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ResumoAs linhas de emissão em um espe
tro galá
ti
o dão informação sobre os me
anismosde ex
itação do gás, e sobre a fonte de energia responsável por esta emissão. Diagramasde diagnósti
o (DD) baseados em razões de linhas de emissão são hoje a maneira maisdifundida de se 
lassi�
ar galáxias 
om linhas de emissão (GLE). Todas as medidas delinhas de emissão e parâmetros físi
os analisados neste trabalho são produto do 
ódigo desíntese starlight.DD seram utilizados ao longo de todo este trabalho, na investigação sobre a 
lassi�-
ação e as 
ara
terísti
as de galáxias ativas. A primeira abordagem é feita sobre o artigode (Kewley et al. 2006; Ke06), onde é sugerido um novo esquema de 
lassi�
ação para as
lasses de AGN, e a partir desta, investiga-se 
omo as propriedades das galáxias hospedei-ras, variam em função de parâmetros asso
iados a sua lo
alização em DD. Vamos refazer,utilizando o starlight, 
om objetivo de testar, todos os passos feitos em Ke06. No
apítulo subsequente, utilizando um método matemáti
o, vamos transpor a 
lassi�
açãode Ke06 ao diagrama BPT e a diferentes DD. Iremos também, transpor as 
lassi�
açõesfeitas por (Kewley et al. 2001; Ke01), (Kau�mann 2003; Ka03) e (Stasi«ska 2006; S06)para o diagrama BPT, a outros DD. A motivação prin
ipal, para esta transposição, surgiu
om a idéia de se estudar as galáxias que a
abavam �
ando de fora de qualquer análisesobre GLE, por não possuírem os requisitos ne
essários para serem 
lassi�
adas 
om ouso do diagrama BPT, 
hamamos estas de galáxias de linhas fra
as (GLF). Feita a trans-posição, identi�
aremos estas GLF de a
ordo 
om o seu posi
ionamento em diferentesDD e faremos também uma breve análise de algumas propriedades físi
as destas galáxias,tentando assim, inferir sobre sua natureza espe
tral.



A transposição das linhas de divisão a outros DD, mostrou-se e�
iente. O objetivode resgatar GLFs do limbo, 
om estes outros diagramas, também foi 
umprido. Nossaanálise indi
a que das GLFs são essen
ialmente de dois tipos: SF 
om alta metali
idade eLINERs. Em um paper re
ente, Stasi«ska et al. 2008, sugerem que parte das galáxias LI-NERs, sejam galáxias aposentadas, ou seja, galáxias onde o espe
tro de linhas de emissãopode ser expli
ado 
omo sendo proveniente de estrelas Post-AGB e anãs bran
as. Nossosestudos nos levam a 
rêr, que as GLFs 
lassi�
adas 
omo LINER, são também, galáxiasaposentadas.
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Abstra
tEmission lines on the gala
ti
 spe
tra, provide information about the gas ex
itationme
hanism, and about the energy sour
e responsible by this emission. Diagnosis diagrams(DD) based on emission lines ratio are now the most widespread way to 
lassify emissionline galaxies (ELG). All measures of emission lines and physi
al parameters examined onthis study are produ
t of synthesis 
ode starlight.DD will be used throughout the work, resear
h on the 
lassi�
ation and 
hara
teristi
sof a
tive galaxies. The �rst approa
h is made on the arti
le of (Kewley et al. 2006;Ke06), whi
h is suggested a new 
lassi�
ation s
heme for 
lasses of AGN, and from this,investigates itself as the properties of the host galaxies, vary a

ording to parametersasso
iated with its lo
ation on DD. We will rebuild, using starlight, for testing purposes,all steps made in Ke06. In the following 
hapter, with aid of a mathemati
al method,we will translate the 
lasi�
ation of Ke06 to BPT diagram and others DD. We will also,
ross the 
lassi�
ations made by (Kewley et al. 2001; Ke01), (Kau�mann 2003; Ka03)and (Stasi«ska 2006; S06) to the BPT diagram, to the other DD. The main motivationfor this transposition, 
ame up with the idea to study the galaxies that just getting out ofany analysis of ELG. This happens be
ause they don`t possess the ne
essary requirementsto be 
lassi�ed with use of the BPT diagram. We 
all these weak line galaxies (WLG).Upon implementation, identify these WLG a

ording to their position in di�erent DDand also will do a brief analysis of some physi
al properties of these galaxies. Thus tryingto infer about its spe
tral nature.The transposition of dividing lines to others DD, was e�
ient. The obje
tive of res-
uing the WLGs of limbo, with these other diagrams, was also 
ompleted. Our analysisindi
ates that the WLGs are essentially of two types: high-metali
ity SF and LINERs. In



a re
ent paper, Stasi«ska et al. 2008, suggest that some of LINERs galaxies, are retiredgalaxies, ie galaxies where the spe
trum of emission lines 
an be explained as originatingfrom Post-AGB stars and white dwarfs. Our studies lead us to believe that the LINERs
lassi�ed as WLGs ,are, retired galaxies.
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Capítulo 1
Introdução
1.1 Linhas de emissão em galáxiasLinhas de emissão forne
em informações importantes sobre as propriedades dos objetosque as produzem. Em objetos próximos, 
omo regiões HII e nebulosas planetárias na ViaLá
tea ou galáxias próximas, a resolução espa
ial das observações nos permite identi�
arvisualmente a fonte de fótons ionizantes (estrelas jovens e massivas em regiões HII, eestrelas velhas mas quentes em PNe). Galáxias distantes também apresentam linhas deemissão, mas neste 
aso não podemos identi�
ar diretamente a fonte de ionização. Opro
edimento usual neste 
aso é de usar as linhas de emissão para inferir a naturezado agente ionizante. Este trabalho se 
on
entra exatamente neste ponto, que pode serresumido da seguinte maneira: Como 
lassi�
ar uma galáxia a partir de suas linhas deemissão?Na �gura 1.1 mostramos 8 exemplos de diferentes tipos de espe
tros de galáxias. Em
ada painel, o espe
tro observado é mostrado em preto, enquanto as linhas azuis mostramo espe
tro de emissão puro, obtido após a subtração de um modelo para o 
ontínuo estelar,em vermelho.Os objetos na 
oluna esquerda apresentam um espe
tro de emissão similar ao de regiõesHII de diferentes metali
idades. É, portanto, natural espe
ular que as linhas de emissãonessas galáxias provenham de regiões HII, ou seja, da formação estelar. Já as galáxias



Capítulo 1. Introdução 2

Fig. 1.1: Exemplos de espe
tros da SDSS. À direita mostramos espe
tros de galáxias SF(�Star Forming�), do topo para a base para o topo em ordem 
res
ente de metali
idade.À esquerda espe
tros de AGN, 
om ex
itação 
res
endo de baixo para 
ima (de LINERpara Seyfert 2). O espe
tro observado apare
e em preto, o ajuste para o 
ontínuo emvermelho e o espe
tro residual de onde medimos as linhas de emissão em azul.na 
oluna direita apresentam um padrão de linha de emissão que é apenas en
ontrado nonú
leo de 
ertas galáxias, 
omo aquelas primeiramente estudadas por Seyfert (1943).As prin
ipais linhas de emissão na faixa do ópti
o são [O ii℄λ3727, Hβ, [O iii℄λ5007,[N ii℄λ6584, Hα e [S ii℄λλ6716,6731. A físi
a existente por trás da produção destas linhasé bem 
onhe
ida (Osterbro
k 2005). Até a dé
ada de 80, a 
lassi�
ação das galáxias erafeita 
om base em 
ritérios de seleção 
omo morfologia, largura equivalente das linhas, et
.Em 1981 surgiram novas idéias a respeito destas 
lassi�
ações, as quais são empregadasaté hoje. Estas novas idéias baseiam a 
lassi�
ação de galáxias em razões de linhas de



Capítulo 1. Introdução 3emissão, o que, além de melhor agrupar os diferentes tipos de galáxias, nos dá informaçõessobre os me
anismos de ex
itação destas linhas.1.2 O diagrama BPTO diagrama BPT (log([N ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ)) re
ebe este nome devido a Baldwin,Phillips e Terlevi
h (1981; doravante BPT81), que primeiro utilizaram estas razões delinhas de emissão fortes do óti
o para 
lassi�
ação de galáxias. Este diagrama veio 
omoutros que utilizam razões de linhas, 
omo uma maneira de 
lassi�
ar galáxias baseada nome
anismo de ex
itação destas linhas espe
trais. O primeiro diagrama BPT apresentadoem BPT81 (�gura 1.2) difere 
onsideravelmente daquele 
om o qual estamos a
ostumadosatualmente, pois apenas 
om o apare
imento de grandes levantamentos espe
tros
ópi
osde galáxias em projetos dedi
ados, 
omo o Sloan Digital Sky Survey (SDSS; York et al.2000), é que a quantidade de pontos no diagrama BPT se tornou grande o su�
iente(∼ 105 galáxias) para que a famosa forma de gaivota pudesse ser re
onhe
ida (Kau�mannet al. 2003).Na �gura 1.3 mostramos o diagrama BPT para a SDSS. Cada asa da gaivota é per-ten
ente a 
lasses distintas de galáxias. A asa esquerda é 
lassi�
ada 
omo região degaláxias Star Forming (SF), que são assim 
onhe
idas pois possuem regiões HII ionizadaspor estrelas massivas asso
iadas a formação estelar re
ente. Esta formação estelar podese dar nas parte 
entrais da galáxia, no dis
o, ou em ambos.Já na asa direita, temos a região 
onhe
ida por abrigar galáxias nas quais a fonte deionização do gás não se deve a presença de estrelas jovens, e sim, a
redita-se, à presençade um nú
leo ativo (AGN, do inglês: A
tive Gala
ti
 Nu
lei). Hoje em dia, o termo AGNé lido 
omo sin�nimo de existên
ia de um bura
o negro super-massivo que a
reta gás,provavelmente na forma de um dis
o de a
resção, o qual produz os fótons ionizantes que,ao interagir 
om o gás ao redor, produzem as linhas de emissão observadas. Apesar demuitos detalhes ainda não serem 
onhe
idos, este é o modelo padrão para AGN.A asso
iação de objetos na asa direita 
om AGNs está fundamentada em dois fatos.



Capítulo 1. Introdução 4

Fig. 1.2: log([N ii]λ6563/Hαλ6584) × log([O iii]λ5007/Hβλ4867), o diagrama BPT ori-ginal, retirado do artigo BPT81. O
tógonos = regiões H ii, triângulos = regiões H iidesta
adas (pobre em metais), �+� = nebulosas planetárias. A famosa gaivota ainda eraimper
eptível.Galáxias próximas, bem estudadas e que indubitavelmente possuem nú
leos ativos (iden-ti�
ados por fen�menos 
omo variabilidade ópti
a ou em raios X, ou a presença de linhaslargas similares as de quasares) e que emitem linhas 
ujas razões as 
olo
am na asa direitado diagrama BPT. Este é um argumento direto e in
ontestável.Um outro argumento, este indireto, baseia-se no fato de que os fótons em uma galáxiaportadora de nú
leo ativo possuem maior energia, o que impli
a uma radiação ionizantemais �dura�, produzindo (por fotoionização) foto-elétrons mais energéti
os e, portanto,resultando em uma maior temperatura da nuvem eletr�ni
a. Esta temperatura eletr�ni
aelevada, favore
e as ex
itações 
olisionais. O mesmo não se apli
a a linhas produzidaspor re
ombinação, que não são in�uen
iadas pela temperatura da nuvem eletr�ni
a. Porisso, temos um aumento nas razões de linhas 
omo [O iii℄/Hβ, [N ii℄/Hα, [O i℄/Hα et
.,que 
ara
terizam galáxias portadoras de nú
leo ativo, elevando-as a
ima da sequên
ia SFno diagrama BPT e outros diagramas de diagnósti
o. Em Stasinska et al. (2008), razões



Capítulo 1. Introdução 5de linha típi
as de AGNs são expli
adas 
omo sendo produzidas por estrelas post-AGBquentes e anãs bran
as, modelo que é 
onsistente 
om o de galáxias 
lassi�
adas 
omoLINERs (do inglês: Low Ionization Nu
lear Emission Regions). Toda análise em Stasinskaet al é baseada na análise da população estelar destas galáxias 
om o uso do 
ódigo desíntese starlight (assim 
omo faremos mais adiante neste trabalho; ver 
ap 2) e modelosde fotoionização. Voltaremos a este assunto ao �nal do 
apítulo 5. O importante aquié 
hamar atenção para o fato de que objetos que se pare
em 
om AGNs em termos delinhas de emissão não ne
essariamente são AGNs.Além do diagrama BPT, baseado no logaritmo das razões [O iii]/Hβ e [N ii]/Hα,podemos usar outros diagramas de diagnósti
o, os quais, utilizam outras razões de li-nhas de emissão, para fazer a mesma análise feita 
om o uso do BPT (BPT81, Veil-leux & Osterbro
k 1986). Alguns trabalhos 
omo o de Kewley et al (2006; doravanteKe06), que deduz uma linha de divisão entre Seyferts e LINERs a partir dos diagramas
log([O iii]/Hβ) × log([S ii]/Hα) e log([O iii]/Hβ) × log([O i]/Hα) fazem uso destes outrosdiagramas.1.3 O esquema de 
lassi�
ação atualAtualmente, temos diversos esquemas de 
lassi�
ação, de�nidos a partir de diferentesdiagramas de diagnósti
o. Como já 
itamos anteriormente, os pre
ursores no uso de dia-gramas de diagnósti
os baseados nas razões de linhas de emissão foram Baldwin, Phillips eTerlevi
h, que de�niram linhas de divisões para estes diagramas que apesar de importan-tes histori
amente, não são utilizadas atualmente. Hoje, basi
amente, temos três linhasdistintas para divisáo entre galáxias SF e AGNs, de�nidas de diferentes maneiras, todasa partir do diagrama BPT.A primeira delas, apresentada em Kewley et al (2001; Ke01), se baseia em modelosde fotoionização para galáxias SF, e traça um limite superior no qual as intensidades daslinhas de emissão podem ser expli
adas 
omo sendo produzidas por estrelas jovens. EmKau�mann et al (2003; Ka03) uma nova linha de divisão SF/AGN é proposta, baseada
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Fig. 1.3: Diagrama BPT para as galáxias do SDSS. Exigimos S/N > 3 nas linhas [N ii℄,Hα, [O iii℄ e Hβ. As diferentes 
ores mar
am a 
lassi�
ação das galáxias 
onforme des
ritono texto.prin
ipalmente na morfologia do diagrama. Já em Stasinska et al (2006; S06), a análiseé mais voltada para aspe
tos físi
os, e a nova linha de divisória também é baseada emmodelos de fotoionização para galáxias SF. Na �gura 1.3, mostramos o diagrama BPTagora 
olorido de a
ordo 
om a 
lassi�
ação des
rita a
ima para Ke01, Ka03 e S06. A
lasse SF é formada pela 
or azul 
laro para S06, azul 
laro e verde para Ka03, e azul 
laro,verde e azul para Ke01. Os pontos plotados em vermelho são as galáxias 
lassi�
adas 
omoAGN segundo Ke01.Para as galáxias portadoras de nú
leo ativo (AGN), uma linha de divisão entre LINERse Seyferts é proposta por Ke06, e se fundamenta em aspe
tos morfológi
os dos diagra-mas log([O i]/Hα) × log([O iii]/Hβ) e log([S ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ). O pro
edimentoempregado por Ke06, para deduzir esta nova linha de divisão, será o prin
ipal assunto do
apítulo 3 desta dissertação.



