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Resumo

As linhas de emissao em um espectro galactico dao informacao sobre os mecanismos
de excitacao do gés, e sobre a fonte de energia responsavel por esta emissao. Diagramas
de diagnostico (DD) baseados em razdes de linhas de emissao sao hoje a maneira mais
difundida de se classificar galdxias com linhas de emissao (GLE). Todas as medidas de
linhas de emissao e parametros fisicos analisados neste trabalho sao produto do codigo de
sintese STARLIGHT.

DD seram utilizados ao longo de todo este trabalho, na investigagao sobre a classifi-
cacao e as caracteristicas de galdxias ativas. A primeira abordagem é feita sobre o artigo
de (Kewley et al. 2006; Ke06), onde é sugerido um novo esquema de classificacao para as
classes de AGN, e a partir desta, investiga-se como as propriedades das galaxias hospedei-
ras, variam em funcao de parametros associados a sua localizacao em DD. Vamos refazer,
utilizando o STARLIGHT, com objetivo de testar, todos os passos feitos em Ke06. No
capitulo subsequente, utilizando um método matematico, vamos transpor a classificacao
de Ke(06 ao diagrama BPT e a diferentes DD. Iremos também, transpor as classifica¢oes
feitas por (Kewley et al. 2001; Ke01), (Kauffmann 2003; Ka03) e (Stasinska 2006; S06)
para o diagrama BPT, a outros DD. A motivacao principal, para esta transposicao, surgiu
com a idéia de se estudar as galaxias que acabavam ficando de fora de qualquer analise
sobre GLE, por nao possuirem os requisitos necessarios para serem classificadas com o
uso do diagrama BPT, chamamos estas de galdxias de linhas fracas (GLF). Feita a trans-
posicao, identificaremos estas GLF de acordo com o seu posicionamento em diferentes
DD e faremos também uma breve analise de algumas propriedades fisicas destas galaxias,

tentando assim, inferir sobre sua natureza espectral.



A transposicao das linhas de divisao a outros DD, mostrou-se eficiente. O objetivo
de resgatar GLFs do limbo, com estes outros diagramas, também foi cumprido. Nossa
andlise indica que das GLFs sao essencialmente de dois tipos: SF com alta metalicidade e
LINERs. Em um paper recente, Stasiniska et al. 2008, sugerem que parte das galaxias LI-
NERs, sejam galaxias aposentadas, ou seja, galaxias onde o espectro de linhas de emissao
pode ser explicado como sendo proveniente de estrelas Post-AGB e anas brancas. Nossos
estudos nos levam a crér, que as GLFs classificadas como LINER, sao também, galaxias

aposentadas.



vii

Abstract

Emission lines on the galactic spectra, provide information about the gas excitation
mechanism, and about the energy source responsible by this emission. Diagnosis diagrams
(DD) based on emission lines ratio are now the most widespread way to classify emission
line galaxies (ELG). All measures of emission lines and physical parameters examined on
this study are product of synthesis code starlight.

DD will be used throughout the work, research on the classification and characteristics
of active galaxies. The first approach is made on the article of (Kewley et al. 2006;
Ke06), which is suggested a new classification scheme for classes of AGN, and from this,
investigates itself as the properties of the host galaxies, vary according to parameters
associated with its location on DD. We will rebuild, using starlight, for testing purposes,
all steps made in Ke06. In the following chapter, with aid of a mathematical method,
we will translate the clasification of Ke06 to BPT diagram and others DD. We will also,
cross the classifications made by (Kewley et al. 2001; Ke01), (Kauffmann 2003; Ka03)
and (Stasinska 2006; S06) to the BPT diagram, to the other DD. The main motivation
for this transposition, came up with the idea to study the galaxies that just getting out of
any analysis of EL.G. This happens because they don‘t possess the necessary requirements
to be classified with use of the BPT diagram. We call these weak line galaxies (WLG).
Upon implementation, identify these WLG according to their position in different DD
and also will do a brief analysis of some physical properties of these galaxies. Thus trying
to infer about its spectral nature.

The transposition of dividing lines to others DD, was efficient. The objective of res-
cuing the WLGs of limbo, with these other diagrams, was also completed. Our analysis

indicates that the WLGs are essentially of two types: high-metalicity SF and LINERs. In



a recent, paper, Stasinska et al. 2008, suggest that some of LINERs galaxies, are retired
galaxies, ie galaxies where the spectrum of emission lines can be explained as originating
from Post-AGB stars and white dwarfs. Our studies lead us to believe that the LINERs

classified as WLGs ,are, retired galaxies.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Linhas de emissao em galaxias

Linhas de emissao fornecem informacgoes importantes sobre as propriedades dos objetos
que as produzem. Em objetos proximos, como regioes HII e nebulosas planetarias na Via
Lactea ou galaxias proximas, a resolucao espacial das observacoes nos permite identificar
visualmente a fonte de fotons ionizantes (estrelas jovens e massivas em regides HII, e
estrelas velhas mas quentes em PNe). Galédxias distantes também apresentam linhas de
emissao, mas neste caso nao podemos identificar diretamente a fonte de ionizacao. O
procedimento usual neste caso é de usar as linhas de emissao para inferir a natureza
do agente ionizante. Este trabalho se concentra exatamente neste ponto, que pode ser
resumido da seguinte maneira: Como classificar uma galaxia a partir de suas linhas de
emissaon?

Na figura 1.1 mostramos 8 exemplos de diferentes tipos de espectros de galaxias. Em
cada painel, o espectro observado é mostrado em preto, enquanto as linhas azuis mostram
o0 espectro de emissao puro, obtido apo6s a subtracao de um modelo para o continuo estelar,
em vermelho.

Os objetos na coluna esquerda apresentam um espectro de emissao similar ao de regioes
HII de diferentes metalicidades. E, portanto, natural especular que as linhas de emissio

nessas galdxias provenham de regides HII, ou seja, da formagao estelar. J4 as galéxias
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Fig. 1.1: Exemplos de espectros da SDSS. A direita mostramos espectros de galaxias SF
(“Star Forming”), do topo para a base para o topo em ordem crescente de metalicidade.
A esquerda espectros de AGN, com excitacio crescendo de baixo para cima (de LINER
para Seyfert 2). O espectro observado aparece em preto, o ajuste para o continuo em
vermelho e o espectro residual de onde medimos as linhas de emissao em azul.

na coluna direita apresentam um padrao de linha de emissao que é apenas encontrado no
nicleo de certas galaxias, como aquelas primeiramente estudadas por Seyfert (1943).

As principais linhas de emissao na faixa do optico sao [O11|A3727, HS3, [O 111]A5007,
[N11]A6584, Har e [STI]ANGT16,6731. A fisica existente por tras da producao destas linhas
é bem conhecida (Osterbrock 2005). Até a década de 80, a classificacao das galaxias era
feita com base em critérios de selegcao como morfologia, largura equivalente das linhas, etc.
Em 1981 surgiram novas idéias a respeito destas classificacoes, as quais sao empregadas

até hoje. Estas novas idéias baseiam a classificacao de galdxias em razoes de linhas de



Capitulo 1. Introducao 3

emissao, o que, além de melhor agrupar os diferentes tipos de galaxias, nos d& informacoes

sobre os mecanismos de excitacao destas linhas.

1.2 O diagrama BPT

O diagrama BPT (log([N11]/Ha) x log([O111]/H@)) recebe este nome devido a Baldwin,
Phillips e Terlevich (1981; doravante BPT81), que primeiro utilizaram estas razdes de
linhas de emissao fortes do 6tico para classificacao de galaxias. Este diagrama veio com
outros que utilizam razoes de linhas, como uma maneira de classificar galaxias baseada no
mecanismo de excitacao destas linhas espectrais. O primeiro diagrama BPT apresentado
em BPT81 (figura 1.2) difere consideravelmente daquele com o qual estamos acostumados
atualmente, pois apenas com o aparecimento de grandes levantamentos espectroscopicos
de galaxias em projetos dedicados, como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS; York et al.
2000), é que a quantidade de pontos no diagrama BPT se tornou grande o suficiente
(~ 10° galéxias) para que a famosa forma de gaivota pudesse ser reconhecida (Kauffmann
et al. 2003).

Na figura 1.3 mostramos o diagrama BPT para a SDSS. Cada asa da gaivota é per-
tencente a classes distintas de galdxias. A asa esquerda é classificada como regiao de
galaxias Star Forming (SF), que sao assim conhecidas pois possuem regioes HIT ionizadas
por estrelas massivas associadas a formacao estelar recente. Esta formacao estelar pode
se dar nas parte centrais da galaxia, no disco, ou em ambos.

J& na asa direita, temos a regiao conhecida por abrigar galadxias nas quais a fonte de
ionizagao do gas nao se deve a presenca de estrelas jovens, e sim, acredita-se, & presenca
de um niicleo ativo (AGN, do inglés: Active Galactic Nuclei). Hoje em dia, o termo AGN
é lido como sinonimo de existéncia de um buraco negro super-massivo que acreta gas,
provavelmente na forma de um disco de acres¢ao, o qual produz os fétons ionizantes que,
ao interagir com o gas ao redor, produzem as linhas de emissao observadas. Apesar de
muitos detalhes ainda nao serem conhecidos, este é o modelo padrao para AGN.

A associacao de objetos na asa direita com AGNs esta fundamentada em dois fatos.
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Fig. 1.2: log(|N11]JA6563/HaA6584) x log([O 111]A5007/HB5A4867), o diagrama BPT ori-
ginal, retirado do artigo BPT81. Octogonos — regioes H11, triangulos — regioes H11
destacadas (pobre em metais), “+” — nebulosas planetarias. A famosa gaivota ainda era
imperceptivel.

Galaxias proximas, bem estudadas e que indubitavelmente possuem ntcleos ativos (iden-
tificados por fenomenos como variabilidade 6ptica ou em raios X, ou a presenca de linhas
largas similares as de quasares) e que emitem linhas cujas razoes as colocam na asa direita
do diagrama BPT. Este é um argumento direto e incontestavel.

Um outro argumento, este indireto, baseia-se no fato de que os f6tons em uma galéxia
portadora de niicleo ativo possuem maior energia, o que implica uma radiacao ionizante
mais “dura”, produzindo (por fotoionizagio) foto-elétrons mais energéticos e, portanto,
resultando em uma maior temperatura da nuvem eletronica. Esta temperatura eletronica
elevada, favorece as excitagoes colisionais. (O mesmo nao se aplica a linhas produzidas
por recombinacao, que nao sao influenciadas pela temperatura da nuvem eletronica. Por
isso, temos um aumento nas razoes de linhas como |O111]/HS, [N11|/He, |O1]/Ha etc.,
que caracterizam galdxias portadoras de niicleo ativo, elevando-as acima da sequéncia SF

no diagrama BPT e outros diagramas de diagnostico. Em Stasinska et al. (2008), razdes
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de linha tipicas de AGNs sao explicadas como sendo produzidas por estrelas post-AGB
quentes e anas brancas, modelo que é consistente com o de galaxias classificadas como
LINERs (do inglés: Low Ionization Nuclear Emission Regions). Toda analise em Stasinska
et al ¢ baseada na andlise da populacao estelar destas galdxias com o uso do codigo de
sintese STARLIGHT (assim como faremos mais adiante neste trabalho; ver cap 2) e modelos
de fotoionizacao. Voltaremos a este assunto ao final do capitulo 5. O importante aqui
¢ chamar atencao para o fato de que objetos que se parecem com AGNs em termos de
linhas de emissao nao necessariamente sao AGNs.

Além do diagrama BPT, baseado no logaritmo das razoes [O111|/HS e [N11|/Hea,
podemos usar outros diagramas de diagnostico, os quais, utilizam outras razoes de li-
nhas de emissao, para fazer a mesma andlise feita com o uso do BPT (BPT81, Veil-
leux & Osterbrock 1986). Alguns trabalhos como o de Kewley et al (2006; doravante
Ke06), que deduz uma linha de divisdo entre Seyferts e LINERs a partir dos diagramas
log([O m1)/HB) x log([S1]/Ha) e log([O m1)/HB) x log([O1]/Ha) fazem uso destes outros

diagramas.

1.3 O esquema de classificacao atual

Atualmente, temos diversos esquemas de classificacao, definidos a partir de diferentes
diagramas de diagnostico. Como ja citamos anteriormente, os precursores no uso de dia-
gramas de diagnosticos baseados nas razoes de linhas de emissao foram Baldwin, Phillips e
Terlevich, que definiram linhas de divisoes para estes diagramas que apesar de importan-
tes historicamente, nao sao utilizadas atualmente. Hoje, basicamente, temos trés linhas
distintas para divisdo entre galaxias SF e AGNs, definidas de diferentes maneiras, todas
a partir do diagrama BPT.

A primeira delas, apresentada em Kewley et al (2001; Ke01), se baseia em modelos
de fotoionizacao para galdxias SF, e traca um limite superior no qual as intensidades das
linhas de emissao podem ser explicadas como sendo produzidas por estrelas jovens. Em

Kauffmann et al (2003; Ka03) uma nova linha de divisao SF/AGN é proposta, baseada
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Fig. 1.3: Diagrama BPT para as galaxias do SDSS. Exigimos S/N > 3 nas linhas [N 11|,
He, [O111] e HB. As diferentes cores marcam a classificagao das galéxias conforme descrito
no texto.

principalmente na morfologia do diagrama. Ja em Stasinska et al (2006; S06), a analise
¢ mais voltada para aspectos fisicos, e a nova linha de divisoria também é baseada em
modelos de fotoionizagao para galdxias SF. Na figura 1.3, mostramos o diagrama BPT
agora colorido de acordo com a classificacao descrita acima para Ke0l, Ka03 e S06. A
classe SF é formada pela cor azul claro para S06, azul claro e verde para Ka03, e azul claro,
verde e azul para Ke0l. Os pontos plotados em vermelho sao as galaxias classificadas como
AGN segundo Ke01.

Para as galaxias portadoras de nuacleo ativo (AGN), uma linha de divisao entre LINERs
e Seyferts é proposta por Ke(06, e se fundamenta em aspectos morfologicos dos diagra-
mas log([O1]/Ha) x log([O111]/HB) e log([S11]/Ha) x log([O111]/H3). O procedimento
empregado por Ke06, para deduzir esta nova linha de divisao, serd o principal assunto do

capitulo 3 desta dissertacao.
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1.4 Este trabalho

No decorrer deste trabalho, iremos trabalhar com a amostra de dados proveniente do Data
Release 5 (DR5) do Sloan Digital Sky Survey (SDSS), com 573141 galaxias. Os dados
provenientes deste banco de dados publico, sao processados por noés com o uso do codigo
de sintese de populagio estelar, também publico, 0 STARLIGHT (www.starlight.ufsc.br).
Hoje a maioria dos grupos que estudam AGNs e galaxias SF, utiliza um método para
medir linhas de emissao desenvolvido pelo grupo do Max Planck Institute (MPA) e Johns
Hopkins University (JHU). Neste trabalho, utilizamos nosso proprio codigo de sintese, o
STARLIGHT, com uma analise de populacgao estelar muito mais detalhada do que aquela
realizada pelo grupo MPA /JHU, e nossas proprias medidas de linhas de emissdo. Entra-
remos em mais detalhes sobre o SDSS e 0 STARLIGHT no capitulo 2.

