms™!
(DONZELLI; PASTORIZA, 1997), respectivamente.

2.8 AM2306-721

AM2306-721 é um par composto por uma galdxia espiral SA(r)c com bragos
perturbados, denominada por ESO 077-G 003 («=23h09m39.3s ¢ =-71d01m34.0s)
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Figura 7 - AM 2229-735: Este par de galdxia consiste de uma galdzia principal espiral fortemente
perturbada AM 2229-735 NEDO1, com um brago espiral bem aberto e uma galdxia
espiral secunddria bem menor AM 2229-735 NEDO02.
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em interacao com uma galaxia irregular ESO 077-G 004, centrada em a=23h09m44.5s
e 6=-72d00m04s. Este sistema é mostrado na Figura 8. Ambas componentes contém
regioes HIT luminosas no intervalo de 8.30 x10%° < L (Ha) < 1.32 x10*2ergs™!

taxa de formacao estelar no intervalo de 0.07-10 M, yr~!, como estimado a partir de

e alta

imagens em Ha por Ferreiro et al. (2008).

Velocidades sistémicas foram estimadas ~8919kms™! (DA COSTA et al., 1991;
DE VAUCOULEURS et al., 1991; MATHEWSON; FORD, 1996; KRABBE et al., 2008; HUCHRA
et al., 2012) para ESO 077-G 003 e ~ 8669 km s~ (KRABBE et al., 2008; JONES et al., 2009)
para ESO 077-G 004.

2.9 AM 2322-821

No campo visual desse sistema, mostrado na Figura 9, podemos ver que este é
composto de uma galdxia principal SA(r)c com bragos perturbados (ESO 012-G 001) que
esta interagindo com uma galaxia irregular, denominada por como ESO 012-G 001 NO-
TESO1. As coordenadas para a galaxias principal é a=23h26m27.6se 0 =-81d 54 m42.0s
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Figura 8 - AM 2306-721: este par é composto por uma galdxia espiral com bracos perturbados,
denominado por ESO 077-G 003 em interagao com uma galdzia irreqular ESO 077-G

004.
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e e dasecundaria é «=23h25m55.4s e =-81d 52m41.0s. Ambas galaxias apresentam re-
gides HIT muito luminosas com aproximadamente 2.53x10%° < L (Ha) < 1.45x 10" ergs™!
e uma SFR de 0.02 até 1.15 Mg yr~! (FERREIRO et al., 2008).

ESO 012-G 001 apresenta uma velocidade heliocéntrica ~3680kms™! (DON-
ZELLI; PASTORIZA, 1997). No caso da ESO 012-G 001 NOTES01 temos ~3376kms™!
(JONES et al., 2009; KRABBE et al., 2011; MAKAROV; KARACHENTSEV, 2011).
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Figura 9 - AM 2322-821: este sistema € composto de uma galdxia principal ESO 012-G 001, com
bracos perturbados que estd interagindo com uma galdzia irregular, denominada por

ESO 012-G 001 NOTESO1.
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3 OBSERVACAO E REDUCAO DE DADOS

Neste capitulo descrevemos os procedimentos observacionais e de reducao de da-

dos realizados de nossa amostra de objetos.

3.1 Observacgoes

Selecionamos nove sistemas de galdxias a partir da amostra de Ferreiro e Pastoriza
(2004) para estudar os efeitos das interagoes sobre a densidade eletronica, gradiente de
abundancia do oxigénio e populacao estelar. Analises iniciais do presente estudo foram
apresentados para AM 2306-721 e AM 2322-821 em Krabbe et al. (2008) e Krabbe et al.
(2011), respectivamente. Foram selecionados objetos com uma razao de massa no intervalo
de 0,04 < (Msecundaria/ Mprimaria) < 0,2, magnitude aparente B superior a 18 mag, redshift
no intervalo de 0,01 < z < 0,06, e classificados como pares proximos em interacao. Na
Tabela 3.1 se encontram apresentadas as principais caracteristicas desses sistemas, tais
como identificacao, morfologia, posicao, redshift, velocidade radial, separagao nuclear entre
os componentes dos pares de galdxias, magnitude aparente B, extingao Galdctica E(B-V)g
como apresentado no NED!, Ry5 (distancia para a isofota na Banda-B do brilho superficial
de 25 mag arcsec?), o angulo de inclinacio (i) de cada galdxia, as referéncias a partir
das quais as informagoes foram tomadas, as distancias galactocéntricas para os sistemas
de nossa amostra e outras designacgoes.

A inclinagao de cada galéxia em relagao ao plano do céu foi calculada considerando
i=arcos(b/a), sendo a e b os semi-eixos maior e menor de uma dada galaxia, respectiva-
mente. Os valores de a e b, bem como o angulo de posi¢cao do eixo-maior de cada galdxia
foram obtidos a partir das imagens de aquisicao do Gemini no filtro r; usando uma simples
montagem isofotal com a tarefa stspas.eLLIPSE no IRAF. O mesmo procedimento foi usado
por Krabbe et al. (2011). Uma vez determinado a angulo de posigdo do eixo-maior da
galdxia (PA) e a sua inclina¢ao, podemos usé-los para obter dados cinemadticos corrigidos
a partir dos espectros de fenda longa. Nesse trabalho, em geral, foram obtidas varias
posicoes de fenda para cada galaxia, nao necessariamente passando pelo centro, nem pelo
eixo-maior das galdxias. Entretanto, dos dados obtidos para todos os objetos observados
é possivel extrair dados cinematicos tuteis.

Como pode ser visto na Tabela 3.1, algumas galaxias da nossa amostra tém gran-
des inclinagoes, o que poderia introduzir grandes incertezas no céalculo dos gradientes de
abundancias derivados. De fato, como apontado por Sanchez et al. (2012), galaxias face-on
sao mais adequadas para o estudo da distribuicao espacial de propriedades de regioes H 11.
Por exemplo, se assumirmos um angulo de inclinacao ¢ para uma dada galaxia maior do

que o real, o gradiente de abundancia derivado seria mais acentuado do que o obtido com

Thttp://ned.ipac.caltech.edu/
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o valor exato de i. No entanto, este efeito é mais importante para galaxias espirais isoladas
que apresentam gradientes de abundancia mais acentuados, ao contrario dos gradientes
planos encontrados nas galaxias em interacdo (KEWLEY et al., 2010).

Os dados observacionais compreendem espectros de fenda longa, obtidos em maio,
junho e julho de 2006 e 2007 e em agosto de 2008, no Observatorio Gemini Sul, em Cerro
Pachén, Chile, como parte dos programas de tempo ruim GS-2006A-DD-6, GS-2007A-Q-
76 e GS-2008 A-Q-206, utilizando o espectrégrafo multi objeto GMOS (do inglés Gemini
Multi-Object Spectrograph). Os dados foram obtidos pela Dr?. Angela Cristina Krabbe?
e Dr®. Claudia Winge3. O espectrégrafo GMOS usa trés detectores CCD de 2048 x 4608
pixeis, os quais estao organizados lado a lado, com um intervalo de 39 pixels. Espectros
no intervalo de comprimento de onda 3350-7300 A foram obtidos com a rede de 600
linhas mm™!, utilizando uma fenda de 1” de largura no plano do céu, com uma resolucao
espectral de ~5,5 A. Cada abertura na qual extraimos os espectros foi binada por 4 e 2
pixels, resultando em uma escala espacial de 0,288 "pxl~! e uma dispersao de 0,9 A pxl—h.
Os espectros de cada sistema de galaxias foram obtidos, em geral, em diferentes angulos
de posigao de fenda (PA), com o propdsito de observar o nicleo das galdxias e suas regioes
H 11 de maior brilho. Os tempos de exposi¢ao foram limitados em 700 s para minimizar os
efeitos dos raios césmicos, sendo que miultiplos espectros foram obtidos em uma mesma
posicao de fenda para se obter uma melhor razao sinal/ruido. As posi¢oes de fendas para
cada sistema sao ilustradas nas Figuras 1-2, sobrepostas a imagens de aquisicao do GMOS-
S na bandar’. Na Tabela 3.2 apresentamos o registro das observacoes espectroscépicas,
como também os objetos de estudo, as datas das observagoes, os tempos de exposicao, os
angulos PA considerados e os intervalos de comprimentos de onda dos espectros. Durante
as observagoes dos objetos, obteve-se um seeing de 0,6” a 1,7” (medida a partir de estrelas

de imagens de aquisi¢do tomadas imediatamente antes das observagoes espectroscopicas).

2Professora e Pesquisadora da Universidade de Vale do Paraiba em Sao José dos Campos, SP, Brasil
3 Astronoma do Observatério do Gemini Sul em La Serena, Chile.
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Figura 1 - Posicdes de fendas para cada sistema sobrepostas a uma imagem de aquisi¢cao na
bandar’, obtida com o espectrégrafo GMOS-S.
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Fonte: A autora

Para a corregao do ruido de leitura do CCD e das diferencas de sensibilidade pixel
a pixel, foram realizadas varias exposicoes de bias e flat-field. Para obtermos a calibracao

em comprimento de onda dos dados, durante as observacoes, foram obtidos espectros de
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Figura 2 - O mesmo da Figura 1, mas para o sistema AM 1401-324.

AM1401-324

AM1401B

Fonte: A autora

Tabela 3.2 - Registro das observacoes espectroscépicas.

o

Objeto Data Exposicao (s) PA (°) AX(A)
AM1054-325 2007-06-21 4 x 600 7 4280-7130
AM1219-430 2007-06-06 4 x 600 25 3350-7130
2007-05-26 4 x 600 162 3350-7130
2007-06-22 4 x 600 341 3350-7130
2008-08-01 4 x 600 70 3350-7130
AM 1256-433 2007-07-06 4 x 600 292 4280-7130
2007-06-21 4 x 600 325 4280-7130
AM1401-324 2007-06-23 4 x 600 294 3350-6280
2008-08-01 4 x 600 41 3350-6280
AM 2030-303  2006-07-03 4 x 600 22 4280-7130
2006-07-03 4 x 600 7 4280-7130
AM 2058-381 2006-05-20 4 x 600 42 3350-7213
2007-05-26 4 x 600 94 3350-7213
2007-05-24 4 x 600 125 3350-7213
2007-05-30 4 x 600 350 3350-7213
AM 2229-735 2006-07-20 6 x 600 134 4390-7250
2006-07-16 6 x 600 161 4390-7250
AM2306-721 2006-06-20 4 x 600 118 3350-7130
2006-06-20 4 x 600 190 3350-7130
2006-06-20 4 x 600 238 3350-7130
AM 2322-821 2006-07-01 8 x 600 28 3350-7130
2006-07-01 3 x 600 29 3350-7130
2008-07-27 6 x 600 60 3350-7130
2006-06-30 6 x 600 318 3350-7130

Fonte: A autora

lampadas de Cobre e Argonio (CuAr) com as mesmas configuragoes dos espectros dos
objetos. Esses espectros foram observados antes e/ou depois de obtermos espectros de

ciéncia.
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A calibragao dos espectros em unidades de fluxo foi realizada a partir de espec-
tros observados das estrelas padroes espetrofotométricas LTT 4364, LTT 7987 e LT'T 9239
(HAMUY et al., 1992; HAMUY et al., 1994). Essas estrelas foram selecionados por conveni-
éncia de hora, data e proximidade dos objetos de estudo. Na Tabela 3.3 sao apresentadas
as estrelas padrao usadas, com suas respectivas datas/horas de observacoes, angulos de

posigoes de fendas observados (PA) e os intervalos de comprimentos de onda dos espectros
(AN).

Tabela 3.3 - Estrelas padrao utilizadas para a calibracao em unidades de fluxo.
Estrela Padrao  Data (UT) Hora (T) PA(°) AMX(A)
LTT 4364 20 maio 2007 23":59:29,2" 350  4280-7200
LTT 4364 21 maio 2007 00":02:17,1” 350  4280-7200
LTT 9239 23 junho 2007 10":27":08,1” 235 3400-6304
LTT 7987 27 julho 2008  03":05":32,2" 82 3400-6300
LTT 7987 27 julho 2008  03":10':18,1” 82 4280-7200

Fonte: A autora

3.2 Reducgao de Dados

A reducao dos dados foi realizada através dos pacotes GEMINLGMOS e dos pacotes
genéricos do software Image Reduction and Analisis Facility irar?. Os procedimentos pa-
droes seguidos foram: (1) subtracao do bias e normalizagao por flat-field; (2) remogao dos
raios césmicos; (3) extracao de espectros unidimensionais e (4) calibragdo em comprimento
de onda e em unidades de fluxo.

Para cada espectro bidimensional dos objetos extraimos varios espectros unidi-
mensionais. Os espectros unidimensionais foram extraidos em aberturas correspondentes
a quatro linhas adjacentes do CCD, resultando em aberturas que representam uma escala
fisica de 1”7 x 1,152”. Para estimar as distancias de cada objeto de nossa amostra, con-
sideramos um universo espacialmente plano, Hy=71 kms™! Mpc™!, Q,, = 0,270, Qo =
0,730 ® (WRIGHT, 2006) e encontramos que cada abertura corresponde a 200- 1100 pc no
plano das galaxias.

No Apéndice A descrevemos todos os procedimentos da reducao de dados, com
maiores detalhes. Nas Figuras 3-4, apresentamos uma amostra de espectros unidimensio-
nais de duas galaxias observadas, mostrando a presenca de linhas de emissao e absorcao,
tais como [O 11] A3727, H90 A\3835, H8He 1 A3889, Ca11(H) A3934, Ho, Hy, He1 4471, HS,
[O 111] A4959 € A5007, He 1 A5876, NaD A5890 e A5896, [O 1] A6300, [N 11] A6548 e A6583, Ha,

40 IRAF é distribuido por National Optical Astronomical Observatories (NOAQO), que é operado
pela Associagdo de Universidades para Pesquisa em Astronomia (AURA), Inc. sob contrato com a NSF.
Homepage http://iraf.noao.edu/

Shttp://www.astro.ucla.edu/ wright/CosmoCalc.html
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Figura 3 - Espectro unidimensional calibrado em fluxo da galdzia espiral principal do sistema
AM 1219-430, ao longo da PA =162° da regiao nuclear. As linhas espectrais mais

intensas estdo identificadas. Painel superior: visdo ampliada em torno da regido de
absorc¢ao.
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Figura 4 - Espectro unidimensional de AM 1256-433, ao longo da PA =292°, a uma distancia
de 9 kpc em sentido sudeste do centro da galdxia. As linhas espectrais mais intensas
estao identificadas.
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4 METODOLOGIA

Neste capitulo descrevemos os métodos utilizados para obter a densidade eletro-
nica, parametros da populacao estelar e a abundancia quimica das galaxias pertencentes

aos sistemas considerados.

4.1 Intensidades das linhas de emissao e andlise dos erros

As intensidades das linhas de emissao observadas, por exemplo, as das linhas Hj3,
[O 1] A5007, [O 1]A6300, Hev, [N 11]A6584, e [SII]A 6716,A 6731, foram obtidas com a tarefa
splot do pacote IRAF. O erro total da intensidade de uma dada linha de emissao o
foi estimado considerando a soma quadratica do erro associado a intensidade desta linha
Olinha € do erro do continuo o..,; préximo a esta e dado por
O-% = O-gont + 0l2inha7
Fin
_ linha 4.1
Clinha ( )

sendo or o erro poissoniano total da intensidade da linha, N a largura da linha na base

0% = N(Aacom)2 +

(Afinal — Ainiciar) €m pixel, A a escala de dispersao (A/ pxl), Fiinne 0 fluxo integrado da
linha e Cjinpe 0 nimero total das contagens na linha.
Para a estimativa do erro poissoniano total no fluxo da linha, a Equacao 4.1 pode

ser reescrita conforme a expressao

/ EW
= v NA 1+ —— 4.2
or Oc + NA, ( )

sendo que EW (do inglés Equivalent Width) representa a largura equivalente da linha
e 0. o valor quadratico médio (rms) da intensidade do continuo préximo a linha. Uma
descri¢ao detalhada das férmulas supracitadas ¢ dada em Oliveira et al. (2008).

Os erros para uma razao de linha qualquer, como exemplo, a razao do
[ST]A6716,A6731, é dado conforme a expressao

Ienie6 <0A6716 ) 2 <0A6731 ) 2
O[S = +{—, 4.3
[ D731 D716 D631 ( )

sendo Ixe716, Ix6731, Or6716, Tag731 as intensidades e os erros das medidas das linhas A\6716

e A\6731, respectivamente. No célculo das intensidades da razao de linhas do [S 11] nenhu-
ma correcao da extingao interestelar foi aplicada, uma vez que os seus comprimentos de
onda sao bem préximos entre si, sofrendo praticamente a mesma quantidade de extingao

interestelar.
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4.2 Correcao por avermelhamento

A intensidade das linhas de emissao observadas foram corrigidas por exting¢ao

interestelar considerando a expressao

I(HB)  F(Hp)
sendo I(\)/I(HpB) a intensidade de uma dada linha de emissao corrigida em relagao a
intensidade de HB, F/(\)/F(Hp) a intensidade desta razao observada, f(\) é a dependén-

cia da exting¢ao interestelar do comprimento de onda e C'(Hf) o coeficiente de extingao

LN _ PO pemmifin-fem,

interestelar.

O coeficiente de extingao interestelar foi calculado comparando o valor observado
da razao de Ha/Hf com o valor tedrico de 2.86, obtido por Hummer e Storey (1987) para
uma temperatura eletronica de 10000 K e uma densidade eletronica de 100 cm™3. Esse
valor de densidade eletronica estd no intervalo de valores médios de densidade eletronica
(24 < N, <1408 cm™3) encontrados em galdxias em interagao (ver Secao 5.1).

No Apéndice B, Tabela B.3, apresentamos a distancia galactocéntrica em relagao
& Rys (distancia galactocéntrica da regiao onde o brilho superficial é 25 mag/arcsec?), o
fluxo de HpB observado, o coeficiente de extin¢gdo C'(Hf), e as intensidades de linha de
emissao para as regioes consideradas nos sistemas. Consideramos somente as medidas de
linhas de emissao cujo S/N >8. Todas as intensidades de linhas de um dado espectro

foram normalizadas em relacao a HF=100.

4.3 Densidade Eletronica

A densidade eletronica para cada abertura foi calculada por meio da razao das
linhas do [S1JA6716/A 6731, resolvendo numericamente as equagoes de equilibrio para
um atomo de cinco niveis, usando a tarefa temden do pacote nebular do STSDAS/IRAF,
assumindo uma temperatura eletronica de 10 000 K.

As referéncias usadas para as forcas de colisoes, probabilidade de transicao e niveis
de energia foram de Ramsbottom et al. (1996), Verner et al. (1987), Keenan et al. (1993)
e Bowen (1960).

Na determinagao de densidades eletronicas existem duas fontes de erros prin-
cipais. A primeira fonte de erro é uma dependéncia da densidade eletronica N, com a
temperatura eletronica 7T'.. Entretanto, esta dependéncia é fraca no intervalo de tempera-
turas geralmente encontradas em regides H 11 de galdxias (e.g. Copetti et al. (2000)). Nés
adotamos uma temperatura eletonica média de 10 000 K como um valor representativo
para nossos calculos de densidade, uma vez que nao foi possivel calcular a temperatura
eletronica para as regioes HII de nossa amostra. A segunda fonte de erro, mais signifi-

cativa, € a saturacao das razoes de linhas, tanto para altos como para baixos valores da
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densidade eletronica. Isto faz a razao do [S11JA6716,A 6731 ser um sensor confidvel de
densidade eletronica no intervalo de 2,45 <log N.(cm™?) < 3,85 (STANGHELLINI; KALER,
1989).

4.4 Sintese de Populacao Estelar

Para obter a contribuicao da populacao estelar de regioces situadas ao longo do
disco da nossa amostra de galdxias, usamos o codigo de sintese de populacao estelar
STARLIGHT (CID FERNANDES et al., 2004; CID FERNANDES et al., 2005; MATEUS, 2006;
CID FERNANDES et al., 2007; ASARI et al., 2007). Resumidamente, o c6digo ajusta um dado
espectro observado (O, ) usando uma combinagcao linear de N, populagdes estelares simples
(SSPs) obtidas a partir de modelos de sintese evolutiva. No presente trabalho os modelos de
Bruzual e Charlot (2003) foram considerados. Estes modelos sdo compostos de espectros
com alta resolucao (3A), possuem um intervalo de comprimento de onda entre 3200-
9500A e sdo disponiveis para varios valores de metalicidades. Estes sao calculados usando
trajetérias evolutivas de Padova 1994 como recomendado por Bruzual e Charlot (2003) e
uma fungao inicial de massa (IMF) de Chabrier (CHABRIER, 2003), para o intervalo de
massa estelar 0,1 a 100 M.

Os espectros sintéticos My sao modelados pelo STARLIGHT de acordo com a

seguinte equagao:

Ny

My = My, [Z ijj»\ X

j=1

® G(vy, 04) (4.4)

sendo bj,\ o espectro avermelhado da j* SSP, normalizada em Ag; 7y = 107044 =4x) o
termo de extingdo; ® o operador convolucao; G(v,,o*) a distribuicdo Gaussiana usada
para modelar os movimentos estelares na linha de visada, centrada em uma velocidade v,
e usando uma dispersao o,; M), é o fluxo sintético normalizado no comprimento de onda
e, T é o vetor populagao. Esse vetor populagdo possui componentes que representam a
contribui¢ao das SSPs em termos de idades e metalicidades (t;, Z;) sobre o fluxo sintético
Xo. Estes componentes de base espectral podem ser expressos como uma funcao da massa
da populagao, representado pelo vector mi.

Os ajustes sao calculados com o auxilio de um algoritmico que procura o valor

minimo de
Ny

X (2, vy 0%, Ay, Myy) = [wx(0x — My)P? (4.5)
A=1

sendo w;l o erro do 0. Linhas de emissao e pixels expurios sao excluidos dos ajustes esta-
belecendo wy = 0. O avermelhamento intrinseco é modelado devido a presenca de poeira no
meio interestelar, usando a lei de extingao de Cardelli et al. (1989), sendo Ry =[Ay /E(B-
V)], com Ry =3,1 e parametrizada pela extin¢do na Banda-V, Ay =Ry E(B-V). As SSPs
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que utilizamos possuem 15 idades, i.e. t=0,001; 0,003; 0,005; 0,01; 0,025; 0,04; 0,1; 0,3;
0,6; 0,9; 1,4; 2,5; 5; 11; e 13 Gyr, trés metalicidades Z =(0,2; 1; e 2,5 e Z), compostas
de N, =45 componentes. Os espectros estelares dos modelos de SSPs foram convoluidos
para a mesma resolucao espectral do observado e deslocados para o referencial de repouso.
Os dados foram normalizados em relagao ao fluxo em A5870 Ae corrigidos pela extingao
Galdctica conforme Schlegel et al. (1998), como mostrado na Tabela 3.1.

O codigo Starlight fornece os vetores individuais de populacao. No entanto, de
acordo com Cid Fernandes et al. (2005) os componentes individuais de & sdo incertos.
Para solucionar esse problema, Cid Fernandes et al. (2005) sugerem que a contribuigao
da populacao seja combinada em grupos de idades. Apds a prescricao destes autores, os
vetores da populacao sao finalmente resolvidos de acordo com a contribuicao do fluxo em:
componentes jovens, zy (t < 5 x 107 anos), intermediarios, zi (5 x 107 < ¢t < 2 x 10°
anos) e velhos, zo (t > 2 x 10° anos), com incertezas menores do que 0,05; 0,1 e 0,1,
respectivamente, para razao sinal-ruido SN > 10. Os mesmos grupos sao utilizados para
a contribuigao percentual de massa estelar 7 (my, mi, mo). A qualidade dos resultados
ajustados é medida pelos parametros x? e adev. O tiltimo termo fornece a porcentagem do
desvio médio |(Oy — M, )|/ O, sobre todos pixels ajustados, entre os espectros observados

e tedricos.

4.5 Gradientes de Abundancia do Oxigénio

Um vez que as linhas de emissao sensiveis a temperatura eletronica nao foram
detectadas nos espectros da nossa amostra, a metalicidade da fase do gas, tracada pela
abundancia do oxigénio relativa a do hidrogénio (O/H), foi estimada utilizando calibragoes
baseadas em linhas de emissao fortes.

O indicador de abundancia do O/H, Ra3=(]O 11]A3727+[O 111]A4959,\5007) /H3,
proposto por Pagel et al. (1979), tem encontrado grande aceitacao. Infelizmente, para
a maioria dos objetos o [O1]A3727 estd fora do intervalo espectral observado, o que
torna impossivel utilizarmos no presente estudo o Rs3. Considerando as linhas de emis-
sao observadas em mnossa amostra, s6 é possivel utilizar as razoes de linhas definidos
por N2=log(|N11]A6584/Ha) e O3N2=log|[([O 111]A5007/H) /([N 11]A6584/Hcv)], propos-
tas por Storchi-Bergmann et al. (1994) e Alloin et al. (1979), respectivamente, como
indicadores de O/H.

Utilizamos as calibragoes de O/H com N2 e O3N2, obtidas por estimativas diretas
da abundancia do oxigénio (método direto), propostas por Pérez-Montero e Contini (2009)

e dadas por

12 + log(O/H) = 0.79 x N2 + 9.07
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12 +log(O/H) = 8.74 — 0.31 x O3N2. (4.6)

Estas calibragoes sao muito semelhantes as sugeridas por Pettini e Pagel (2004).
Uma calibragdo mais recente destes indices foi feita por Marino et al. (2013), o qual
utiliza medidas diretas de abundéancia do oxigénio obtidos do survey CALIFA e outras
fontes da literatura. Lépez-Sanchez e Esteban (2010), usando dados espectroscopicos de
uma amostra de galdxias starburst e dados da literatura, mostraram que N2 e O3N2
fornecem resultados aceitéveis de O/H para objetos com 12+log(O/H)> 8,0. Esses autores
também encontraram que calibracoes empiricas considerando esses indices resultam em
O/H cerca de 0,15 dex maior do que a abundancia de oxigénio derivadas via método 7.
Apesar desta diferenca ser semelhante as incertezas de abundancias de oxigénio derivadas
de método direto (HAGELE et al., 2008; KENNICUTT et al., 2003), esta diferenca parece
variar de acordo com o regime de metalicidade (DORS JR. et al., 2011). Isso pode produzir
gradientes de oxigénio mais ingremes ou inexatos do que os derivados utilizando o método
direto (PILYUGIN, L. S., 2003).

Com o objetivo de comparar os gradientes O /H derivados com indices N2, O3N2
e com método direto (chamado também de método-T,), utilizamos dados de regices H 11
situadas ao longo dos discos das galaxias espirais M 101 e NGC 2403, obtidos por Kennicutt
et al. (2003) e Garnett et al. (1997), respectivamente. Na Figura 1 esses gradientes sao
apresentados, onde podemos ver que os gradientes obtidos a partir dos indices supracitados
sao um pouco mais planos do que os via o método direto. Scarano Jr. et al. (2011) e
Bresolin et al. (2012) indicaram que as inclinagoes dos gradientes sao menos afetados
pelas incertezas em estimativas de oxigénio geradas por calibragao de linhas de emissao
fortes. No entanto, pode-se ver na Figura 1, que o valor de O/H extrapolado para a
regido central das galaxias (R=0), obtido através de diferentes métodos, pode diferir
em até 0,4 dex. Esta diferenca é maior do que a incerteza atribuida a estimativa O/H
utilizando calibragoes de linha de emissao fortes (KEWLEY; ELLISON, 2008). Resultados
semelhantes foram encontrados por Bresolin (2011) comparando o gradiente de oxigénio
para NGC 4258, quem utilizou calibragoes proposta por McGaugh (1991) e Pilyugin e
Thuan (2005). Este tltimo fornece resultados de O/H préximos aos obtidos a partir do
método direto, ver também Pilyugin et al. (2012).
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Figura 1 - Gradientes de abundancias de oxigénio calculados utilizando os indices N2 e O3N2
e via medida direta da temperatura eletréonica (método direto) para as galdzxias M 101
e NGC 2403, cujos dados foram extraidos de Kennicutt et al. (2003) e Garnett et al.
(1997), respectivamente.
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5 RESULTADOS E DISCUSSOES

Capitulo baseado nos artigos Krabbe, Rosa, Dors et al. (2014) e Rosa, Dors,
Krabbe et al. (2014). Neste capitulo apresentamos os resultados e discussoes sobre a
densidade eletronica e a abundancia quimica ao longo do disco das galdxias de nossa
amostra. Nossos resultados sao comparados com estimativas para regioes H 11 localizadas

em galaxias isoladas.

5.1 Densidade Eletronica
5.1.1 Resultados

Na Figura 1 apresentamos uma amostra de espectros de sete regioes H 11 perten-
cente a algumas galdxias observadas. Nestes somente as linhas de emissao do [S11] A 6716
e [S1] A6731, utilizadas para calcular a densidade eletronica sdo mostradas. O perfil
da razao de log([O 1] A6300/Ha), razao do [S1]A6716/A6731 e N, como uma fungao
da distancia galactocéntrica das galaxias sao ilustradas nas Figuras 2-13. A intensidade
log([O 1] A6300/Hav) foi calculada somente para aberturas para qual a determinagao da
densidade eletronica foi possivel. As distancias galactocéntricas dadas em unidades de
R/ Ras5 (sendo Rys ¢ a isofota na Banda-B do brilho superficial de 25 mag arcsec™?), foram
corrigidas pela inclinacao de cada objeto, ver Tabela 3.1. Na Figura 1 o centro adotado
de cada galaxia estd indicado com uma cruz vermelha. Na Tabela 5.1 apresentamos a
estatitica da razao de linhas [S1] A6716/\6731 e das medidas da densidade eletronica,
incluindo o nimero N de regioes que calculamos a N., a média, a mediana, minimo e
maxi-mo, e o desvio padrao o de densidade eletronica. No texto, as médias citadas estao
devidamente seguidas pelos seus respectivos erros-padrao. Os resultados obtidos para cada

Figura 1 - Amostra de espectro no intervalo de 6600-6800 A para regides de diferentes galdzias.
A escala do fluzo foi normalizada para o pico do [STI]\ 6716.
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Tabela 5.1 - Estatistica da razao do [S11] e densidade eletronica.

[ST]A6716/X6731 N, (cm™3)

Objects N média mediana max min o N média mediana max min o

AM 1054A 16 1,19 1,08 1,70 0,97 0,23 13 434 462 681 65 191
AM 1054B 3 0,86 0,85 0,92 0,79 0,07 3 1130 1082 1476 833 324
AM1219A 29 1,12 1,06 1,77 0,86 0,23 26 532 518 1073 85 286
AM1219B 5 0,70 0,82 0,92 0,23 0,27 4 1408 1294 2189 855 564
AM 1256B 43 1,48 1,42 2,08 0,99 0,27 22 181 317 626 7 168
AM 2058A 20 1,38 1,26 2,22 0,90 0,37 13 376 318 911 33 263
AM 2058B 8 1,47 1,42 1,80 1,24 0,19 4 86 60 184 42 66
AM 2229A 33 1,60 1,59 2,61 0,19 0,59 7 346 226 686 28 280
AM 2306A 8 1,41 1,44 1,60 1,16 0,16 5 131 107 298 32 99
AM 2306B 15 1,38 1,30 2,88 0,92 047 11 300 212 826 19 273
AM 2322A 81 1,41 1,42 1,89 0,85 0,20 41 200 103 1121 11 259
AM 2322B 23 1,47 1,43 1,74 1,35 0,10 12 24 15 0] 3 23

Fonte: A autora

objeto de cada sistema sao discutidos separadamente.

5.1.1.1 AM1054-325

Para AM1054A os valores estimados de densidade eletronica da razao
[ST]A6716/A 6731 (ver Figura 2) apresentam uma variagao de amplitude relativamente
alta ao longo do raio da galdxia, com valor minimo de N,=65cm™3 e maximo de
N.=681cm~3. Encontramos uma densidade média de N, = 434 4+ 53 cm~3. Para esta
galaxia, a posicao de fenda intercepta uma regiao de formagao de estelar brilhante, mas
nao abrange o nucleo da galaxia. Poucas aberturas de AM 1054B tiveram as linhas de
emissao do [S1I] AX6716,6731 com sinal suficiente para ser medido. A densidade média de
N, = 1130 £ 187 cm ™3 foi obtida para este objeto.
5.1.1.2 AM1219-430

Como podemos ver na Figura 4, a distribuicao de densidade eletronica apresenta
variacoes de amplitude elevada em todo o raio da galéxia principal, com valores no inter-
valo N, = 85 — 1073 cm 3. Encontramos uma densidade média de N, = 532 + 56 cm 3.
Como no caso da AM 1054B (ver Figura 5), apenas para algumas aberturas de AM 1219B
as linhas de emissdao do [SIIJAA6716,6731 tiveram sinal suficiente para ser medido. A
densidade média N, = 1408 cm ™ foi derivada para regides nesta galdxia. Interessante-
mente, a N, aumenta quando consideramos regioes externas do disco. Estas regioes estao
localizadas na extremidade do braco espiral a noroeste.
5.1.1.3 AM 1256-433

Como podemos observar na Figura 6, algumas regides (por exemplo, regides em
(R/Rs5) = 0,2 — 0,6) apresentam altos valores da razao do [STIJA6716/A 6731 (> 1,4),

indicando valores de densidade abaixo do limite estabelecido pela curva de Osterbrock e
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Figura 2 - AM 1054-325. log(|O1]A6300/Ha), [S 11JA6716/A6731, e N, como uma funcao da
distancia galactocéntrica para AM 1054A.
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Fonte: A autora

Ferland (2006), como podemos ver em Figura 4. Isto pode ser devido a incertezas asso-
ciadas com as medidas dessas linhas, como por exemplo, o posicionamento do continuo
durante as medidas das intensidades, que podem produzir valores maiores da razao [S11]
do que os esperados. Entretanto, valores da razao do [S11] maiores do que o limite supe-
rior de 1,4 ja foram observados em outros estudos com diferentes tipos de instrumentos
(exemplo, Kennicutt et al. (1989), Zaritsky et al. (1994), Lagos et al. (2009), Relano et
al. (2010), Lépez-Herndndez et al. (2013). Como apontado por Lépez-Hernandez et al.
(2013), parametros atomicos do enxofre devem ser revisados. Analisar tal problema esta
fora dos objetivos do presente estudo.