Capítulo 1. Introdução 71.4 Este trabalhoNo de
orrer deste trabalho, iremos trabalhar 
om a amostra de dados proveniente do DataRelease 5 (DR5) do Sloan Digital Sky Survey (SDSS), 
om 573141 galáxias. Os dadosprovenientes deste ban
o de dados públi
o, são pro
essados por nós 
om o uso do 
ódigode síntese de população estelar, também públi
o, o starlight (www.starlight.ufs
.br).Hoje a maioria dos grupos que estudam AGNs e galáxias SF, utiliza um método paramedir linhas de emissão desenvolvido pelo grupo do Max Plan
k Institute (MPA) e JohnsHopkins University (JHU). Neste trabalho, utilizamos nosso próprio 
ódigo de síntese, ostarlight, 
om uma análise de população estelar muito mais detalhada do que aquelarealizada pelo grupo MPA/JHU, e nossas próprias medidas de linhas de emissão. Entra-remos em mais detalhes sobre o SDSS e o starlight no 
apítulo 2.As galáxias portadoras de nú
leo ativo tem, ainda hoje, sua físi
a pou
o 
ompreendida.Apesar do progresso atingido 
om o surgimento dos grandes teles
ópios, dada a grandedistân
ia e pequenas dimensões das regiões emissoras, entender o que se passa nestasregiões ainda é um desa�o. Hoje, a teoria mais a
eita é a de que no 
entro destas galáxiasexista um bura
o negro que a
reta gás de um dis
o. Dentro da 
lassi�
ação deste tipo degaláxia, temos as que são 
onhe
idas por Seyferts 2 (que 
hamaremos apenas de Seyfertde agora em diante) e LINERs. As galáxias Seyferts e LINERs, 
omo podemos ver na�gura 1.3, são as que estão a
ima da linha de Ke01, ou seja, os pontos em vermelho nográ�
o. Uma divisão entre estas duas 
lasses, feita a partir do diagrama BPT, já havia sidosugerida por Ka03. Em Ke06 uma nova linha de divisão entre estas galáxias é sugerida,baseada em argumentos da morfologia bimodal presente nos diagramas log([S ii]/Hα) ×

log([O iii]/Hβ) e log([O i]/Hα) × log([O iii]/Hβ). Este será o tema do 
apítulo 3, ondeiremos refazer o trabalho feito por Ke06, 
om objetivo de testar seus resultados, utilizandoos nossos dados pro
essados 
om o starlight.O diagrama mais difundido hoje em dia para 
lassi�
ação de galáxias 
om linhas deemissão é o BPT, que utiliza as linhas mais fa
ilmente dete
táveis no ópti
o. Em Ke06, anova linha de divisão para Seyferts e LINERs é traçada a partir de outros dois diagramas.
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onvin
ente, este esquema requer linhas mais fra
as (a saber, [O i℄ e [S ii℄). No
apítulo 4, nosso prin
ipal objetivo é adaptar a 
lassi�
ação Seyfert/LINER de Ke06 paraum diagrama diagnósti
o padrão, o BPT. Para isso, utilizamos um método matemáti
oque, 
omo demonstraremos, faz esta transposição de modo e�
iente.Um problema per
ebido por nós, foi o de que algumas galáxias sempre a
abavam �-
ando de fora de qualquer estudo feito sobre galáxias 
om linhas de emissão (GLE), apesarde estas também serem GLE. O motivo desta ex
lusão, eram os 
ritérios adotados para aseleção por S/N . Chamamos, então, estas galáxias, de Galáxias de Linhas Fra
as (GLF).Para este estudo, a
abamos per
ebendo que o uso de outros diagramas de diagnósti
o,
omo log([N ii]/Hα) × log([O iii]/Hα) e log([N ii]/Hα) × log([O iii]/[O ii]), seria mais e�-
iente. Por isso transferimos também, no 
apítulo 4, as 
lassi�
ações feitas por Ke01,Ka03, S06 e Ke06 para estes outros diagramas.Um artigo re
entemente publi
ado por nosso grupo (Stasinska et al. 2008; S08),traz de volta um modelo primeiramente trabalhado em Binette et al. (1994), no qualé sugerido um modelo de fotoinização, onde apenas estrelas post-AGB quentes e anãsbran
as produzem fótons ionizantes. Segundo Binette et al., este modelo bastaria paraexpli
ar o espe
tro produzido por algumas galáxias LINER. Em S08, estas galáxias passama ser denominadas �galáxias aposentadas�. Uma possível relação entre as GLF e estasgaláxias aposentadas a
aba surgindo no de
orrer dos trabalhos apresentados no 
apítulo5, dedi
ado espe
i�
amente à GLFs.



Capítulo 2
SDSS e o starlight
2.1 Dados 
rus versus dados pro
essadosO Sloan Digital Sky Survey (SDSS) é um projeto 
om teles
ópio dedi
ado de 2.5 metrosno Observatório Apa
he Point, lo
alizado na 
idade de Sunspot no estado do Novo Méxi
o(EUA). Este projeto visa mapear uma área que 
orresponde a 1/4 do 
éu, 
atalogandomais de 100 milhões de objetos, dentre os quais 1 milhão de galáxias 
om dados deespe
tros
opia disponibilizados. Estes espe
tros 
obrem uma faixa de 3800�9200 Å, 
omresolução de λ/∆λ ∼ 1800. O espe
trógrafo utilizado para esta tarefa possui, �bras 
omabertura de 3 segundos de ar
o.Com essa quantidade absurda de dados, tornou-se impossível uma análise manualdos dados espe
trais. A solução foi, então, automatizar esta tarefa. Nesta linha, vamos
onfrontar o trabalho feito por dois grupos distintos. O grupo do Max Plank Institut fürAstrophysik e do Jonhs Hopkins University (MPA/JHU), 
om os papers de Kau�mannet al. (2003 a, b, 
) e o grupo 
om vários membros aqui da UFSC, desenvolvedor do
ódigo de síntese starlight, que tem seu trabalho apresentado no 
onjunto 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).Espe
tros de galáxias 
ontém uma grande 
ontribuição de linhas de absorção proveni-entes do espe
tro estelar, isto pode nos dar muita informação sobre sua população estelar.



Capítulo 2. SDSS e o starlight 10Porém, se estamos interessados nas medidas de linhas de emissão nebular, esta 
ontribui-ção pode trazer 
ompli
ações. Os métodos de síntese de população estelar do grupo doMPA/JHU e nosso grupo usam diferentes té
ni
as para analisar e subtrair este espe
trode absorção estelar, para depois então, medir as linhas de emissão nebular.O grupo do MPA/JHU segue os seguintes passos na sua síntese de população estelar:
• Primeiro eles en
ontram o espe
tro que melhor modele a 
ontribuição estelar doespe
tro galá
ti
o. Isto é feito usando os modelos baseados no 
ódigo de síntese deBruzual & Charlot (2003; doravante BC03), que in
orpora uma bibliote
a estelar dealta resolução (3 Å de FWHM). Com isso, pode-se separar o espe
tro puramentenebular, que é resultado da subtração dos espe
tros observado e estelar (provenienteda síntese). Fluxos em várias linhas de emissão são então medidos.
• Feito isso, 
al
ulam-se os índi
es espe
trais. A partir da medida de dois deles, o

Dn(4000) (quebra de 4000 Å), e o HδA (linha de absorção de Balmer), derivam-seinformações sobre a idade estelar média das galáxias, a fração de massa formada emestrelas em bursts o
orridos no último Gyr e a razão massa/luminosidade. Estasinformações são obtidas a partir da 
omparação dos índi
es espe
trais medidos 
omuma grande bibliote
a de realizações de Monte Carlo, 
om diferentes histórias deformação estelar (SFH, do inglês �Star Formation History�) que, levam em 
onta,para várias metali
idades, tanto formação 
ontínua quanto starbursts.Com o starlight, a história de formação estelar (SFH) é baseada em um ajuste bemmais detalhado do espe
tro galá
ti
o. Ao invés de utilizar índi
es espe
trais, a sínteseespe
tral feita pelo starlight modela o espe
tro galá
ti
o inteiro 
omo uma 
ombinaçãolinear dos elementos de uma base de populações estelares simples, de diferentes idades emetali
idades. Vamos detalhar melhor este 
ódigo na próxima seção.
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tro estelarPara medir linhas de emissão, é ne
essário antes subtrair a 
omponente estelar do espe
troobservado. Com o starlight a obtenção da 
omponente estelar se faz da seguintemaneira:Combinações lineares de espe
tros de N⋆ populações estelares simples (SSPs; do inglês�Simple Stellar Populations�) 
ara
terizadas por diferentes idades e metali
idades, sãofeitas e dão origem a espe
tros sintéti
os Mλ. Dentre estes espe
tros Mλ en
ontramos oque melhor se ajuste ao 
ontínuo do espe
tro observado Oλ. O espe
tro Mλ é ajustado apartir da seguinte expressão matemáti
a.
Mλ = Mλ0

[
N⋆
∑

j=1

xjbj,λrλ] ⊗ G(v⋆, σ⋆) (2.1)onde:
• bj,λ = LSSP

λ (tj , Zj)/L
SSP
λ0

(tj , Zj) é o espe
tro da j-ésima 
omponente da SSP norma-lizado em um 
omprimento de onda λ0. A 
ada espe
tro LSSP
λ (tj, Zj) 
orrespondeuma idade (tj) e metali
idade (Zj), 
om j = 1, N⋆. As SSPs são retiradas dabibliote
a de SSPs desenvolvida por BC03.

• rλ = 10−0.4(Aλ−Aλ0
), este termo leva em 
onta o avermelhamento devido a poeira,que reduz o �uxo em λ por um fator 10−0.4Aλ (o termo em Aλ0

apare
e devido ànormalização em λ0).
• xj 
orresponde a 
ontribuição per
entual da 
omponente j da base, 
om idade tj emetali
idade Zj, ao �uxo do modelo em λ0.
• Mλ0

fun
iona 
omo um fator de normalização, sendo igual ao �uxo sintéti
o no
omprimento de onda de normalização λ0.
• G(v⋆, σ⋆) é uma distribuição gaussiana 
entrada em uma velo
idade v⋆, 
om umadispersão de velo
idades estelar σ⋆.
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onvolução ⊗ 
om a gaussiana é feita para se levar em 
onta o efeito dealargamento das linhas de emissão, 
ausado pelo efeito Doppler proveniente do movimentorand�mi
o das estrelas. A operação (Oλ−Mλ) nos dá então o espe
tro de linhas de emissãopuro, e é a partir deste que medimos as linhas de emissão livres da 
ontaminação devidoa populações estelares.No 
apítulo 1, a �gura 1.1 nos mostra exemplos de espe
tros modelados 
om o usodo starlight. Destes ajustes deriva-se uma série de propriedades físi
as, tais 
omo a:massa em estrelas (M⋆), dispersão de velo
idades estelarers (σ⋆), extinção (AV ) e a SFH(obtida a partir do vetor de população ~x). O grupo do MPA/JHU faz estas medidas apartir do ajuste de pou
os índi
es espe
trais. Já o starlight faz a medida à partir doajuste do espe
tro inteiro 
om uma 
ombinação linear dos elementos da base. Por isso,neste sentido, os resultados obtidos 
omo o uso do starlight são muito mais robustosque os obtidos 
om o 
ódigo de síntese do grupo do MPA/JHU.2.3 Medidas de linhas de emissãoComo vimos na seção 2.2, várias propriedades físi
as são derivadas a partir do ajuste doespe
tro estelar. Além disso 
om o starlight, podemos medir linhas de emissão a partirdo espe
tro residual, Rλ ≡ Oλ − Mλ. Veremos agora 
omo isso é feito.Com o 
ontínuo de absorção estelar sendo subtraído do espe
tro galá
ti
o, até mesmolinhas fra
as, podem ser dete
tadas e medidas. Neste sentido, Abílio Mateus desenvol-veu, 
omo parte de seu trabalho de doutorado, um 
ódigo para medir a intensidade dasprin
ipais linhas de emissão diretamente a partir dos espe
tros residuais obtidos pelasíntese espe
tral. Neste 
ódigo as linhas são ajustadas 
om o uso de funções gaussia-nas 
ara
terizadas pela largura, desvio 
om respeito ao 
omprimento de onda 
entral noreferên
ial de repouso e �uxo integrado. Assume-se também que linhas de mesmo íonpossuem a mesma largura e desvio espe
tral. As razões [O iii]λ5007/[O iii]λ4959 = 2.97e [N ii]λ6584/[N ii]λ6548 = 3, também foram 
onsideradas nos ajustes. O 
ódigo medeas linhas de emissão [O ii]λ3727, Hα, Hγ, [O iii]λλλ4363, 5007, 4959, [N ii]λλ6548, 6584,
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Fig. 2.1: Figura retirada da tese de doutorado de Abílio Matheus 2006, que mostra doisexemplos de ajustes feitos 
om o uso do 
ódigo desenvovido por ele para ajustar linhas deemissão. Os exemplos estão rela
ionados a ajustes feitos para altos (a esquerda) e baixos(a direita) valores de S/N, na linha de emissão Hβ, a linha verti
al tra
ejada mar
a aposição do 
omprimento de onda no referên
ial de repouso. O ajuste é mostrado emvermelho.
[O i]λ6300, Hα, [S ii]λλ6717, 6731. Para 
ada uma destas linhas o 
ódigo retorna medi-das do �uxo, largura equivalente (EW), dispersão de velo
idades (σ, medido a partir dalargura da linha), o deslo
amento em km/s (medido a partir do 
omprimento de onda noreferen
ial de repouso) e a razão sinal ruído (S/N) do ajuste. Na �gura 2.1, mostramosdois exemplos para ajustes feitos por este 
ódigo.Algumas galáxias possuem valor de S/N muito baixo para algumas linhas de emissão.No diagrama BPT, as que sofrem mais 
om este efeito são as linhas de [O iii℄ e Hβ. Umaseleção por S/N muito rigorosa prin
ipalmente nestas linhas, a
arreta em uma diminuiçãosigni�
ativa na amostra. Na �gura 2.2, temos o diagrama BPT onde os pontos em laranjasão para S/N > 6, azul para 0 < S/N ≤ 3 e rosa para 3 < S/N ≤ 6 nas linhas [O iii℄ eHβ, nas demais linhas presentes no diagrama manteve-se o 
ritério de S/N > 3. Nesta�gura mostramos também exemplos de espe
tros residuais de galáxias 
orrespondentes
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Fig. 2.2: A
ima o diagrama BPT, em laranja estão plotadas galáxias para as quais o
S/N > 6, rosa 3 < S/N ≤ 6 e azul 0 < S/N ≤ 3 nas linhas [O iii℄ e Hβ, nas demais linhaspresentes no diagrama manteve-se o 
ritério de S/N > 3. Abaixo mostramos espe
tros degaláxias 
orrespondentes a 
ada um dos 
ritérios de S/N des
ritos a
ima. O espe
tro daesquerda 
orresponde a 
lasse de pontos plotados em azul, do meio em rosa e da direitaem laranja.aos 
ritérios de S/N de�nidos a
ima. Para baixos valores de S/N , podemos ver que oespe
tros residuais são relativamente ruins, mas mesmo assim estas galáxias ainda são
lassi�
adas 
omo sendo galáxias de linha de emissão (GLE), pois apesar do ruído não hádúvida quanto a dete
ção de Hα e [N ii℄. Galáxias deste tipo são muitas, prin
ipalmentedentre as lo
alizadas na asa AGN do diagrama BPT. Pelo baixo S/N de Hβ (e em menormedida [O iii℄), estas galáxias a
abam 
aindo num limbo taxon�mi
o, e são normalmenteignoradas em estudos sobre GLEs. Quais são as 
ara
terísti
as físi
as e observa
ionaisdestas galáxias? Qual o efeito 
ausado pelo seu esque
imento? E qual a melhor maneirade in
luí-las em nossos estudos? Motivados por estas questões desenvolvemos um estudoque será mostrado nos 
apítulos 4 e 5 desta dissertação.