As galaxias portadoras de niicleo ativo tem, ainda hoje, sua fisica pouco compreendida.
Apesar do progresso atingido com o surgimento dos grandes telescopios, dada a grande
distancia e pequenas dimensoes das regioes emissoras, entender o que se passa nestas
regioes ainda é um desafio. Hoje, a teoria mais aceita é a de que no centro destas galaxias
exista um buraco negro que acreta gas de um disco. Dentro da classificacao deste tipo de
galaxia, temos as que sao conhecidas por Seyferts 2 (que chamaremos apenas de Seyfert
de agora em diante) e LINERs. As galaxias Seyferts e LINERs, como podemos ver na
figura 1.3, sao as que estao acima da linha de Ke01l, ou seja, os pontos em vermelho no
grafico. Uma divisao entre estas duas classes, feita a partir do diagrama BPT, ja havia sido
sugerida por Ka03. Em Ke(06 uma nova linha de divisao entre estas galaxias é sugerida,
baseada em argumentos da morfologia bimodal presente nos diagramas log([S11]/Ha) X
log([O m1)/HPB) e log([O1]/Ha) x log([O111]/HB). Este sera o tema do capitulo 3, onde
iremos refazer o trabalho feito por Ke(6, com objetivo de testar seus resultados, utilizando
0s nossos dados processados com o STARLIGHT.

O diagrama mais difundido hoje em dia para classificacao de galaxias com linhas de
emissao ¢ o BPT, que utiliza as linhas mais facilmente detectaveis no 6ptico. Em Ke06, a

nova linha de divisao para Seyferts e LINERs é tracada a partir de outros dois diagramas.
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Apesar de convincente, este esquema requer linhas mais fracas (a saber, [O1] e [S11]). No
capitulo 4, nosso principal objetivo é adaptar a classificacao Seyfert/LINER de Ke06 para
um diagrama diagnostico padrao, o BPT. Para isso, utilizamos um método matematico
que, como demonstraremos, faz esta transposicao de modo eficiente.

Um problema percebido por nos, foi o de que algumas galaxias sempre acabavam fi-
cando de fora de qualquer estudo feito sobre galaxias com linhas de emissdo (GLE), apesar
de estas também serem GLE. O motivo desta exclusao, eram os critérios adotados para a
selecao por S/N. Chamamos, entao, estas galaxias, de Galéaxias de Linhas Fracas (GLF).
Para este estudo, acabamos percebendo que o uso de outros diagramas de diagnostico,
como log([N11]/Ha) x log([O 111]/Ha) e log([N 11]/Her) x log([O 111]/[O 11]), seria mais efi-
ciente. Por isso transferimos também, no capitulo 4, as classificacoes feitas por Ke01l,
Ka03, S06 e Ke06 para estes outros diagramas.

Um artigo recentemente publicado por nosso grupo (Stasinska et al. 2008; S08),
traz de volta um modelo primeiramente trabalhado em Binette et al. (1994), no qual
é sugerido um modelo de fotoinizacao, onde apenas estrelas post-AGB quentes e anas
brancas produzem fotons ionizantes. Segundo Binette et al., este modelo bastaria para
explicar o espectro produzido por algumas galdxias LINER. Em S08, estas galaxias passam
a ser denominadas “galaxias aposentadas”. Uma possivel relagao entre as GLF e estas
galaxias aposentadas acaba surgindo no decorrer dos trabalhos apresentados no capitulo

5, dedicado especificamente a GLFs.



Capitulo 2

SDSS e 0 STARLIGHT

2.1 Dados crus versus dados processados

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) é um projeto com telescopio dedicado de 2.5 metros
no Observatorio Apache Point, localizado na cidade de Sunspot no estado do Novo México
(EUA). Este projeto visa mapear uma éarea que corresponde a 1/4 do céu, catalogando
mais de 100 milhdes de objetos, dentre os quais 1 milhao de galaxias com dados de
espectroscopia disponibilizados. Estes espectros cobrem uma faixa de 3800-9200 A, com
resolucao de A\/AX ~ 1800. O espectrografo utilizado para esta tarefa possui, fibras com
abertura de 3 segundos de arco.

Com essa quantidade absurda de dados, tornou-se impossivel uma analise manual
dos dados espectrais. A solucao foi, entao, automatizar esta tarefa. Nesta linha, vamos
confrontar o trabalho feito por dois grupos distintos. O grupo do Max Plank Institut fiir
Astrophysik e do Jonhs Hopkins University (MPA/JHU), com os papers de Kauffmann
et al. (2003 a, b, ¢) e o grupo com varios membros aqui da UFSC, desenvolvedor do
codigo de sintese STARLIGHT, que tem seu trabalho apresentado no conjunto de papers:
Cid Fernandes et al. (2005); Mateus et al. (2006); Stasinska et al. (2006); Mateus et al.
(2007); Cid Fernandes et al. (2007); Asari et al. (2007); Stasinska et al. (2008).

Espectros de galdxias contém uma grande contribuicao de linhas de absorcao proveni-

entes do espectro estelar, isto pode nos dar muita informacao sobre sua populacao estelar.
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Porém, se estamos interessados nas medidas de linhas de emissao nebular, esta contribui-
¢ao pode trazer complicacoes. Os métodos de sintese de populacao estelar do grupo do
MPA /JHU e nosso grupo usam diferentes técnicas para analisar e subtrair este espectro
de absorcao estelar, para depois entao, medir as linhas de emissao nebular.

O grupo do MPA /JHU segue os seguintes passos na sua sintese de populagao estelar:

e Primeiro eles encontram o espectro que melhor modele a contribuicao estelar do
espectro galactico. Isto é feito usando os modelos baseados no codigo de sintese de
Bruzual & Charlot (2003; doravante BC03), que incorpora uma biblioteca estelar de
alta resolugao (3 A de FWHM). Com isso, pode-se separar o espectro puramente
nebular, que é resultado da subtragao dos espectros observado e estelar (proveniente

da sintese). Fluxos em varias linhas de emissao sao entao medidos.

e Feito isso, calculam-se os indices espectrais. A partir da medida de dois deles, o
D,,(4000) (quebra de 4000 A), e o Hd4 (linha de absorcdo de Balmer), derivam-se
informacoes sobre a idade estelar média das galaxias, a fracao de massa formada em
estrelas em bursts ocorridos no tltimo Gyr e a razdo massa/luminosidade. Estas
informagcoes sao obtidas a partir da comparacao dos indices espectrais medidos com
uma grande biblioteca de realizagoes de Monte Carlo, com diferentes historias de
formagao estelar (SFH, do inglés “Star Formation History”) que, levam em conta,

para varias metalicidades, tanto formacao continua quanto starbursts.

Com 0 STARLIGHT, a historia de formagao estelar (SFH) é baseada em um ajuste bem
mais detalhado do espectro galactico. Ao invés de utilizar indices espectrais, a sintese
espectral feita pelo STARLIGHT modela o espectro galdctico inteiro como uma combinacao
linear dos elementos de uma base de populacoes estelares simples, de diferentes idades e

metalicidades. Vamos detalhar melhor este c6digo na proxima segao.



Capitulo 2. SDSS e o STARLIGHT 11

2.2 Ajuste do espectro estelar

Para medir linhas de emissao, é necessario antes subtrair a componente estelar do espectro
observado. Com o STARLIGHT a obtencao da componente estelar se faz da seguinte
maneira:

Combinagoes lineares de espectros de N, populagdes estelares simples (SSPs; do inglés
“Simple Stellar Populations”) caracterizadas por diferentes idades e metalicidades, sao
feitas e dao origem a espectros sintéticos M. Dentre estes espectros M) encontramos o
que melhor se ajuste ao continuo do espectro observado O,. O espectro M, é ajustado a

partir da seguinte expressao matematica.

N*
M)\ = M)\o [Z .ijj)\?“)\] X G(U*, O'*) (21)

j=1

onde:

o bix= LP(t;, Z;) /L35 (t;, Z;) é o espectro da j-ésima componente da SSP norma-
lizado em um comprimento de onda A\y. A cada espectro LfSP(tj, Z;) corresponde
uma idade (¢;) e metalicidade (Z;), com j = 1,N,. As SSPs sao retiradas da
biblioteca de SSPs desenvolvida por BCO03.

o 1y = 10704 =A%) este termo leva em conta o avermelhamento devido a poeira,
que reduz o fluxo em X\ por um fator 107044 (o termo em A,, aparece devido a

normalizagdo em o).

e 1, corresponde a contribui¢ao percentual da componente 5 da base, com idade ¢; e

metalicidade Z;, ao fluxo do modelo em .

e M,, funciona como um fator de normalizagao, sendo igual ao fluxo sintético no

comprimento de onda de normalizagao Ag.

e G(v4,0,) é uma distribuigdo gaussiana centrada em uma velocidade v,, com uma

dispersao de velocidades estelar o,.
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A operacao de convolucao ® com a gaussiana é feita para se levar em conta o efeito de
alargamento das linhas de emissao, causado pelo efeito Doppler proveniente do movimento
randomico das estrelas. A operagao (O)— M, ) nos dé entao o espectro de linhas de emissao
puro, e é a partir deste que medimos as linhas de emissao livres da contaminacao devido
a populacoes estelares.

No capitulo 1, a figura 1.1 nos mostra exemplos de espectros modelados com o uso
do STARLIGHT. Destes ajustes deriva-se uma série de propriedades fisicas, tais como a:
massa em estrelas (M,), dispersao de velocidades estelarers (o), extingao (Ay) e a SFH
(obtida a partir do vetor de populagdo Z). O grupo do MPA/JHU faz estas medidas a
partir do ajuste de poucos indices espectrais. Ja o STARLIGHT faz a medida a partir do
ajuste do espectro inteiro com uma combinacao linear dos elementos da base. Por isso,
neste sentido, os resultados obtidos como o uso do STARLIGHT sao muito mais robustos

que os obtidos com o codigo de sintese do grupo do MPA /JHU.

2.3 Medidas de linhas de emissao

Como vimos na se¢ao 2.2, varias propriedades fisicas sao derivadas a partir do ajuste do
espectro estelar. Além disso com o STARLIGHT, podemos medir linhas de emissao a partir
do espectro residual, Ry = O, — M),. Veremos agora como isso é feito.

Com o continuo de absor¢ao estelar sendo subtraido do espectro galactico, até mesmo
linhas fracas, podem ser detectadas e medidas. Neste sentido, Abilio Mateus desenvol-
veu, como parte de seu trabalho de doutorado, um cédigo para medir a intensidade das
principais linhas de emissao diretamente a partir dos espectros residuais obtidos pela
sintese espectral. Neste codigo as linhas sao ajustadas com o uso de func¢oes gaussia-
nas caracterizadas pela largura, desvio com respeito ao comprimento de onda central no
referéncial de repouso e fluxo integrado. Assume-se também que linhas de mesmo ion
possiuem a mesma largura e desvio espectral. As razoes [O III]A5007/[O 111]A\4959 = 2.97
e [NI1]A6584/[N 11]A6548 = 3, também foram consideradas nos ajustes. O codigo mede
as linhas de emissao [O11]A3727, He, H7y, [O 111]AAA4363, 5007, 4959, [N 11]AN6548, 6584,
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Fig. 2.1: Figura retirada da tese de doutorado de Abilio Matheus 2006, que mostra dois
exemplos de ajustes feitos com o uso do cdédigo desenvovido por ele para ajustar linhas de
emissao. Os exemplos estao relacionados a ajustes feitos para altos (a esquerda) e baixos
(a direita) valores de S/N, na linha de emissdao H/3, a linha vertical tracejada marca a
posicao do comprimento de onda no referéncial de repouso. O ajuste é mostrado em
vermelho.

[O1]A6300, Hev, [STIJAN6717,6731. Para cada uma destas linhas o codigo retorna medi-
das do fluxo, largura equivalente (EW), dispersao de velocidades (o, medido a partir da
largura da linha), o deslocamento em km/s (medido a partir do comprimento de onda no
referencial de repouso) e a razao sinal ruido (S/N) do ajuste. Na figura 2.1, mostramos
dois exemplos para ajustes feitos por este codigo.

Algumas galéxias possuem valor de S/N muito baixo para algumas linhas de emissao.
No diagrama BPT, as que sofrem mais com este efeito sao as linhas de [O111] e H3. Uma
sele¢ao por S/N muito rigorosa principalmente nestas linhas, acarreta em uma diminuigao
significativa na amostra. Na figura 2.2, temos o diagrama BPT onde os pontos em laranja
sdo para S/N > 6, azul para 0 < S/N < 3 e rosa para 3 < S/N < 6 nas linhas [O111] e
Hf, nas demais linhas presentes no diagrama manteve-se o critério de S/N > 3. Nesta

figura mostramos também exemplos de espectros residuais de galaxias correspondentes
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Fig. 2.2: Acima o diagrama BPT, em laranja estao plotadas galdxias para as quais o
S/N > 6, rosa3 < S/N <6eazul 0 < S/N < 3 nas linhas [O 111] e HF, nas demais linhas
presentes no diagrama manteve-se o critério de S/N > 3. Abaixo mostramos espectros de
galaxias correspondentes a cada um dos critérios de S/N descritos acima. O espectro da
esquerda corresponde a classe de pontos plotados em azul, do meio em rosa e da direita
em laranja.

aos critérios de S/N definidos acima. Para baixos valores de S/N, podemos ver que o
espectros residuais sao relativamente ruins, mas mesmo assim estas galdxias ainda sao
classificadas como sendo galéxias de linha de emissao (GLE), pois apesar do ruido nao ha
davida quanto a detecgao de Ha e [N11]. Galaxias deste tipo sdo muitas, principalmente
dentre as localizadas na asa AGN do diagrama BPT. Pelo baixo S/N de Hf3 (e em menor
medida [O111]), estas galaxias acabam caindo num limbo taxonémico, e sdo normalmente
ignoradas em estudos sobre GLEs. Quais sao as caracteristicas fisicas e observacionais
destas galaxias? Qual o efeito causado pelo seu esquecimento? E qual a melhor maneira
de inclui-las em nossos estudos? Motivados por estas questoes desenvolvemos um estudo

que sera mostrado nos capitulos 4 e 5 desta dissertacao.



Capitulo 3

Refazendo e testando Kewley et al 2006

3.1 Introducgao e Objetivos

Neste capitulo vamos refazer, com objetivo de testar os resultados, os passos feitos no
artigo intitulado The host galaxies and classification of active galactic nuclei de Kewley
et.al 2006 (Ke06). Neste artigo um novo método de separacao Seyfert/LINER é suge-
rido, baseado na bimodalidade encontrada na regiao AGN de 2 diagramas de diagnos-
tico: [S11]/Ha x [O111]/HB e [O1]/Ha x [O111]/HB. Além disso, Ke06 investiga como as
propriedades da galdxias hospedeiras destas duas classes de AGN variam em funcao de
parametros associados a sua localizacao em diagramas de diagnostico.