Uma alternativa é considerar um certo valor para N, quando derivamos altos
valores para a razao de linhas do enxofre. Por exemplo, Lopez-Hernandez et al. (2013)
ressaltam que, quando os valores da razao do [STJA6716/A 6731 acima do limite de 1,4
sao obtidos, é razodvel assumir que a densidade eletronica seja inferior a 10cm™3. Eles
também observaram que uma maneira segura de proceder é considerar N, =100cm™3,
porque mesmo antes de atingir o limite de 1,4, a estimativa da densidade eletronica é
muito incerta.

Uma densidade média de N, = 181 4 36 cm™ foi derivada para esta galdxia.

Novamente, assim como encontrado em AM 1219-430, N, aumenta a medida que obser-
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Figura 3 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 1054B.
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Fonte: A autora

vamos regioes externas do disco. No caso de AM 1256-433, estas regioes estao localizadas

na extremidade do braco espiral no sudeste.
5.1.1.4 AM 2058-381

Valores da densidade eletronica obtidos para AM 2058A (ver Figura 7) apresentam
variacoes no intervalo N, = 33 — 911 cm 3. Devido ao pequeno raio de AM 2058B, apenas
algumas aberturas foram extraidas para esta galdxia. A densidade eletronica (ver Figura 8)

3 compativel com

obtida é relativamente baixa, com um valor médio de N, = 86+ 33 cm™
as estimativas de regioes H1I extragalacticas gigantes (CASTANEDA et al., 1992).

5.1.1.5 AM 2229-735

Para a maioria das regioes observadas em AM 2229A (ver Figura 9) encontramos
a razao do [S11] maior que 1,4, ou seja, fora da curva proposta por Osterbrock e Ferland
(2006) para o calculo da densidade eletronica. Utilizando os valores da razdo do [S1i]
menores que 1,4, derivamos a densidade eletronica média de N, = 346 £ 105 cm 3.

5.1.1.6 AM2306-721

Como podemos observar nas Figuras 10-11, as poucas medidas de densidade ele-
tronica fornecem valores no intervalo de N, = 32 — 298 cm ™ e N, = 19 — 826 cm ™3 para
AM 2306A and AM 2306B, respectivamente. Apesar de nao ter estimativas da densidade

50



Figura 4 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 1219A.
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eletronica no centro da galaxia principal, o perfil espacial parece indicar um aumento de
N, em direcao ao centro desta, o que pode ser uma consequéncia do fluxo de gas. Mais
uma vez, na galaxia secundaria, a densidade eletronica aumenta nas regioes externas da
galdxia, até o fim do bracgo espiral no sudeste.

5.1.1.7 AM 2322-821

A distribuicao de densidade eletronica para AM2322A (ver Figura 12) apre-
senta uma variacao de amplitude muito baixa ao longo do raio. Uma regiao situada a
~ 0,15 R/ Ry5 apresenta quatro valores de densidade eletronica maiores do que os deriva-
dos para outras aberturas ao longo do raio. Essa regiao ¢ marcada na Figura 14. Nesta
regiao, os valores de densidade estdao no intervalo N, = 803 — 1121 cm 3. Encontramos
uma densidade eletronica média de N, = 200440 cm 3. AM 2322B apresenta uma distri-
bui¢ao de densidade eletronica relativamente homogénea (ver Figura 13), com densidade

média de N, = 24+6.6 cm 3. Esta é a galdxia com a menor densidade em nossa amostra.

5.1.2 Discussao

Desde que existe fluxo de gas ao longo do disco de galaxias interagentes, nossos
resultados permitem investigar se estes produzem valores de densidade eletronica mais ele-

vados que os derivados em regioes H 11 em galaxias espirais isoladas. Para isso, calculamos
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Figura 5 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 1219B.
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Fonte: A autora

a densidade eletronica utilizando medidas publicadas da razao de linha do [S11] de regices
H 11 no disco das galaxias isoladas M 101, NGC 1232, NGC 1365, NGC 2903, NGC 2997 e
NGC 5236 mostradas na Figura 15. Comparamos estes valores com nossos resultados. Os
dados observacionais desses objetos foram obtidos de Kennicutt et al. (2003) para M 101
e Bresolin et al. (2005) para as outras galaxias. Foram utilizados os mesmos parametros
atomicos e valor da temperatura eletronica (7,=10 000 K) adotados para determinagoes de
densidade em nossa amostra. Os perfis espaciais da razao do [S1JA6716/ 6731 e as densi-
dades eletronicas derivadas para algumas regioes H 11 das galéxias isoladas sao mostradas
na Figura 16, enquanto que a média, a mediana, minimo e méaximo, e o desvio padrao o
sao apresentados na Tabela 5.2. Como pode ser visto na Figura 16, a distribui¢ao de N, é
relativamente homogénea ao longo do raio das galaxias isoladas. As densidades eletronicas
médias derivadas variam de 40- 137 cm~3. Apenas um alto valor de N, ~ 900 cm 2 foi ob-
tido na regiao central da galdxia NGC 5236. Esta regiao H 11, identificada por NGC 5236-11
por Bresolin et al. (2005), é rica em metais, com uma temperatura eletronica baixa de
Te([O111])= 4000+ 200 K e uma abundancia de oxigénio de 12+log(O/H)~ 8,9, como de-
rivado por estes autores. Estes valores elevados de NV, e de O/H podem ser causados por
perda de massa e fortes ventos estelares provenientes de estrelas Wolf Rayet, comuns em
ambientes ricos em metais (SCHAERER et al., 2000; BRESOLIN; KENNICUTT, 2002; PINDAO
et al., 2002). Se adotarmos T,([O111])= 4 000 K para esta regiao, derivamos N, &~ 623 cm 3.
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Figura 6 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 1256B.
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Fonte: A autora

Este valor é cerca de 30 por cento menor do que o obtido assumindo uma temperatura de
eletronica de T, ([Or111])= 10000 K. Entao, mesmo que a dependéncia da N, sobre a tem-
peratura eletronica seja fraca, esta podera ter um efeito importante quando flutuacoes de
temperatura de alta amplitude sao observados em regioes H 11. Por outro lado, Rodrigues
et al. (2009), baseados em espectroscopia de campo integral no infravermelho préximo,
mostraram que a regiao central de NGC 5236 ¢é cinematicamente bastante perturbada. Ha
evidéncias de que esta galdxia encontra-se na fase final de um processo de canibalismo,
no qual uma (ou mais) galaxias satélites estao sendo incorporadas. Esse processo excita
a formacao estelar na regiao central da galaxia, em que uma cadeia de aglomerados de
estrelas foi recentemente formado.

Os valores da densidade eletronica obtidas para regioes H 1T em nossa amostra de
galaxias em interacao sao sistematicamente maiores do que os derivados em galaxias isola-
das. Altos valores de densidade eletronica (N, = 300 — 1800 cm™?) também foram encon-
trados por Newman et al. (2012) para a concentragao de formagao estelar ZC 406690. Além
de que, algumas de nossas galdxias em interagao (AM 2306B, AM 1219A, e AM 1256B)
mostram um aumento de N, nas partes extenas do disco, o que nao é observado na nossa
amostra de galéxias isoladas, onde a densidade eletronica ¢ homogénea ao longo do raio.
Os altos valores de densidade eletronica encontrados nas partes externas do disco na maio-

ria dos objetos de nossa amostra podem ser devido as zonas de formagao estelar induzidas

23



Figura 7 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 2058A.
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Tabela 5.2 - Estatistica da razao do [S11] A6716/) 6731 e a densidade eletronica N, cm™~3 para as
galaxias isoladas M 101, NGC 1232, NGC 1365, NGC 2903, NGC 2997 e NGC 5236.

M101 NGC 1232 NGC 1365 NGC 2903 NGC 2997 NGC 5236
Parametros [S1u] N, [Su] N. [Su] N. [Su] N, [Su] N. [Su] N.
N 25 18 13 7 15 13 9 6 14 12 17 16
Média 1,36 106 1,44 100 1,37 73 1,40 41 1,40 40 1,32 137
Mediana 1,39 148 1,42 54 1,38 55 1,42 22 1,41 24 1,36 66
Méximo 1,49 332 1,67 325 1,49 231 1,45 126 1,46 101 1,47 898
Minimo 1,14 19 1,14 10 1,21 9 1,29 12 1,32 3 0,90 18
o 0,09 89 0,15 119 0,07 70 0,05 44 0,04 34 0,13 213

N =representa o numero de distintas dreas nebulares ao longo de cada posi¢ao de fenda observada.
o = desvio padrao.

Fonte: A autora

pela interagao direta entre nuvem-nuvem (para uma revisao ver (BOURNAUD, 2011)). Nes-
sas regioes, o gas turbulento forma regioes com alta densidade que, posteriormente, resfria
e colapsa em nuvens de formagao estelar (ELMEGREEN, 2002; DUC et al., 2013). Apesar
de nao ter estimativas da densidade eletronica no centro de AM 2306A, o perfil espacial
parece indicar um aumento da N, em dire¢ao ao centro da galaxia, o que pode ser devido
a entrada de gas na regiao nuclear. Contudo, em apenas algumas regices nesta galdxia foi
possivel calcular N, portanto, esta é uma conclusao marginal.

Vale ressaltar que regioes H1I, em geral, parecem ser heterogéneas, no sentido
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Figura 8 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 2058B.
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que as zonas onde a maior parte da emissao do gas ionizado ¢é originado, sé ocupam uma
pequena fracdo do volume total (ou seja, um pequeno fator de preenchimento). Por isso,
os nossos valores de densidade eletronica provenientes das linhas de emissao do [S11| sao
representativos de uma fragdo do volume total da regiao H11 (referido como em densida-
des eletronica local). De acordo com Giammanco et al. (2004), essas heterogeneidades, se
opticamente espessas, podem modificar as determinacoes de temperaturas e densidades
eletronica, parametros de ionizacao e abundancias. De fato, Copetti et al. (2000) apre-
sentaram um estudo sobre a variacao interna da densidade eletronica em uma amostra
de regioes H 11 galdcticas espacialmente resolvidas, com diferentes tamanhos e estagios
evolutivos. Estes autores encontraram que a densidade eletronica dessas regides H 11 (por

exemplo, S307) pode variar cerca de 30 e 600 cm™3

em um s6 objeto, e um fator de
preenchimento da ordem de 0,1 é compativel com os seus dados. Portanto, os valores
de densidades eletronicas estimadas aqui, podem ser representativos apenas para uma
pequena porcao do gés nas regioes HII das galaxias analisadas.

Um aspecto importante é o estudo da origem dos altos valores de densidade ele-
tronica encontradas nas regioes H 11 em nossa amostra. A presenca de choque nas galdxias
em interacao é muito importante, nao sé porque afetam as medidas derivadas a partir
da intensidade de linhas de emissao, mas também, porque atuam como um mecanismo

que diminui a energia cinética e o momento angular do gas, como discutido por Rich
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Figura 9 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 2229A.
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Fonte: A autora

et al. (2011). O choque de gds também tende a aumentar a densidade devido a com-
pressao do material interestelar. Para analisar se a presenca do gés excitado por choque
produz altos valores de densidade eletronica, o diagrama de diagnéstico [O 111]A5007/Hp
vs. [0 1]A6300/He, proposto por Baldwin et al. (1981) e Veilleux e Osterbrock (1987),
utilizado para separar nebulosas de emissao ionizadas somente por estrelas massivas das
ionizadas também por mecanismos de ionizagao secundarios, como choques de gas, foi
considerado. Na Figura 17, este diagrama de diagnéstico contendo os dados das regioes
H 11 localizadas no disco de nossa amostra de galaxias em interacao é mostrado. As linhas
de emissao do nicleo das galdxias nao sao mostrados neste diagrama, assim, podemos
descartar a presenca de nicleos ativos. Mostramos também neste gréfico, a linha proposta
por Kewley et al. (2006) para separar objetos com fontes ionizantes distintas: excitagao
por radiacao de estrelas massivas e excitacao secundaria por choque do gas.

Podemos ver que todas as regices H11 de AM 1054A, AM 2058B, AM 2306B, al-
gumas regioes da AM 2322A (trés aberturas) e de AM 2322B (uma abertura) ocupam a
area onde os objetos que possuem choque como sendo uma das fontes ionizantes estao
localizados. O nimero de objetos representados na Figura 17 difere das Figuras 2-13
porque a razao do [O 1)A5007/H/5 nao pode ser medida para todas as aberturas.

A partir do diagrama de diagnostico apresentado na Figura 17 e dos perfis es-

paciais da densidade eletronica e da intensidade da razao de linhas [O1]JA6300/Ha nas
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Figura 10 - O mesmo da Figura 2, sem a razio do [O1] por nao apresentar medida, mas para
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Fonte: A autora

galaxias AM 1054A; AM2058B, AM 2306B (Figura 2, Figura 8 e Figura 11, respectiva-

mente), podemos obter as seguintes conclusoes:

(i)

(i)

(i)

AM 1054A — Todas as regioes desta galaxia tem excitagdao de linhas por choque de

gas e os valores de densidade eletronica sao relativamente elevados.

AM2058B — E uma galaxia pequena e em apenas algumas aberturas foram extraidos
os espectros. Como pode ser visto na Figura 17, todas as quatros regioes H 11 do disco
dessa galdxia tém excitacao por choque de gas e, a partir da Figura 8, pode-se notar

que estas regioes apresentam pequenos valores de densidade eletronica (< 200 cm™3).

AM 2306B — Para este objeto, as regides com maiores valores de [O1]A6300/Ha e N,
(=~ 700 cm~?) encontram-se na periferia da galaxia. Como pode ser visto na Figura 11,
parece existir uma tendéncia neste objeto, no sentido que a cerca de 2,8 R/ Ro5 ambos
N, e a intensidade da razao [O1]/Ha aumentam nas partes exteriores da galdxia. Para
as parte internas (até 0,12 R/ Rss), os perfis dessas duas quantidades sdo quase planos,

mostrando baixos valores.

Para entendermos os efeitos do fluxo de gas ao longo do disco de galdxias em

interacao, é essencial investigarmos se regioes que possuem altos valores de densidade
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Figura 11 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 2306B.
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eletronica correspondem a regioes excitadas por choque de gas. Para isso, na Figura 18 a
N, versus o logaritmo da razao de linhas de emissao [O 1]A6300/Ha, sensivel a presenga de
choque de gés, ¢ apresentado. Objetos com fontes de excitagao de gés distintas, de acordo
com a Figura 17, sdo indicadas por simbolos diferentes. Podemos ver na Figura 18 que
nenhuma correlacao foi obtida entre a presenca de choque e altos valores de densidades
eletronica. No entanto, uma andlise mais detalhada, tal como investigar a presenca de uma
correlagao entre a dispersao de velocidade de algumas linhas de emissao e suas intensidades
(veja, por exemplo Storchi-Bergmann et al. (2007)) ou a correlagao da presenca de linhas
largas com algumas propriedades fisicas (AMORIN et al., 2012; HAGELE et al., 2012; HAGELE
et al., 2013) é necessdria para confirmar o nosso resultado. Curiosamente, os objetos com os
mais altos valores de densidade eletronica apresentam os menores valores de intensidade
da linha [O1]A6300/Hcv.

5.2 Sintese de Populacao Estelar

Na presente secao apresentamos os resultados preliminares da sintese de popula-
¢ao estelar, apenas para AM 1054A e B. Embora semelhante estudo ja tenha sido realizado
para os demais objetos da nossa amostra, este serd discutido em um artigo futuro (Rosa,

Krabbe, Dors et al. 2015, em preparacao).
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Figura 12 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 2322A.
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Fonte: A autora
5.2.1 Resultados

As Figuras 19-20 mostram os resultados do espectro sintetizado e de emissao
puro extraido das regioes nucleares dos objetos da nossa amostra e os resultados estao
apresentados na Tabela B.3, onde a contribuicao percentual de cada elemento base ponde-
rada por fluxo e massa é apresentada. A variagao espacial na contribuicao dos componentes
populacionais estelares para as galaxias AM 1054A e AM 1054B ¢ apresentado na Figura
22.

5.2.1.1 AM1054-325

Como reportado anteriormente, este sistema é composto por uma galaxia espiral
(AM1054A) e uma galdxia companheira (AM 1054B). AM 1054A é uma espiral optica-
mente brilhante na fase iniciais de idade de fusdo ~ 85Myr (MULLAN et al., 2011). No
painel superior da Figura 22, os resultados indicam que AM 1054A é dominada principal-
mente por uma populagao estelar jovem (¢ < 5 x 107 ano), com uma contribui¢ao nao
negligencidvel da populagao intermediaria e jovem. Regioes situadas em 1-2kpc apresen-
tam uma variacao sistematica da idade da populacao estelar do que os derivados para
outras aberturas ao longo da distancia galactocéntrica. No painel inferior da Figura 22

podemos ver que AM 1054B é dominada principalmente por componente de populagao

29



[ST]A8716/A6731

Ne (cm™3)

log[0I] A8300 /Hax

1.7

1.6

1.5

1.4 [

1.3

80 |

60

40

20 [

Figura 13 - O mesmo da Figura 2, mas para AM 2322B.

‘ T
AM2322B
- 1 ‘ 1 1 :
E . E
E . ¥ E E
. ]
- E; : * : * * ! 3
x ¥ ]
— | — | :
E i I E
| !
o \ ‘ \ \ B
0 0.2 0.4 0.6
R/R25

Fonte: A autora

Tabela 5.3 - Resultados da sintese de populagao estelar. A lista total dos objetos de estudos
sdo mostrados na Tabela B.2 do Apéndice B, mas os resultados para AM 1054A é

mostrado aqui.

Posicao (kpc) zy (%) i (%) z0 (%) my (%) mi(%) mo(%) x* adev Ay (mag)
AM 1054A
20,56 803 139 05 529 390 81 08 454 037
20,28 68,7 171 108 140 84 776 09 285 0,33
0,00 70,5 15,1 11,4 13,1 12,7 742 09 2,28 0,40
0,28 99,5 19,9 16,5 5,4 4,3 90,3 0,8 2,58 0,19
0,56 68,5 17,2 13,0 7,3 7,7 85,0 1,3 3,00 0,12
0,85 754 21,1 08 530 405 65 12 299 046
113 574 388 00 177 823 00 06 38 0,16
1,41 35,9 58,2 0,0 3,1 96,9 0,0 1,0 4,94 0,00
1,69 42,7 43,1 0,0 22,8 77,2 0,0 1,1 4,13 0,34
1,97 50,6 34,2 8,1 7,2 11,8 81,0 0,7 4,23 0,22

estelar velha.

Fonte: A autora
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Figura 14 - Imagem da AM 2322A com a regiao de alta densidade (ver texto) marcada por um
circulo.

Fonte: A autora

5.3 Gradientes de Abundancia do Oxigénio

5.3.1 Resultados

Nas Figuras 23-30 as determinacoes de abundancia do oxigénio para as galaxias
de nossa amostra, obtida utilizando a Equagao 4.6, como também, uma regressao line-
ar dessas determinacoes sao apresentados. Na Tabela 5.4 os coeficientes angulares desses
ajustes em unidades dex/(R/Rg5) e os valores 12+log(O/H) da regido central (R=0)
das galdxias em que somente um gradiente global representa a distribuicao de O/H no
disco (ou seja, com nenhum comportamento bi-modal da distribuigdo de abundancia de
O/H) sao apresentados. Pode-se notar que na maioria dos casos, gradientes planos sao
derivados nas galaxias em interacao. Os valores médios do gradiente global, calculado
para os pares proximos da nossa amostra, sao de —0,10 £+ 0,19 [dex/(R/Ra5)] ¢ —0,15 +
0,31 [dex/(R/Rs5)] usando os indices N2 e O3N2, respectivamente. Estes valores estao
em acordo com o valor do gradiente médio de —0,25 £ 0.02 [dex/(R/Ra;5)] obtido para a
amostra de galdxias em pares proximos dado por Kewley et al. (2010) e estes sdo mais
planos do que o gradiente médio de —0,57+0, 19 [dex/(R/Ra5)] derivado para 11 galdxias
espirais isoladas dado por Rupke et al. (2010b).

Recentemente, Sanchez et al. (2014), usando os dados do survey CALIFA!, apre-

Thttp://www.caha.es
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Figura 15 - Identificacdo das regioes HI1 no disco das galdzias isoladas M 101 ¢ NGC 1232,
NGC 1365, NGC 2903, NGC2997 e NGC 5256.

.

NGC 1232

wgo,

Fonte: Kennicutt et al. (2003) e Bresolin et al. (2005)

sentaram um estudo de galaxias com diferentes estagios de interacao, a fim de estudar o
efeito no gradiente de abundancia. Esse estudo tem uma significancia estatistica muito
maior do que a de estudos anteriores. Sanchez et al. (2014) descobriram que as galdxias
com nenhuma evidéncia de interacao tém valor médio para o gradiente de -0,11dex/r,
e objetos com evidéncia de interacao inicial ou avancada tém um coeficiente angular de

-0,05dex/r., sendo 7. o raio efetivo do disco. Estes dados confirmam os nossos resultados
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Figura 16 - Densidade eletronica em funcao da distancia galactocéntrica deprojetada dadas em
unidades de R/Ras para as galdzias isoladas como indicado.
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Fonte: A autora

e os obtidos por Kewley et al. (2010). Os resultados obtidos para cada sistema de galaxias

sao discutidos separadamente.

5.3.1.1 AM1054-325

Como reportado anteriormente, esse sistema é composto por duas galdxias, uma
galdxia principal denominada AM 1054 A e outra secundéria AM 1054B. Péna et al. (1991),

usando dados espectroscopicos de Maza et al. (1991) e determinagao direta da temperatura
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Figura 17 - Diagrama de diagndstico de [O 111]A\5007 /Hp vs. [0 1]A6300/Ha. A linha preta sdlida
de Kewley et al. (2006) separa os objetos ionizados somente por estrelas massivas
dos que contém nicleos ativos (AGN) e/ou excitagdo secundaria do gds por choque.
Os dados para galdzias distintas sGo marcados por meto de simbolos diferentes, como
indicado. A barra de erro tipico (ndao mostrado) das razoes de linhas de emissao é
de cerca de 10 por cento.
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Fonte: A autora
eletronica, encontraram para AM 1054A (definida por estes autores como K15.01) uma
abundancia de oxigénio 12 + log(O/H) = 8,14 + 0, 18 dex. Os dados espectroscopicos de
AM 1054A usado por Péna et al. (1991) consideram uma regiao com abertura de 2,5x 0,5
arcsec? e a presenca de excitacao por choque de gés na fase gasosa do objeto nao foi ve-
rificada por esses autores. Usando o diagrama [O 11)A5007 /H/ versus [O 1]A6300/Ha (ver
Figura 17), verificou-se que quase todas as regides H 11 localizadas no disco da AM 1054A
possuem linhas de emissao também excitadas por choque de gas. Portanto, as determina-
¢oes de abundancia nao foram realizados para este objeto, uma vez que choques alteram

a ionizagao de uma maneira que calibracoes de abundancia nao podem ser utilizadas por-
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Figura 18 - Valores de densidade eletronica Ne derivados em nossa amostra versus a razao obser-
vada do [O1]\6300/Ha. Os quadrados representam as regioes ionizadas por estrelas
massivas e os triangulos representam essas com excitagcdo por choque de gds, de
acordo com o diagrama de diagndstico apresentado na Figura 17.

1500 |- . il
LI |
1000 [~ _
n
= =T -
L] A
£
L
[ | [] A
= ) - -
. Hu
500 [ ] - A A R _
AN
u A
n
A" =
n n
n . AA -
n ] A
-* A ﬁ - n " .
n ]
[ a . A A
ol . 'k - 1'4.;&* - n |
| | |
-2 -1.5 -1

log[01] A6300,/Ha

Fonte: A autora

que estas utilizam dados de regioes H 11 cuja ionizacao é somente por radiacao de estrelas
massivas.

Na Figura 23 a distribuigdo de O/H versus a distancia galactocéntrica R nor-
malizada por Ry; para AM 1054B é mostrada. Encontramos coeficientes angulares dos
gradientes de 0,11 £ 0,04 [dex/(R/Ry;)] € 0,36 + 0,04 [dex/(R/Rs5)], com valor central
de 12+1og(O/H) =8,54 £ 0,01 e 8,75+ 0,06 dex utilizando os indices N2 e O3N2, respec-
tivamente. AM 1054B é o unico objeto em nossa amostra para qual ambas estimativas
das abundancias de oxigénio centrais nao estao de acordo entre si, considerando os erros
destes (ver Tabela 5.4). No entanto, como pode ser visto na Figura 23, os coeficientes
angulares foram obtidos utilizando poucos pontos. Assim, a determinacao do gradiente é

altamente incerta, embora os dados atuais indiquem uma distribuicao O/H plana.

5.3.1.2 AM1219-430

Este sistema é composto pelo objeto principal AM 1219A e uma galdxia secun-
déria, i.e. AM1219B. Como nao foi possivel medir a linha de emissao [O 111]A 5007 no
espectro de AM 1219B, para este objeto O/H foi estimado apenas usando N2. Corrigimos
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Figura 19 -
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Resultado da sintese de populacdo estelar para as regioes nucleares de AM 1219A
and AM 1219B. Painel superior: o espetro observado € representado por uma linha
em preto e o espectro sintetizado por uma linha em vermelho. As principais absorcdo
e caracteristicas de emissao foram identificadas. Painel inferior: espectro de emissao
puro corrigido por avermelhamento.
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Figura 20 - O mesmo da Figura 19, mas para AM 105JA, AM 105/B, AM 1256B, AM 1401A,
AM2030B e AM 2058A.

AM1054A (PA=75°) AM1054B (PA=75¢)

F/F,
F/F,

|l — 1L D%J@JUUL_\,JWJM

L
T
L

550

dy

L L
6000 6500

Residual

L
T
L L L L L
5500 6000 6500 4500 5000

L L
4500 5000

5 500
Wavelenght (4) Wavelenght (A)
15
AM1256B (PA=2927)
2| i AM1401A (PA=284c)
s
15+
H g
S s
> w
s
o5
A ‘
{
.

- 2 - 2

E El

3 'f E s lr E
2 of e - E B 0F ey VA ol s an s g e e e e
= . . . . . « . . . . . .

4500 5000 5500 6000 6500 3500 4000 4500 5000 5500 6000
Wavelenght (&) Wavelenght (&)

AM2030B (PA=227)

AM2058A (PA=350°)

©
T

Fo/Frsara

| w Lo Jm,ﬂr“w
1L TR T i - P

. . . . . . . I . . .
4500 5000 5500 6000 6500 4000 4500 5000 5500 6000 6500
Wavelenght (&) Wavelenght (R)

Fonte: A autora

pela inclinacao a distancia galactocéntrica para a galaxia principal AM 1219A conside-
rando +=50°.

Na Figura 24 a distribuigao O/H em ambas as galdxias sao mostradas. Para
AM 1219B derivamos os coeficientes angulares de +0,10 £ 0,18 [dex/(R/Rs5)] e uma
abundancia do oxigénio na regiao central de 124+log(O/H)~ 8,89 £ 0, 04 dex. Assim como
AM 1054B, os coeficientes angulares para AM 1219B foram derivados utilizando poucos

pontos (e com uma grande dispersao), o qual torna o resultado para o gradiente altamente
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Figura 21 - O mesmo da Figura 19, mas para AM 2058B, AM 2229A, AM 2306A, AM 23068B,
AM2322A e AM 2322B.
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incerto. Para AM 1219A, os coeficientes angulares dos gradientes de oxigénio estimados sao
—0,2940,04 [dex/(R/Ras5)] e —0,54 +0.04 [dex/(R/R25)] usando os indices N2 e O3N2,
respectivamente, com um valor central de 12+log(O/H)~ 8.8 dex derivado para ambos os
indices. Considerando valores de R/Ry; de 0,4 a 0,5, podemos ver uma maior dispersao
da distribuicao de oxigénio do que a encontrada em outras distancias galactocéntricas.
Regioes entre estas distancias galactocéntricas, como pode ser visto na Figura 1, estao lo-

calizadas nas interseccoes entre as fendas e sao regioes com alto brilho superficial. Pode-se
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Figura 22 - Resultado da sintese em fra¢ao de fluzo (linha preta) e em fracao de massa (li-
nha vermelha tracejada) em funcdo da distincia ao centro da galdzia (PA=77)
AM 1054A (painel esquerdo) e AM 1054B (painel direito). Distancias negativas e
positivas representam a diregdo da posicao de fenda observada. Os painéis mostram
o vetor populacdo agrupado em idades de 15 SSPs usados da biblioteca modelo. O
painel superior corresponde ao vetor populacdo na distribuicdo em idade jovem; o
painel intermedidrio a distribuicao em idade intermédidria e o painel inferior o per-
centual em idade avancada.
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notar na Figura 24, para AM 1219A, que ha uma mudanga no coeficiente angular em cerca
de R/Ry5 =0,5. Os coeficientes angulares dos gradiente de abundancia na regido interna do
disco (R/Ry5 <0,5), considerando os indices O3N2 e N2 sao —0,64 + 0,05 [dex/(R/Ra5)]
e —0,21 + 0,05 [dex/(R/Ras)], respectivamente. Para a regiao externa (R/Rgs >0,5), os
coeficientes angulares sao 0,20 + 0,11 [dex/(R/Ras5)] € 0,16 £ 0, 11 [dex/(R/R25)] usando
O3N2 e N2, respectivamente.

5.3.1.3 AM1256-433

Como descrito na Secao 5.1, o sistema AM 1256-433 é composto por trés galaxias
das quais observamos apenas a componente AM 1256B. Para este objeto, as medidas de
distancia galactocéntrica foram corrigidas considerando a inclinacao ¢+=77°. Na Figura 25
a distribuicao O/H via N2 e O3N2 é mostrada. Encontramos coeficientes angulares de
—0,85 4+ 0,06 [dex/(R/R5)] € —0,71 + 0,06 [dex/(R/Ry5)] para esses indices, respecti-
vamente, com valor central de 12+log(O/H)~ 8,7 dex. Interessantemente, podemos no-
tar um gradiente de oxigénio mais ingreme para R/Rs; < 0,27 do que o obtido nas
regioes externas. Os coeficientes angulares dos gradientes de abundancia considerando
somente a regiao interna do disco (R/Ry; < 0,27) para os indices N2 e O3N2 sao
—0,784+0,13 [dex/(R/Ra5)] e —0,93£0,07 [dex/(R/Rq5)]. Para regides mais externas do
disco (R/Ras > 0,27) foram derivados para os indices N2 e O3N2 os coeficientes angu-
lares de —0,55 4+ 0,10 [dex/(R/Ra5)] e —0,30 £ 0,08 [dex/(R/ Ras)], respectivamente. Os
coeficientes angulares dos ajustes totais para as estimativas de abundancia sao dominados
pelos valores das regioes exteriores da galdxia e, estes, sao um pouco mais acentuados do

que os obtidos considerando apenas estas regioes externas.

Tabela 5.4 - Os coeficientes angulares (Coef. Ang.) dos gradientes de abundancia do oxigénio e
os valores central derivados para a amostra de objetos com nenhum comportamento
bi-modal dos gradientes.

Object N2 O3N2
Coef. Ang. [dex/(R/R25)] 12+log(O/H)central Coef. Ang. [dex/(R/R25)] 12+log(O/H)central

AM 1054B 70,11 £0,04 38,5420, 01 70,36 £ 0,04 38,7540, 06
AM1219B 40,1040, 18 8,890, 04 — —

AM 2058A —0,29+£0,08 8,7940, 02 —0,35£0,08 8,784+0, 02

AM 2229A +0,03 £+ 0,09 8,71+ + 0,03 —0,11 £0,06 8,70+0, 02

AM 2306A —0,40 £ 0,06 8,814+0,02 —0,57 £ 0,06 8,83+0, 02

AM 2322A —-0,17 £ 0,01 8,7940,012 —0,18 £0,02 8,77+0,01

AM 2322B —0,14+£0,05 8,5740, 02 —0,07 £0,05 8,5340, 02

Fonte: A autora
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Figura 23 - Estimativas de abundancia do oxigénio ao longo da AM 105/B versus distancia ga-
lactocéntrica dada em R/ Ras. Pontos representam a estimativa de abunddncia obtida
via os indices N2 (painel inferior) e O3N2 (painel superior). Linhas representam o
ajuste da regressao linear para nossas estimativas, cujos coeficientes sao dados na

Tabela 5.4.
ss F AM1054B |
L 03N2 i
o 84 .
< L i
o
0 1 \ \
S 9 F .
+ [ N2
o
— L il
8.9 [ .
88 1 I [ 4
in ; J J
8.7 [ N
86 ]
! ‘ ! !
0 0.05 0.1
R/R25

Fonte: A autora
5.3.1.4 AM 2030-303

Este sistema consiste em trés galdxias, uma principal AM 2030A (ESO 463-1G
003 NEDO1), ESO 463-I1G 003 NEDO02 e ESO 463-IG 003 NEDO03. Estes dois tltimos
objetos s@ao um sub-sistema, denominado AM 2030B. Na Figura 1 as posi¢oes de fenda
para cada objeto sao mostrados. Corrigimos pela inclinacgao as distancias galactocéntricas
de AM 2030B considerando ¢=35°. Devido ao pequeno niimero de regioes H 11 observadas,
nao foi possivel calcular o gradiente de O/H em ESO 463-1G 003 NED002. Na Figura 26
os resultados para AM 2030A e B sao apresentados.