Capítulo 3
Refazendo e testando Kewley et al 2006
3.1 Introdução e ObjetivosNeste 
apítulo vamos refazer, 
om objetivo de testar os resultados, os passos feitos noartigo intitulado The host galaxies and 
lassi�
ation of a
tive gala
ti
 nu
lei de Kewleyet.al 2006 (Ke06). Neste artigo um novo método de separação Seyfert/LINER é suge-rido, baseado na bimodalidade en
ontrada na região AGN de 2 diagramas de diagnós-ti
o: [S ii]/Hα × [O iii]/Hβ e [O i]/Hα × [O iii]/Hβ. Além disso, Ke06 investiga 
omo aspropriedades da galáxias hospedeiras destas duas 
lasses de AGN variam em função deparâmetros asso
iados a sua lo
alização em diagramas de diagnósti
o.Na medida do possível, repetiremos ipsis literis a análise de Ke06. No entanto, sali-entamos que os dados que utilizaremos não são exatamente os mesmos. Enquanto Ke06trabalham 
om uma amostra extraída do SDSS DR4, trabalhamos 
om o DR5. Maisimportante que isso, 
omo quase todos estudos de galáxias na SDSS, Ke06 utilizam asmedidas de linhas de emissão e propriedades físi
as deduzidas pelo grupo do Max Plan
kInstitute (MPA) e Johns Hopkins University (JHU), ao passo que nossa análise é baseadaem nossos próprios métodos, 
omo o 
ódigo starlight e o método de medidas de linhasde emissão expli
ados em várias publi
ações de nosso grupo (Cid Fernandes et al 2005e 2007; Mateus et al 2006; Stasinska et al 2006 e 2008; Mateus et al 2007; Asari et al2007). Além disso, 
omo a análise de populações estelares baseada no starlight é mais



Capítulo 3. Refazendo e testando Kewley et al 2006 16detalhada do que aquela realizada pelo grupo MPA/JHU, podemos estender a análise deKe06 à propriedades que apenas nós dispomos.Na seção 3.2 apresentamos a bimodalidade Seyfert/LINER tal qual identi�
ada porKe06. Na seção 3.3 traçamos a divisão Seyfert/LINER proposta por Ke06 baseada nessabimodalidade. Por �m na seção 3.4 fazemos uma análise de algumas propriedades físi
ase observa
ionais, para 
ada 
lasse de galáxia.3.2 Apresentando a bimodalidadeA bimodalidade a qual nos referimos é a en
ontrada por Ke06 a partir de histogramaspara bins da parte AGN dos diagramas log([S ii]/Hα)×log([O iii]/Hβ) e log([O i]/Hα)×

log([O iii]/Hβ). Para testar a bimodalidade nos diagramas de diagnósti
o vamos seguiros mesmos 
ritérios usados por Ke06, mas apli
ados a nossa amostra de dados. Nossosdados foram retirados do Data Release 5 da SDSS (Adelman-M
Carthy et al 2007) 
om573141 galáxias seguindo os mesmos 
ritérios de seleção de Ke06:
• Sinal ruído S/N ≥ 3 nas linhas de emissão fortes Hβ, [O iii]λ5007, Hα, [N ii]λ6584,

[S ii]λλ6717, 6731 e [O i]λ6300. Este 
ritério para o S/N forne
e uma melhor 
lassi-�
ação das galáxias dentro das 
lasses SF e AGN.
• 0.04 < z < 0.1. O limite inferior para o redshift de 0.04 é exigido para que tenhamosuma 
obertura (fração do �uxo total na banda z que é 
oberta pela �bra de 3′′ doSDSS) de no mínimo 20% para 
ada galáxia. Este limite é baseado no estudo deKewley, Jansen & Geller (2005) que, analisando o efeito de abertura sobre a meta-li
idade, taxa de formação estelar e avermelhamento, 
on
luíram que uma aberturaque 
ubra uma fração de no mínimo 20% é ne
essária para que as propriedadesespe
trais se aproximem de valores globais.Estes 
ritérios resultam em uma amostra de 95621 galáxias, enquanto em Ke06 eram85224 galáxias. Atribuímos este aumento à diferença entre DR4 e DR5 e às diferençasentre as medidas de linhas de emissão.
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Fig. 3.1: Diagramas diagnósti
o para galáxias do SDSS 
om S/N > 3. (a) O diagramaBPT: log([N ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ). As linhas azul e vermelha mar
am as divisõesSF/AGN de Ke01 e Ka03. (b) diagrama diagnósti
o log([S ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ). (
)diagrama diagnósti
o log([O i]/Hα)× log([O iii]/Hβ). Em b e 
 as linhas divisórias são asde Ke01.A �gura 3.1(a) mostra o diagrama BPT log([N ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ). A linhaSF/AGN de Kewley et al (2001; Ke01) é mostrada em azul e a de Kau�mann et al(2003; Ka03) em vermelho. O signi�
ado destas linhas foi dis
utido no 
apítulo 1. Ambasforam traçadas para demar
ar a fronteira entre SFs e AGNs. No entanto, tornou-sepraxe interpretar a região entre as linhas de Ka03 e Ke01 
omo a região de �galáxias
ompostas� (CMP), nas quais tanto formação estelar 
omo um AGN 
ontribuem para aslinhas de emissão. Dentro desta leitura, a linha de Ka03 mar
a a fronteira entre galáxiasSF e as CMP, enquanto a linha de Ke01 mar
a a fronteira entre CMPs e �AGNs puros�.As �guras 3.1 (b) e (
) são os diagramas diagnósti
o log([S ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ) e
log([O i]/Hα)× log([O iii]/Hβ). As linhas de Ke01 são indi
adas. Ka03 não traçou linhasdivisórias nesses diagramas.Podemos observar a presença de dois ramos distintos de pontos na região AGN, prin
i-palmente nos diagramas log([O i]/Hα)× log([O iii]/Hβ) e log([S ii]/Hα)× log([O iii]/Hβ).Esta é a importante bimodalidade per
ebida por Ke06.
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oordenadas polares(dSF , φ) é utilizado, onde φ é o ângulo 
om respeito ao eixo horizontal e dSF , a distân
iaa uma origem es
olhida visualmente. Traçando histogramas do número de galáxias emfunção de φ, a bimodalidade é identi�
ada, e a posição do mínimo entre estas duas regiõestraça a fronteira Seyfert/LINER nestes diagramas.Para fazer os histogramas, adotamos o 
ritério de S/N > 6 em todas a linhas fortes(Hβ, [O iii]λ5007, Hα, [N ii]λ6584, [S ii]λλ6717, 6731 e [O i]). Isso garante a qualidade e
on�abilidade da amostra, mas ao preço de ex
luir um grande número de objetos. Nestaetapa usamos todas as galáxias a
ima da linha Ka03 no diagrama BPT, in
luindo a 
lassede galáxias 
ompostas. Para 
ada diagrama, temos um ponto de referên
ia p (uma origem)a partir do qual é de�nida a distân
ia dSF , e 
riamos bins de 0.1 dex nesta distân
ia.Para o diagrama log([S ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ), p é dado por log([S ii]/Hα) = −0.65e log([O iii]/Hβ) = −0.7, enquanto para o diagrama log([O i]/Hα) × log([O iii]/Hβ) oponto p está lo
alizado nas 
oordenadas log([O i]/Hα) = −1.5 e log([O iii]/Hβ) = −0.7.Na �gura 3.2, mostramos estes dois diagramas de diagnósti
o divididos em bins de 0.1dex a partir do ponto p de�nido para 
ada um.

Fig. 3.2: Diagramas diagnósti
o para galáxias do SDSS 
om S/N > 6, mostrando osbins 
omo de�nidos a
ima. (a) log([S ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ). (b) log([O i]/Hα) ×
log([O iii]/Hβ). A bolinha vermelha mar
a a posição do ponto p. Apenas galáxias a
imada linha de Ka03 no diagrama BPT são plotadas.
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Fig. 3.3: Histogramas para galáxias 
lassi�
adas 
omo AGN de a
ordo 
om a linha deKa03 para S/N > 6 nas linhas fortes. Na esquerda para bins em dSF entre 1.0 dex e 1.2dex e à direita para bins entre 1.2 dex e 1.4 dex, para [O i]/Hα a
ima e [S ii]/Hα abaixo.Na �gura 3.3 mostramos os histogramas N(φ) para bins 
om 1.0 < dSF < 1.2e 1.2 < dSF < 1.4 dex nos diagramas log([O i]/Hα) × log([O iii]/Hβ) (a
ima) e
log([S ii]/Hα) × log([O iii]/Hβ) (abaixo). O ângulo φ é medido a partir do eixo das abs-
issas, então as LINERs estão lo
alizadas a baixos φ (direita no diagrama) e, as Seyferts,a altos φ (esquerda). Per
ebe-se uma 
erta bimodalidade, prin
ipalmente no diagrama[O i℄/Hα para grandes distân
ias dSF . Qualitativamente, portanto, estamos em a
ordo
om o resultado de Ke06. Quantitativamente, porém, existem diferenças. Se 
omparar-mos os histogramas que obtemos 
om aqueles apresentados por Ke06, reproduzidos na�gura 3.4, vemos que a bimodalidade não é tão evidente em nossos dados.A origem desta dis
repân
ia não é evidente. Devemos aqui lembrar uma das diferençasexistentes entre as amostras que afeta diretamente nossos resultados. Em Ke06 a amostrade dados é retirada do DR4, enquanto nós trabalhamos 
om o DR5. A diferença não ésomente essa. Em Ke06 os �uxos das linha de emissão são 
al
ulados a partir do 
ódigodes
rito em Tremonti et al. (2004). Neste, um espe
tro sintéti
o é ajustado ao espe
tro
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Fig. 3.4: Histograma de Kewley et al. 2006, feito da mesma maneira des
rita na �gura3.3.real da galáxia através de modelos de síntese de população estelar e extinção por poeira do
ontínuo estelar. Após a remoção do 
ontínuo, as linhas de emissão são ajustadas por umagaussiana, obrigando que todas linhas proibidas tenham a mesma largura e velo
idade nalinha de visada, e similarmente para as linhas de Balmer. Nossas medidas de linhas sãofeitas de modo pare
ido, mas 
om algumas diferenças. O ajuste do 
ontínuo é feito 
om ostarlight, que é mais poderoso e usa uma base mais 
ompleta de populações estelaresdo que aquela usada por Tremonti et al (2004). Além disso, nosso 
ódigo de ajuste degaussianas ao espe
tro residual (des
rito em S06) emprega vários vín
ulos, mas não impõeque todas linhas proibidas tenham a mesma largura.Não pudemos 
on
luir qual destes fatores 
ontribui mais para as diferenças notadas.De qualquer modo, apesar de menos evidente, a bimodalidade também é dete
tada emnossos diagramas.
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ação Seyfert/LINERA partir da bimodalidade, Ke06 elaboraram uma nova divisão para AGNs. A divisãoSeyfert/LINER proposta é:
• Seyferts: Estão a
ima das linhas de Ke01 nos diagrama BPT, [O i]/Hα e [S ii]/Hα:

0.61

log([N ii]/Hα) − 0.47
+ 1.19 < log([O iii]/Hβ) (3.1)

0.72

log([S ii]/Hα) − 0.32
+ 1.30 < log([O iii]/Hβ) (3.2)

0.73

log([O i]/Hα) − 0.59
+ 1.33 < log([O iii]/Hβ) (3.3)e a
ima das seguintes linhas divisórias Seyfert/LINER nos diagramas [O i]/Hα e [S ii]/Hα:

1.89 log([S ii]/Hα) + 0.76 < log([O iii]/Hβ) (3.4)
1.18 log([O i]/Hα) + 1.30 < log([O iii]/Hβ) (3.5)

• LINERs: Estão também a
ima das linha de Ke01 nos diagramas BPT, [O i]/Hαe [S ii]/Hα, mas abaixo das linhas Seyfert/LINER nos diagramas [O i]/Hα (eq. 3.5) e
[S ii]/Hα (eq. 3.4).Por 
ompleteza, vamos reapresentar aqui as equações que 
lassi�
am outras 
lasses degaláxias nos diagrama diagnósti
o que serão utilizadas na próxima seção. Para as demais
lasses vamos utilizar apenas as 
lassi�
ações feitas a partir do diagrama BPT.
• Galáxias �Star Forming� (SF): Estão abaixo da linha de Ka03 no diagrama BPT.
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log([O iii]/Hβ) <

0.61

log([N ii]/Hα) − 0.05
+ 1.3 (3.6)

• Galáxias 
ompostas (CMP): Estão entre as linhas de Ka03 e Ke01 no diagramaBPT.
0.61

log([N ii]/Hα) − 0.05
+ 1.3 < log([O iii]/Hβ) <

0.61

log([N ii]/Hα) − 0.47
+ 1.19 (3.7)

Fig. 3.5: Diagramas diagnósti
o 
om a nova linha de divisão Seyfert/LINER em vermelho.Em azul temos a linha de divisão SF/AGN já de�nidia anteriormente em Ke01.Na �gura 3.5 mostramos outra vez os diagramas [O i℄/Hα e [S ii℄/Hα, agora indi
andoas linhas de separação SF/AGN (azul) e a nova linha de divisão Seyfert/LINER (vermelho)de�nida a partir dos histogramas. Note que, 
uriosamente, Ke06 não propõe uma linhadivisória no diagrama BPT. Voltaremos a este ponto no 
apítulo 4.
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as e observa
ionaisO objetivo nesta seção é estudar o 
omportamento das propriedades físi
as e observa
io-nais de galáxias hospedeiras de AGN (Seyfert e LINERs) em função da distân
ia dessasgaláxias à sequên
ia de galáxias SF no diagrama [O i]/Hα. Para isto vamos de�nir umponto �du
ial e medir a distân
ia em relação a este, exatamente 
omo Ke06. Este pontoserá de�nido para 
ada uma das 
lasses de galáxias hospedeiras.
• Para LINERs temos p: log([O i]/Hα) = −0.6 e log([O iii]/Hβ) = −1.5.
• Para Seyferts temos p: log([O i]/Hα) = −0.35 e log([O iii]/Hβ) = −1.5.Nesta seção estudaremos as mesmas propriedades estudadas por Ke06, 
omplementando-as 
om propriedades similares não dis
utidas por Ke06, mas disponíveis de nossa análisemais detalhada das populações estelares (
omo idade e metali
idade média, e extinçãoestelar).3.4.1 D4000 e HδAOs índi
es espe
tros
ópi
os D4000 e HδA são indi
adores da idade da população estelar.O índi
e D4000 apare
e no espe
tro galá
ti
o 
omo um degrau na região de λ ∼ 4000Å. Esta des
ontinuidade a
onte
e devido ao a
úmulo de um grande número de linhas deabsorção nesta região do espe
tro. Por que este índi
e é sensível a idade da populaçãoestelar? O alto nível de ionização em estrelas quentes faz 
om que tenhamos uma di-minuição na opa
idade, e assim menos absorção. Por isso a quebra em 4000 Å se tornamenor para populações estelares jovens e maior para populações estelares velhas e 
omalta metali
idade. A quebra em 4000 Å foi primeiro de�nida por Bruzual (1983), e pos-teriormente rede�nida por Balogh et al.(1999) usando bandas do 
ontínuo mais estreitaspara minimizar os efeitos de avermelhamento. Esta última de�nição é a que empregamosaqui:

D4000 =

∫ 4100
4000 fλdλ
∫ 3950
3850 fλdλ

(3.8)
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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 in
luem tambémas galáxias 
lassi�
adas 
omo Composites. (
) Distribuição do D4000 para Seyferts eLINERs. (d) A mediana para estas distribuições de D4000, em 
aixas de dSF . ApenasSeyferts e LINERs são mostradas neste painel.A largura equivalente (EW) da linha de absorção HδA, é sensível à presença em galá-xias de populações estelares 
om idade entre 0.1 - 1 Gyr, atingindo um máximo em idadesao redor de 0.4 Gyr. HδA é de�nido por Worthey & Ottaviani(1997) 
omo:
HδA =

4083.50 − 4122.25

1 − FI

FC

(3.9)onde FI é o �uxo medido entre 4083.50 e 4122.25 Å e FC é o �uxo do pseudo-
ontínuonesta mesma banda.Nossas medidas de D4000 e HδA são efetuadas sobre o 
ontínuo sintéti
o, não o obser-vado. Uma vez que os ajustes espe
trais obtidos 
om o starlight são muito bons, este éum pro
edimento válido. Este truque nos permite 
ontornar problemas práti
os, 
omo a
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ontribuição de linhas de emissão (
omo a própria HδA) e defeitos no espe
tro observado.A �gura 3.6(a) mostra os histogramas de distribuição do D4000 para SF, CMP, LI-NERs e Seyferts. Podemos ver aqui que a 
lasse de galáxias LINERs tem a populaçãoestelar mais velha (maior D4000) em 
omparação as outras 
lasses. Seyfert e Compostaspossuem população estelar de idade semelhante e, as galáxias SF são as que tem populaçãoestelar mais jovem. Na �gura 3.6(b) in
luímos as galáxias Compostas às 
lasses Seyfert(Seyfert+CMP) e LINER (LINER+CMP). Podemos observar 
om isto que as galáxiasLINERs são um pou
o mais afetadas por esta mudança e que a diferença entre as idadesdas populações estelares de Seyferts e LINERs é visivelmente menor após a a
resção da
lasse de galáxias Compostas a estas. Na �gura 3.7, onde mostramos HδA, observamosum 
omportamento similar ao observado para D4000 na �gura 3.6.