Na medida do possivel, repetiremos ipsis literis a analise de Ke06. No entanto, sali-
entamos que os dados que utilizaremos nao sao exatamente os mesmos. Enquanto Ke06
trabalham com uma amostra extraida do SDSS DR4, trabalhamos com o DR5. Mais
importante que isso, como quase todos estudos de galaxias na SDSS, Ke06 utilizam as
medidas de linhas de emissao e propriedades fisicas deduzidas pelo grupo do Max Planck
Institute (MPA) e Johns Hopkins University (JHU), ao passo que nossa andlise é baseada
em nossos proprios métodos, como o c6digo STARLIGHT e o método de medidas de linhas
de emissao explicados em varias publica¢oes de nosso grupo (Cid Fernandes et al 2005
e 2007; Mateus et al 2006; Stasinska et al 2006 e 2008; Mateus et al 2007; Asari et al

2007). Além disso, como a anélise de populagoes estelares baseada no STARLIGHT é mais
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detalhada do que aquela realizada pelo grupo MPA /JHU, podemos estender a anélise de
Ke06 a propriedades que apenas nos dispomos.

Na secao 3.2 apresentamos a bimodalidade Seyfert/ LINER tal qual identificada por
Ke06. Na secao 3.3 tracamos a divisao Seyfert /LINER proposta por Ke06 baseada nessa
bimodalidade. Por fim na se¢do 3.4 fazemos uma anélise de algumas propriedades fisicas

e observacionais, para cada classe de galaxia.

3.2 Apresentando a bimodalidade

A bimodalidade a qual nos referimos é a encontrada por Ke06 a partir de histogramas
para bins da parte AGN dos diagramas log([S11]/Ha) xlog([O111]/HS) e log([O1]/Ha) x
log([O 111}/H). Para testar a bimodalidade nos diagramas de diagnéstico vamos seguir
os mesmos critérios usados por Ke(6, mas aplicados a nossa amostra de dados. Nossos
dados foram retirados do Data Release 5 da SDSS (Adelman-McCarthy et al 2007) com

573141 galaxias seguindo os mesmos critérios de selecao de Ke06:

e Sinal ruido S/N > 3 nas linhas de emissao fortes H(3, [O111]A\5007, Ha, [N 11]A6584,
[STJAN6717,6731 e [O1JA6300. Este critério para o S/N fornece uma melhor classi-

ficagao das galaxias dentro das classes SF e AGN.

e 0.04 < 2z < 0.1. O limite inferior para o redshift de 0.04 ¢ exigido para que tenhamos
uma cobertura (fracdo do fluxo total na banda z que é coberta pela fibra de 3" do
SDSS) de no minimo 20% para cada galaxia. Este limite é baseado no estudo de
Kewley, Jansen & Geller (2005) que, analisando o efeito de abertura sobre a meta-
licidade, taxa de formacao estelar e avermelhamento, concluiram que uma abertura
que cubra uma fracdo de no minimo 20% é necessaria para que as propriedades

espectrais se aproximem de valores globais.

Estes critérios resultam em uma amostra de 95621 galaxias, enquanto em Ke06 eram
85224 galéxias. Atribuimos este aumento a diferenca entre DR4 e DR5 e as diferengas

entre as medidas de linhas de emissdo.
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Fig. 3.1: Diagramas diagnostico para galaxias do SDSS com S/N > 3. (a) O diagrama
BPT: log([N11]/Ha) x log([O111]/HSF). As linhas azul e vermelha marcam as divises
SF/AGN de Ke01 e Ka03. (b) diagrama diagnostico log([S11]/Ha) x log([O 111]/HB). (c)
diagrama diagnostico log([O1]/Ha) x log([O 111]/HB). Em b e ¢ as linhas divisorias sdo as
de Ke01.

A figura 3.1(a) mostra o diagrama BPT log([N11]/Ha) % log([O111]/H5). A linha
SF/AGN de Kewley et al (2001; Ke0l) é mostrada em azul e a de Kauffmann et al
(2003; Ka03) em vermelho. O significado destas linhas foi discutido no capitulo 1. Ambas
foram tracadas para demarcar a fronteira entre SFs e AGNs. No entanto, tornou-se
praxe interpretar a regiao entre as linhas de Ka03 e KeOl como a regiao de “galaxias
compostas” (CMP), nas quais tanto formacao estelar como um AGN contribuem para as
linhas de emissao. Dentro desta leitura, a linha de Ka03 marca a fronteira entre galéxias
SF e as CMP, enquanto a linha de Ke0l marca a fronteira entre CMPs e “AGNs puros”.
As figuras 3.1 (b) e (c) sao os diagramas diagnostico log([S11]/Ha) x log([O111]/HS) e
log([O1]/He) x log([O 111] /H(3). As linhas de Ke01 sao indicadas. Ka03 nao tragou linhas
divisorias nesses diagramas.

Podemos observar a presenca de dois ramos distintos de pontos na regiao AGN, princi-
palmente nos diagramas log([O 1]/Ha) x log([O 111]/Hf3) e log([S 11]/Ha) x log([O 111]/Hf).

Esta é a importante bimodalidade percebida por Ke06.
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Para mapear esta bimodalidade quantitativamente, um sistema de coordenadas polares
(dsr, @) € utilizado, onde ¢ é o angulo com respeito ao eixo horizontal e dgg, a distancia
a uma origem escolhida visualmente. Tragando histogramas do ntimero de galaxias em
funcao de ¢, a bimodalidade é identificada, e a posicao do minimo entre estas duas regioes
traga a fronteira Seyfert/LINER nestes diagramas.

Para fazer os histogramas, adotamos o critério de S/N > 6 em todas a linhas fortes
(HB, [O111]A5007, Har, [N 11]A6584, [S1I]AN6717,6731 e [O1]). Isso garante a qualidade e
confiabilidade da amostra, mas ao preco de excluir um grande niimero de objetos. Nesta
etapa usamos todas as galadxias acima da linha Ka03 no diagrama BPT, incluindo a classe
de galaxias compostas. Para cada diagrama, temos um ponto de referéncia p (uma origem)
a partir do qual é definida a distancia dgp, e criamos bins de 0.1 dex nesta distancia.
Para o diagrama log([S11]/Ha) x log([O111]/HpB), p é dado por log([S11]/Ha) = —0.65
e log([O111]/HB) = —0.7, enquanto para o diagrama log(|O1]/Ha) x log([O111]/HB) o
ponto p esta localizado nas coordenadas log([O1]/Ha) = —1.5 e log([O111]/HF) = —0.7.
Na figura 3.2, mostramos estes dois diagramas de diagnostico divididos em bins de 0.1

dex a partir do ponto p definido para cada um.
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Fig. 3.2: Diagramas diagnostico para galaxias do SDSS com S/N > 6, mostrando os
bins como definidos acima. (a) log([S11]/Ha) x log([O111]/HB). (b) log([O1]/Ha) X
log([O111]/HS). A bolinha vermelha marca a posi¢do do ponto p. Apenas galaxias acima
da linha de Ka03 no diagrama BPT sao plotadas.
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Fig. 3.3: Histogramas para galéxias classificadas como AGN de acordo com a linha de
Ka03 para S/N > 6 nas linhas fortes. Na esquerda para bins em dgp entre 1.0 dex e 1.2
dex e a direita para bins entre 1.2 dex e 1.4 dex, para [O1]/Ha acima e [S11]/Ha abaixo.

Na figura 3.3 mostramos os histogramas N(¢) para bins com 1.0 < dgr < 1.2
e 1.2 < dsp < 1.4 dex nos diagramas log([O1]/Ha) x log([O111]/HB) (acima) e
log([S11]/Ha) x log([O111]/HB) (abaixo). O angulo ¢ é medido a partir do eixo das abs-
cissas, entao as LINERs estao localizadas a baixos ¢ (direita no diagrama) e, as Seyferts,
a altos ¢ (esquerda). Percebe-se uma certa bimodalidade, principalmente no diagrama
|O1]/Ha para grandes distancias dgp. Qualitativamente, portanto, estamos em acordo
com o resultado de Ke06. Quantitativamente, porém, existem diferencas. Se comparar-
mos os histogramas que obtemos com aqueles apresentados por Ke(6, reproduzidos na
figura 3.4, vemos que a bimodalidade nao é tao evidente em nossos dados.

A origem desta discrepancia nao é evidente. Devemos aqui lembrar uma das diferencas
existentes entre as amostras que afeta diretamente nossos resultados. Em Ke06 a amostra
de dados é retirada do DR4, enquanto nos trabalhamos com o DR5. A diferenca nao é
somente essa. Em Ke06 os fluxos das linha de emissao sao calculados a partir do codigo

descrito em Tremonti et al. (2004). Neste, um espectro sintético é ajustado ao espectro
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Fig. 3.4: Histograma de Kewley et al. 2006, feito da mesma maneira descrita na figura
3.3.

real da galéxia através de modelos de sintese de populagao estelar e extincao por poeira do
continuo estelar. Apds a remocao do continuo, as linhas de emissao sao ajustadas por uma
gaussiana, obrigando que todas linhas proibidas tenham a mesma largura e velocidade na
linha de visada, e similarmente para as linhas de Balmer. Nossas medidas de linhas sao
feitas de modo parecido, mas com algumas diferengas. O ajuste do continuo é feito com o
STARLIGHT, que é mais poderoso e usa uma base mais completa de populagoes estelares
do que aquela usada por Tremonti et al (2004). Além disso, nosso codigo de ajuste de
gaussianas ao espectro residual (descrito em S06) emprega varios vinculos, mas ndo impoe
que todas linhas proibidas tenham a mesma largura.

Nao pudemos concluir qual destes fatores contribui mais para as diferencas notadas.
De qualquer modo, apesar de menos evidente, a bimodalidade também é detectada em

nossos diagramas.
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3.3 Classificagao Seyfert/LINER

A partir da bimodalidade, Ke06 elaboraram uma nova divisao para AGNs. A divisao

Seyfert /LINER. proposta é:
e Seyferts: Estao acima das linhas de Ke01 nos diagrama BPT, [O1]/Ha e [S11]/Ha:

0.61
log([N11]/Har) — 0.47

+1.19 < log([O 111] /HP) (3.1)

0.72
log([S11]/Ha) — 0.32

+ 1.30 < log([O111] /HP) (3.2)

0.73
log([O1]/Ha) — 0.59

+ 1.33 < log([O 111]/HP) (3.3)

e acima das seguintes linhas divisorias Seyfert /LINER nos diagramas [O 1]/Ha e [S11]/Ha:

1.891log([S11]/Har) + 0.76 < log([O 111]/Hp) (3.4)

1.181og([O1]/Ha) + 1.30 < log([O 111]/H) (3.5)

e LINERs: Estao também acima das linha de Ke0l nos diagramas BPT, [O1]/Ha
e [S11]/Ha, mas abaixo das linhas Seyfert/LINER nos diagramas [O1]/Ha (eq. 3.5) e
[St]/Ha (eq. 3.4).

Por completeza, vamos reapresentar aqui as equacgoes que classificam outras classes de
galaxias nos diagrama diagnostico que serao utilizadas na proxima secao. Para as demais

classes vamos utilizar apenas as classificacoes feitas a partir do diagrama BPT.

e Galaxias “Star Forming” (SF): Estao abaixo da linha de Ka03 no diagrama BPT.
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log([O 111]/HB) < 1og([Nu](;fIL) 13 (3.6)

e Galaxias compostas (CMP): Estao entre as linhas de Ka03 e Ke0l no diagrama

BPT.

0.61 0.61

log(N 11 /Ha) —0.05 * 2 = o8OI < o ey —oar P10 B7)

log[OIII]/HR

1 -2 -1 0

log[SII]/Ha log[OI]/Ha

Fig. 3.5: Diagramas diagnostico com a nova linha de divisao Seyfert/LINER em vermelho.
Em azul temos a linha de divisao SF/AGN ja definidia anteriormente em Ke01.

Na figura 3.5 mostramos outra vez os diagramas |O 1|/Ha e [S11|/Ha, agora indicando
as linhas de separacao SF/AGN (azul) e a nova linha de divisao Seyfert /LINER (vermelho)
definida a partir dos histogramas. Note que, curiosamente, Ke06 nao propoe uma linha

divisoria no diagrama BPT. Voltaremos a este ponto no capitulo 4.
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3.4 Propriedades fisicas e observacionais

O objetivo nesta secao é estudar o comportamento das propriedades fisicas e observacio-
nais de galaxias hospedeiras de AGN (Seyfert e LINERs) em fung¢ao da distancia dessas
galaxias a sequéncia de galaxias SF no diagrama [O1]/Ha. Para isto vamos definir um
ponto fiducial e medir a distancia em relacao a este, exatamente como Ke06. Este ponto

serd definido para cada uma das classes de galaxias hospedeiras.
e Para LINERs temos p: log([O1]/Ha) = —0.6 e log([O m1]/HZ) = —1.5.
e Para Seyferts temos p: log([O1]/Ha) = —0.35 e log([O 111]/HB) = —1.5.

Nesta secao estudaremos as mesmas propriedades estudadas por Ke(6, complementando-
as com propriedades similares nao discutidas por Ke06, mas disponiveis de nossa andlise
mais detalhada das populagoes estelares (como idade e metalicidade média, e exting¢ao

estelar).

3.4.1 D4000 e Ho 4

Os indices espectroscopicos D4000 e Hd 4 sao indicadores da idade da populacao estelar.
O indice D4000 aparece no espectro galactico como um degrau na regiao de A\ ~ 4000
A. Esta descontinuidade acontece devido ao acimulo de um grande ntimero de linhas de
absorcao nesta regiao do espectro. Por que este indice é sensivel a idade da populacao
estelar? O alto nivel de ionizacdo em estrelas quentes faz com que tenhamos uma di-
minuicdo na opacidade, e assim menos absorcio. Por isso a quebra em 4000 A se torna
menor para populacoes estelares jovens e maior para populacoes estelares velhas e com
alta metalicidade. A quebra em 4000 A foi primeiro definida por Bruzual (1983), e pos-
teriormente redefinida por Balogh et al.(1999) usando bandas do continuo mais estreitas
para minimizar os efeitos de avermelhamento. Esta tltima definicao é a que empregamos
aqui:
4100 ¢ g

D4000 = 4000 /A7~ 3.8
[ fydy (38)
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Fig. 3.6: (a) Histogramas do D4000 para SF (laranja), Composites (preto), LINERs (azul)
e Seyferts (vermelho). (b) Aqui os histogramas para LINERs e Seyferts incluem também
as galaxias classificadas como Composites. (c) Distribui¢do do D4000 para Seyferts e
LINERs. (d) A mediana para estas distribui¢des de D4000, em caixas de dgr. Apenas
Seyferts e LINERs sao mostradas neste painel.

A largura equivalente (EW) da linha de absor¢ao Hdy, é sensivel a presencga em gala-
xias de populagoes estelares com idade entre 0.1 - 1 Gyr, atingindo um maximo em idades
ao redor de 0.4 Gyr. Hdo, é definido por Worthey & Ottaviani(1997) como:

4083.50 — 4122.25

l_Fc

onde F; é o fluxo medido entre 4083.50 e 4122.25 Ae Fe é o fluxo do pseudo-continuo
nesta mesma banda.

Nossas medidas de D4000 e Hd4 sao efetuadas sobre o continuo sintético, nao o obser-
vado. Uma vez que os ajustes espectrais obtidos com o STARLIGHT sao muito bons, este é

um procedimento valido. Este truque nos permite contornar problemas praticos, como a
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contribuigao de linhas de emissao (como a propria Ho4) e defeitos no espectro observado.

