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RESUMO

Neste trabalho se estuda a variabilidade de Niicleos Ativos de Galdxias no contexto
de modelos poissonianos, os quais descrevem as variacoes observadas como sendo devidas &
superposicao randoémica de “pulsos” independentes. Incluiu-se também uma componente nio
varidvel na luminosidade total do sistema, para dar conta dos efeitos das estrelas da galdxia
hospedeira sobre a variabilidade observada. Estes modelos tém a vantagem-de abranger
um leque de teorias fisicas para a variabilidade de AGNs (de supernovas a instabilidades
em discos de acréscimo), e a0 mesmo tempo proporcionar um ambiente matematico que
permite elaborar diagnésticos importantes para os pardmetros fundamentais do processo: a
taxa (v), duracdo (), energia (E) e contribuic¢io do “background” (f,). Assim, diagnésticos
poissonianos podem ser de grande valia para testar diferentes teorias.

Uma das maneiras de se estudar a variabilidade de AGNs é empregando ferramentas
estatisticas. Para isso é desenvolvida uma teoria que prevé os quatro primeiros momentos
de uma distribui¢ao: a média, varidncia, a “skewness” e a “kurtosis”. A fim de testar as
previsoes foram realizadas simulagoes de Monte Carlo. Através delas foram obtidas infor-
macoes sobre quais seriam os valores ideais para pariametros nio fisicos, como o intervalo
entre as observacoes e a duragio total da curva de luz, para que o modelo desenvolvido seja
adequadamente comparado com curvas de luz observadas. Virios efeitos de amostragem sao
discutidos.

Posteriormente aplicou-se a teoria desenvolvida aos 42 quasares observados por Giveon
et al. (1999) por um periodo de sete anos. Essa amostra foi escolhida por ser uma das melhores
existentes. A andlise dos dados permitiu calcular faixas de valores para os parametros poisso-
nianos, o que é feito pela primeira vez para tantos objetos individuais. Verificou-se que esses
pardmetros cobrem uma grande faixa, em parte devido a dificuldades em limita- -los melhor,
e em parte devido a diferencas intrinsecas dos parimetros de objeto a objeto. Conclui-se
também que os quasares desta amostra variam mais em comprimentos de onda menores,
o que estd de acordo com outras observacdes de AGNs. Dentro do contexto de modelos
poissonianos, esta propriedade s6 pode ser entendida se for postulada a existéncia de uma
componente de “background” que é mais vermelha do que a componente varidvel oriunda
dos pulsos. '

Por fim, se analisa dados recentes para a galaxia Seyfert 1 NGC 5548. com o objetivo de
testar a sugestao de que padroes de variabilidade se repetem na curva de luz desta galdxia.



ABSTRACT

In this work, the variability properties of Active Galactic Nuclei are inquired into the
framework of Poissonian models which describe the variations as being due to a random
superposition of independent ”pulses”. A non-variable component was also included in the
total luminosity of the system to cope with the effects of starlight coming from the host
galaxy on the observed variability. These models have the advantage to cover a wide range
of physical theories for AGN variability (from supernovas to accretion disk instabilities) and
also to yield a mathematical environment which allows to elaborate important diagnostics
for the fundamental parameters of the process: the rate (v), lifetime (7), energy (E) and the
background contribution (fs,). This way, Poissonian diagnostics may be of great value in
testing different theories. One of the wises of studying AGN variability is bringing to bear
statistical methods: In this sense it is raised a theory which predicts the first four moments
of a distribution: the average, the variance, the skewness and the kurtosis. In order to test
the predictions, Monte Carlo simulations were performed. Through them, information were
obtained about what would be the ideal values for non-physical parameters like the interval
between observations and the total extent of the light curve so that the developed model
could be adequately compared with the observed light curves. Several sampling effects were
also discussed. After that, the developed theory were applied to the quasars of the Palomar-
Green catalog, observed by Giveon et al. (1999) for a period of seven years long. This sample
was chosen because it is one of the best that has ever been. The data analysis permitted
to calculate a range of values for the Poissonian parameters, what is done for the first time
for so many single objects. It was noticed that the parameters cover a wide range: one of
the reasons is due to difficulties in limiting them better and the other is due to intrinsic
differences in the parameters from object to object. It was also concluded that the quasars
of this sample vary more for lesser wavelenghts, what is in plenty of agreement with other
observations of AGN. Inside the framework of Poissonian models, this property can only be
understood if postulated the existence of a background component, redder than the variable
one coming from the pulses. In the end, recent data from the Seyfert 1 galaxy NGC 5548
are analysed in order to test the suggestion that variability patterns repeat themselves in
the lightcurve of this galaxy.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Ntcleos Ativos de Galaxias

Nucleos Ativos de Galdxias (AGNs) emitem uma grande e varidvel quantidade de energia em
uma ampla faixa do espectro eletromagnético, desde ondas de rddio até raios-y. A emissdao
tem origem em um volume pequeno (< lpc®) e variacdes na luminosidade em escalas de
tempo que cobrem uma faixa desde horas até anos sdo bastante comuns. A combinacdo de
alta luminosidade e curtas escalas de tempo indica que a energia dos AGNs é produzida
por um mecanismo mais eficiente, em termos de energia liberada por unidade de massa, do
que processos estelares conhecidos (Fabian 1979). O paradigma mais aceito para explicar
o fendmeno da atividade consiste de um buraco negro supermassivo envolto por um disco
de acréscimo (Rees 1984). Durante o processo de acréscimo, parte da energia potencial
gravitacional liberada é convertida em energia térmica devido a viscosidade do disco, e
finalmente transformada em fétons. Os detalhes deste processo, porém, ainda ndo sio bem
compreendidos, embora seja certo que ondas de choque, fotoionizagao, campos magnéticos,
efeitos relativisticos e outros processos fisicos estejam envolvidos (ver Krolik 1998).

A fim de compreender o que estd por tris das emissdes de um AGN, esforcos observa-
cionais foram feitos nos dltimos 20-30 anos no sentido de obter uma visio “pancromética”
desse fendmeno. Hoje em dia, dispée-se de dados cobrindo todos comprimentos de onda
acessiveis tanto da terra quanto do espaco. Além disso, virias campanhas internacionais
foram realizadas para estudar o comportamento temporal de AGNs. Os resultados revelam
uma fenomenologia bastante variada e complexa (Peterson 1997), que néo é explicada de
maneira clara pelo modelo padrdo, nem por teorias alternativas. A principal dificuldade
em determinar o mecanismo gerador de energia em AGNs é que a fonte central é muito
compacta, e ndo pode ser resolvida espacialmente mesmo nos objetos mais préximos. Esta
dificuldade nos forca a buscar maneiras indiretas de inferir as propriedades da fonte central
por meio de observacoes que integram sobre regioes relativamente extensas dos AGNs. Esta
dissertacao se enquadra nesta filosofia de trabalho: essencialmente, buscamos caracterizar as
propriedades da fonte central por meio da variabilidade por ela gerada.

Nesse capitulo é feita uma introdugdo ao fenémeno de nicleos ativos, comentando-se os
tipos mais conhecidos, como galdxias Seyferts e quasares, com énfase na variabilidade éptica
de AGNs. Na secdo 1.5 é apresentado um resumo de como estd organizado este trabalho e
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a motivacao para realiza-lo.