Fig. 3.7: Mesmo esquema des
rito para a �gura 3.6, aqui feito para o HδA.As distribuições para o D4000 e para o HδA, plotadas a partir dos dados do starlightpossuem uma enorme semelhança em relação as distribuições para os mesmos índi
es feitas
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urvas medianas para Seyfert e LINER também se 
omportam da mesmamaneira.3.4.2 Idade e metali
idade estelares médiasEm Ke06 e outros estudos, os índi
es D4000 e HδA são usados 
omo sin�nimos de idademédia das estrelas, embora isto seja apenas qualitativamente 
orreto. A de
omposiçãoespe
tral detalhada, realizada pelo starlight permite medidas quantitativas diretas daidade estelar média, ponderada tanto por luz quanto por massa, o mesmo se apli
ando àmetali
idade estelar.De�nindo xj 
omo a fração da luz em um 
erto 
omprimento de onda de normalização(4020 Å em nosso 
aso) que provém de uma população estelar simples de idade tj emetali
idade Zj, a idade média ponderada pela luz pode ser de�nida por
〈log t⋆〉L =

N⋆
∑

j=1

xj log tj (3.10)Tro
ando a fração de luz xj pela fração de massa µj 
orrespondente, obtemos a idademédia ponderada pela massa
〈log t⋆〉M =

N⋆
∑

j=1

µj log tj (3.11)Tro
ando log t⋆ pela metali
idade Z⋆ leva a expressões similares para a metali
idadeestelar média ponderada pela luz ou pela massa (Cid Fernandes et al. 2004; 2005).Nas �guras 3.8 e 3.9 mostramos os diagramas para 〈log t〉L e log〈Z〉M . Para 〈log t〉Lobservamos o mesmo 
omportamento des
rito na �gura 3.6, lembrando que aqui temosvalores reais para as idades médias, que para Seyfert e LINER variam em torno de 109 yr.Devemos observar também que tanto nos grá�
os das �guras 3.6 e 3.7, 
omo no grá�
oda �gura 3.8, temos uma 
orrelação entre a idade e a dSF , a qual nos mostra que, paramaiores distân
ias em relação a sequên
ia SF temos maior idade da população estelar.Esta relação se mostra apenas um pou
o menos pronun
iada quando olhada através dográ�
o para 〈log t〉L (�gura 3.8).
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Fig. 3.8: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para 〈log t〉LPara a metali
idade ponderada pela massa, observamos que as SF possuem valoresde log(Z)M levemente menores que as demais 
lasses, que não possuem quase nenhumadiferença visível em valores de metali
idade. Podemos notar também que a metali
i-dade mediana permane
e 
onstante em ∼ Z⊙ ao longo de toda a dSF para Seyferts eLINERs. Con
luí-se, portanto, que Seyferts e LINERs diferem mais em idade do que emmetali
idade.3.4.3 Massa em estrelasEstimamos a massa em estrelas para 
ada galáxia a partir do espe
tro ajustado pelométodo de síntese de população estelar des
rito no 
apítulo 2, método este muito maisrobusto do que o utilizado por Ke06, que estima a massa em estrelas através do ajuste deapenas 2 índi
es espe
trais: D4000 e HδA.A �gura 3.10 (a) mostra os histogramas das distribuições de M⋆ para galáxias SF,
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Fig. 3.9: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para log〈Z〉M .Seyfert, LINER e CMP. Podemos observar que as galáxias portadoras de nú
leo ativo(Seyfert e LINER) possuem massa em estrelas maiores do que as outras 
lasses de galáxias.A presença da 
lasse CMP na região de alta massa se deve, em parte, ao fato de que nesta
lasse há uma mistura de SF 
om galáxias portadoras de nú
leo ativo. O 
omportamentoé prati
amente o mesmo quando plotamos na �gura 3.10 (b) os histogramas da mesmadistribuição para as 
lasses Seyferts+CMP e LINERs+CMP. Nas �guras 3.10 (
) e (d)temos respe
tivamente a distribuição e a mediana de M⋆ para as 
lasses Seyfert+CMP eLINERs+CMP. Observamos para as galáxias LINERs uma pequena 
orrelação em relaçãoa M⋆ e a dSF . Podemos ver que para esta 
lasse quando se trata apenas de LINERs purashá uma aumento da massa 
om o aumento dSF .Em Ke06 se desta
a uma pequena 
orrelação entre M⋆ e dSF para 
lasse Seyfert.Tendo em vista a in
rível sutileza desta relação podemos rela
ioná-la a erros na medidade M⋆. Para os nossos dados, preferimos apenas ressaltar a relaçãoM⋆× dSF para LINERs,
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Fig. 3.10: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para M⋆.também observada em Ke06.3.4.4 Razão massa luminosidadeAssim 
omo outras propriedades físi
as, a razão massa luminosidade (M/L) adotada nestaseção é proveniente do espe
tro sintéti
o ajustado 
om o melhor χ2 (veja 
apítulo 2).Os valores de M/L são in�uen
iados pela idade da população estelar, mas os efeitos daextinção por poeira são removidos (pelo menos de forma aproximada) pela modelagemdo espe
tro 
om o starlight.Observamos na �gura 3.11 que a razão massa luminosidade (na banda r) é menor paragaláxias SF, 
omo esperado devido a formação estelar, que aumenta L sem aumentar Msigni�
ativamente. Vemos também que a M/L das Seyferts puras é menor que a dasLINERs puras. Mas quando temos Seyferts+CMP e LINERs+CMP estas duas 
lassesapresentam prati
amente a mesma razão M/L. Assim 
omo para M⋆, temos uma relação
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Fig. 3.11: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para M/L, em unidades solares, e referentes àbanda r.entre a dSF e a razão M/L para as galáxias LINERs puras e nenhuma relação entre estasduas para Seyferts.Comparando nossa análise 
om a feita por Ke06, a diferença é que en
ontramos a 
or-relação dSF razão M/L para LINERs, enquanto Ke06 não observam qualquer 
orrelação.3.4.5 Extinção nebular e estelarO método mais tradi
ional para se avaliar a extinção interestelar é através da razãoHα/Hβ, o �de
remento de Balmer�. Este índi
e é pou
o sensível à temperatura, variandode 3.03 à 5000 K a 2.74 à 20000 K (Osterbro
k & Ferland 2006).Na �gura 3.12 apresentamos histogramas de Hα/Hβ e sua relação 
om dSF . Tanto emSeyferts 
omo em LINERs a razão Hα/Hβ pode atingir valores bem maiores que 2.86,indi
ativos de quantidade signi�
ativa de poeira. No entanto, a distribuição em LINERs
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Fig. 3.12: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para Hα/Hβ.atinge valores mais baixos de Hα/Hβ, indi
ando que, estatisti
amente, LINERs 
ontêmmenos poeira que Seyferts. Este resultado é similar ao de K06, embora existam diferençasper
eptíveis tanto na forma das distribuições, 
omo na 
urva mediana em função de dSF .Assumindo que a extinção o
orre em uma 
apa de poeira (�foreground s
reen�), quereduz o �uxo observado por 10−0.4Aλ, o valor observado de Hα/Hβ pode ser 
onvertidona extinção nebular na banda V por
ABalmer

V =
2.5

(qHβ − qHα)
log

(

F obs
Hα/F obs

Hβ

F int
Hα/F int

Hβ

) (3.12)onde qHα = AHα/AV e qHβ = AHβ/AV podem ser obtidos a partir da lei de extinção. Paraa lei de Cardelli et al. (1989), qHα = 0.8177 e qHβ = 1.1642. Adotando o valor de 2.86para a razão intrínse
a, a equação 3.12 se resume à:
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ABalmer

V = 7.21 log

(

F obs
Hα/F obs

Hβ

2.86

) (3.13)que é a extinção nebular deduzida a partir das medidas de Hα e Hβ. Na �gura 3.13apresentamos os resultados para ABalmer
V . Naturalmente, estes são apenas uma transfor-mação daqueles já apresentados na �gura 3.12. A motivação para apresentá-los nestaforma alternativa é que isto fa
ilita a 
omparação 
om a extinção estelar, A⋆

V , obtida pelostarlight.

Fig. 3.13: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para a extinção nebular ABalmer
V .Ao ajustar um espe
tro, o starlight também assume, por simpli
idade, uma �fo-reground s
reen�, e que a extinção segue a lei de Cardelli et al. (1989). O valor de

A⋆
V obtido é totalmente independente do valor deduzido a partir das linhas de emissão,sendo portanto interessante 
ompará-los. A �gura 3.14 nos mostra que as LINERs têma extinção estelar um pou
o menor do que as outras 
lasses de galáxias, 
on�rmando atendên
ia a
ima. Cabe enfatizar que A⋆

V não faz parte das propriedades estudadas por
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Fig. 3.14: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para AV .Analisando uma amostra de galáxias SF da SDSS, Asari et al. (2007) en
ontram umaforte 
orrelação entre a extinção nebular e a estelar. No entanto, existe uma diferençasistemáti
a, 
om ABalmer
V ∼ 2A⋆

V . Como expli
ado em Asari et al. (2007), isto é normal-mente entendido 
omo, devido ao fato de que as linhas de emissão se originam nas regiõesmais ri
as em gás e poeira, próximas às estrelas mais re
entemente formadas, enquantoque outras estrelas sofrem menos atenuação de sua luz. Na �gura 3.15, estendemos estaanálise para outras 
lasses de galáxias. Tanto em LINERs 
omo em Seyferts observa-seuma forte 
orrelação entre ABalmer
V e A⋆

V . Per
ebe-se, porém, que a relação entre estes doisestimadores não é exatamente a mesma em todos tipos de objeto. Isto é melhor obser-vado na �gura 3.15, onde as relações ABalmer
V × A⋆

V para galáxias SF, LINERs e Seyfertssão superpostas. Os maiores valores de ABalmer
V /A⋆

V são observados em LINERs. Este
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ialmente revelador de uma diferença na distribuição geométri
aou na origem da poeira em LINERs. Devido aos problemas des
ritos abaixo, no entanto,não nos atreveremos a interpretar este a
hado neste trabalho.

Fig. 3.15: Figura mostrando as medianas da distribuição de AV × AV Balmer para as
lasses SF(laranja), LINER (azul) e Seyfert (vermelho).Inspe
ionando as �guras a
ima se nota que um número signi�
ativo de objetos pos-suem A⋆
V < 0. Obviamente, isto não é �si
amente possível. No 
aso de ABalmer

V < 0, oproblema é 
ertamente devido às medidas de Hα e Hβ, que são afetadas por ruído e pelain
erteza no ajuste espe
tral. Asari et al. (2007) dis
utem que, em galáxias SF, o espe
-tro na região de Hβ é frequentemente mal ajustado devido à problemas sistemáti
os na
alibração dos espe
tros estelares usados na base de BC03. Este problema deve ser maiorpara LINERs, 
ujas linhas de emissão (espe
ialmente Hβ) são intrinsi
amente fra
as. Emseu trabalho de quali�
ação para o doutoramento, Gomes (2006) 
on
luiu que os valoresde A⋆
V < 0 também resultam de um problema de 
alibração em BC03 produzem espe
-tros mais vermelhos do que o 
orreto, falha que o starlight 
ompensa através de um�azulamento� obtido 
om A⋆

V < 0. Estes problemas deverão ser par
ialmente sanados 
oma nova geração de modelos de síntese evolutiva, baseados em espe
tros estelares melhor
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alibrados. É, portanto, re
omendável esperar este progresso para reavaliar os resultadosapresentados nesta se
ção.3.4.6 Massa do bura
o negroA dispersão de velo
idades estelares (σ⋆) nos dá informação indireta a respeito da massado bura
o negro (MBH) em galáxias 
om nú
leo ativo. Tremaine et al (2002) propõe aseguinte 
alibração desta relação:
log(MBH/M⊙) = 8.13 + 4.02 log(σ⋆/200 km/s) (3.14)

Fig. 3.16: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para a dispersão de velo
idade σ⋆ (em km/s).Podemos ver na �gura 3.16 (a) que as LINERs tem σ⋆ maiores do que as Seyferte CMP, o que indi
a maior MBH . Quando a
res
entamos a 
lasse CMP as Seyferts eLINERs esta diferença prati
amente desapare
e.
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omo em Ke06, en
ontramos uma 
orrelação entre σ⋆ e a dSF para LINERspuras, que nos diz que a medida que nos distan
iamos da sequên
ia SF, a dispersão develo
idades estelares aumenta, indi
ando um aumento na massa do bura
o negro 
entral.3.4.7 A luminosidade de [O iii℄Segundo a interpretação de Ke06 (seguindo os pre
eitos de Ka03 e He
kman et al 2004),a luminosidade de [O iii℄ é propor
ional a luminosidade do AGN, que por sua vez é pro-por
ional à taxa de a
resção no bura
o negro. Vamos analisar então o 
omportamento da
L[O iii] para galáxias portadoras de AGN em relação a dSF . Nos grá�
os para log(L[O iii]),mostrados na �gura 3.17, temos algumas semelhanças e diferenças em relação aos resul-tados obtidos por Ke06. Para os nossos dados as Seyferts apresentam log(L[O iii]) maiorque todas as outras 
lasses de galáxias. As Seyferts são seguidas na sequên
ia pelas LI-NERs, CMP e SF, o que é 
on�rmado por Ke06. Já para o histograma na �gura 3.17
b, 
om LINER+CMP e Seyfert+CMP, para os nossos dados esta diferença para Seyfertsdesapare
e, o que não a
onte
e para Ke06. Para o grá�
o das medianas 
om as 
lassesSeyfert e LINER (�gura 3.17 d) nossos dados não mostram nenhuma 
orrelação para dSF ,ao 
ontrário de Ke06 que observa para o aumento da dSF um de
rés
imo na L[O iii] paraLINERs+CMP. Podemos dizer sim, que existe um sutil aumento da L[O iii] para as 
lassesSeyfert e LINERs puras para os nossos dados, que também apare
em no grá�
o plotadoem Ke06.3.4.8 A razão de EddingtonUsando a interpretação de Ke06 de que a luminosidade de [O iii℄ é propor
ional a lumino-sidade do AGN, que por sua vez é propor
ional a taxa de a
resção, e que a dispersão develo
idades elevada a quarta potên
ia pode ser usada 
omo uma estimativa da massa dobura
o negro, então a razão L[O iii]/σ4