A figura 3.6(a) mostra os histogramas de distribui¢do do D4000 para SF, CMP, LI-
NERs e Seyferts. Podemos ver aqui que a classe de galaxias LINERs tem a populacao
estelar mais velha (maior D4000) em comparagao as outras classes. Seyfert e Compostas
possuem populacao estelar de idade semelhante e, as galaxias SF sao as que tem populacao
estelar mais jovem. Na figura 3.6(b) incluimos as galaxias Compostas as classes Seyfert
(Seyfert-+CMP) e LINER (LINER+CMP). Podemos observar com isto que as galaxias
LINERs sao um pouco mais afetadas por esta mudanca e que a diferenca entre as idades
das populagoes estelares de Seyferts e LINERs é visivelmente menor ap6s a acres¢ao da
classe de galaxias Compostas a estas. Na figura 3.7, onde mostramos Hd,, observamos

um comportamento similar ao observado para D4000 na figura 3.6.

LT —
L € (b) il
08| € -
06 T ]
0.4 - -+ s
oL L R e e S S B
1.5 - (a)
i I cwp 1
[ | LINER ]
L 1 Seyfert 4
b € _
n L 4 4
o L 1 ]
0.5 - -+ =
O ! ! mn ! ! 7]

0 5 0 5

Hé

A

Fig. 3.7: Mesmo esquema descrito para a figura 3.6, aqui feito para o Hd4.

As distribui¢oes para o D4000 e para o Hd 4, plotadas a partir dos dados do STARLIGHT

possuem uma enorme semelhanca em relagao as distribuicoes para os mesmos indices feitas
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em Ke06. As curvas medianas para Seyfert e LINER também se comportam da mesma

maneira.

3.4.2 Idade e metalicidade estelares médias

Em Ke06 e outros estudos, os indices D4000 e Hd4 sao usados como sinénimos de idade
média das estrelas, embora isto seja apenas qualitativamente correto. A decomposicao
espectral detalhada, realizada pelo STARLIGHT permite medidas quantitativas diretas da
idade estelar média, ponderada tanto por luz quanto por massa, o mesmo se aplicando a
metalicidade estelar.

Definindo x; como a fragao da luz em um certo comprimento de onda de normalizacao
(4020 A em nosso caso) que provém de uma populacdo estelar simples de idade t; e

metalicidade Z;, a idade média ponderada pela luz pode ser definida por

Ny
(log t.yp => x; log t; (3.10)

=1
Trocando a fracao de luz z; pela fracao de massa p; correspondente, obtemos a idade

média ponderada pela massa

N,
(log to)r =D iy log t (3.11)
j=1

Trocando logt, pela metalicidade Z, leva a expressoes similares para a metalicidade
estelar média ponderada pela luz ou pela massa (Cid Fernandes et al. 2004; 2005).

Nas figuras 3.8 e 3.9 mostramos os diagramas para (logt);, e log(Z),. Para (logt),,
observamos o mesmo comportamento descrito na figura 3.6, lembrando que aqui temos
valores reais para as idades médias, que para Seyfert e LINER variam em torno de 10° yr.
Devemos observar também que tanto nos graficos das figuras 3.6 e 3.7, como no gréfico
da figura 3.8, temos uma correlacao entre a idade e a dgr, a qual nos mostra que, para
maiores distancias em relacao a sequéncia SF temos maior idade da populagao estelar.

Esta relacao se mostra apenas um pouco menos pronunciada quando olhada através do

grafico para (logt),, (figura 3.8).
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Fig. 3.8: Assim como na figura 3.6, aqui para (logt),,

Para a metalicidade ponderada pela massa, observamos que as SF possuem valores
de log(Z)y levemente menores que as demais classes, que nao possuem quase nenhuma
diferenca visivel em valores de metalicidade. Podemos notar também que a metalici-
dade mediana permanece constante em ~ Z ao longo de toda a dgp para Seyferts e
LINERs. Conclui-se, portanto, que Seyferts e LINERs diferem mais em idade do que em

metalicidade.

3.4.3 Massa em estrelas

Estimamos a massa em estrelas para cada galaxia a partir do espectro ajustado pelo
método de sintese de populacao estelar descrito no capitulo 2, método este muito mais
robusto do que o utilizado por Ke06, que estima a massa em estrelas através do ajuste de
apenas 2 indices espectrais: D4000 e Hd 4.

A figura 3.10 (a) mostra os histogramas das distribui¢des de M, para galaxias SF,
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Fig. 3.9: Assim como na figura 3.6, aqui para log(Z) ;.

Seyfert, LINER e CMP. Podemos observar que as galaxias portadoras de niticleo ativo
(Seyfert e LINER) possuem massa em estrelas maiores do que as outras classes de galaxias.
A presenca da classe CMP na regiao de alta massa se deve, em parte, ao fato de que nesta
classe ha uma mistura de SF com galaxias portadoras de ntucleo ativo. O comportamento
é praticamente o mesmo quando plotamos na figura 3.10 (b) os histogramas da mesma
distribui¢do para as classes Seyferts+CMP e LINERs+CMP. Nas figuras 3.10 (¢) e (d)
temos respectivamente a distribuicao e a mediana de M, para as classes Seyfert-+CMP e
LINERs+CMP. Observamos para as galaxias LINERs uma pequena correlagao em relacgao
a M, e a dsp. Podemos ver que para esta classe quando se trata apenas de LINERs puras
h4a uma aumento da massa com o aumento dgg.

Em Ke(06 se destaca uma pequena correlacao entre M, e dgp para classe Seyfert.
Tendo em vista a incrivel sutileza desta relacao podemos relaciona-la a erros na medida

de M,. Para os nossos dados, preferimos apenas ressaltar a relacao M, x dgr para LINERs,
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Fig. 3.10: Assim como na figura 3.6, aqui para M,.

também observada em Ke06.

3.4.4 Razao massa luminosidade

10 11

logM,

Assim como outras propriedades fisicas, a razao massa luminosidade (M /L) adotada nesta

se¢ao ¢ proveniente do espectro sintético ajustado com o melhor x? (veja capitulo 2).

Os valores de M/L sao influenciados pela idade da populacao estelar, mas os efeitos da

extingdo por poeira sdo removidos (pelo menos de forma aproximada) pela modelagem

do espectro com o STARLIGHT.

Observamos na figura 3.11 que a razdo massa luminosidade (na banda r) é menor para

galdxias SF, como esperado devido a formacao estelar, que aumenta L sem aumentar M

significativamente. Vemos também que a M/L das Seyferts puras é menor que a das

LINERs puras. Mas quando temos Seyferts+CMP e LINERs+CMP estas duas classes

apresentam praticamente a mesma razao M /L. Assim como para M,, temos uma relagao
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Fig. 3.11: Assim como na figura 3.6, aqui para M /L, em unidades solares, e referentes a
banda r.

entre a dgp e a razao M /L para as galaxias LINERs puras e nenhuma relagao entre estas
duas para Seyferts.
Comparando nossa analise com a feita por Ke06, a diferenca é que encontramos a cor-

relagdo dgp razao M/L para LINERs, enquanto Ke06 nao observam qualquer correlagio.

3.4.5 Extincao nebular e estelar

O método mais tradicional para se avaliar a extingao interestelar é através da razao
Ha/HB, o “decremento de Balmer”. Este indice é pouco sensivel a temperatura, variando
de 3.03 4 5000 K a 2.74 a 20000 K (Osterbrock & Ferland 2006).

Na figura 3.12 apresentamos histogramas de Ha/Hf e sua relagdo com dgp. Tanto em
Seyferts como em LINERs a razdo Ha/HS pode atingir valores bem maiores que 2.86,

indicativos de quantidade significativa de poeira. No entanto, a distribuicao em LINERs
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Fig. 3.12: Assim como na figura 3.6, aqui para Ha/Hf.

atinge valores mais baixos de Ha/Hf3, indicando que, estatisticamente, LINERs contém
menos poeira que Seyferts. Este resultado é similar ao de K06, embora existam diferencas
perceptiveis tanto na forma das distribuicoes, como na curva mediana em funcao de dgp.

Assumindo que a extingdo ocorre em uma capa de poeira (“foreground screen”), que

070.4A/\

reduz o fluxo observado por 1 , 0 valor observado de Ha/Hf pode ser convertido

na extin¢ao nebular na banda V por
2.5 Fﬁlg/Fﬁl’g
= 1Og int int
(qus — qHa) FHa/FHﬂ
onde guo = Ana/Av € qus = Aug/Ay podem ser obtidos a partir da lei de extingdo. Para
a lei de Cardelli et al. (1989), gu, = 0.8177 e gug = 1.1642. Adotando o valor de 2.86

Apetmer (3.12)

para a razao intrinseca, a equacgao 3.12 se resume a:
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Fob;/Fobs
ABaimer — 791 log 1{27861” (3.13)

que é a extin¢ao nebular deduzida a partir das medidas de Ha e H3. Na figura 3.13

A{?alme". Naturalmente, estes sao apenas uma transfor-

apresentamos os resultados para
macao daqueles ja apresentados na figura 3.12. A motivagdo para apresenta-los nesta
forma alternativa é que isto facilita a comparagao com a extincao estelar, Aj,, obtida pelo

STARLIGHT.
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Fig. 3.13: Assim como na figura 3.6, aqui para a extingao nebular ABamer,
Ao ajustar um espectro, o STARLIGHT também assume, por simplicidade, uma “fo-
reground screen”, e que a extingdo segue a lei de Cardelli et al. (1989). O valor de
- obtido é totalmente independente do valor deduzido a partir das linhas de emissao,
sendo portanto interessante compara-los. A figura 3.14 nos mostra que as LINERs tém

a extinc¢ao estelar um pouco menor do que as outras classes de galaxias, confirmando a

tendéncia acima. Cabe enfatizar que Aj, nao faz parte das propriedades estudadas por
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Ke06, presumivelmente porque sua analise de populacao estelar é muito mais simpléria

que a nossa.
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Fig. 3.14: Assim como na figura 3.6, aqui para Ay .

Analisando uma amostra de galaxias SF da SDSS, Asari et al. (2007) encontram uma
forte correlacao entre a extincao nebular e a estelar. No entanto, existe uma diferenca
sistemética, com AB4mer ~ 2A%. Como explicado em Asari et al. (2007), isto é normal-
mente entendido como, devido ao fato de que as linhas de emissao se originam nas regioes
mais ricas em gas e poeira, proximas as estrelas mais recentemente formadas, enquanto
que outras estrelas sofrem menos atenuacao de sua luz. Na figura 3.15, estendemos esta
andlise para outras classes de galaxias. Tanto em LINERs como em Seyferts observa-se
uma forte correlagio entre AZ4™me™ ¢ A%, Percebe-se, porém, que a relagao entre estes dois
estimadores nao é exatamente a mesma em todos tipos de objeto. Isto ¢ melhor obser-
vado na figura 3.15, onde as relagoes ABAmer x A% para galaxias SF, LINERs e Seyferts

sao superpostas. Os maiores valores de ABYmer /A% sio observados em LINERs. Este
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resultado é novo e potencialmente revelador de uma diferenca na distribuicao geométrica
ou na origem da poeira em LINERs. Devido aos problemas descritos abaixo, no entanto,

nao nos atreveremos a interpretar este achado neste trabalho.

LINER
Seyfert

A,Balmer

0.5 — =

Fig. 3.15: Figura mostrando as medianas da distribuicao de Ay x Ay Balmer para as
classes SF(laranja), LINER (azul) e Seyfert (vermelho).

Inspecionando as figuras acima se nota que um nimero significativo de objetos pos-
suem A%, < 0. Obviamente, isto nao é fisicamente possivel. No caso de ABemer < 0, o
problema é certamente devido as medidas de Ha e Hf3, que sao afetadas por ruido e pela
incerteza no ajuste espectral. Asari et al. (2007) discutem que, em galaxias SF, o espec-
tro na regiao de H3 é frequentemente mal ajustado devido a problemas sistematicos na
calibracao dos espectros estelares usados na base de BC03. Este problema deve ser maior
para LINERs, cujas linhas de emissao (especialmente H/3) sao intrinsicamente fracas. Em
seu trabalho de qualificagao para o doutoramento, Gomes (2006) concluiu que os valores
de A}, < 0 também resultam de um problema de calibracao em BCO03 produzem espec-
tros mais vermelhos do que o correto, falha que o STARLIGHT compensa através de um
“azulamento” obtido com Aj, < 0. Estes problemas deverao ser parcialmente sanados com

a nova geracao de modelos de sintese evolutiva, baseados em espectros estelares melhor
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calibrados. E, portanto, recomendavel esperar este progresso para reavaliar os resultados
apresentados nesta seccgao.
3.4.6 Massa do buraco negro

A dispersao de velocidades estelares (o,) nos da informacao indireta a respeito da massa
do buraco negro (Mpy) em galaxias com ntcleo ativo. Tremaine et al (2002) propoe a

seguinte calibracao desta relagao:

log(Mpu/Mg) = 8.13 + 4.02log(0, /200 km/s) (3.14)
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Fig. 3.16: Assim como na figura 3.6, aqui para a dispersao de velocidade o, (em km/s).

Podemos ver na figura 3.16 (a) que as LINERs tem o, maiores do que as Seyfert
e CMP, o que indica maior Mgy. Quando acrescentamos a classe CMP as Seyferts e

LINERs esta diferenca praticamente desaparece.
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Assim como em Ke(06, encontramos uma correlacao entre o, e a dgr para LINERs
puras, que nos diz que a medida que nos distanciamos da sequéncia SF, a dispersao de

velocidades estelares aumenta, indicando um aumento na massa do buraco negro central.

3.4.7 A Iuminosidade de [O111]

Segundo a interpreta¢ao de Ke06 (seguindo os preceitos de Ka03 e Heckman et al 2004),
a luminosidade de [O111] é proporcional a luminosidade do AGN, que por sua vez é pro-
porcional a taxa de acres¢ao no buraco negro. Vamos analisar entao o comportamento da
Lio 11 para galaxias portadoras de AGN em relagao a dgp. Nos graficos para log(Liorr),
mostrados na figura 3.17, temos algumas semelhancas e diferencas em relagao aos resul-
tados obtidos por Ke06. Para os nossos dados as Seyferts apresentam log(L[OIH]) maior
que todas as outras classes de galaxias. As Seyferts sao seguidas na sequéncia pelas LI-
NERs, CMP e SF, o que é confirmado por Ke06. J& para o histograma na figura 3.17
b, com LINER+CMP e Seyfert+CMP, para os nossos dados esta diferenca para Seyferts
desaparece, o que nao acontece para Ke06. Para o grafico das medianas com as classes
Seyfert e LINER (figura 3.17 d) nossos dados nao mostram nenhuma correlagao para dgp,
ao contrario de Ke06 que observa para o aumento da dsr um decréscimo na Loy para
LINERs+CMP. Podemos dizer sim, que existe um sutil aumento da Ljo1y) para as classes
Seyfert e LINERs puras para os nossos dados, que também aparecem no grafico plotado

em Ke06.

3.4.8 A razao de Eddington

Usando a interpretagao de Ke06 de que a luminosidade de [O 111] é proporcional a lumino-
sidade do AGN, que por sua vez é proporcional a taxa de acrescao, e que a dispersao de
velocidades elevada a quarta poténcia pode ser usada como uma estimativa da massa do
buraco negro, entao a razao L[OHH/O'f: nos indica, ao menos qualitativamente, a taxa de
acres¢ao em unidades da massa do buraco negro, ou seja a razao de Eddington MBH/MBH.