1.2 Tipos de AGNs

Galaxias que contém um nicleo ativo sdo minoria dentre as galdxias conhecidas. Porém, é
provavel que a maioria das galdxias tenham passado por uma fase ativa durante sua evolucio.
Uma indicacdo neste sentido é que quasares s6 sdo encontrados a altos redshift (z), e portanto
o que vemos deles corresponde a uma fase do passado em sua evolugio. E provével que as
galdxias normais que vemos a baixo z sejam descendentes desta época.

As duas maiores subclasses de AGNs conhecidos sdo 0s Quasares e as galdxias Seyfert.

1.2.1 Galaxias Seyfert

Sao galdxias que possuem um nicleo de baixa luminosidade (Mg > —21,5 + 5loghy), fre-
quentemente de brilho varidvel. Carl Seyfert em 1943 observou que essas galdxias tinham
um nicleo brilhante e uma anélise espectroscopica revelou caracteristicas ndo usuais nas
linhas de emissdo. Observadas por um telescépio suficientemente potente as galdxias tipo
Seyfert tém o aspecto de uma espiral normal com uma, estrela colocada em seu centro, sendo
que o nucleo tem aproximadamente a mesma luminosidade das estrelas que formam o resto
da galdxia (~ 10'°Ly). Hoje essas galdxias sdo identificadas espectroscopicamente. Através
desse método nota-se a existéncia de fortes linhas de alta ionizacdo. A maioria, sendo todas
Seyferts, ocorrem em galdxias espirais. Embora alguns pesquisadores baseados na aparéncia
do espectro optico subdividam essas galdxias em vdrios tipos, duas classes sio comumente
aceitas:

1. Seyfert 1: sdo as que possuem dois conjuntos de linhas de emissdo superpostos. Um
desses conjuntos estd relacionado a nuvens formadas por um gas ionizado de baixa
densidade (densidade eletrénica n, ~ 10° até 105 cm~3) com larguras de linha cor-
respondendo a velocidades da ordem de centenas de kilometros por segundo nessa
regido. Essa regido formadora de linhas estreitas é conhecida como “Narrow Line Re-
gion” (NLR, regido de linhas estreitas), e se extende por algumas centenas de pc. O
segundo copjunto é composto por linhas largas que sio emitidas em uma regido que
possui nuvens gasosas de alta densidade eletronica (n, ~ 10° cm™ ou mais). Ape-
nas transicGes permitidas, como as linhas de Balmer do Hidrogénio, sao largas. A
largura dessas linhas sugere que as nuvens se movem com velocidades entre 1000 e
10000 km s~'. Essa regido formadora de linhas largas é chamada de “Broad Line Re-
gion” (BLR, regido de linhas largas), e seu tamanho (< 1pc) é bem menor do que o da
NLR, e nao pode ser resolvido observacionalmente. Outra propriedade importante das
Seyferts 1 é que elas sdo altamente varidveis no 6ptico, ultra-violeta e raios X. Como
exemplos de Seyfert 1 temos NGC 5548, NGC 4151, NGC 3783 e NGC 1566.

2. Seyfert 2: sio as que s6 apresentam linhas estreitas. Nessas, o continuo do nicleo
ativo é fraco e isso torna dificil de distingui-lo do continuo estelar. Elas nao variam no
Optico mas variam em radio e raios-X. Como exemplos de Seyfert 2 temos NGC 1068,
NGC 3506 e NGC 1667.



A densidade do gas nas nuvens tanto da NLR como da BLR é conhecida através da andlise
das linhas de emissdo (Osterbrock 1989). Quando a densidade do meio é baixa o processo
radiativo é tao eficiente que todas excitagGes colisionais levam a desexcitacdo radiativa, o
que forma linhas proibibidas no espectro, como por exemplo [OIIT]A5007 A. Se a densidade
do meio é alta a desexcitag@o radiativa é inibida devido a desexcitacdo colisional, e apenas
linhas permitidas sao formadas.

1.2.2 Quasares

Esses objetos constituem a mais luminosa e distante subclasse dos AGNs. O nome quasar vem
de “quasi-stellar radio source” mas apenas uma pequena minoria deles (5 — 10%) apresenta
a intensa emissio em rdadio que originalmente definiu a classe. Nesse trabalho nio se fard
distingdo entre eles e QSOs (quasi-stellar objects) que ndo apresentam a forte emissdo em
radio no continuo. Os quasares comegaram a ser descobertos no final dos anos 50. Parecendo-
se com uma estrela normal de magnitude 16, o quasar 3C48 foi a primeira fonte de ondas
de radio observada. Embora quasares, como Seyferts, também sejam nicleos de galdxias,
a luminosidade tipica emitida pelo nicleo é maior do que a das estrelas componentes de
sua galdxia por um fator de ~ 100, e apenas recentemente foi possivel identificar a galdxia
hospedeira do niucleo ativo.

Um grande passo na compreensdo desses objetos foi a descoberta de que as linhas de
emissdo no espectro éptico do quasar 3C 273 (=PG 1226) sdo as linhas da série de Balmer
para o Hidrogénio e do MgII A 2798A em um redshift z = 0, 158 (Schmidt 1963). Os quasares
apresentam caracteristicas como cores bastante azuis, variabilidade, linhas largas de emissao
e altos redshifts (existem quasares catalogados em z ~ 5). Devido a essa ultima caracteristica
¢ muito dificil distinguir o nicleo ativo da galaxia hospedeira através de observacées. Alguns
quasares (e.g. 3C273) apresentam jatos-rddio e 6pticos. O espectro dos quasares parece-se
muito com o das Seyferts 1 exceto pelo fato de que suas linhas estreitas sao geralmente fracas
em relacdo a suas linhas largas. Quasares também variam, mas menos intensamente do que
Seyferts 1.

1.2.3 Um Breve Passeio Por Outros Tipos de AGN’s
LINERs

LINER significa “low ionization nuclear emission-line region”. Essas galdxias foram iden-
tificadas por Heckman em 1980. Espectroscopicamente estas galdxias parecem-se com as
galdxias Seyfert de tipo 2. A diferenca é que as liners apresentam linhas de baixa ionizacao
mais pronunciadas, como [OI|A 6300 A e [NII] A\ 6548, 6583 A, relativamente fortes.
Aproximadamente metade das galdxias espirais sao do tipo LINER (Ho etal. 1994). O
mecanismo de ionizagdo do gds segue um tema polémico, com alguns autores argumentando
em favor de ondas de choque e outros em favor de fotoionizagao.

Rdadio Galédxias
Em galéxias elipticas gigantes comumente siao identificadas fortes emissoes em ridio. Dois
tipos de radio galdxias tém espectro éptico do tipo que corresponde a AGNs: as galdxias de
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linhas largas (BLRGs, broad line radio galaxies) e as de linhas estreitas (NLRGs, narrow line
radio galaxies), que sdo os andlogos em radio-loud das Seyfert de tipo 1 e 2 respectivamente.
O fato de que Radio Galdxias ocorrem preferencialmente em elipticas nido é bem entendido.