Para AM 2030A, considerando o ajuste total, obtivemos um valor central
12+1log(O/H) =8,73 £ 0, 10 dex e um coeficiente angular —0,31 £ 0, 13 [dex/(R/Ra5)] u-
sando N2 e 12+log(O/H)=8,62+ 0,07 dex e —0,22 £ 0, 20 [dex/(R/Ry5)] usando O3N2.
Estes valores sao semelhantes ao alto valor de O/H para a regiao H11 CDT1 da NGC 1232
derivados por Castellanos et al. (2002). Agora, considerando-se uma quebra de gradiente

de abundancia, os coeficientes angulares em relac¢ao ao disco interno (R/Rgs < 0,27) ob-

tido via fndices N2 e O3N2 sao —0, 2740, 46 [dex/(R/Rys)] e —0,95+0, 27 [dex/(R/Ras)],
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Figura 24 - O mesmo da Figura 23 mas para AM 1219A e AM 1219B. Para AM 1219A determi-

12+1og(0/H)

12+1og(0/H)

nagoes de regides observadas em diferentes posicoes de fendas sao indicadas por cores
distintas. Além disso, regressoes lineares, considerando todas as regides ao longo do
disco (linha azul pontilhada) e as regides interiores e exteriores da distancia galac-
tocéntrica R/R25=0,5 (linha preta sélida) sdo mostradas.
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Figura 25 - O mesmo da Figura 23, mas para AM 1256B. Para AM 12568 determinacdes de re-
gioes observadas em diferentes posicées de fendas sdo indicadas por cores distintas.
Além disso, regressoes lineares, considerando todas as regioes ao longo do disco (li-
nha azul pontilhada) e as regides interiores e exteriores da distincia galactocéntrica
R/Ros = 0,35 (linha preta sdlida) sdo mostradas.
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Fonte: A autora

respectivamente. Para o disco externo (R/Res > 0,27), os gradientes derivado utilizando
os indices N2 e O3N2 possuem coeficientes angulares de —0,47 + 0,01 [dex/(R/R25)] €
—0,00 = 0,45 [dex/(R/ Rys)], respectivamente.

Para AM 2030B (ESO 463-1G 003 NEDO003) encontramos duas diferentes distri-
buigdes de abundancia de O/H, na regiao interna e externa a R/ Rs; = 0, 2. Os coeficientes
angulares dos gradientes de abundéancias no disco interno (R/Rg; < 0,17) considerando
os indices N2 e O3N2 sao +1,85+0,43 [dex/(R/Rqs)] e —0,92+0, 22 [dex/(R/Ras)], res-
pectivamente. Para o disco externo (R/Rys > 0,17) derivamos para os indices N2 e O3N2
os coeficientes angulares de —0,28 + 0,25 [dex/(R/Ra5)] e —0,17 £ 0,18 [dex/(R/Ra5)],

respectivamente.

5.3.1.5 AM 2058-381

Para este sistema foi determinado o gradiente de O/H somente para uma galéxia,
AM 2058A, uma vez que as regioes H 11 de sua galaxia companheira, AM 2058B, tem linhas

de emissao excitadas por choque de gas (ver Subsecao 5.1.2). Na Figura 27 a distribuigao
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Figura 26 - O mesmo da Figura 23, mas para AM2030A e AM2030B (ESO 463-I1G 003
NEDO003). Regressoes lineares, considerando todas as regioes ao longo do disco (li-
nha azul pontilhada) e as regioes interiores e exteriores da distancia galactocéntrica
R/Ry5=0,2 (linha preta sélida) sdo mostradas.
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Figura 27 - O mesmo da Figura 24, mas para AM 2058A.

92 - PA =350° B AM2058A ]
- L PA = 42° _ B
PA = 1250 O3NZ

8.8 * FW]LM b

86 ]

§ 8.4 f B f
= 1 1 1

& o2 - Nz .

— : ]

9 N

88 - ]

86 [ ]

84 [ -

0 0.2 0.4
R/R

25

Fonte: A autora

de oxigénio é mostrada, sendo que as distancias galactocéntricas foram corrigidas consi-
derando ¢ =68°. Encontramos um coeficiente angular do gradiente de O/H para o indice
N2 de —0,29 + 0,08 [dex/(R/R25)] com 12+log(O/H)=8,79 £ 0,02 dex na regiao cen-
tral. Usando o O3N2, encontramos —0, 35 £ 0, 08 [dex/(R/Ras5)] e 12+log(O/H) =8, 78 £+
0,02 dex.

5.3.1.6 AM 2229-735

Encontramos distribuigoes de abundancia de O/H apenas para a galdxia principal
do sistema AM 2229-735, denominada AM 2229A e esta é mostrada na Figura 28. Distan-
cias galactocéntricas foram corrigidas pela inclinagao considerando i =48°. Para estima-
tivas via o indice N2 encontramos um coeficiente angular de 0,03 % 0,09 [dex/(R/ Ras)],
com abundancia de oxigénio central de 12+log(O/H) =8, 7140, 0 dex. Para o indice O3 N2
esses valores sao —0, 11 £ 0,06 [dex/(R/Rq5)] e 12+log(O/H) =8, 70 £ 0, 02 dex.

5.3.1.7 AM 2306-721

Esse par é composto por uma galaxia principal AM 2306A e uma galdxia compa-
nheira AM 2306B. O gradiente de O/H (ver Figura 29) foi determinado somente para a
galaxia principal AM 2306A uma vez que, para a sua companheira AM 2306B, a presenca
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Figura 28 - O mesmo da Figura 24, mas para AM 2229A.
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Fonte: A autora

de excitagdo por choque de gas ao longo do disco foi encontrada (ver Subsecao 5.1.2).
Encontramos usando o indice N2 um coeficiente angular de —0,40 £ 0, 05 [dex/(R/Ra5)]
e valor central 12+log(O/H)=8,81 + 0,02 dex. Usando o indice O3N2 estes valores sao
—0,57+ 0,06 [dex/(R/Rss5)] e 124+1log(O/H) =8,83 + 0, 02 dex.

5.3.1.8 AM 2322-821

Na Figura 30 as distribuigdes de O/H ao longo do disco do par de galdxias
AM 2322A e AM 2322B sao mostrados. Para AM 2322A uma correcao pela inclinagao foi
feita considerando 1=20°. Para AM 2322A usando o indice N2 obtivemos um coeficiente
angular de —0,17 £ 0,01 [dex/(R/Ry;5)] e um 12+log(O/H) =8,79+£0, 01 dex para a parte
central. Para o indice O3N2, esses valores encontrados sao —0,19 £ 0,01 [dex/(R/Ry5)]
e 8,77+0,01 dex. Para o objeto secundario AM 2322B, o uso do N2 produziu —0,14 +
0,05 [dex/(R/Ras5)] e 12+log(O/H) = 8,570, 20 dex para a parte central, enquanto O3N2
produziu —0,07 £ 0,05 [dex/(R/Ry5)] e 12+1log(O/H) =8,5310, 20 dex.

5.3.2 Discussao

Determinacoes de gradientes de abundancia do oxigénio em galaxias em interacao

tém mostrado que estes sao mais planos do que os de galaxias isoladas. Este resultado foi

76



Figura 29 - O mesmo da Figura 24, mas para AM 2306A.
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obtido recentemente e ha poucos trabalhos destinados a esse assunto. A seguir um resumo

de alguns trabalhos feitos nesta direcao é apresentado.

i)

ii)

Krabbe et al. (2008) obtiveram dados de espectroscopia de fenda longa com o Gemi-
ni/GMOS dos dois componentes (A e B) do par de galaxias do sistema AM 2306-721.
Esses autores utilizaram uma comparacgao entre a intensidade da razao de linhas de
emissao observada Ras e [O 11JA3727/[0 11]A5007 (ver McGaugh (1991)) com estas
preditas por modelos de fotoionizacao para determinar o gradiente de metalicidade.
Krabbe et al. (2008) encontraram para AM 2306A, o objeto de maior massa do par,
um gradiente bem inclinado, enquanto para AM 2306B, foi encontrado uma abun-

dancia de oxigénio relativamente homogéneo em todo o disco.

Kewley et al. (2010) selecionaram cinco sistemas de pares proximos, com separacao
entre 15-25kpc da amostra de Barton et al. (2000) e obtiveram espectros de regioes
de formacao estelar localizadas em oito dos pares proximos de galaxias com Keck
Low-Resolution Imaging Spectrograph. Este trabalho foi a primeira investigagao sis-
temética sobre os gradientes de metalicidade em pares préximos. Kewley et al. (2010)
encontraram que os gradientes de metalicidade em sua amostra sao significativamente
mais planos do que gradientes em galaxias espirais isoladas. Estes autores utilizaram

uma calibrac@o tedrica entre a razao de linhas de emissao ([N 11]A6584 /[0 11]A3727) e
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Figura 30 - O mesmo da Figura 24, mas para AM 2322A e AM 2322B.
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iii)

iv)

vi)

a metalicidade (ver Kewley e Dopita (2002)).

Krabbe et al. (2011) obtiveram dados de espectroscopia de fenda longa para dos dois
componentes (A e B) do sistema AM2322-821 com o Gemini/GMOS. O gradiente de
oxigénio foi obtido com o mesmos procedimentos utilizados em Krabbe et al. (2008)

e um gradiente do oxigénio plano foi obtido para ambas galaxias.

Bresolin et al. (2012) utilizaram o Focal Optical Reducer and Spectrograph (FORS2)
acoplado ao Very Large Telescope e obtiveram dados espectroscopicos de regices H 11
pertencentes a NGC 1512. Esta galdxia tem uma companheira NGC 1510, separada
por 13,8kpc de NGC1512. Um gradiente radial de abundéancia plano também foi
obtido utlizando varias calibracoes baseadas em linhas fortes, assim como poucas

determinacoes de abundancia do oxigénio usando o método direto.

Torres-Flores et al. (2014) obtiveram dados espectroscépicos com Gemini/GMOS
para galaxia em interacao NGC 92, a qual faz parte de um grupo compacto e exibe
uma cauda de maré estendida. Esses autores utilizaram calibracoes com os indices
N2, O3N2 e [Ar111]A7136/[O111]A5007 proposto por Pettini e Pagel (2004) e Stasiniska
(2006) para estimar a abundancia de O/H. Torres-Flores e colaboradores encontraram
que a maioria das regioes em NGC 92 apresentam uma abundancia de oxigénio seme-
lhante, o que produz um gradiente de metalicidade quase plano, com uma possivel

quebra desse gradiente na distancia galactocéntrica de ~10kpc.

Mais recentemente, Sanchez et al. (2014), com base em uma maior e melhor amostra
estatistica de galdxias observadas no survey CALIFA, compararam o gradiente de
abundancia do oxigénio de aproximadamente 300 galaxias proximas, sendo 40 siste-
mas de interagdo/fusdo e metade (dos 40 sistemas) sendo pares de galdxias. Esses
autores verificaram um achatamento nos gradientes de abundancia nos sistemas que

interagem em qualquer fase, em acordo com os autores previamente citados.

Como apresentado acima, até o momento, os gradientes de oxigénio foram deter-

minados para pares proximos ou sistemas de fusao principalmente utilizando diferentes

calibragoes de linhas de emissao fortes e algumas determinacoes via o método direto

(método-T;). No presente trabalho, foram calculados novamente os gradientes de O/H
das galaxias AM 2306A ¢ AM 2322A-B estudados por Krabbe et al. (2008), Krabbe et

al. (2011) e apresentamos uma andlise para mais oito galdxias de pares préximos. Na

Figura 31 os gradientes de oxigénio derivados utilizando o indice N2 para nossa amostra,

assim como para alguns pares cujos gradientes formam obtidos da literatura, e para qua-

tro isoladas, cujo dados foram obtidos também da literatura, sao apresentados. Podemos

ver que os gradientes de oxigénio obtidos para nossa amostra sao mais planos do que os

de galaxias espirais isoladas. Embora os coeficientes angulares para a nossa amostra, em
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Figura 31 - Gradientes de metalicidades para a nossa amostra, para as galdzias isoladas M 101,
Via Lictea, M 83, NGC 300, para oito galdxias em interagdo apresentadas por Ke-
wley et al. (2010) e gradientes para NGC 92 e para NGC1512 obtidos por Torres-
Flores et al. (2014) e Bresolin et al. (2012), respectivamente.
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sua maioria, estejam em acordo com os obtidos por Kewley et al. (2010), encontramos
abundancias menores de O/H nas partes centrais das galdxias. Isto é devido a calibragoes
tedricas, como as utilizadas por Kewley et al. (2010), produzirem valores mais elevados
de abundancia do que os derivados por calibracoes baseadas em estimativas de oxige-
nio obtidas pelo método direto (ver, por exemplo, Dors e Copetti (2005)). Krabbe et al.
(2008), Kewley et al. (2010) e, mais recentemente, Sanchez et al. (2014), interpretaram
a auséencia de gradiente de abundancia em galdxias em interagao como sendo devido a
mistura produzida pelo gas de baixa metalicidade, oriundo das partes externas do disco,
com o gas rico em metais, existente nas partes internas da galaxia. Aqui, confirmamos

este resultado utilizando uma outra amostra de dados de galdxias em interagao.
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Como visto na Subsecao 5.3.1, um achatamento do gradiente do oxigeénio foi en-
contrado na parte externa de AM 1256B a R/Rs; ~ 0,27 (R ~ 6,6 kpc), em AM 1219A
a R/Rys ~ 0,5 (R =~ 7,6 kpc) e AM2030B em R/Rs; ~ 0,2 (R ~ 2,7 kpc). No
caso da AM 1219A e AM 1256B o gradiente interno tém um coeficiente angular negativo,
enquanto AM 2030B apresenta um coeficiente positivo. Em oposto, AM 2030A possui um
coeficiente angular negativo do gradiente na regiao externa, enquanto na regiao interna, o
gradiente é compativel com uma distribui¢ao de oxigénio plana, com a quebra do gradiente
de metalicidade em R/Rss5 ~ 0,3 (R =~ 5 kpc). No entanto, para AM 2030A, se levarmos
em conta os erros nas medidas das intensidades das linhas, o coeficente angular do gradi-
ente externo é aproximadamente zero. Gradientes de oxigénio planos a grandes distancias
também foram encontrados para oito galaxias individuais (MARTIN; ROY, 1994; BRESO-
LIN et al., 2009; ROSALES-ORTEGA et al., 2011; GODDARD et al., 2011; ZAHID; BRESOLIN,
2011; BRESOLIN et al., 2012; MARINO et al., 2012; TORRES-FLORES et al., 2014; MIRALLES-
CABALLERO et al., 2014; RODRIGUEZ-BARAS et al., 2014), em uma pequena amostra de
galdxias em interacao (WERK et al., 2011), em uma grande amostra de objetos (SANCHEZ
et al., 2012; SANCHEZ et al., 2014), e na Via Lictea (ESTEBAN et al., 2013).

Basicamente, existem quatro cenarios tedricos para explicar a existéncia de gra-

dientes planos de abundancia do oxigénio a uma determinada distancia galactocéntrica.

1) efeito de corrotacdo, o qual produz o fluxo de gas em sentidos opostos aos dois la-
dos da ressonancia, obtendo-se um minimo de metalicidade (SCARANO; LEPINE,
2013) e de taxa de formagao estelar em regides préximas ao raio de corrotacao
(SFR, Mishurov et al. (2002)).

2) Diminuigao da eficiéncia de formagao estelar, como proposto por Esteban et al.
(2013).

3) Acregao de gés primordial (MARINO et al., 2012; SANCHEZ et al., 2014).
4) Presenca de barras (e.g. Zaritsky et al. (1994), Martin e Roy (1994).

Os dados da nossa amostra apenas nos permitem investigar a presenca de barras e
de diminuicao da taxa de formagao de estrelar ao longo dos discos galacticos. Inspecao nas
imagens de aquisicao de GMOS-S 1’ de AM 1256B, AM 1219A, AM 2030A e AM 2030B
nao revelam a presenga de qualquer barra. Além disso, Sédnchez et al. (2014) investiga-
ram os efeitos das barras nos gradientes de abundancia para os objetos observados no
survey CALIFA. Esses autores nao encontraram diferengas entre os coeficientes angulares
do gradiente de abundancia de galaxias barradas e nao barradas. Resultados também en-
contrado por Dors e Copetti (2005) para a NGC 1365, NGC 925, and NGC 1073. Por isso,
excluimos a presenca de barras como a explicacao de gradientes planos, pelo menos para

as quatro galaxias supracitadas.
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Para investigar se o minimo de taxa de formagao estelar (SFR) ocorre na regiao
proxima a “quebra” do gradiente, utilizamos o fluxo em Ha medido em nossa observacao

e relagao dada por Kennicutt (1998)

SFR(Mg /yr) = 7.9 x 10~* L(Ha)(erg/s). (5.1)

Como o fluxo absoluto de Ha nao foi calculado em nossas observacoes, nossos va-
lores de SFR devem ser interpretados como valores relativos e a presente andlise é somente
util para estudar o comportamento da SFR ao longo do disco das galaxias em questao.
Na Figura 32, um grafico da SFR versus R/Rq5 para as galdxias acima é apresentado,
sendo que as regioes internas onde encontramos quebras no gradiente sao indicadas. Para
dois objetos, AM 1219A e AM 2030B, podemos notar que os valores minimos de SFR
estao localizados muito préoximos das regioes onde quebras no gradiente foram derivadas.
Similar resultado foi obtido por Esteban et al. (2013) para a galdxia NGC 1512. Somente
para AM 1219A encontramos que o minimo de metalicidades na regiao de minimo de taxa
de formacao estelar, assim, esta poderia estar associada a um raio de corrotacao, como
apontado por Mishurov et al. (2002), Scarano e Lépine (2013). Para os outros dois objetos,
AM 1256B e AM 2030A, as quebras nos gradientes de abundancia estao localizados muito
perto do maximo de SFR.

Outra questao importante é o comportamento do parametro de ionizacao U com a
metalicidade. Basicamente, U representa a razao adimensional entre a densidade de fétons
ionizantes e a densidade eletronica e é definido como U = Qo /47 R2 nc, sendo Qjpn 0
numero de fétons ionizantes do hidrogénio emitidos por segundo pela fonte ionizante,
R;, a distancia entre a fonte ionizante e a superficie interna da nuvem de gas ionizado
(emcm), n a densidade de particulas (em cm™3) e ¢ a velocidade da luz. Portanto, devido
ao fluxo de gés ao longo do disco de galaxias interagao produzir altos valores de densidade
eletronica, quando comparado aos encontrados em regioes de formacao estelar estelar
em galdxias isoladas, espera-se encontrar baixos valores de U nas regioes HII situadas
em nossa amostra. Para verificar isso, foram utilizados intensidades de linhas de emissao

apresentadas na Tabela B.3 e a relacao

log U = —1.66 (40.06) x S2 — 4.13 (+£0.07), (5.2)

obtida por Dors Jr. et al. (2011), sendo S2=1log ([S1JA6717,\6731)/Ha. Esta equacao
é vélida para —1,5 < logU < —3,5 e nao foram considerados estimativas fora desse
intervalo. Essas estimativas de U sao mostradas na Figura 33 versus a abundancia de
O/H, calculada usando N2 para a nossa amostra. Também nesta figura estao regioes
H 11 localizadas nas galdxias em interacao NGC 1512 observada por Bresolin et al. (2012),
bem como, estimativas de regioes de formacao de estrelas da amostra de Dors Jr. et al.
(2011). Além disso, os dados do survey CALIFA (SANCHEZ et al., 2014) de regices H11
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Figura 32 - Taza de formagao estelar (SFR) versus a distincia galactocéntrica (R/Ras) para
AM 1256B, AM1219A, AM 2030A e AM 2030B. A linha pontilhada indica a regido
onde a quebra no gradiente foi encontrada (ver texto).
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Figura 33 - Parametro de ionizac¢do U versus a abundincia do ozigénio (12+log(O/H) para re-
gioes HI11 em galdzias isoladas e para regioes HI1 na mossa amostra. Dados para
regioes H11 em galdzias isoladas foram obtidos de Dors Jr. et al. (2011). As estima-
tivas de U foram obtidas utilizando o FEquagao 5.2.
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localizadas em 300 galaxias de vérios tipos morfolégicos estao incluidos nesta analise.
Podemos ver que regioes H1I localizadas em galdxias em interacao nao apresentam os
valores menores de U. No entanto, existe uma correlagao clara, indicando que os objetos
mais abundantes possuem mais baixos valores de U, ver também Freitas-Lemes et al.
(2012) e Pérez-Montero (2014). Na verdade, regides H 11 localizadas no centro das galaxias
sao mais evoluidas (a partir de seus equivalentes com Ha) do que localizados nas regioes

adjacentes, como apontado por Sdnchez et al. (2012).
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6 CONCLUSAO

Apresentamos um estudo observacional sobre a densidade eletronica e gradientes

de abundancia do oxigénio em uma amostra de galdxias em interacao. Os dados utilizados

neste estudo consistem de espectros de fenda longa com alta razao sinal ruido no intervalo
de 4400-7300A obtidos com o espectrografo de Multi-Objeto do Gemini Sul (GMOS-S).
A densidade eletronica foi determinada utilizando a razao de linhas do [SIIJA6716/A6731.

Perfis espaciais de abundancia de oxigénio (usado como tragador de metalicidade) na fase

de gas das galaxias de nossa amostra foram obtidos utilizando calibragoes baseadas em

linhas de emissao fortes.

i)

ii)

iii)

iv)

vi)

As principais conclusoes do presente estudo sao:

As estimativas de densidade eletronica obtidas para as regioes HIl localizadas na
nossa amostra de galdxias em interagao sao sistematicamente maiores do que as de-
rivadas em galdxias isoladas. Os valores médios de densidade eletronica nas galaxias
em interacao estdo no intervalo de N, = 24 — 1408 cm ™3, enquanto que os obtidos

para galdxias isoladas variam de N, = 40 — 137 cm 3.

Algumas galdxias em interacao, i.e. AM 2306B, AM 1219A, and AM 1256B, mostram
um aumento de N, como aumento da distancia galactocentrica. Este tipo de relagao
parece nao ser observada em galaxias isoladas, onde o perfil de densidade eletronica

é bastante plano ao longo do raio.

Para a maioria das regides HIl observadas nas galaxias AM 1054A, AM2058B e
AM 2306B, verificamos a presenca de excitacao de linhas de emissao por choque de
gas. Para as galaxias restantes, apenas poucas regioes HII tém linhas de emissao

excitados por choques, como em AM 2322B (um ponto) e AM 2322A (quatro pontos).

Nenhuma correlacao foi obtida entre a presenca de choque de gas com os altos valores

de densidade eletronica obtidos da nossa amostra.

Encontramos gradientes de oxigénio significativamente mais planos para todas as

galdxias em nossa amostra do que os encontrados em galaxias espirais isoladas.

Para quatro objetos de nossa amostra, i.e. AM1219A, AM 12568, AM 2030A e
AM 2030B, encontramos claramente uma quebra no gradiente de oxigénio a uma
distancia galactocéntrica R/Rss de ~0,5. Para os objetos AM 1219A e AM 1256B,
encontramos coeficientes angulares negativos para os gradientes internos, enquanto
que para AM 2030B encontramos positivos. AM 1219A, AM 1256B e AM 2030B apre-
sentam um comportamento plano de O/H para as regides externas das galaxias. No

caso de AM 2030A, encontramos um coeficente angular negativo do gradiente para
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vii)

viii)

ix)

regioes externas do disco, enquanto que para regioes internas do disco um comporta-

mento plano de O/H foi derivado.

Encontramos uma diminuicao da eficiencia de formacao estelar na regiao que corres-
ponde a quebra do gradiente de abundancia do oxigénio para AM 1219A e AM 2030B.
Em particular, para AM 1219A, encontramos um minimo de metalicidades na regiao
de minimo de SFR, indicando que esta regiao pode estar associado com um raio
corrotacao. Para as outras duas galaxias que apresentam uma quebra de gradiente,
AM 1256B e AM 2030A, encontramos um méaximo de SFR ao longo do disco, mas
nao um valor alto de abundancia do oxigénio associados as estas regioes. Deve-se
notar que todos nestes quatros sistemas em interacao, os valores extremos da SFR

encontram-se muito proximos da regiao de quebra do gradiente de oxigénio.

O achatamento dos gradientes de abundancia de oxigénio podem ser interpretado
como sendo um enriquecimento quimico, devido a formagao estelar induzida pelo

fluxo de gas ao longo dos discos.

Verificou-se que regioes HII situadas em pares préximos de galdxias seguem a mesma
relagao entre o parametro de ionizagao e a abundancia de oxigénio como as de regioes

em galaxias isoladas.
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A PROCESSOS DE REDUCAO DE DADOS

Neste apéndice, descreveremos os procedimentos padrao da reducao dos dados
espectroscépicos que foram obtidos com o espectrografo GMOS, acoplado ao telescopio de
8m do Gemini Sul. O espectrégrafo GMOS usa trés detectores CCD de 2048 x4608 pixeis,
organizados lado a lado, com intervalo entre estes de 39 pixeis nao binado. A Figura 1
mostra um espectro bruto de fenda longa observado no intervalo de comprimento de onda
4280-7130 A, ao longo da posicao da fenda PA = 292°, para galaxia primaria AM 1256-433.

A reducao dos dados foi realizada por meio dos pacotes do GEMINI.GMOS € paco-
tes genéricos do software Image Reduction and Analisis Facility (IRAF). Os procedimen-
tos padrao seguidos foram as correcoes por bias, flat-field, remocao dos raios cosmicos,
extracao de espectros unidimensionais e calibragao em comprimento de onda e fluxo.

A seguir estes procedimentos serdao descritos com maiores detalhes.
A.1 O Detector CCD

O detector CCD (do inglés Charge Coupled Device) é atualmente utilizado na As-
tronomia éptica, ultravioleta, na aquisicao dos dados obtidos em observatérios astronomi-
cos. O CCD ¢ um dispositivo eletronico que tem como fungao registrar os sinais luminosos,
sob forma de impulsos elétricos, tirando proveito do efeito fotoelétrico de determinados
elementos quimicos. Este é composto por numerosos detectores individuais ou dinodos,
que sao dispostos num arranjo bidimensional. Quando o féton atinge o dinodo, este é
absorvido e uma carga elétrica é liberada no detector. A quantidade de carga elétrica
é diretamente proporcional ao nimero de fétons incidentes no dinodo, ou seja, ha uma
relacao linear entre o tempo de exposicao e a intensidade do registro desta imagem. Cada

dinodo do CCD produz um pixel (do inglés picture element
! { “
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Figura 1 - Espectro de fenda longa da galdxia espiral perturbada do sistema AMI1256-433, no

intervalo de comprimento de onda de 4280 a 7130 fi, mostrando os intervalos entre
os detectores e as pontes de fenda longa necessdrias para manter estdavel a fenda.
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A.2 Processamento inicial das Imagens

Através da tarefa gprepare, preparamos as imagens cruas obtidas durante a
observagao para os procedimentos da reducao de dados. Essa tarefa atualiza os cabecalhos
das imagens.

A.3 Subtracao dos Bias

Bias sao imagens com um tempo de exposicao muito curto, de aproximadamente
0,1s, tomadas com obturador de camera fechada, para que as contribuigoes térmicas sejam
despreziveis, e tém como papel fundamental registrar o ruido de leitura do CCD. Essa
contribuicao é aditiva e deve ser eliminada no processamento da reducao dos dados. A
média das imagens bias é apresentada na Figura 2.

Medidas de bias podem ser obtidas também em uma regiao do CCD nao ilumi-
nada. Essa regiao, chamada de overscan, fornece estimativas de bias mais robustas, pois
trata-se de medidas instantaneas na prépria exposicao.

Os itens a seguir descrevem os procedimentos utilizados na subtragao dos bias:

e Produzimos, a partir da tarefa gbitas, um bias médio, combinando todas as ima-
gens bias que foram observadas. Quando o bias médio observado nao apresenta

estrutura em larga escala, a distribuicao das contagens por pixel é Poissoniana.

e Subtraimos dos espectros observados o bias médio, utilizando a tarefa gsreduce,

que tem como funcao béasica reduzir imagens de fenda longa do GMOS.
A.4 Normalizagao por Flat-Field

Os CCDs possuem uma resposta nao uniforme ao longo da superficie, que é cau-
sada pelas imperfeicoes de fabricacao, nao homogeneidade de exposicoes de luz, entre
outros fatores. Este efeito pode ser corrigido por meio de imagens de flat-field, que sao
obtidas através de exposigdes dos CCDs a uma luz uniforme e difusa (veja a Figura 3).

ceradas em uma tela branca iluminada dentro da cu

Essas imagens podem ser pula ou em

Figura 2 - Imagem de bias combinado
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Figura 3 - Imagem média de flat-field
uma regiao vazia do céu (sem estrelas e objetos nebulosos), minutos depois do por-do-Sol

ou ao amanhecer.

A seguir os processos da corregao por flat-field sao descritos:

e Combinamos todas as exposigoes dos flat-field, com mesma rede e comprimento
de onda central, através da tarefa gsflat do GMOS para produzir um flat-field

médio.

e Todas as imagens de objetos foram dividas pelo flat-field médio através da tarefa

gsreduce.

E importante salientar, que na divisao pelo flat-field, as imagens sempre possuiam mesmo
intervalo de comprimentos de onda e dimensoes.

A.5 Calibracao em Comprimento de Onda

Durante as observacoes, foram obtidos espectros de lampadas de Cobre e Argonio
(CuAr), com as mesmas configuragoes com que foram observados os espectros dos objetos.
Esses espectros foram observados antes e/ou depois de cada espectro de ciéncia e de estrela
de calibracgao.

Os passos da calibragao sao descritos:

e Corrigimos os espectros observados em comprimento de onda utilizando as ta-

refas gswavelength e gstransform, do pacote GMOS.

o A tarefa gswavelength foi usada para estabelecer calibragao do espectro em
comprimento de onda, onde as linhas de emissao presentes nos espectros das
lampadas sao identificadas através de dados tabelados, e uma fungao de dispersao

¢ ajustada para cada espectro.

e Essa funcao de dispersao ajustada foi aplicada aos espectros através da tarefa

gstransform.
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Figura 4 - Grdfico de superficie mostrando regiao afetadas por raio cosmico, obtido de um es-
pectro observado.
A.6 Remocao dos Raios Césmicos

Os raios césmicos sao particulas muito energéticas altamente penetrantes,
constituindo-se em sua maioria de nucleos de hidrogénio. A incidéncia de raios césmi-
cos nos CCDs pode prejudicar a qualidade dos dados, portanto estes pixeis devem ser
eliminados (um exemplo é apresentado na Figura 4). A eliminagao dos pixeis que foram
atingidos por raios césmicos foi feita com a combinagao dos espectros de mesmo tempo
de exposicao, intervalo espectral, e angulos de posi¢ao, em um espectro médio, usando
a tarefa gemcombine do pacote GEMINIL.GEMTOOLS. Nesta operacgao foi usado o algo-
ritmo crreject, que rejeita pixeis positivos muito acima da média da imagem, usando o
parametro de ruido do CCD.

A.7 Extracao dos Espectros

De cada espectro bidimensional do objeto, extraimos varios espectros unidimen-
sionais. A extracao destes espectros unidimensionais foi realizada através da tarefa gsex-
tract do GMOS, sendo que optamos por fazer a subtragao do céu e o trace que alinha o
espectro ao longo da direcao espacial. Os espectros unidimensionais foram extraidos com
uma abertura correspondente a quatro linhas adjacentes do CCD. Como a escala espa-
cial do CCD é de 0.288"” pxl~!, cada espectro unidimensional representa uma abertura de
1”7 x 1,152".

A.8 Calibracao em Fluxo

A calibragdao dos dados observados em unidades de fluxo (ergs cm™2s7!) é ne-
cessaria para uma analise dos dados em unidades fisicas absolutas que sao padrao. Essa
calibragao foi realizada a partir de espectros observados da estrela padrao. Esta estrela foi

selecionada por conveniéncia de data, hora, distancia em ascensao reta e declinagao com
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relagao ao objeto de estudo.

