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Resumo

Muitos trabalhos têm sido realizados na tentativa de entender os mecanismos e proces-

sos pelos quais as gal�axias passaram ao longo do tempo e que tiveram papel fundamental

na determina�c~ao de muitos dos parâmetros observados. Dentre os indicadores desses me-

canismos e processos, a emiss~ao em H� �e uma importante caracter��stica muito utilizada

para o entendimento das gal�axias, tanto pela relativa facilidade de sua observa�c~ao quanto

pela quantidade de processos que podem ser rastreados com ela. Assim, o presente traba-

lho apresenta uma proposta de classi�ca�c~ao dos per�s de emiss~ao em H� em gal�axias do

levantamento de c�eu CALIFA, al�em de estudar como tais per�s est~ao correlacionados com

diversos parâmetros das gal�axias, tanto estruturais quanto de popula�c~oes estelares.

Dentre os parâmetros estruturais, s~ao estudadas 3 concentra�c~oes: a concentra�c~ao de

luz na banda r e mais duas novas concentra�c~oes em H� , tamb�em propostas pelo pre-

sente trabalho. Os per�s encontrados se mostraram correlacionados com as concentra�c~oes,

mostrando-se como um parâmetro estrutural �util. Quanto aos parâmetros f��sicos, os per�s

exibiram uma correla�c~ao bastante interessante com a idade estelar, massa estelar e metali-

cidade estelar, corroborando com os resultados obtidos para os parâmetros estruturais, no

sentido de que os per�s propostos possuem um signi�cado f��sico intr��nseco.

Em uma �ultima an�alise, estudamos ainda as poss��veis origens da emiss~ao H� nos objetos

da amostra, explorando como os per�s apresentados podem ser justi�cados por essa origem,

discutindo tamb�em as poss��veis correla�c~oes com outros estudos envolvendo propriedades

derivadas dessa emiss~ao.

Ainda que a amostra utilizada no presente estudo seja pequena, os resultados encontra-

dos mostram que tal classi�ca�c~ao pode ser �util para entendermos melhor como se formam

e evoluem as gal�axias, de modo que sua aplica�c~ao em dados de projetos esurveysmaiores,



com amostras de gal�axias mais amplas em quantidade e variedade, poder�a ressaltar ainda

mais os resultados encontrados, consolidando-se como importante um instrumento dentre

o rol de ferramentas com as quais podemos estudar as gal�axias.



Abstract

Many works have been carried out in an attempt to understand the mechanisms and

processes by which the galaxies have passed over time and that have played a fundamental

role in determining many of the observed parameters. Among the indicators of these

mechanisms and processes, the emission in H� is an important feature that is widely used

understand of the galaxies, both by the relative ease of their observation and by the number

of processes that can be traced with it. The present work presents a proposal to classify

the emission pro�les in H� in galaxies of the CALIFA sky survey, besides studying how

such pro�les are correlated with several parameters of galaxies, both structural and stellar

populations.

We study the correlation between the pro�les and three concentrations: the light con-

centration in the r band and two new concentrations in H� , also proposed by the present

work. We found that the pro�les are correlate with the concentrations, indicating that

these pro�les are related with structural parameters of galaxies. We also analyzed the

relation of pro�les with stellar population properties. Our �ndings showed a very interes-

ting correlation with stellar age, stellar mass and stellar metallicity, corroborating with

the results obtained for the structural parameters, in the sense that the proposed pro�les

have an intrinsic physical meaning.

Finally, we also study the possible source of the H� emission in the objects, exploring

how the proposed pro�les can be justi�ed by these origins, also discussing the possible

correlations with other studies involving properties derived from this emission.

Although the sample used in this study contain just a few objects, the results found

show that such classi�cation may be useful to better understand how the galaxies form

and evolve, so that the application of such technique of classi�cation in other projects and



surveys with larger sample of galaxies, both in quantity and variety, may highlight the

results found, consolidating as an important instrument among the tools with which we

can study the galaxies.
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Cap��tulo 1

Introdu�c~ao

Uma das principais tarefas da astrof��sica extragal�actica �e entender como as gal�axias,

objetos t~ao peculiares, se formaram, evolu��ram e est~ao correlacionadas aos demais eventos

que ocorreram ao longo da hist�oria do Universo. Descrever suas caracter��sticas, entender

sua forma�c~ao e os mecanismos respons�aveis por suas principais propriedades, sejam f��sicas,

morfol�ogicas ou estruturais, �e a ocupa�c~ao dos principais estudos atuais. Dada a relevância

do tema, o presente cap��tulo apresenta os principais conceitos utilizados e abordados ao

longo da tese, trazendo uma vis~ao geral das gal�axias atrav�es de suas propriedades, moda-

lidades e estruturas. Ainda, ser~ao apresentados conceitos pertinentes �as linhas de emiss~ao

e espectroscopia de campo integral, e as motiva�c~oes do presente trabalho.

1.1 Gal�axias: Um Breve Panorama

As gal�axias s~ao objetos que permeiam todo o cosmo, com suas m�ultiplas formas, cores e

idades, repletas de estrelas, g�as e poeira. Sendo um importante componente na teia c�osmica

do universo, entender como esses objetos se formaram e evolu��ram ao longo do tempo �e

uma tarefa dif��cil, por�em fundamental. Ainda que haja registros muito antigos a respeito

da existência das gal�axias, somente nos �ultimos 100 anos foi poss��vel entendermos melhor a

sua natureza e suas propriedades e compreender como tais caracter��sticas se correlacionam

com os diversos processos que ocorrem nesses objetos. Assim, a seguir, ser�a feita uma

explana�c~ao a respeito do que se sabe sobre as gal�axias, suas classi�ca�c~oes, propriedades e

popula�c~oes estelares.
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1.1.1 Classi�ca�c~oes Morfol�ogicas e Bimodalidade

As primeiras gal�axias observadas, principalmente a olho nu, eram chamadas erronea-

mente de nebulosas devido �as suas caracter��sticas de corpo extenso difuso e foi somente

com o advento dos primeiros telesc�opios que foi poss��vel come�car a resolver esses corpos e

perceber a enorme fauna a qual eles pertencem. Os trabalhos de Wolf (1908), Lundmark

(1926) e Hubble (1926) foram alguns dos primeiros trabalhos voltados para a classi�ca�c~ao

sistem�atica das gal�axias, sendo o diagrama de diapas~ao (Hubble Tuning Fork, Hubble

(1936b)) o mais famoso esquema de classi�ca�c~ao. Desde ent~ao, muitos outros esquemas de

classi�ca�c~ao foram propostos, sempre tentando descrever as gal�axias com a maior precis~ao

poss��vel e tentando relacionar as suas caracter��sticas morfol�ogicas com outras propriedades

f��sicas (de Vaucouleurs (1959); Sandage et al. (1975); Elmegreen e Elmegreen (1982); Ro-

berts e Haynes (1994); Sodre e Cuevas (1997); Van den Bergh (1998); Kennicutt (1998);

Strateva et al. (2001); Nair e Abraham (2010); Casado et al. (2015); Gonz�alez Delgado

et al. (2016), para citar alguns exemplos). A �gura 1.1 exibe um esquema simpli�cado

com 3 varia�c~oes do diagrama de Hubble, onde se pode notar a inser�c~ao de v�arios outros ti-

pos de gal�axias que n~ao estavam contemplados no esquema original (Van den Bergh, 1998),

tais como as gal�axias lenticulares (S0), as gal�axias irregulares e at�e mesmo a diferencia�c~ao

de gal�axias el��pticas quanto a sua formadisky ou boxy.

Figura 1.1: Esquema mostrando três vers~oes distintas do diagrama de Hubble para a clas-
si�ca�c~ao de gal�axias (Van den Bergh, 1998), onde nota-se a inser�c~ao de novos objetos nos
diagramas mais recentes.
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Trabalhos recentes, entretanto, sugerem um panorama mais geral em que as gal�axias

do universo local possuem bimodalidades em diversas de suas propriedades, tais como cor,

massa estelar, taxa de forma�c~ao estelar e outros (Strateva et al., 2001; Mart��nez et al.,

2006; Baldry et al., 2006; Mateus et al., 2006; Zibetti et al., 2017; Nelson et al., 2018).

Dentro desse cen�ario, as gal�axias podem ser separadas emearly-type e late-type, sendo

as primeiras caraterizadas por gal�axias mais velhas, mais vermelhas, met�alicas, massivas

e com forma�c~ao estelar quase nula (Trager et al., 2000; Conselice, 2006; van Dokkum e

van der Marel, 2007). J�a as gal�axiaslate-type s~ao caracterizadas por objetos mais novos,

mais azuis, menos met�alicos, com menores massas estelares e ativa forma�c~ao estelar (Bell

et al., 2003; Baldry et al., 2004; Blanton e Moustakas, 2009; Gonz�alez Delgado et al.,

2016). As early-types s~ao, geralmente, gal�axias do tipo el��ptico ou lenticular, enquanto

que aslate-types s~ao dominadas por gal�axias espirais (com e seu barra) e irregulares. A

�gura 1.2, extra��da de Mateus et al. (2006), mostra a distribui�c~ao da concentra�c~ao C, da

cor u-r e da quebra em 4000�A para quase 50000 gal�axias do DR2 do SDSS, onde nota-

se a bimodalidade dessas propriedades, principalmente quando consideramos os casos das

gal�axias star-forming (linha azul escura) e gal�axias passivas (linha vermelha).

Figura 1.2: A distribui�c~ao de concentra�c~ao C, cor u-r e quebra em 4000�A para cerca de
50000 objetos, do SDSS/DR2, mostrando a bimodalidade dessas propriedades nas gal�axias.
Figura extra��da de Mateus et al. (2006).

Tanto as classi�ca�c~oes propostas no in��cio do s�eculo XX quanto as classi�ca�c~oes bi-

modais mais recentes poder~ao ser ampliadas signi�cativamente com o advento dos novos

surveyse novas tecnologias. Dados de melhor qualidade, grande variedade de informa�c~oes e

m�etodos robustos de an�alise podem expandir a vis~ao atual de como as gal�axias se formaram

e est~ao evoluindo, aprimorando nosso conhecimento do universo.
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1.1.2 Popula�c~oes Estelares

Numa aproxima�c~ao simplista e visual, as gal�axias podem ser entendidas como um

amontoado de estrelas, de tal forma que n~ao �e poss��vel estudar as gal�axias sem compre-

ender qual o papel das estrelas que as comp~oem. Entretanto, exceto para objetos muito

pr�oximos, como as Nuvens de Magalh~aes ou objetos do Grupo Local, resolver individual-

mente as estrelas �e uma empreitada praticamente imposs��vel, fazendo-se ent~ao necess�ario o

uso do conceito de popula�c~oes estelares, que s~ao conjuntos de estrelas com caracter��sticas

e propriedades similares entre si. Dentre as propriedades que podemos estudar atrav�es

das popula�c~oes estelares podemos citar, dentre outros, a idade, metalicidade, hist�orico de

forma�c~ao estelar e a massa.

Uma vez que as estrelas n~ao podem ser resolvidas na maior parte dos objetos as-

tronômicos, o uso de espectros integrados �e bastante difundido como alternativa para

compreender as popula�c~oes estelares nas gal�axias. Um espectro integrado de uma gal�axia

�e formado pela emiss~ao cont��nua oriunda das estrelas; por linhas de emiss~ao proveniente

de regi~oes ionizadas, choques no meio interestelar ou por n�ucleos ativos; e por linhas de

absor�c~ao resultantes da absor�c~ao de luz pelas atmosferas estelares, por g�as e/ou poeira. A

�gura 1.3, extra��da de Ho (2008), mostra o espectro de 3 tipos de gal�axias (uma Seyfert,

uma LINER e uma gal�axia espiral), em que �e f�acil notar as três componentes do espectro.

A parte cont��nua do espectro, como mencionado, �e produzida pelas estrelas que comp~oem

a gal�axia, de modo que �e poss��vel interpretar o espectro de uma gal�axia como uma com-

bina�c~ao linear dos espectros das popula�c~oes estelares nela presente. Todavia, decompor

o espectro de uma gal�axia em diversos espectros estelares n~ao �e algo trivial, fazendo ne-

cess�ario o desenvolvimento de m�etodos de s��nteses espectrais. Atualmente h�a diversos

m�etodos de s��ntese espectral, tanto emp��ricos quanto evolutivos, dentre os quais podemos

citar os trabalhos de Tinsley e Gunn (1976); Tinsley (1980); Leitherer et al. (1999); Bruzual

e Charlot (2003) e Cid Fernandes et al. (2005).