A figura 3.18 nos mostra que esta razao é significativamente maior para Seyferts que

para LINERs. Isto condiz com a observacao de que os AGNs nas galéxias Seyferts sao mais
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Fig. 3.17: Assim como na figura 3.6, aqui para log(Lo111))-

ativos do que os AGNs nas LINERs. As CMP, que sao um misto destas duas classes com
galaxias SF, ficam no meio do caminho. Na figura 3.18(d), podemos ver uma correlagao
da dsp com Lio111/Mpr, para as duas classes de AGNs. A razao de Eddington aumenta
com o aumento da distancia a sequéncia SF para Seyferts e diminui para LINERs.

Em Ke06 observa-se uma relagao significativa de Lo IH]/Uf com dgr para LINERs+CMP,
no sentido de que, quanto maior a distancia a sequéncia SF menor é a razao L[om]/a‘l.
Ja para LINERs puras, a mediana deixa de variar com a dgr. Com os nossos dados esta
falta de correlacao para LINERs puras nao é percebida, pois detectamos uma leve cor-
relagdo para LINERs e Seyferts ao longo de toda a sequéncia (com ou sem CMP). Com
o aumento da dgp, temos na classe Seyfert, um aumento da razao L[OIII]/MBH- Para a
classe LINER, h&4 uma diminuigao da razao Lo HI]/MBH com o aumento da dgr. Devemos
ressaltar que, para nos, a razao de Eddington varia entre ~ 1072 e 10! L, /M, enquanto,

para Ke06 varia entre -4 e 0 Lo s*/km*.
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Fig. 3.18: Assim como na figura 3.6, aqui para log(Lo111/Mpr), em unidades de L /M.

3.4.9 Resumo

Neste capitulo repetimos a analise de Ke06 usando nossos proprios dados e métodos. De
forma geral, h4 um bom acordo entre os dois trabalhos, embora algumas diferencas sutis
em relacao aos resultados de Ke(6 sao percebidas ao longo de todo capitulo,

Nesta secao fazemos uma anélise final, também feita também em Ke06, de como se
comportam algumas propriedades fisicas em relacao a L[OIII]/MBH e Liomy- De todos
as medianas e histogramas plotados até aqui de propriedades fisicas e observacionais
contra a dgp vemos claramente que os que mais distinguem Seyferts de LINERs sao
Lo /Mpg e Lio 1117, como alids enfatizado por Ke06. Este é o motivo de termos escolhido
estas duas propriedades para analisar como se comportam outras caracteristicas fisicas e
observacionais em relacao as mesmas.

As figuras seguintes mostram algumas propriedades fisicas em funcao de log(Lio 1111/ Mpn)

e log(L[oHH). Dentre as propriedades nesta figura existem duas ainda nao exploradas
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neste trabalho, por isso daremos uma breve introducao sobre estas:

e CI = Rgy/Rs5p, onde Rgy é o raio da regido que contém 90% da luz da galéxia, e
Rso ¢ 0 mesmo para 50% da luz da galaxia. Esta razao é chamada de “indice de
concentragao” da galaxia e é usada para discriminar galaxias do tipo precoce (early
types), que tem um perfil de luz mais centralmente concentrado, de galaxias do tipo
tardio (late types). O valor de CI = 2.62 foi definido por Strateva et al. (2001) para
distinguir entre galaxias de tipo “early” (CT < 2.62) e “late” (C1 > 2.62).

e /i, a densidade superficial de massa estelar, definida por O.5M*/7TR502, ou seja,

metade da massa total dividido pela area que contém metade da luz.

As demais propriedades fisicas envolvidas nos graficos das figuras 3.19 e 3.21 ja foram
trabalhadas anteriormente. Varias das tendéncias que apareceram de forma indireta ao
longo deste capitulo sao mais explicitamente ilustradas nestas figuras.

Tanto para LINERs, quanto para Seyferts, podemos observar na figura 3.19 que a
massa das galaxias aumenta para valores menores de Lio1rrj/Mpn, o que indica que o
aumento da massa da galédxia ocorre junto com um aumento da massa do buraco negro
central. A luminosidade por sua vez parece se manter constante ao longo de toda a
variacao para log(L[OIH]/MBH), observamos isto, pois nao ha uma diferenca significativa
na inclinacao das medianas entre log M, e log M /L. Podemos também ver que nao ha
nenhuma correlagao para Seyferts entre o indice de concentracao e a razao de Eddington,
ja para LINERs observamos um leve aumento no valor da concentracao para valores
menores de Lig1i/Mpg. Podemos dizer entdo que a morfologia das galaxias permanece
praticamente inalterada ao longo de toda a asa AGN do diagrama BPT. A grande maioria
dos objetos possui C1 = R90/R50 > 2.6, sendo portanto de tipo “early”, o que é esperado
para AGNs (Ka03).

A diferenca nos valores da razao de Eddington para LINERs e Seyferts nos traz uma
nova maneira para distinguir entre estas duas classes. As propriedades fisicas plotadas
contra a razao de Eddington, para LINERs e Seyferts, variam suavemente para todas

as variaveis. Isto indica que, para uma dada razao de Eddington, o que acontece com
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Seyferts também acontece com as LINERs. A leitura que Ke06 fazem deste resultado é
que, as diferencas entre estas duas classes desaparecem quando se tomam galaxias cujos
buracos negros estao acretando a mesma quantidade de géas por unidade de tempo e por
unidade de Mpy. Neste ponto é interessante lembrar que enquanto nao ha duvidas de que
Seyferts sao AGNs, o mesmo nao é verdade sobre as LINERs. Do resultado acima, Ke06
concluem que, como LINERs e Seyferts definem uma sequéncia suave de L[OIIH/MBHa
LINERs sao também AGNs. Apesar de razoavel, esta inferéncia nao é conclusiva. De
fato, recentemente demonstramos que em boa parte dos LINERs a ionizacao podem ser
muito bem explicada em termos de ionizacao por estrelas velhas e quentes, sem qualquer
necessidade de se invocar a contribui¢ao de processos nao estelares (Stasinska et al. 2008).

Para a luminosidade de [O 111] plotamos os mesmos graficos plotados para a razao de
Eddington nas figuras 3.19 e 3.20. Como Ke06, percebemos que esta nao é uma boa opcao
para se analisar AGNs, pois ha muita descontinuidade entre as classes LINERs e Seyferts
para todas as propriedades plotadas conta log(Lory)). Interpretado Loy como um
indicador da taxa de acrescdo, conclui-se que, por si 6, Mpy nao é um bom indicador
do nivel de atividade nuclear, pois, ao contrario do que ocorre com a razao de Eddington,

objetos com mesma Loy podem ser bastante diferentes em outras propriedades.
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Fig. 3.19: Temos aqui desde a base, & esquerda as distribui¢oes de R90/R50, u[M ® /Kpd],
log M/LIM®/L®], log M,[M®], Ay e c[Km/s], todos em relagao a log(Ljo111/Mpr)[L©®
/M@®]. Os graficos, a direita, mostram a mediana para cada conjunto de pontos plotados
a esquerda. Vermelho para Seyferts e azul para LINERs.
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Fig. 3.20: Temos aqui desde o topo, a esquerda as distribuicoes de H(SA[A], D4000,
Ho/HB, log(t)alyr], log(t)Llyr] e log Zy[2®],todos em relacdo a log(Liorir/Mpm)[L ©
/M@®]. Os graficos, a direita, mostram a mediana para cada conjunto de pontos plotados
a esquerda. Vermelho para Seyferts e azul para LINERs.
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Fig. 3.22: Assim como na figura 3.20, aqui substituindo o eixo das abscissas por
log(L[Om])[L@].



Capitulo 4

Calculo de linhas divisorias 6timas em

diagramas de diagnéstico

4.1 Introducgao e Objetivos

O objetivo geral deste capitulo é transferir, de maneira matematicamente 6tima, linhas
divisorias definidas a partir de um ou mais diagramas de diagnéstico a um outro diagrama.

Especificamente, queremos:

1. Transferir a classificacao feita para LINERs e Seyferts por Ke06 a partir dos dia-
gramas [S11]/Ha x [O111]/HSG e [O1]/Ha x [O 111] /HB para os diagramas [N 11]/Ha X
[Ou1)/HB (BPT), [N11]/Ha x [O111]/Ha e [N11]/Ha x [O111]/[O 11]

2. Transferir as linhas SF/AGN de S06, Ke01 e Ka03 baseadas no diagrama BPT para
os diagramas [N 11]/Ha x [O111]/Ha e [N11]/Ha x [O111]/[O 11]

A principal motivacao para estas transposicoes é que, como veremos em detalhe mais
adiante, muitas vezes nao se dispoe de medidas confidveis em todas as linhas necessarias
para uma classificacao. O esquema de Ke(6, por exemplo, exige deteccoes confiaveis de
Ho, HB, (O 11|, [O1], [N11] e [S11| para classificar uma galaxia como Seyfert ou LINER.

De todas as 150344 galaxias no SDSS na Amostra IT (discutida na segao 4.2) para as quais
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HpB, [O11], [N11] e Ha (ou seja, as linhas do BPT) tém S/N > 3, apenas 89367 (59%)
possuem [O1] com S/N > 3, e 83883 (56%) possuem S/N > 3 em todas linhas usadas
por Ke06. Portanto, a exigéncia de [O1] implica numa grande redugao da amostra.

Um problema ainda maior diz respeito a deteccao de H@, que é a linha mais fraca
na asa direita no diagrama BPT, tal que exigir sua deteccao implica na exclusao de
um enorme nimero de AGNs, especialmente LINERs. A tabela 4.1 ilustra melhor este
problema. Nesta tabela, mostramos para as amostras I e II, definidas na secao 4.2, o efeito
de se exigir valores progressivos para o S/N em diferentes conjuntos de linhas de emissao.
Podemos ver que se optarmos por exigir uma grande qualidade para a nossa amostra, por
exemplo, exigindo S/N > 10, ao fazermos esta exigéncia as quatro linhas presentes no
diagrama BPT, as amostras I e IT sofrem uma reducao de 75% e 82% respectivamente. A
maioria dos autores opta por trabalhar num limite inferior a este exigindo S/N > 3 para
as linhas de emissao do BPT, para o qual temos uma reducao na quantidade de dados
de aproximadamente 30% para amostra I. Todos estes exemplos relacionam o diagrama
BPT. Se formos comparar estes resultados com o diagrama “BPT«”, no qual nao temos
a linha HfB, vemos que em relagdo ao diagrama BPT para a mesma qualidade em S/N,
temos um aumeto significativo na quantidade de galdxias para o diagrama “BPT«”. Para
S/N > 3, por exemplo, temos 46729 a mais para o diagrama “BPTa” na a amostra II.

Transferir as linhas divisérias tradicionais & diagramas de diagnosticos alternativos e
menos afetados por problemas de S/N nos permite contornar (pelo menos parcialmente)
estas dificuldades. Além de aumentar a estatistica (isto é, o nimero de objetos), este tipo
de anélise nos permite incluir um grande niimero de objetos que, apesar de possuirem
linhas de emissao, seriam normalmente excluidos por um controle de qualidade padrao

sobre 0 S/N das linhas de emissao.

4.2 Amostras

Vamos definir aqui duas amostras de dados:
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Amostra [
S/N > 1 > 2 >3 >5 | >10
[N1|, He, [O111] e HB (BPT) 132658 | 114586 | 96637 | 68016 | 34341
[St], He, [O111] € H 120408 | 104315 | 88317 | 62670 | 31211
[O1], Ha, |O111] € HB 119102 90120 | 61040 | 27072 | 4775
[N11], [O111] e Ha 153526 | 140878 | 122559 | 83643 | 39313
[N 11|, Ha, |O111] € |O 11] 145353 | 113497 | 107136 | 71284 | 31901
[Nn|, He, [O111], HB, [S11] e [O1] (Ke06) | 108989 74347 | 57798 | 26110 | 4679
Amostra I1
S/N > 1 > 2 >3 >5 | >10
[N11|, Ha, |O111] € HG (BPT) 236173 | 189854 | 150344 | 96868 | 44850
[S11|, Ha, |O111] € HS 206593 | 166839 | 133617 | 87342 | 39596
[O1], Ha, |O111] € HB 202577 | 140652 | 89367 | 37036 | 6395
[N11], [O111] e Ha 282928 | 244113 | 197073 | 121068 | 53879
[N, He, [O111] e [O11] 266357 | 221397 | 172252 | 103359 | 42118
[Nn|, He, [O111], HB, [S11] e [O1] (Ke06) | 179687 | 128634 | 83883 | 35565 | 6249

Tab. 4.1: Para esta tabela usamos o critério de S/N nas linhas de emissao junto com a

selecao feita para as amostra.

1. Amostra I: os limites para redshift adotados sao 0.04 < z < 0.10, e para magnitude

temos os limites para banda r, 14.4 < m, < 17.7.

2. Amostra II: segue os mesmos critérios para m, da amostra I, mas com uma alteragao

no limite superior de redshift para 0.2, o que aumenta nossa amostra consideravel-

mente.

Para vermos as diferencas entre as duas amostras em nimero, podemos olhar para a

tabela 4.1, que nos mostra, para varios limites em S/N, o comportamento com relagdo a

selecao para cada uma das amostras. Nas proximas secoes, usaremos sub-amostras destas

amostras, selecionando objetos com S/N de pelo menos 3 nas linhas de emissao envolvidas

em cada um dos diagramas de diagnostico considerados. Este critério de S/N é o padrio

de qualidade usado em estudos de linhas de emissdo em surveys como a SDSS (eg., Ka03).

Na secao seguinte veremos como transpor as divisoes para classes de galéxias, feitas a

partir de um diagrama diagnostico, para outro diagrama diagndstico.
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4.3 O método matemético

A idéia basica é partir de um esquema de classificacao binario, ou seja, que defina um
objeto como de tipo A ou B, e buscar uma equagao paramétrica y(z) que divida as classes
A e B da melhor maneira possivel em um diagrama y x x. Os parametros envolvidos na

linha y(z) podem ser tao simples como os coeficientes da reta

y=oar+b (4.1)

que divide objetos A e B (p. ex., acima e abaixo da reta) no diagrama y x z. Usando a
classificacdo A/B e os dados para y e x, buscamos os coeficientes a e b que maximizam o

produto
V =CyCpR4sR5E
onde:

e ('y = Completeza da classe A, definida como a fracao das classificadas como A de
acordo com a classificacao original que também sao classificadas como A de acordo

com a nova linha divisoria.

o R4 = Confiabilidade (“reliability”) para a classe A, definida como a fragao de todas
as galaxias classificadas como A de acordo com a nova linha que também sao de

tipo A na classificacao original.
e (g = Completeza para a classe B.

e Rp = Confiabilidade para a classe B.