⋆ nos indi
a, ao menos qualitativamente, a taxa dea
resção em unidades da massa do bura
o negro, ou seja a razão de Eddington ṀBH/MBH .A �gura 3.18 nos mostra que esta razão é signi�
ativamente maior para Seyferts quepara LINERs. Isto 
ondiz 
om a observação de que os AGNs nas galáxias Seyferts são mais
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Fig. 3.17: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para log(L[O iii]).ativos do que os AGNs nas LINERs. As CMP, que são um misto destas duas 
lasses 
omgaláxias SF, �
am no meio do 
aminho. Na �gura 3.18(d), podemos ver uma 
orrelaçãoda dSF 
om L[O iii]/MBH , para as duas 
lasses de AGNs. A razão de Eddington aumenta
om o aumento da distân
ia à sequên
ia SF para Seyferts e diminui para LINERs.Em Ke06 observa-se uma relação signi�
ativa de L[O iii]/σ4
⋆ 
om dSF para LINERs+CMP,no sentido de que, quanto maior a distân
ia à sequên
ia SF menor é a razão L[O iii]/σ4.Já para LINERs puras, a mediana deixa de variar 
om a dSF . Com os nossos dados estafalta de 
orrelação para LINERs puras não é per
ebida, pois dete
tamos uma leve 
or-relação para LINERs e Seyferts ao longo de toda a sequên
ia (
om ou sem CMP). Como aumento da dSF , temos na 
lasse Seyfert, um aumento da razão L[O iii]/MBH . Para a
lasse LINER, há uma diminuição da razão L[O iii]/MBH 
om o aumento da dSF . Devemosressaltar que, para nós, a razão de Eddington varia entre ∼ 10−2 e 101L⊙/M⊙ enquanto,para Ke06 varia entre -4 e 0 L⊙s4/km4.
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Fig. 3.18: Assim 
omo na �gura 3.6, aqui para log(L[O iii]/MBH), em unidades de L⊙/M⊙.3.4.9 ResumoNeste 
apítulo repetimos a análise de Ke06 usando nossos próprios dados e métodos. Deforma geral, há um bom a
ordo entre os dois trabalhos, embora algumas diferenças sutisem relação aos resultados de Ke06 são per
ebidas ao longo de todo 
apítulo,Nesta seção fazemos uma análise �nal, também feita também em Ke06, de 
omo se
omportam algumas propriedades físi
as em relação a L[O iii]/MBH e L[O iii]. De todosas medianas e histogramas plotados até aqui de propriedades físi
as e observa
ionais
ontra a dSF vemos 
laramente que os que mais distinguem Seyferts de LINERs são
L[O iii]/MBH e L[O iii], 
omo aliás enfatizado por Ke06. Este é o motivo de termos es
olhidoestas duas propriedades para analisar 
omo se 
omportam outras 
ara
terísti
as físi
as eobserva
ionais em relação as mesmas.As �guras seguintes mostram algumas propriedades físi
as em função de log(L[O iii]/MBH)e log(L[O iii]). Dentre as propriedades nesta �gura existem duas ainda não exploradas
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• CI = R90/R50, onde R90 é o raio da região que 
ontém 90% da luz da galáxia, e

R50 é o mesmo para 50% da luz da galáxia. Esta razão é 
hamada de �índi
e de
on
entração� da galáxia e é usada para dis
riminar galáxias do tipo pre
o
e (earlytypes), que tem um per�l de luz mais 
entralmente 
on
entrado, de galáxias do tipotardio (late types). O valor de CI = 2.62 foi de�nido por Strateva et al. (2001) paradistinguir entre galáxias de tipo �early� (CI < 2.62) e �late� (CI > 2.62).
• µ⋆, a densidade super�
ial de massa estelar, de�nida por 0.5M⋆/πR50

2, ou seja,metade da massa total dividido pela área que 
ontém metade da luz.As demais propriedades físi
as envolvidas nos gra�
os das �guras 3.19 e 3.21 já foramtrabalhadas anteriormente. Várias das tendên
ias que apare
eram de forma indireta aolongo deste 
apítulo são mais expli
itamente ilustradas nestas �guras.Tanto para LINERs, quanto para Seyferts, podemos observar na �gura 3.19 que amassa das galáxias aumenta para valores menores de L[O iii]/MBH , o que indi
a que oaumento da massa da galáxia o
orre junto 
om um aumento da massa do bura
o negro
entral. A luminosidade por sua vez pare
e se manter 
onstante ao longo de toda avariação para log(L[O iii]/MBH), observamos isto, pois não há uma diferença signi�
ativana in
linação das medianas entre log M⋆ e log M/L. Podemos também ver que não hánenhuma 
orrelação para Seyferts entre o índi
e de 
on
entração e a razão de Eddington,já para LINERs observamos um leve aumento no valor da 
on
entração para valoresmenores de L[O iii]/MBH . Podemos dizer então que a morfologia das galáxias permane
eprati
amente inalterada ao longo de toda a asa AGN do diagrama BPT. A grande maioriados objetos possui CI = R90/R50 > 2.6, sendo portanto de tipo �early�, o que é esperadopara AGNs (Ka03).A diferença nos valores da razão de Eddington para LINERs e Seyferts nos traz umanova maneira para distinguir entre estas duas 
lasses. As propriedades físi
as plotadas
ontra a razão de Eddington, para LINERs e Seyferts, variam suavemente para todasas variáveis. Isto indi
a que, para uma dada razão de Eddington, o que a
onte
e 
om
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onte
e 
om as LINERs. A leitura que Ke06 fazem deste resultado éque, as diferenças entre estas duas 
lasses desapare
em quando se tomam galáxias 
ujosbura
os negros estão a
retando a mesma quantidade de gás por unidade de tempo e porunidade de MBH . Neste ponto é interessante lembrar que enquanto não há dúvidas de queSeyferts são AGNs, o mesmo não é verdade sobre as LINERs. Do resultado a
ima, Ke06
on
luem que, 
omo LINERs e Seyferts de�nem uma sequên
ia suave de L[O iii]/MBH ,LINERs são também AGNs. Apesar de razoável, esta inferên
ia não é 
on
lusiva. Defato, re
entemente demonstramos que em boa parte dos LINERs a ionização podem sermuito bem expli
ada em termos de ionização por estrelas velhas e quentes, sem qualquerne
essidade de se invo
ar a 
ontribuição de pro
essos não estelares (Stasinska et al. 2008).Para a luminosidade de [O iii℄ plotamos os mesmos grá�
os plotados para a razão deEddington nas �guras 3.19 e 3.20. Como Ke06, per
ebemos que esta não é uma boa opçãopara se analisar AGNs, pois há muita des
ontinuidade entre as 
lasses LINERs e Seyfertspara todas as propriedades plotadas 
onta log(L[O iii]]). Interpretado L[O iii] 
omo umindi
ador da taxa de a
resção, 
on
lui-se que, por si só, ṀBH não é um bom indi
adordo nível de atividade nu
lear, pois, ao 
ontrário do que o
orre 
om a razão de Eddington,objetos 
om mesma L[O iii] podem ser bastante diferentes em outras propriedades.
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Fig. 3.19: Temos aqui desde a base, à esquerda as distribuições de R90/R50, µ[M⊙/Kpc],
log M/L[M⊙/L⊙], log M⋆[M⊙], AV e σ[Km/s], todos em relação a log(L[O iii]/MBH)[L⊙
/M⊙]. Os grá�
os, à direita, mostram a mediana para 
ada 
onjunto de pontos plotadosà esquerda. Vermelho para Seyferts e azul para LINERs.
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Fig. 3.20: Temos aqui desde o topo, à esquerda as distribuições de HδA[Å℄, D4000,
Hα/Hβ, log(t)M [yr], log(t)L[yr] e log ZM [z⊙],todos em relação a log(L[O iii]/MBH)[L ⊙
/M⊙]. Os grá�
os, à direita, mostram a mediana para 
ada 
onjunto de pontos plotadosà esquerda. Vermelho para Seyferts e azul para LINERs.
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Fig. 3.21: Assim 
omo na �gura 3.19, aqui substituindo o eixo das abs
issas por
log(L[O iii])[L⊙].
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Fig. 3.22: Assim 
omo na �gura 3.20, aqui substituindo o eixo das abs
issas por
log(L[O iii])[L⊙].



Capítulo 4
Cál
ulo de linhas divisórias ótimas emdiagramas de diagnósti
o
4.1 Introdução e ObjetivosO objetivo geral deste 
apítulo é transferir, de maneira matemati
amente ótima, linhasdivisórias de�nidas a partir de um ou mais diagramas de diagnósti
o a um outro diagrama.Espe
i�
amente, queremos:1. Transferir a 
lassi�
ação feita para LINERs e Seyferts por Ke06 a partir dos dia-gramas [S ii]/Hα× [O iii]/Hβ e [O i]/Hα× [O iii]/Hβ para os diagramas [N ii]/Hα×

[O iii]/Hβ (BPT), [N ii]/Hα × [O iii]/Hα e [N ii]/Hα × [O iii]/[O ii]2. Transferir as linhas SF/AGN de S06, Ke01 e Ka03 baseadas no diagrama BPT paraos diagramas [N ii]/Hα × [O iii]/Hα e [N ii]/Hα × [O iii]/[O ii]A prin
ipal motivação para estas transposições é que, 
omo veremos em detalhe maisadiante, muitas vezes não se dispõe de medidas 
on�áveis em todas as linhas ne
essáriaspara uma 
lassi�
ação. O esquema de Ke06, por exemplo, exige dete
ções 
on�áveis deHα, Hβ, [O iii℄, [O i℄, [N ii℄ e [S ii℄ para 
lassi�
ar uma galáxia 
omo Seyfert ou LINER.De todas as 150344 galáxias no SDSS na Amostra II (dis
utida na seção 4.2) para as quais
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o 46Hβ, [O iii℄, [N ii℄ e Hα (ou seja, as linhas do BPT) têm S/N > 3, apenas 89367 (59%)possuem [O i℄ 
om S/N > 3, e 83883 (56%) possuem S/N > 3 em todas linhas usadaspor Ke06. Portanto, a exigên
ia de [O i℄ impli
a numa grande redução da amostra.Um problema ainda maior diz respeito a dete
ção de Hβ, que é a linha mais fra
ana asa direita no diagrama BPT, tal que exigir sua dete
ção impli
a na ex
lusão deum enorme número de AGNs, espe
ialmente LINERs. A tabela 4.1 ilustra melhor esteproblema. Nesta tabela, mostramos para as amostras I e II, de�nidas na seção 4.2, o efeitode se exigir valores progressivos para o S/N em diferentes 
onjuntos de linhas de emissão.Podemos ver que se optarmos por exigir uma grande qualidade para a nossa amostra, porexemplo, exigindo S/N > 10, ao fazermos esta exigên
ia as quatro linhas presentes nodiagrama BPT, as amostras I e II sofrem uma redução de 75% e 82% respe
tivamente. Amaioria dos autores opta por trabalhar num limite inferior a este exigindo S/N > 3 paraas linhas de emissão do BPT, para o qual temos uma redução na quantidade de dadosde aproximadamente 30% para amostra I. Todos estes exemplos rela
ionam o diagramaBPT. Se formos 
omparar estes resultados 
om o diagrama �BPTα�, no qual não temosa linha Hβ, vemos que em relação ao diagrama BPT para a mesma qualidade em S/N ,temos um aumeto signi�
ativo na quantidade de galáxias para o diagrama �BPTα�. Para
S/N > 3, por exemplo, temos 46729 a mais para o diagrama �BPTα� na a amostra II.Transferir as linhas divisórias tradi
ionais à diagramas de diagnósti
os alternativos emenos afetados por problemas de S/N nos permite 
ontornar (pelo menos par
ialmente)estas di�
uldades. Além de aumentar a estatísti
a (isto é, o número de objetos), este tipode análise nos permite in
luir um grande número de objetos que, apesar de possuíremlinhas de emissão, seriam normalmente ex
luídos por um 
ontrole de qualidade padrãosobre o S/N das linhas de emissão.
4.2 AmostrasVamos de�nir aqui duas amostras de dados:
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o 47Amostra IS/N > 1 > 2 > 3 > 5 > 10[N ii℄, Hα, [O iii℄ e Hβ (BPT) 132658 114586 96637 68016 34341[S ii℄, Hα, [O iii℄ e Hβ 120408 104315 88317 62670 31211[O i℄, Hα, [O iii℄ e Hβ 119102 90120 61040 27072 4775[N ii℄, [O iii℄ e Hα 153526 140878 122559 83643 39313[N ii℄, Hα, [O iii℄ e [O ii℄ 145353 113497 107136 71284 31901[N ii℄, Hα, [O iii℄, Hβ, [S ii℄ e [O i℄ (Ke06) 108989 74347 57798 26110 4679Amostra IIS/N > 1 > 2 > 3 > 5 > 10[N ii℄, Hα, [O iii℄ e Hβ (BPT) 236173 189854 150344 96868 44850[S ii℄, Hα, [O iii℄ e Hβ 206593 166839 133617 87342 39596[O i℄, Hα, [O iii℄ e Hβ 202577 140652 89367 37036 6395[N ii℄, [O iii℄ e Hα 282928 244113 197073 121068 53879[N ii℄, Hα, [O iii℄ e [O ii℄ 266357 221397 172252 103359 42118[N ii℄, Hα, [O iii℄, Hβ, [S ii℄ e [O i℄ (Ke06) 179687 128634 83883 35565 6249Tab. 4.1: Para esta tabela usamos o 
ritério de S/N nas linhas de emissão junto 
om aseleção feita para as amostra.1. Amostra I: os limites para redshift adotados são 0.04 < z < 0.10, e para magnitudetemos os limites para banda r, 14.4 < mr < 17.7.2. Amostra II: segue os mesmos 
ritérios para mr da amostra I, mas 
om uma alteraçãono limite superior de redshift para 0.2, o que aumenta nossa amostra 
onsideravel-mente.Para vermos as diferenças entre as duas amostras em número, podemos olhar para atabela 4.1, que nos mostra, para vários limites em S/N, o 
omportamento 
om relação àseleção para 
ada uma das amostras. Nas próximas seções, usaremos sub-amostras destasamostras, sele
ionando objetos 
om S/N de pelo menos 3 nas linhas de emissão envolvidasem 
ada um dos diagramas de diagnósti
o 
onsiderados. Este 
ritério de S/N é o padrãode qualidade usado em estudos de linhas de emissão em surveys 
omo a SDSS (eg., Ka03).Na seção seguinte veremos 
omo transpor as divisões para 
lasses de galáxias, feitas apartir de um diagrama diagnósti
o, para outro diagrama diagnósti
o.
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o 484.3 O método matemáti
oA idéia bási
a é partir de um esquema de 
lassi�
ação binário, ou seja, que de�na umobjeto 
omo de tipo A ou B, e bus
ar uma equação paramétri
a y(x) que divida as 
lassesA e B da melhor maneira possível em um diagrama y × x. Os parâmetros envolvidos nalinha y(x) podem ser tão simples 
omo os 
oe�
ientes da reta
y = ax + b (4.1)que divide objetos A e B (p. ex., a
ima e abaixo da reta) no diagrama y × x. Usando a
lassi�
ação A/B e os dados para y e x, bus
amos os 
oe�
ientes a e b que maximizam oproduto

V = CACBRARBonde:
• CA = Completeza da 
lasse A, de�nida 
omo a fração das 
lassi�
adas 
omo A dea
ordo 
om a 
lassi�
ação original que também são 
lassi�
adas 
omo A de a
ordo
om a nova linha divisória.
• RA = Con�abilidade (�reliability�) para a 
lasse A, de�nida 
omo a fração de todasas galáxias 
lassi�
adas 
omo A de a
ordo 
om a nova linha que também são detipo A na 
lassi�
ação original.
• CB = Completeza para a 
lasse B.
• RB = Con�abilidade para a 
lasse B.Para a
larar os signi�
ados dessas variáveis, digamos que temos NA galáxias de tipo Ana 
lassi�
ação original, e que NAa destas são também 
lassi�
adas 
omo de tipo A pelanova divisão obtida através da equação (4.1), enquanto NAb galáxias são in
orretamenteidenti�
adas 
omo de tipo B. Sendo NAa +NAb = NA, temos que NAa ≤ NA, o que re�ete
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o 49o fato de que os dois esquemas de 
lassi�
ação não são idênti
os. Com estas de�nições, a
ompleteza CA é dada por
CA =