Um dos pioneiros a relacionar as popula�c~oes estelares �a outras caracter��sticas das

gal�axias foi Baade (1944), que separou as popula�c~oes de estrelas em dois tipos princi-

pais, popula�c~ao do tipo I e popula�c~ao do tipo II, mostrando que as popula�c~oes do tipo II

seriam comumente encontradas em gal�axias el��pticas e bojos enquanto popula�c~oes do tipo

I seriam mais frequentes nos bra�cos de gal�axias espirais. Desde ent~ao, muitos trabalhos
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Figura 1.3: Espectro de três objetos distintos (uma Seyfert, um LINER e uma regi~ao HII),
exempli�cando a fauna de espectros com linhas de emiss~ao. Figura extra��da de Ho (2008).

têm sido realizados com o intuito de aprimorar o conhecimento sobre qual o papel das

propriedades das popula�c~oes estelares nas demais caracter��sticas das gal�axias.

1.1.3 Idade, Metalicidade e Massa Estelar: Algumas Rela�c~oes

Idade, metalicidade, massa estelar e taxa de forma�c~ao estelar s~ao parâmetros extrema-

mente �uteis na caracteriza�c~ao das popula�c~oes estelares e que fornecem informa�c~oes valiosas

sobre as gal�axias. Particularmente, as idades e metalicidades das popula�c~oes estelares no

universo local s~ao �otimos tra�cadores diretos da forma�c~ao estelar e enriquecimento qu��mico

presentes no interior das gal�axias (Gallazzi et al., 2005), ainda que a determina�c~ao pre-

cisa da contribui�c~ao de ambos seja bastante di�cultada pela presen�ca da degenerescência

idade-metalicidade. In�umeros estudos mostraram que tanto a metalicidade quanto a idade

estelar est~ao intimamente ligadas �a massa da gal�axia: objetos do tipoearly-type, mais mas-

sivos, apresentam uma popula�c~ao estelar mais velha e met�alica do que os objetoslate-type,

menos massivos (Gallazzi et al., 2005).

Das rela�c~oes entre as propriedades das popula�c~oes estelares, a rela�c~ao massa-metalicidade

�e uma rela�c~ao bastante estudada, principalmente ap�os o trabalho de Tremonti et al. (2004),

que mostrou existir uma forte correla�c~ao entre a massa estelar da gal�axia e a metalicidade
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nebular da mesma. Desde ent~ao, v�arios outros estudos foram realizados para con�rmar a

rela�c~ao entre essa massa e a metalicidade em diversos redshifts, mostrando que essa rela�c~ao

se preserva ao longo da hist�oria do Universo (Erb et al., 2006; Maiolino et al., 2008; Maier

et al., 2014; Ma et al., 2016; Leethochawalit et al., 2018). Analisando a massa estelar

e a metalicidade estelar, ao inv�es da metalicidade nebular, de 300 gal�axias do CALIFA,

Gonz�alez Delgado et al. (2014) mostraram que a rela�c~ao massa-metalicidade se preserva,

ainda que a inclina�c~ao da rela�c~ao seja mais ��ngreme do que quando utilizando metalici-

dade nebular. A �gura 1.4, retirada de Gonz�alez Delgado et al. (2014), exibe a rela�c~ao

massa-metalicidade estelar para 300 gal�axias.

Figura 1.4: Rela�c~ao massa-metalicidade estelar para 300 gal�axias do CALIFA (Gonz�alez
Delgado et al., 2014), com os pontos coloridos indicando a varia�c~ao de idade estelar. A
linha preta indica a tendência geral observada para a amostra e as linhas marrom e magenta
representam a rela�c~ao massa-metalicidade obtida por Gallazzi et al. (2005) e Panter et al.
(2008).

A idade estelar possui forte correla�c~ao tanto com a metalicidade quanto com a massa

estelar, dois primeiros �otimos tra�cadores da forma�c~ao estelar e enriquecimento qu��mico das

gal�axias (Gallazzi et al., 2005). A determina�c~ao precisa dessas duas grandezas �e particular-

mente afetada pela conhecida degenerescência idade-metalicidade, pois tanto um aumento

na metalicidade quanto um aumento na idade da popula�c~ao estelar pode produzir um

mesmo efeito na cor da gal�axia (Worthey, 1994; Maraston et al., 2003). Ainda, v�arios
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estudos mostraram que a idade estelar m�edia de gal�axias do tipoearly-type s~ao majorita-

riamente mais velha do que gal�axias do tipolate-type, ainda que nesse �ultimo tipo possam

existir popula�c~oes estelares mais velhas nos bojos e halos (Kau�mann, 1996; Trager et al.,

2000; Zhu et al., 2010; Fritz et al., 2014; D��az-Garc��a et al., 2018). As �guras 1.5 e 1.6 mos-

tram a distribui�c~ao de densidade para a rela�c~ao entre idade e metalicidade em diferentes

bins de massa estelar para gal�axiaslate-types e early-types, respectivamente, extra��da de

Gallazzi et al. (2005), em que nota-se a degenerescência entre a idade e a metalicidade em

todas as faixas de massa. Ainda nas �guras 1.5 e 1.6, �e poss��vel con�rmar que os objetos

com maiores massas estelares tamb�em s~ao os mais velhos e mais met�alicos.

Figura 1.5: Distribui�c~ao da densidade de probabilidade da rela�c~ao idade-metalicidade estelar
para quase 6000 gal�axiaslate-typesdo SDSS/DR2, obtido por Gallazzi et al. (2005), divididos
em 6 intervalos de massa estelar. A linha branca indica a inclina�c~ao m�edia da degenerescência
idade-metalicidade.

1.1.4 Per�s de Brilho e Concentra�c~oes

Estudar e compreender as estruturas das gal�axias �e uma importante forma de classi�c�a-

las e entendê-las, uma vez que elas podem trazer informa�c~oes valiosas sobre os processos

que aconteceram dentro das gal�axias no universo local e em altos redshifts, fazendo poss��vel
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Figura 1.6: Idem �gura 1.5, para mais de 26000 gal�axiasearly-type.

estudos evolutivos das mesmas (Conselice, 2014). As classi�ca�c~oes morfol�ogicas menciona-

das na se�c~ao 1.1.1 foram alguns dos primeiros trabalhos voltados �a descri�c~ao e classi�ca�c~ao

das gal�axias a partir da estrutura visual das mesmas, sendo seguida ent~ao por tentativas

de descri�c~ao de estruturas atrav�es do brilho, dos raios, semi-eixos, grau de espiralidades,

raz~oes entre bojos e discos, formato triaxial e outros.

Do ponto de vista param�etrico, dois trabalhos cruciais foram os desenvolvidos por de

Vaucouleurs (1948) e S�ersic (1963) que buscaram descrever as gal�axias em termos do seu

per�l de brilho. S�ersic (1963) postulou que o per�l de brilho de uma gal�axia poderia ser

descrito atrav�es da equa�c~ao

I (R) = I 0expf� b([
R
Re

]1=n � 1)g

em queI 0 �e o brilho central e Re �e o raio efetivo contendo 50% da luz total da gal�axia.

O per�l de S�ersic (1963) se reduz �a lei de de Vaucouleurs (1948) para gal�axias el��pticas

e/ou componentes esf�ericos quandon = 4, enquanto gal�axias do tipo disco tendem a ter

n � 1. Os per�s de S�ersic e de de Vaucoleurs foram utilizados em diversos trabalhos,

mostrando que a descri�c~ao das gal�axias atrav�es desses per�s tinha uma direta rela�c~ao com
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outras propriedades relevantes (Caon et al., 1993; Kormendy e Kennicutt, 2004; Graham

e Driver, 2005; Merritt et al., 2006; Gadotti, 2009, para citar alguns exemplos.).

Al�em dos per�s de luz de S�ersic e de Vaucoleurs, o uso da distribui�c~ao radial de outras

propriedades das gal�axias �e bastante interessante, pois ajuda a entender como tais pro-

priedades se comportam ao longo da gal�axia (Tacchella et al., 2018; Bel�ore et al., 2018).

Outro parâmetro estrutural bastante difundido e relativamente f�acil de medir �e a concen-

tra�c~ao, que mostra ainda ter correla�c~ao com outras caracter��sticas f��sicas e estruturais das

gal�axias (Okamura et al., 1984; Graham et al., 2001; Abraham et al., 2003).

Graham et al. (2001) discutem diversas de�ni�c~oes da concentra�c~ao utilizando diferentes

raios e quais as poss��veis conex~oes com a estrutura e dinâmica das gal�axias. Considerando

a concentra�c~ao de luz, por exemplo, Conselice (2003) de�niu a concentra�c~ao como sendo

a raz~ao entre os raios que contêm que 80% e 20% da curva da curva de crescimento

c = 5 log (r80=r20)

propondo que gal�axias el��pticas e esferoidais teriamC > 4 enquanto que gal�axias do tipo

disco teriam 3< c < 4.

Outro exemplo de concentra�c~ao �e dado por Strateva et al. (2001), que propuseram a

concentra�c~ao de luz como sendo a raz~ao entre os raios de Petrosian contendo 90% e 50%

(R90 e R50) do 
uxo na banda r, atrav�es de

cr =
R90

R50
:

Strateva et al. (2001) ainda mostram que h�a uma boa correla�c~ao entre a concentra�c~ao na

banda r e a cor u-r, propondo tamb�em a concentra�c~ao como um separador morfol�ogico, em

que objetos comcr < 2:63 s~ao classi�cados comolate-typese objetos comcr > 2:63 classi-

�cados comoearly-types. O primeiro gr�a�co da esquerda apresentado na �gura 1.2 mostra

a distribui�c~ao da concentra�c~aocr tal qual proposta por Strateva et al. (2001), em que

nota-se realmente um distin�c~ao entre os valores dos picos de distribui�c~ao da concentra�c~ao

para as gal�axiasstar-forming e passivas.

1.2 Espectros e Linhas de Emiss~ao

Como mencionado na se�c~ao 1.1.2, o espectro integrado utilizado em grande parte dos

estudos de gal�axias �e composto, al�em da emiss~ao cont��nua, pela presen�ca de linhas de
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emiss~ao, oriundas de regi~oes ionizadas nas gal�axias. O entendimento da f��sica dos gases

ionizados �e uma importante ferramenta para compreendermos n~ao somente a natureza

das gal�axias, mas tamb�em a das estrelas, nebulosas, n�ucleos ativos e demais objetos as-

trof��sicos. As linhas de emiss~ao advindas dos gases ionizados s~ao amplamente utilizadas

para caracterizar e entender as informa�c~oes a respeito da composi�c~ao qu��mica dos objetos,

a natureza das fontes ionizantes, a cinem�atica dos gases e at�e mesmo para determinar os

redshifts dos objetos estudados. Na �gura 1.3, as linhas de emiss~ao est~ao destacadas em

vermelho, enquanto a tabela 1.1 cont�em o comprimentos de onda de algumas das principais

linhas de emiss~ao presentes em objetos extragal�acticos.

Tabela 1.1 - Linhas de emiss~ao mais comumente encontradas em espectros de gal�axias.

Linha � (�A)

[OII] 3726,3729

H� 3970

H� 4102

H
 4340

H� 4861

[OIII] 4959,5007

[OI] 6300

[NII] 6548,6583

H� 6563

[SII] 6717,6731

1.2.1 Emiss~ao em H�

Cada linha de emiss~ao presente no espectro de uma gal�axia revela informa�c~oes sobre

caracter��sticas e processos importantes que aconteceram ou acontecem dentro delas. Dentre

as principais linhas de emiss~ao, a linha de H� �e uma linha muito utilizada uma vez que

atrav�es dela �e poss��vel determinar diversas propriedades, sendo uma linha menos afetada

pela poeira e pela extin�c~ao atmosf�erica do que outras linhas mais azuis, al�em de ainda,

para objetos em baixo redshi�t, estar localizada na regi~ao vis��vel do espectro (Kennicutt,

1998; Catal�an-Torrecilla et al., 2015).

A emiss~ao em H� �e originada da transi�c~ao eletrônica, no �atomo de hidrogênio, do

n��vel 3 para o n��vel 2, tamb�em conhecida como a primeira transi�c~ao da s�erie de Balmer,
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e equivale ao comprimento de onda de 6563�A (correspondente, no referencial de repouso,

�a banda r do SDSS). A emiss~ao em H� �e produzida principalmente em regi~oes ionizadas

por estrelas jovens e massivas do tipo O ou B, tais como as as regi~oes de intensa forma�c~ao

estelar. N~ao por acaso, essa emiss~ao �e bastante utilizada como um tra�cador de atividade

estelar, sendo empregada na deriva�c~ao da taxa de forma�c~ao estelar (SFR) (Kennicutt, 1983;

Calzetti, 2013; Madau e Dickinson, 2014), que, por sua vez, podem estar relacionados �a

massa estelar, morfologia e ao meio em que se encontram as gal�axias (Koyama et al., 2013;

Speagle et al., 2014; Willett et al., 2015; Boselli et al., 2015; M�armol-Queralt�o et al., 2016).