Narrow Line X-Ray Galaxies

Algumas das fontes identificadas nas primeiras observagdes em raios-X foram galdxias do tipo
Seyfert ou parecidas. Essas galdxias possuem as mesmas linhas de emisdo de alta excitacdo
que as Seyferts originais mas baixa luminosodade relativa (Ward et al. 1978). Essas galdxias,
as vezes chamadas de NLXGs (narrow line X-ray galaxies), sio Seyferts cujo espectro ptico
é bastante vermelho e extinto pela poeira da galdxia.

Blazares e OV Vs

AGNs conhecidos como OVVs (Optically Violent Variables) exibem variacdes da ordem de
0,1 magnitudes no espectro visivel em escalas de tempo tdo curtas como um dia e bem
maiores (> 1 mag) em intervalos maiores. Além de terem alta variagao no fluxo luminoso,
essas galdxias apresentam uma boa parte de sua luz emitida de forma polarizada e varidvel
tanto em magnitude como em angulo de posi¢do. Os objetos BL Lac Objects (ou Blazares)
tém propriedades parecidas com os OVVs. Eles porém nio possuem linhas fortes de emissdo
ou absorcdo em seu espectro. Fracas linhas de absorcdo e emissao nebular sdo detectados em
altas relacGes sinal-ruido. Ambos tipos estdo entre os 5-10% dos AGNs que sdo fortes emis-
sores em radio (radio-loud). A forte distin¢do empirica entre objetos radio-loud e radio-quiet
ainda néo foi explicada.

1.2.4 Modelos Unificados

A fim de simplificar o problema de nomenclatura e classificagio de AGNs, foi proposto
um modelo que unifica todos os tipos apresentados anteriormente em um sé (Lawrence &
Elvis 1982). A classificagio dos AGNs passa assim a depender da posi¢cdo do observador
em relacao a galaxia. Nesse modelo unificado a fonte de continuo e a regido responsdvel
pela formacao de linhas largas estao envoltas por um tordide opaco de poeira, enquanto que
a regiao responsdvel pela producido de linhas estreitas estd fora do dominio desse toréide.
Assim as propriedades observadas (variabilidade, linhas largas, etc.) dependem do angulo de
visada em relacao ao conjunto micleo-toréide. Uma grande evidéncia a favor desse modelo
foi a deteccao de linhas largas emitidas em luz polarizada por algumas galdxias Seyfert 2
(Antonucci & Miller 1985; Miller & Goodrich 1990; Miller, Goodrich & Mathews 1991).
Outro ponto a favor do modelo foi a deteccao de cones de material ionizado em grande
escala (Pogge 1988a,b, 1989; Tadhunter & Tsvetanov 1989; Wilson 1992). Desse modo as
linhas largas podem ser detectadas na luz polarizada gracas a reflexao sofrida nos cones de
ionizacao. Como esta regido refletora varre centenas de anos luz, qualquer variabilidade do
nucleo nao chega a ser percebida em Seyferts 2, explicando assim porque apenas Seyferts 1
variam.

Porém existem algumas evidéncias que nao sdo compativeis com o modelo unificado.
Um problema estd relacionado com a reflexao que produz a luz polarizada. Se é visto o
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continuo emitido pela fonte central, as linhas largas deveriam ser vistas sem a necessidade
de polarimetros (Cid Fernandes & Terlevich 1995). Outro problema com esse modelo é o
da existéncia de mudangas na atividade de algumas AGNs. Alguns nicleos tém cimbios
transitérios em suas linhas de emissio: As vezes parecem ser galaxias Seyfert tipo 2 e
outras, tipo 1 (Aretxaga & Terlevich 1994). Ainda que nem todos niicleos ativos possam ser
explicados pelo modelo unificado, esse nos faz compreender que a emissio desses objetos é
anisotropica.

1.3 Variabilidade

Uma das caracteristicas mais marcantes de um nicleo ativo é o fato de que a emissdo de en-
ergia é varidvel no tempo, fenémeno conhecido como variabilidade. As variagoes sdo cadticas
e aparentemente sem indicacdo de periodos. Essa propriedade, comum aos niicleos ativos
de tipo I (Seyferts 1 e quasares), tem sido observada desde ondas de rddio até raios «, nas
linhas de emissao e no continuo. O estudo da variabilidade é essencial para se compreender
a fisica das regies centrais de um AGN, limitar modelos fisicos e, por exemplo, inferir se
os eventos responsaveis pelas emissdes sdo independentes (fontes miltiplas como no modelo
do Starburst) ou se sdo devidos a uma tnica fonte coerente (como em algumas versdes do
modelo do disco de acréscimo).

Em curvas de luz de galdxias Seyfert (e.g. NGC 4151) é possivel notar duas componentes
variaveis: uma rapida, de escala de tempo de algumas semanas e uma lenta com uma escala
de tempo de poucos anos (Aretxaga & Terlevich 1994). Essa caracterizagio é, entretanto, a
descricao visual de um comportamento temporal que deve ser muito mais complexo. Dada
a escassez de curvas de luz de boa qualidade para objetos individuais, muitos estudos de
variabilidade se baseiam em resultados obtidos para amostras numerosas de AGNs, e na
andlise de como a variabilidade se relaciona com quantidades como a luminosidade e o
redshift. Algumas destas dependéncias sio revistas a seguir.

1.3.1 Variabilidade x Luminosidade

A anticorrelagao de variabilidade e luminosidade é encontrada por diversos autores como
Pica & Smith (1983), Hook et al. (1994), Cristiani et al. (1996) e Cid Fernandes et al. (1996).
Outros n3o encontram correlagdo alguma entre esses dois parametros (Trevese et al. 1989;
Netzer etal. 1996). A anticorrelagio condiz com modelo poissonianos simples se a incli-
nacao logaritmica para a relagao variabilidade e luminosidade for consistente com o valor
esperado de -0,5. Embora a existéncia da anticorrelagio seja aceita pela grande maioria
dos autores, existe grande controvérsia quanto & compatibilidade com modelos poissonianos.
Varios autores (Hook etal. 1994; Cristiani etal. 1996; Giveon etal. 1999) encontram uma
relacdo entre variabilidade e luminosidade mais fraca que a predita por tais modelos, en-
quanto outros trabalhos (Cid Fernandes etal. 1996; Aretxaga etal. 1997) argumentam que
modelos poissonianos sdo compativeis com os dados. Garcia etal. (1999) sé encontram a
compatibilidade entre o modelo poissoniano e os dados se feita uma corregio var x A
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1.3.2 Variabilidade x Redshift

A correlagio entre esses dois pardmetros é citada por Cristiani etal. (1990, 1996) e Hook
etal. (1994) entre outros. J4 Pica & Smith (1983) apontam uma anticorrelagio entre os
pardmetros. Outros nao encontram dependéncia alguma da variabilidade com o redshift
(Netzer et al. 1983; Trevese et al. 1989). Se na amostra em estudo existir uma anticorrelagio
entre magnitude absoluta e redshift (objetos de maior redshift sdo os mais luminosos) uma
correlacao entre variabilidade e redshift pode apenas estar reiletindo a anticorrelagio da
variabilidade com a luminosidade. Esse fato é comum em amostras limitadas por fluxo, e
complica bastante a andlise das correlagoes.