Os procedimentos de calibragao em fluxo sao descritos a seguir:

e No pacote gsstandard, estabelecemos o subdiretério correto que contém in-

formagoes refentes a estrela observada dentro do pacote N0OA0.IMRED.CTIOLIST.

e Para cada espectro de estrela padrao observada, executamos a tarefa gsstan-
dard. Esta tarefa integra os dados em bandas apropriadas e divide-os pelo seu
tempo de exposicao, criando um arquivo contendo os fluxos absolutos e suas res-
pectivas contagens ao longo do eixo de dispersao. Esses dados sao usados pela

tarefa gssenfunc para gerar uma funcao de sensibilidade.

e Finalmente, calibramos em fluxo os espectros observados através da tarefa
gscalibrate, aplicando a fungao sensibilidade e a correcao por extingao atmos-

férica.
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B TABELAS DE DADOS

Neste apéndice as tabelas que seguem apresentam os resultados da densidade
eletronica, sintese de populagao estelar e as intensidades das linhas de emissoes corrigidas
pelo avermelhamento e os valores dos parametros adotados para cada componente ao

longo das posicoes de fendas observadas.
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Tabela B.1 - Medidas da razao [O1] A6300/H3, [S1u]A6716/A6731 e da densidade eletronica

N, cm™3 para os objetos de nossa amostra.

R/Ros (kpc)  [O1] A6300/HB  [S1] A6716/A6731 N, (cm~3)
AM 1054A
0,51SW — 1,7040,095 —
0,53SW -1,1340,013  1,3640,055 6552
0,56SW -1,3340,010  1,08+0,038 43778
0,59SW — 1,4740,037 —
0,62SW — 1,35+0,033 72152
0,65SW -1,3140,005 1,090,017 417138
0,66SW — 1,5940,043 —
0,68SW -1,27+0,004 1,140,017 322138
0,72SW -1,4340,002  1,05+0,010 500123
0,76SW -1,554-0,001 1,0240,006 560715
0,80NE -1,61+0,001 1,04-£0,005 504111
0,85NE -1,5540,002  1,0140,009 578738
0,89NE -1,4340,004 1,110,014 382732
0,93NE -1,26+0,006 1,060,019 462739
0,98NE -1,064+0,011  0,97+0,030 681758
1,03NE — 0,98+0,077 656275
AM 1054B
0,00 -2,1540,007  0,7940,003 1476119
0,04NE -2,1840,007  0,9240,004 833113
0,04SW -1,88+0,013  0,8640,005 1082122
AM 1219A
0,00 — 1,2240,045 217182
0,03NW — 0,9940,025 64313
0,03SE — 1,5840,081 —
0,14SE — 1,070,033 450158
0,17SE -1,66+0,006 1,1140,034 372182
0,20SE -1,7440,007 1,100,040 399177
0,24SE -1,8540,010  1,05+0,047 490759
0,27SE 1,7740,011  1,0240,049 547123
0,31SE -1,6640,011 1,060,049 4687598
0,34SE -1,6340,012  1,18+0,063 273799
0,37SE — 1,5840,065 —
0,38SE -1,4340,010  1,3340,053 9128
0,39SE — 1,100,028 391152
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0,39SE — 1,300,032 12313
0,39SE -1,50+0,010 1,340,062 85150
0,39SE -1,49+0,010 1,24+0,057 19015
0,40SE — 0,940,021 784782
0,40SE -1,5440,008  1,0240,037 570793
0,41SE — 1,7740,071 —
0,41SE -1,3740,006  0,8940,022 938*%9
0,41SE -1,5140,010  0,9140,042 8691152
0,42SE -1,5540,008  1,19+0,044 260758
0,43SE — 0,99+0,039 609750
0,45SE — 0,9740,040 692712
0,53SE — 0,9240,052 845199
0,56SE 1,760,013 0,900,058 8991233
0,58SE -1,9240,015  0,9140,076 8881521
0,61SE -1,8140,013 0,860,056 10731338
0,64SE -1,604+0,011  0,98+0,054 6557155

AM 1219B
0,00 -1,56+0,027  0,80+0,034 137471259
0,085W 1,560,027 0,920,040 8551121
0,08NE -1,6240,024  0,83+0,028 1214113
0,17NE -1,3840,042 0,700,021 2189122
0,25NE — 0,23+0,019 —

AM 1256B
0,00 — 1,7640,029 —
0,03SE — 1,6540,028 —
0,03NW — 1,444-0,030 —
0,06SE — 1,7240,041 —
0,06NW — 1,2840,035 144130
0,08SE — 1,8140,068 —
0,08NW — 1,2040,031 23675
0,11SE — 1,5340,034 —
0,11NW — 1,0440,033 51175
0,14SE — 1,3140,034 11473
0,14NW — 1,200,043 242792
0,17SE — 1,3340,038 92+
0,17NW — 1,5140,088 —
0,19SE — 1,350,053 68133
0,19NW — 1,5140,072 —
0,22NW — 1,6840,055 —
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0,25SE — 1,910,063 —
0,25NW — 1,070,062 4611753
0,27NW — 1,3240,036 100133
0,28SE — 2,0840,047 —
0,28NW — 1,3240,031 100133
0,30SE — 1,700,040 —
0,30NW -1.5440.003  1,32+0,014 103135
0,32SE — 1,460,034 —
0,33SE -1,4840,008  1,42+0,034 72
0,34SE — 1,550,040 —
0,36SE -1,56+0,004 1,37+0,016 51115
0,36SE — 1,520,040 —
0,38SE -1.4340.005  1,3940,027 3731
0,39SE -1,4740,005  1,42+0,021 11+
0,41SE — 1,48+0,027 —
0,41SE -1.624+0.004  1,34+0,027 85121
0,43SE -1.694£0.004  1,244-0,023 189152
0,44SE — 1,810,086 —
0,46SE -1.6740.006  1,2140,036 230750
0,49SE — 1,3640,058 62157
0,51SE — 1,840,081 —
0,54SE — 2,0340,110 —
0,57SE — 1,980,069 —
0,60SE — 1,650,065 —
0,63SE — 1,2740,063 151158
0,66SE — 1,1240,045 364182
0,68SE — 0,9940,039 6261597
AM 2058A
0.11S — 1.0540.034 501757
0.13N — 1.03+0.030 535758
0.16N — 0.9040.029 911714
0.16NE — 1.74+0.062 —
0.16S — 2.224-0.063 —
0.19SE -1.864+0.003  1.39+0.017 33+
0.19N — 1.0840.055 43671 54°
0.19S — 1.80+0.033 —
0.21SE -1.9240.002  1.36+0.012 64175
0.22S — 1.69-+0.041 —
0.23SW -1.1740.006  1.18+0.026 264139
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0.25NE — 1.04-+0.024 52072
0.26SW -1.3440.006  1.264-0.025 161139
0.26NW — 1.25+0.023 171138
0.28NE — 1.2140.016 231725
0.28NW — 1.15+0.027 318175
0.3INE — 0.9540.018 745137
0.3INW  — 1.45+0.066 —
0.49NW 1.5740.021 —
0.52NW  — 1.66+0.021 —
0.55NW  — 2.08+0.055 —
AM 2058B
0.00 -1.3240.003  1.35+0.013 66715
0.07SW -1.4240.003  1.3740.015 53713
0.07NW  -1.3440.003  1.38+0.012 42119
0.118 — 1.704:0.030 —
0.12S — 1.48+0.019 —
0.14NW  — 1.4740.028 —
0.14S — 1.8040.095 —
0.16S -1.1140.004  1.2440.018 184122
AM 2229A
0.00 — 2.1440.018 —
0.05NW  — 1.5140.012 —
0.05SE — 2.3340.029 —
0.10NW — 1.03+0.014 541132
0.10SE — 2.49+0.028 —
0.15NW  — 0.4740.010 —
0.15SE — 2.61+0.026 —
0.20NW  — 0.32+0.008 —
0.20SE — 1.9540.020 —
0.25NW 0.19+0.009 —
0.25SE — 1.62+0.019 —
0.30SE -0.9040.004  1.2940.017 134712
0.31SE — 1.7540.026 —
0.31SE — 1.5340.012 —
0.32SE — 2.5140.100 —
0.32SE -1.8540.001  1.40+0.008 287¢
0.34SE — 2.32+40.110 —
0.34SE — 1.2940.009 13374°
0.35NW  — 2.02+0.055 —
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0.36SE — 1.64+0.086 —
0.36NW -1.6240.003  0.9740.011 686754
0.39NW  -1.2940.003  0.97+0.014 677152
0.43NW — 1.2140.024 226735
0.45NW  — 1.7140.035 —
0.50NW  — 1.5740.020 —
0.51NW  — 1.7840.036 —
0.55NW 1.5340.013 —
0.55NW  — 2.07+£0.045 —
0.60NW  — 1.5940.040 —
0.60NW  — 1.8640.028 —
0.64NW  — 1.5940.032 —
0.65NW  — 1.560.091 —
0.60NW  — 1.88+0.089 —
AM 2306A
0.13N — 1.5840.028 —
0.19S — 1.164-0.020 208735
0.23S — 1.31+0.022 107+3%
0.26S — 1.39+0.026 3275
0.27SW — 1.3140.027 112+32
0.30SW — 1.3240.022 104133
0.33SW — 1.5740.028 —
0.36SW — 1.6040.043 —
AM 2306B
0.00 -1.3940.001  1.29+0.008 13673
0.04NW -1.31£0.002  1.2140.009 230717
0.04SE -1.4440.001  1.304:0.005 11918
0.08NW -1.2840.003  1.2240.016 212 3
0.08SE -1.4440.002  1.37£0.011 527!
0.12SE -1.3940.002  1.3340.013 88113
0.25SE — 1.4940.064 —
0.28S -1.1440.005  0.9240.020 826179
0.28S -1.2640.003  0.99+0.012 61775
0.29N -1.34£0.003  1.1140.013 3787353
0.30S -0.9940.006  0.9940.021 622729
0.31N -1.3840.002  1.4140.014 19717
0.33N — 1.4440.045 —
0.34S — 1.7540.046 —
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0.389 — 2.88+0.084 —

AM 2322A
0.00 -1.2040.001  1.134:0.004 35018
0.02SW -1.04£0.001  1.17+40.004 2778
0.02NE -1.0940.001  1.14=£0.005 33017
0.04SW — 1.26+0.010 164112
0.04NE — 1.3640.007 6571
0.06SW — 1.4540.027 —
0.06NE — 1.5040.018 —
0.08NE — 1.58+0.036 —
0.10NE — 1.43+0.034 —
0.12SW — 1.65+0.077 —
0.12NE — 1.5340.073 —
0.14SW — 1.7440.056 —
0.14NE — 0.904-0.053 8971115
0.17SW — 1.65+0.034 —
0.17NE — 0.93+0.075 803735
0.21SW — 1.5740.021 —
0.21INE — 0.92+0.037 8317132
0.23SW — 1.4140.027 1472
0.23NE — 0.8540.043 1121733
0.25SW — 1.3540.025 72155
0.27SW — 1.5140.044 —
0.27NE — 1.2440.094 194733
0.29SW — 1.73+0.066 —
0.29NE — 1.30+0.038 116157
0.31INE — 1.364-0.023 60133
0.33NE — 1.40+0.034 28750
0.55NW  — 1.3340.058 95752
0.55NW — 1.18+0.037 261775
0.56NW  — 1.89+0.081 —
0.57NW  — 1.7740.110 —
0.66NW — 1.36+0.072 61777
0.67NW  — 1.43+0.031 —
0.69NW -1.6740.003  1.3740.016 49112
0.70NW  — 1.4740.018 —
0.72NW 1.4740.036 —
0.73SE — 1.45+0.043 —
0.75SE — 1.4840.037 —
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0.76SE
0.78SE
0.80SE
0.81SE
0.83SE
0.85SE
0.87SE
0.88SE
0.90SE
1.11SE
1.11SE
1.11SE
1.11SE
1.12SE
1.12SE
1.12SE
1.13SE
1.12S5E
1.12SE
1.12SE
1.13SE
1.13SE
1.13NW
1.13NW
1.13NW
1.14SE
1.14SE
1.14NW
1.14NW
1.155E
1.15SE
1.15NW
1.156NW
1.16SE
1.17SE
1.17SE
1.18SE
1.18NW
1.19SE

-1.510.003

-1.28+0.008

-1.50£0.004
-1.60=£0.006
-1.5540.004
-1.67£0.002
-1.4440.008
-1.47+0.006

-1.43+0.007
-1.434+0.005
-1.2440.008

-1.10£0.019

1.45£0.038
1.60£0.055
1.2340.045
1.5940.052
1.3940.035
1.2540.036
1.2940.053
1.80£0.091
1.49+0.076
1.3140.020
1.30£0.017
1.33£0.032
1.61+0.069
1.11£0.071
1.3540.058
1.2640.066
1.37£0.033
1.48+0.017
1.38+0.031
1.37£0.018
1.41£0.020
1.3940.008
1.5240.042
1.37£0.033
1.4240.024
1.44+0.021
1.45£0.031
1.45£0.030
1.45£0.034
1.49+0.048
1.44£0.020
1.1540.038
1.5540.022
1.45+0.031
1.4040.030
1.34£0.020
1.3240.031
1.754+0.130
1.2840.069
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20072
34754
178+
13175}
107135
12148
94735
3701100
70725
167153
53151
46133
5078
16718
38711
51751
115



LIONW  — 1.7640.053 —
1.20SE — 1.7140.120 —
120NW 1.4840.066 —
1.20NW  — 1.6140.021 —
12INW 1.7040.110 —
AM 2322B
0.73N\W  — 1.5040.037 —
0.67NW  — 1.4640.017 —
0.6INW  -1.5740.002  1.42+0.007 1018
0.55NW  -1.5840.002  1.4240.009 9%
0.49NW 1.4440.012 —
0.43NW 1.5340.017 —
0.36NW — 1.36+0.016 62115
0.30NW  — 1.4640.011 —
0.24NW 1.4740.009 —
0.18NW -1.4040.003  1.4340.015 472
0.12NW -1.2340.003  1.4240.016 13
0.06NW  -1.1040.002  1.40+0.010 2677
0.00 — 1.35+0.009 7513
0.06SE -1.4640.002  1.4140.011 1973°
0.12SE -1.504£0.002  1.40+0.009 2478
0.18SE -1.7140.001  1.39+0.007 3518
0.24SE -1.8340.001  1.42+0.006 10%%
0.30SE -1.8440.002  1.43+0.008 3tI
0.36SE — 1.5040.009 —
0.43SE — 1.5740.008 —
0.49SE — 1.7040.017 —
0.55SE — 1.7440.025 —
0.61SE — 1.6740.049 —

Fonte: A autora
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Tabela B.2 - Resultados da sintese de populacao estelar para os objetos de nossa amostra.

Posigao (kpe) zy (%) i (%) x0(%) my (%) mi(%) mo(%) x> adev Ay (mag)

AM 1054A (PA=77°)

_0,56NE 80,3 139 05 52,9 390 8.1 0,8 454 0,37
~0,28NE 68,7 17,1 10,8 14,0 8,4 77,6 09 285 033
0,00 70,5 151 114 13,1 12,7 742 0,9 228 040
0,285W 595 199 16,5 54 4,3 90,3 0,8 2,58 0,19
0,56SW 68,5 17,2 130 7.3 7,7 85,0 1,3 3,00 0,12
0,85SW 754 21,1 0,8 53,0 405 65 1,2 299 0,46
1,13SW 574 388 0,0 17,7 82,3 0,0 0,6 3.84 0,16
1,41SW 355 582 0,0 3,1 96,9 0,0 1,0 4,94 0,00
1,69SW 42,7 431 00 22,8 772 0,0 1,1 413 0,34
1,97SW 50,6 34,2 81 7,2 11,8 81,0 0,7 423 022
5.36SW 22,3 680 63 1,4 26,8 71,9 1,0 9,10 0,00
5.64SW 58,6 27,8 59 10,7 133 76,0 05 7,98 053
5.92SW 472 371 118 58 147 795 0,8 937 0,32
AM 1054B (PA =T77°)
-1,15NE 2,1 51,0 454 0,0 330 67,0 1,1 4,13 0,00
_0,86NE 1.8 60,7 359 0,1 37,7 622 1,5 3,16 0,04
-0,57NE 2.4 62,7 340 0,1 345 654 1,0 252 0,23
-0,20NE 9,3 238 64,9 0,3 8,8 90,9 1,0 1,96 0,24
0,00 141 27,0 56,7 02 7,7 92,1 1,1 1,93 0,35
0,20SW 11,6 9.7 769 03 3,2 96,5 09 201 023
0,57SW 4,4 23,2 69,9 0,0 8,9 91,1 1,0 244 0,15
0,86SW 4,4 357 60,2 0,1 18,1 818 08 3,52 0,18
1,15SW 3,0 298 64,5 0,0 154 84,5 1,1 443 0,11
1,44SW 3,7 0,0 948 0,1 0,0 99,9 1,3 556 0,04
1,72SW 5,0 7.4 84,7 0,2 45 95,3 1,2 6,96 0,00
AM1219A (PA =162°)
_3,63SE 60,5 26,1 144 21 5,3 92,6 1,0 4,09 0,81
-3,11SE 50,2 31,2 185 1,8 6,9 91,3 1,1 317 0,83
-2,59SE 57,0 252 17,7 19 6,7 91,4 1,3 2,82 0,94
-2,08SE 64,0 11,1 247 15 2,6 95,8 12 327 1,17
“1,56SE 34,9 226 434 07 2,6 96,7 14 262 1,20
“1,04SE 398 162 439 04 1,6 98,0 12 249 1,31
-0,52SE 344 247 413 09 2,6 96,5 12 222 1,50
0,00 533 18,0 299 0,9 1,9 97,1 12 232 0,99
0,52NW 382 17,3 441 05 1,8 97,7 1,1 2,15 1,33
1,04NW 24,5 243 52,7 04 2,7 96,9 12 2,00 1,05
1,56NW 422 163 413 05 1,3 98,2 1,0 255 091
2,08NW 57,1 6,0 373 08 1,0 98,3 12 280 1,02
2,50NW 594 4,2 36,6 1,2 1,2 97,7 1,2 294 1,15
3,11NW 60,0 7.8 329 1,3 0,9 97,8 1,3 246 1,01
3,63NW 59,9 9,0 31,3 1,5 1,6 96,9 1,1 218 0,89
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4,15NW 69,7 2,5 21,7 1,6 0,4 98,0 12 225 0,74
4,6TNW 65,7 9,1 255 1,7 1.4 96,9 1,3 241 0,75
5,19NW 630 9,3 26,9 14 1.4 97,1 1,1 291 0,68
5,7INW 71,2 0,0 2,7 1,6 0,0 98,4 1,1 289 0,53
6,23NW 708 139 180 3,1 6,0 90,9 1,2 3.8% 0,56
6,75NW 56,6 284 13,2 2,0 9,4 88,5 1,6 4,50 0,41
7 26NW 51,2 22,9 222 1,3 45 94,2 1,1 801 0,50
AM 1219A (PA =341°)
~11,93SE 370 387 252 1,1 6,3 92,7 1,0 341 0,00
-11,46SE 204 538 265 03 7,5 92,2 0,8 3,09 0,00
~10,90SE 27,7 537 226 0,6 7,5 91,9 0,8 3,60 0,03
-10,38SE 30,3 522 206 07 9,0 90,3 14 354 0,09
-9,86SE 24,7 558 184 0,6 10,5 888 08 3,77 0,17
-9,34SE 149 628 234 03 8,0 91,7 0,7 432 026
-8,82SE 178 59,9 229 04 7,7 91,9 0,9 457 043
-8,30SE 295 51,6 20,3 0,8 10,2 88,9 0,7 4,70 0,34
_7,78SE 26,8 61,6 16,1 0,7 16,7 82,6 0,6 457 025
_7,26SE 158 642 16,7 0,6 20,0 785 0,6 449 027
-6,75SE 12,9 60,7 28,7 03 8,6 91,2 0,7 442 0,14
-6,23SE 16,7 630 235 04 10,1 89,5 0,7 455 0,14
_5,71SE 324 486 206 12 135 853 1,0 497 0,14
_5,19SE 382 539 111 15 158 82,7 0,8 559 0,39
_4,67SE 26,1 59,3 184 09 11,3 878 0,8 587 0,36
_4,15SE 39,3 46,0 181 13 14,6 84,1 0,7 6,00 0,30
-3,63SE 382 522 98 1,7 148 835 0,7 6,62 053
-3,11SE 21,7 602 22,2 02 8,6 91,2 0,5 7,26 0,40
-2,59SE 16,3 782 78 1,7 41,6 56,6 09 7,61 057
-2,08SE 253 493 274 09 7,5 91,6 0,8 840 0,72
“1,56SE 302 437 281 06 8,1 91,4 0,6 7,74 0,40
1,04 SE 238 489 30,0 14 26,8 718 06 7,15 0,30
-0,52SE 151 478 396 09 6,5 92,7 0,8 558 047
0,00 42,6 452 138 84 154 762 1,0 431 0,53
0,52SW 325 543 112 20 11,5 865 1,1 4,93 043
1,04SW 24 622 153 27 149 825 1,0 512 0,18
1,56SW 21,8 79,0 2,5 3,0 57,7 39,3 09 537 0,17
2,08SW 27,7 604 134 2.3 246 73,1 0,9 6,30 0,00
2,50SW 356 559 10,9 4,2 235 723 0,7 7.88 0,00
AM 1219A (PA =70°)
_5,19NE 341 54,1 131 46 250 70,4 0,7 3,92 040
“4,67NE 233 534 238 0,6 159 835 0,7 3,13 0,11
-4,15NE 385 41,8 191 16 12,7 858 09 3,07 0,36
_3,63NE 31,8 392 276 07 7,5 91,8 0,8 297 022
_3,11NE 335 26,7 390 08 4,0 95,2 0,7 3,28 044
-2,59NE 48,0 0,0 499 07 0,0 99,3 0,8 385 0,58
-2,08NE 53,9 0,0 449 0,6 0,0 99,4 0,9 3,60 055
_1,56NE 582 0,0 40,8 1,1 0,0 98,9 09 381 043
_1,04NE 59,7 0,0 387 1,0 0,0 99,0 0,9 3,65 0,50
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-0,52NE 65,7 0,0 31,8 1,2 0,0 98,8 1,0 2,90 0,64
0,00 69,1 0,0 289 1,6 0,0 98,4 1.0 2,73 0,72
0,52SW 54,6 44 396 1,1 2,0 96,9 08 2,75 0,59
1,04SW 499 05 483 1,1 0,3 98,6 1,0 352 0,35
1,56SW 594 0,0 402 1,1 0,0 98,9 0,6 4,46 045
2,08SW 588 7.7 339 07 0,6 98,8 0,8 457 0,32
2,59SW 62,8 6,3 291 24 5.9 91,7 0,6 4,56 0,36
3,11SW 425 11,3 486 07 2,1 97,2 0,7 599 0,20
3,63SW 36,1 240 370 09 8,0 91,1 0,7 7,63 035
4,158W 286 18,9 484 05 11,7 87,8 0,6 10,31 0,46
4,67SW 45,1 16,1 36,1 18 9,6 88,6 0,5 12,84 0,60
AM 12198 (PA = 25°)
-2,56NE 132 566 31,8 02 24,7 75,1 06 575 0,01
-2,05NE 239 370 410 05 8,2 91,4 0,7 4,06 0,38
_1,54NE 305 350 369 07 7.4 91,9 0,7 3,05 0,75
-1,02NE 27,7 391 346 08 7.4 91,9 0,7 2,37 0093
-0,5INE 27,1 40,3 34,2 0,7 9,2 90,1 09 213 0096
0,00 290 42,7 305 08 10,1 89,1 0,8 220 0,90
0,51SW 25,7 32,7 441 0,6 4,9 94,5 09 2,09 0,88
1,02SW 145 336 522 02 3,9 95,9 08 231 0,68
1,54SW 148 358 509 0,1 6,1 93,8 0,7 315 0,56
AM 1256B (PA =292°)
18,80NW 84,6 149 09 9,3 45,9 44,9 0,5 10,01 0,94
_6,04NW 0,0 783 235 0,0 62,2 378 04 1531 0,00
4, 7T0NW 0,0 103,5 0,0 0,0 100,0 0,0 05 12,15 0,12
_4,03NW 7.1 95,3 0,0 0,2 99,8 0,0 04 11,32 0,00
-3,36NW 146 888 0,0 0,4 99,6 0,0 04 10,52 041
-2,69NW 253 431 373 04 335 66,1 05 9,99 045
“1,34NW 14,2 621 266 0,7 31,5 678 05 7.76 0,44
0,6TNW 9,6 73,6 22,2 03 354 64,4 04 643 029
0,00 144 452 448 08 21,8 774 0,5 4,97 0,60
0,67SE 11,0 656 276 0,1 21,6 783 0,7 528 047
1,34SE 7.2 88,7 78 0,1 46,2 53,7 0,7 6,37 042
2,01SE 3,3 715 298 0,1 251 748 05 7,87 0,15
2,60SE 20,6 59,6 229 0,8 339 653 0,7 880 0,52
3,36SE 183 304 554 04 9,7 89,9 06 7,22 0,07
4,03SE 5,5 89,7 105 02 36,5 63,3 0,7 857 0,36
4,70SE 6,1 786 225 02 68,1 31,7 0,5 11,14 0,00
5,37SE 132 332 60,0 03 19,7 80,0 0,3 10,99 0,35
6,04SE 9,5 96,0 0,0 0,4 99.6 0,0 0,5 10,28 0,59
6,71SE 9,7 57,8 39,3 02 51,8 48,0 04 953 0,07
7,38SE 1.8 106,3 0,0 0,0 100,0 0,0 0,7 7,57 0,18
8,06SE 269 78,6 0,0 3.4 96,6 0,0 0,6 6,99 0,72
8,72SE 6,3 93,1 45 1,9 60,4 378 0,6 6,76 0,37
9,34SE 32,7 652 7.3 3.4 275 69,1 05 7,56 048
10,07SE 228 724 87 0,5 48,1 513 05 9,28 0,05



10,74SE 294 631 7,8 3,3 48,0 48,7 04 12,82 0,00
AM 1256B (PA = 325°)
_1,34NW 236 73,2 57 2,5 378 59,7 0,7 747 0,10
~0,67TNW 191 81,1 40 0,9 53,6 45,5 0,8 6,01 0,05
0,00 155 782 97 0,4 50,8 48,8 0,9 556 0,10
0,67SE 7.9 91,9 45 0,2 52,6 472 1,1 58 021
1,34SE 191 730 128 04 376 62,0 1,0 6,07 0,40
2,01SE 6,5 82,2 149 0,1 248 751 14 638 0,36
2,60SE 7.7 895 8.6 0,2 32,7 67,1 1,2 729 0,68
3,36SE 129 883 7.2 0,3 453 54,5 1,0 815 0,59
4,03SE 9,5 88,9 48 0,9 48,1 51,0 1,1 843 0,48
4,70SE 161 680 17,2 03 156 84,0 1,1 997 0,59
5,37SE 284 60,1 168 1,1 162 82,7 1,0 10,67 0,50
6,04SE 423 484 128 3.3 247 720 0,9 10,60 0,65
6,71SE 470 324 187 08 9,3 89,8 09 12,16 0,33
7,38SE 17,9 829 0,0 1,3 98,7 0,0 1,0 11,71 0,23
8,06SE 6,9 88,0 9.9 0,2 25,6 742 0,9 10,90 0,15
8,73SE 428 576 24 7.0 80,2 12,7 1,0 10,00 0,13
9,40SE 294 682 34 2,3 454 52,3 1,0 9,14 0,00
10,07SE 42,7 61,6 0,0 6,2 93.8 0,0 0,9 10,30 0,00
AM 1401A (PA =294°)
6,91SE 168 46,6 326 0,7 9,1 90,2 08 545 0,36
-6,14SE 32,6 523 151 18 198 784 1,0 352 042
_5,38SE 249 763 00 2,9 97,1 0,0 1,1 256 0,61
-4 61SE 12,7 84,7 54 1,0 89,1 99 0,7 2,73 0,16
_3,84SE 9,6 724 20,7 0,7 50,0 49,3 1,3 255 0,44
-3,07SE 8,1 68,7 249 04 346 65,1 1,0 246 0,41
-2,30SE 9.4 67,6 264 02 21 717 1,0 2,08 0,40
“1,54SE 8,4 53,9 400 0,3 189 80,7 0,9 2,06 048
-0,77SE 2,6 482 51,1 0,1 7.2 92,8 08 228 042
0,00 9,7 730 20,2 06 51,8 47,7 08 305 126
0,77NW 0,0 75,1 30,1 0,0 59,7 40,3 12 3,82 049
1,54NW 0,0 92,1 16,0 0,0 796 20,4 14 294 0,73
2,30NW 4,7 724 281 0,1 639 36,0 1,3 327 047
3,07NW 7.4 88,1 89 0,2 87,1 12,7 09 3,72 048
3,84NW 0,0 97,0 7,2 0,0 87,7 123 12 3,78 0,44
4,61NW 0,0 89,2 140 0,0 854 146 0,6 7,09 0,10
AM 1401A (PA =41°)
_3,07NE 0,0 102,3 0,0 0,0 100,0 0,0 1,0 581 0,09
-2,30NE 0,0 1050 2,9 0,0 954 46 1,5 4,96 0,00
-1,54NE 4,1 102,5 0,0 0,2 998 0,0 1,3 3,78 0,58
0,77NE 11,0 946 00 0,3 99,7 0,0 1,0 342 0,25
0,00 245 785 0,8 1.4 945 4,0 1,4 261 0,40
0,77SW 9,0 87,8 6,0 0,3 825 172 0,7 2,79 0,83
1,54SW 152 86,7 0,0 0,6 994 0,0 08 3,74 083
2,30SW 3,8 101,3 0,0 0,1 99.9 0,0 06 731 0,76

124



AM 2030A (PA =75°)