Ainda, a emiss~ao de H� tamb�em pode ser proveniente da atividade nuclear em gal�axias

ativas (AGN, do inglêsactive galactic nucleus) (Sulentic et al., 1998, 2000; Stasi�nska et al.,

2006), o que torna importante identi�car adequadamente a origem dessa emiss~ao nos estu-

dos extragal�acticos. Para tanto, �e comum o uso dos chamados diagramas de diagn�ostico,

tal qual o proposto por Baldwin et al. (1981), em que s~ao utilizadas, entre outras, as raz~oes

de linhas entre [OIII] e H� e entre [NII] e H� . O diagrama BPT, como �e conhecido, per-

mite classi�car os objetos em gal�axias ativas, gal�axiasstar-forming e gal�axias cuja emiss~ao

em H� �e oriunda tanto de atividade estelar quanto nuclear, dependendo de qual posi�c~ao

ocupa o objeto no diagrama (Kewley et al., 2001; Kau�mann et al., 2003; Schawinski et al.,

2007). A �gura 1.7, obtida de Trouille et al. (2011), mostra o diagrama BPT para quase

250000 objetos em que �e poss��vel identi�car os três tipos de gal�axias mencionadas. Dentro

dos objetos classi�cados como AGN ainda �e poss��vel separ�a-los em dois tipos, segundo a

intensidade da taxa de ioniza�c~ao. Heckman (1980) foi o primeiro a propor a separa�c~ao dos

AGNs emLINERs (Low-Ionization Nuclear Emission-Line Region) eSeyferts, onde o pri-

meiro exibe ioniza�c~ao mais baixa do que o segundo. Schawinski et al. (2007) propuseram

uma linha de separa�c~ao para LINERs e Seyferts, a qual utilizamos em nosso estudo.

�E importante pontuar que h�a ainda contribui�c~ao para a emiss~ao em H� oriunda de

estrelas evolu��das, como sugerem os estudos de evolu�c~ao estelar (Lee e Hyung, 2000; Ar-

rieta e Torres-Peimbert, 2003) e os estudos sobre linhas de emiss~ao em gal�axiasearly-type

(Binette et al., 1994; Devereux et al., 1995; Stasi�nska et al., 2008, 2015). H�a inclusive tra-

balhos que defendem que os objetos classi�cados como LINERs s~ao, na verdade, oriundos

da atividade de estrelas em est�agio avan�cado de evolu�c~ao, como estrelas an~as brancas e

p�os-AGB (Trinchieri e di Serego Alighieri, 1991; Binette et al., 1994; Stasi�nska et al., 2008;

Cid Fernandes et al., 2010; Bel�ore et al., 2016).
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Figura 1.7: Diagrama diagn�ostico BPT para quase 250000 gal�axias do SDSS/DR8: em azul
est~ao os objetos classi�cados como gal�axiasstar-forming. em vermelho est~ao as gal�axias
ativas e em cinza os objetos cujas linhas de emiss~ao s~ao provenientes tanto de atividade
estelar quanto atividade nuclear. Figura extra��da de Trouille et al. (2011).

Al�em do uso do H� para a determina�c~ao das taxas de forma�c~ao estelar, essa linha de

emiss~ao �e tamb�em bastante utilizada para estimar a taxa de extin�c~ao nebular nas gal�axias,

atrav�es da raz~aoH�=H� (Mathis, 1983; Osterbrock, 1989; Groves et al., 2012). Partindo-

se do pressuposto que a raz~ao entre a intensidade de duas linhas da s�erie de Balmer �e

intrinsecamente constante, qualquer valor maior dessa constante indicaria a presen�ca de

efeitos de avermelhamento. A raz~ao entre as intensidades intr��nsecas de H� e H� , dado o

caso B de recombina�c~ao1, �e dada por

I (H� )
I (H� )

= 2:86;

sendo comum encontrar valores superiores para essa raz~ao em objetos astronômicos, uma

vez que a extin�c~ao nebular afeta mais os comprimentos de onda azuis (H� ) do que os

comprimentos de onda vermelho (H� ).

Estudar os objetos sob a perspectiva da emiss~ao em H� pode ainda nos ajudar a enten-

der as estruturas desses objetos. Uma s�erie de estudos, usando tanto espectroscopia quanto

1 Caso onde os el�etrons com energia maior do que 13.6eV n~ao s~ao reabsorvidos, e onde assumimos uma

temperatura de 10000K e densidade eletrônica de 10� 2cm� 2 (Osterbrock, 1989).
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imageamento, foram capazes de trazer informa�c~oes valiosas sobre a variedade de estruturas

e formas com que os gases ionizados est~ao distribu��dos em gal�axiasearly-types, evidenci-

ando que, mesmo estes objetos sendo carentes de g�as para formar estrelas, a emiss~ao em

H� poderia n~ao estar con�nada somente �a sua regi~ao central (Martel et al., 2004; Sarzi

et al., 2006; Annibali et al., 2010). O trabalho de Gomes et al. (2016) estudo a emiss~ao em

H� e a taxa de forma�c~ao estelar para três gal�axias do tipoearly-type, mostrando que tais

objetos possuem forma�c~ao estelar recente em regi~oes tipo bra�cos, indicando que objetos

considerados passivos podem n~ao ter sua forma�c~ao estelar completamente exaurida.

Al�em disso, estudos que tentam rastrear como essa emiss~ao est�a distribu��da em gal�axias

ativas, com forma�c~ao estelar vigente, têm mostrado resultados interessantes quanto aos

processos que podem desencadear forma�c~ao estelar (Kennicutt, 1983; Kennicutt e Kent,

1983; Tresse e Maddox, 1998; James et al., 2004; Gavazzi et al., 2006), al�em de mostrar

como a distribui�c~ao dessa emiss~ao est�a intimamente ligada tamb�em �as formas e estruturas

que s~ao vistas em outros comprimentos de onda (Zurita et al., 2002; Luisi et al., 2016).

Ainda, a emiss~ao H� , e a taxa de forma�c~ao estelar derivada dela, podem ser utilizadas

para estudar e caracterizar um tipo de gal�axia muito interessante, chamada degreen valley

galaxy. As gal�axias green valleys~ao objetos que residem em uma regi~ao espec���ca do dia-

grama cor-magnitude, entre ablue sequence(com intensa forma�c~ao estelar) ered sequence

(com forma�c~ao estelar suprimida) (Martin et al., 2007; Salim et al., 2007; Wyder et al.,

2007; Kau�mann et al., 2003). Bel�ore et al. (2017), por exemplo, utilizaram uma amostra

de gal�axias do MaNGA para mostrar que cerca de~40% das gal�axiasgreen valleypossuem

regi~oes centrais quiescentes (sem forma�c~ao estelar), enquanto apresentam forma�c~ao estelar

ao longo das regi~oes mais externas.

1.3 Os Novos Surveys

A astronomia moderna se utiliza de imageamentos e espectroscopias dos astros para

estudar e entender o Universo. Desde o advento das placas fotogr�a�cas at�e os dispositivos

CCD's, a astronomia tem sido respons�avel pelo desenvolvimento de diversas tecnologias de

ponta, sempre na tentativa de resolver melhor novos e velhos questionamentos cient���cos.

Tanto o imageamento quanto o espectro integrado dos objetos observados sempre foram

ferramentas indispens�aveis na determina�c~ao das propriedades dos objetos astronômicos,
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sempre vinculando, diagnosticando e testando previs~oes e modelos. Nos tempos atuais,

a existência de diversossurveysdo c�eu possibilitaram a gera�c~ao de um volume de dados

absurdamente grande (Mickaelian, 2016), tanto em qualidade quanto em quantidade e

variedade, for�cando os astrônomos a desenvolver novas t�ecnicas de aquisi�c~ao, an�alise e

manipula�c~ao de dados.

Diante desse novo paradigma da informa�c~ao, v�arios projetos foram ou est~ao sendo

desenvolvidos com o objetivo de conhecer mais e melhor nosso universo, atrav�es de duas

importantes frentes: a espectroscopia de campo integral e o imageamento em multi-bandas.

No caso do mapeamento do c�eu com o uso de espectroscopia de campo integral, podemos

destacar os projetos Atlas3D Cappellari et al. (2011), SAMI (Sydney-AAO Multi-object

IFS, Croom et al. (2012)), CALIFA Survey (Calar Alto Legacy Integral Field spectroscopy

Area Survey, S�anchez et al. (2012)) e MaNGA(Mapping Nearby Galaxies at APO, Bundy

et al. (2015)) que est~ao trazendo a possibilidade de estudar as gal�axias de uma maneira

mais ampla atrav�es de estudos espacialmente resolvidos das principais propriedades e linhas

de emiss~ao observadas. As principais diferen�cas entre esses projetos, em termos de�eld

of view e cobertura espectral, est~ao resumida na �gura 1.8. Nessa �gura, temos i) a

imagem RGB de uma gal�axia observada pelo SDSS e como ela seria vista em cada um

dos mencionadossurveyse ii) a cobertura espectral de cada projeto, onde a cor utlizada

faz referência a cor utilizada no nome do projeto. Uma vez que cada projeto tem campos

de vis~ao e coberturas espectrais bastante espec���cas, os estudos possibilitados por eles

tamb�em s~ao bastante variados.

J�a dentre os projetos de imageamento em multi-bandas (ou multi-�ltros), podemos

citar os projetos ALHAMBRA ( Advanced Large Homogeneous Area Medium-Band Redshift

Astronomical, Moles et al. (2008) ) com 20 �ltros, o J-PAS (Javalambre Physics of the

Accelerating Universe Astrophysical Survey, Benitez et al. (2014)) com 56 �ltros estreitos

e 3 �ltros largos, e os projetos J-PLUS (Javalambre-Photometric Local Universe Survey,

Cenarro et al. (2018)) e S-PLUS (Southern Photometric Local Universe Survey, (Mendes

de Oliveira et al., in prep.) ambos com 12 �ltros. Os imageamento multi-banda �e uma

ferramenta bastante interessante, uma vez que viabiliza a gera�c~ao de SED's (Spectral energy

distribution ) de baixa resolu�c~ao, uma esp�ecie de espectroscopia de campo integral de baixa

resolu�c~ao, com a vantagem de ser menos custosa do que a espectroscopia, possibilitando

observar mais objetos do que os projetos de espectroscopia de campo integral. Inclusive,
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Figura 1.8: Principais diferen�cas, em termos de campo de vis~ao e cobertura espectral, dos
surveysCALIFA, Atlas3D, MaNGA e SAMI. As cores utilizadas nos nomes dos projetos s~ao
as mesmas utilizadas na cobertura espectral, onde nota-se que os projetos CALIFA e MaNGA
s~ao os com maiores coberturas. Figura extra��da de S�anchez (2015).

os projetos J-PAS, J-PLUS e S-PLUS poder~ao ser utilizados para obten�c~ao de imagens em

H� (Vilella-Rojo et al., 2015; Logro~no-Garc��a et al., 2018).

1.3.1 Espectroscopia de Campo Integral

Durante muito tempo, as observa�c~oes feitas em astronomia podiam ser divididas em

2 tipos: observa�c~oes fotom�etricas e observa�c~oes espectrosc�opicas. Com a evolu�c~ao da ins-

trumenta�c~ao astronômica, a espectroscopia e a fotometria caminharam juntas para o que

chamamos hoje de espectroscopia de campo integral (IFS, do inglêsIntegral Field Spectros-

copy), uma t�ecnica observacional que fornece informa�c~oes em 3 dimens~oes (2 dimens~oes

espaciais e 1 dimens~ao espectral). Um cubo de dados de um objeto, que �e o produto do

IFS, pode ser entendido tanto como o conjunto de imagens do objeto em todos os compri-
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mentos de onda quanto um conjunto de espectros para cada p��xel do objeto observado. A

�gura 1.9, retirada de Harrison (2014), mostra um esquema simpli�cado de um cubo de

dados, com as dimens~oes espaciais (x, y) e espectrosc�opicas (� ) do cubo.

Figura 1.9: Representa�c~ao de um cubo de dados, com duas dimens~oes espaciais (x,y) e
uma espectral (� ). Um cubo de dados permite a obten�c~ao de i)imagens do objeto em v�arios
comprimentos de onda e ii)espectros para cada p��xel da imagem. Figura extra��da de Harrison
(2014).

Embora a espectroscopia 3D tenha sido usada em diversos estudos em astronomia, at�e

meados dos anos 2000 a maior parte das observa�c~oes se restringiam apenas a pequenas

regi~oes dos objetos (regi~oes centrais de gal�axias, aglomerados estelares, nebulosas) ou a

amostras bastante pequenas (veja exemplos em Emsellem et al. (1999); Garc��a-Lorenzo

et al. (2005); Tsamis et al. (2007); Rosales-Ortega et al. (2011); De Caprio et al. (2012);

Ricci et al. (2014); Ali et al. (2016)). Somente nos �ultimos anos que projetos, como os

mencionados em 1.3, foram criados e possibilitaram a explora�c~ao das gal�axias sob outros

vieses.