1.3.3 Variabilidade x Comprimento de Onda

E sabido que a amplitude das variacdes cresce & medida que o comprimento de onda decresce
(Edelson etal. 1990; Paltani & Courvoisier 1994). Este efeito afeta estudos baseados em
observagOes em uma Unica banda fotométrica, como a maioria dos trabalhos citados acima
(e.g., Hook etal. 1994; Cristiani etal. 1996), j4 que a luz que provém de um objeto muito
distante (alto z), quando observada, tem seu comprimento de onda aumentado em relacio
ao que tinha em seu referencial original de emissio. Assim, quasares com z maior sio
observados em \’s menores. Isto pode induzir uma correlacio entre variabilidade e z como
a que se encontra em alguns estudos. Este efeito também complica a andlise das correlagdes
com luminosidade e redshift, como discutido por Cid Fernandes et al. (1996), Aretxaga et al.
(1997) e Garcia et al. (1999).

1.3.4 Variabilidade e Mapeamento por Reverberagio

Nos tltimos 10 anos a variabilidade tem sido muito utilizada para estudar a geometria e a
dinamica da BLR em Seyferts 1. E importante saber qual a estrutura fisica dessa regido pois
ela pode conter informacGes sobre a origem do gds que a compde. Através de uma técnica
conhecida como “Mapeamento por Reverberacio ” é possivel obter tais informacées. Quando
ocorre um evento na fonte central a emissido do continuo leva um certo tempo para chegar
até as nuvens que formam a BLR e ser reprocessada em linhas de emissdo. Um observador
situado longe da fonte central nio est4 situado a uma mesma distancia dessas nuvens e nota
que diferentes partes da BLR respondem em diferentes tempos 4 emissdo da fonte central.
Através da observacdo do retardo temporal das linhas de emissdao em relacdo 4 emissdo do
continuo é que se faz o mapeamento da BLR (Peterson 1993). Estes estudos, porém, nao
dizem nada quanto as causas da variabilidade do continuo, que ocorre na fonte central. Eles
se limitam a estudar os efeitos destas variacoes sobre as linhas de emissdo.

1.3.5 Uma Breve Revisao de Alguns Artigos Sobre Variabilidade

Nessa se¢do comenta-se em mais detalhe alguns trabalhos importantes sobre variabilidade
revisados acima.
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“Variabilidade Optica, Luminosidade Absoluta e o Diagrama de Hubble Para
QSOs” (Pica & Smith 1983)

Esse estudo utilizou placas fotogrificas que continham dados nas bandas B e P. Os dados
em P foram posteriormente convertidos para B. Em um periodo de 13 anos temos uma
média de aproximadamente 45 observagoes para 130 objetos da amostra, dos quais 87 eram
QSO’s “radio-loud” (onde 7 foram identificados como BL Lacertae), 31 eram quasares “radio-
quiet” e 12 eram galdxias tipo N ou Seyfert. Para cada objeto foram utilizadas duas técnicas
estatisticas: a) a primeira, chamada de Teste do x?, d4 a probabilidade de que um objeto
apresente variabilidade dptica e é utilizada para detectar fontes cujas variacées estdo abaixo
do nivel de detecgdo visual mas que se tornam evidentes através de efeitos acumulativos sobre
longos periodos de tempo; b) a segunda, denominada estatistica Q, é indicada para detectar
fontes varidveis com mudancas grandes mas raras em sua emissio. Para minimizar o efeito
de selecdo provocado pela variabilidade é também usada uma estatistica que emprega o fluxo
maximo, minimo e médio. ’

Nesse trabalho é encontrada uma leve tendéncia dos objetos exibirem maiores variagdes
se estiverem em redshifts menores. Isso é imediatamente explicado como sendo devido a
problemas de amostragem (a amostra possui mais objetos em baixos redshifts), devido ao
fato de que objetos a altos redshifts sdo menos brilhantes e consequentemente mais dificeis
de serem observados e estudados e, finalmente, porque os efeitos relativisticos se fazem notar
mais para objetos que estdo mais distantes, o efeito de dilatacdo do tempo [At(no quasar)
= At(na Terra)/(1 + z)] aumenta a escala de tempo da variabilidade e faz com ela se torne
mais dificil de detectar. No referencial do observador o objeto tem que ser monitorado de
acordo com o redshift, ou seja, quanto maior for z maior deve ser o tempo de observacao
desse objeto para que haja detecgdo de algum tipo de variabilidade.

Os dois principais resultados de Pica & Smith sdo que (1) os OVVs e blazares (i.e.,
as radio-fontes) tendem a variar mais que os objetos radio-quiet, e (2) que a variabilidade
- estd anticorrelacionada com a luminosidade, i.e., os mais luminosos variam menos. Estes
autores sao os primeiros a discutir como esta relacdo pode ser interpretada em termos de
modelos poissonianos, por eles chamados de “4rvore de natal”, e como, apesar da consisténcia
qualitativa, a dependéncia da amplitude das variagées com L é mais fraca do que a esperada

em tais modelos.

Variabﬂidade de Longa Duracido de uma Amostra Completa de Quasares (Cris-
tiani et al. 1990)

Uma amostra completa do campo da Selected Area 94 foi investigada através de 15 placas
fotograficas na banda B por sete anos. Em cada placa foram medidas as magnitudes da
amostra de 90 quasares selecionados pticamente e da amostra de controle que consistia em
aproximadamente 1900 objetos (estrelas). As placas foram agrupadas em sete épocas. As
magnitudes de época de cada objeto foram tomadas como sendo as medianas da distribuigao
de medidas nas placas de mesma, época. O indice de variabilidade foi calculado como

A= T wilmg — i

7
i=1 Wi
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onde my; corresponde 3 magnitude do objeto k£ na época i, w; é o mimero de placas existentes
na época ¢ e y é a mediana da magnitude de época do objeto k. A qualidade das placas é
assumida como sendo a mesma garantindo assim que 0s pesos w; estdo corretos. A conser-
vagao das estrelas na andlise é interessante pois permite ver que os quasares apresentam uma
variacdo maior. Foi verificado que o niimero de quasares varidveis depende de dois fatores:
do nimero de placas, devido a eficdcia do survey, e do aumento do tempo de observagio,
devido a propriedades intrinsecas dos quasares. Para investigar a variagdo da magnitude em
funcdo do tempo é utilizada uma maneira similar a do calculo da fun¢io de estrutura (um
procedimento matemdtico que permite estimar o tempo de vida de um pulso), utiliza-se

Amgij = |mg; — mygjl,

para cada objeto k e todas possiveis combinagoes de 7 e j. Foram estudadas e encontradas
as seguintes correlacoes entre quatro variaveis:

1. Magnitude absoluta x redshit: A amostra possui uma forte anticorrelagio entre esses
parametros, como todas amostras limitadas por fluxo (i.e., por magnitude aparente).
Isso significa que a amostra nao cobre uniformemente o plano luminosidade-redshift.
Se a variabilidade estd correlacionada com qualquer desses parimetros nio se pode
afirmar com seguranga qual a sua real dependéncia.

2. Variabilidade x magnitude aparente: Nao foi encontrada correlacdo entre esses parimetros.

3. Variabilidade x magnitude absoluta: esses parametros estdo anticorrelacionados, em
acordo com os resultados de Pica & Smith (1983).