_7,34NE 514 396 8,2 2,9 185 785 1,1 735 0,83
-6,43NE 61,2 298 7,3 4,8 183 76,9 1,1 579 0,65
_5,51NE 42,6 580 0,0 5,9 94,1 0,0 1,0 448 0,30
~4,50NE 42,0 540 34 6,3 724 213 1,0 4,03 0,29
-3,67TNE 29,7 589 10,7 2.2 340 638 1,2 4,92 0,12
_2,75NE 36,5 565 63 4,2 50,7 45,1 1,1 4,76 0,13
-1,84NE 44,1 553 0,0 7.2 92,8 0,0 1,3 594 0,29
-0,92NE 40,1 434 128 15 130 85,6 1,1 6,99 0,66
0,92SW 60,6 354 00 18,1 81,9 0,0 1,1 10,20 0,72
1,84SW 392 394 10,7 08 124 86,9 1,1 12,88 0,74
AM2030B (PA =75°)
~1,86NE 26,1 586 194 14 27,3 Tl 1,0 740 0,61
~0,93NE 432 477 93 2,6 21,8 756 14 418 0,59
-0,00 54,6 46,9 0,0 10,9 89,1 0,0 1,3 297 0,46
0,93SW 632 242 102 39 14,1 82,0 1,3 505 081
1,86SW 24,1 364 393 0,8 10,5 88,7 1,1 752 0,99
AM2030B (PA = 22°)
_1,86NE 36,9 470 162 17 16,2 82,1 1,0 513 1,05
-0,93NE 574 198 227 2.6 8,3 89,2 14 432 0,96
0,00 770 148 7.2 6,3 129 80,8 1,0 344 053
0,93SW 462 13,1 412 25 6,9 90,6 1,0 535 0,57
1,86SW 314 7.2 60,7 0,7 5,4 93,9 1,0 9,10 0,70
AM2058A (PA =42°)
-8,30SW 0,0 1004 7,3 0,0 48,9 51,1 15 582 0,19
_7,38SW 3,5 83,7 162 0,1 445 554 1,5 4,79 0,16
_6,458W 0,0 94,1 8.6 0,0 61,6 384 0,8 4,44 0,16
_5,53SW 10,9 742 17,9 08 42,0 572 0,8 4,88 0,18
4,61SW 0,5 80,8 20,3 0,0 484 51,6 1,1 354 0,23
-3,69SW 0,0 102,9 0,0 0,0 100,0 0,0 1,6 3,99 0,33
2, 7TTSW 0,0 885 13,1 00 450 55,0 1,3 351 0,53
~1,84SW 0,0 85,1 159 0,0 38,0 62,0 1,2 463 0,32
~0,92SW 0,0 483 547 0,0 151 84,9 05 4,67 0,62
0,00 0,0 422 582 0,0 11,3 88,7 04 345 0,60
0,92NE 0,0 439 585 0,0 11,2 88,83 05 447 052
1,84NE 0,0 595 41,6 0,0 198 80,2 05 537 035
2,77NE 4,8 654 31,3 02 20,9 78,9 0,5 4,60 0,26
3,60NE 6,2 71,0 27,2 01 21,9 78,0 0,6 458 0,32
4,61NE 4,4 81,1 176 0,1 31,6 683 08 4,74 023
5,53NE 4,8 758 245 0,1 21 778 1,1 490 0,27
6,45NE 7.1 946 0,7 0,7 95,1 4.2 1,2 442 0,25
7,38NE 144 881 00 2,2 97,8 0,0 1,4 401 0,19
8,30NE 11,7 91,3 00 1,8 98,2 0,0 1,0 524 0,11
AM2058A (PA =125°)
_4,61SE 0,0 102,2 0,0 0,0 100,0 0,0 12 684 0,16
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-3,69SE 6,9 94,0 0,0 0,2 998 0,0 1,3 396 0,32
2,77SE 36,3 46,6 199 3.1 255  Tl4 1,5 292 031
“1,84SE 7.0 66,3 294 05 35,6 64,0 14 430 0,50
-0,92SE 3,7 989 0,0 0,3 99,7 0,0 12 3,78 0,61
0,00 9,4 89,5 3.8 1,1 80,0 18,0 1,4 294 046
0,92NW 4,1 86,8 124 0,1 541 458 1,0 3,85 0,47
1,84NW 4,6 91,2 8,0 0,1 68,2 31,7 1,0 3,90 0,30
2,7TNW 2.4 784 225 0,0 32,2 67,8 12 504 0,32
3,60NW 0,0 86,7 168 0,0 479 52,1 1,2 6,14 0,22
4,6INW 0,0 782 264 00 338 66,2 1,6 584 0,30
5,53NW 0,0 100,1 0,0 0,0 100,0 0,0 1,7 591 0,12
6,45NW 4,1 98,1 0,0 0,1 99,9 0,0 0,6 746 081
7,38NW 30,6 743 00 3,1 96,9 0,0 05 4,40 0,48
8,30NW 18,5 832 0,0 0,7 993 0,0 05 6,40 0,00
AM2058A (PA =350°)
_7,38N 180 586 23,7 02 112 886 1,2 1047 0,00
-6,45N 130 502 322 01 5,5 94,4 1,6 7,40 0,13
-5,53N 17,7 520 31,7 03 5,7 94,0 15 630 045
461N 9,9 475 409 0,1 3.4 96,5 1,5 6,15 0,48
_3,60N 7,2 715 19,1 0,1 296 70,3 1,2 593 0,15
2,77N 10,8 68,7 205 02 24 T4 1,1 504 0,03
-1,84N 6,1 42,7 539 0,1 9,4 90,4 1,1 3,93 0,00
~0,92N 0,0 20,7 728 0,0 4,3 95,7 1,0 353 0,18
0,00 3,1 20,6 785 0,0 2.8 97,2 1,0 320 0,60
0,928 1.8 222 778 00 2,6 97,4 1,2 321 0,48
1,84S 3,3 26,5 72,7 0,0 2,9 97,1 1,1 4,03 0,33
2,778 129 227 67,9 02 45 95,3 12 456 0,37
3,698 5,0 62,5 31,9 0,1 10,3 89,7 1,0 649 0,33
4,618 1,7 51,1 47,7 0,0 3,3 96,7 04 964 0,14
5,539 146 605 235 02 156 843 05 889 0,26
6,458 26,0 464 27,7 02 3,7 96,1 06 791 0,49
7,389 172 608 19,7 03 182 81,5 05 872 0,35
8,308 140 823 00 15 985 0,0 0,7 13,60 0,00
AM2058B (PA =94°)
_3,65SE 324 692 00 2,0 98,0 0,0 1,6 855 0,49
-2,74SE 392 604 0,0 3,9 96,1 0,0 14 58 0,36
“1,82SE 362 610 53 2.8 50,5 46,7 0,9 3,60 043
_0,91SE 30,3 62,7 100 13 180 80,7 1,6 233 0,28
0,00 293 66,3 7.2 4,9 41,9 532 1,7 2,03 0,42
0,91NW 26,5 70,9 3,9 34 63,0 33,6 1,7 1,92 043
1,82NW 20,7 80,3 0,0 1,1 98,9 0,0 0,7 3,76 0,56
2,7ANW 288 71,7 0,0 2,5 975 0,0 14 457 0,67
3,65NW 20,7 795 0,0 1.4 98,6 0,0 08 882 1,33
AM 2229A (PA =161°)
_7,84SE 40,9 509 9,0 3,7 40,2 56,0 1,3 353 0,12
-6,53SE 428 571 08 6,8 82,3 10,9 1,3 256 0,46



-5,22S8E 30,6 69,0 2,7 1,0 92,6 6,3 1,0 2,02 0,40
-3,92SE 477 537 0,0 9,2 90,7 0,1 12 1,69 0,59
-2,61SE 46,4 316 221 22 10,1 87,7 08 2,09 046
“1,31SE 229 51,2 264 0,7 22,2 772 06 181 0,39
0,00 134 46,6 41,2 0,1 136 86,3 06 193 0,16
1,3INW 16,1 42,6 42,8 02 9,6 90,3 08 2,16 0,38
2,6INW 382 17,0 447 06 1,9 97,4 1,5 2,60 0,70
3,92NW 430 82 46,6 0,7 0,8 98,5 14 422 0,80
5,20NW 373 9.3 51,50 0,3 0,9 98,7 1,6 4,39 1,08
6,53NW 404 17,8 40,1 0,7 2,1 97,3 1,6 4,03 1,09
7,84NW 3790 233 384 08 5,5 93,7 1,1 518 1,09
9,14NW 339 30,6 342 09 6,0 93,1 1,0 4,70 0,87
10,45NW 440 246 325 09 3,6 95,5 1,0 6,03 0,58
11,75NW 60,7 145 256 17 3,1 95,2 1,0 854 0,66
13,06NW 548 359 6,3 2.8 242 729 08 567 044
14,36NW 309 416 253 12 9,1 89,7 09 552 031
AM 2229A (PA =134°)
-2,61SE 67,6 328 0,0 14,6 854 0,0 1,5 245 047
“1,31SE 59,0 41,9 0,0 10,9 89,1 0,0 12 1,64 0,39
0,00 497 382 129 50 364 585 08 1,37 0,11
1,3INW 36,0 358 286 13 10,4 884 1,0 1,49 0,14
2,61NW 20,1 348 456 0,7 7.3 92,0 06 1,74 0,11
3,92NW 151 431 426 03 9,2 90,6 08 1,85 0,15
5,22NW 174 262 565 04 3,5 96,1 1,1 247 0,38
6,53NW 13,6 376 503 0,2 4,9 94,9 1,1 286 0,51
7. 84NW 20,8 48,3 30,7 03 11,0 88,8 0,8 3,16 0,46
9,14NW 228 569 206 08 157 834 09 334 050
10,45NW 236 60,8 163 09 26,3 728 0,8 3,19 026
AM 2306A (PA =238°)
-10,62SW 239 652 154 09 28,3 708 0,7 598 041
-9,96SW 137 70,3 186 05 225 770 0,7 553 042
-9,30SW 31,1 59,5 121 20 280 70,1 0,8 445 0,59
-8,63SW 249 60,0 180 1,0 18,3 80,7 0,8 3,78 0,54
7,97SW 405 50,2 130 16 223 76,1 1,1 3,67 044
_7,30SW 31,1 41,0 292 2,0 25,3 72,7 1,0 351 0,39
-6,64SW 31,0 429 265 12 10,7 88,1 09 421 059
_5,988W 131 61,2 256 03 24,3 754 0,9 509 049
_5,31SW 10,1 585 344 04 33,8 659 0,9 458 0,52
_4,658W 5,0 493 482 02 10,1 89,7 09 397 038
-3,08SW 7,8 61,1 333 02 182 817 08 3,17 0,51
_3,32SW 7,5 54,8 40,0 0,3 130 86,8 0,8 345 048
-2,66SW 4,4 43,1 558 0,1 10,0 89,9 0,7 3,05 031
“1,99SW 9,1 36,7 57,7 0,1 5,2 94,7 0,9 323 0,64
“1,338W 137 233 662 02 2,1 97,6 1,1 2,75 0,97
-0,66SW 158 358 509 02 3,9 95,8 14 236 1,28
0,00 8,3 395 54,1 0,1 6,7 93,2 09 2,06 1,30
0,66NE 7.3 46,8 48,1 0,1 10,5 89,3 0,6 1,98 1,08
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1,33NE 7.4 56,0 394 0,1 140 859 1,0 234 0,78
1,99NE 11,0 470 451 02 9,8 90,0 1,2 3,05 0,84
2,66NE 8,1 68,1 250 02 32,7 67,1 0,6 290 0,59
3,32NE 196 449 379 06 9,1 90,4 0,7 294 0,55
3,98NE 133 56,6 322 03 9,0 90,7 1,2 2,89 0,60
4,65NE 8,4 63,9 31,1 02 124 875 1,3 3,02 0,37
5,31NE 188 332 508 09 5,7 93,5 09 3,36 035
5,98NE 4,6 58,3 404 02 9,6 90,3 0,6 4,04 021
6,64NE 142 61,6 251 04 146 850 1,0 4,77 0,50
7,30NE 2,4 795 198 0,1 25,3 AT 09 427 024
7,97NE 0,0 776 24,7 0,0 14,7 853 0,8 4,26 0,40
8,63NE 1,3 64,1 362 0,1 124 875 0,7 4,78 047
9,30NE 11,0 429 465 02 6,2 93,6 0,8 590 0,44
9,96NE 16,6 669 195 03 199 798 1,0 565 0,55
10,62NE 344 583 115 1,6 21,2 772 1,0 515 0,58
11,20NE 28,3 44,0 268 0,3 8,4 91,3 08 517 0,09
11,95NE 26,2 485 30,7 05 6,3 93,3 0,6 746 0,11
AM 2306A (PA =190°)
-6,64S 250 61,2 17,2 1,1 336 653 09 4,93 0,61
-5,988 195 581 245 05 16,7 82,8 0,3 422 059
-5,31S 292 424 31,7 1,0 8,0 91,1 0,7 3,66 0,67
4,658 20,7 63,7 17,7 0,6 18,0 814 0,7 3,36 0,61
-3,988 158 700 176 08 270 722 0,7 3,03 0,72
-3,328 18,6 405 450 05 6,7 92,7 0,8 3,26 0,74
-2,66S 11,9 470 429 02 9,2 90,7 0,7 2,77 0,64
-1,998 12,5 42,6 47,7 02 7.8 92,1 1,1 258 0,89
1,338 16,3 41,3 445 03 7.1 92,6 0,7 223 1,08
-0,66S 18,8 36,6 47,7 04 7,7 91,9 0,9 203 202
0,00 137 314 566 02 45 95,3 06 227 120
0,66N 149 353 514 03 6,5 93,2 1,0 251 1,01
1,33N 195 41,3 40,8 04 7.8 91,8 1,3 2,63 0,83
1,99N 20,1 61,0 195 04 172 824 0,8 3,18 0,77
2,66N 28,7 533 214 08 134 858 08 3,32 077
3,32N 33,1 472 203 16 234 75,0 0,7 347 0,71
3,98N 21,6 61,3 203 0,7 26,8 725 05 3,86 053
4,65N 235 44,8 318 02 8,4 91,4 0,7 443 053
531N 40,6 46,1 16,7 1,1 154 835 0,6 549 0,51
AM 2306B (PA =190°)
-3,88S 21,3 781 0,0 3,6 96,4 0,0 1,1 3.8% 0,00
-3,239 273 729 0,0 4,7 953 0,0 09 351 0,10
2,588 314 67,7 00 4,5 955 0,0 1,1 258 0,11
-1,948 28,6 650 6,7 1,8 22,6 75,7 1,2 242 0,10
1,298 35,7 63,1 2,0 4,1 46,5 49,4 08 202 0,12
0,658 374 57,7 54 2.4 232 745 08 1,99 0,04
0,00 41,1 504 9.2 1,7 122 86,1 09 181 0,00
0,65N 52,3 444 3.3 5,8 254 68,9 09 1,95 0,09
1,29N 61,8 373 00 17,5 82,5 0,0 1,0 224 0,01
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1,94N 60,9 393 0,0 22,0 780 0,0 1,1 2,88 0,00
AM 2306B (PA =118°)
-2,58SE 390 378 188 10 5,0 94,0 18 1,87 0,73
“1,94SE 335 370 233 08 4,2 95,1 1,9 1,70 0,68
“1,29SE 32,8 398 233 07 4,2 95,1 1,0 3,65 0,69
-0,65SE 33,1 556 118 1.1 146 84,3 1,1 1,50 0,64
0,00 244 471 27,0 05 4,7 94,8 1,5 1,97 0,74
0,65NW 384 457 164 06 120 874 1,0 2,00 1,03
1,20NW 270 758 53 1,2 854 134 1,3 2,11 0,98
1,94NW 308 71,9 1,3 2,1 934 44 1,2 2,09 1,03
2,58NW 359 510 149 13 152 834 08 1,86 0,88
3,23NW 355 589 7,0 2.4 21,6 759 1,0 1,93 0,86
3,88NW 337 69,0 00 3,5 96,5 0,0 1,0 205 081
4,52NW 404 66,0 0,0 15,0 850 0,0 2,1 237 0,77
5,17NW 324 796 0,0 11,3 88,7 0,0 2,3 3,06 0,58
5,81NW 40,5 654 0,0 7.9 92,1 0,0 1,3 244 0,50
6,46NW 36,0 656 0,0 3,1 96,9 0,0 12 248 0,48
7,1INW 483 517 0,0 75 92,5 0,0 1,1 257 048
7,75NW 496 542 0,0 22,1 779 0,0 1,0 2,63 0,57
AM 2322A (PA =59°)
_7,23NE 351 390 270 10 11,5 87,5 1,0 552 0,24
-6,95NE 0,0 68,9 321 00 9,0 91,0 1,0 646 0,16
-6,67TNE 8,5 372 555 0,1 6,7 93,2 09 624 0,00
-6,30NE 17,7 522 283 05 9,5 89,9 1,2 532 054
-6,12NE 152 41,3 433 03 10,2 89,5 09 593 0,30
_5,84NE 156 52,9 306 0,1 108 89,1 0,8 6,03 047
_5,56NE 0,0 66,3 364 00 9,6 90,4 08 597 037
_5,28NE 10,6 475 41,8 02 6,8 93,0 1,0 481 0,35
-5,00NE 158 546 318 04 10,2 89,4 1,0 4,02 0,53
-4,73NE 273 524 202 0,8 11,1 881 12 333 044
-4 45NE 298 521 180 09 112 87,9 04 3,78 0,37
4,17NE 295 434 295 0,6 9,7 89,7 05 426 022
_3,80NE 24,9 478 30,6 05 12,7 86,8 06 471 0,11
-3,61NE 0,3 56,2 438 0,0 5.8 94,2 04 427 042
_3,34NE 10,3 552 362 0.2 10,7 89,1 04 4,67 034
_3,06NE 14,9 520 348 03 123 874 03 3,73 0,39
-2,78NE 8,4 57,3 360 0,1 114 884 04 344 0,38
-2,50NE 230 54,6 240 04 120 87,5 0,9 470 0,32
-2,22NE 16,0 386 476 03 8,9 90,8 0,3 3,83 034
“1,95NE 6,8 532 387 0,1 17,3 82,6 0,2 354 0,17
_1,67NE 149 376 480 03 9,5 90,2 02 3,18 0,35
“1,39NE 120 269 605 02 5,3 94,5 02 3,12 041
1,11INE 149 244 599 03 5,6 94,0 0,3 259 0,65
-0,83NE 11,8 305 57,2 03 9,4 90,3 04 281 1,09
-0,56NE 193 50 754 04 1,5 98,1 0,3 2,18 055
_0,28NE 247 368 393 0,7 185 80,8 0,3 1,98 0,36
0,00 20,2 31,8 483 06 122 872 04 218 029
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0,285W 22,6 183 595 0,7 75 91,8 00 181 0,14
0,56SW 223 0,0 780 04 0,0 99,6 00 236 0,19
0,83SW 143 34 824 03 0,7 99,1 00 2,58 0,30
1,11SW 112 196 693 0,1 5.8 94,1 0,6 3,30 0,46
1,39SW 7.6 23,0 69,9 0,1 1,9 98,0 0,7 323 035
1,67SW 10,2 223 68,7 0,1 1,9 98,0 0,7 3,66 0,38
1,95SW 10,9 255 635 0,1 2,2 97,7 0,7 3,70 0,38
2,228W 150 31,8 51,8 04 8,3 91,3 06 3,32 043
2,50SW 340 327 326 13 10,2 886 0,7 2,85 046
2,78SW 343 364 291 1,0 4,6 94,4 1,0 283 0,34
3,06SW 42,8 346 213 13 8,7 90,0 1,0 4,18 0,20
3,34SW 31,0 445 228 07 8,0 91,3 0,9 479 0,10
3,61SW 355 373 274 07 3.4 95,9 1,0 552 051
AM2322A (PA =28°)
-3,34NE 0,0 458 481 0,0 27,6 724 05 7,79 0,00
-3,06NE 114 670 206 0,1 233 765 08 749 0,33
-2,78NE 27,9 556 17,2 1,1 145 844 08 6,76 0,62
-2,50NE 21,6 502 294 08 7,7 91,6 05 6,16 0,83
-2,22NE 26,0 57,6 206 15 66,3 32,2 0,2 6,61 048
“1,95NE 19,2 430 384 20 392 588 04 824 0,00
-1,67NE 124 281 67,0 0,1 4,9 95,0 04 7,30 0,05
“1,39NE 176 508 343 09 286 705 0,3 7,02 050
_1,1INE 270 185 560 0,3 2,6 97,1 04 6,98 0,13
-0,83NE 6,6 545 402 0,3 16,3 834 0,3 6,12 0,13
_0,56NE 254 57,3 170 05 228 766 0,3 522 0,63
-0,28NE 231 51,6 24,6 02 10,0 89,8 05 573 052
0,00 168 60,0 231 04 7.4 92,2 05 520 0,51
0,285W 17,0 44,7 393 05 7.8 91,7 0,6 5,16 0,40
0,56SW 7,0 64,8 304 09 482 50,9 04 621 0,06
0,83SW 5,0 715 250 0,1 688 31,1 0,8 9,39 0,00
AM2322A (PA =318°)
-2,29NW 239 783 32 1.4 775 212 0,7 748 0,12
“1,95NW 5,6 814 115 03 290 70,7 0,3 654 0,00
1,6TNW 7.3 715 204 05 12,5 87,0 0,6 805 0,07
“1,39NW 185 716 125 04 26,0 73,7 05 643 0,11
-1,1INW 133 729 10,7 06 239 755 05 552 025
_0,83NW 453 50,6 4,5 4,8 52,1 43,1 0,6 577 0,30
~0,56NW 440 490 5,0 4,7 51,6 436 0,6 4,97 0,09
~0,28NW 36,6 55,7 7,3 2.4 445 532 0,7 4,73 0,20
0,00 40,9 555 56 5,6 64,1 30,3 05 4,77 047
0,28SE 166 61,8 223 05 11,0 885 0,7 549 0,18
0,56SE 170 668 17,5 0,6 136 858 0,8 544 0,19
0,83SE 31,6 655 7,1 1,7 239 743 0,7 556 0,39
1,11SE 133 76,7 98 0,6 22,9 76,6 0,7 546 0,26
1,39SE 158 765 6,1 0,8 30,7 685 06 594 037
1,67SE 12,0 748 125 04 223 772 0,6 6,01 0,02
1,95SE 22,5 51,8 269 1,0 11,1 87,9 1,0 580 0,16
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2,22SE 4,1 410 148 1,0 9,4 89,6 0,7 550 0,38
2,50SE 157 753 T4 0,8 250 742 0,7 505 020
2,78SE 9,3 70,8 208 0,7 26,2 73,1 1,0 539 0,16
3,06SE 1,9 754 246 0,1 13,7 86,1 09 556 021
3,34SE 198 244 557 04 12,7 86,9 1,1 3,96 0,00
3,61SE 188 402 405 2,0 135 84,5 0,8 2,82 1,32
3,80SE 0,0 31,7 689 0,0 135 86,5 1,2 244 031
4,17SE 0,0 443 60,0 0,0 12,7 87,3 1,9 2,72 0,00
4,45SE 27,2 193 559 1,9 2.8 95,3 1,0 485 021
4,73SE 259 17,0 620 0,8 11,8 87,5 1,0 7,14 0,00
AM2322B (PA =318°)
_3,06NW 61,9 25 33,8 3.2 0,3 96,5 1,6 481 0,00
2,81NW 57,7 20,7 24,7 25 3.4 94,1 0,0 521 0,11
-2, 55NW 62,2 322 79 4,4 16,7 78,9 0,0 4,14 0,08
-2,30NW 69,8 26,5 8,0 6,0 165 775 0,0 4,06 027
-2,04NW 439 26,1 341 17 2,8 95,4 0,0 436 0,15
1,79NW 39,1 339 276 14 5,3 93,2 0,0 4,09 027
1,53NW 496 44,3 10,1 28 241 73,1 00 4,18 0,04
“1,28NW 399 370 260 14 6,6 92,0 0,0 3,67 0,08
1,02NW 50,7 11,7 389 2.3 3.4 94,3 0,0 2,93 043
0,77NW 40,0 304 283 16 18,1 80,3 00 233 031
0,51INW 24,6 364 383 05 8,3 91,3 1,0 1,77 0,32
~0,26NW 21,6 394 383 04 8,9 90,7 1,1 1,81 0,38
0,00 21,1 348 436 03 10,7 89,0 0,0 226 0,40
0,26SE 28,0 340 371 03 7,5 92,2 14 1,9 0,55
0,51SE 376 248 373 03 3,6 96,0 14 1,9 045
0,77SE 52,3 299 196 1,8 8,5 89,7 1,3 229 0,50
1,02SE 674 271 7.3 4,3 129 828 14 236 055
1,28SE 796 13,1 7,1 8,1 9,1 82,7 1,5 246 047
1,53SE 62,0 313 7,7 4,1 139 82,0 18 2,77 0,34
1,79SE 61,2 310 94 3.4 11,6 85,0 1,5 254 0,37
2,04SE 69,8 297 1,5 11,9 44,6 43,5 1,3 3,02 0,39
2,30SE 62,8 345 0,0 14,9 851 0,0 1,0 436 0,21
2,55SE 82,3 162 0,0 33,2 66,8 0,0 1,1 598 0,54

Fonte: A autora
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Tabela B.3 - Pardmetros especificos e intensidades de linhas de emissdo corrigidas pelo averme-
lhamento (relativo para HB=100).

R/Ras log[F(HB)]* C(HpB) [Om]A5007 Ha [NIIJA 6584  [SIJA 6717  [S1]A 6731
(kpc) (erg st cm’2)

AM 1054B
0,00 -14,52 0,40 15242 278+4 11242 24+1 27+1
0,04SW -14,93 0,26 154+2 28143 11541 28+1 29+1
0,04NE -14,97 0,23 141+1 28242 11441 37+1 37+1
0,08NE -15,83 0,08 139+3 285+6 11943 — —
0,13NE -16,23 0,08 113+5 285£10 11945 — —

AM1219A
0,00 -15,23 1,33 — 260+8 127+4 25£1 1941
0,03NW -15,37 1,27 — 261£35 115+16 18+6 18+6
0,03SE -15,39 1,10 19 £2 264+13 12346 17+£2 1542
0,07NW -15,70 0,91 — 268+22 133411 — —
0,07SE -15,54 0,83 25 +2 27049  106+4 — —
0,10NW -15,79 0,88 — 269+13 10316 — —
0,10SE -15,67 0,55 21 £3 275+£11 10545 — —
0,14NW -15,81 0,91 — 26842 10241 — —
0,14SE -15,77 0,32 18 £2 280+£7 11443 3442 32+2
0,17SE -15,77 0,64 24 £2 27448 11544 41+2 2942
0,20NW -15,79 0,87 — 269+12 10445 — —
0,20SE -15,52 0,79 25 £1 2703 105+1 32+1 26=£1
0,24NW 15,87 0,75 — 271417 10147 — —
0,24SE -15,31 0,68 32 £1 273+4 101+£2 30+1 24+1
0,27TNW -16,17 0,36 — 279+14 12847 — —
0,27SE -15,24 0,81 30 £1 270+4 94 £2 30+1 26£1
0,31SE -15,25 0,75 35 £1 27145 90 £2 31+1 30+1
0,34SE -15,32 0,71 64 +2 272+£7 85 3 34£2 32£2
0,37SE -15,32 0,73 97 £1 272+5 75 +2 32+1 28+1
0,39SE -15,95 0,27 71 +3 281+£8 10044 54+3 35+2
0,39SE -15,79 0,60 78 +4 274+13 92 £5 45+4 2943
0,40SE -15,96 -0,20 79 £3 291+7 94 £3 5743 4942
0,41SE -15,73 0,56 69 +2 275+£7 79 £3 36+£2 25+2
0,41SE -15,64 0,27 95 +4 28149 90 +4 55+3 3043
0,42NE -15,44 0,59 — 274+4 87 +1 35+1 27+1
0,42NE -15,31 0,54 — 27543 88 +1 3841 2641
0,42NE -15,37 0,59 — 27445 83 £2 35+1 21+1
0,42SE -15,88 -0,17 82 £2 29043 91 £2 55=£1 95=£1
0,43SE -15,84 0,64 84 +2 27318 82 £3 38£2 29£2
0,43NE -15,52 0,50 31 £2 276+6 88 £2 35+2 2142
0,44SE -15,86 0,11 78 £2 284+6 83 £2 4542 4942
0,44SE -15,92 0,35 81 +3 279419 90 +4 36+3 36+3
0,44SE -15,89 0,12 108 £7 284+15 75 +6 — —
0,44NE -15,59 0,66 — 273+4 96 £2 33£1 3241
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0,45NE -15,81 0,37 50 +1 27945 95 42 4042 29+1
0,46NE -15,44 0,58 — 27544 97 £1 30+1 3041
0,47SE -16,62 0,16 100 £7 28913 72 £6 — —
0,48NE -15,89 0,21 61 +£2 28246 97 +3 4842 3942
0,49SE -15,93 0,04 8343 28748 90 43 — —
0,49SE -15,92 0,39 84 +3 278410 68 +4 3243 36+3
0,50NE ~15,46 0,56 — 27545 96 42 3041 28+1
0,52NE -15,93 0,21 71 £2 28246 10143 502 4042
0,54NE -15,64 0,70 40 £1 27245 92 42 37+1 27+1
0,54SE -15,96 042 70 £3 29645 10943 — —
0,54SE -15,93 0,41 105 43 27848 69 +3 3442 3642
0,56NE -16,26 0,49 92 +4 27711 10745 57+4 45+3
0,59NE -15,73 0,65 51 +1 27346 97 £2 4942 28+1
0,59SE -15,92 0,69 83 +3 30144 11443 — —
0,59SE -16,07 0,08 103 £3 288+5 85 42 4543 4342
0,60NE -16,41 0,23 123 +8 282418 11248 59+6 48+6
0,63SE -15,83 097 69 2 30843 11442 — —
0,64SE -16,21 0,19 883 29146 93 +3 4942 4842
0,64NE -15,73 0,35 47 £2 27946 96 +2 6342 3242
0,69NE -15,86 0,19 — 28348 11144 — —
0,69SE -15,83 0,95 96 &2 30743 14542 — —
0,69SE -16,26 0,04 79 4 287410 94 +4 — —
0,7ANE -16,10 017 — 29047 15244 — —
0,74SE -16,22 0,28 87 +6 281416 81 +6 — —
0,75SE -15,91 0,88 8343 30624  156+3 — —
0,81SE -16,11 0,70 89 +3 272412 71 44 2743 3243
0,86SE -15.,86 1,10 100 +5 264421 61 +6 22+4 25+4
0,92SE -15,59 0,83 98 +3 270410 61 +3 20+2 2342
0,98SE 15,43 0,14 119 +5 284412 65 +4 23+4 29+4
1,03SE -15,52 0,64 128 £3 30044 73 +2 3142 3342
1,11SE -15,66 048 108 +2 29743 69 £2 3542 2742
1,17SE -15,71 0,20 97 £6 291+12 69 £5 — —
1,23SE -15,71 0,75 106 £2 30343 73 42 — —
1,29SE 15,83 1,56 78 42 32142 81 42 — —
AM1219B
20, 0,00 15,18 0,74 — 271+E7 16945 19 +1 22 +3
21, 0,08SW  -15,37 0,04 — 28646  170+4 — —
19, 0,08NE  -15,26 1,02 — 26646  156+4 17 41 24 +3
22, 0,17SW  -15,76 083 — 30544 21143 — —
18, 0,17NE  -15,55 1,12 — 26447  135+4 20 +1 28 +4
23, 0,25SW  -16,12 1,02 — 30946  250+5 — —
17,0,25NE  -15,94 0,65 — 27343 15242 22 +1 48 +6
16, 0,33NE  -16,34 0,03 — 2869 17746 — —
AM 12568
0,00 -16,15 0,54 35 +3 27511 97 +4 62 +3 3243
0,03SE -16,13 0,28 35 42 28148 98 43 56 +3 3242
0,03NW -16,36 0,35 — 279410 90 +4 80 +4 4343
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0,06SE 16,22 0,09 35 £10 285£29 86 12 59 +11 3510
0,06NW -16,52 0,20 — 282410 91 +4 11445 5243
0,08SE -16,41 0,31 50 %4 29348 103+4 78 +4 4744
0,11SE -16,39 020 5444 291410 10245 85 +5 5144
0,1INW -16,50 0,16 — 283+13 81 45 99 +6 5144
0,14SE -16,38 0,42 93 +10 278430 98 +13 83 +12 6210
0,1ANW 16,58 0,08 — 28527  105+12 81 +11 58+10
0,17SE -16,40 0,05 65 +4 28610 82 +4 79 +4 5444
0,19SE -16,50 0,01 63 £7 286£17 T4 &7 84 £7 667
0,19NW -16,37 0,15 94 +6 290+£12 76 45 68 +5 4145
0,22SE -16,49 0,17 72 49 283424 59 49 — —
0,25SE -16,41 0,27 92 +7 28119 54 46 68 £7 4246
0,25NW -16,39 0,06 86 £7 28516 64 £6 — —
0,28SE -16,34 0,28 10146 28116 49 +5 79 +6 4445
0,30SE -16,19 0,23 11744 28249 51 43 68 +3 4143
0,33SE 15,97 0,19 17046 28310 43 43 55 43 3943
0,36SE -15,92 0,09 23947 28549 33 43 55 43 39+3
0,39SE -16,02 0,11  166+3 2894 43 42 64 £12 46+2
0,41SE -16,08 0,11 14545 289+7 51 43 69 +3 4543
0,44SE -16,30 0,44 157414 29618 40 +8 77 9 4248
0,77NW -16,19 0,12 23246 289+7 23 43 — —
0,77NW -16,18 052 11946 29848 53 +4 8744 64-£4
0,85NW -16,03 031 177+12 293415 43 £7 687 5247
0,98SE -15,90 0,03 28010 286£10 32 +4 5444 3944
1,06SE -16,05 0,07 218+15 285419 31 &7 5847 4147
1,37SE -16,08 0,19 2008 283412 31 +4 5144 40+4
1,46SE -15,94 0,25 233412 281416 32 45 4245 3345
1,58SE 15,84 0,21 27148 28249 28 43 3543 30+3
1,70SE -16,04 0,25 2669 281411 31 43 3443 3243
1,81SE -16,30 0,32  220+13 293+13 29 45 64-£6 5146
1,93SE -16,15 0,29  246+13 293+13 31 45 56+5 3145
2,05SE -16,24 0,30  226+18 293419 32 48 5948 3948
2,15SE -16,18 0,20  210+19 291423 32 49 6510 3849
2,26SE -16,14 0,30  201+11 29313 30 45 5246 3745
2,37SE -16,37 0,29  191+11 293+13 29 45 4746 4746
2,49SE -16,24 0,18 187411 29015 14 45 4346 4346
2,61SE -16,22 0,17 208+10 290+£11 19 +4 4044, 3044
AM 20304, (ESO 463-IG 003 NEDO1)