O uso de observa�c~oes com IFU abre novas possibilidades de estudo, uma vez que tal

t�ecnica permite, por exemplo a cria�c~ao de estudos espacialmente resolvidos de popula�c~oes

estelares, cinem�atica de gases, estruturas e mapas de linhas de emiss~ao.
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1.4 Motiva�c~ao do trabalho

Dado o panorama exposto acerca dos estudos sobre a natureza das gal�axias (se�c~ao 1.1) e

sobre a possibilidade de novas abordagens aos problemas astrof��sicos ofertados pelos novos

surveys(se�c~ao 1.3.1), o presente trabalho apresenta uma proposta de metodologia para o

estudo da emiss~ao em H� nas gal�axias atrav�es da an�alise e classi�ca�c~ao dos per�s dessa

emiss~ao. As t�ecnicas e an�alises aqui discutidas trazem um novo olhar sobre a distribui�c~ao

da emiss~ao em H� , que poder�a ser adaptada e utilizada em dados oriundos dos novos

surveys.

No cap��tulo 2 ser�a apresentado osurvey CALIFA, a rotina Pipe3D que gerou os di-

versosdataproducts do CALIFA e, por �m, a amostra �nal selecionada para este tra-

balho. O cap��tulo 3 apresenta os estimadores estat��sticos e geom�etricos utilizados na

an�alise. J�a o cap��tulo 4 apresenta a classi�ca�c~ao dos per�s de H� , utilizando os estimado-

res de�nidos para esse trabalho, al�em de apresentar a correla�c~ao dos per�s com diversos

parâmetros f��sicos. As principais conclus~oes s~ao apresentadas no cap��tulo 5, as perspectivas

de aplica�c~ao do m�etodo s~ao abordadas no cap��tulo 6 e, por �m, no apêndice A est~ao os

mapas e per�s de H� de toda a amostra de gal�axias utilizada.
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Cap��tulo 2

Base de dados

No presente cap��tulo, descrevemos osurvey CALIFA, do qual obtivemos nossa amostra

de dados, bem como apresentamos o detalhamento dos crit�erios utilizados para a sele�c~ao

�nal de gal�axias utilizada neste trabalho.

2.1 O Levantamento CALIFA

O survey CALIFA ( The Calar Alto Legacy Integral Field Area survey), realizado pelo

Centro Astronômico Hispano-Germânico no observat�orio Calar Alto, �e atualmente um dos

mais importantes levantamentos do c�eu com espectroscopia do tipo IFS (S�anchez et al.,

2012), e que, a partir de uma amostra base com cerca de 930 gal�axias (Walcher et al.,

2014), tem fornecido informa�c~oes em 3D (2D espacial + 1D espectral) para mais de 600

objetos, selecionados de modo a permitir que o diagrama cor-magnitude de suas gal�axias

seja satisfatoriamente coberto (�gura 2.1, extra��da do DR3 do CALIFA S�anchez et al.

(2016)).

Com o espectr�ografo PMAS (Potsdam Multi-Aperture Spectrophotometer, (Roth et al.,

2005)) e um campo de vis~ao de 74"� 64", foram observadas gal�axias no universo local

(0; 005< z < 0; 03), com uma cobertura espectral de 3500�A at�e 7000�A divididos em duas

resolu�c~oes espectrais. Na primeira con�gura�c~ao, V500, as observa�c~oes se estenderam de

3700�A a 7000�A com uma resolu�c~ao espectralR = � �=� = 850, sendo adequadas para

estudos de popula�c~oes estelares e medidas das linhas de emiss~ao de gases ionizados, desde

linhas do [OII]� 3727 at�e [SII]� 6731. J�a na segunda con�gura�c~ao, V1200, os objetos foram

observados com maior resolu�c~ao, R� 1650, na regi~ao azul do espectro, se estendendo de

3700�A at�e 5000�A . Os dados observados na con�gura�c~ao V1200 possibilitam an�alises mais
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Figura 2.1: Diagrama cor-magnitude (CMD) das gal�axias da amostra base (em azul claro)
e da amostra principal do DR3 (em azul escuro). Os pontos em amarelo correspondem �as
gal�axias da amostra estendida, que compreende os tipos de gal�axias mais raras ou incomuns
da amostra principal. A amostra utilizada no presente trabalho foi derivada do DR2, que por
sua vez est�a contida no DR3. Figura retirada de S�anchez et al. (2016).

detalhadas das popula�c~oes estelares, bem como da cinem�atica do g�as e das estrelas. A

�gura 2.2 mostra a cobertura espectral dosurvey e as regi~oes do espectro observadas em

cada modo, V500 e V1200.

Figura 2.2: Cobertura espectral do CALIFA Survey: a regi~ao azul, vermelha e a regi~ao de
sobreposi�c~ao das duas bandas. Figura extra��da de Marino et al. (2012)

.

Os dados fornecidos pelo CALIFA est~ao possibilitando estudos e an�alises em diversos
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campos, tais como sobre AGN's, forma�c~ao estelar, fontes de ioniza�c~ao, gradientes de me-

talicidade e idade de popula�c~oes estelares, dentre outras importantes �areas da astrof��sica

moderna (alguns exemplos podem ser vistos em Singh et al., 2013; S�anchez et al., 2013;

S�anchez-Bl�azquez et al., 2014; Gonz�alez Delgado et al., 2014; S�anchez-Menguiano et al.,

2016).

2.2 Pipe3D -Dataproductsdo CALIFA

Al�em dos espectros de campo integral, o CALIFA tamb�em foi projetado para ofere-

cer diversosdataproducts1 com mapas de diversas propriedades das gal�axias observadas.

Dentre os diferentes mapas, est~ao os de idade estelar m�edia ponderada pela luminosidade,

metalicidade m�edia, massa estelar e os mapas de 
uxos de v�arias linhas de emiss~ao, que

s~ao de interesse do presente trabalho.

Para a redu�c~ao dos cubos de dados e produ�c~ao dosdataproducts, foi empregada a

rotina PIPE3D (S�anchez et al., 2016), umapipeline desenhada para processar e analisar

os dados do tipo IFU tanto do CALIFA quanto de outrossurveys. As etapas de redu�c~ao

e processamento utilizadas no PIPE3D s~ao brevemente expostas a seguir.

i - Pr�e-processamento do cubo de dados: Essa etapa consiste em reduzir os cubos de

dados, fazer a corre�c~ao da extin�c~ao gal�actica2 e converter todos os cubos em unidade

de 10� 16ergs� 1cm� 2A � 1spaxel� 1.3 S�o ent~ao �e realizada a remo�c~ao de estrelas que

est~ao �a frente das gal�axias, dentro do FoV, e de regi~oes com S/N muito baixo (< 3).

ii - An�alise do espectro central: Ap�os o pr�e-processamento, a pipeline extrai um espectro

central (com um diâmetro de 5") centrado no pico de emiss~ao da imagem da gal�axia

na banda V e B, nos casos de V500 e V1200, respectivamente. Em cada espectro

central, ajustam-se popula�c~oes estelares simples (SSP, do inglêssimple stellar popula-

tion ) e, com isso, derivam-se diversos parâmetros associados �as popula�c~oes estelares

e a forma do cont��nuo do espectro.

1 Dataproducts �e o termo utilizado pela Colabora�c~ao CALIFA para designar todos os produtos derivados

da an�alise dos cubos de dados.
2 Extin�c~ao corrigida utilizando a lei de extin�c~ao da Via L�actea dada por Cardelli et al. (1989) e uma

atenua�c~ao de poeira deRv = 3 ; 1
3 O termo spaxel �e de�nido como sendo um ponto (p��xel) da imagem que cont�em o espectro daquele

ponto. Spaxel deriva deSpace Pixels(H•ortner et al., 2012).
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iii - Binagem espacial: Na etapa anterior, o espectro central tem excelente S/N, tornando

as estimativas de propriedades das popula�c~oes estelares bastante con��aveis. Entre-

tanto, conforme a an�alise se estende para as regi~oes mais externas da gal�axia, o S/N

por p��xel diminui consideravelmente, de modo que a con�abilidade dos parâmetros

derivados para essas regi~oes tamb�em diminui. Para contornar esse problema, adota-

se a binagem dos spaxels do cubo de dados, a �m de garantir um valor m��nimo

de S/N e, consequentemente, maior signi�cância nos resultados obtidos nas regi~oes

perif�ericas.

Figura 2.3: Compara�c~ao entre as binagens feitas com o m�etodoCS-binning utilizado pelo
Pipe3D e com tesselagem de Voronoi. As duas imagens �a direita, em ambos os pain�eis, exibem
os resultados para oCS-binning e Voronoi, respectivamente, com o mapa de segmenta�c~ao
exibido acima e o mapa de S/N segmentado abaixo. Figura retirada de S�anchez et al. (2016),
em que os mapas foram produzidos pela soma dos 
uxos dentro do intervalo de 5590�A{5680�A.

A binagem utilizada pelo Pipe3D deriva da tesselagem de Voronoi, chamada deCS-

binning, que al�em de estipular como crit�erio um valor de S/N m��nimo tamb�em imp~oe

que a distribui�c~ao do brilho super�cial seja cont��nua. A �gura 2.3, retirada de S�anchez

et al. (2016), mostra uma compara�c~ao entre as binagens feitas com o m�etodoCS-

binning e com tesselagem de Voronoi.

Nota-se que o resultado de binagem adotada pela pipeline do Pipe3D �e muito similar

ao resultado da tesselagem de Voronoi nas regi~oes centrais, onde o S/N geralmente �e
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maior do que o valor limite escolhido. Entretanto, nas regi~oes externas, oCS-binning

atinge o valor limite de S/N atrav�es de bins menores do que aqueles obtidos por

Voronoi, gerando mapas mais consistentes com a imagem n~ao binada, uma vez que

os bins dessas regi~oes de baixo S/N por p��xel s~ao mais homogêneos. Essa abordagem

�e mais interessante pois tende a manter a forma original das imagens, n~ao aplainando

as estruturas presentes nas regi~oes mais externas das gal�axias. O mesmo pode ser dito

sobre o mapa de S/N resultante da binagem, como mostrado nos pain�eis inferiores

da �gura 2.3. O limite imposto pela rotina do Pipe3D foi de S/N> 50.

iv - An�alise das popula�c~oes estelares: Ap�os a binagem do cubo de dados, s~ao ajustados

espectros de SSP's a cada espectro associado a um dado bin espacial, utilizando os

mesmos m�etodos empregados no passo [ii].�E nessa etapa que s~ao determinadas as

principais propriedades das popula�c~oes estelares em cada p��xel/spaxel e seus res-

pectivos espectros de linha de emiss~ao. As propriedades das popula�c~oes estelares

determinadas nessa etapa s~ao as idades e metalicidades ponderadas pela luminosi-

dade, idades e metalicidades ponderadas pela massa, a raz~ao massa-luminosidade

m�edia, o hist�orico de forma�c~ao estelar e a densidade super�cial de massa (S�anchez

et al., 2016). Al�em das propriedades de popula�c~oes estelares, tamb�em s~ao derivados

os valores de velocidade sistêmica, dispers~ao de velocidades e atenua�c~ao de poeira.

Ent~ao, com o ajuste e subtra�c~ao do espectro advindo das popula�c~oes estelares simples,

as propriedades das linhas de emiss~ao podem ser obtidas a partir de ajustes no

espectro residual. As linhas de emiss~ao fortes ajustadas s~ao [OII]� 3727, H� , H
 , H� ,

[OIII] � 4959, [OIII]� 5007, [NII]� 6548, [NII]� 6583, H� , [SII]� 6717 e [SII]� 6731.

v - Dezoni�ca�c~ao: A dezoni�ca�c~ao �e um processo proposto por Cid Fernandes et al.

(2014) que faz o contr�ario do procedimento de binagem, isto �e, fornece uma distri-

bui�c~ao espacial p��xel a p��xel das propriedades que antes foram derivadas para cada

bin espacial.

vi - An�alise das linhas de emiss~ao fortes: A an�alise das linhas de emiss~ao fortes �e ne-

cess�aria para que seja poss��vel derivar as propriedades do g�as ionizado com a melhor

resolu�c~ao espacial poss��vel. As linhas de emiss~ao mencionadas na etapa [iv] s~ao ajus-

tadas com uma fun�c~ao gaussiana gerando os 
uxos de cada linha de emiss~ao4.
4 Os 
uxos derivados desse ajuste n~ao est~ao ainda corrigidos pela extin�c~ao interna �a gal�axia.
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vii - An�alise das linhas de emiss~ao fracas: Al�em das linhas de emiss~ao fortes, �e necess�ario

tamb�em ajustar o espectro das linhas de emiss~ao fracas, uma vez que essas linhas

s~ao muito mais frequentes do que as fortes. Uma vez que �e computacionalmente

custoso realizar ajustes gaussianos nas muitas linhas de emiss~ao fracas, utilizou-se

uma estimativa direta das propriedades dessas linhas. Dado que utilizamos apenas

as linhas de emiss~ao fortes em nosso trabalho, o detalhamento do processo de ajuste

das linhas fracas n~ao ser�a feito, sendo poss��vel ser consultado no artigo do Pipe3D.

viii - Empacotamento dos dataproducts: Ap�os todas as etapas mencionadas acima, os

produtos gerados s~ao empacotados em arquivos do tipo FITS, com mapas contendo

os valores e erros dos diversos parâmetros derivados na an�alise do cubo de dados.