Para aclarar os significados dessas variaveis, digamos que temos N, galaxias de tipo A
na classificacao original, e que Ny, destas sao também classificadas como de tipo A pela
nova divisao obtida através da equagao (4.1), enquanto N4, galdxias sdo incorretamente

identificadas como de tipo B. Sendo N, + Nap, = N4, temos que Ny, < Ny, 0 que reflete



Capitulo 4. Célculo de linhas divisérias 6timas em diagramas de diagndstico 49

o fato de que os dois esquemas de classificacao nao sao idénticos. Com estas definicoes, a

completeza Cy é dada por

o NAa

Oy =
A N,

(4.2)

Por sua vez, das N, + Np, galaxias classificadas com de tipo A segundo a equagao (4.1),

apenas N4, sao realmente de tipo A, de modo que a confiabilidade R4 é

NAa
R = 4.3
47 Niao + Na, (43)
Analogamente,
Npy
Cpr = -2 4.4
B=N, (4.4)
e
Ny
Rp=-——"2 4.5
P Npy+ Nay (4:5)

Este método foi aplicado por Mateus et al. (2006) no estudo da bimodalidade de pro-
priedades de galaxias (ver também Blanton et al. 2003a; Strateva et al. 2001; Hogg et
al. 2002; Wild et al. 2005). Esta apresentacdo matemética pode parecer algo abstrato,
mas as aplicacoes a seguir mostram que se trata de um método bastante simples e pra-
tico. Uma de suas virtudes é que ele parte de um esquema de classificacao de referéncia,
por exemplo, a divisdo Seyfert/LINER proposta por Ke06. Adaptando este esquema a
outros diagramas de diagnostico, nao estamos inserindo uma nova classificacao, mas sim-
plesmente transpondo uma classificacao ja aceita para um outro diagrama de diagnostico,

com objetivo de aumentar nossa amostra de dados, e assim melhorar a estatistica.
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4.4 Calculo da separacao otima para Seyferts e LINERs no diagrama BPT

Para transpor a separacao Seyfert/ LINER definida a partir dos diagramas [S11]/Ha X
[Om1)/HB e [O1]/Ha x [O111]/HB (ver capitulo 3), vamos utilizar o mesmo critério usado
em Ke06, que exige objetos da amostra I com S/N > 3 em todas as linhas fortes. Uma
vez feita a transposi¢do da classificagdo, podemos voltar & amostra II, exigindo S/N > 3
apenas nas linhas envolvidas em cada diagrama diagnostico.

Nosso intuito nesta se¢do é mapear a classificagdo Seyfert /LINER proposta por Ke06
para o diagrama BPT. Propomos uma divisao do tipo linha reta, com y = ax + b, com
y = log([O1JHPB) e x = log([N11]He), tal que y > y(z) para Seyferts e y < y(x) para

LINERs. Para obter os valores de a e b 6timos maximizamos o produto:

V= CLINEROSeyfertRLINERRSeyfert
onde:

e (1 rver = Completeza para a classe LINER = fracao de galaxias classificadas como
LINER por Ke06 que também sdo LINERS de acordo com a nova linha. (Analoga-

mente para Cgeyfert)-

e R;;ner — Confiabilidade para a classe LINER — fracao de todas as galaxias classi-
ficadas como LINER de acordo com a nova classificagao que sao classificadas como

LINER por Ke06. (Analogamente para Rgey fert)-

Variamos a e b dentro de limites razoaveis (estabelecidos por inspegao visual) e para
cada combinacao destes coeficientes calculamos os valores das variaveis descritas acima.
A reta escolhida é a que nos fornece o maior valor para V.

Na figura 4.1, temos todos os parametros descritos acima plotados contra os coefici-
entes linear e angular da reta. O ponto vermelho marca a posigao do valor 6timo (maior
valor para V') para cada variavel. Em cada grafico contra a plotamos todos valores de b
na malha de modelos, e vice versa. Podemos imaginar esses graficos em trés dimensoes

com o eixo 7z sendo o eixo x do grafico ao lado e vice-versa.
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Fig. 4.1: A partir do topo temos, para o diagrama BPT: V|, C;ygr — completeza para
LINERS, Cgeyfert = completeza para Seyferts, Rp;ygpr — confiabilidade para LINERs,
Rgeyfert = confiabilidade para Seyferts, todos versus a a esquerda e b a direita. O ponto
vermelho demarca a posi¢ao do valor 6timo (maximo V).
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O resultado final deste exercicio é que a reta,

[O 111]
Hp

é a que melhor separa Seyferts de LINERs, tal qual definidas por Ke06, no diagrama

[N 11]

(0%

log = 0.90 log +0.48 (4.6)

BPT. Podemos ver esta linha plotada na figura 4.2, onde Ke06-Seyferts sao plotadas
em vermelhos e Ke(06-LINERs sao plotadas em azul. Nota-se que a divisao obtida é
visualmente bastante razoavel.

Uma idéia mais quantitativa da qualidade desta separacao, que ¢ bem menos detalhada
que aquela proposta por Ke06 (que exige [O1] e [S11] além das 4 linhas do BPT), é dada

pelos valores de completeza e confiabilidade obtidos:

e Criver = 0.91. Ou seja, 91 de cada 100 galaxias classificadas como LINER segundo

Ke06 também sao LINERs segundo nosso novo esquema.

e Riner = 0.92. Ou seja, de 100 galaxias classificadas como LINER de acordo com

nossa equagao (4.6) 92 sao também classificadas como LINER por Ke06.

® Cseyert — 0.93. Ou seja, 93 de cada 100 galaxias classificadas como Seyfert segundo

Ke06 também sao Seyferts segundo nosso novo esquema.

® Rgeytert — 0.92. Ou seja, de 100 galaxias classificadas como Seyfert de acordo com

nossa equagao (4.6) 92 sao também classificadas como Seyfert por Ke06.

Estes niimeros mostram que a classificacao proposta por Ke06 pode ser transportada
para o diagrama BPT de maneira muito eficiente. Este é um resultado importante,
pois, como mostrado, na tabela 4.1, o nimero de galadxias com deteccoes convincentes
(S/N > 3) das 4 linhas do BPT é quase 2 vezes maior do que as que tém, além dessas,
também linhas [O1] e [S11| com S/N > 3. Em outras palavras, esta transposi¢cdo aumenta

em ~ 50% a estatistica.



Capitulo 4. Célculo de linhas divisérias 6timas em diagramas de diagnéstico 53

1.5 T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
1 -
o 05 .
T L -
~
~
: - -
[—
o L 4
—_
ap 3 i
°]
— 0 -]
-0.5 - —
_1 1 1 1 1 ] 1 1 1 1 ] 1 1 1 1 ] 1 1 1 1

-15 -1 -05 0 0.5
log [NII]/Ha

Fig. 4.2: Diagrama BPT, para a amostra I, mostrando a nova linha de divisao LI-
NER/Seyfert em preto. Temos também as classes ja definidas anteriormente para este
diagrama. SF em magenta, Compostas em azul claro, e de acordo com Ke06, azul LINERs
e vermelho Seyferts, estas classes definidas a partir dos diagramas [S11]/Ha x [O 111]/HfS
e [O1]/Ha x [O111]/Hf.
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Divisao Vv CLINER | Cseyfert | RriNER | Rseyfert | @ b

LINER/Seyfert (BPT) 0.7205 | 0.9128 | 0.9295 | 0.9236 | 0.9195 | 0.90 | 0.48

LINER /Seyfert ([Om]/Ha) | 0547 | 0.8852 | 0.8357 | 0.8342 | 0.8864 | 1.16 | -0.15

LINER /Seyfert ([O111]/[O11]) | 0.8834 | 0.9659 | 0.9729 | 0.9708 | 0.9684 | 0.55 | -0.11

Tab. 4.2: Tabela de valores correspondentes a classificacao feita para os diagramas, BPT,
[O11)/Ha x [N11]/Ha e [O111]/[O11] x [N11]/Ha. O indice LINER corresponde a classe
abaixo da linha de divisao e o indice Sey fert a classe acima.

4.5 Caélculo da separacao 6tima para Seyferts e LINERs em outros

diagramas

Repetimos a analise acima para os diagramas [N 11| /Hax [O 111] /Ha e [N 11] /Hax [O 111] /[O 11].
Como na se¢ao anterior, a separac¢ao Seyfert /LINER. nestes diagramas sera calibrada com

a amostra I, por ser esta compativel com aquela utilizada por Ke06. Também nesses
diagramas, uma linha reta parece ser suficiente para separar Seyferts e LINERs. Os
resultados sao listados na tabela 4.2 e ilustrados nas figuras 4.3, 4.4 e 4.5.

Vale ressaltar aqui que as linhas presentes nestes diagramas diagndstico nao sao corri-
gidas por avermelhamento. Isto exigiria a presenca da linha de emissao H3, pois a correcao
por avermelhamento é feita a partir da razao Ha/HS. A justificativa para utilizarmos es-
tes diagramas é justamente o fato de que neles nao é usada a linha de emissao H/3, pois isso
implicaria numa diminuicao significativa da amostra. Por isso nao corrigimos as linhas
de emissao presentes nestes diagramas por avermelhamento. Isto pode ser visto como um
problema, mas que é minimizado em vista da grande melhora na quantidade de dados
para estes outros dois diagramas. De acordo com a tabela 4.2, o diagrama que melhor
reclassifica as galaxias dentro das classes LINER e Seyfert ¢ o [O111]/[O11] x [N11]/Ha,
podemos ver de acordo com os niimeros da tabela para as completezas, que para cada 100
LINERs 96 sao reclassificadas corretamente e para cada 100 Seyferts 97 sao reclassifica-
das corretamente. Para o diagrama BPT e [O111|/Ha estes niimeros caem para 91, 92 e

88, 83 respectivamente. s nimeros para a confiabilidade também sao melhores para o

diagrama [O111]/[O 11].
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Fig. 4.3: Figura mostrando os mesmos graficos da figura 4.1, para o diagrama [N 11] /Ha x

(O 111]/[O 11].
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Fig. 4.4: Figura mostrando os mesmos graficos da figura 4.1, para o diagrama [N 11] /Ha x

(O 111]/Hav.
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Divisao Vv OSF CAGN RSF RAGN a b C

SF/AGN (Ke01) | 0.7937 | 0.9401 | 0.9475 | 0.9451 | 0.9428 | 0.88 | 0.78 | -0.43
SF/AGN (Ka03) | 0.8854 | 0.9876 | 0.9476 | 0.9818 | 0.9637 | 1.07 | 0.82 | -0.07
SF/AGN (S06) 0.9179 | 0.9828 | 0.9784 | 0.9647 | 0.9895 | 0.54 | 0.32 | 0.21

Tab. 4.3: Tabela de valores correspondentes a classificagdo feita para o diagrama

(O 111]/Ha x [N 11} /Her.

4.6 Calculo da separagao otima para SF/AGN

Nesta etapa usamos os critérios definidos pela amostra II, para transpor as diferentes
classificagoes SF/AGN.

Enquanto a separacao entre Seyferts e LINERs pode ser descrita por uma linha reta nos
diagramas aqui estudados, a separacao entre SF e AGN requer uma outra parametrizacao.

As linhas divisorias SF/AGN no diagrama BPT propostas por Ke01l e Ka03 tém a forma

y=a-+ (4.7)

r+c
com y = log[O1m1]/HB e x = log[N11]/Ha. Para Ke0l (a,b,¢)ge01 — (1.19, 0.61, -0.47),
enquanto Ka03 propoe (a,b, ¢) ka3 = (1.3, 0.61, -0.05). A divisao proposta por S06 segue
uma parametrizacao matematicamente diferente, mas que pode ser reformulada na forma
acima com (a, b, ¢)sos — (0.96, 0.29, 0.20).

Esta mesma parametrizacao parece adequada para separar SF de AGN nos diagramas
IN11]/Hax [O111] /Ha e [N 11] /Ha x [O 111] /[O 11]. Neste caso, portanto, temos 3 parametros
para otimizar. Os passos sao os mesmos seguidos para Seyfert e LINER, s6 que ajustamos
uma curva ao invés de uma reta.

Nas tabelas 4.3 e 4.4 mostramos os valores de V', Completeza e Confiabilidade, as-
sim como os valores para a, b e ¢ para SF/AGNk, e para SF/AGNk, nos diagramas

[Om1]/Ha x [N11]/Ha e [O111]/[O11] x [N 11]/Har.
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Divisao Vv OSF CAGN RSF RAGN a b C

SF/AGN (Ke01) | 0.7039 | 0.9498 | 0.8808 | 0.8904 | 0.9450 | 1.22 | 0.43 | -0.16
SF/AGN (Ka03) | 0.7418 | 0.9771 | 0.8631 | 0.9618 | 0.9145 | 1.67 | 0.77 | -0.03
SF/AGN (S06) 0.7847 | 0.9621 | 0.9187 | 0.9272 | 0.9575 | 0.92 | 0.23 | 0.25

Tab. 4.4: Tabela de valores correspondentes a classificacao feita para o diagrama

[O11]/[O11] x [N11]/Ha

Na figura 4.5, mostramos as retas e curvas ajustadas a partir deste método para os
diagrama [N11]/Ha x [O111]/Ha e [N11)/Ha x [O111]/[O11]. As cores diferentes marcam
as classes espectrais classificadas de acordo com Ke06(Seyfert/LINER) vermelho e azul,
Ka03(CMP) azul claro, Ka03(SF) magenta.

Para a divisdo SF/AGN, o diagrama que melhor reclassifica as galaxias é o |O 111] /Hav.
Para este, de acordo com a classificacao feita por Ke0l, Ka03 e S06 de cada 100 galaxias,
79, 88 e 92 sao reclassificadas de maneira correta respectivamente. Ja para o diagrama
[O111]/[O 11], temos, seguindo a mesma ordem, 70, 74 e 78 respectivamente, que pode ser

consideradas ainda uma boa reclassificagao.

4.7 Resumo pratico dos resultados

Para finalizar, esta secao resume os resultados acima na forma de equacgoes para as linhas
divisorias entre Seyferts e LINERS, e SF e AGN nos diagramas estudados.
Para classificar uma galaxia como Seyfert ou LINER. (adotando o esquema de Ke06)

no diagrama BPT, basta determinar sua localizagao com respeito a linha

[O 111] [N 11]
— =0. — . 4.
i 0.90 log T +0.48 (4.8)

Objetos acima desta linha sao de tipo Seyfert, enquanto os abaixo dela sao de tipo LINER.

log

Analogamente, as equagoes

[O 111]
Ho

[N 11]

log = 1.16 log o 0.15 (4.9)
a
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Fig. 4.5: Acima temos o diagrama [N11]/Ha x [O 111] /Ha, na esquerda temos o diagrama
plotado para todos os pontos e a direita, para podermos perceber melhor a existéncia
de superposicao das classes plotamos o mesmo diagrama com 10% dos pontos. Abaixo
temos [N 11]/Ha x [O 111] /[O 11], com 0 mesmo esquema dos diagramas acima. Para os dois
diagramas de acordo com a classificacao feita a partir do BPT temos: azul ciano = SF,
magenta = CMP, e da classificacdo feita por Ke06 a partir dos diagramas [S11]/Ha X
[Om1)/HB e [O1]/Ha x [O111]/HfS temos: vermelho — Seyferts e azul — LINERs. A linha
continua marca a nova divisao SF/AGN segundo Ka03 a pontilhada segundo Ke01. A
linha tracejada marca a nova divisao LINER /Seyfert redefinida de acorodo com Ke06.
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[O 111]

log [O11]

[N 11]
= 0.55 log —— — 0.11 4.10
g - (4.10)

transpoe a divisao Seyfert/LINER de Ke06 da melhor maneira possivel aos diagramas
IN11]/Ha x [O111]/Hae e [N 11]/Hee x [O 111} /[O 11] respectivamente.
As separacao entre SF/AGN de Ke01, Ka03 e S06 se transpoe de maneira 6ptima ao

diagrama [O 111]/Ha x [N11]/Ha pelas equagoes

[O 111] 0.78
log —— = 0. Ke01 4.11
g - 0.88 4+ og I [NH] o (Ke01) (4.11)
[O 111] 0.82
lo =1.07+ Ka03 4.12
& Ha log 5 [NH] —0.07 ( ) ( )
[O 111 0.32
log—— =0.54 + S06 4.13
g tog B _ .21 (506) (4.13)

Para o diagrama [O 111]/[O 11} x [N 11] /Her, as melhores transposigoes sao representadas

pelas equacgoes:

[O 111 0.43

]
— =1. 4.14
log o 1.22 + g I [NII] NPT (Ke01) (4.14)
[O111] 0.77
= 1.67+ Ka03 4.15
[O11] log 55 [NH] —0.03 (Ka03) (4.15)
O 0.23
log (O] =0.92 + (S06) (4.16)

[O11] log B0 1 0.25



Capitulo 5

Galaxias de linhas fracas

5.1 Introducgao e objetivos

O diagrama BPT é hoje o esquema mais difundido para o uso em classificagao espectral
de galaxias a partir das intensidades de linhas de emissao. Neste caso, as intensidades das
linhas [N11], Ha, [O111] e HF devem ser todas detectadas com S/N minimo.