NAa

NA

(4.2)Por sua vez, das NAa +NBa galáxias 
lassi�
adas 
om de tipo A segundo a equação (4.1),apenas NAa são realmente de tipo A, de modo que a 
on�abilidade RA é
RA =

NAa

NAa + NBa

(4.3)Analogamente,
CB =

NBb

NB

(4.4)e
RB =

NBb

NBb + NAb

(4.5)Este método foi apli
ado por Mateus et al. (2006) no estudo da bimodalidade de pro-priedades de galáxias (ver também Blanton et al. 2003a; Strateva et al. 2001; Hogg etal. 2002; Wild et al. 2005). Esta apresentação matemáti
a pode pare
er algo abstrato,mas as apli
ações a seguir mostram que se trata de um método bastante simples e prá-ti
o. Uma de suas virtudes é que ele parte de um esquema de 
lassi�
ação de referên
ia,por exemplo, a divisão Seyfert/LINER proposta por Ke06. Adaptando este esquema aoutros diagramas de diagnósti
o, não estamos inserindo uma nova 
lassi�
ação, mas sim-plesmente transpondo uma 
lassi�
ação já a
eita para um outro diagrama de diagnósti
o,
om objetivo de aumentar nossa amostra de dados, e assim melhorar a estatísti
a.
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o 504.4 Cál
ulo da separação ótima para Seyferts e LINERs no diagrama BPTPara transpor a separação Seyfert/LINER de�nida a partir dos diagramas [S ii]/Hα ×

[O iii]/Hβ e [O i]/Hα× [O iii]/Hβ (ver 
apítulo 3), vamos utilizar o mesmo 
ritério usadoem Ke06, que exige objetos da amostra I 
om S/N > 3 em todas as linhas fortes. Umavez feita a transposição da 
lassi�
ação, podemos voltar à amostra II, exigindo S/N > 3apenas nas linhas envolvidas em 
ada diagrama diagnósti
o.Nosso intuito nesta seção é mapear a 
lassi�
ação Seyfert/LINER proposta por Ke06para o diagrama BPT. Propomos uma divisão do tipo linha reta, 
om y = ax + b, 
om
y ≡ log([O iii]Hβ) e x ≡ log([N ii]Hα), tal que y > y(x) para Seyferts e y < y(x) paraLINERs. Para obter os valores de a e b ótimos maximizamos o produto:

V = CLINERCSeyfertRLINERRSeyfertonde:
• CLINER = Completeza para a 
lasse LINER = fração de galáxias 
lassi�
adas 
omoLINER por Ke06 que também são LINERS de a
ordo 
om a nova linha. (Analoga-mente para CSeyfert).
• RLINER = Con�abilidade para a 
lasse LINER = fração de todas as galáxias 
lassi-�
adas 
omo LINER de a
ordo 
om a nova 
lassi�
ação que são 
lassi�
adas 
omoLINER por Ke06. (Analogamente para RSeyfert).Variamos a e b dentro de limites razoáveis (estabele
idos por inspeção visual) e para
ada 
ombinação destes 
oe�
ientes 
al
ulamos os valores das variáveis des
ritas a
ima.A reta es
olhida é a que nos forne
e o maior valor para V .Na �gura 4.1, temos todos os parâmetros des
ritos a
ima plotados 
ontra os 
oe�
i-entes linear e angular da reta. O ponto vermelho mar
a a posição do valor ótimo (maiorvalor para V ) para 
ada variável. Em 
ada grá�
o 
ontra a plotamos todos valores de bna malha de modelos, e vi
e versa. Podemos imaginar esses grá�
os em três dimensões
om o eixo z sendo o eixo x do grá�
o ao lado e vi
e-versa.
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Fig. 4.1: A partir do topo temos, para o diagrama BPT: V , CLINER = 
ompleteza paraLINERs, CSeyfert = 
ompleteza para Seyferts, RLINER = 
on�abilidade para LINERs,
RSeyfert = 
on�abilidade para Seyferts, todos versus a à esquerda e b à direita. O pontovermelho demar
a a posição do valor ótimo (máximo V ).
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í
io é que a reta,
log

[O iii]
Hβ

= 0.90 log
[N ii]
Hα

+ 0.48 (4.6)é a que melhor separa Seyferts de LINERs, tal qual de�nidas por Ke06, no diagramaBPT. Podemos ver esta linha plotada na �gura 4.2, onde Ke06-Seyferts são plotadasem vermelhos e Ke06-LINERs são plotadas em azul. Nota-se que a divisão obtida évisualmente bastante razoável.Uma idéia mais quantitativa da qualidade desta separação, que é bem menos detalhadaque aquela proposta por Ke06 (que exige [O i℄ e [S ii℄ além das 4 linhas do BPT), é dadapelos valores de 
ompleteza e 
on�abilidade obtidos:
• CLINER = 0.91. Ou seja, 91 de 
ada 100 galáxias 
lassi�
adas 
omo LINER segundoKe06 também são LINERs segundo nosso novo esquema.
• RLINER = 0.92. Ou seja, de 100 galáxias 
lassi�
adas 
omo LINER de a
ordo 
omnossa equação (4.6) 92 são também 
lassi�
adas 
omo LINER por Ke06.
• CSeyfert = 0.93. Ou seja, 93 de 
ada 100 galáxias 
lassi�
adas 
omo Seyfert segundoKe06 também são Seyferts segundo nosso novo esquema.
• RSeyfert = 0.92. Ou seja, de 100 galáxias 
lassi�
adas 
omo Seyfert de a
ordo 
omnossa equação (4.6) 92 são também 
lassi�
adas 
omo Seyfert por Ke06.Estes números mostram que a 
lassi�
ação proposta por Ke06 pode ser transportadapara o diagrama BPT de maneira muito e�
iente. Este é um resultado importante,pois, 
omo mostrado, na tabela 4.1, o número de galáxias 
om dete
ções 
onvin
entes(S/N > 3) das 4 linhas do BPT é quase 2 vezes maior do que as que têm, além dessas,também linhas [O i℄ e [S ii℄ 
om S/N > 3. Em outras palavras, esta transposição aumentaem ∼ 50% a estatísti
a.
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Fig. 4.2: Diagrama BPT, para a amostra I, mostrando a nova linha de divisão LI-NER/Seyfert em preto. Temos também as 
lasses já de�nidas anteriormente para estediagrama. SF em magenta, Compostas em azul 
laro, e de a
ordo 
om Ke06, azul LINERse vermelho Seyferts, estas 
lasses de�nidas a partir dos diagramas [S ii]/Hα × [O iii]/Hβe [O i]/Hα × [O iii]/Hβ.



Capítulo 4. Cál
ulo de linhas divisórias ótimas em diagramas de diagnósti
o 54Divisão V CLINER CSeyfert RLINER RSeyfert a bLINER/Seyfert (BPT) 0.7205 0.9128 0.9295 0.9236 0.9195 0.90 0.48LINER/Seyfert ([O iii℄/Hα) 0.547 0.8852 0.8357 0.8342 0.8864 1.16 -0.15LINER/Seyfert ([O iii℄/[O ii℄) 0.8834 0.9659 0.9729 0.9708 0.9684 0.55 -0.11Tab. 4.2: Tabela de valores 
orrespondentes a 
lassi�
ação feita para os diagramas, BPT,
[O iii]/Hα × [N ii]/Hα e [O iii]/[O ii] × [N ii]/Hα. O índi
e LINER 
orresponde a 
lasseabaixo da linha de divisão e o índi
e Seyfert a 
lasse a
ima.4.5 Cál
ulo da separação ótima para Seyferts e LINERs em outrosdiagramasRepetimos a análise a
ima para os diagramas [N ii]/Hα×[O iii]/Hα e [N ii]/Hα×[O iii]/[O ii].Como na seção anterior, a separação Seyfert/LINER nestes diagramas será 
alibrada 
oma amostra I, por ser esta 
ompatível 
om aquela utilizada por Ke06. Também nessesdiagramas, uma linha reta pare
e ser su�
iente para separar Seyferts e LINERs. Osresultados são listados na tabela 4.2 e ilustrados nas �guras 4.3, 4.4 e 4.5.Vale ressaltar aqui que as linhas presentes nestes diagramas diagnósti
o não são 
orri-gidas por avermelhamento. Isto exigiria a presença da linha de emissão Hβ, pois a 
orreçãopor avermelhamento é feita a partir da razão Hα/Hβ. A justi�
ativa para utilizarmos es-tes diagramas é justamente o fato de que neles não é usada a linha de emissão Hβ, pois issoimpli
aria numa diminuição signi�
ativa da amostra. Por isso não 
orrigimos as linhasde emissão presentes nestes diagramas por avermelhamento. Isto pode ser visto 
omo umproblema, mas que é minimizado em vista da grande melhora na quantidade de dadospara estes outros dois diagramas. De a
ordo 
om a tabela 4.2, o diagrama que melhorre
lassi�
a as galáxias dentro das 
lasses LINER e Seyfert é o [O iii]/[O ii] × [N ii]/Hα,podemos ver de a
ordo 
om os números da tabela para as 
ompletezas, que para 
ada 100LINERs 96 são re
lassi�
adas 
orretamente e para 
ada 100 Seyferts 97 são re
lassi�
a-das 
orretamente. Para o diagrama BPT e [O iii℄/Hα estes números 
aem para 91, 92 e88, 83 respe
tivamente. Os números para a 
on�abilidade também são melhores para odiagrama [O iii℄/[O ii℄.
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Fig. 4.3: Figura mostrando os mesmos grá�
os da �gura 4.1, para o diagrama [N ii]/Hα×
[O iii]/[O ii].
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Fig. 4.4: Figura mostrando os mesmos grá�
os da �gura 4.1, para o diagrama [N ii]/Hα×
[O iii]/Hα.
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o 57Divisão V CSF CAGN RSF RAGN a b cSF/AGN (Ke01) 0.7937 0.9401 0.9475 0.9451 0.9428 0.88 0.78 -0.43SF/AGN (Ka03) 0.8854 0.9876 0.9476 0.9818 0.9637 1.07 0.82 -0.07SF/AGN (S06) 0.9179 0.9828 0.9784 0.9647 0.9895 0.54 0.32 0.21Tab. 4.3: Tabela de valores 
orrespondentes a 
lassi�
ação feita para o diagrama
[O iii]/Hα × [N ii]/Hα.
4.6 Cál
ulo da separação ótima para SF/AGNNesta etapa usamos os 
ritérios de�nidos pela amostra II, para transpor as diferentes
lassi�
ações SF/AGN.Enquanto a separação entre Seyferts e LINERs pode ser des
rita por uma linha reta nosdiagramas aqui estudados, a separação entre SF e AGN requer uma outra parametrização.As linhas divisórias SF/AGN no diagrama BPT propostas por Ke01 e Ka03 têm a forma

y = a +
b

x + c
(4.7)
om y = log[O iii]/Hβ e x = log[N ii]/Hα. Para Ke01 (a, b, c)Ke01 = (1.19, 0.61, -0.47),enquanto Ka03 propõe (a, b, c)Ka03 = (1.3, 0.61, -0.05). A divisão proposta por S06 segueuma parametrização matemati
amente diferente, mas que pode ser reformulada na formaa
ima 
om (a, b, c)S06 = (0.96, 0.29, 0.20).Esta mesma parametrização pare
e adequada para separar SF de AGN nos diagramas

[N ii]/Hα×[O iii]/Hα e [N ii]/Hα×[O iii]/[O ii]. Neste 
aso, portanto, temos 3 parâmetrospara otimizar. Os passos são os mesmos seguidos para Seyfert e LINER, só que ajustamosuma 
urva ao invés de uma reta.Nas tabelas 4.3 e 4.4 mostramos os valores de V , Completeza e Con�abilidade, as-sim 
omo os valores para a, b e c para SF/AGNKa e para SF/AGNKe nos diagramas
[O iii]/Hα × [N ii]/Hα e [O iii]/[O ii] × [N ii]/Hα.
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o 58Divisão V CSF CAGN RSF RAGN a b cSF/AGN (Ke01) 0.7039 0.9498 0.8808 0.8904 0.9450 1.22 0.43 -0.16SF/AGN (Ka03) 0.7418 0.9771 0.8631 0.9618 0.9145 1.67 0.77 -0.03SF/AGN (S06) 0.7847 0.9621 0.9187 0.9272 0.9575 0.92 0.23 0.25Tab. 4.4: Tabela de valores 
orrespondentes a 
lassi�
ação feita para o diagrama
[O iii]/[O ii] × [N ii]/Hα.

Na �gura 4.5, mostramos as retas e 
urvas ajustadas a partir deste método para osdiagrama [N ii]/Hα × [O iii]/Hα e [N ii]/Hα × [O iii]/[O ii]. As 
ores diferentes mar
amas 
lasses espe
trais 
lassi�
adas de a
ordo 
om Ke06(Seyfert/LINER) vermelho e azul,Ka03(CMP) azul 
laro, Ka03(SF) magenta.Para a divisão SF/AGN, o diagrama que melhor re
lassi�
a as galáxias é o [O iii℄/Hα.Para este, de a
ordo 
om a 
lassi�
ação feita por Ke01, Ka03 e S06 de 
ada 100 galáxias,79, 88 e 92 são re
lassi�
adas de maneira 
orreta respe
tivamente. Já para o diagrama[O iii℄/[O ii℄, temos, seguindo a mesma ordem, 70, 74 e 78 respe
tivamente, que pode ser
onsideradas ainda uma boa re
lassi�
ação.4.7 Resumo práti
o dos resultadosPara �nalizar, esta seção resume os resultados a
ima na forma de equações para as linhasdivisórias entre Seyferts e LINERS, e SF e AGN nos diagramas estudados.Para 
lassi�
ar uma galáxia 
omo Seyfert ou LINER (adotando o esquema de Ke06)no diagrama BPT, basta determinar sua lo
alização 
om respeito à linha
log

[O iii]
Hβ

= 0.90 log
[N ii]
Hα

+ 0.48 (4.8)Objetos a
ima desta linha são de tipo Seyfert, enquanto os abaixo dela são de tipo LINER.Analogamente, as equações
log

[O iii]
Hα

= 1.16 log
[N ii]
Hα

− 0.15 (4.9)
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Fig. 4.5: A
ima temos o diagrama [N ii]/Hα × [O iii]/Hα, na esquerda temos o diagramaplotado para todos os pontos e à direita, para podermos per
eber melhor a existên
iade superposição das 
lasses plotamos o mesmo diagrama 
om 10% dos pontos. Abaixotemos [N ii]/Hα× [O iii]/[O ii], 
om o mesmo esquema dos diagramas a
ima. Para os doisdiagramas de a
ordo 
om a 
lassi�
ação feita a partir do BPT temos: azul 
iano = SF,magenta = CMP, e da 
lassi�
ação feita por Ke06 a partir dos diagramas [S ii]/Hα ×
[O iii]/Hβ e [O i]/Hα× [O iii]/Hβ temos: vermelho = Seyferts e azul = LINERs. A linha
ontínua mar
a a nova divisão SF/AGN segundo Ka03 a pontilhada segundo Ke01. Alinha tra
ejada mar
a a nova divisão LINER/Seyfert rede�nida de a
orodo 
om Ke06.
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log