Todos os mapas possuem a mesma forma original do cubo de dados e mesmo sistema

de coordenadas WCS5. Diversosdataproductss~ao gerados pela rotina Pipe3D, sendo

utilizados em nosso trabalho os cubos com mapas descrevendo as propriedades das

linhas de emiss~ao fortes.

2.3 Nossa amostra

A amostra �nal utilizada em nosso estudo derivou dos dados de 200 objetos do DR2 do

CALIFA, que corresponde �a segunda distribui�c~ao de dados feita pelosurvey, e que foram

analisados com a rotina Pipe3D descrita acima. Desse total, foram selecionadas apenas as

gal�axias cuja elipticidade 6 � na banda V fosse inferior �a 0:35, resultando num total de 86

objetos.

2.3.1 Corre�c~ao da extin�c~ao nebular

Na determina�c~ao das propriedades das linhas de emiss~ao fortes, apipeline Pipe3D n~ao

corrige a extin�c~ao nas linhas, de tal modo que foi necess�ario a realiza�c~ao dessa corre�c~ao

antes de prosseguir com nossos estudos. Assumindo um modelo dedust screen, o 
uxo

corrigido de uma dada linha �e dado por

5 WCS (World Coordinate System) �e um sistema de coordenadas que descreve coordenadas f��sicas

associadas a uma imagem, tais como ascens~ao reta (RA) e declina�c~ao (DEC).
6 A elipticidade foi calculada a partir dos momentos invariantes de 2a ordem, conforme descrito no item

3.1.1.
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F (� ) int = F (� )obs � 100:4A �

onde F (� ) int �e o 
uxo intr��nseco que seria observado na ausência da atenua�c~ao,F (� )obs

�e o 
uxo de fato observado eA � �e o avermelhamento no comprimento de onda� , que

obtivemos a partir da lei de extin�c~ao de Cardelli et al. (1989)

A �

AV
= a(x) +

b(x)
RV

ondex = 1
� e RV = 3:1. As express~oes paraa(x) e b(x) para o caso �optico est~ao apresen-

tadas em Cardelli et al. (1989). Para encontrarmos o valor deAV utilizamos a raz~ao entre

as linhas de H� e H� :

AV = 3:1
1

� (H� ) � � (H� )
log[

(H�=H� )obs

(H�=H� ) int
]:

A raz~ao intr��nseca entre H� e H� , (H�=H� ) int , para o caso B de recombina�c~ao7 �e dado

por (H�=H� ) int =2.86, de onde se obt�em ent~ao o avermelhamentoAV :

AV =
3:1

� (H� ) � � (H� )
log[

(H�=H� )
2:86

]:

Assim, utilizando a curva de atenua�c~ao proposto em Calzetti et al. (1994), a diferen�ca

entre � (H� ) e � (H� ) �e

� (H� ) � � (H� ) = 1 :27

resultando na seguinte express~ao para o avermelhamento nebular em fun�c~ao de H� e H� :

AV = 6:10 log[
H�
H�

] � 2:78

Utilizamos essas express~oes para calcular o valor do avermelhamento nas linhas, p��xel

a p��xel. Entretanto, para o desavermelhamento do cont��nuo dos mapas, utilizou-se o valor

m�edio de AV da gal�axia, calculado excluindo-se a regi~ao central(raio > 0:2Rtotal
8), a �m

de evitar contamina�c~ao da emiss~ao em H� oriunda de outras fontes que n~ao puramente

estelares.
7 Caso onde os el�etrons com energia maior do que 13.6eV n~ao s~ao reabsorvidos, tendo uma temperatura

de 10000K e densidade eletrônica de 102cm2 (Osterbrock, 1989).
8 Raio total, na verdade, �e o semi-eixo maiora, medido via momentos invariantes, ver se�c~ao 3.1.1.
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2.3.2 Classes Morfol�ogicas

A classi�ca�c~ao morfol�ogica proposta inicialmente por Hubble (Hubble, 1936a) �e ainda

bastante utilizada na classi�ca�c~ao visual das gal�axias, dado que diversos estudos mostram

que tal classi�ca�c~ao possui correla�c~oes com diversas propriedades das gal�axias (Kau�mann

et al., 2003; Casado et al., 2015; Gonz�alez Delgado et al., 2016). A classi�ca�c~ao morfol�ogica

utilizada pela colabora�c~ao CALIFA segue ent~ao a classi�ca�c~ao de Hubble, com as gal�axias

sendo classi�cadas como el��pticas E (com todos os subtipos de el��ptica inclusos), lenticulares

S0, espirais de Sa a Sd, e as irregulares Sm e Ir. Na �gura 2.4 est�a exibida a propor�c~ao de

cada tipo morfol�ogico para(a) a amostra utilizada em nosso estudo e(b) para a amostra de

416 gal�axias utilizada em Gonz�alez Delgado et al. (2016). A amostra principal do CALIFA

possui uma distribui�c~ao bastante uniforme em todos os tipos morfol�ogicos, ao passo que

nossa amostra exibe uma distribui�c~ao morfol�ogica com excesso relativo de el��pticas e Sbc.

(a) Propor�c~ao de cada tipo morfol�ogico na nossa
amostra de 87 objetos.

(b) Propor�c~ao de cada tipo morfol�ogico na
amostra de 416 objetos (barras mais estrei-
tas) estudada por Gonz�alez Delgado et al.
(2016), e tamb�em para amostra principal do
CALIFA com 939 objetos (barras mais lar-
gas).

Figura 2.4: Propor�c~ao de tipos morfol�ogicos na (a) amostra utilizada no presente trabalho e(b) na
amostra principal do CALIFA e no trabalho realizado por Gonz�alez Delgado et al. (2016).

Ainda que a classi�ca�c~ao de Hubble seja amplamente utilizada, a �m de facilitar as

an�alises realizadas, reduzimos a amostra �nal em três classes morfol�ogicas: el��pticas e S0's,

espirais precoces e espirais tardias. Ao contr�ario da distribui�c~ao mostrada na �gura 2.4,

a separa�c~ao em três classes morfol�ogicas fez com quem a amostra analisada tivesse uma

distribui�c~ao de tipos mais homogênea. A tabela 2.1 apresenta as classes morfol�ogicas e
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Figura 2.5: Propor�c~ao de classes morfol�ogicas (el��pticas e lenticulares, espirais precoces e
espirais tardias) na amostra estudada.

os correspondentes tipos de Hubble, bem como a quantidade de cada de objetos em cada

classe; j�a a �gura 2.5 reproduz a distribui�c~ao das respectivas classes.

Tabela 2.1 - Classi�ca�c~ao das gal�axias em classes morfol�ogicas ES0, Slate, S early.

Classe Morfol�ogica Hubble type #

E S0 E0-E7 e S0 30

S early Sa, Sab, Sb 23

S late Sbc, Sc, Scd, Sd33

Salvo men�c~ao em contr�ario, todas as an�alises feitas com rela�c~ao �a morfologia foram

realizadas considerando os três tipos de classes morfol�ogicas determinados acima.

2.3.3 Caracteriza�c~ao da amostra

A amostra �nal com as 86 gal�axias possui cores u-r entre 1.4 e 3.4, idades m�edias

(ponderadas em luminosidade) entre� 107:8 e 109:8 anos, massas estelares totais variando

entre � 109:5M � =MJ e 1011:8M � =MJ e metalicidades log(Z ) entre -0.4 e -0.03. A �gura

2.6 exibe a distribui�c~ao das respectivas grandezas, enquanto na tabela 2.2 se encontram

as gal�axias da amostra e suas principais caracter��sticas f��sicas (nome, magnitude absoluta

em r, cor u-r, idade m�edia, metalicidade m�edia, massa estelar total, morfologia e classe

morfol�ogica). Ainda na tabela 2.2, a �ultima coluna indica se a gal�axia possui barra (B),

n~ao possua barra (A) ou �e inde�nido (AB). A �gura 2.8 exibe um mosaico com as imagens
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RGB das gal�axias da amostra.

Figura 2.6: A amostra �nal de gal�axias com cor u-r entre 1.4 e 3.6, idades entre 107:8 e 109:8

anos, massas estelares entre 109:5M � =MJ e 1011:8M � =MJ e metalicidade log(Z ) entre -0.4
e -0.09. A curva azul denota a fun�c~ao de densidade de probabilidade da vari�avel em quest~ao.

Quanto ao tipo de fonte da emiss~ao em H� , a �gura 2.7 mostra o diagrama diagn�ostico

de Baldwin-Phillips-Terlevich (BPT, Baldwin et al. (1981)) para todas as gal�axias da amos-

tra �nal, onde utilizou-se os valores m�edios de log([OIII ]� 5007=H� ) e log([NII ]� 6583=H� ).

Nesse diagrama est~ao as linhas de demarca�c~ao propostas por Kau�mann et al. (2003) para

emiss~ao puramente estelar e Kewley et al. (2001) para emiss~ao n~ao-t�ermica, onde nota-se

que as gal�axias da amostra est~ao bem divididas entre a regi~ao dominada por objetos cujas

linhas de emiss~ao s~ao advindas de atividade estelar e a regi~ao intermedi�aria, onde as linhas

de emiss~ao s~ao tanto de origem estelar quanto n~ao-t�ermica (advinda de um agn). A linha de

demarca�c~ao proposta por Schawinski et al. (2007) separa os objetos com linhas de emiss~ao

advindas da atividade nuclear em objetos tipo Seyfert (acima) e tipo LINERS (abaixo),
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sugerindo que os objetos de nossa amostra que est~ao na regi~ao de transi�c~ao provavelmente

s~ao objetos do tipo LINER.

Figura 2.7: Diagrama diagn�ostico BPT para os valores m�edios das emiss~oes nas gal�axias da
amostra �nal.

Tabela 2.2 - Gal�axias da amostra e suas propriedades: magnitude absoluta em r, cor u-

r, idade m�edia ( log(age=yr)), metalicidade ([Z=H ]), Massa estelar integrada (log(M=M � )),

morfologia e a classe morfol�ogica. A �ultima coluna, Barra, indica se a gal�axia possui barra

(B), n~ao possui barra (A) ou �e inde�nida (AB).

Nome Mr u-r Idade m�edia Metalicidade Massa estelar Morfologia Classe Morf. Barra

UGC00005 -21.76 2.76 8.97 -0.31 11.16 Sbc Slate A

NGC7819 -20.57 2.30 8.68 -0.29 10.61 Sc Slate A

IC1528 -20.41 2.18 8.75 -0.34 10.54 Sbc Slate AB

NGC0001 -21.11 2.24 8.89 -0.35 10.82 Sbc Slate A

NGC0036 -21.86 2.48 9.30 -0.34 11.22 Sb Searly B

UGC00312 -20.23 1.70 8.44 -0.33 10.35 Sd Slate B

NGC0171 -21.24 2.59 9.18 -0.21 10.93 Sb Searly B

NGC0237 -20.75 1.84 8.79 -0.33 10.59 Sc Slate B

NGC0477 -20.79 2.39 8.89 -0.33 10.89 Sbc Slate AB

IC1683 -20.75 2.54 9.31 -0.24 10.76 Sb Searly AB

NGC0496 -21.12 2.32 8.74 -0.31 10.84 Sc Slate A

NGC0774 -21.12 2.65 9.59 -0.20 11.02 S0 ES0 A

NGC0776 -21.46 2.67 9.26 -0.30 11.08 Sb Searly B

NGC1349 -22.15 2.75 9.20 -0.21 11.33 E E S0 A

NGC1645 -21.45 2.65 9.11 -0.19 11.03 S0 ES0 B

Continua na pr�oxima p�agina. . .
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Tabela 2.2 - Continua�c~ao

Nome Mr u-r Idade m�edia Metalicidade Massa estelar Morfologia Classe Morf. Barra