Artigos publicados a partir de dados do SDSS usualmente adotam um valor uniforme
para o limite inferior de S/N = 3 (Ke01; Ka03; Ke06; S06; S08). Dentre estas quatro
linhas de emissdo, HB e [O111] sdo as mais afetadas por este corte em S/N. Podemos
ver isso na tabela 4.1, na qual apresentamos, para variados limites em S/N exigidos para
linhas de emissao presentes em diferentes diagramas diagnostico utilizados, o nimero de
galéxias resultantes desta exigéncia. Vemos que a amostra aumenta quando deixamos de
exigir S/N em Hp ou [O111] (para maiores explicagGes sobre a tabela, veja se¢ao 4.1). O
mais interessante, é que a maioria destas galaxias sao excluidas da asa direita ou AGN do
diagrama BPT, como veremos mais adiante.

Para podermos visualizar melhor o efeito do S/N sobre diferentes linhas de emissao
temos a figura 5.1, que nos mostra o quao dramatica é a diferenca no tamanho da amostra
quando passamos a exigir S/N > 3 em Hf e [O 111]. Nesta figura vemos como o tamanho da
nossa amostra varia de acordo com diferentes exigéncias em relacao ao S/N para diferentes

linhas de emissdo. Cada cor corresponde a limita¢ao do S/N para um determinado \:
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Fig. 5.1: Distribuigdo cumulativa do ntimero de galéxias (amostra II) com exigéncia de
S/N menopr do que o valor na abicssa, e para as linhas [N11]A6584, Ha, |O 111]A5007,
HG, [O1]A3727. (a) Todas as galaxias. (b) Apenas as galaxias com log[N 1] /Ha > —0.2.
(c) Apenas as galaxias acima da linha de Ke0l. Dentro de cada painel mostramos o
diagrama BPT correspondente. Em todos os diagramas temos marcados o niimero de
galaxias com: S/N > 3 nas linhas [N 11| e Ha (circulo cheio e pontos em azul no diagrama
BPT), S/N > 3 nas quatro linhas presentes no diagrama BPT (circulo vazio e pontos
em vermelho) e S/N > 3 nas linhas do BPT mais [O1] e [S11] (tridngulo e pontos em
verde). Note o grande decréscimo no niimero de galaxias quando exigimos S/N em outras
linhas além de [N 11] e Ha. Por exemplo, no painel b, 271964 galéxias tém [N 11] e Ha com
S/N > 3, mas apenas 150341 tem S/N > 3 se acrescentarmos |O111] e H3, e exigindo
também S/N > 3 em [S11]| e [O1] o niimero cai para 83882.
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vermelho para [N 11], preto para He, verde para [O111], azul para HS e rosa para [O11].

Comparando a figura 5.1 (a), que contém todas galaxias, com a figuras (b) e (c),
que selecionam objetos na asa direita do diagrama BPT, podemos observar uma maior
dramaticidade no efeito da exigéncia de S/N para Hf3, principalmente para a asa direita
e a parte AGN do diagrama BPT. Vale ressaltar aqui que, o efeito de se exigir S/N acima
de 3 em 6 linhas de emissao, como é feito em Ke6 para se classificar Seyferts e LINERs,
¢ a brutal diminuicao no tamanho da amostra. Ja mostramos no capitulo anterior que
podemos fazer isso de maneira tao boa quanto em Ke06 com o uso de restri¢ao no S/N
apenas em 4 linhas de emissao, a partir do diagrama BPT. Vamos mostrar mais adiante,
ainda neste capitulo, que podemos fazer isto utilizando apenas 3 linhas de emissao sem
alterar a qualidade dos resultados.

Neste capitulo estudaremos galaxias de linhas fracas (GLFs). Nosso objetivo central
é determinar como elas se encaixam nas classes tradicionais de galdxias com linhas de
emissao, ie, se sao SF, Seyferts, LINERs ou Compostas. Na pratica, isto equivale a
determinar a localizacao de GLFs em diagramas de diagnostico, contornando, de alguma
maneira, a incerteza inerente a fraqueza de suas linhas. Uma maneira para contornar este
problema é a utilizagdo de outros diagramas diagnostico, como [O111]/Ha x [N11]/He,
[Om1]/[O11] x [N11]/Ha e [O11]/Ha x [N 11]/He, apresentados no capitulo 4.

Na secao 5.2 vamos apresentar algumas definicdes usadas para se fazer este estudo
sobre a distribuicao das GLFs. Na secao 5.3 veremos no diagrama BPT onde estao

localizadas estas GLFs e, na se¢ao 5.4 faremos o mesmo para outros diagramas diagnostico.

5.2 Definindo amostras

Nossas amostras para este capitulo foram selecionadas a partir da amostra II definida no
capitulo 4. Todos os tipos de GLFs definidas a seguir possuem S/N > 3 nas linhas [N 11] e
Ha, critério que consideramos como o minimo para garantir que estamos falando apenas

de galéxias de linhas de emissao. Vamos definir trés classes de “GLFs:

e Tipo A: Hf fraco e [O111] forte (ie., S/Nug < 3 e S/Niony > 3);
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e Tipo B: [O111] fraco e Hf forte (ie., S/Nug > 3 e S/Njony < 3);

e Tipo C: Fracos Hf e [O111] (S/Nug < 3 e S/Nomm < 3).

As GLFs incluem também galaxias onde Hj e ou [O 111] ndo sdo detectados. O niimero

de galaxias presentes em cada uma das classes é: Ny = 46729, Ng = 38246 e No = 36655.

5.3 Galaxias com linhas fracas no diagrama BPT

Baseado na proximidade em comprimento de onda entre Hj e |O 111], podemos supor que
o ruido em ambas linhas é similar. Poderiamos portanto esperar, no diagrama BPT, que
a classe A se posicionasse em valores de [O111]/HS > 1, a classe B proxima a valores de
[O11]/HB < 1 e a classe C proxima a valores de [O 111]/HS — 1.

Para localizarmos as GLFs definidas pelas classes A, B e C definidas na secao 5.2,
plotamos na figura 5.2 estas galdxias no diagrama BPT, sem nos preocupar com a baixa
qualidade das medidas para HSG e/ou [O111]. Pontos em vermelho, azul e verde corres-
pondem aos tipos A, B e C, respectivamente, enquanto os pontos de fundo (em amarelo)
correspondem as galdxias com linhas fortes (que possuem as quatro linhas do BPT com
S/N > 3). As curvas marcam a divisio SF/AGN para S06, Ka03, Ke01, e a reta marca
a divisao Seyfert /LINER. de Ke06 que transportamos ao diagrama BPT (ver capitulo 4;
equagdo 4.6). Naturalmente, o valor de [O111]/HfS nesta figura deve ser tomado como
muito incerto. O que torna este diagrama 1til é a fabulosa estatistica do SDSS, que nos
permite compensar a baixa qualidade dos dados. Para melhor delinear as regioes popu-
ladas pelas GLFs de tipo A, B e C, usamos curvas de nivel com as mesmas cores usadas
para os pontos individuais.

A figura 5.2 nos mostra que a classe A (onde temos galaxias com Hf fraco), tem a
maioria de seus componentes presentes em [O111]/HS > 1, como previsto. Praticamente
todas GLFs de tipo A estdao na asa AGN da gaivota, mais precisamente na regiao das
galdxias LINERs. Como esperdvamos, a classe C das GLFs esta posicionada em torno da

regiao onde [O111]/HB ~ 1 e estdo praticamente divididas meio a meio entre as regides
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Fig. 5.2: GLFs no diagrama BPT. Vermelho para tipo A, azul tipo B e verde tipo C.
Curvas de nivel delimitam, para cada uma das classes, as regides com 80, 60, 40 e 20%
das galaxias. Os pontos em amarelo, ao fundo, correspondem a galaxias com S/N > 3 em
todas as 4 linhas do BPT. As linhas em azul, laranja e verde marcam a fronteira SF/AGN
para Ka03, S06 e Ke0l respectivamente. A linha rosa marca a fronteira LINER /Seyfert
que foi definida por nos a partir da linha de Ke06. Para que o diagrama nao ficasse
tao poluido visualmente e pudéssemos enxergar bem todos os contornos definidos aqui,
optamos por plotar apenas 1 a cada 10 pontos, escolhidos aleatoriamente.
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de AGN’s puros e a regiao também conhecida como de galaxias compostas, ou seja, parte
SF e parte AGN, regioes estas pertencentes a asa direita do diagrama BPT. Podemos ver
entdo que a grande maioria das GLFs (classe A e C) estao localizadas na asa direita do
diagrama BPT, a regiao mais obscura deste diagrama.

Para a classe B, nossas expectativas também sao confirmadas, com as galdxias em
[O11)/HB < 1. Esta é a tinica classe que cruza a linha divisoria SF/AGN. GLFs de tipo
B se localizam na regiao de onde emergem as duas asas da gaivota, onde as galaxias SF

mais massivas e ricas em metais estao localizadas (Asari et al. 2007; S08).

5.4 Galaxias com linhas fracas em outros diagramas de diagnéstico

Apesar do risco de se permitir baixo S/N para [O111] e/ou HS, a enorme quantidade
de dados disponibilizada pelo SDSS melhora nossa estatistica a ponto de compensar as
incertezas nas medidas de linhas, permitindo uma primeira avaliacao da natureza das
GLFs diretamente a partir do diagrama BPT, como fizemos acima. Mesmo assim, é
importante confirmar este resultado. Vamos entao partir para o uso dos outros diagramas

diagnostico citados anteriormente.

5.4.1 Substituindo HB por Ha: O diagrama “BTPa”

A maneira mais simples de se resolver o problema da linha Hf3 é substitui-la por uma linha
mais forte e dentro do proprio diagrama BPT temos a solu¢cao mais 6bvia: substituir H3
por Ha.

Na figura 5.3 temos o “BPTa”, onde substituimos H3 por Ha. O mesmo esquema defi-
nido para a figura 5.2 para classes A, B e C é mantido aqui. O diagrama "BPTa"confirma
as previsoes feitas com o diagrama BPT para o posicionamento das GLFs. Vemos que as
galdxias do tipo A e C localizam-se, em sua maioria, na regiao LINER dos AGNs. As
linhas de divisao SF/AGN azul (eq. 4.12), laranja (eq. 4.13) e verde (eq. 4.11) foram
transferidas por nés do diagrama BP'T para o “BPTa”” de acordo com o método descrito

no capitulo 4 e, corresponde respectivamente as divisoes de Ka03, S06 e Ke0l. A linha de
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Fig. 5.3: Figura semelhante a 5.2, aqui para o diagrama BPTa. Incluimos aqui os con-
tornos em laranja e preto, que marcam a posicao das galaxias Seyferts e LINERs respec-
tivamente, como definidas por Ke06.

divisao LINER /Seyfert, em rosa (eq. 4.9) foi transferida de maneira semelhante e corres-
ponde a divisao definida em Ke(6. Os contornos em preto e laranja marcam a localizagao
das galaxias Seyferts e LINERs de acordo com Ke06, nossa linha de divisdo (rosa), mostra
entao a eficiéncia do método usado por nés para rearranjar esta divisao da maneira mais
eficiente possivel.

A localizacao das GLFs de tipo A, B e C neste diagrama corrobora os resultados

obtidos com o (mais incerto) diagrama BPT.
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5.4.2  Substituindo HG por [O11]: O diagrama [O111]/[O11] x [N11]/Hox

Como vimos nas se¢oes 4.5 e 4.6 podemos transferir de maneira ainda mais eficiente as
linhas de divisao definidas por Ke(01, Ka03, S06 e Ke06 para o diagrama de diagnostico
[O111]/[O11] x [N11|/Har. Este diagrama se mostra também como outra maneira de contor-
nar o problema de galixias com Hf fraco, substituindo H3 por [O11]. Como |O111|/Hf, a

razao |O 111]/[O 11] também ¢ sensivel ao parametro de ionizagao e a metalicidade nebular.

05 -
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log([NII]/Ha)

Fig. 5.4: Figura semelhante a 5.2, aqui para o diagrama [O 111]/[O 11] x [N 11] /Hev. Incluimos
aqui os contornos em laranja e preto, que marcam a posicao das galaxias Seyferts e
LINERs respectivamente, como definidas por Ke06. Podemos notar claramente que para
este diagrama, nossa linha de divisao transposta no capitulo 4 é mais eficiente que a linha
transposta ao diagrama “BTPa’”.

A figura 5.4 nos mostra este diagrama com os pontos ao fundo (amarelos) plotados
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para S/N > 3 em todas as 4 linhas do diagrama BPT e [O11]. Os contornos rosa e laranja
marcam a regido ocupada por galaxias Seyfert e LINER (de acordo com Ke06) respectiva-
mente. Vale ressaltar que todas as linhas de divisao plotadas neste diagrama alternativo
foram transferidas de seus diagramas originais pelo método descrito no capitulo 4. Como o
diagrama anterior, também este diagrama confirma o posicionamento das GLFs na regiao
LINER, mostrando ainda mais claramente que as GLFs nao podem ser galaxias Seyferts,
pois para este diagrama isto exigiria um aumento nas razoes |O 111]/[O 11] de cinco vezes, o
que ja foge de qualquer tentativa de tentar introduzir um desvio causado por avermelha-
mento. Deixamos claro aqui que esta conclusao, de que as GLFs sao predominantemente

LINERSs, é puramente empirico e independente de qualquer efeito.

5.5  Algumas implicacoes praticas

Para termos uma noc¢ao mais concreta, sobre como nossas amostras para tipos diferentes
de GLFs (A,B e C) se comportam com relagao a classificagdo nos diferentes diagramas
de diagnostico, construimos uma tabela que pode nos fazer perceber com mais exatidao

0 que acontece com essas galaxias.