4. Variabilidade x redshift: existe uma anticorrelacdo de —0,45 entre eles.

Nesse artigo é mostrado que em média a variagdo da magnitude aumenta em escalas de tempo
de pelo menos quatro anos no referencial do quasar, o que indica que as escalas de tempo
das variacGes sao maiores do que a duragdo das curvas de luz. Observagoes que cubram um
intervalo de tempo de pelo menos 20 anos sdao sugeridas para que sejam obtidas amostras
que contenham melhores informacoes sobre variabilidade.

A Variabilidade de Quasares Selecionados Opticamente (Hook et al. 1994)

Esse artigo estudou a variabilidade de 290 quasares selecionados opticamente préximo ao
pélo sul galictico, produzindo a chamada amostra SGP (South Galactic Pole). Os dados
foram coletados para a banda B; com placas fotogrificas correspondendo a sete épocas ao
longo de 16 anos. E talvez a amostra mais volumosa e cornpleta que existe no que tange a
extensio da magnitude (—29 < Mp < —22) e do redshift (0.3 < z < 4.1) observados.

A fim de estudar a variabilidade observada, Hook efal. utilizam estatisticas robustas,
que se valem do desvio absoluto médio, |m — 77| onde m é a magnitude aparente. Esse
procedimento é justificado pelo fato de que os erros fotométricos da amostra sao grandes, da
ordem de 0.1 mag, comparavel com a amplitude das variagées dos objetos menos varidveis.
A utilizagdo dessas estatisticas também evita dar muito peso a pontos que estejam muito
afastados da média em relagao aos demais. O indice de variabilidade utilizado foi
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0= Y i m|\/— (1.1)
obs 4 =1

Este indice é equivalente ao desvio padrio tradicional no caso da distribuicio de medidas
m; ser Gaussiana.

Como resultados tiveram que a variabilidade estava anticorrelacionada com a luminosi-
dade (quasares mais luminosos variam menos) e levemente correlacionada com o redshift. A
fim de obter informacdes sobre como a amplitude das variacées depende da escala de tem-
po, Hook etal. utilizam uma andlise da “fun¢do de estrutura” do ensemble de objetos (ver
abaixo). Este tipo de andlise é til para determinar a escala de tempo tipica das variagdes.
Os autores contudo encontram variabilidade em todas escalas de tempo amostradas (At de
até ~ 6 anos no referencial do quasar). _

Hook et al. também discutem modelos poissonianos, e concluem que a relagio entre o, e
Mpg é mais fraca do que o, x L,}l/ 2 , 0 que os leva a descartar tais modelos. Esta conclusdo
é contestada por Cid Fernandes et al. (1996, trabalho revisado abaixo).

A Variabilidade Optica de Quasares (Cristiani etal. 1996)

Este trabalho estuda uma amostra que contém 180 quasares opticamente selecionados da
Selected Area 94. Posteriormente esses dados sdo unidos aos de Hook etal. (1994) e aos
de Trevese etal. (1994) resultando em uma amostra contendo 486 objetos. Os dados foram
coletados através de placas fotogrificas em 21 ocasides durante um periodo de 10 anos e
se valeram da banda B. Como os erros de medida sdo grandes (~ 0.1 mag), esse trabalho
também utilizou estatisticas robustas. Como o nimero de pontos para cada objeto é muito
pequeno nao foi possivel calcular a variabilidade para cada quasar em fun¢do da escala
de tempo individualmente e foi feito uso da fun¢do de estrutura (SF’) do ensemble. Assim
os objetos foram tratados como sendo representantes da classe dos quasares e a funcdo de
estrutura foi computada da seguinte forma

SF(At) = [m(t) — m(t + At)]? (1.2)

sendo m(t) a magnitude no tempo ¢ e onde a média é sobre a amostra. Dessa maneira foi
obtida a SF para cada uma das amostras citadas anteriormente e depois uma SF' para as trés
amostras, além de um estudo da SF' para sub-amostras em diferentes faixas de luminosiade e
redshift. Foi verificado que a variabilidade estd anticorrelacionada com a luminosidade e que
estd correlacionada com o redshift, confirmando os resultados de Hook et al. (1994), porém
com mais detalhe e para um nimero maior de objetos. A escala de tempo da variabilidade
foi estimada em 2,4 anos. Um aspecto importante deste trabalho é que ele utiliza indices de
variabilidade baseados na SF. Cristiani efal também concluem que modelos poissonianos
simples nao sao compativeis com a relacdo entre variabilidade e luminosidade.

A Relacao entre Variabilidade, Luminosidade e Redshift para QSOs (Cid Fer-
nandes et al. 1996) '

Determinar a maneira pela qual a amplitude das variagoes depende da luminosidade da
fonte e do redshift é importante para colocar limites em modelos para AGNs. Para isso é
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utilizada a mesma amostra (SGP) estudada por Hook etal. (1994). A relacio entre vari-
abilidade e )\, segundo os autores, induz uma relagdo entre variabilidade e redshift que é
citada como elemento fundamental quando se quer relacionar propriedades de variabilidade
de objetos préximos (e portanto menos luminosos) com o mesmo para objetos distantes (mais
luminosos). Nesse trabalho a variabilidade é considerada como sendo fungao de L (lumi-
nosidade) e z, e utilizam-se ajustes paramétricos sobre os dados para verificar possiveis
correlacbes. As principais metas do artigo sdo: 1) Determinar se, para QSOs, os dados
sdo consistentes com a dependéncia da variabilidade com o comprimento de onda conforme
acontece com objetos préximos (Edelson etal. 1990); 2) testar modelos poissonianos para
variabilidade de QSOs, onde em sua versio mais simples é prevista uma relagio tipo “1/v/N”
entre o(L)/L e L, onde ¢ é o desvio padrio da curva de luz e L é a luminosidade média—note
que este trabalho utiliza luminosidades, e nio magnitudes como os anteriores. Modelos pois-
sonianos mais gerais também sdo investigados pela primeira vez (ver também Cid Fernandes
1995), tema que voltard a ser discutido nesta dissertacio. )

- Como a variabilidade est4 correlacionada a escalas de tempo de ~2-3 anos (e.g. Cristiani
et al. 1996), a dilatacio do tempo pode levar a uma diminui¢do de o(L)/L de acordo com o
redshift z. Para evitar esse “bias” é utilizado o indice

o EG) —LE)"
L

onde t; e t; sdo épocas separadas por mais de trés anos. A grandeza v = ¢(L)/L também
foi utilizada no estudo, embora possa estar afetada pelo bias acima. Para comparar as
propriedades de variabilidade entre objetos préximos e distantes e quantificar essa relagio
foi usada a lei de poténcia

vy o< A8

onde b foi estimado para objetos préximos a partir de dados publicados anteriormente.
Por exemplo, de Edelson etal. (1990) conclui-se que as variages sdo 40-60% maiores em
1450A do que em 28854, o que leva a um efeito significativo se esta relagio se extende até
o 6ptico, onde os quasares da SGP foram monitorados. Esse trabalho confirmou a anticor-
relagio de variabilidade com luminosidade e encontrou uma correlacao da variabilidade com
redshift para a amostra em questdo. Esta segunda relacio parece consistente com a anticor-
relacao entre variabilidade e A observada em AGNs préximos, indicando que ela é também
seguida por AGNs distantes. Embora de maneira nio definitiva também foi verificado- que
o comportamento da amostra ¢ compativel com o de um modelo poissoniano simples, e os
autores estimam que a energia contida nos eventos individuais é da ordem de 10%! erg na
banda B para os QSOs na SGP. O trabalho também chama atencdo para diversos efeitos
que introduzem grandes incertezas nos indices de variabilidade e dificultam a utilizacao de
tais dados para testar modelos.