NGC2253 -21.20 2.37 8.80 -0.36 10.80 Sbc Slate B

NGC2347 -21.60 2.15 8.64 -0.33 11.04 Sbc Slate AB

NGC2730 -20.40 1.89 7.81 -0.36 10.13 Sc Slate B

NGC2880 -20.24 2.65 9.70 -0.25 10.55 E E S0 AB

NGC2906 -20.56 2.96 9.42 -0.31 10.58 Sbc Slate A

NGC2916 -21.17 2.18 8.94 -0.31 10.96 Sbc Slate A

UGC05108 -21.71 2.44 9.14 -0.18 11.10 Sb Searly B

UGC05358 -18.58 1.77 8.63 -0.24 9.56 Sd Slate B

UGC05771 -21.91 2.72 9.61 -0.24 11.27 E E S0 A

NGC3381 -19.32 1.84 8.81 -0.33 9.88 Sd Slate B

IC0674 -21.80 2.56 9.09 -0.25 11.14 Sa Searly B

NGC3614 -19.96 2.52 9.22 -0.42 10.31 Sbc Slate AB

NGC3994 -20.70 1.84 8.97 -0.29 10.59 Sbc Slate AB

NGC4003 -21.71 2.68 9.59 -0.15 11.12 S0 ES0 B

UGC07012 -19.34 1.42 8.41 -0.26 9.90 Sc Slate AB

NGC4185 -21.32 3.11 9.41 -0.28 10.85 Sbc Slate AB

NGC4210 -20.38 2.51 9.09 -0.32 10.50 Sb Searly B

IC0776 -18.69 1.94 8.34 -0.27 9.59 Sd Slate A

NGC4470 -20.44 1.50 9.01 -0.38 10.23 Sc Slate A

NGC4874 -22.68 2.98 9.83 -0.21 11.66 E E S0 A

UGC08234 -22.41 2.35 9.10 -0.17 11.39 S0 ES0 A

NGC5000 -21.36 2.39 9.08 -0.18 10.94 Sbc Slate B

NGC5205 -19.34 2.38 8.99 -0.33 9.98 Sbc Slate B

NGC5216 -20.28 2.66 9.56 -0.22 10.58 E E S0 A

UGC08733 -18.73 1.63 8.75 -0.27 9.61 Sd Slate B

UGC08781 -22.09 2.69 9.29 -0.19 11.27 Sb Searly B

NGC5378 -20.60 2.85 9.48 -0.27 10.61 Sb Searly B

NGC5406 -22.03 2.81 9.33 -0.29 11.26 Sb Searly B

NGC5485 -20.72 2.78 9.78 -0.20 10.74 E E S0 A

UGC09067 -21.62 1.79 8.86 -0.24 10.96 Sbc Slate AB

NGC5520 -19.50 2.24 8.71 -0.33 10.07 Sbc Slate A

NGC5720 -21.90 2.40 9.12 -0.32 11.19 Sbc Slate B

UGC09476 -20.35 2.09 9.02 -0.36 10.43 Sbc Slate A

NGC5784 -21.96 2.84 9.56 -0.29 11.32 S0 ES0 A

NGC5888 -22.51 2.82 9.44 -0.22 11.47 Sb Searly B

NGC5966 -21.43 2.77 9.70 -0.25 11.12 E E S0 A

IC4566 -21.51 2.88 9.30 -0.26 11.01 Sb Searly B

NGC6004 -21.14 3.46 9.29 -0.34 10.86 Sbc Slate B

NGC6020 -21.29 2.98 9.59 -0.26 11.04 E E S0 A

NGC6063 -20.02 2.35 9.04 -0.38 10.36 Sbc Slate A

NGC6081 -21.52 2.86 9.53 -0.22 11.03 S0 ES0 A

NGC6125 -22.01 2.74 9.78 -0.24 11.35 E E S0 A

NGC6146 -22.94 2.73 9.59 -0.09 11.71 E E S0 A

NGC6154 -21.60 2.73 9.48 -0.28 11.14 Sa Searly B

Continua na pr�oxima p�agina. . .
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Tabela 2.2 - Continua�c~ao

Nome Mr u-r Idade m�edia Metalicidade Massa estelar Morfologia Classe Morf. Barra

NGC6150 -22.28 2.86 9.65 -0.15 11.42 E E S0 A

NGC6173 -23.11 2.91 9.81 -0.22 11.81 E E S0 A

UGC10693 -22.66 2.94 9.74 -0.28 11.61 E E S0 AB

UGC10796 -18.90 1.75 8.54 -0.23 9.77 Sc Slate AB

IC1256 -20.81 2.21 9.08 -0.29 10.72 Sb Searly AB

UGC10905 -22.32 2.78 9.53 -0.26 11.45 S0 ES0 A

NGC6515 -22.11 2.73 9.44 -0.26 11.37 E E S0 A

NGC6941 -21.87 2.76 9.27 -0.28 11.21 Sb Searly B

NGC6978 -21.75 2.66 9.19 -0.24 11.13 Sb Searly AB

UGC11649 -20.60 2.88 9.22 -0.22 10.75 Sa Searly B

NGC7194 -22.35 2.79 9.67 -0.13 11.56 E E S0 A

NGC7311 -22.02 2.59 9.22 -0.33 11.28 Sa Searly A

NGC7321 -22.07 2.48 9.04 -0.32 11.30 Sbc Slate B

UGC12127 -22.49 3.31 9.71 -0.31 11.65 E E S0 A

UGC12185 -21.26 2.60 9.14 -0.25 10.99 Sb Searly B

UGC12224 -19.92 2.51 8.83 -0.27 10.41 Sc Slate A

NGC7489 -21.47 1.86 8.03 -0.27 11.18 Sbc Slate A

NGC7549 -20.97 2.46 8.92 -0.28 10.77 Sbc Slate B

NGC7562 -21.88 2.86 9.76 -0.15 11.31 E E S0 A

NGC7591 -21.31 2.38 8.99 -0.33 10.95 Sbc Slate B

NGC7631 -20.70 2.54 9.10 -0.34 10.77 Sb Searly A

NGC7653 -21.11 2.12 8.84 -0.40 10.82 Sb Searly A

NGC7671 -21.28 2.73 9.40 -0.23 11.03 S0 ES0 A

NGC7683 -21.14 2.89 9.66 -0.21 11.01 S0 ES0 A

NGC7716 -20.29 2.49 9.13 -0.37 10.65 Sb Searly A

UGC12816 -20.28 1.85 8.38 -0.23 10.34 Sc Slate A

UGC12864 -20.09 2.65 8.77 -0.29 10.38 Sc Slate B

NGC7800 -18.37 1.41 8.49 -0.33 9.67 Sd Slate AB
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Figura 2.8: Mosaico com as imagens RGB da amostra de gal�axia utilizando nas an�alises,
obtidas do SDSS Survey.



Cap��tulo 3

Estimadores Geom�etricos e Estruturais da Distribui�c~ao

da Emiss~ao em H�

Neste cap��tulo vamos utilizar alguns parâmetros geom�etricos para medir propriedades

da distribui�c~ao de H� nas gal�axias atrav�es do uso de ferramentas utilizas em an�alise de

imagens. Assim, os parâmetros calculados, e explicados em detalhes nas se�c~oes seguintes,

s~ao:

- Momentos invariantes de imagem e parâmetros derivados

- Raio m�edio e variância

- Medidas de Concentra�c~ao

* Concentra�c~ao Efetiva em H�

* Concentra�c~ao Central em H�

- Classes morfol�ogicas

3.1 Momentos invariantes de imagem

Momentos s~ao quantidades �uteis para descrever caracter��sticas signi�cativas de uma

imagem, tais como sua forma, centroides, semi-eixos da elipse e orienta�c~ao do objeto (Ki-

lian, 2001; Flusser et al., 2009). Para uma imagem, o momento de ordem (p+q) �e de�nido

como

M pq =
nxX

i =1

nyX

j =1

xp
i yq

j I (x i ; yj )
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onde nx e ny s~ao o n�umero de p��xeis nas dire�c~oesx e y e I(x,y) �e a intensidade do p��xel.

No caso espec���co em que a imagem analisada �e uma imagem bin�aria, ou seja,I (x; y) = 0

ou I (x; y) = 1, a de�ni�c~ao acima calcula os momentos geom�etricos da imagem, que para

efeitos de nota�c~ao, chamaremos deM G
pq. Entretanto, neste trabalho, estamos utilizando o


uxo emitido pelas gal�axias, assim conv�em de�nirmos momentos fotom�etricos da imagem

ondeI (x; y) = FH� (x; y) �e o 
uxo emitido pela gal�axia em cada p��xel (x,y).

A partir dessa de�ni�c~ao de momentos, a �area total ocupada pelo objeto (momento

geom�etrico), o 
uxo total e o centroide fotom�etrico s~ao dados por

�Area = M G
00 =

nxX

i =1

nyX

j =1

x0
i y0

j = NT

Ftotal = M 00 =
nxX

i =1

nyX

j =1

x0
i y0

j I (x i ; yj ) =
nxX

i =1

nyX

j =1

I (x i ; yj )

f �x; �yg = f
M 10

M 00
;
M 01

M 00
g

ondeNT �e o n�umero de p��xeis do objeto total.

Uma vez que os momentosM pq n~ao s~ao invariantes, �e interessante de�nirmos os momen-

tos centrais da imagem,� pq, que s~ao invariantes por transla�c~ao, dado que s~ao calculados

em rela�c~ao ao centro da imagem. Os momentos centrais de ordem (p+q) s~ao dados por

� pq =
nxX

i =1

nyX

j =1

(x i � �x)p(yj � �y)qI (x i ; yj ):

Com a �nalidade de garantir que os parâmetros derivados �a partir dos momentos da

imagem coincidam com parâmetros conhecidos previamente para os objetos, utilizamos a

banda V reconstru��da pelo Pipe3D para determinar os parâmetros geom�etricos utilizados

ao longo do estudo.

3.1.1 Parâmetros Geom�etricos de Elipse

Ainda que cada momento central n~ao tenha um signi�cado expl��cito, �e poss��vel utili-

zar os momentos centrais de segunda ordem (p + q = 2) para derivar alguns parâmetros

geom�etricos interessantes. Assim, podemos estimar os parâmetros (semi-eixosa e b, elip-

ticidade � e ângulo de posi�c~ao� ) da elipse que melhor ajusta a imagem atrav�es de

a =

 
2(� 20 + � 02) +

p
(� 20 � � 02)2 + 4� 2

11

� 00

! 1=2
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b=

 
2(� 20 + � 02) �

p
(� 20 � � 02)2 + 4� 2

11

� 00

! 1=2

� = 1 �
b
a

� =
1
2

arctan(
2� 11

� 20 � � 02
)

3.1.2 Raio m�edio e seu desvio padr~ao

Sendo (x i ; yj ), com i = 1; :::; nx e j = 1; :::; ny, um conjunto de p��xeis associados a

uma dada gal�axia de centro (�x; �y), seu raio m�edio �e de�nido como

�R =
1
N

NX

i =1

Ri ;

onde

N = nx � ny = NT ;

Ri =
�
(x i � �x)2 + ( yi � �y)2

� 1=2
;

e a variância deR ser�a

� 2
R =

1
N � 1

NX

i =1

�
Ri � �R

� 2
:

Utilizando os momentos centrais de�nidos anteriormente, �e poss��vel representar o raio

m�edio atrav�es de:

�R =
(� 20 + � 02)1=2

� 00

Uma vez que temos gal�axias de diversos tamanhos, �e conveniente normalizar o raio de

cada gal�axia com o raio efetivo,Re ,de�nido como o raio no qual est�a contido 50% do 
uxo

total emitido pela gal�axia em uma dada banda.

Dessa forma, o raio m�edio e o desvio padr~ao normalizados pelo raio equivalente s~ao

dados por
�R

Re
;

� R

Re

3.2 Medidas de Concentra�c~ao

Como apresentado em 1.1.4, v�arias de�ni�c~oes de concentra�c~ao foram adotadas em es-

tudos e esquemas de classi�ca�c~ao das gal�axias (Morgan e Mayall, 1957; Abraham et al.,

1994; Shimasaku et al., 2001; Conselice, 2003), muito embora esse parâmetro sozinho seja
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incapaz de separar e�cientemente as gal�axias do tipo tardio e tipo precoce (late-types e

early-types). Para a concentra�c~ao de luz na banda r,cr , utilizaremos aquela de�nida por

Strateva et al. (2001) como a raz~ao entre os raios de Petrosian que contêm 90% e 50% (R90

e R50, respectivamente) do 
uxo na respectiva banda, em que a concentra�c~ao de luz tende

a ser maior queC = 2:63 para gal�axias precoces (el��pticas e lenticulares) uma vez que se

espera que tais sistemas possuem per�s de brilho mais concentrados que os de gal�axias

tardias.

3.2.1 Concentra�c~ao Efetiva e Central em H�

Uma vez que neste trabalho estamos analisando a emiss~ao em H� , conv�em estabelecer

outras de�ni�c~oes, especi�camente para medir a concentra�c~ao do 
uxo medido na referida

linha. Desse modo, de�nimos a Concentra�c~ao Efetiva em H� como

ce(H� ) =
Re(H� )

a
;

onde Re �e o raio efetivo da gal�axia em H� , ou seja, o raio que cont�em 50% das emiss~oes

em H� , e a �e o semi-eixo maior da gal�axia, obtido via a an�alise de momentos na banda V

descrita na se�c~ao 3.1.2.