0,27E -16,23 0,24 2242 28247 96 43 — —
0,28E -16,30 0,21 1942 28246 10143 — —
0,28E -16,25 0,14 3342 28447 10043 — —
0,28E -16,32 0,11 2643 28449 97 +4 — —
0,30E -16,39 0,44 3142 27748 93 43 — —
0,31E -16,49 0,15 3744 283412 11246 — —
0,32E 16,47 0,57 3442 27549 85 43 — —
0,33E -16,63 0,09 — 28511 86 45 — —
0,39W -16,78 0,65 3344 273+£16 74 45 — —
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0,42W -16,75 0,53 3744 276£17 87 £7 — —
AM 2030B, (ESO 463-1G 003 NED03)
0,00 -15,66 0,56 127+1 2754 59 £1 — —
0,07NE -16,08 0,34 10343 27947 82 43 — —
0,07SW -16,07 0,05 10942 28844 71 42 — —
0,14E -16,94 0,07  113+10 28820 60 48 — —
0,16NE -16,72 0,37 89 +4 279412 94 45 — —
0,16SW 16,72 0,31 122410 280423  120+12 — —
0,16E -16,82 0,13 162411 284:£19 63 £7 — —
0,20E -16,87 0,02 107+7 28615 67 £6 — —
0,23E -16,85 0,47 14542 2774 59 £1 — —
0,20E -16,95 021 8449 291419 82 49 — —
0,33E -16,81 0,35 110411 279427 123413 — —
0,43E -16,46 0,11 76 +3 2847 97 43 — —
0,53E -16,13 0,37 76 2 2797 68 &2 — —
0,64E -16,55 0,49 88 £20 276412 85 £23 — —
AM 2058A
0,00 -15,87 0,57 45 £3 27511 14746 — —
0,03N -16,09 0,44 49 £5 278416 103+7 — —
0,038 -16,03 0,20 49 £3 28210 14746 — —
0,05N -16,30 0,30 — 28013 79 45 — —
0,058 -16,25 0,36 44 +3 29447 16245 — —
0,08N -16,27 0,14 — 284420 10249 — —
0,088 -16,28 0,26 — 28148 13745 — —
0,11N -16,20 0,03 — 28746 11343 6542 61+2
0,118 -16,28 0,11 — 28410 11145 — —
0,12NE -16,17 0,56 8748 275427  161+£17 — —
0,13N -16,11 0,66 — 27346  107+3 4942 4442
0,138 -16,27 0,22 44 +3 282410 10244 — —
0,13SW -16,30 0,04 49 £12 286£35 172423 — —
0,16N -16,21 0,69 — 272424 112411 4546 ATET
0,168 -16,13 0,11 30 1 2844 96 42 7542 2741
0,17NE -16,24 0,36 56 +9 279428  178+19 — —
0,19N -16,42 0,52 — 276+£23 131+12 5347 4547
0,198 -15,81 0,37 31 +1 27945 10442 5342 30+1
0,20SW -16,32 0,01 38 45 28615 13548 — —
0,228 -15,98 0,19 37 2 28346  100+3 4942 3042
0,23NE -16,30 0,26 45 £6 281420 157+12 — —
0,26SW -16,35 0,11 — 28448 92 +4 — —
0,30NE -16,19 0,29 25 +5 281418 10548 — —
0,36NE -16,13 0,50 21 +9 27637  108£17 — —
0,30NW -16,19 0,72 — 27217 86 £6 2944 1844
0,30NW -16,29 0,36 — 279+18 90 £7 — —
0,4INW -16,37 0,19 — 283419 10446 — —
0,42NW -16,11 0,47 21 42 27746 95 42 3342 2742
0,44SE -16,06 0,59 24 +3 27512 95 45 40+3 2943
0,45NE 16,22 0,42 17 £9 278435 85 13 — —
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0,47SE 16,28 0,20 31 +£2 28246  113+3 — —
0,485W -16,48 0,17 69 +6 283416 10648 — —
0,52NE -16,32 0,28 29 +3 281412 74 44 — —
0,52SE -15,60 0,52 27 +1 27643 99 £1 4441 3241
0,53NW -16,60 0,10 61 27 289+66 176444 — —
0,55SW -16,15 0,11 84 +4 284411 10145 54-+4 40+4
0,57SE -15,83 0,75 36 +£2 27147 95 43 4942 3542
0,58NW -16,35 0,07 92 £12 288426 105+13 — —
0,59NE -16,08 0,52 45 £3 276411 91 +5 3243 29+3
0,63SW -16,18 0,29 81 +3 28148 10144 5543 4142
0,63SE -16,48 0,07 67 +4 285410 92 44 — —
0,63NW -15,65 0,75 11544 271414 68 +4 4744 2743
0,67NE -16,01 0,74 80 +6 271422 80 +8 4146 3445
0,70NW -15,59 0,44 1162 277+4 71 £1 4841 27+1
0,7INW -16,28 0,20 11446 291410 10245 7244 25+4
AM 2229A

0,00 -15,94 0,82 614 270419 85 47 7947 3344
0,05SE -15,95 0,90 5243 268416 80 +6 67+5 2743
0,05NW -16,04 0,86 5346 269426 81 £9 5848 3446
0,10SE -16,00 0,50 52-+4 27615 85 £6 655 24-+4
0,J0NW -16,15 0,80 36+3 270+£15 92 +6 3944 3844
0,15SE -15,92 0,09 4143 28510 99 45 7844 3143
0,15NW -16,53 0,23 3443 282411 10745 — —
0,20SE -16,00 0,11 4345 280+14 10446 11047 5846
0,20NW -16,65 0,22 5148 282425 152415 — —
0,25SE -16,08 0,15 5246 284418 10248 TTET 5046
0,25NW -16,60 0,07 4145 285414  161+9 — —
0,26SE -16,45 0,33 92 +3 28049  113+4 — —
0,27SE -16,01 0,45 11643 2TT+7T 88 43 5542 4142
0,29SE -15,65 0,41 13742 27845 70 42 4141 3041
0,30SE -16,19 0,11 3445 28914 10547 68-£6 4845
0,30NW -16,57 0,84 53+7 26933 179422 — —
0,3INW -15,56 0,18 92 +1 283+3 78 +1 46+1 3541
0,34NW -15,74 0,14 55 +1 28444 79 42 4141 4541
0,35SE 16,44 0,46 4445 296410 11745 — —
0,35NW -16,52 0,93 7449 268438 130419 4349 1947
0,39NW -15,96 0,29 53 £2 28046 90 +3 4042 462
0,40NW -16,62 0,79 7441 270448 122423 — —
0,42NW 16,17 0,25 44 +2 28147 10743 4642 3542
0,45NW -16,55 0,37 58-+4 279413 11446 53+18 2812
0,46NW -16,50 0,15 42 £3 283+£10 15546 — —
0,50NW -16,07 0,30 92:+3 28049 71 +3 4947 30+5
0,5INW -16,63 0,58 58 +2 275+9 10044 — —
0,55NW -16,05 0,40 7543 27849 69 £3 58+3 38+3
0,55NW -16,59 0,72 75 +6 272423 109+10 7145 28+3
0,60NW -16,62 0,39 7344 278+13 66 £5 110+3 662
0,60NW -16,44 0,38 76 +3 279+9 91 44 70+11 364
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0,65NW -16,51 0,17 78 44 283+£10 10745 9243 60+8
0,69NW -16,79 0,13 86 £22 28946 163+29 — —
AM 2306A
0,5INE -16,61 0,70 10445 272+15 69 £5 — —
0,35NE -16,07 0,21 52 £6 282419 89 +8 — —
0,32NE 15,78 0,02 46 £2 2866 86 43 662 4542
0,30NE -15,96 0,72 51 42 272410 80 +4 40+3 2842
0,27NE -16,35 0,56 50 +4 275415 81 £6 3944 2544
0,24NE -16,46 0,05 44 +3 2888 108+4 — —
0,22NE -16,46 0,29 40 £3 28110 104+4 — —
0,19NE -16,45 0,15 23 +4 283412 99 46 — —
0,16NE -16,43 029 — 293+£16 11747 — —
0,05NE -16,20 0,28 — 28110 17247 — —
0,03NE -15,85 0,83 15 £2 270£10 11245 — —
0,00 -15,64 1,31 18 £2 260+£12 99 £5 3742 2842
0,00 -15,75 1,58 24 +2 255413 10146 — —
0,03N -15,97 1,02 25 +3 26616  104+7 — —
0,038 -15,97 0,68 34 +6 273+£24 132413 — —
0,03SW -15,76 1,16 23 42 26311 86 +4 3442 2142
0,05N -16,16 0,33 39 +9 28033 118416 — —
0,058 -16,16 0,23 3647 291418 185+13 — —
0,05SW -16,06 0,43 — 278496 89 438 — —
0,08N -16,23 0,07 — 285+£22  110+10 — —
0,088 -16,28 035 29415 165+10 — —
0,085W -16,28 0,07 — 2888 138+4 — —
0,11N -16,23 0,69 — 272435 107+15 6011 3248
0,118 -16,34 0,18 42 49 290423 142413 — —
0,14N -16,20 0,54 39 +7 275427 10612 689 3447
0,148 -16,24 0,26 27 45 281416 103+7 5946 46+5
0,14SW -16,28 0,67 — 273+£15 11947
0,16N -16,19 0,76 25 +10 271451 94 420 49414 25411
0,168 -16,20 0,92 31 £12 26863 94 24 50+16 3414
0,16SW -16,31 0,03 33 +2 2867 11544 — —
0,19N -16,25 0,80 35 £12 270+£59 94 423 — —
0,198 16,27 0,47 38 £7 277427 99 £11 659 4448
0,19SW 16,43 0,01  — 287415 12648 — —
0,22N -16,38 0,26 48 &7 29217 11649 — —
0,228 -16,40 0,08 53 £5 285415 91 +8 8446 49+5
0,24N -16,49 0,20 49 11 291427 79 £12 — —
0,248 -16,50 0,05 75 £12 28631 91 +13 — —
0,27N 16,77 0,01 80 +5 286£12 83 45 — —
0,275 -16,75 0,17 56 %9 290421 88 £10 — —
0,30N -16,53 0,42 99 +18 278450 86 420 — —
0,30 -16,73 0,21 105421 282451 118425 — —
0,32N -16,57 1,07 14147 265423 69 £7 — —
0,35N 16,57 1,00 211+£19 26644 53 £12 — —
0,38N -16,80 0,17 147414 283+£26 45 &7 — —
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0,38SW -16,58 0,42 60 +6 278420 117+10 — —
0,41SW -16,46 0,37 62 +3 279410 96 +4 — —
0,43SW -16,41 0,13 55 48 9284422 79 49 — —
0,46SW -16,46 049 60 &5 29749 10445 — —
0,490SW -16,61 023 5346 292413 84 46 — —
0,62SW -16,62 0,30 13749 293414 62 46 — .
0,65SW -16,70 048 11144 297+6 70 43 — —
AM 2322A

0,00 14,76 0,22 63 +4 282411 13246 80-+4 70+4
0,02NE 14,95 0,32 65 +1 280+4 14042 7942 6842
0,02SW 14,97 0,08 70 +£1 285+4 14042 9449 76+1
0,04NE -15,31 0,15 60 +1 283+4 13042 88+2 651
0,04SW -15,39 0,29 75 2 28147 13644 9243 7043
0,06NE -15,53 0,18 83 +11 283+29  123+15 — —
0,06SW -15,74 021 9545 29149 15846 13045 11045
0,08NE -15,79 0,14 62 43 29046  160+4 — —
0,10NE 15,94 048  — 277436  148+20 95+15 58+11
0,14SW -16,09 020  — 9282+14 10046 5745 27+4
0,17NE -16,06 0,21 — 282412 10446 5144 5044
0,17SW 15,87 048  — 27748 87 43 5043 2942
0,19SW -15,67 0,33 21 42 28046 86 42 4842 3342
0,19NE 16,24 054 208+4 126+ 3 — —
0,19NE -16,21 016 29048 114+ 4 — .
0,19NE -16,18 0,65 — 273+17 86+ 6 — —
0,20NE -16,31 023 — 29148 116+ 4 — —
0,20NE -16,19 067  — 273413 9445 — —
0,21NE -16,13 0,05 — 285+8 11044 4543 4443
0,21SW -15,62 0,37 22 42 279+9 87 +4 49+3 30+3
0,21NE -16,38 1,30  — 260+£33 96 & 13 — —
0,21NE -16,19 011 — 289+5 102+ 2 — —
0,22NE -16,33 057  — 275413 92+ 5 — —
0,22NE -16,16 017 — 29046 127+ 3 — —
0,23NE -16,25 0,08  — 288+8 12444 5943 5843
0,23SW 15,72 0,25 30 +3 28149 90 +4 5743 40+3
0,24NE -16,23 08 30446 148+ 4 — —
0,24NE -16,15 0,60 — 300+£4 138+ 3 — —
0,25NE -16,37 019 — 29149 14345 — —
0,25SW -15,85 0,24 33 +2 28248  106+3 5943 4549
0,25NE -16,26 056 29946 128+ 4 — —
0,26NE -16,24 007  — 28548 109+ 4 — —
0,27NE -16,24 20,002 — 287412 11146 — —
0,27SW -16,05 0,17 28 42 283+6  116+3 — —
0,27NE -16,38 025  — 29246 118+ 3 — —
0,27SW 16,27 0,02 — 287+4 100+ 2 4549 5449
0,20NE -16,05 0,31 29 +1 28045 10442 5542 39+1
0,20SW 16,27 0,63 — 300+£8 17446 11045 56+4
0,30SW -16,19 0,18 — 290+4 151+ 2 — —
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0,31INE -15,92
0,31SW -16,50
0,33NE -15,99
0,33SW -16,36
0,33SW -16,01
0,35NE -16,11
0,35SW -16,30
0,35SW -15,93
0,37NE -16,25
0,37SW -16,27
0,37SW -16,03
0,30NE -16,42
0,30SW -16,36
0,40SW -16,16
0,41INE -16,51
0,41SW -16,46
0,42SW -16,32
0,43NE 16,53
0,43SW -16,49
0,45NE -16,53
0,45SW -16,36
0,47NE -16,60
0,47SW -16,38
0,48NE -16,52
0,490SW -16,42
0,5INE -16,42
0,52NE -16,54
0,53NE -16,09
0,56NE 16,11
0,56NE -16,62
0,58NE -16,40
0,61NE -16,58
0,61SE -16,31
0,61SE -16,35
0,61SE -16,40
0,61SE -16,41
0,62NW -15,96
0,62SE -16,19
0,62SE -16,34
0,62SE -16,22
0,62SE -16,14
0,62SE -16,36
0,62SE -16,55
0,63NE -16,48
0,63NW -15,92
0,63SE -16,53
0,63SE -16,46

0,48
0,20
0,31
0,07
0,55
0,19
0,43
0,72
0,42
0,91
0,37
0,17
1,08
-0,09
0,16
0,24
0,68
0,12
0,33
0,10
0,19
0,08
0,31
1,42
0,59
0,13
0,33
0,42
0,52
0,16
0,23
1,26
0,03
0,03
0,21
0,32
0,44
0,24
0,22
0,27
0,69
0,06
0,18
0,23
0,58
0,02
0,23

45 £3

31 £3

47 +£3
79 £7

31 £1

37 £3

92 +9
48 +3
59 +3

61 +6

54 £2
54 £2
71 +4
75 +£3
68 1
58 +3
62 £7
65 +4
62 +3
53 £2
66 +6

74 +1
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277£3
282412
280£6
2857
29849
283+4
278+11
302£10
278£10
268+18
294410
283+12
265£18
289+£15
283£32
282410
273+49
289+9
280£18
284410
283120
285+11
280£5
258+30
274+13
289+£10
294417
278+9
276+11
283£15
282+19
261160
28615
286+£5
29149
293£5
277+4
282410
282422
281413
272411
285E7
283£17
29249
275£5
28617
29248

97 +1
110£6
99 +3
99 +3
147+ 6
95 £2
94 +4
108+ 6
100+4
96 +£7
118+ 6
137+£7
96 £7
116+ 8
151£19
10744
105+ 21
128+5
113+9
108+5
96 +£9
139+6
94 £2
62 £ 8
88 +5
55 4
128410
85 +4
85 +4
130+ 8
111£9
80 £ 20
104+3
108+2
103+4
94 £3
75 £1
79 +4
89 £9
75 £5
67 4
75 £3
90 £7
108+ 5
73 £2
100+£8
108+4



0,64NW -16,50 0,08 96 +4 288+8  107+4 7544 5643
0,64NW -16,18 0,36 96 +4 279411 79 +4 48+3 3443
0,7INW -16,55 0,14 7345 289+10 87 +5 62-£4 364
0,72NW -16,51 0,14 97 +4 28411 86 +4 8244 5444
0,7ANW -16,63 0,07 10745 285410 82 44 10045 9945
1,12SE -15,89 0,82 90 +14 270451 73 £17 49+14 37412
1,12SE 16,11 0,96 96 +7 267427 72 49 5047 3746
1,12SE -16,41 0,48 69 +3 277+10 88 +4 5843 4243
1,12SE -16,84 0,16  — 290+30 108+15 — —
1,13SE -15,91 0,38 92 +6 27916 75 +6 5745 4145
1,13SE -16,49 0,67 66 4 3017 86 44 96+4 5944
1,13SE -16,70 031 7245 293411 71 45 — —
1,13NW -15,98 021 854 29148 75 +4 614 4443
1,13SE -15,92 0,17 69 +3 290+6 69 +3 5242 3742
1,13SE -15,90 0,26 79 +6 281+15 73 +6 63+5 4245
1,14NW -16,15 0,31 10146 280+15 70 +6 5645 38+5
1,14NW -16,15 0,27 90 +6 281415 70 +6 5845 38+5
1,14SE -16,00 0,40 92 42 27845 79 42 61+2 4449
1,15NW -16,08 0,14 99 +4 28410 74 +4 5744 39+3
1,16NW -16,05 0,02 104+8 287+16 78 +7 5646 33+6
1,19SE -16,59 0,65  103+13 301+£19 84 +10 — —
1,19SE -16,49 043 83 5 296+9 83 45 — —
1,20NW -16,80 1,16 139412 263+£45 60 £12 50411 2849
1,20SE -16,53 0,17 75 +4 290+9 87 44 89+5 7445
1,21SE -16,37 0,41 113+4 29546 81 43 7844 63+4
1,22NW -16,22 1,10 123413 26451 57 £13 43+12 2610
1,22NW -16,46 1,26 132410 261+£38 60 +10 4349 2347
1,22SE -15,95 0,47 12847 297410 71 45 5943 4343
1,24NW 16,28 0,18 98 +5 283+11 61 +4 5744 3844
1,24SE -15,59 0,25 14148 28117 61 £6 4245 2945
1,26SE -15,64 1,22 13543 26213 54 43 3446 2545
1,27SE -15,96 1,13 12545 26421 54 45 3642 2542
1,29SE -16,01 0,34 11543 29445 68 +2 5344 36+3
1,31SE -15,84 0,33 15148 29411 63 45 4342 2842
1,33SE -15,36 0,29  136+4 293+7 65 +3 49+5 3345
1,35SE -15,78 0,56 12143 29945 80 42 62+3 4443
1,37SE -15,68 0,31 121414 293422 78 410 5743 40+3
1,39SE -15,84 0,20 12248 282418 T4 £7 51410 3849
1,40SE 16,11 0,39 12645 278411 75 +4 64-£6 4846
1,42SE 16,57 0,75 113412 271437 73 12 66+3 5043
AM 2322B

0,00 -15,67 0,24 72 +1 28244 7642 7042 49+1
0,06NW -15,71 0,50 71 42 27646 7342 662 4542
0,06SE -15,60 0,23 88 +2 28245 6842 6242 4342
0,12NW -15,74 0,28 82 42 28145 7642 7642 5242
0,12SE -15,47 0,36 10742 27944 5741 5241 361
0,18NW -15,69 0,44 10041 27743 63+1 5641 39+1
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0,18SE
0,24NW
0,24SE
0,30NW
0,30SE
0,36NW
0,36SE
0,43NW
0,43SE
0,4ONW
0,49SE
0,55NW
0,55SE
0,61NW
0,61SE
0,67NW
0,73NW

-15,26
-15,48
-15,15
-15,59
-15,20
-15,83
15,34
-15,89
15,52
-15,76
-15,79
15,57
15,94
-15,60
-16,27
-15,88
-16,25

0,94
1,16
1,07
0,70
1,16
0,03
1,07
0,13
0,89
0,74
0,81
1,19
0,78
1,03
0,49
0,60
0,23

120+1
122+1
127£1
118+1
138+1
106+2
169+1
90 £2
121£2
91 £1
108+2
91 £1
120+£3
89 £1
123£2
91 £1
70 +£2

267£5
263+4
265+4
27244
263£3
286+£3
265+4
28445
268+6
271+£5
270£7
263£6
27148
266£5
27716
27444
28245

49+1
4441
46+1
o0£1
4241
65+1
4441
71£2
4942
99=£1
50£2
4942
43£2
48+1
48+2
50%1
58+2

36+1
32+1
34+1
42+1
3241
661
36+1
7H£2
45+2
60+1
5242
45+1
43+2
48+1
42+2
63+1
85+2

26£1
22+1
24+1
28+1
22+1
47+1
24+1
47+2
29+1
41+£1
30+2
31+1
25£2
34+1
26£2
43+1
57£2

[*] Logaritmo do fluxo observado de Hf em erg s=! cm™

C(Hp) o coeficiente de extingao interestelar,

1

2

)

Fonte: A autora
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1 INTRODUCTION

ABSTRACT

We present an observational study about the impacts of the interactions on the electron density
of Hu regions located in seven systems of interacting galaxies. The data consist of long-slit
spectra in the range 44007300 A, obtained with the Gemini Multi-Object Spectrograph at
Gemini South (GMOS-S). The electron density was determined using the ratio of emission
lines [Su] A6716/A6731. Our results indicate that the electron density estimates obtained
of Hu regions from our sample of interacting galaxies are systematically higher than those
derived for isolated galaxies. The mean electron density values of interacting galaxies are in
the range of N, = 24-532 cm~, while those obtained for isolated galaxies are in the range of
N.=40-137 cm~>. Comparing the observed emission lines with predictions of photoionization
models, we verified that almost all the H1 regions of the galaxies AM 1054A, AM 2058B
and AM 2306B have emission lines excited by shock gas. For the remaining galaxies, only
few Hu regions have emission lines excited by shocks, such as in AM 2322B (one point)
and AM 2322A (four points). No correlation is obtained between the presence of shocks and
electron densities. Indeed, the highest electron density values found in our sample do not
belong to the objects with gas shock excitation. We emphasize the importance of considering
these quantities especially when the metallicity is derived for these types of systems.

Key words: galaxies: general — galaxies: interactions — galaxies: ISM.

effects of gas redistribution along the galaxy disc due to metal-poor
inflow of gas from the outskirts of the centre of interacting galaxies

The study of physical processes involved in galaxy collisions and
mergers in the local Universe is fundamental to understand the
formation and evolution of these objects, providing important con-
straints in simulations of the universe at large scale.

In particular, the chemical abundance is highly modified in inter-
acting/merging galaxies. Kewley et al. (2010) presented a systematic
investigation about metallicity gradients in close pairs of galaxies.
These authors determined the oxygen abundance (generally used as
a tracer of the metallicity Z) along the disc of eight galaxies in close
pairs and found metallicity gradients shallower than the ones in iso-
lated galaxies. Similar results have been reached by Krabbe et al.
(2011, 2008), who built spatial profiles of oxygen abundance of the
gaseous phase of the galaxy pairs AM 2306-721 and AM 2322-
2821. This flattening in the oxygen abundance gradient reflects the

* E-mail: angela.krabbe @ gmail.com

© 2013 The Authors

(Rupke, Kewley & Chien 2010).

The large-scale gas motion created by the interaction induces
high star formation rate (SFR) and galactic-scale outflows (Veilleux,
Cecil & Bland-Hawthorn 2005), producing shock excitation in star-
forming regions, such as reported in recent studies of luminous
infrared galaxies by Soto & Martin (2012), Rich et al. (2012) and
Rich, Kelley & Dopita (2011). In particular, Rich et al. (2011),
through integral field spectroscopic data of the luminous infrared
galaxies IC 1623 and NGC 3256, showed that broad line profiles are
often associated with gas shock excitation in H 11 regions located in
mergers. Similar results were also found by Newman et al. (2012)
for the clumpy star-forming galaxy ZC 406690 (see also Soto et al.
2012). These authors pointed out that the broad emission likely orig-
inates from large-scale outflows with high mass rates from individ-
ual star-forming regions. The changes in galaxies that experience
an encounter seem to have a relation with the separation among
the objects interacting, such as showed by Scudder et al. (2012).

Published by Oxford University Press on behalf of the Royal Astronomical Society
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2 A.C.Krabbe et al.

These authors, using spectroscopy data of a large sample of objects
with a close companion taken from the Sloan Digital Sky Survey
Data Release, found that the metallicity gradient and the SFR are
correlated with the separation of the galaxy pairs analysed, in the
sense that the gradients are flatter and the SFR are higher at smaller
separations.

Despite recent efforts to probe the properties of interacting galax-
ies, the electron densities of star-forming regions have been poorly
determined in these systems, as well as its correlation with other
quantities (e.g. Z, SFR). In galaxy discs of interacting galaxies,
where gas motions and gas excited by shock are present, high elec-
tron density is expected and can be used as a signature of the
presence of these motions and shocks. In fact, Puech et al. (2006),
in a study about galaxy interaction, mapped electron densities in six
distant galaxies (z ~ 0.55) and found that the highest electron den-
sity values observed could be associated with the collision between
molecular clouds of the interstellar medium and gas inflow/outflow
events. These authors derived electron density values lower than
400 cm™3, typical of classical Hu regions (Castafieda, Vilchez &
Copetti 1992; Copetti et al. 2000). However, Puech et al. (2006)
used as a sensor the [O 1] A3729/A3727 ratio, which underestimates
the electron density in relation to determinations via other line ra-
tios (Copetti & Writzl 2002). Most of oxygen determinations of
the gas phase in interacting galaxies (e.g. Krabbe et al. 2008, 2011;
Kewley et al. 2010; Rich et al. 2011, 2012; Scudder et al. 2012)
are based on theoretical models that consider low electron density
values of 10-200 cm~ (Dopita et al. 2000; Kewley & Dopita 2002;
Dors et al. 2011; Krabbe et al. 2011). If the electron density values
considerably differ from those considered in the models, the oxygen
abundance estimations will be doubtful. In fact, Oey & Kennicutt
(1993) showed that systematic variations in the nebular density in-
troduce significant uncertainties into the abundances obtained using
methods based on strong emission lines. They found that differ-
ences between 10 and 200cm™, a typical range for the electron
density derived in giant H 1 regions (e.g. Kennicutt 1984; O’dell &
Castafieda 1984; Castafieda et al. 1992; Copetti et al. 2000), re-
flect variations up to 0.5 dex in oxygen abundances, mainly for the
high-metallicity regime. These variations can increase even more
when higher electron density values, such as the ones found in star-

Table 1. Galaxy sample.

forming clumps (e.g. 300-1800 cm~3; Newman et al. 2012), are
considered in abundance determinations.

In this paper, we used long-slit spectroscopic data of a sample
of seven pair galaxies to verify the effects of the interaction on
the electron density in these systems. This work is organized as
follows. In Section 2, we summarize the observations and data
reduction. In Section 3, the method to compute the electron density
is described. Results and discussion are presented in Sections 4
and 5, respectively. The conclusions of the outcomes are given in
Section 6.

2 OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

We have selected several systems from Ferreiro & Pastoriza (2004)
to study the effects of the kinematics, stellar population, gradi-
ent abundances and electron densities of interacting galaxies. The
first results of this programme were presented for AM2306-721
(Krabbe et al. 2008) and AM2322-821 (Krabbe et al. 2011). Table 1
summarizes the main characteristics of the systems: identification,
morphology, position, radial velocity, apparent B magnitude and
other designations.

Long-slit spectroscopic data were obtained in May, June and July
2006 and 2007, and July 2008 with the Gemini Multi-Object Spec-
trograph at Gemini South (GMOS-S) attached to the 8 m Gemini
South telescope, Chile, as part of the poor weather programmes
GS-2006A-DD-6, GS-2007A-Q-76 and GS-2008A-Q-206. Spectra
in the range 44007300 A were acquired with the B600 grating,
and 1 arcsec slit width, assuming a compromise between spectral
resolution (5.5 A), spectral coverage and slit losses (due to the Im-
age Quality = ANY constraint). The frames were binned on-chip
by 4 and 2 pixels in the spatial and spectra directions, respectively,
resulting in a spatial scale of 0.288 arcsec pixel ! and dispersion of
0.9 A pixel .

Spectra were taken at different position angles on the sky, with
the goal of observing the nucleus and the brightest regions of the
galaxies. The exposure time on each single frame was limited to
700 s to minimize the effects of cosmic rays, with multiple frames
being obtained for each slit position to achieve a suitable signal. The
slit positions for each system are shown in Fig. 1, superimposed
on the GMOS-S /' acquisition images. Table 2 gives the journal

1D Morphology ~ «(2000) ("™$)  §(2000) (°’”)  cz(kms™')  mp (mag) Others’ names
AM 1054-325 Sm [2] 10 56 58.2 —330952.0 3788 [10] 14.55[2] ESO 376-1G 027
Sa [5] 1057 04.2 —330921.0 3850 [5] 15.41[8] ESO 376- G 028
AM 1219-430 Sm [6] 1221573 —432005.0 6957 [3] 14.30[7]  ESO 267-1G 041
S?[6] 1222 04.0 —43 20 21.0 6 879 [3] —  FAIRALL 0157
AM 1256-433  E [3] 12 58 50.9 —43 52 30.0 9215 [3] 14.75[8]  ESO 269-1G 022 NEDO1
E [3] 12 58 50.6 —435253.0 9183 [3] 16.17 [8]  ESO 269-1G 022 NEDO02
SBC [3] 1258 57.6 —435011.0 9014 [3] 16.41[1] ESO 269-1G 023 NEDO1
AM 2058-381 Sbc [6] 2101 39.1 —380459.0 12 383 [3] 1491 [1] ESO 341- G030
? 2101399 —380553.0 12 460 [3] 16.24[1] ESO 341- G 030 NOTESO1
AM 2229-735  SO?[3] 22 3343.7 —734047.0 17 535 [3] 1598 [1] AM 2229-735 NEDO1
? 2233483 —73 40 56.0 17 342 [3] 17.36 [1] AM 2229-735 NEDO02
AM 2306-721 SAB(r)c 2309 39.3 —7101 34.0 8919 [4] 14.07 [1]  ESO 077- G 003
? 2309445 —72 00 04.0 8 669 [4] 14.47[1] ESO 077-1G 004
AM 2322-821  SA(r)c 232627.6 —815442.0 3680 [3] 13.35[1] ESO 012- G 001, NGC 7637
? 2325554 —815241.0 3376 [4] 15.41[1] ESO012- G 001 NOTESO1

References: [1] Ferreiro & Pastoriza (2004); [2] Weilbacher et al. (2000); [3] Donzelli & Pastoriza (1997); [4] Krabbe et al. (2011);
[5] Lauberts (1982)); [6] Paturel et al. (2003); [7] de Vaucouleurs et al. (1991); [8] Lauberts & Valentijn (1989); [9] Huchra et al.

(2012); [10] Jones et al. (2009).

Conventions: «, § — equatorial coordinates.
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Figure 1. The slit positions for each system are shown superimposed on the GMOS-S / acquisition image.

of observations. Conditions during the observing runs were not
photometric, with thin cirrus and image quality in the range 0.6—
1.7 arcsec (as measured from stars in the acquisition images taken
just prior to the spectroscopic observations).

The spectroscopic data reduction was carried out using the
GEMINLGMOS package and generic IRAF! tasks. We followed the stan-

! Image Reduction and Analysis Facility, distributed by National Optical
Astronomy Observatory, operated by AURA, Inc., under agreement with
NSF.
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dard procedure: (1) the data were bias subtracted and flat-fielded;
(2) the wavelength calibration was established from the Cu—Ar
arc frames with typical residuals of 0.2 A and applied to the ob-
ject frames; (3) the individual spectra of the same slit positions
and wavelength range were averaged with cosmic ray rejection;
(4) the object frames were sky subtracted interactively using the
GSSKYSUB task, which uses a background sample of off-object areas
to fit a function to the specified rows, and this fit was then sub-
tracted from the column of each spectrum; (5) the spectra were
relative flux calibrated using observations of a flux standard star
taken with the same set up as the science observations; (6) finally,
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Table 2. Journal of observations.

Object Date Exposure PA (°) Ax(A)
time (s)
AM 1054-325 2007-06-21 4 x 600 77 42807130
AM 1219-430 2007-06-06 4 x 600 25 42807130
2007-05-26 4 x 600 162 42807130
2007-06-22 4 x 600 341 42807130
AM 1256-433 2007-07-06 4 x 600 292 42807130
2007-06-21 4 x 600 325 42807130
AM 2058-381 2006-05-20 4 x 600 42 4351-7213
2007-05-26 4 x 600 94 4351-7213
2007-05-24 4 x 600 125 4351-7213
2007-05-30 4 x 600 350 4351-7213
AM 2229-735 2006-07-20 6 x 600 134 4390-7250
2006-07-16 6 x 600 161 43907250
AM 2306-721 2006-06-20 4 x 600 118 4280-7130
2006-06-20 4 x 600 190 42807130
2006-06-20 4 x 600 238 42807130
AM 2322-821 2006-07-01 3 x 700 59 42807130
2008-07-27 6 x 600 60 4280-7130
2006-06-30 6 x 600 318 42807130

one-dimensional spectra were extracted from the two-dimensional
spectra by summing over four rows along the spatial direction. Each
spectrum, therefore, comprises the flux contained in an aperture of
1 arcsec x 1.152 arcsec.

The intensities of the HB, [O m] A5007, [O1] A6300, He, [N 11]
A6584 and [S 1] AA6716, 6731 emission lines were measured using
a single Gaussian line profile fitting on the spectra. We used the
IRAF SPLOT routine to fit the lines, with the associated error being
givenas 02 = 02, + o.., where 0 cone and o jip are the continuum
rms and the Poisson error of the line flux, respectively. Further-
more, we considered only measurements whose continuum around
A6700 A reaches a signal-to-noise S/N > 8. The emission line in-
tensities were not corrected for the interstellar extinction, because
it is negligible due to the small separation between the [S 1] A6716
and A6731 emission lines.

3 DETERMINATION OF THE ELECTRON
DENSITY

The electron density N. was derived from the [Su] A6716/A6731
emission line intensity ratio by solving numerically the equilibrium
equation for an n-level atom approximation using the TEMDEN routine
of the NEBULAR package of the STSDAS/IRAF, assuming an electron

temperature of 10000 K, because temperature sensitive emission
lines were unobservable in our sample.