Monitoramento Optico de Quasares — I, Variabilidade (Garcia et al. 1999)

Este trabalho estuda uma amostra de 50 objetos observados por um periodo de trés anos.
Os dados foram coletados através de fotometria diferencial CCD, na banda B, e os erros
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fotométricos ficam reduzidos a menos de ~ 0,05 mag. Esse fato permite a detec¢do de graus
baixos de variabilidade que ndo podiam ser observados em trabalhos anteriores por utilizarem
placas fotogrificas. Todos quasares da amostra tem redshifts maiores do que 0,15 (isso faz
com que a contribui¢do da luminosidade da galdxia hospedeira seja minimizada) e magnitudes
aparentes na banda V menores do que 16,5 (isso assegura que os erros fotométricos de
medida sejam insignificantes). Em magnitudes absolutas a amostra cobre uma faixa de
~ —28 < My < —23, enquanto que a extensdo da mesma para z éde ~ 0,15<2<1.9. O
nimero de pontos na curva de luz de cada objeto varia entre 5 < n, < 16 (n, é o nimero
de épocas), onde pontos que ficam préximos por uma distdncia de 5 dias ou menos sido
tomados como um s6. O tempo médio coberto pelas observagdes é de 2,7 anos (referencial
do observador) o que equivale a 1,7 anos (referencial do quasar) em média na amostra. O
desvio rms utilizado para investigar a variabilidade é o mesmo usado por Hook et al. (1994)
porém com luminosidades tomando o lugar de magnitudes. O indice estatistico empregado
no estudo é a variabilidade relativa § = o(L)/L (andlogo ao v de Cid Fernandes etal. -
1996). As conclusGes obtidas foram de que a luminosidade estd anticorrelacionada com
a luminosidade e com o redshift, e que isso estd de acordo quantitativo com um modelo
poissoniano simples. Esta conclusdo se baseia em uma corre¢do pelo efeito de A discutido
acima, que afeta fortemente a variabilidade nesta amostra (assim como em outras).

Propriedades da Variabilidade Optica de Longa Duracgio dos Quasares Palomar-
Green (Giveon etal. 1999)

Este trabalho apresenta os resultados de uma campanha de monitoramento de 42 quasares
do catdlogo Palomar-Green. Os objetos foram observados por sete anos (de margo de 1991
até margo de 1998) nas bandas B e R através de fotometria diferencial CCD levando a
incertezas da ordem de ~ 0,01 mag para R e de ~ 0,02 mag para B. As magnitudes
absolutas da amostra estao compreendidas entre —27 < Mpr < —21 e os redshifts entre
0,05 < z < 0,4. Com um intervalo tipico entre observagoes de ~ 39 dias, essa amostra é uma
das melhores existentes para quasares. Além das observagoes no dptico, um monitoramento
espectro-fotométrico de 28 objetos dessa amostra também foi feito. Enfim, a amostra de
Giveon etal. ainda fornece informagdées importantes como a razdo de fluxo rddio (5GHz)-
6ptico (banda B), poténcia em ridio (3GHz), largura de H3 (FWHM), largura equivalente
do [OIII] A 5007A, entre outros que estdo listados na tabela 2 desse artigo. A motivacio
principal para esse estudo foi a de limitar o mecanismo central dos quasares usando dados
de variabilidade, embora apenas as caractersticas da amostra sejam discutidas no trabalho.

Para analisar a amplitude da variabilidade, varios indices estatisticos foram empregados,
como por exemplo o desvio padrio, a variagdo méaxima pico a pico, a média, a mediana e a
diferenca liquida da curva de luz (6§ = median(Am.,) — median(|Am_]). Outro estimador
da variabilidade também utilizado é o gradiente de variabilidade, definido como sendo a
mudanca de magnitude por unidade de tempo. Para verificar a escala de tempo, uma andlise
do espectro de poténcia e uma andlise de autocorrelagio foram realizadas. Por fim, foi feita
uma andlise de correlacdo entre os indices encontrados e entre outros parametros conhecidos
da amostra. Alguns dos resultados sdo os que seguem.

1. Correlacoes da amplitude de variabilidade: estd fracamente anticorrelacionada com a
luminosidade no 6ptico. A mesma tendéncia também existe em relagdo a poténcia em
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rddio (3GHz). Nio foi encontrada nenhuma correlagio com o redshift. A amplitude
de variabilidade estd anticorrelacionada com a diferenca liquida, o que significa que
objetos que exibem maior variacdo sdo assimétricos em suas varia¢ées, em média os
objetos sobem mais do que descem. Uma forte correlaciao da amplitude de variabilidade
foi com a largura equivalente de HB. Algumas outras correlages em niveis mais baixos
- de confianca também foram encontradas (ver tabela 4 do referido artigo).

-
. Correlacdes da escala de tempo da variabilidade: a fun¢io de auto-correlagio da escala

de tempo no referencial do quasar estd correlacionada com a luminosidade mas ndo com
o redshift. Uma fraca anticorrelacio existe para a mesma funcdo de autocorrelacio,
porém na banda B, com o indice espectral de raios-X (o).

. Correlagoes do gradiente de variabilidade: a mediana e a média dos gradientes no
referencial do quasar estao anticorrelacionadas com a variabilidade.

. Correlagdes para variabilidade de cor: foi verificado se havia correlacées entre as pro-
priedades das variagoes de cor B — R e os outros parametros. Todos parimetros
utilizados para estimar a amplitude de variabilidade de cor mostraram anticorrelagtes
significativas com a luminosidade éptica, e também com a poténcia em radio.

Uma importante conclusio desse trabalho foi a de que, como todas correlagdes estu-

dadas apresentam uma grande dispersao, nenhum dos parimetros examinados é plena-
mente confidvel como preditor das propriedades de variabilidade mesmo na preseca de erros
fotométricos pequenos.

Status atual

. Esta breve revisdao mostra a existéncia de concordincias e controvérsias sobre as propriedades
da variabilidade de quasares. As discordancias podem ser devidas ao fato de que as amostras
estudadas apresentavam caracteristicas diferentes (diferentes faixas de M e z, objetos radio-
loud e/ou radio-quiet, etc.) e as diferentes metodologias de andlise empregadas, entre outros
fatores (ver discussio em Hook efal. 1994). Apesar disto, é razoavelmente seguro afirmar

1. a variabilidade é menor em objetos mais luminosos;

2. a dispersao ao redor da relacdo acima é grande e provavelmente parcialmente devida a
propriedades intriinsecas dos quasares, indicando que outras quantidades (além de L e
z) estdo envolvidas na caracterizacido da variabilidade;

3. a variabilidade cresce para menores \’s;

4. objetos emissores em radio variam mais do que os radio-quiet.