Um outro parâmetro de concentra�c~ao de�nido para caracterizar a emiss~ao foi a Con-

centra�c~ao Central em H� , cc(H� ). Sendo a o semi-eixo maior da elipse que ajusta a

imagem em H� , a concentra�c~ao central �e de�nida como a raz~ao entre o 
uxo em H� na

regi~ao central (R � 0:2a) e o 
uxo total em R � a, medido dentro das elipses. Assim, a

concentra�c~ao central �e dada por

cc(H� ) =
I H� (0:2a)

I H� (a)

Da pr�opria de�ni�c~ao, tem-se que esse a concentra�c~aocc(H� ) mede quanto do 
uxo da

linha prov�em da regi~ao central (� 0:2a), de tal forma que objetos com grande 
uxo central

e r�apido decr�escimo do 
uxo com o raio tendem a ter maiores valores de concentra�c~ao

central. �E esperado que objetos cuja luminosidade em H� sejam oriundos da atividade

estelar no disco, e n~ao na regi~ao nuclear, possuamcc(H� ) menor.
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3.3 Considera�c~oes Sobre as Concentra�c~oes

Considerando os parâmetros de concentra�c~ao, a �gura 3.1 mostra a distribui�c~ao das

concentra�c~oes de luz na banda r, a concentra�c~ao efetiva e a concentra�c~ao central em H�

para todas as gal�axias da amostra. Como j�a era esperado, a concentra�c~ao de luzcr exibe

um comportamento bimodal, com as gal�axias da amostra separadas em dois picos.

Figura 3.1: Distribui�c~ao das concentra�c~oescr , ce(H� ) e cc(H� ) para as gal�axias da amostra, onde a curva
azul �e dada pela densidade de probabilidade da vari�avel.

A �gura 3.2 exibe a correla�c~ao entre as concentra�c~oes de H� , categorizadas pelas classes

morfol�ogicas em fun�c~ao decr , onde �e poss��vel ver os respectivos ajustes lineares. As gal�axias

da classe morfol�ogica Slate exibem uma anticorrela�c~ao mais acentuada entrecr e ce do

que para as classes Searly (� � 0:07), enquanto as classes ES0 n~ao apresenta nenhuma

correla�c~ao (� � 0:00). J�a no caso da concentra�c~ao central em fun�c~ao da concentra�c~ao de

luz, em todos os casos nota-se uma correla�c~ao, em que as espirais precoces e as tardias

possuem correla�c~ao levemente mais acentuada (� � 0:41 e� � 0:49, respectivamente) com

a concentra�c~aocr do que as el��pticas e S0's (� 0.16). Assim, em nossa amostra veri�camos

que a rela�c~ao entre a concentra�c~ao central e a concentra�c~ao de luzcr �e mais acentuada

para as gal�axias espirais (embora a concentra�c~ao m�edia seja maior para as E e S0 que para

as espirais).

Por �ultimo, a �gura 3.3 exibe a correla�c~ao entre as concentra�c~oescc(H� ) e ce(H� ), em

que pode-se notar uma anticorrela�c~ao forte entre elas (� � 0:77). Por �ultimo, mesmo que

suave, a distribui�c~ao bidimensional mostra que h�a dois picos nas distribui�c~ao, corroborando

com a ideia de uma amostra maioria poderia fazer expressiva a bimodalidades entre as

concentra�c~oes.
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Figura 3.2: Correla�c~ao entre a concentra�c~ao de luz na banda r,cr , e as concentra�c~oes efetiva
e central de H� , ce(H� ) e cc(H� ). A �area sombreada corresponde ao intervalo com 95% de
con�an�ca.

Figura 3.3: Correla�c~ao entre a concentra�c~ao efetiva e central de H� , ce(H� ) e cc(H� ), onde
nota-se uma anticorrela�c~ao entre ambas.

Nos pr�oximos cap��tulos veremos que os parâmetros de concentra�c~ao de�nidos acima e

o uso de três classes morfol�ogicas s~ao �uteis para caracterizar a morfologia da emiss~ao em

H� .



Cap��tulo 4

Emiss~ao em H� : Distribui�c~ao Radial, Propriedades e

An�alises

Neste cap��tulo abordamos a emiss~ao em H� , estudando sua distribui�c~ao radial, bem

como suas propriedades e os principais resultados obtidos. A se�c~ao 4.1 descreve a im-

portância dos per�s na astronomia e a metodologia utilizada para calcular os per�s, en-

quanto na se�c~ao 4.2 �e discutido o esquema de classi�ca�c~ao dos per�s radiais. As se�c~oes

4.4 e 4.5 abordam a an�alise das correla�c~oes dos per�s com parâmetros estruturais e com

outras propriedades f��sicas das gal�axias.

4.1 Per�s: Distribui�c~ao Radial de H�

Como abordado no Cap��tulo 1, a emiss~ao em H� �e de extrema importância nos estu-

dos de forma�c~ao e evolu�c~ao das gal�axias, uma vez que �e um bom tra�cador das atividades

que nelas ocorrem, enquanto que a an�alise da distribui�c~ao radial (per�l) de diversas pro-

priedades �e uma das principais ferramentas da astronomia, utilizada em diversas �areas

para caracterizar e estudar gal�axias, aglomerados, mat�eria escura e outros objetos (veja

exemplos em Kormendy (1977); Strateva et al. (2001); Merritt et al. (2006); Gavazzi et al.

(2007); Graham (2011); Beraldo e Silva et al. (2013)). Dentro do escopo desse trabalho,

a distribui�c~ao radial da emiss~ao em H� �e um instrumento �util para entender como essa

emiss~ao se relaciona com as propriedades das popula�c~oes estelares e demais propriedades

das gal�axias da amostra.

Os mapas das linhas de emiss~ao e das propriedades das gal�axias obtidos com apipeline

Pipe3D fornecem uma vis~ao da distribui�c~ao bidimensional das principais caracter��sticas

desses objetos. Entretanto, analisar e comparar diretamente os mapas para as diferentes
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Figura 4.1: Gal�axia NGC0237: imagem do SDSS e respectivo mapa de emiss~ao em H� . A
�ultima �gura da direita representa um esbo�co do ajuste realizado via momentos da imagem
e os an�eis el��pticos utilizados para o c�alculo do per�l (s~ao apresentadas apenas 13 elipses e
n~ao as 50 usadas no ajuste do per�l).

gal�axias da amostra n~ao �e t~ao intuitivo, de modo que o uso da distribui�c~ao radial como

ferramenta de an�alise se mostra pertinente. Dessa forma, a emiss~ao em H� dos objetos

da amostra foi analisada com o aux��lio da sua distribui�c~ao radial, em que os per�s foram

constru��dos com o uso dos momentos invariantes da imagem (se�c~ao 3.1). Ap�os encontrar a

elipse que melhor se ajusta �as emiss~oes e determinar os semi-eixos maior e menor (a e b),

o ângulo de inclina�c~ao� e a elipticidade� da elipse ajustada, �xam-se os valores de� e � ,

para ent~ao determinar o valor do semi-eixo maiorai do i-�ezimo p��xel ( x i ; yi ) atrav�es de

ai =

s
[(x i � �x)sin� + ( yi � �y)cos�]2 + [( x i � �x)cos� + ( yi � �y)sin� ]2

(1 � � )2

Ap�os calcular o valor ai para cada p��xel da imagem, os mesmos foram ordenados de

forma crescente e divididos em 50bins radiais (elipses concêntricas), de modo que cada

bin tivesse a mesma quantidade de p��xels. A �gura 4.1 exibe a imagem, o mapa em H�

e um esbo�co do ajuste el��ptico com osbins anelares para a gal�axia NGC0237. Para cada

bin, calculou-se o valor m�edio de H� e o valor m�edio do semi-eixo maiora , possibilitando

a cria�c~ao do per�l radial tal qual o mostrado na �gura 4.2, em que as barras de erro s~ao

dadas pelo desvio padr~ao da m�edia.�E importante ressaltar que o ajuste de elipses �e feito

com base no mapa na banda V reconstru��do pelo Pipe3D, de forma que o centro da mesma

coincida com o centro da gal�axia observado na faixa do v��sivel. A �m de padronizar as

medidas, o semi-eixo maior da elipse �e normalizado pelo valor do raio equivalenteReq

de�nido em 3.1.2.
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Figura 4.2: Per�l radial da emiss~ao em H� para a gal�axia NGC0237, realizado como descrito
em 4. As barras de erro representam o erro m�edio padr~ao de H� em cada bin do ajuste.

4.2 Classi�ca�c~ao Visual dos Per�s de H�

Observando-se os per�s de H� de toda a amostra, notou-se que os mesmos possu��am

certas regularidades em sua forma, de modo que poderiam ser categorizadas segundo essas

regularidades. A �m de padronizar os per�s e trocar a classi�ca�c~ao mais objetiva, norma-

lizamos todos os per�s com rela�c~ao a m�axima emiss~ao em H� . A primeira caracter��stica

not�avel �e que os per�s se separam em dois grupos: os per�s cuja m�axima emiss~ao est�a

localizada no centro e que chamamos de per�l C (de Central); e os os per�s cuja emiss~ao

m�axima est�a em qualquer regi~ao ao longo da extens~ao da gal�axia e que chamamos de EX

(de Extens~ao). A �gura 4.3 mostra a distribui�c~ao dos raios de m�axima emiss~ao,RME , para

as nossa amostra, onde �e poss��vel notar que a maior parte das gal�axias possuem emiss~ao

em H� m�axima no centro.

Em um segundo momento, analisando o comportamento dos per�s categorizados como

C, notamos que tais per�s tamb�em apresentam uma dualidade: alguns per�s possuem toda

a emiss~ao em H� na regi~ao pr�oxima ao centro, enquanto alguns per�s exibem emiss~ao em

H� ao longo de todo a extens~ao, podendo inclusive ter picos secund�arios de emiss~ao.

Observando a distribui�c~ao das concentra�c~oescr , ce(H� ) and cc(H� ) (�gura 4.4), nota-se

que a distribui�c~ao decr pode ser um �otimo atributo secund�ario, para separar os per�s C

em dois subtipos: chamamos de CE os per�s C cuja concentra�c~aocr corresponda a objetos
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Figura 4.3: Distribui�c~ao do raio de m�axima emiss~ao em H� , RME , para nossa amostra. Para cerca de
3/4 da amostra, a m�axima emiss~ao se encontra no centro da gal�axia.

early-types (cr > 2:63) e de CL os per�s C cuja concentra�c~aocr corresponda a objetos

late-types (cr < 2:63). Dessa forma, nossa amostra �nal �e classi�cada em três tipos de

per�s: CE , CL e EX , com 36, 27 e 23 objetos, respectivamente.

A �gura 4.5 �a esquerda exibe um exemplo de cada um dos três tipos de per�s radiais,

enquanto que os gr�a�cos �a direita mostram todos os per�s normalizados de um dado tipo

empilhados em um mesmo gr�a�co. Os per�s radiais de todas as gal�axias, bem como seus

mapas de emiss~ao em H� , podem ser vistos no apêndice A.

Figura 4.4: Distribui�c~ao das concentra�c~oescr , ce(H� ) and cc(H� ) para as gal�axias da amostra, separadas
pelos per�s C e EX.
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Figura 4.5: Os três tipos de per�s radiais de H� . De cima para baixo: Per�l CE , Per�l CL ,
e Per�l EX . As �guras do lado esquerdo exibem um exemplo de cada per�l, enquanto que as
�guras do lado direito exibem todos os per�s de cada tipo normalizados.

4.3 A Morfologia das Gal�axias e Seus Per�s

Avaliamos a correspondência entre os tipos de per�l e as classes morfol�ogicas (�gura

4.6 e tabela de contingência 4.1), para veri�car se existe alguma rela�c~ao entre as duas

caracter��sticas e, para isso, utilizamos o teste de� 2 para determinar se as vari�aveis s~ao
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independentes (hip�otese nula) ou n~ao. Considerando que foi obtido� 2 � 53 com valorp =

8:5� 10� 11, con�rmamos ent~ao que os tipos morfol�ogicos e os per�s n~ao s~ao independentes,

possuindo algum grau de associa�c~ao.

CE CL EX

E S0 28 1 1

S early 4 8 11

S late 4 18 11

Tabela 4.1 - Tabela de contingência dos per�s e das classes morfol�ogicas, com a quantidade de gal�axias
em cada per�l e classe morfol�ogica.

Figura 4.6: Propor�c~ao das classes morfol�ogicas (ES0, Searly e slate) em cada tipo de per�l
(CE, CL e EX).

�E interessante notar que os per�s CE s~ao majoritariamente compostos por gal�axias

E S0, enquanto que o per�l CL possui majoritariamente gal�axias espirais, tanto Searly

quanto Slate. Os per�s EX, assim como CL, s~ao dominados por objetos espirais. Anali-

sando os per�s CL expostos no apêndice A, pode-se notar que� 75% dos per�s classi�cados

como CL exibem ao menos um pico de emiss~ao secund�ario ao longo da extens~ao da gal�axia.