The references for the collision strengths, transition probabilities
and energy levels are Ramsbottom, Bell & Stafford (1996), Verner,
Verner & Ferland (1987), Keenan et al. (1993) and Bowen (1960).
There are two main sources of errors in the determination of electron
densities. One is the dependence of the N, on the electron temper-
ature T, assumed. However, this dependence is weak in the range
of temperatures usually found in galactic H1 regions (e.g. Copetti
etal. 2000). We adopted a mean electron temperature of 10 000 K as
a representative value, because it is a typical electron temperature
value for these kinds of objects and there are no estimations for our
sample. The other main source of error is the saturation of the line
ratio for both low and high values of the electron density, which
makes the [S1] A6716/16731 ratio a reliable sensor of the electron
density in the range of 2.45 < log N, (cm™>) < 3.85 (Stanghellini
& Kaler 1989).

4 RESULTS

Fig. 2 shows a sample of the spectra of some Hu regions of the
galaxies around the [Su] AA6716, 6731 emission lines. The pro-
files of log ([O1] A6300/He), [S 1] A6716/A6731 ratio and N, as a
function of the galactocentric radius for the galaxies are shown in
Figs 3—14. The intensity of log ([O1] 16300/Ha) was plotted only
for the apertures for which the electron density determination was
possible. The galactocentric radius is not corrected by galaxy incli-
nation. In Fig. 1, the adopted centre of each galaxy is marked with a
red cross. Table 3 presents some statistics of the [S 1] A6716/1.6731
ratio and electron density measurements, including the number N
of distinct nebular areas, the mean, the median, the maximum and
minimum, and the standard deviation o . The results for each system
are presented separately.

4.1 AM 1054-325

This system is composed of a peculiar spiral with disturbed
arms (hereafter AM 1054A) and a spiral-like object (hereafter
AM 1054B). AM 1054 A contains very luminous H 11 regions along
their galactic disc. As can be seen in Fig. 1, AM 1054A seems
to have two nuclei. According to the measurements obtained from
Weilbacher et al. (2000), the ‘main’ nucleus of this galaxy (ESO
376-1G 027) is the reddest [(B — V) = 0.52], while the other
(ESO-LV 3760271) has the blue colours of a strong starburst

T T T T T T

T T I T
[ AM1054 AM1219A AM1256B

08 [

© 06 [
& L
h'_:< .
= L
= L

02 [

o b lullieg, il o
1 I 1 1 1 I 1 1

1

T T I T T
AM2058 AM2229A AM2306B AM2322A ]

T T T T T T T T

| IR I

11

|

|

1

1 1 | 1 1 1

6600 6600 6600 6600

6600 6600 6600 6800

Wavelength (&)

Figure 2. A sample of spectra in the range of 6600-6800 A from areas of different galaxies. The flux scale was normalized to the peak of [S 11] A6716.
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Figure 3. AM 1054-325. log ([O1 A6300/Ha) ratio, [S ] 26716/16731 ratio and N, as a function of the galactocentric radius for AM 1054A.
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Figure 4. Same as Fig. 3, but for AM 1054B.

[(B — V) = 0.21]. Names of both nuclei are marked in Fig. 1.
The measured radial velocity is 3788 kms~! (Jones et al. 2009) and
3853 kms~' (Sekiguchi & Wolstencroft 1993) for ESO 376-IG 027
and ESO-LV 3760271, respectively. Therefore, the small difference
found between their radial velocities together with the perturbed
morphology of the galaxy seems to indicate that these objects are
gravitationally bound.
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For AM 1054A, the electron density values estimated from the
[S1u] 26716/A6731 ratio (see Fig. 3) present variations of relatively
high amplitude along the radius of the galaxy, with the minimum
value of N, = 65cm™> and the maximum of N, = 681 cm~>. We
found a mean density of N, = 434 £ 53 cm—>. In this galaxy, the
slit position is cutting a bright star-forming region, but does not
cross the nucleus of the galaxy. For AM1054B, only few apertures
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Figure 6. Same as Fig. 3, but for AM 1219B.
had the [Su] AA6716, 6731 emission lines with enough signal to be regions. Systemic velocities of 6957 and 6879kms™! were es-
measured. A mean density of N, = 1130 & 187 cm™> was derived timated by Donzelli & Pastoriza (1997) for AM 1219A and
for this galaxy. AM1219B, respectively.

The distribution of electron densities exhibits variations of
high amplitude across the radius of the main galaxy in the
range of N, = 85-1073cm™>. We found a mean density of
This pair is composed of a disturbed spiral (hereafter AM 1219A) N, = 532 & 56cm™. As in the case of AM 1054B, only for
and a smaller disc galaxy (AM 1219B). AM 1219A shows a tidal few apertures of AM 1219B the [Su] AA6716, 6731 emission
tail produced by the interaction of the galaxies, with very bright Hr lines have enough signal to be measured. A mean density of

4.2 AM 1219-430
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Figure 7. Same as Fig. 3, but for AM 1256B.
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Figure 8. Same as Fig. 3, but for AM 2058A.

N, = 1408 £ 282cm™> was derived for this galaxy. Interestingly,
the N, increases towards the outskirts of this galaxy. This region is
at the end of the spiral arm to the north-west.

4.3 AM 1256-433

AM 1256-433 is a system composed of three galaxies. Two are
elliptical with very bright nuclei, ESO 269-1G 022 NEDO1 and

ESO 269-1G 022 NEDO02, and one very disturbed spiral galaxy,
ESO 269-IG 023 NEDOI1, hereafter AM 1256B. In addition, an
isolated disc galaxy, ESO 269-1G 023 NED02/PGC 543979 (¢ =
12M59™ 0036 and § = —43" 50™ 23 J2000), appears in the field
of view of this system, about 30 arcsec to the south-east of the
centre of AM 1256B. From our data, we obtained for this isolated
galaxy a heliocentric velocity of 18896kms~! indicating that it
does not belong to this system, and it was incorrectly associated
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Figure 9. Same as Fig. 3, but for AM 2058B.
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Figure 10. Same as Fig. 3, but for AM 2229A.

with AM 1256-433 by Donzelli & Pastoriza (1997), Ferreiro &
Pastoriza (2004) and Ferreiro, Pastoriza & Rickes (2008). In Fig. 1,
only AM 1256B and the isolated galaxy ESO 269-1G 023 NED02
are shown.

As can be seen in Fig. 7, some regions (for example at about
6 and 12kpc from the centre of the galaxy) present unphysically
large values of the [Su] A6716/A6731 ratio, above the theoreti-
cal value of 1.4, the value for the low-density limit according to

the Osterbrock & Ferland (2006) curve for this relation. There
could be some uncertainties associated with the measurements of
these sulphur emission lines, due to the placement of the contin-
uum and deblending of the lines, that might produce larger values
of the [Su] ratio than the expected ones. Values of the [Su] ra-
tio larger than the 1.4 upper limit were already observed in other
studies using different kinds of instruments (e.g. Kennicutt, Keel &
Blaha 1989; Zaritsky, Kennicutt & Huchra 1994; Lagos et al. 2009;
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Figure 11. Same as Fig. 3, but for AM 2306A.
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Figure 12. Same as Fig. 3, but for AM 2306B.

Relafio et al. 2010; Lépez-Hernandez et al. 2013). As pointed out by
Lépez-Hernandez et al. (2013), the theoretical density determina-
tion also needs to be adjusted to the sulphur atomic data and deserves
to be revisited. From a spatial distribution study of the electron den-
sity in a sample of Hu regions in M33, these authors highlighted
that when values of the A6716/16731 ratio above the 1.4 limit are
obtained, it is reasonable to assume that the electron densities are
lower than 10 cm~>. They also noted that a safe way to proceed is to
take N, = 100 cm ™3, because even before reaching the 1.4 limit, the

152

estimation of the electron density is very uncertain. A mean density
of N, = 181 £ 36 cm ™ was derived for this galaxy. Again, the N,
increases towards the outskirts of this galaxy, corresponding to the
end of the spiral arm at south-east.

4.4 AM 2058-381

This system of galaxies is a typical M51-type pair. It has a systemic
velocity of cz = 12286kms™' (Donzelli & Pastoriza 1997) and
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consists of a main galaxy with two spiral arms (hereafter
AM 2058A) and a companion irregular galaxy (hereafter
AM 2058B).

The electron densities obtained for AM 2058A have variations
across the galaxy in the range of N, =33—911cm~>, and these
values are not dependent upon the position. Due to the small radius
of AM 2058B, only a few apertures could be extracted for this
galaxy. The electron densities (see Fig. 9) are relatively low, with

a mean value of N, = 86 + 33 cm™>, which is compatible with
estimations for giant extragalactic H i regions (e.g. Castafieda et al.
1992).

4.5 AM 2229-735

This pair of galaxies consists of a main spiral galaxy strongly dis-
turbed (hereafter AM 2229A) and a smaller disc galaxy that could
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Table 3. [Su] ratio and electron density statistics.

Electron density on galaxy pairs

[Su] A6716/16731 Ne (cm™3)

Objects N Mean Median Max Min o N Mean Median Max Min o

AM 1054A 16 1.19 1.08 1.70 097 093 13 434 462 681 65 191
AM 1054B 3 0.86 0.85 092 0.79 0.07 3 1130 1082 1476 833 324
AM 1219A 29 1.12 1.06 1.77 086 023 26 532 518 1073 85 286
AM 1219B 5 0.70 0.82 092 023 027 4 1408 1294 2189 855 564
AM 1256B 43 1.48 1.42 208 099 0.27 22 181 317 626 7 168
AM 2058A 20 1.38 1.26 222 090 037 13 376 318 911 33 263
AM 2058B 8 1.47 1.42 1.80 1.24 0.19 4 86 60 184 42 66
AM 2229A 33 1.60 1.59 261 019 059 7 346 226 686 28 280
AM 2306A 8 1.41 1.44 1.60 1.16  0.16 5 131 107 298 32 99
AM 2306B 15 1.38 1.30 288 092 047 11 300 212 826 19 273
AM 2322A 81 1.41 1.42 1.89 085 020 41 200 103 1121 11 259
AM 2322B 23 1.47 1.43 1.74 135 0.10 12 24 15 75 3 23

11

be connected to the main one by a bridge. AM 2229A has a very
massive nucleus of M = 5 x 108 Mg (Ferreiro et al. 2008) and very
bright H 11 regions. Only the primary galaxy was observed.

Most of observed regions in AM 2229A present unphysically
large values of the S 11 ratio according to the Osterbrock & Ferland
(2006) curve for the relation between this ratio and the electron

density. We derived a mean electron density of N, = 346 4 95 cm ™.

4.6 AM 2306-721

AM 2306-721 is a pair composed of a spiral galaxy with disturbed
arms (hereafter AM 2306A) interacting with an irregular galaxy
(hereafter AM 2306B). Both galaxies contain very luminous Hu
regions with Ha luminosity in the range of 8.30 x10%* < L (Ha) <
1.32 x10*? erg s! and high SFR in the range of 0.07-10 M yr~',
as estimated from Ho images by Ferreiro et al. (2008).

The few measurements of electron densities provide values
in the range of N, = 32—298cm™> and N, = 19—826cm—> for
AM 2302A and AM 2306B, respectively. Although we do not have
estimates of the electron density at the centre of the main galaxy,
the spatial profile seems to indicate an increase in the N, towards
the centre of the galaxy, which could be a consequence of gas in-
flow. Again, in the secondary galaxy, the electron density smoothly
increases from about 4 kpc towards the outer regions of the galaxy
to the end of the spiral arm at the south-east.

4.7 AM 2322-821

AM 2322-821 is composed of an SA(r)c galaxy with disturbed
arms (hereafter AM 2322A) in interaction with an irregular galaxy
(hereafter AM 2322B). Both galaxies contain very luminous Hu
regions with 2.53 x 10* < L (Ha) < 1.45 x 10*' erg s~! and SFR
from 0.02 to 1.15 Mg yr~! (Ferreiro et al. 2008).

The distribution of electron temperatures exhibits variations of
very low amplitude across the radius of AM 2322A. One region (at
about 2 kpc from the centre of the galaxy) has four values of densities
systematically higher than the other apertures along the radius of
galaxy. This region is marked in Fig. 15. In this region, the values
of densities are in the range of N, = 803—1121 cm™>. We found a
mean electron density of N, = 200 £ 12 cm~>. AM 2322B presents
arelatively homogeneous electron density distribution, with a mean
density of N, = 24 + 4.8 cm™>. This is the galaxy with the lowest
density in our sample.
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5 DISCUSSION

To verify if there are differences between the N, values observed in
the H nregions of our sample and those obtained in isolated galaxies,
we have calculated the electron densities from published measure-
ments of the [Su] line ratio for disc Hi regions in the isolated
galaxies M101, NGC 1232, NGC 1365, NGC 2903, NGC 2997
and NGC 5236 and compared these values with our results. The
data of these objects were taken from Kennicutt, Bresolin &
Garnett (2003) for M101 and from Bresolin et al. (2005) for the
other galaxies. The same atomic parameters and electron tempera-
ture adopted for our determinations were used. The spatial profiles
of the [S11] A6716/A6731 ratio and the electron densities derived for
some H 11 regions in the isolated galaxies are shown in Fig. 16.

As can be seen in this figure, the estimated electron densi-
ties are relatively homogeneous along the radius of each isolated
galaxy. The derived mean electron densities are in the range of
N, = 40—137 cm™3. Only one high value of N, ~ 900 cm™ is de-
rived in the central region of NGC 5236. It is a metal-rich Hurregion,
with a low electron temperature of 7. (O 1) = 4000 =+ 2000 K and an
oxygen abundance of 12+1log(O/H) ~ 8.9 dex as derived by Bresolin
et al. (2005). This high value can be caused by mass-loss and strong
stellar winds from embedded Wolf-Rayet stars, which are common
in metal-rich environments (e.g. Schaerer et al. 2000; Bresolin &
Kennicutt 2002; Pindao et al. 2002). If the adopted electron tem-
perature is T.(Om) = 4000K, an estimation of N, ~ 623 cm™>
is obtained. This value is about 30 per cent lower than the one
obtained assuming an electron temperature of 7..(O m)=10 000 K.
Then, even though the dependence of the N. on the electron tem-
perature is weak, it could have an important effect when tem-
perature fluctuations of high amplitude were observed in Hu
regions.

The values of the electron density obtained from our sample
of interacting galaxies are systematically higher than those de-
rived for the isolated ones. The mean electron density values de-
rived by us for the interacting galaxies in our sample are in the
range of N, = 24-532cm™3, which also show higher values than
for isolated galaxies. Newman et al. (2012), for the clumpy star-
forming galaxy ZC 406690, also obtained high electron density
values (N, = 300—1800 cm~3). Moreover, several of our interacting
galaxies (AM 2306B, AM 1219A and AM 1256B) show a slight
increment of the N. in the outer parts of the galaxy, opposite of
what is observed in the isolated galaxies, where the electron den-
sity is homogeneous along the radius. The high electron density
values found in the outlying parts for the majority of the objects of
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Figure 15. Image of AM 2322A with the region of high density (see the text) marked with a circle.

our sample would be due to zones of induced star formation by a
direct cloud—cloud interaction (for a review see Bournaud 2011). In
these regions, turbulent flows can locally compress the gas, forming
overdensities that subsequently cool and collapse into star-forming
clouds (Elmegreen 2002; Duc et al. 2013). Although we do not
have estimates of the electron density at the centre of AM 2306A,
the spatial profile seems to indicate an increase of N. towards the
centre of the galaxy, which could be due to inflowing gas. However,
in only a few regions in this galaxy it was possible to estimate N.;
therefore, this is a marginal conclusion.

It is worth mentioning that H 1 regions seemed to be inhomoge-
neous, and the zones where most of the emission from the ionized
gas is originated only occupy a small fraction of the total volume
(i.e. small filling factor). Hence, our electron density values derived
from the [S 11] emission lines are representative of a fraction of the
total volume of the H 11 region (referred to as in situ electron densi-
ties). According to Giammanco et al. (2004), these inhomogeneities,
if optically thick, can modify the determinations of electron temper-
atures and densities, ionization parameters and abundances. Copetti
et al. (2000) presented a study on internal variation of the electron
density in a sample of spatially resolved galactic Hn regions of
different sizes and evolutionary stages. These authors found that
the electron density within H i1 regions (e.g. S 307) can range from
about 30 to 600 cm 3, and a filling factor of the order of 0.1 is com-
patible with their data. Therefore, the estimated electron densities
could be about 10 per cent of the in situ values sampled by the
sulphur line ratio.

An important issue is to study the origin of the high electron
density values found in the H 11 regions of our sample. The presence
of gas shock excitation in interacting galaxies is very important not
only because they affect quantities derived from spectroscopy, but

also because they act as a mechanism for dissipating the kinetic
energy and the angular momentum of the infalling gas in merg-
ing systems, as discussed by Rich et al. (2011). The gas shock
also increases the density due to the compression of the interstel-
lar material. To analyse if the presence of shock-excited gas pro-
duces the high electron density values, the diagnostic diagram [O 1]
A5007/Hp versus [O1] A6300/Ha proposed by Baldwin, Phillips &
Terlevich (1981) and Veilleux & Osterbrock (1987), and used to
separate objects ionized by stars, by shocks and/or active nuclei
(AGN), was considered.

In Fig. 17, the diagnostic diagram containing the data of the Hu
regions studied by us is shown. The galaxy nucleus data are not
shown in this diagram. We also show in this plot the line proposed
by Kewley et al. (2006) to separate objects with distinct ionizing
sources: shock gas and massive star excitations. We can see that
all the Hu regions in AM 1054A, AM 2058B, AM 2306B, and
some regions in AM 2322A (three apertures) and AM 2322B (one
aperture) occupy the area where objects with shock as the main
ionizing source are located. The number of objects represented in
Fig. 17 differs from those in the profile figures (Figs 3—14) because
the [O m] A5007/Hp ratio could not be measured for all apertures.
From the comparison of the spatial profiles of the electron density
and the logarithm of [O1] A6300/He in the AM 1054A, AM 2058B
and AM 2306B galaxies (Figs 3, 9 and 12, respectively), we can
note the following.

(1) AM 1054A: all regions of this galaxy have gas shock excita-
tion and the values of electron density are relatively high.

(i) AM 2058B: it is a small galaxy and only a few apertures
could be extracted. As can be seen in Fig. 17, all four disc Hu
regions of this galaxy have gas shock excitation, and from Fig. 9,
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NGC 1365, NGC 2903, NGC 2997 and NGC 5236.

we can note that these regions present low electron density values
(<200cm™).

(iii) AM 2306B: the regions with highest [O 1] A6300/Ha and N,
values (=700 cm™) lie in the outskirts of galaxy. As can be seen
in Fig. 12, it seems to be a trend in this object: from about 4 kpc
both the N, and the [O1]/Hua ratio increase to the outer parts of
the galaxy; in the inner part (up to 2 kpc), the profiles of these two
quantities are almost flat showing low values.

It is essential to find out the cause of the high electron density val-

ues associated with the shock excitation region in interacting galax-
ies to understand how the flux gas works in them. High-velocity
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gas motions can destroy molecular clouds and quench star forma-
tion (Tubbs 1982). To investigate if the high electron density values
found in our sample are associated with the presence of excitation
by gas shock, we plotted in Fig. 18 the N. versus the logarithm
of the observed [O1] 16300/Ha emission line ratio. Objects with
distinct gas excitation source, according to Fig. 17, are indicated by
different symbols. No correlation is obtained between the presence
of shocks and electron densities. The highest electron density val-
ues found in our sample do not belong to objects with gas shock
excitation. Therefore, the high electron density values found in the
Hu regions of our sample do not seem to be caused by the pres-
ence of gas shock excitation. However, a deeper analysis such as
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massive stars from the ones containing active nuclei and/or shock-excited gas. The data for distinct galaxies are marked by different symbols as indicated. The

typical error bar (not shown) of the emission line ratios is about 10 per cent.

investigating the presence of a correlation between the velocity
dispersion of some emission line and its intensity (e.g. Storchi-
Bergmann et al. 2007) or the implications of multiple kinematical
components in the emission line profiles on the derived properties
(Amorin et al. 2012; Hagele et al. 2012, 2013) is necessary to con-
firm our result. Interestingly, the objects with the highest electron
density values present the smallest [O1] A6300/He line intensity
ratios.

6 CONCLUSIONS

An observational study of the effects of the interaction on the elec-
tron densities from the Hu regions along the radius of a sample
of interacting galaxies is performed. The data consist of long-slit
spectra of high signal-to-noise ratio in the 4390-7250 A obtained

with the GMOS-S. The electron density was determined using
the ratio of lines [Su] A6716/A6731. The main findings are the
following.

(1) The electron density estimates obtained for some H 11 regions
of our sample of interacting galaxies are systematically higher
than those derived for isolated galaxies in the literature. The mean
electron density values of interacting galaxies are in the range of
N, = 24—532cm™3, while those obtained for isolated galaxies are
in the range of N, = 40—137cm~>.

(i) Some interacting galaxies: AM 2306B, AM 1219A and
AM 1256B show an increment of N, towards the outskirts of each
system. This kind of relation is not observed in isolated galaxies,
where the electron density profile is rather flat along the radius of
each galaxy.
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Figure 18. Electron density values N, derived for our sample versus the observed [O1] A6300/Ha ratio. The squares represent regions ionized by massive
stars while the triangles represent those with gas shock excitation, according to the diagnostic diagram presented in Fig. 17.

(iii) The galaxies where the mechanism of gas shock excitation
is present in almost all the H 11 regions are AM 1054A, AM 2058B
and AM 2306B. For the remaining galaxies, only few H 1 regions
have emission lines excited by shocks, such as in AM 2322B (one
point) and AM 2322A (four points). It is noteworthy that only in
three of all objects analysed here, the main excitation mechanism
for all of their H 11 regions is shocks.

(iv) No correlation is obtained between the presence of shocks
and electron densities. Indeed, the highest electron density values
found in our sample do not belong to the objects with gas shock
excitation. Therefore, the high electron density values found in the
H 1 regions of our sample do not seem to be caused by the presence
of gas shock excitation.
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1 INTRODUCTION

ABSTRACT

In this paper, we derive oxygen abundance gradients from H 1 regions located in 11 galaxies
in eight systems of close pairs. Long-slit spectra in the range 4400-7300 A were obtained
with the Gemini Multi-Object Spectrograph at Gemini South (GMOS-S). Spatial profiles of
oxygen abundance in the gaseous phase along galaxy discs were obtained using calibrations
based on strong emission lines (N2 and O3N2). We found oxygen gradients to be significantly
flatter for all the studied galaxies than those in typical isolated spiral galaxies. Four objects
in our sample, AM 1219A, AM 1256B, AM 2030A and AM 2030B, show a clear break in
the oxygen abundance at galactocentric radius R/R»s between 0.2 and 0.5. For AM 1219A
and AM 1256B, we found negative slopes for the inner gradients, and for AM 2030B, we
found a positive slope. All three cases show a flatter behaviour to the outskirts of the galaxies.
For AM 2030A, we found a positive slope for the outer gradient, while the inner gradient is
almost compatible with a flat behaviour. We found a decrease of star formation efficiency in
the zone that corresponds to the oxygen abundance gradient break for AM 1219A and AM
2030B. For the former, a minimum in the estimated metallicities was found very close to the
break zone, which could be associated with a corotation radius. However, AM 1256B and
AM 2030A, present a star formation rate maximum but not an extreme oxygen abundance
value. All four interacting systems that show oxygen gradient breaks have extreme SFR values
located very close to break zones.The H 11 regions located in close pairs of galaxies follow the
same relation between the ionization parameter and the oxygen abundance as those regions in
isolated galaxies.

Key words: techniques: imaging spectroscopy —ISM: abundances — galaxies: abundances—
galaxies: interactions.

et al. 2013; Yong, Carney & Friel 2014). This negative gradient
is naturally explained by models that assume the growth in the

The study of the chemical evolution of galaxies, both isolated galax-
ies and interacting galaxies, plays an important role in the under-
standing of the formation of these objects, the stellar formation
history and the evolution of the Universe.

In general, for almost all disc isolated galaxies, a negative oxygen
gradient is derived, such as our Galaxy (Vilchez & Esteban 1996;
Andrievsky et al. 2002, 2004; Luck et al. 2003; Costa, Uchida &
Maciel 2004; Bragaglia et al. 2008; Maciel & Costa 2009; Magrini
et al. 2009; Pedicelli et al. 2009; Esteban et al. 2013; Lemasle

* E-mail: deiserosa@univap.br

© 2014 The Authors

inside-out scenario of galaxies (Portinari & Chiosi 1999; Boissier
& Prantzos 2000; Mélla & Diaz 2005), where galaxies begin to form
their inner regions before the outer regions, as confirmed by stellar
population studies of spiral galaxies (Bell & Jong 2000; MacArthur
et al. 2004; Pohlen & Trujillo 2006; Muiioz-Mateos et al. 2007)
and by very deep photometric studies of galaxies at high redshifts
(Trujillo et al. 2004; Barden et al. 2005).

The oxygen gradients can be flattened or modified by the pres-
ence of gas flows along the galactic disc. Basically, these gas
flows could arise as a result of two mechanisms. In isolated galax-
ies, hydrodynamical simulations predict that the bars might pro-
duce a falling of gas into the central regions (Athanassoula 1992;
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Friedli et al. 1994; Perez et al. 2006, 2011), as confirmed by obser-
vational studies (Martin & Roy 1994; Zaritsky, Kennicutt & Huchra
1994). The second mechanism occurs in interacting galaxies or close
pairs, where interaction-induced gas flows from the outer parts to
the centre of each component (Toomre & Toomre 1972; Dalcanton
2007) seem to modify the metallicity in galactic discs. Therefore,
the metallicity gradients of interacting galaxies or galaxies that have
had an interaction in the past are shallower (Bresolin et al. 2009a;
Rupke, Kewley & Barnes 2010a; Miralles-Caballero et al. 2014;
Sanchez et al. 2014) than those derived for isolated galaxies (Rupke
et al. 2010a; Sanchez et al. 2012). In fact, by combining long-slit
spectroscopy data for the interacting pairs AM 2306-721 and AM
2322-821 with grids of photoionization models, Krabbe et al. (2008,
2011) found shallower metallicity gradients than those in isolated
spiral galaxies. However, recently, there have been two works in
which the first systematic investigations into metallicity gradients
in interacting galaxies have been conducted. First, Kewley et al.
(2010) have determined the metallicity gradients for eight galaxies
in close pairs and have found them to be shallower than gradients
in isolated spiral galaxies. Secondly, using data obtained from the
Calar Alto Legacy Integral Field Area (CALIFA) survey, Sdnchez
et al. (2014) have found that galaxies with evidence of interac-
tions and/or clear merging systems present significantly shallower
gradients.

Furthermore, the gas motions produced by the interactions also
induced star formation along the disc of the galaxies involved
(Alonso et al. 2012), and this burst of star formation might be
associated with a flatter metallicity gradient (Kewley et al. 2010).
For example, Chien et al. (2007) determined the oxygen abundance
of 12 young star clusters in the merging galaxy pair NGC 4676.
They found a nearly flat oxygen distribution along the northern tail
of this object, suggesting efficient gas mixing (see also Trancho
et al. 2007; Bastian et al. 2009). Recently, using a large sample of
galaxy pairs taken from the Sloan Digital Sky Survey Data Release
7, Scudder et al. (2012) found that galaxies in pairs show a star
formation rate (SFR) about 60 per cent higher than that in non-pair
galaxies (see also Barton, Geller & Kenyon 2000; Lambas et al.
2003; Nikolic, Cullen & Alexander 2004). Additional analysis of
these data by Ellison et al. (2013), who investigated the effects of
galaxy mergers throughout the interaction sequence, has revealed
an enhancement of the average central SFR by a factor of about
3.5 in relation to the one in objects with no close companion. El-
lison et al. (2013) also found a stronger deficit in the gas phase
metallicity in the post-merger sample than in closest pairs (see also
Bernloehr 1993; Barton et al. 2000; Bergvall, Laurikainen & Aalto
2003; Lambas et al. 2003; Di Matteo, Bournaud & Martig 2008;
Mihos, Bothun & Richstone 2010; Freedman Woods et al. 2010;
Patton et al. 2011; Alonso et al. 2012).

Although there have been recent efforts to improve our under-
standing of the effects of interactions on the chemical evolution
of galaxies (Krabbe et al. 2008; Kewley et al. 2010; Krabbe et al.
2011; Bresolin, Kennicutt & Ryan-Weber 2012; Torres-Flores et al.

2014), the number of galaxies in close pairs for which the metallic-
ity has been estimated along their galactic discs is insufficient for
a statistical analysis. Our main goal in this paper is to increase the
number of determinations of metallicity gradients in galaxy pairs
in order to increase our knowledge of several phenomena that arise
during the interactions.

In previous work (Krabbe et al. 2014, hereafter Paper 1), we
presented an observational study of the effect of the interactions
on the electron density of H regions located in seven systems of
interacting galaxies. We found that the electron density estimates
obtained in our sample are systematically higher than those derived
for isolated galaxies. In the present paper, we mainly use these
data to estimate the metallicity gradients along the discs of eight
galaxy pairs. This paper is organized as follows. In Section 2, we
summarize the observations and data reduction. In Section 3, we
describe the method used to compute the metallicity of the gas phase
of our sample. We present the results in Section 4, and we discuss
the results in Section 5. We give our conclusions of the outcomes
in Section 6.

2 OBSERVATIONAL DATA

We have selected eight close pair systems from Ferreiro & Pas-
toriza (2004) to study the effects of minor mergers on the gradi-
ent abundances of individual galaxies. We selected objects with a
mass ratio in the range of 0.04 < Mccondary/Mprimary < 0.2, with
an apparent B magnitude higher than 18, with redshift in the range
0.01 < z £0.06, and classified as close interacting pairs.
Long-slit spectroscopic data of the galaxy systems AM 1054—
325, AM 1219-430, AM 1256-433, AM 2030-303, AM 2058-381,
AM 2229-735, AM 2306-721 and AM 2322-821 were obtained
with the Gemini Multi-Object Spectrograph (GMOS) attached to
the 8-m Gemini South telescope. Spectra in the range 44007300 A
were acquired with the B600 grating, a slit width of 1 arcsec and a
spectral resolution of ~5.5 A. Except for AM 2030303, detailed
information on the galaxy systems observed, containing most of the
slit positions for each system and a complete description of the data
reduction, were presented in Paper I, and are not reproduced here.
AM 2030-303 is the only object in our sample that was not in-
cluded in Paper I and its main information is presented in Table 1.
For the systems AM 1256-433 and AM 2058-381, one more slit
position than the ones presented in Paper I is considered in the
present work: position angles (PAs) 70° and 28°, respectively. It
is important to note that for some systems of galaxies (e.g. AM
2306-721 and AM 2322-821; see Krabbe et al. 2008, 2011) we
had spectra in the range of about 3400-7300 A. However, in order
to obtain homogeneous metallicity determination, we restricted the
analysis to the same wavelength range (i.e. 4400-7300 A). In Fig. 1,
the slit positions for these three systems are shown superimposed
on the GMOS-S ¥ acquisition image (see fig. 1 of Paper I for the slit
positions of the other five objects). These data were not included in

Table 1. Morphological type, right ascension, declination, radial velocity, magnitude and cross-identifications for AM 2030-303.

1D Morphology «(2000) 8(2000) cz (kms™) mp (mag) Other names

AM 2030-303 SA? 20" 33Mm 563 —30°22'41" 12 3234 15.25° ESO 463-1G 003 NEDO1
G Trpl® 20h 33m 5087 —30°22/29" 12 4654 17.80° ESO 463-IG 003 NED02
G Trpl® 20M 33m 5957 —30°22/23" 12 474¢ 21.39% ESO 463-IG 003 NED03

“Donzelli & Pastoriza (1997).
bPerreiro & Pastoriza (2004).

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)
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AM1218A AM12198B

AM2030-303

AM2030A AM2030B

~IG 003 NEDO3

003 NEDO2

Figure 1. Slit positions for AM 1219-430, AM 2030-303 and AM 2322—
821 systems superimposed on the GMOS-S ¥ acquisition images.

Paper I because of the low signal-to-noise ratio (S/N) of the [S 1]
AA6716, 6731 emission lines needed to perform the electron density
estimations. The observed spectra comprise the flux contained in
an aperture of 1 arcsec x 1.152 arcsec. Considering a spatially flat
cosmology with Hy =71 kms~! Mpc™!, @, = 0.270, Qy,c =0.730
(Wright 2006) and the distances to the systems included in our sam-
ple, this corresponds to apertures between about 200 and 1100 pc on
the plane of the galaxies. Therefore, the physical properties derived
from these spectra represent the ones of a complex of H i regions. In
Table 2, we present the nuclear separation between the components
of the galaxy pairs, the galactocentric distances given in units of
R/R»s, where R»s is the B-band isophote at a surface brightness of
25 mag arcsec 2, the inclination angle (i) of each galaxy analysed
and the references from which the information was taken. The in-
clination of each galaxy with respect to the plane of the sky was
computed as cos (i) = b/a, where a and b are the major and minor
semi-axes of the galaxy, respectively. The a and b values, as well
as the PA of the major axis of each galaxy, were obtained from the
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Table 2. Nuclear separation (NS) between the individual galaxies of
the galaxy pairs, galactocentric distance with surface brightness of 25
mag arcsec 2 (Rys), inclination angle (i) and the radial velocity (cz) of
the objects in our sample.