[O iii]
[O ii] = 0.55 log

[N ii]
Hα

− 0.11 (4.10)transpõe a divisão Seyfert/LINER de Ke06 da melhor maneira possível aos diagramas
[N ii]/Hα × [O iii]/Hα e [N ii]/Hα × [O iii]/[O ii] respe
tivamente.As separação entre SF/AGN de Ke01, Ka03 e S06 se transpõe de maneira óptima aodiagrama [O iii]/Hα × [N ii]/Hα pelas equações

log
[O iii]
Hα

= 0.88 +
0.78

log [N ii]
Hα

− 0.43
(Ke01) (4.11)

log
[O iii]
Hα

= 1.07 +
0.82

log [N ii]
Hα

− 0.07
(Ka03) (4.12)

log
[O iii]
Hα

= 0.54 +
0.32

log [N ii]
Hα

− 0.21
(S06) (4.13)Para o diagrama [O iii]/[O ii]× [N ii]/Hα, as melhores transposições são representadaspelas equações:

log
[O iii]
[O ii] = 1.22 +

0.43

log [N ii]
Hα

− 0.16
(Ke01) (4.14)

log
[O iii]
[O ii] = 1.67 +

0.77

log [N ii]
Hα

− 0.03
(Ka03) (4.15)

log
[O iii]
[O ii] = 0.92 +

0.23

log [N ii]
Hα

+ 0.25
(S06) (4.16)



Capítulo 5
Galáxias de linhas fra
as
5.1 Introdução e objetivosO diagrama BPT é hoje o esquema mais difundido para o uso em 
lassi�
ação espe
tralde galáxias a partir das intensidades de linhas de emissão. Neste 
aso, as intensidades daslinhas [N ii], Hα, [O iii] e Hβ devem ser todas dete
tadas 
om S/N mínimo.Artigos publi
ados a partir de dados do SDSS usualmente adotam um valor uniformepara o limite inferior de S/N = 3 (Ke01; Ka03; Ke06; S06; S08). Dentre estas quatrolinhas de emissão, Hβ e [O iii℄ são as mais afetadas por este 
orte em S/N . Podemosver isso na tabela 4.1, na qual apresentamos, para variados limites em S/N exigidos paralinhas de emissão presentes em diferentes diagramas diagnósti
o utilizados, o número degaláxias resultantes desta exigên
ia. Vemos que a amostra aumenta quando deixamos deexigir S/N em Hβ ou [O iii℄ (para maiores expli
ações sobre a tabela, veja seção 4.1). Omais interessante, é que a maioria destas galáxias são ex
luídas da asa direita ou AGN dodiagrama BPT, 
omo veremos mais adiante.Para podermos visualizar melhor o efeito do S/N sobre diferentes linhas de emissãotemos a �gura 5.1, que nos mostra o quão dramáti
a é a diferença no tamanho da amostraquando passamos a exigir S/N ≥ 3 em Hβ e [O iii℄. Nesta �gura vemos 
omo o tamanho danossa amostra varia de a
ordo 
om diferentes exigên
ias em relação ao S/N para diferenteslinhas de emissão. Cada 
or 
orresponde a limitação do S/N para um determinado λ:
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Fig. 5.1: Distribuição 
umulativa do número de galáxias (amostra II) 
om exigên
ia de
S/N menopr do que o valor na abi
ssa, e para as linhas [N ii℄λ6584, Hα, [O iii℄λ5007,Hβ, [O ii℄λ3727. (a) Todas as galáxias. (b) Apenas as galáxias 
om log[N ii]/Hα > −0.2.(
) Apenas as galáxias a
ima da linha de Ke01. Dentro de 
ada painel mostramos odiagrama BPT 
orrespondente. Em todos os diagramas temos mar
ados o número degaláxias 
om: S/N ≥ 3 nas linhas [N ii℄ e Hα (
ír
ulo 
heio e pontos em azul no diagramaBPT), S/N ≥ 3 nas quatro linhas presentes no diagrama BPT (
ír
ulo vazio e pontosem vermelho) e S/N ≥ 3 nas linhas do BPT mais [O i℄ e [S ii℄ (triângulo e pontos emverde). Note o grande de
rés
imo no número de galáxias quando exigimos S/N em outraslinhas além de [N ii℄ e Hα. Por exemplo, no painel b, 271964 galáxias têm [N ii℄ e Hα 
om
S/N > 3, mas apenas 150341 tem S/N > 3 se a
res
entarmos [O iii℄ e Hβ, e exigindotambém S/N > 3 em [S ii℄ e [O i℄ o número 
ai para 83882.
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ontém todas galáxias, 
om a �guras (b) e (
),que sele
ionam objetos na asa direita do diagrama BPT, podemos observar uma maiordramati
idade no efeito da exigên
ia de S/N para Hβ, prin
ipalmente para a asa direitae a parte AGN do diagrama BPT. Vale ressaltar aqui que, o efeito de se exigir S/N a
imade 3 em 6 linhas de emissão, 
omo é feito em Ke6 para se 
lassi�
ar Seyferts e LINERs,é a brutal diminuição no tamanho da amostra. Já mostramos no 
apítulo anterior quepodemos fazer isso de maneira tão boa quanto em Ke06 
om o uso de restrição no S/Napenas em 4 linhas de emissão, a partir do diagrama BPT. Vamos mostrar mais adiante,ainda neste 
apítulo, que podemos fazer isto utilizando apenas 3 linhas de emissão semalterar a qualidade dos resultados.Neste 
apítulo estudaremos galáxias de linhas fra
as (GLFs). Nosso objetivo 
entralé determinar 
omo elas se en
aixam nas 
lasses tradi
ionais de galáxias 
om linhas deemissão, ie, se são SF, Seyferts, LINERs ou Compostas. Na práti
a, isto equivale adeterminar a lo
alização de GLFs em diagramas de diagnósti
o, 
ontornando, de algumamaneira, a in
erteza inerente à fraqueza de suas linhas. Uma maneira para 
ontornar esteproblema é a utilização de outros diagramas diagnósti
o, 
omo [O iii]/Hα × [N ii]/Hα,
[O iii]/[O ii] × [N ii]/Hα e [O ii]/Hα × [N ii]/Hα, apresentados no 
apítulo 4.Na seção 5.2 vamos apresentar algumas de�nições usadas para se fazer este estudosobre a distribuição das GLFs. Na seção 5.3 veremos no diagrama BPT onde estãolo
alizadas estas GLFs e, na seção 5.4 faremos o mesmo para outros diagramas diagnósti
o.5.2 De�nindo amostrasNossas amostras para este 
apítulo foram sele
ionadas a partir da amostra II de�nida no
apítulo 4. Todos os tipos de GLFs de�nidas a seguir possuem S/N ≥ 3 nas linhas [N ii℄ eHα, 
ritério que 
onsideramos 
omo o mínimo para garantir que estamos falando apenasde galáxias de linhas de emissão. Vamos de�nir três 
lasses de �GLFs�:

• Tipo A: Hβ fra
o e [O iii℄ forte (ie., S/NHβ < 3 e S/N[O iii] ≥ 3);
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• Tipo B: [O iii℄ fra
o e Hβ forte (ie., S/NHβ ≥ 3 e S/N[O iii] < 3);
• Tipo C: Fra
os Hβ e [O iii℄ (S/NHβ < 3 e S/N[O iii] < 3).As GLFs in
luem também galáxias onde Hβ e ou [O iii℄ não são dete
tados. O númerode galáxias presentes em 
ada uma das 
lasses é: NA = 46729, NB = 38246 e NC = 36655.5.3 Galáxias 
om linhas fra
as no diagrama BPTBaseado na proximidade em 
omprimento de onda entre Hβ e [O iii℄, podemos supor queo ruído em ambas linhas é similar. Poderíamos portanto esperar, no diagrama BPT, quea 
lasse A se posi
ionasse em valores de [O iii℄/Hβ > 1, a 
lasse B próxima a valores de[O iii℄/Hβ < 1 e a 
lasse C próxima a valores de [O iii℄/Hβ = 1.Para lo
alizarmos as GLFs de�nidas pelas 
lasses A, B e C de�nidas na seção 5.2,plotamos na �gura 5.2 estas galáxias no diagrama BPT, sem nos preo
upar 
om a baixaqualidade das medidas para Hβ e/ou [O iii℄. Pontos em vermelho, azul e verde 
orres-pondem aos tipos A, B e C, respe
tivamente, enquanto os pontos de fundo (em amarelo)
orrespondem às galáxias 
om linhas fortes (que possuem as quatro linhas do BPT 
omS/N > 3). As 
urvas mar
am a divisão SF/AGN para S06, Ka03, Ke01, e a reta mar
aa divisão Seyfert/LINER de Ke06 que transportamos ao diagrama BPT (ver 
apítulo 4;equação 4.6). Naturalmente, o valor de [O iii℄/Hβ nesta �gura deve ser tomado 
omomuito in
erto. O que torna este diagrama útil é a fabulosa estatísti
a do SDSS, que nospermite 
ompensar a baixa qualidade dos dados. Para melhor delinear as regiões popu-ladas pelas GLFs de tipo A, B e C, usamos 
urvas de nível 
om as mesmas 
ores usadaspara os pontos individuais.A �gura 5.2 nos mostra que a 
lasse A (onde temos galáxias 
om Hβ fra
o), tem amaioria de seus 
omponentes presentes em [O iii]/Hβ > 1, 
omo previsto. Prati
amentetodas GLFs de tipo A estão na asa AGN da gaivota, mais pre
isamente na região dasgaláxias LINERs. Como esperávamos, a 
lasse C das GLFs está posi
ionada em torno daregião onde [O iii]/Hβ ∼ 1 e estão prati
amente divididas meio a meio entre as regiões
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Fig. 5.2: GLFs no diagrama BPT. Vermelho para tipo A, azul tipo B e verde tipo C.Curvas de nível delimitam, para 
ada uma das 
lasses, as regiões 
om 80, 60, 40 e 20%das galáxias. Os pontos em amarelo, ao fundo, 
orrespondem a galáxias 
om S/N > 3 emtodas as 4 linhas do BPT. As linhas em azul, laranja e verde mar
am a fronteira SF/AGNpara Ka03, S06 e Ke01 respe
tivamente. A linha rosa mar
a a fronteira LINER/Seyfertque foi de�nida por nós a partir da linha de Ke06. Para que o diagrama não �
assetão poluído visualmente e pudéssemos enxergar bem todos os 
ontornos de�nidos aqui,optamos por plotar apenas 1 a 
ada 10 pontos, es
olhidos aleatoriamente.
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onhe
ida 
omo de galáxias 
ompostas, ou seja, parteSF e parte AGN, regiões estas perten
entes à asa direita do diagrama BPT. Podemos verentão que a grande maioria das GLFs (
lasse A e C) estão lo
alizadas na asa direita dodiagrama BPT, a região mais obs
ura deste diagrama.Para a 
lasse B, nossas expe
tativas também são 
on�rmadas, 
om as galáxias em
[O iii]/Hβ < 1. Esta é a úni
a 
lasse que 
ruza a linha divisória SF/AGN. GLFs de tipoB se lo
alizam na região de onde emergem as duas asas da gaivota, onde as galáxias SFmais massivas e ri
as em metais estão lo
alizadas (Asari et al. 2007; S08).5.4 Galáxias 
om linhas fra
as em outros diagramas de diagnósti
oApesar do ris
o de se permitir baixo S/N para [O iii℄ e/ou Hβ, a enorme quantidadede dados disponibilizada pelo SDSS melhora nossa estatísti
a a ponto de 
ompensar asin
ertezas nas medidas de linhas, permitindo uma primeira avaliação da natureza dasGLFs diretamente a partir do diagrama BPT, 
omo �zemos a
ima. Mesmo assim, éimportante 
on�rmar este resultado. Vamos então partir para o uso dos outros diagramasdiagnósti
o 
itados anteriormente.5.4.1 Substituindo Hβ por Hα: O diagrama �BTPα�A maneira mais simples de se resolver o problema da linha Hβ é substituí-la por uma linhamais forte e dentro do próprio diagrama BPT temos a solução mais óbvia: substituir Hβpor Hα.Na �gura 5.3 temos o �BPTα�, onde substituímos Hβ por Hα. O mesmo esquema de�-nido para a �gura 5.2 para 
lasses A, B e C é mantido aqui. O diagrama "BPTα"
on�rmaas previsões feitas 
om o diagrama BPT para o posi
ionamento das GLFs. Vemos que asgaláxias do tipo A e C lo
alizam-se, em sua maioria, na região LINER dos AGNs. Aslinhas de divisão SF/AGN azul (eq. 4.12), laranja (eq. 4.13) e verde (eq. 4.11) foramtransferidas por nós do diagrama BPT para o �BPTα� de a
ordo 
om o método des
ritono 
apítulo 4 e, 
orresponde respe
tivamente as divisões de Ka03, S06 e Ke01. A linha de
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Fig. 5.3: Figura semelhante a 5.2, aqui para o diagrama BPTα. In
luímos aqui os 
on-tornos em laranja e preto, que mar
am a posição das galáxias Seyferts e LINERs respe
-tivamente, 
omo de�nidas por Ke06.divisão LINER/Seyfert, em rosa (eq. 4.9) foi transferida de maneira semelhante e 
orres-ponde a divisão de�nida em Ke06. Os 
ontornos em preto e laranja mar
am a lo
alizaçãodas galáxias Seyferts e LINERs de a
ordo 
om Ke06, nossa linha de divisão (rosa), mostraentão a e�
iên
ia do método usado por nós para rearranjar esta divisão da maneira maise�
iente possível.A lo
alização das GLFs de tipo A, B e C neste diagrama 
orrobora os resultadosobtidos 
om o (mais in
erto) diagrama BPT.
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iente aslinhas de divisão de�nidas por Ke01, Ka03, S06 e Ke06 para o diagrama de diagnósti
o[O iii℄/[O ii℄ × [N ii℄/Hα. Este diagrama se mostra também 
omo outra maneira de 
ontor-nar o problema de galáxias 
om Hβ fra
o, substituindo Hβ por [O ii℄. Como [O iii℄/Hβ, arazão [O iii℄/[O ii℄ também é sensível ao parâmetro de ionização e a metali
idade nebular.