Uma vez que os per�s CL s~ao dominados por gal�axias espirais, �e consistente supor que tais

picos secund�arios estejam associados �a bra�cos e an�eis no corpo do objeto. Ainda, vale notar

que os �unicos objetos ES0 classi�cados como CL ou EX (NGC1349 e NGC5784) tamb�em
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exibem picos de emiss~ao em H� fora do centro. Como argumenta Gomes et al. (2016),

esses picos podem estar associados �a atividade estelar recente, sugerindo que nem todos

os objetosearly-type s~ao passivos, podendo inclusive serem indicativos de outros processos

internos e externo �as gal�axias mais velhas.

A tabela B.1 do apêndice complementa a tabela 2.2 com as classes morfol�ogicas, per�l

de H� , taxa de forma�c~ao estelar (SFR) e concentra�c~oescr , ce(H� ) e cc(H� ) das gal�axias

amostradas. As correla�c~oes entre os per�s, classes morfol�ogicas e os demais parâmetros

f��sicos das gal�axias ser~ao explorados nas se�c~oes a seguir.

4.4 Correla�c~oes com os Parâmetros de Concentra�c~ao

As concentra�c~oes de luz s~ao bastante utilizadas para classi�car gal�axias tardias e pre-

coces, como mencionado em 3.2. Discutimos as concentra�c~oes sob o aspecto das classes

morfol�ogicas na se�c~ao 3.3 e, a seguir, iremos analis�a-las levando em considera�c~ao a classi-

�ca�c~ao dos per�s de H� .

Figura 4.7: Distribui�c~ao das concentra�c~oes cr , ce(H� ) and cc(H� ) para as gal�axias da
amostra, separadas pelos per�s CE, CL e EX.

A �gura 4.7 mostra a distribui�c~ao das concentra�c~oes para cada per�l, enquanto a �gura

4.8 exibe os diagramas de violino, onde se observa a densidade de probabilidade sobreposto

ao boxplot das vari�aveis. Pela distribui�c~ao da �gura 4.7, podemos veri�car que os per�s

EX acompanham os per�s CL, estando principalmente ocupando a regi~ao comcr < 2:63.

J�a as concentra�c~oescc(H� ) e ce(H� ) se mostra ine�ciente para separar os tipos de per�s,

embora a concentra�c~aocc(H� ) dos per�s CL e EX possuam tendência de ser menor do

que para os per�s CE.
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Figura 4.8: Concentra�c~oes discriminadas pelos per�s.

Pro�le cr cc(H� ) ce(H� ) log(t � /Gyr) log(Z=Z� ) log(M � =M� )

CE 3.07� 0:03 0.33� 0:02 0.66� 0:03 9.49� 0:05 -0.23� 0:01 11.15� 0:07

CL 2.22� 0:04 0.22� 0:03 0.64� 0:02 8.90� 0:07 -0.29� 0:01 10.61� 0:10

EX 2.29� 0:07 0.14� 0:03 0.70� 0:02 9.12� 0:07 -0.31� 0:01 10.80� 0:09

Tabela 4.2 -Valores m�edios e o erro padr~ao das concentra�c~oes e dos parâmetros das popula�c~oes estelares,
discriminadas pelos tipos de per�s.

4.5 Per�s de H� e as Propriedades das Popula�c~oes Estelares

Uma vez que observam-se correla�c~oes entre os per�s e as concentra�c~oes (parâmetros

estruturais), �e de se esperar que haja tamb�em correla�c~oes com parâmetros f��sicos das

gal�axias. Assim, a �m de compreender melhor qual o signi�cado f��sico dos per�s de H� ,

a seguir analisamos como eles se comportam quando comparados aos valores m�edios das

principais propriedades das popula�c~oes estelares (idade estelar, a metalicidade e a massa

estelar).

4.5.1 Idade e Metalicidade

A estimativa das idades das gal�axias �e uma tarefa complicada e sujeita a muitas incer-

tezas. Considerando uma gal�axia como uma combina�c~ao linear das popula�c~oes estelares

existentes nela (popula�c~oes estelares compostas) e que as propriedades dessas popula�c~oes

podem ser obtidos a partir do espectro integrado da gal�axia, a s��ntese espectral �e um

m�etodo bastante difundido para a determina�c~ao da idade das gal�axias.

Como discutido em 2.2, a rotina Pipe3D gera um espectro para cada p��xel do cubo

de dados, sobre os quais �e realizada a s��ntese espectral com o ajuste de templates de

popula�c~oes estelares simples (SSP, do inglêsSimple Stellar Population), obtendo-se as
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propriedades das popula�c~oes estelares ajustadas, tais como idades e metalicidades m�edias

e hist�orico de forma�c~ao estelar. A biblioteca de popula�c~oes estelares utilizada no ajuste

�e a a biblioteca gsd156 (Cid Fernandes et al., 2013), derivada da extra�c~ao de espectros

estelares sint�eticos da biblioteca GRANADA (Martins et al., 2005) e SSP's do projeto

MILES (S�anchez-Bl�azquez et al., 2006), possuindo uma base com 156 templates de 39

idades distintas e 4 metalicidades.

A idade m�edia de uma popula�c~oes estelar �e obtida atrav�es da combina�c~ao linear das

idades dos espectros estelares utilizados no ajuste, sendo a idade m�edia ponderada pela

luminosidadehlog(t)i L dada por

hlogti L =
N?X

i =1

x i logt i

onde x i �e o peso da luminosidade associado �a i-�ezima SSP, logt i �e a idade do espectro

estelar, eN? �e a quantidade de SSP's ajustadas.

Al�em das idades, a metalicidade da gal�axia tamb�em �e derivada atrav�es do m�etodo de

s��ntese espectral. De modo semelhante, a metalicidade da gal�axia �e dada pela combina�c~ao

linear das metalicidades de cada SSP ajustada ao espectro da gal�axia. A metalicidade

ponderada pela luminosidadehZ i L �e obtida atrav�es de

hZ i L =
N?X

i =1

x i Z i

ondex i �e o peso da luminosidade associado �a i-�ezima SSP,Z i �e a metalicidade do espectro

estelar, eN? �e a quantidade de SSP's ajustadas.

Diversos estudos têm utilizado a idade e a metalicidade como tra�cadores de outras

propriedades das gal�axias (veja alguns exemplos em Gallazzi et al. (2005, 2008); Peletier

(2013); Gonz�alez Delgado et al. (2014); Zibetti et al. (2017)). Sabe-se hoje que a idade

estelar e a metalicidade est~ao correlacionadas com as cores, massas estelares e taxas de

forma�c~ao estelar dos objetos, em que �e esperado que objetos mais velhos e massivos tenham

tendência a ser mais avermelhados e met�alicos, em contraposi�c~ao aos objetos mais novos

e de baixa massa, que possuem menores metalicidades e s~ao mais azuis. Entretanto,

tamb�em �e bastante conhecido que existem diversas degenerescências entre as propriedades

das popula�c~oes estelares, fazendo com que a interpreta�c~ao dos resultados dessas rela�c~oes

precise ser mais cautelosa (Worthey, 1994; Vazdekis e Arimoto, 1999; Vazdekis, 2008).
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Figura 4.9: �A esquerda: Diagrama de violino mostrando a distribui�c~ao e densidade de
probabilidade das idades m�edias em cada tipo de per�l. �A direita: dispers~ao das idades
estelares m�edia em cada tipo de per�l, separados pelas classes morfol�ogicas.

A �gura 4.9 mostra um diagrama do tipo violino (que mostra tanto a distribui�c~ao da

densidade de probabilidade quanto o boxplot) e a dispers~ao para a idade estelar m�edia em

cada um dos 3 tipos de per�s de H� . �E interessante notar que as idades m�edias corroboram

com o encontrado para as classes morfol�ogicas, uma vez que os per�s CL e EX possuem

popula�c~oes estelares mais jovens do que os per�s CE. Ainda, nota-se que a dispers~ao de

idade m�edia para os per�s EX �e mais velho e concentrado do que os per�s CL.

Figura 4.10: �A esquerda: Diagrama de violino mostrando a distribui�c~ao e densidade de
probabilidade das metalicidades m�edias em cada tipo de per�l. �A direita: dispers~ao da
metalicidade m�edia em cada tipo de per�l, separados pelas classes morfol�ogicas.

J�a a an�alise das distribui�c~oes e dispers~ao das metalicidades (�gura 4.10) exibe um

comportamento levemente decrescente, com o valor m�edio de metalicidade para cada per�l

sendo menor do per�l CE para os per�s CL e EX. Considerando apenas os per�s CL e EX,
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�e signi�cativo notar que embora a idade m�edia seja menor para os per�s CL, esses per�s

s~ao mais met�alicos do que os per�s EX.

4.5.2 Massa Estelar M�edia

Outra propriedade fundamental das gal�axias �e a massa estelar, que �e obtida a partir

da s��ntese espectral das popula�c~oes estelares, onde a combina�c~ao linear da massa estelar

de cada popula�c~ao estelar que a comp~oe �e dada por

hlogM � i =
N?X

i =1

x i logM i

com

M i = x i (
M
L

)
i
L

sendo a massa da i-�ezima SSP, cuja raz~ao massa-luminosidade �e (M
L )

i
.

Os valores m�edios da massa estelar em cada per�l e classe morfol�ogica s~ao exibidos na

�gura 4.11. Assim como a idade m�edia, a m�edia da massa estelar se apresenta maior para

os per�s CE do que os per�s CL e EX, sendo inclusive a dispers~ao mais concentrada para

os objetos de per�l EX. A massa estelar m�edia mais alta para o per�l CE j�a era esperado,

uma vez que mais de 75% s~ao objetos ES0.

Figura 4.11: �A esquerda: Diagrama de violino mostrando a distribui�c~ao e densidade de
probabilidade das massas estelares em cada tipo de per�l.�A direita: dispers~ao da massa
estelar m�edia em cada tipo de per�l, separados pelas classes morfol�ogicas.

Os valores m�edios de idade estelar, metalicidade e massa estelar e suas respectivas

dispers~oes podem ser vistos na tabela 4.2.
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4.6 Natureza das emiss~oes em H�

Al�em da correla�c~ao entre os per�s e as propriedades das gal�axias da amostra, �e ne-

cess�ario examinar as poss��veis origens dessa emiss~ao. Novamente utilizando diagramas

propostos por Baldwin et al. (1981), a �gura 4.12 (�a esquerda) mostra a posi�c~ao das gal�axias

de cada tipo de per�l no diagrama BPT, onde est~ao delimitadas as regi~oes cuja emiss~ao

H� �e oriunda de atividade estelar (gal�axiasStar-forming), atividade nuclear (AGN's e

Liners) e a regi~ao de transi�c~ao onde a emiss~ao pode vir de ambas fontes (Kewley et al.,

2001; Kau�mann et al., 2003; Schawinski et al., 2007). O diagrama �e feito considerando

cada gal�axia como um todo e, assim, utilizamos o valor m�edio das emiss~oes em toda a

gal�axia.

Como j�a observado na se�c~ao 2.3.3, as gal�axias da amostra inteira se encontram divididas

entre a regi~aostar-forming e a regi~ao de transi�c~ao. Entretanto, analisando os diagramas

BPT �a esquerda da �gura 4.12, onde temos o diagrama para cada tipo de per�l, pode-se

notar que a propor�c~ao de gal�axias na regi~ao de transi�c~ao diminui dos per�s CE para os

per�s EX e CL, com a propor�c~ao de objetosstar-forming aumentando. Ainda, os per�s

EX possuem uma concentra�c~ao maior pr�oxima a linha de Kau�mann et al. (2003), com

uma varia�c~ao menor em ambas as raz~oes de linhas.

Uma vez que os processos respons�aveis pela emiss~ao central e fora do centro podem

ser distintos, analisamos os valores m�edios das emiss~oes em duas regi~oes das gal�axias: na

regi~ao central (R < 0:2a) e na regi~ao externa (R > 0:2a). A �gura 4.12 �a direita exibe

os diagramas para cada tipo de per�l, em que distinguimos a emiss~ao na regi~ao central

(vermelho) e na regi~ao externa (azul). Considerando a regi~ao central, as gal�axias com

per�l de H � CE possui a maior parte de suas gal�axias na regi~ao de transi�c~ao (� 47%),

com o restante dividido entre a regi~aostar-forming (� 36%) e a regi~ao de LINER (� 17%).

Apenas dois objetos dentre os per�s CE se encontram sobre a linha de Schawinski et al.

(2007), sugerindo que a regi~ao central de tais objetos possuem emiss~ao H� advinda de uma

seyfert.

Em contraposi�c~ao, os per�s CL possuem mais objetos na regi~ao destar-forming (�

63%) do que na regi~ao de transi�c~ao e LINER (� 22% e� 15%, respectivamente). As

gal�axias de per�l CL cuja emiss~ao central est�a na regi~ao de forma�c~ao estelar est~ao dis-

tribu��das em forma de uma cauda em dire�c~ao a menores valores de N[II]/H� , indicando
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