Na tabela 5.1 mostramos, para diferentes diagramas de diagnostico, como as galaxias
se distribuem dentro de cada classe. As porcentagens para cada linha sao calculadas a
partir dos niimeros da primeira coluna. Levando em consideracao que estamos interes-
sados em estudar as GLFs da parte AGN dos diagramas, vamos compara-los. Podemos
observar que dentre os trés diagrmas (BPT, [O11]/Ha e [O11]/[O11]) 0 que concentra
maior quantidade de GLFs na regido AGN é o diagrama [O 111]/Ha. E, como ja haviamos
previsto com as figuras 5.3 e 5.4, as GLFs do tipo A e C tem a maior parte de seus com-
ponentes localizadas na regiao LINER de seus respectivos diagramas. Devemos observar
principalmente que, para qualquer diagrama, o uso das GLFs aumenta nossa amostra
principalmente em se tratando de galdxias LINERs e SF. Se voltarmos ao capitulo 4 e

olharmos para os valores mostrados na tabela 4.2, vemos que no diagrama [O 111]/[O 11|
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Diagrama BPT

Amostra N | %LINER | %Seyfert | %CMPingr | ZCMPgeyfert | %SF
4L, BPT | 150344 6.51 5.32 23.54 1.05 | 63.56
Tipo A 46729 34.07 20.00 7.56 1.81 0.47
Tipo B 38246 1.55 0.12 21.85 0.20 | 53.29
Tipo C 36655 17.77 3.66 18.92 1.20 | 2.85
Diagrama [O 111]/Ha
Amostra N | %LINER | %Seyfert | %CMPiner | ZCMPgeyfert | %SF
4L BPT | 150344 7.02 5.35 21.86 1.91 | 63.85
Tipo A 46729 58.95 25.56 10.33 2.83 2.31
Tipo B 38246 2.37 0.35 20.86 0.45 | 52.99
Tipo C 36655 39.08 5.66 24.08 1.75 5.60
Diagrama |O 111]/[O 11]
Amostra N | %LINER | %Seyfert | %CMPingr | ZCMPgeyfert | %SF
4L BPT | 150344 6.13 6.60 17.79 5.33 | 63.58
Tipo A 46729 62.19 13.35 13.20 3.89 3.44
Tipo B 38246 2.75 0.66 17.50 3.45 | 50.17
Tipo C 36655 34.15 5.15 17.76 3.00 5.74

Tab. 5.1: Tabela que nos mostra para cada tipo de amostra a porcentagem de LINERsS,
Seyferts, CMP;nvgr € CMPgeyrere € SF. As classes foram definidas a partir das linhas
de divisao transpostas por nés a partir de outros diagramas de diagnostico, de acordo
com método descrito no capitulo 4 e as equacgoes apresentadas na secao 4.7 temos, para
o diagrama BPT: LINERs - acima de Ke0l e abaixo de 4.8, Seyfert - acima de Ke0l e
acima de 4.8, CMP;nggr - acima de Ka03 e abaixo de 4.8, CMPgcy et - acima de Ka03
e acima de 4.8 e SF - abaixo de Ka03. Para o diagrama [O 111|/Ha: LINERs - acima de
4.11 e abaixo de 4.9, Seyfert - acima de 4.11 e acima de 4.9, CMP;nygr - acima de 4.12
e abaixo de 4.9, CMPg.y¢ers - acima de 4.12 e acima de 4.9 e SF - abaixo de 4.12. Para
[O111]/[O11]: LINERS - acima de 4.14 e abaixo de 4.10, Seyfert - acima de 4.14 e acima
de 4.10, CMPp;nER - acima de 4.15 e abaixo de 4.10, CMP gy et - acima de 4.15 e acima
de 4.10 e SF - abaixo de 4.15
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a transposicao da classificacao de Ke06 para LINERs e Seyferts é muito mais confiavel
que a mesma transposi¢ao para o diagrama |O111|/Ha, o que nos leva a crer, a partir da
observacao da figura 5.4, que as GLFs do tipo A e C sao realmente LINERs.

As GLFs do tipo B estao localizadas na parte inferior do diagrama BPT. Esta regiao
é conhecida por abrigar as galaxias SF mais massivas e ricas em metais (Tremonti et al.
2004; Asari et al. 2007). Dada a relagao entre as metalicidades estelar e nebular, essas
galaxias mostram ter também um meio interestelar rico em metais, embora a metalicidade
nebular nao seja uma medida confiavel, pois é medida a partir dos fracos [O111] perten-
centes a classe B. Fracos |O 111] sd0 uma consequéncia direta do grande resfriamento que
ocorre em regimes de alta metalicidade. Excluir estas galaxias com fracos valores de [O 111
introduz um viés contra estas SF ricas em metais, muitas das quais inclusive sobem um
pouco a asa direita, na regiao populada por galdxias compostas.

Na préxima segao vamos ver como se comportam algumas propriedades fisicas para as
GLFs e, para fazer, isso vamos classifica-las de acordo com o diagrama [O 111]/[O 11], que

se mostrou o mais eficiente para a classificacao das galaxias portadoras de AGN.

5.6 Estudo de algumas propriedades fisicas e observacionais das GLFs

As GLFs constituem um grande conjunto de galaxias que até hoje foram deixadas de
fora de qualquer estudo sobre galaxias de linhas de emissao. Elas sao excluidas por nao
atenderem a todas as exigéncias de S/N feitas para se classificar uma galaxia com base
em esquemas tradicionais como o diagrama BPT.

Quem sao estas galdzrias? Quais sao suas principais caracteristicas fisicas e observa-
cionais?

Nos ja sabemos de acordo com os gréaficos e os niimeros mostrados na secao anterior,
que a grande maioria das GLFs localizadas na asa AGN sao LINERs (classes A e C),
enquanto as de tipo B sao consistentes com ser galaxias SF de alta metalicidade. Nesta
secao, vamos em busca de respostas a segunda pergunta. Nossos estudos serao voltados

principalmente as galaxias portadoras de AGN (tipos A e C). Para isso, faremos uso
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do diagrama [O111]/[O 11] para distinguir entre LINERs e Seyferts, pois como ja falamos
anteriormente, a qualidade das linhas de divisao transferidas por nos para estas classes, é
muito maior para este diagrama de diagnoéstico.

Nas figuras 5.5, 5.6, 5.7, 5.8 € 5.9, apresentamos histogramas para log(L[O 111]), log(L[O 111] /Mpg),
M., (logt);, e EWq,, respectivamente, nas classes LINER (a direita) e Seyfert (a es-
querda). Para cada painel, temos histogramas para as GLFs do tipo A (vermelho) e C
(verde), além das galaxias da amostra 4L (ie., aquelas que possuem S/N > 3 nas quatro
linhas do BPT). Optamos por deixar as GLFs do tipo B de fora dos graficos, pois estas
tem uma contribuicao insignificante para as classes LINERs e Seyferts.

Nas figuras 5.5 e 5.6, nao ha nenhuma surpresa. Para GLFs temos uma menor lu-
minosidade de [O111], enquanto as galaxias com S/N > 3 nas quatro linhas do BPT
(4L) a luminosidade de [O 111] aparece deslocada para valores maiores, principalmente nas
galaxias Seyferts. Para log(L[O111]/Mpp) (figura 5.6) vemos que as GLFs também apre-
sentam valores menores, tanto para LINERs, quanto para Seyferts. Isto nos dé indicios de
que as poucas GLFs classificadas como Seyferts talvez devessem estar classificadas como
LINERs.

O histograma para M,, plotado na figura 5.7 nos mostra que nao ha nenhum desvio
para os valores de massa entre as GLFs e as galaxias 4L.

A idade da populacao estelar das galédxias que aparece no histograma da figura 5.8,
nos mostra que as GLFs sao mais velhas que as galaxias 4L. A diferenca mais notavel é
para as Seyferts. Outra vez, Seyferts de linhas fracas sao mais parecidas com LINERs do
que com Seyferts de linhas fortes.

Vamos introduzir aqui uma caracteristica observacional ainda nao estudada nesta dis-
sertacao: a largura equivalente de Ha. A interpretacao desta grandeza é simples, se
ignorarmos a a existéncia de um nucleo ativo. A EWpy, é proporcional ao ntimero de
recombinacgoes, e consequentemente entao, proporcional ao niimero de fotoionizagoes em
uma nuvem de gias. Em uma galaxia jovem a fotoionizacao é proveniente de estrelas jo-
vens e massivas, o que corresponderia a uma EWj, de milhares de A. Com o passar do

tempo e a morte destas estrelas, temos uma diminui¢ao no niimero de fétons ionizantes e
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Fig. 5.5: Histogramas do nimero de galaxias em relagao a log(L[O 111]) para as GLFs do
tipo A e C e para as galaxias com S/N > 3 nas 4 linhas do BPT
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Fig. 5.6: Mesmo histograma definido na figura 5.5, aqui para log(L[O 111]/MBH).
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Fig. 5.7: Mesmo histograma definido na figura 5.5, aqui para M,.

uma queda brusca no valor da EWy, para apenas alguns A a partir de 100 Myr, quando
estrelas pos-AGB passam a ser as unicas fontes de fotons ionizantes. Em S08 um modelo
prevé que parte das galaxias LINERs presentes na asa direita do diagrama BPT sejam ga-
laxias aposentadas, ou seja, galaxias onde a formacao estelar cesou. Para estas galaxias o
espectro de linhas de emissao poderia ser totalmente explicado como sendo proveniente de
estrelas pos-AGB e anas brancas. De acordo com este modelo, nestas galaxias esperamos
um valor de EWy, entre 1 a 2 A, que é exatamente o que encontramos para as GLFs na
figura 5.9. Se somarmos isto ao fato de estas galaxias serem mais velhas do que as galaxias
estudadas até hoje com o uso do diagrama BPT, poderiamos nos indagar: Seriam entao
estas, galaxias aposentadas? Ou mais ainda, as galdxias classificadas aqui como Seyferts
e LINERs, nao seriam também galixias aposentadas, erroneamente interpretadas como
portadoras de AGN?

H& um bom teste que pode nos ajudar a responder estas perguntas. Com o uso do

STARLIGHT, podemos analisar a Historia de Formagao Estelar (SFH - do inglés) nestas
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galaxias. Se confirmarmos que elas pararam de produzir novas estrelas ha muito tempo,
temos um novo indicio a favor da teoria sobre as GLFs serem realmente galaxias aposen-
tadas.

Na figura 5.10, apresentamos o grafico do vetor de populagao estelar médio e suavizado
(T5) contra o tempo (logt,) para GLFs do tipo A, divididas em trés bins, para valores
de log(EWp,) entre -1 e 1. A classe de galaxias LINERs esta plotada a esquerda e as
Seyferts ao meio. O vetor de populacao estelar usado aqui é definido como a fracao de luz
com que uma populagao estelar de idade ¢ contribui para a luz total da galaxia (podemos
dizer que Ts é uma espécie de SFH mais crua, sendo que ela é um produto direto da
sintese de populagao estelar). Podemos ver de acordo com o grafico, que nao ha nenhuma
formagao estelar recente para as GLFSs; o tltimo surto de formagao estelar nestas galaxias
ocorreu ha pelo menos 10® anos atras. Para comparacio, o quadro da esquerda mostra o
mesmo grafico feito para todas as galaxias pertencentes a classe B, que por sua posicao
no diagrama BPT, podemos deduzir que sejam SF de alta metalicidade. Para esta classe
temos como o esperado, uma maior contribuicao para formacao estelar atual.

Destes testes concluimos que (1) as GLF de tipo B sao de fato galaxias SF de alta
metalicidade, e (2) as GLF de tipo A e C sao consistentes com o modelo de galaxia
aposentada. Mesmo que elas possuam buracos negros supermassivos em seus nucleos,
estes nao devem estar ativos, uma vez que nao contribuem significativamente para o

campo de radiagao ionizante.
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Fig. 5.10: Grafico da fracao de luz total da galaxia (T;) contra a idade da populagao
estelar correspondente. As cores marcam o diferentes bins para log(EWy,). Vermelho
de -1.00 & -0.33, azul de -0.33 a 0.33 e preto de 0.33 a 1.00, todas estas definidas para
classe A. Para a classe B nao dividimos em bins e plotamos TS para todas as galaxias
pertencentes a esta classe.



Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

6.1 Analises realizadas neste trabalho

Este trabalho inicia-se no capitulo 3, com uma reapresentacao das analises feitas por Ke(6,
utilizando os dados de linha de emissao, assim como as caracteristicas fisicas e observaci-
onais da componente estelar do espectro galactico, obtidos com o uso do codigo de sintese
STARLIGHT. Nosso objetivo principal para esta parte do trabalho, era confrontar com o
uso do STARLIGHT a analise feita por Ke06, que gerou uma nova classificacao pra Seyferts
e LINERs, utilizando os dados processados com o uso do método de sintese desenvolvido
pelo grupo do MPA /JHU. Refizemos e confrontamos também, as andlises feitas a partir
da definicao desta nova classificacao, adicionando a estas anéalises ingredientes proveni-
entes unicamente do codigo de sintese STARLIGHT. Apesar da diferenca nas amostras e
nos codigos usados para se obter os dados, os resultados mais relevantes, dentre eles a
bimodalidade, foram confirmados.

No capitulo 4 apresentamos um método matematico, utilizado por nés, em primeiro
plano, para transpor a classificacao feita por Ke06, para o diagrama de diagnostico mais
difundido no meio de pesquisas sobre AGNs, o diagrama BPT. No decorrer do traba-
lho, resolvemos trabalhar com as GLF (Galaxias de Linhas Fracas), deixadas de fora de
todos os estudos feitos até entao sobre galdxias de linhas de emissao. Para fazer este

estudo sentimos a necessidade de trabalhar com outros diagramas de diagnostico, por isso
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transpomos também para estes, todas as linhas de divisao definidas até entao.

Nosso trabalho sobre as GLFs no capitulo 5, nos da indicios sobre a natureza da
maioria destas galaxias. Em S08 é sugerido que parte das galaxias LINERs presentes
na asa direita do diagrama BPT sejam galédxias aposentadas, ou seja, galaxias onde a
formacao estelar cesou. Para estas galaxias, o espectro de linhas de emissao poderia
ser totalmente explicado como sendo proveniente de estrelas Post-AGB e anas brancas.
Nossos indicios nos levam a crer, que a maior parte das nossas GLFs sao na verdade

galéxias aposentadas.

6.2 Idéias para o futuro

Nossos pensamentos agora giram em torno da idéia de confirmar realmente a natureza
das GLFs. Tendo em maos a ferramenta que nos fornece a SFH para cada galéxia, o
STARLIGHT, nossa idéia é separar estas GLFs em classes definidas a partir de suas posicoes
dentro dos diagramas de diagnostico e testar se relamente nossa idéia se confirma.
Podemos também usar o STARLIGHT para modelar espectros ionizantes. Estes es-
pectros precisam levar em conta, apenas a ionizacao por estrelas post-AGB, considerando
apenas populacoes mais velhas que 0.1Gyr. Medindo a luminosidade das linhas provenien-
tes de processo de fotoionizacao destes espectros e comparando com o que encontramos no
espectro de emissao real da galaxia, podemos inferir sobre a possibilidade destas galaxias

serem realmente aposentadas.
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