Fig. 5.4: Figura semelhante a 5.2, aqui para o diagrama [O iii]/[O ii]×[N ii]/Hα. In
luímosaqui os 
ontornos em laranja e preto, que mar
am a posição das galáxias Seyferts eLINERs respe
tivamente, 
omo de�nidas por Ke06. Podemos notar 
laramente que paraeste diagrama, nossa linha de divisão transposta no 
apítulo 4 é mais e�
iente que a linhatransposta ao diagrama �BTPα�.A �gura 5.4 nos mostra este diagrama 
om os pontos ao fundo (amarelos) plotados
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ontornos rosa e laranjamar
am a região o
upada por galáxias Seyfert e LINER (de a
ordo 
om Ke06) respe
tiva-mente. Vale ressaltar que todas as linhas de divisão plotadas neste diagrama alternativoforam transferidas de seus diagramas originais pelo método des
rito no 
apítulo 4. Como odiagrama anterior, também este diagrama 
on�rma o posi
ionamento das GLFs na regiãoLINER, mostrando ainda mais 
laramente que as GLFs não podem ser galáxias Seyferts,pois para este diagrama isto exigiria um aumento nas razões [O iii℄/[O ii℄ de 
in
o vezes, oque já foge de qualquer tentativa de tentar introduzir um desvio 
ausado por avermelha-mento. Deixamos 
laro aqui que esta 
on
lusão, de que as GLFs são predominantementeLINERs, é puramente empíri
o e independente de qualquer efeito.5.5 Algumas impli
ações práti
asPara termos uma noção mais 
on
reta, sobre 
omo nossas amostras para tipos diferentesde GLFs (A,B e C) se 
omportam 
om relação a 
lassi�
ação nos diferentes diagramasde diagnósti
o, 
onstruímos uma tabela que pode nos fazer per
eber 
om mais exatidãoo que a
onte
e 
om essas galáxias.Na tabela 5.1 mostramos, para diferentes diagramas de diagnósti
o, 
omo as galáxiasse distribuem dentro de 
ada 
lasse. As por
entagens para 
ada linha são 
al
uladas apartir dos números da primeira 
oluna. Levando em 
onsideração que estamos interes-sados em estudar as GLFs da parte AGN dos diagramas, vamos 
ompará-los. Podemosobservar que dentre os três diagrmas (BPT, [O iii℄/Hα e [O iii℄/[O ii℄) o que 
on
entramaior quantidade de GLFs na região AGN é o diagrama [O iii℄/Hα. E, 
omo já havíamosprevisto 
om as �guras 5.3 e 5.4, as GLFs do tipo A e C tem a maior parte de seus 
om-ponentes lo
alizadas na região LINER de seus respe
tivos diagramas. Devemos observarprin
ipalmente que, para qualquer diagrama, o uso das GLFs aumenta nossa amostraprin
ipalmente em se tratando de galáxias LINERs e SF. Se voltarmos ao 
apítulo 4 eolharmos para os valores mostrados na tabela 4.2, vemos que no diagrama [O iii℄/[O ii℄
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Diagrama BPTAmostra N %LINER %Seyfert %CMPLINER %CMPSeyfert %SF4L BPT 150344 6.51 5.32 23.54 1.05 63.56Tipo A 46729 34.07 20.00 7.56 1.81 0.47Tipo B 38246 1.55 0.12 21.85 0.20 53.29Tipo C 36655 17.77 3.66 18.92 1.20 2.85Diagrama [O iii℄/HαAmostra N %LINER %Seyfert %CMPLINER %CMPSeyfert %SF4L BPT 150344 7.02 5.35 21.86 1.91 63.85Tipo A 46729 58.95 25.56 10.33 2.83 2.31Tipo B 38246 2.37 0.35 20.86 0.45 52.99Tipo C 36655 39.08 5.66 24.08 1.75 5.60Diagrama [O iii℄/[O ii℄Amostra N %LINER %Seyfert %CMPLINER %CMPSeyfert %SF4L BPT 150344 6.13 6.60 17.79 5.33 63.58Tipo A 46729 62.19 13.35 13.20 3.89 3.44Tipo B 38246 2.75 0.66 17.50 3.45 50.17Tipo C 36655 34.15 5.15 17.76 3.00 5.74Tab. 5.1: Tabela que nos mostra para 
ada tipo de amostra a por
entagem de LINERs,Seyferts, CMPLINER e CMPSeyfert e SF. As 
lasses foram de�nidas a partir das linhasde divisão transpostas por nós a partir de outros diagramas de diagnósti
o, de a
ordo
om método des
rito no 
apítulo 4 e as equações apresentadas na seção 4.7 temos, parao diagrama BPT: LINERs - a
ima de Ke01 e abaixo de 4.8, Seyfert - a
ima de Ke01 ea
ima de 4.8, CMPLINER - a
ima de Ka03 e abaixo de 4.8, CMPSeyfert - a
ima de Ka03e a
ima de 4.8 e SF - abaixo de Ka03. Para o diagrama [O iii℄/Hα: LINERs - a
ima de4.11 e abaixo de 4.9, Seyfert - a
ima de 4.11 e a
ima de 4.9, CMPLINER - a
ima de 4.12e abaixo de 4.9, CMPSeyfert - a
ima de 4.12 e a
ima de 4.9 e SF - abaixo de 4.12. Para[O iii℄/[O ii℄: LINERs - a
ima de 4.14 e abaixo de 4.10, Seyfert - a
ima de 4.14 e a
imade 4.10, CMPLINER - a
ima de 4.15 e abaixo de 4.10, CMPSeyfert - a
ima de 4.15 e a
imade 4.10 e SF - abaixo de 4.15
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lassi�
ação de Ke06 para LINERs e Seyferts é muito mais 
on�ávelque a mesma transposição para o diagrama [O iii℄/Hα, o que nos leva a 
rer, a partir daobservação da �gura 5.4, que as GLFs do tipo A e C são realmente LINERs.As GLFs do tipo B estão lo
alizadas na parte inferior do diagrama BPT. Esta regiãoé 
onhe
ida por abrigar as galáxias SF mais massivas e ri
as em metais (Tremonti et al.2004; Asari et al. 2007). Dada a relação entre as metali
idades estelar e nebular, essasgaláxias mostram ter também um meio interestelar ri
o em metais, embora a metali
idadenebular não seja uma medida 
on�ável, pois é medida a partir dos fra
os [O iii℄ perten-
entes a 
lasse B. Fra
os [O iii℄ são uma 
onsequên
ia direta do grande resfriamento queo
orre em regimes de alta metali
idade. Ex
luir estas galáxias 
om fra
os valores de [O iii℄introduz um viés 
ontra estas SF ri
as em metais, muitas das quais in
lusive sobem umpou
o a asa direita, na região populada por galáxias 
ompostas.Na próxima seção vamos ver 
omo se 
omportam algumas propriedades físi
as para asGLFs e, para fazer, isso vamos 
lassi�
á-las de a
ordo 
om o diagrama [O iii℄/[O ii℄, quese mostrou o mais e�
iente para a 
lassi�
ação das galáxias portadoras de AGN.5.6 Estudo de algumas propriedades físi
as e observa
ionais das GLFsAs GLFs 
onstituem um grande 
onjunto de galáxias que até hoje foram deixadas defora de qualquer estudo sobre galáxias de linhas de emissão. Elas são ex
luídas por nãoatenderem a todas as exigên
ias de S/N feitas para se 
lassi�
ar uma galáxia 
om baseem esquemas tradi
ionais 
omo o diagrama BPT.Quem são estas galáxias? Quais são suas prin
ipais 
ara
terísti
as físi
as e observa-
ionais?Nós já sabemos de a
ordo 
om os grá�
os e os números mostrados na seção anterior,que a grande maioria das GLFs lo
alizadas na asa AGN são LINERs (
lasses A e C),enquanto as de tipo B são 
onsistentes 
om ser galáxias SF de alta metali
idade. Nestaseção, vamos em bus
a de respostas à segunda pergunta. Nossos estudos serão voltadosprin
ipalmente às galáxias portadoras de AGN (tipos A e C). Para isso, faremos uso
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omo já falamosanteriormente, a qualidade das linhas de divisão transferidas por nós para estas 
lasses, émuito maior para este diagrama de diagnósti
o.Nas �guras 5.5, 5.6, 5.7, 5.8 e 5.9, apresentamos histogramas para log(L[O iii]), log(L[O iii]/MBH),
M∗, 〈log t〉L e EWHα, respe
tivamente, nas 
lasses LINER (à direita) e Seyfert (à es-querda). Para 
ada painel, temos histogramas para as GLFs do tipo A (vermelho) e C(verde), além das galáxias da amostra 4L (ie., aquelas que possuem S/N > 3 nas quatrolinhas do BPT). Optamos por deixar as GLFs do tipo B de fora dos grá�
os, pois estastem uma 
ontribuição insigni�
ante para as 
lasses LINERs e Seyferts.Nas �guras 5.5 e 5.6, não há nenhuma surpresa. Para GLFs temos uma menor lu-minosidade de [O iii℄, enquanto as galáxias 
om S/N > 3 nas quatro linhas do BPT(4L) a luminosidade de [O iii℄ apare
e deslo
ada para valores maiores, prin
ipalmente nasgaláxias Seyferts. Para log(L[O iii]/MBH) (�gura 5.6) vemos que as GLFs também apre-sentam valores menores, tanto para LINERs, quanto para Seyferts. Isto nos dá indí
ios deque as pou
as GLFs 
lassi�
adas 
omo Seyferts talvez devessem estar 
lassi�
adas 
omoLINERs.O histograma para M⋆, plotado na �gura 5.7 nos mostra que não há nenhum desviopara os valores de massa entre as GLFs e as galáxias 4L.A idade da população estelar das galáxias que apare
e no histograma da �gura 5.8,nos mostra que as GLFs são mais velhas que as galáxias 4L. A diferença mais notável épara as Seyferts. Outra vez, Seyferts de linhas fra
as são mais pare
idas 
om LINERs doque 
om Seyferts de linhas fortes.Vamos introduzir aqui uma 
ara
terísti
a observa
ional ainda não estudada nesta dis-sertação: a largura equivalente de Hα. A interpretação desta grandeza é simples, seignorarmos a a existên
ia de um nú
leo ativo. A EWHα é propor
ional ao número dere
ombinações, e 
onsequentemente então, propor
ional ao número de fotoionizações emuma nuvem de gás. Em uma galáxia jovem a fotoionização é proveniente de estrelas jo-vens e massivas, o que 
orresponderia a uma EWHα de milhares de Å. Com o passar dotempo e a morte destas estrelas, temos uma diminuição no número de fótons ionizantes e



Capítulo 5. Galáxias de linhas fra
as 73

Fig. 5.5: Histogramas do número de galáxias em relação a log(L[O iii]) para as GLFs dotipo A e C e para as galáxias 
om S/N > 3 nas 4 linhas do BPT

Fig. 5.6: Mesmo histograma de�nido na �gura 5.5, aqui para log(L[O iii]/MBH).
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Fig. 5.7: Mesmo histograma de�nido na �gura 5.5, aqui para M⋆.uma queda brus
a no valor da EWHα para apenas alguns Å a partir de 100 Myr, quandoestrelas pós-AGB passam a ser as úni
as fontes de fótons ionizantes. Em S08 um modeloprevê que parte das galáxias LINERs presentes na asa direita do diagrama BPT sejam ga-láxias aposentadas, ou seja, galáxias onde a formação estelar 
esou. Para estas galáxias oespe
tro de linhas de emissão poderia ser totalmente expli
ado 
omo sendo proveniente deestrelas pós-AGB e anãs bran
as. De a
ordo 
om este modelo, nestas galáxias esperamosum valor de EWHα entre 1 à 2 Å, que é exatamente o que en
ontramos para as GLFs na�gura 5.9. Se somarmos isto ao fato de estas galáxias serem mais velhas do que as galáxiasestudadas até hoje 
om o uso do diagrama BPT, poderíamos nos indagar: Seriam entãoestas, galáxias aposentadas? Ou mais ainda, as galáxias 
lassi�
adas aqui 
omo Seyfertse LINERs, não seriam também galáxias aposentadas, erroneamente interpretadas 
omoportadoras de AGN?Há um bom teste que pode nos ajudar a responder estas perguntas. Com o uso dostarlight, podemos analisar a História de Formação Estelar (SFH - do inglês) nestas
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Fig. 5.8: Mesmo histograma de�nido na �gura 5.5, aqui para log(t).

Fig. 5.9: Mesmo histograma de�nido na �gura 5.5, aqui para EWHα.
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on�rmarmos que elas pararam de produzir novas estrelas há muito tempo,temos um novo indí
io a favor da teoria sobre as GLFs serem realmente galáxias aposen-tadas.Na �gura 5.10, apresentamos o grá�
o do vetor de população estelar médio e suavizado(xs) 
ontra o tempo (log t⋆) para GLFs do tipo A, divididas em três bins, para valoresde log(EWHα) entre -1 e 1. A 
lasse de galáxias LINERs está plotada à esquerda e asSeyferts ao meio. O vetor de população estelar usado aqui é de�nido 
omo a fração de luz
om que uma população estelar de idade t 
ontribui para a luz total da galáxia (podemosdizer que xs é uma espé
ie de SFH mais 
rua, sendo que ela é um produto direto dasíntese de população estelar). Podemos ver de a
ordo 
om o grá�
o, que não há nenhumaformação estelar re
ente para as GLFs; o último surto de formação estelar nestas galáxiaso
orreu há pelo menos 108 anos atrás. Para 
omparação, o quadro da esquerda mostra omesmo grá�
o feito para todas as galáxias perten
entes a 
lasse B, que por sua posiçãono diagrama BPT, podemos deduzir que sejam SF de alta metali
idade. Para esta 
lassetemos 
omo o esperado, uma maior 
ontribuição para formação estelar atual.Destes testes 
on
luímos que (1) as GLF de tipo B são de fato galáxias SF de altametali
idade, e (2) as GLF de tipo A e C são 
onsistentes 
om o modelo de galáxiaaposentada. Mesmo que elas possuam bura
os negros supermassivos em seus nú
leos,estes não devem estar ativos, uma vez que não 
ontribuem signi�
ativamente para o
ampo de radiação ionizante.
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o da fração de luz total da galáxia (xs) 
ontra a idade da populaçãoestelar 
orrespondente. As 
ores mar
am o diferentes bins para log(EWHα). Vermelhode -1.00 à -0.33, azul de -0.33 à 0.33 e preto de 0.33 à 1.00, todas estas de�nidas para
lasse A. Para a 
lasse B não dividimos em bins e plotamos xs para todas as galáxiasperten
entes a esta 
lasse.



Capítulo 6
Con
lusões e Perspe
tivas
6.1 Análises realizadas neste trabalhoEste trabalho ini
ia-se no 
apítulo 3, 
om uma reapresentação das análises feitas por Ke06,utilizando os dados de linha de emissão, assim 
omo as 
ara
terísti
as físi
as e observa
i-onais da 
omponente estelar do espe
tro galá
ti
o, obtidos 
om o uso do 
ódigo de síntesestarlight. Nosso objetivo prin
ipal para esta parte do trabalho, era 
onfrontar 
om ouso do starlight a análise feita por Ke06, que gerou uma nova 
lassi�
ação pra Seyfertse LINERs, utilizando os dados pro
essados 
om o uso do método de síntese desenvolvidopelo grupo do MPA/JHU. Re�zemos e 
onfrontamos também, as análises feitas a partirda de�nição desta nova 
lassi�
ação, adi
ionando a estas análises ingredientes proveni-entes uni
amente do 
ódigo de síntese starlight. Apesar da diferença nas amostras enos 
ódigos usados para se obter os dados, os resultados mais relevantes, dentre eles abimodalidade, foram 
on�rmados.No 
apítulo 4 apresentamos um método matemáti
o, utilizado por nós, em primeiroplano, para transpor a 
lassi�
ação feita por Ke06, para o diagrama de diagnósti
o maisdifundido no meio de pesquisas sobre AGNs, o diagrama BPT. No de
orrer do traba-lho, resolvemos trabalhar 
om as GLF (Galáxias de Linhas Fra
as), deixadas de fora detodos os estudos feitos até então sobre galáxias de linhas de emissão. Para fazer esteestudo sentimos a ne
essidade de trabalhar 
om outros diagramas de diagnósti
o, por isso
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tivas 79transpomos também para estes, todas as linhas de divisão de�nidas até então.Nosso trabalho sobre as GLFs no 
apítulo 5, nos dá indí
ios sobre a natureza damaioria destas galáxias. Em S08 é sugerido que parte das galáxias LINERs presentesna asa direita do diagrama BPT sejam galáxias aposentadas, ou seja, galáxias onde aformação estelar 
esou. Para estas galáxias, o espe
tro de linhas de emissão poderiaser totalmente expli
ado 
omo sendo proveniente de estrelas Post-AGB e anãs bran
as.Nossos indí
ios nos levam a 
rer, que a maior parte das nossas GLFs são na verdadegaláxias aposentadas.6.2 Idéias para o futuroNossos pensamentos agora giram em torno da idéia de 
on�rmar realmente a naturezadas GLFs. Tendo em mãos a ferramenta que nos forne
e a SFH para 
ada galáxia, ostarlight, nossa idéia é separar estas GLFs em 
lasses de�nidas a partir de suas posiçõesdentro dos diagramas de diagnósti
o e testar se relamente nossa idéia se 
on�rma.Podemos também usar o starlight para modelar espe
tros ionizantes. Estes es-pe
tros pre
isam levar em 
onta, apenas a ionização por estrelas post-AGB, 
onsiderandoapenas populações mais velhas que 0.1Gyr. Medindo a luminosidade das linhas provenien-tes de pro
esso de fotoionização destes espe
tros e 
omparando 
om o que en
ontramos noespe
tro de emissão real da galáxia, podemos inferir sobre a possibilidade destas galáxiasserem realmente aposentadas.
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