Estas sao propriedades que modelos para a variabilidade devem explicar. A polémica

sobre se modelos poissonianos se aplicam ou nao, como discutiremos neste trabalho, é iluséria,
pois parte de um pressuposto muito limitante e provavelmente falso: de que as condigtes
fisicas em todos quasares sao idénticas.
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1.4 Teorias Para a Variabilidade de AGNs

A pergunta fundamental sobre niicleos ativos é: qual o mecanismo responsavel pela liberagio
de enormes quantidades de energia em um volume tdo pequeno? Dos modelos fisicos cri-
ados para explicar esse fendmeno, alguns, como os que consideram estrelas supermassivas
colapsadas (Hoyle & Fowles 1963) e cimulos de remanescentes estelares (Arons, Kulsrud
e Ostriker 1975), j4 foram abandonados. Modelos mais atuais sdo descritos brevemente a

seguir.

1.4.1 Modelo do Disco de Acréscimo

Umm disco de acréscimo, constituido de gis quente, ao redor de um buraco negro supermassivo
¢ 0 mecanismo responsavel pela grande emissio de energia nesse modelo. Uma estimativa
para a massa do buraco negro central de um quasar com luminosidade ~ 10%erg s=* &
de ~ 10® My. Para um disco de acréscimo que orbita um buraco negro com essa massa
a radiacao térmica dele emergente se d4 primariamente na faixa do ultra-violeta ao ultra-
violeta extremo (Peterson 1997), e é geralmente identificada com o chamado Big Blue Bump
(BBB) observado em Seyferts 1 e quasares (Malkan & Sargent 1982).

Embora a fisica de discos de acréscimo seja razoavelmente bem entendida, nio existe
consenso quanto ac processo que d4 origem as flutuaces de brilho em discos de AGNs. As
flutuacgoes certamente sio reflexo de instabilidades que acontecem no disco, mas poucos tra-
balhos elaboram esta questao além deste nivel qualitativo. Duas possibilidades gerais sdo
que: (1) As instabilidades ocorrem na forma de “explosces” ou “flares” que ocorrem ao longo
do disco. Um modelo nesta linha é o de Haardt etal. (1994) que diz que estes eventos sdo
associados com “bolhas” que emergem da superficie do disco e liberam energia magnética
nele estocada, produzindo flares qualitativamente similares aos observados na coroa solar.
A energia liberada nestes flashes sai na forma de raios X, mas é em parte reprocessada pe-
lo disco, e pode causar a variabilidade dptica observada. Este modelo, assim como outros
baseados em flares de natureza distinta, € poissoniano por natureza. (2) Outros modelos
produzem a variabilidade por processos auto-regulados, como os que levam as erupgoes ob-
servadas em novas-anas (Mineshige & Shields 1990). Esta classe de modelos, apesar de sua
natureza estocdstica (aperiédica) ndo é Poissoniana, pois a ocorréncia de um evento altera
dramaticamente o estado do sistema, impedindo-o de produzir variabilidade por um certo
tempo, até que o ciclo se repita. O disco responde de maneira coerente as instabilidades.

Kawaguchi et al. (1998) testam a consisténcia de um modelo onde o disco de acréscimo é
dividido em células e o fluxo de matéria pode sofrer avalanches esporddicas. Eles comparam
-simulagoes com a curva de luz do quasar 09574561 através da andlise da fungio de estrutura.
A anilise mostrou que a inclinagio logaritmica das simulagdes baseadas no modelo (0,41-
0,49) e do quasar (0,37) estdo bastante proximas. Segundo os autores, o desconhecimento da
estrutura detalhada do disco de acréscimo, que depende de vérios fatores como a intensidade
do campo magnético e a taxa de acréscimo da matéria, a ndo compreensdo da natureza da
viscosidade e da funcao das instabilidades térmicas dificultam uma comparagio detalhada
do modelo com as observagées. Na verdade, apesar de interessante, o artigo de Kawaguchi
et al. (1998) simplesmente ndo explica como suas simulagdes de avalanches foram convertidas
para luminosidades. Certamente existem vérios parimetros escondidos neste modelo, que
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deveriam ser justificados fisicamente.

E justo dizer que, embora o modelo do buraco negro seja o mais razodvel para ex-
plicar o fenémeno dos AGNs, nao existe, presentemente, um paradigma para a natureza da
variabilidade no contexto deste modelo.

1.4.2 Modelo do Starburst

O modelo do Starburst (Terlevich efal. 1992; Aretxaga & Terlevich 1994; Aretxaga etal.
1997) parte do pressuposto de que existe um aglomerado estelar jovem de alta massa e
metalicidade no nicleo de AGNs. Supernovas que explodem nesse aglomerado dao origem
a ondas de choque que colidem com o gds do meio, aquecendo-o a altas temperaturas e
depois resfriando-o por meio da emissdo de f6tons. Durante o resfriamento, portanto, os re-
manescentes tornam-se altamente radiativos, e, devido as altas densidades, nio se expandem
muito, produzindo os chamados “restos compactos de supernova” (cSNR). A caracteristica
mais atraente desse modelo é sem duvida sua simplicidade, e o suporte empirico de que -
alguns restos compactos observados se parecem muito (espectroscopicamente) com galdxias
Seyfert (Filippenko 1989).

Esse modelo, proposto para explicar as propriedades de AGNs radio-quiet, é essencial-
mente poissoniano pois as variagoes provém de fontes independentes. Nele, a taxa de super-
novas e a luminosidade das estrelas ficam relacionadas por

VgN ~ 2 X 1011[/?“

supernovas por ano, sendo L7 a luminosidade minima em unidades solares (Aretxaga &
Terlevich 1994). A taxa de supernovas estimada para Seyferts 1 como NGC 4151 e NGC
5548 estd ao redor de 1 a cada 3 ou 4 anos. J4 para quasares, tem-se vsx ~ 300 por ano para
uma magnitude absoluta de ~ —28 (Aretxaga etal. 1997). “A supernovae a day keeps the
blackhole away” (Terlevich R.). Esse valor leva a um certo descrédito para com o modelo,
mas nao existe um motivo fisico que proiba tais taxas.

A modelagem da variabilidade 6ptica de AGNs neste modelo foi realizada por Aretxaga &
Terlevich (1994) e Aretxaga etal. (1997). Estes trabalhos encontram que o modelo reproduz
bem a forma e amplitude das curvas de luz de Seyferts, além de explicar quantitativamente
de maneira razoavel a anticorrelagao da variabilidade com luminosidade e a forma da funcdo
de estrutura dos objetos observados na SGP.

Um problema com esse modelo é o de que ele ndo explica a rdpida variabilidade em
raios-X detectada em nicleos Seyfert (Cid Fernandes et al. 1996), nem a emissdo radio em
objetos do tipo radio-loud (Heckman 1991). Uma revisdo das vantagens e desvantagens deste
modelo pode ser encontrada em Cid Fernandes (1997).

1.4.3 Microlensing

Esse modelo diz que a variabilidade ndo provém do objeto, mas de fora dele: ela seria
causada por objetos compactos (e.g. ands marrons) passando na frente de nossa linha de
visada em relacdo ao AGN. Para uma escala de tempo de variabilidade de ~ 2 anos e para
uma velocidade transversal de 600 km s !, o raio de Einstein é de ~ 8 x 10~ pc, o que
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corresponde a um objeto com a massa de Jupiter (Hawkins, 1996). E dificil provar que a
variabilidade de um quasar ndo seja dominada por “microlensing” pois as propriedades das
lentes, tais como densidade espacial e raio de Einstein, sdo paridmetros livres (Ulrich et al.
1997). Para AGNs préximos como galdxias Seyfert, porém, o modelo nao se aplica pois
implicaria uma densidade absurda de objetos compactos no universo local.