ID NS (kpc)  Rps (kpe) i(°) cz(kms™h)
AM 1054-325 A - 6.98* 62" 3788
B 17 6.81¢ 540 3850
AM 1219-430 A - 153¢ 50 6957
B 33.7 6.2¢ - 6879
AM 1256-433 A - - 36" 9215
- - 33% 9183
B 91.6 24324 771 9014
AM 2030-303 A - 17.44 234 12323
- - - 12465
B 40.5 13.54 354 12474
AM 2058-381 A - 3437 687 12383
B 44 1674 579 12460
AM 2229-735 A - 26.14 607 17535
B 24.5 2254 484 17342
AM 2306-721 A - 2437 56° 8919
B 52.6 1567 60° 8669
AM 2322-821 A - 1354 200 3680
B 33.7 424 63 3376

“Paturel et al. (1991).

bPaturel et al. (2003).
“Hernandez-Jimenez et al. (2013).
dFerreiro, Pastoriza & Rickes (2008).
¢Krabbe et al. (2008).

fKrabbe et al. (2011).

Gemini acquisition images in the r filter, using a simple isophotal
fitting with the IRAF' stsdas.ellipse task. The same procedure
was used by Krabbe et al. (2011).

We can see in Tables 1 and 2 that some galaxies in our sample
have large inclinations, which could affect the derived abundance
gradients. In fact, as pointed out by Sanchez et al. (2012), face-
on galaxies are more suitable for studying the spatial distribution
of the properties of Hu regions. For example, if we assume an
inclination angle i for a given galaxy larger than the real one, the
abundance gradient derived would be steeper than the one obtained
with the right i value. However, this effect is critical for isolated
spiral galaxies, which have clear (or steep) abundance gradients,
but it is not so important for objects with shallow gradients, such as
interacting galaxies.

To obtain the nebular spectra not contaminated by the stellar pop-
ulation contribution, we use the stellar population synthesis code
STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2005), following the methodology
presented by Krabbe et al. (2011). A detailed analysis of the stellar
population for the sample of objects will be presented in a fu-
ture work (Rosa et al., in preparation). Once the stellar population
contribution has been determined, the underlying absorption-line
spectrum is subtracted from the observed spectra. Fig. 2 shows the
spectrum of the region with the highest brightness of AM 1256-433
along PA = 325°, the synthesized spectrum and the pure emission

! IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory, which

is operated by the Association of Universities for Research in Astron-
omy (AURA), Inc., under cooperative agreement with the National Science
Foundation.
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Figure 2. Stellar population synthesis for the brightest region of AM 1256B along PA = 325°. Top panel: reddening-corrected spectrum (black line) and the
synthesized spectrum (red line). Middle panel: y-axis zoom of the top panel. Bottom panel: pure emission spectrum obtained as the difference between both

spectra in the top panel.

spectrum corrected for reddening. The intensities of the emission
lines HB, [O ] A5007, Ha, [N 1] A6584 and [S 1] AA6716, 6731
were obtained from the pure nebular spectrum of each aperture
using Gaussian line profile fitting.

‘We used the IRAF splot routine to fit the lines, with the associated
error given as 0> = 02 + 0%, where o con and ojiye are the con-
tinuum rms and the Poisson error of the line flux, respectively. The
residual extinction associated with the gaseous component for each
spatial bin was calculated by comparing the observed value of the
Ha/HB ratio to the theoretical value of 2.86 obtained by Hummer
& Storey (1987) for an electron temperature of 10 000 K and an
electron density of 100 cm™3. This value for the electron density is
in the range of the mean electron density values (24 < N, < 532
cm™?) found for interacting galaxies in Paper 1. The correction for
foreground dust was done by using the reddening law given by
Cardelli, Clayton & Mathis (1989), assuming the specific attenu-
ation Ry = 3.1. We considered only emission-line measurements
whose S/N was higher than 8. The galactocentric distance in rela-
tion to Rys, the flux of Hp, the extinction coefficient C(HB) and
the emission-line intensities normalized to the flux of HB for the
regions considered in the systems are presented in Table 3.

3 DETERMINATION OF THE OXYGEN
ABUNDANCE GRADIENTS

Because emission lines sensitive to the electron temperature are not
detected in the spectra of the objects in our sample, the metallicity
of the gas phase, traced by the relative abundance of oxygen to

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)

hydrogen (O/H), was estimated using calibrations based on strong
emission lines.

Considering the emission lines observed in our sample, it is only
possible to use the intensities of the emission lines defined as N2 =
log([N 1] 26584/He) and O3N2 = log[([Om] A5007/HB)/([Nu]
16584/Ha)], proposed by Storchi-Bergmann, Calzetti & Kinney
(1994) and Alloin et al. (1979), respectively, as O/H indicators. We
used the relations between these indices and O/H, calculated using
direct estimations of the oxygen electron temperatures (7. method),
proposed by Pérez-Montero & Contini (2009) and given by

12 +1og(O/H) = 0.79 x N2 +9.07 (1)
and
12 + log(O/H) = 8.74 — 0.31 x O3N2. 2)

These calibrations are very similar to the ones proposed by
Pettini & Pagel (2004). The most recent update of this calibration
was carried out by Marino et al. (2013), who used direct oxygen
abundance measurements obtained from the CALIFA survey and
other sources from the literature. Using multiwavelength analysis
of a sample of starburst galaxies and data compiled from the litera-
ture, Lépez-Sénchez & Esteban (2010) have shown that the N2 and
O3N?2 parameters provide acceptable results for objects with 12 +
log (O/H) > 8.0. Lépez-Sanchez & Esteban (2010) also found that
empirical calibrations considering these indices give results that are
about 0.15 dex higher than the oxygen abundances derived via the
T. method. Although this difference is similar to the uncertainties
of oxygen abundances derived from the 7, method (e.g. Kennicutt
et al. 2003; Hagele et al. 2008), it seems to vary with the regime
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Table 3. Specific parameters and intensity of emission lines corrected by reddening (relative to HB = 100).
Only the AM 1054B galaxy is shown here. The total list of galaxies is available as Supporting Information on
the publisher’s web site.

2009

R/R>s log[F(HB)]* CHPB) [Om] A5007 Ho [Nu] A6584  [Su] A6716  [Su] A6731
AM 1054B
0.00 —14.51 0.40 152 + 27 278 +9 112+ 6 24 £ 10 277
0.04SW —14.97 0.26 154 £ 22 281 +7 115+5 28 +4 29 +4
0.04NE —14.93 0.23 141 £ 21 282+ 9 114 +6 37+£3 37+7
0.08NE —15.82 0.08 139 £ 11 285+ 11 119+ 8 - -
0.13NE —17.11 0.08 113+ 19 285+ 15 119 £ 11 - -
@Logarithm of the HB observed flux in erg s~ em=2.
°r M 101 1 °r NGC 2403
— O3N2 — 03N2

12+10g(0/H)

0 10 20 30 40
R (kpc)

... N2
--T,

12+log(0/H)

4
R (kpc)

Figure 3. Oxygen abundance gradients computed via the N2 and O3N2 indices and direct estimations of the oxygen electron temperatures for the galaxies
M101 (left) and NGC 2403 (right) using data taken from Kennicutt, Bresolin & Garnett (2003) and Garnett et al. (1997), respectively.

of metallicity (Dors et al. 2011). This can yield steeper oxygen
gradients than the ones from the 7, method or an erroneous bend
in the slope of abundance gradients (Pilyugin 2003). With the goal
to compare O/H gradients derived using the N2 and O3N2 indices
with the ones obtained from the 7, method, we have used data of
Hu regions located along the discs of the spiral galaxies M101 and
NGC 2403, obtained by Kennicutt et al. (2003) and Garnett et al.
(1997), respectively. Fig. 3 shows these gradients, and we can see
that the gradients derived from the indices are shallower than the
ones from the 7, method.

Scarano, Lépine & Marcon-Uchida (2011) and Bresolin et al.
(2012) have pointed out that gradients are less affected by uncer-
tainties in oxygen estimations yielded by the calibration of strong
emission lines. However, it can be seen in Fig. 3 that the value of
the O/H extrapolated for the central region of the galaxies (R = 0),
obtained using different methods, can differ by up to 0.4 dex. This
difference is higher than the uncertainty attributed to the O/H esti-
mations using strong emission-line calibrations (Kewley & Ellison
2008). Similar results were found by Bresolin (2011) when com-
paring the oxygen gradient for NGC 4258 using theoretical calibra-
tions by McGaugh (1991) and empirical calibrations by Pilyugin &
Thuan (2005). The latter provides results essentially in agreement
with those obtained from the 7. method (see also Pilyugin, Grebel
& Mattsson 2012).

4 RESULTS

Figs 4-11 present the oxygen abundance determinations along the
discs of the galaxies of our sample, obtained using equations (1)
and (2), and linear regression fits to these data. Table 4 presents the

164

slopes of these fits and the values of 12+1og(O/H) central (R = 0) for
the galaxies for which only a global gradient represents well the O/H
disc distribution (i.e. no bi-modal gradient behaviour was derived).
It can be noted that in most cases, shallow gradients are derived
in the interacting galaxies. The average values of the global gradi-
ents calculated for the close pairs in our sample are —0.10 & 0.19
[dex/(R/R»s)] and —0.15 &£ 0.31 [dex/(R/R3s)] using the N2 and
0O3N2 indices, respectively. These values are in agreement with the
mean gradient —0.25 = 0.02 [dex/(R/R5s)] derived by Kewley et al.
(2010) and they are shallower than the mean metallicity gradient
—0.57 £ 0.19 [dex/(R/R»s)] derived for 11 isolated spiral galaxies
by Rupke, Kewley & Chien (2010b). Using the CALIFA data sur-
vey, Sanchez et al. (2014) have presented a study of galaxies with
different interaction stages in order to study the effect on the abun-
dance gradient. This study has a stronger statistical significance than
previous studies. Sdnchez et al. (2014) have shown the distribution
of slopes of the abundance gradients derived for the different classes
based on the interaction stages. From this analysis, they have found
that galaxies with no evidence of interaction have an average value
for the gradient of —0.11 dex/r. and objects with evidence for early
or advanced interactions have a slope of —0.05 dex/r., where r, is
the effective radius of the disc. This result confirms our findings and
those obtained by Kewley et al. (2010). In what follows, the results
obtained for each system are discussed separately.

4.1 AM 1054-325

This system is composed of two galaxies, one main galaxy AM
1054A and another secondary AM 1054B. Using the diagnostic di-
agram [O ] A5007/HB versus [O 1] A6300/He, we have found (see

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)
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Figure 4. Oxygen abundance estimations along the disc of AM 1054B versus the galactocentric distance given in R/R5s. Points represent oxygen estimations
obtained via the N2 (lower panel) and O3N2 (upper panel) indices. Lines represent a linear regression fit to our estimations whose coefficients are given in

Table 4.

Paper I) that almost all H 11 regions located in the disc of AM 1054A
have emission lines excited by shock gas. Therefore, abundance
determinations were not performed for this object because shocks
alter the ionization in such a way that the abundance calibrators can-
not be used because they are calibrated for H i1 regions dominated
by photoionization by young stars.

Fig. 4 shows the O/H distribution versus the galactocentric ra-
dius R normalized by R,s for AM 1054B. We have found gradient
slopes of 0.11 £ 0.04 and 0.36 & 0.04 dex/(R/R»s), with the central
12+1og(O/H) value being 8.54 (£0.01) and 8.75 (£0.06) dex from
the N2 and O3N2 indices, respectively. AM 1054B is the only ob-
ject in our sample for which both estimations of the central oxygen
abundances are not in agreement with themselves within the errors
(see Table 4). However, as can be seen in Fig. 4, the slopes were ob-
tained using few points. Hence, the gradient determination is highly
uncertain, although the current data indicate a flat O/H distribution.

4.2 AM 1219-430

This system is composed of the main galaxy AM 1219A and a sec-
ondary galaxy AM 1219B. Because it was not possible to measure
the [O 1] 25007 emission line with enough S/N in our spectrum of
AM 1219B, for this object, O/H was estimated only using N2. We
corrected by inclination the galactocentric distances for the main
galaxy AM 1219A, considering i = 50°.

Fig. 5 shows the O/H distribution in both galaxies. For AM
1219B, we derived a slope +-0.10 &= 0.18 and a central oxygen abun-
dance of 8.89 =+ 0.04 dex. Similar to AM 1054B, the slope for AM
1219B was derived with few points (and with a large dispersion),
which means the result is highly uncertain. For AM 1219A, the es-
timated oxygen gradient slopes are —0.29 % 0.04 and —0.54 4 0.04
using the N2 and O3N2 indices, respectively, with a central value of
12+1og(O/H) ~ 8.8 derived from both indices. For values of R/R;s

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)

from about 0.4 to 0.5, we can see a larger dispersion in the oxygen
distribution than found at other galactocentric distances. Regions
at this distance range, as can be seen in Fig. 1, are located in the
intersections of the slits and are regions with high surface bright-
ness. It can be noted in Fig. 5, for AM 1219A, that there is a change
in the slope at about R/R,s = 0.5. The slopes of the abundance
gradient in the inner disc (R/R»s < 0.5) considering the O3N2 and
N2 indices are —0.64 £ 0.05 and —0.21 £ 0.05, respectively. For
the outer region (R/R,s > 0.5), the slopes are +0.20 £ 0.11 and
+0.16 £ 0.11 using O3N2 and N2, respectively.

4.3 AM 1256-433

As reported in Paper I, the AM 1256-433 system is composed by
three galaxies and we only observed the AM 1256-433B compo-
nent. For this object, the galactocentric distance measurements were
corrected by inclination considering i = 77°. Fig. 6 shows the O/H
distribution via the N2 and O3N2 indices. We obtained gradient
slopes of —0.85 £ 0.06 and —0.71 = 0.06 for these indices, respec-
tively, with a central 124-log(O/H) value of ~8.7 dex. Interestingly,
we can note a steeper oxygen gradient for R/R,s < 0.27 than the
one obtained for the outer regions. The slopes of the abundance
gradient in the inner disc considering the N2 and O3N2 indices are
—0.78 £ 0.13 and —0.93 £ 0.07. For the outer disc (R/R,s > 0.27)
we derived for the N2 and O3N2 indices the slopes —0.55 £ 0.10
and —0.30 £ 0.08, respectively. The slopes of the global fits to
the abundance estimations are dominated by the values of the outer
regions of the galaxy, and they are slightly steeper than the ones
obtained only considering these outer regions.

4.4 AM 2030-303

This system is composed of three galaxies, a main galaxy AM
2030A (ESO 463-1G 003 NEDO1), ESO 463-I1G 003 NEDO2 and
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Figure 5. Same as Fig. 4 but for AM 1219A and AM 1219B. For AM 1219A, the determinations for the regions observed in different long-slit positions
are indicated for distinct colours, as indicated. Also shown are linear regressions considering all regions along the disc (dotted blue line) and inner and outer

regions to galactocentric distance R/R,5 = 0.5 (solid black line).

ESO 463-1G 003 NEDO3. These last two objects are a subsystem
called AM 2030B. Fig. 1 shows the slit positions for each object. We
corrected by inclination the galactocentric distances of AM 2030B
considering i = 35°. Because of the low number of Hu regions
observed, it was not possible to compute the O/H gradient for ESO
463-1G 003 NEDOO2. Fig. 7 presents the results for AM 2030A and
AM 2030B.
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For AM 2030A, considering global fits, we obtained a central
value 12+log(O/H) = 8.73 £ 0.10 with a slope —0.31 £ 0.30 using
N2 and 8.62 + 0.07 and —0.224 0.20 using O3N2. These values
are similar to the highest O/H value obtained for the Hu region
CDT1 in NGC 1232 by Castellanos, Diaz & Terlevich (2002). Now,
considering an abundance gradient break, the slopes for the inner
disc (R/Rys < 0.27) obtained via the N2 and O3N2 indices are

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)
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Figure 6. Same as Fig. 5 but for AM 256B. Linear regressions are shown considering all regions along the disc (dotted blue line) and inner and outer regions

to galactocentric distance R/R»s = 0.35 (solid black line).

—0.27 £ 0.46 and —0.95 £ 0.27, respectively. For the outer disc
(R/Rys5 > 0.27), we derived for the N2 and O3N2 indices the slopes
—0.47 £ 0.01 and 0.00 £ 0.45, respectively.

For AM 2030B (ESO 463-1G 003 NED003), we found two dif-
ferent O/H abundance distributions at the inner and outer regions
of R/R,s = 0.2. The slopes of the abundance gradient in the in-
ner disc (R/R,s < 0.17) considering the N2 and O3N2 indices are
+1.85 £ 0.43 and +0.92 £ 0.22, respectively. For the outer disc
(R/Rys > 0.17), we derived for the N2 and O3N2 indices the slopes
—0.28 £ 0.25 and —0.17 +£ 0.18, respectively.

4.5 AM 2058-381

For this system, the O/H gradient was only determined for one
galaxy, AM 2058A, because the Hu regions of its companion
galaxy, AM 2058B, have emission lines excited by gas shock (see
Paper I). Fig. 8 shows the oxygen distribution, where the galacto-
centric distances were corrected considering i = 68°. We found a
slope for the O/H gradient from the N2 index of —0.29 &+ 0.08 with
12+1og(O/H) = 8.79 % 0.02 for the central region. Using the O3N2
index, we found —0.35 =+ 0.08 and 8.78 =+ 0.02 dex.

4.6 AM 2229-735

We obtained the O/H abundance distributions only for the main
galaxy of the system AM 2229-735, namely AM 2229A, and these
are shown in Fig. 9. The galactocentric distances for this object
were corrected by inclination considering i = 48°. For estimations
via the N2 index, we found a slope of of 0.03 £ 0.09 with central
oxygen abundance 12+log(O/H) = 8.71 4 0.03 dex. For the O3N2
index, these values are —0.11 4 0.06 and 8.70 + 0.02 dex.

4.7 AM 2306-721

This pair is composed of a main galaxy AM 2306A and a companion
galaxy AM 2306B. The O/H gradient (see Fig. 10) was determined

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)

only for the main galaxy AM 2306A because, for its companion,
AM 2306B, the presence of gas shock excitation along the disc was
found (see Paper I). By using the N2 index, we found a slope of
—0.40 £ 0.05 and a central value 12+log(O/H) = 8.81 £ 0.02 dex.
Using the O3N2 index, the values —0.57 £ 0.06 and 8.83 4 0.02
dex were found.

4.8 AM 2322-821

Fig. 11 shows the O/H distributions along the disc of the pair of
galaxies AM 2322A and AM 2322B. For AM 2322A, a correction
for inclination was performed considering i = 20°. For AM 2322A,
by using the N2 index, we obtained a slope of —0.17 &+ 0.01 and
a 124+1og(O/H) = 8.79 &£ 0.01 dex for the central part. From the
O3N2 index, these values were found to be —0.19 + 0.01 and
8.77 £ 0.01 dex. For the secondary object AM 2322B, the use of the
N2 index yielded —0.14 % 0.05 and 8.57 & 0.20 dex for the central
part, while the use of the O3N2 index yielded —0.07 £ 0.05 and
8.53 £ 0.20 dex.

5 DISCUSSION

Determinations of the oxygen abundance gradients in interacting
galaxies have shown that these are shallower than the ones in isolated
galaxies. This result was obtained recently and few works have
addressed this subject. In what follows, we summarize some studies
that have taken this direction.

(i) Krabbe et al. (2008) obtained long-slit spectroscopy data with
Gemini/GMOS of the two components (A and B) of the galaxy
pair AM 2306-721. They used a comparison between the observed
emission-line ratio intensities (R,3; and [O ] A3727/[O m] A5007,;
see McGaugh 1991) and those predicted by photoionization models
to determine the metallicity gradient. They found a clear gradient
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for the most massive object of the pair, AM 2306A, while for AM
2306B, they found an oxygen abundance relatively homogeneous
across the disc.

(i1) Kewley etal. (2010) selected five sets of close pairs with sepa-
ration between 15 and 25 kpc from the sample of Barton et al. (2000)
and they obtained spectra for 12—40 star-forming regions in eight
of the close pair galaxies using the Keck Low-Resolution Imaging
Spectrograph. This work was the first systematic investigation of
metallicity gradients in close pairs. Kewley et al. (2010) found that
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the metallicity gradients in their sample are significantly shallower
than the gradients in isolated spiral galaxies. They used a theoreti-
cal calibration between the [N 1] A6584/[O 1] A3727 emission-line
ratio and the metallicity.

(iii) Krabbe et al. (2011) obtained spectroscopic data of the two
components (A and B) of the system AM 2322-821 with Gem-
ini/GMOS. The oxygen gradient was derived following the same
procedure as that in Krabbe et al. (2008), and a flat oxygen gradient
was derived for both galaxies.

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)
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(iv) Using the Focal Optical Reducer and Spectrograph (FORS2)
attached to the Very Large Telescope, Bresolin et al. (2012) obtained
optical spectroscopy of H1 regions belonging to NGC 1512. This
galaxy has a companion, NGC 1510, separated by about 13.8 kpc.
A flat radial abundance gradient was also obtained by using sev-
eral calibrations based on strong lines, as well as some oxygen
abundance determinations using the 7. method.

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)

(v) Torres-Flores et al. (2014) obtained Gemini/GMOS spectro-
scopic data of the interacting galaxy NGC 92, which is part of a
compact group and displays an extended tidal tail. They used cal-
ibrations of the N2, O3N2 and [Arm] A7136/[O m1] A5007 indices
proposed by Pettini & Pagel (2004) and Stasiniska (2006) to estimate
the O/H abundance. Torres-Flores et al. (2014) found that most of
the regions in NGC 92 present a similar oxygen abundance, which
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produces an almost flat metallicity gradient, with a possible break
in this gradient for the galactocentric distance of ~10 kpc.

(vi) Mostrecently, based on the largest and better defined statisti-
cal sample of galaxies yielded by the CALIFA survey, Sanchez et al.
(2014) have compared the O/H abundance gradients of about 300
nearby galaxies, with more than 40 mergers/interacting systems,
half of which are galaxy pairs. They found, for the first time, clear
statistical evidence of a flattening in the abundance gradients in the
interacting systems at any interaction stage, in agreement with the
previous results.

From the literature summarized above, it can be seen that oxygen
gradients have been determined for close pairs or merger systems
mainly using different strong emission-line calibrations and some
few determinations using the 7, method. In this paper, we have
performed a new determination of the O/H gradients for the galaxies
AM 2306A and AM 2322A-B previously studied by Krabbe et al.
(2008, 2011) and we have presented an analysis of eight more
galaxies in close pairs. Fig. 12 shows the oxygen gradients from
N2 derived for our sample, for the galaxies in the pairs from the
literature cited above, and for the four isolated galaxies, also from
the literature. We can see that the oxygen gradients derived for the
objects in our sample are shallower than those in isolated spirals.
Although most of the slopes of these gradients are in agreement
with the ones obtained by Kewley et al. (2010), we found lower O/H
abundances for the central parts of the galaxies. This is a result of
the oxygen abundance estimations via theoretical calibrations, such
as the one used by Kewley et al. (2010), which yield higher values
than the ones from calibrations based on oxygen estimations via the
T. method (e.g. Dors & Copetti 2005). Krabbe et al. (2008), Kewley
etal. (2010) and, most recently, Sdnchez et al. (2014) interpreted the
absence of an abundance gradient in interacting galaxies as a result
of the mixing produced by low-metallicity gas from the outer parts
combining with the metal-rich gas of the centre of the galaxy. Here
we have confirmed this result by increasing the sample of objects.
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As we pointed out in Section 4, a flattening in the oxygen gradient
was found in the outer part of AM 1256B from R/R»s =~ 0.35 (R =~
8.5 kpc), in AM 1219A from R/Rys =~ 0.5 (R = 7.6 kpc) and AM
2030B from R/R,s =~ 0.2 (R &~ 2.7 kpc). In the case of AM 1219A
and AM 1256B, the inner gradients have negative slopes while AM
2030B presents a positive inner gradient. In contrast, AM 2030A
has a positive-slope outer gradient while the inner gradient is almost
compatible with a flat behaviour, with the break at about R/R,s ~
0.3 (R = 5 kpc). However, if we take into account the errors in the
measurements, in the latter case the slope of the outer gradient is also
compatible with zero, although because of the low number of Hn
regions in the outer zone, we are not able to give a conclusion. The
flattening in the oxygen gradients in the outer part was also found
for individual galaxies (Martin & Roy 1995; Bresolin et al. 2009b;
Goddard et al. 2011; Rosales et al. 2011; Zahid & Bresolin 2011;
Bresolin et al. 2012; Marino et al. 2012; Torres-Flores et al. 2014;
Rodriguez-Baras et al. 2014; Miralles-Caballero et al. 2014), a small
sample of interacting galaxies (Werk et al. 2011), a large sample of
objects (Sanchez et al. 2012, 2014), and even for the Milky Way
(Esteban et al. 2013). Basically, there are four theoretical scenarios
to explain the flattening of the oxygen abundance gradients at a
given galactocentric distance:

(i) the pumping out effect of corotation, which produces gas flows
in opposite directions on the two sides of the resonance, yielding a
minimum metallicity (Scarano & Lépine 2013) and SFR (Mishurov,
Lépine & Acharova 2002);

(ii) a decrease of the star-formation efficiency as proposed by
Esteban et al. (2013);

(iii) the accretion of pristine gas (Marino et al. 2012; Sanchez
et al. 2014);

(iv) the bar presence (e.g. Zaritsky et al. 1994; Martin & Roy
1994).

The data in our sample only allow us to investigate the bar pres-
ence and the SFR rate along the galactic discs. An inspection in

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)
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Figure 11. Same as Fig. 5 but for AM 2322A and AM 2322B.

the GMOS-S ' acquisition images of AM 1256B, AM 1219A, AM
2030A and AM 2030B does not reveal the presence of any bar.
Moreover, Sanchez et al. (2014) investigated the effects of bars in
the abundance gradients for the objects observed in the CALIFA
survey, and did not find differences between the statistical term for
the slope of the abundance gradient for barred galaxies and the one
for other objects. Therefore, we have excluded the bar presence
as an explanation for the flattening found in these four interacting
galaxies of our sample.

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)

To investigate whether there is a minimum SFR at the break
region, we have used the Hoe flux measured in our observation and
the relation given by Kennicutt (1998):

SFRM@ yr ') = 7.9 x 10~** L(Ha)(ergs ™). 3)

Because the absolute flux of He was not obtained, our SFR
values must be interpreted as a relative estimation and the present
analysis is only useful to study the behaviour of the SFR along
the AM 1256B, AM 1219A, AM 2030A and AM 2030B discs.

171

GTOZ ‘9T Yose |\ uo 1s9nb Aq /B10°sfeulnopioxo-seluw//:dny wouy papeojumoq



Interaction effects on galaxy pairs — I~ 2017

Table 4. Slope of the oxygen abundance gradient and the central value derived for the objects in our sample

with no bi-modal gradient behaviour.

Object O3N2
Slope [dex/(R/Ras)]  12+1og(O/H)central Slope [dex/(R/R2s5)]  1241og(O/H)central

AM 1054B +0.11 + 0.04 8.54 £ 0.01 +0.36 + 0.04 8.75 £ 0.06

AM 1219B +0.10 £ 0.18 8.89 £ 0.04 - -

AM 2058A —0.29 £ 0.08 8.79 £0.02 —0.35 £ 0.08 8.78 £0.02

AM 2229A +0.03 + 0.09 8.71 £0.03 —0.11 £0.06 8.70 £ 0.02

AM 2306A —0.40 £0.05 8.81 £0.02 —0.57 £ 0.06 8.83 £0.02

AM 2322A —0.17 £ 0.01 8.79 £ 0.01 —0.18 £ 0.02 8.77 £ 0.01

AM 2322B —0.14 £ 0.05 8.57 £0.02 —0.07 £ 0.05 8.53 £0.02

I I T I T I T
M83, MW, M101, NGC300

N NGC1512, NGC92 _
(O))

12+log(0/H)

our sample

—— Kewley et al. (2010) A

R/R

25

Figure 12. Metallicity gradients from N2 for our sample. The gradients for AM 1219B and AM 1054B, derived with few points (see text), are not shown. For
comparison, we show the metallicity gradients for the isolated galaxies M 101, Milky Way, M83 and NGC 300 (whose data are taken from Kennicutt et al.
2003, Shaver et al. 1983, Bresolin et al. 2005 and Bresolin et al. 2009b, respectively), eight interacting galaxies presented by Kewley et al. (2010), NGC 92

(Torres-Flores et al. 2014) and NGC 1512 (Bresolin et al. 2012).

Fig. 13 shows the SFR versus R/R,s for the galaxies above, and the
inner region where the steeper gradient was found is indicated. For
two objects, AM 1219A and AM 2030B, we can see that the SFR
minimum values are located very close to the regions where the
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oxygen gradient breaks, in agreement with Esteban et al. (2013).
For AM 1219A only, we also found a minimum in the estimated
metallicities, indicating that this break zone could be associated
with a corotation radius, as pointed out by Mishurov et al. (2002).

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)
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Figure 13. SFR versus the galactocentric distance (R/R;s5) for AM 1256B, AM 1219A, AM 2030B and AM 2030A. The dotted line separates the inner region

where the steeper gradient was found (see text).

For the other two objects, AM 1256B and AM 2030A, the breaks in
the abundance gradients are located very close to the SFR maximum.

Another important issue is the behaviour of the ionization pa-
rameter U with the metallicity. Basically, U represents the dimen-
sionless ratio of the ionizing photon density to the electron density
and it is defined as U = Qjon /47TRi2nnc, where Qj,, is the number
of hydrogen ionizing photons emitted per second by the ionizing
source, R;, is the distance from the ionization source to the inner
surface of the ionized gas cloud (in cm), 7 is the particle density (in
cm™?) and c is the speed of light. Therefore, because the gas flow
along the disc of interacting galaxies yields high values of electron
density when compared to the ones found in isolated star-forming
regions (Paper 1), we expect to find low U values in the H i regions
located in our sample. To verify this, we used the spectroscopic data
presented in Table 3 and the relation,

logU = —1.66(£0.06) x S2 —4.13(£0.07), “)

taken from Dors et al. (2011), where S2 = log[ [Su] (A16717,
6731)/Her]. This equation is valid for —1.5 <logU < —3.5 and
estimations out of this range were not considered. These U estima-
tions are plotted in Fig. 14 versus the O/H abundances determined
from N2 for our sample, for Hu regions in the interacting galaxy

MNRAS 444, 2005-2021 (2014)

NGC 1512 observed by Bresolin et al. (2012). We also plot esti-
mations for star-forming regions in isolated galaxies obtained using
the same calibrations and the data compiled by Dors et al. (2011).
The CALIFA data (Sénchez et al. 2012) for about 300 galaxies of
any morphological type are also included in this analysis. It can be
seen that H i1 regions located in interacting galaxies do not present
the lowest U values. However, there is a clear correlation indicating
that the highest abundances are found in those regions of galaxies
with lower ionization strength (see also Freitas-Lemes et al. 2013;
Pérez-Montero 2014). In fact, the Hu regions located in the cen-
tre of galaxies are more evolved (from their Ho equivalent width)
than those located in the outer regions, as pointed out by Sanchez
et al. (2012); these have lower and higher ionization strengths,
respectively.

6 CONCLUSIONS

We have presented an observational study of the oxygen gradient
abundance in interacting galaxies. Long-slit spectra in the range
4400-7300 A were obtained with the GMOS-S for 11 galaxies in
eight close pairs. Spatial profiles of oxygen abundance (used as a
metallicity tracer) in the gaseous phase along galaxy discs were
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Figure 14. Tonization parameter U versus the oxygen abundances of H 1 regions belonging to spiral galaxies from the CALIFA survey, to isolated galaxies
(data taken from Dors et al. 2011), to NGC 1512 (Bresolin et al. 2012) and from our sample, as indicated. Estimations of O/H and U were obtained using

equations (1) and (4), respectively.

obtained using calibrations based on strong emission lines (N2 and
O3N2). We found oxygen gradients to be significantly flatter for
all galaxies in the close pairs of our sample than those found in
isolated spiral galaxies. For four objects of our sample, AM 1219A,
AM 1256B, AM 2030A and AM 2030B, we found a clear break
in the oxygen abundance at galactocentric distances R/R,s5 of about
0.5, 0.35, 0.3 and 0.2, respectively. For two objects, AM 1219A
and AM 1256B, we found negative slopes for the inner gradients,
and for AM 2030B we found a positive slope. In all three cases, we
found a flatter behaviour to the outskirts of the galaxies. For AM
2030A, we found a positive-slope outer gradient while the inner
gradient is almost compatible with a flat behaviour. This result is not
conclusive because of the small number of measured H 11 regions,
mainly for the outer part. We found a decrease of star formation
efficiency in the zone that corresponds to the oxygen abundance
gradient break for AM 1219A and AM 2030B. Moreover, for AM
1219A, we also found a minimum in the estimated metallicities,
indicating that this break zone could be associated with a corotation
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radius. For the other two galaxies that present a gradient break, AM
1256B and AM 2030A, we found a maximum for the SFR but not
an extreme oxygen abundance value. It must be noted that for all
these four interacting systems, the extreme SFR values are located
very close to the oxygen gradient break zones. The flattening in
the oxygen abundance gradients could be interpreted as being a
chemical enrichment due to induced star formation by gas flows
along the discs. We have found that H regions located in close
pairs of galaxies follow the same relation between the ionization
parameter and the oxygen abundance as those regions in isolated
galaxies.
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