1.5 O Presente Trabalho

Esta dissertagdo explora o modelo poissoniano para a variabilidade de AGNs. A motivagio
para tanto pode ser justificada pelos seguintes pontos.

1.

Generalidade e simplicidade - A principal motivagdo para investigar este modelo
em mais detalhe é que ele pode ser formulado seguindo preceitos puramente matematicos,
sem qualquer alusdo aos mecanismos fisicos responsaveis pelas variacées de brilho. Ao
mesmo tempo, porém, ele pode ser diretamente associado a wvdrios cendrios para a
variabilidade de AGNs, como instabilidades em um disco de acréscimo, supernovas
ou disrup¢do de estrelas por buracos-negros super-massivos. Assim, a aplicacao de di-
agndsticos poissonianos a curvas de luz observadas permite em principio estimar valores
para grandezas fundamentais, como a taxa de eventos v, a energia E e o tempo de
vida 7 dos eventos individuais, estimativas que possibilitam testar diferentes teorias
sobre a fisica por tras da variabilidade de AGNs.

Elo entre Seyfets e Quasares - Sob a dptica Poissoniana, a diferenca entre Seyferts
(menos luminosas e mais varidveis) e quasares é simplesmente devida a¢ fato de que
a luminosidade cresce (linearmente) com a taxa de eventos: Quasares seriam por-
tanto Seyferts “gordas”.. O modelo poissoniano permite assim estudar o elo entre a
variabilidade de Seyferts e quasares, tradicionalmente estudadas de maneira desvincu-
lada, em detrimento do objetivo maior de desvendar a origem das variagoes.

Compatibilidade com as observacgoes - Obviamente, o fato de que estudos ante-
riores (Cid Fernandes et al. 1996; Aretxaga et al. 1997; Garcia et al. 1999) sustentam a
compatibilidade de modelos poissonianos com as observagGes serve de motivagio para
aprofundar estudos nesta linha.

Futuras aplicagbes - Outra motivacio é a de que com a continuidade, aprimoramento
e ampliacdo de campanhas de monitoramento de AGNs, prevé-se que em alguns anos
as bases de dados serdo suficientemente boas para permitir testes mais detalhados das
teorias para variabilidade, o que demandard ferramentas de anilise mais elaboradas,
tais como as desenvolvidas neste trabalho.

Aplicacao a dados disponiveis - Por fim, algumas das bases de dados disponiveis ja
permitem a aplicagido de diagndsticos poissonianos, e um primeiro estudo neste sentido
sera desenvolvido nesta dissertacao.

O presente trabalho se divide em 3 partes. Na primeira parte se desenvolve uma for-
mulacio poissoniana para a variabilidade de AGNs em geral. Nessa parte (Capitulo 2)
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sao expostos alguns conceitos bésicos, apresentadas as equacdes fundamentais do modelo
e derivadas as previsoes tedricas para os quatro primeiros momentos de curvas de luz for-
madas pela superposi¢do poissoniana de eventos independentes. No Capitulo 3 sdo feitas
vdrias simulag¢oes envolvendo diferentes formas de pulsos individuais. Os momentos das
curvas simuladas sdo comparados com os previstos teoricamente, com o objetivo de testar a
teoria e investigar que tipo de monitoramento (nimero de pontos, intervalo entre observacoes,
duracido, qualidade fotométrica) é necessédrio para testar adequadamente o modelo.

Na segunda parte se analisa as curvas de luz obtidas por Giveon etal. (1999) para 42
quasares. No Capitulo 4 os dados sdo tratados e analisados visando a aplicac¢io do formalismo
poissoniano desenvolvido na primeira parte. Estimativas da taxa de eventos, de sua energia
e tempo de vida sdo apresentadas. Também se discute as implicacGes da anticorrelacdo entre
variabilidade e comprimento de onda para modelos poissonianos € os efeitos da presenca de
uma componente nio variavel.

Finalmente, na terceira parte {Capitulo 5) realiza-se um breve estudo complementar ao
de Cid Fernandes etal. (1997), os quais sugerem a existéncia de um padrio recorrente de
variabilidade na curva de luz de NGC 5548. Este padrio, segundo os autores, pode ser
identificado como o evento individual em modelos poissonianos, eventos que ndo podem ser
isolados em curvas de luz de quasares devido 3 alta superposicio que ocorre em AGNs mais
luminosos. O estudo aqui apresentado usa uma curva de luz atualizada para NGC 5548
(obtida pelo consércio internacional “AGN Watch”), cuja duragdo é praticamente o dobro
daquela utilizada pelos autores acima.
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Capitulo 2

Formalismo: Momentos de Curvas de
Luz Poissonianas

2.1 Introducao

Neste trabalho, o termo “modelo poissoniano” é empregado em um sentido amplo, caracter-
izando qualquer sistema fisico no qual as variactes temporais sdao devidas a superposicdo de
pulsos independentes que ocorrem a uma taxa média cujas datas de nascimento estdo ran-
domicamente distribuidas conforme uma distribuicio de Poisson. Tais modelos também sio
conhecidos como “modelo de eventos discretos”, de “sub-unidades”, “shot-noise” ou “4rvore
de Natal”. Esses modelos proporcionam uma ferramenta de trabalho 1til na andlise de curvas
de luz de AGNs.

Em um modelo poissoriano geral, a luminosidade observada (em qualquer banda espec-
tral) de um AGN é dada pela soma de duas componentes basicas: A componente varidvel e
outra constante. Para simplificar a apresentacdo, ignorar-se-4 momentaneamente os efeitos
da componente constante, cujos efeitos serdo investigados na secdo 2.5. Assim, a luminosi-
dade em um certo instante £ é o somatério das luminosidades individuais de todos pulsos
que nasceram em t; < ¢, e que ainda estdo vivos no momento da observacéo:

L) = 31t~ 1) (2.1)

=1

sendo N o numero total de eventos vivos, ¢; a data de nascimento de um pulso 7 (e portanto
t —t; é sua idade) e I(t) a evolugdo temporal da luminosidade de cada pulso. Os eventos
acontecem a uma taxa que denotaremos por v e contém, cada um, uma energia E

E= / I(£)dt (2.2)
A interpretacao fisica destas quantidades depende da teoria especifica dentro da qual se
trabalha, e serd discutida mais tarde. Nas secOes que seguem calculamos os momentos da

curva de luz, ou seja, os momentos da distribuicao L(t).
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2.2 Generalidades e Definicoes

2.2.1 Momentos de Uma Distribuicao

A maneira mais trivial de caracterizar uma distribui¢ido de valores é por meio de seus mo-
mentos. Os momentos mais usados sdo os de ordem 1 e 2: a média e a varidncia. Para uma
distribui¢do continua f(z) de valores z, estes sdo definidos da seguinte maneira:

z = / f(z)dz (2.3)

é a média (ou primeiro momento) da distribui¢do de probabilidade f(z). Tecnicamente, o
segundo momento de f(z) é definido por

7= :°(z)2 f(z)dz. (2.4)

E mais 1til, porém, caracterizar o segundo momento pela variancia

=/ :"(x -~ S =P -7, (2.5)

que é simplesmente o quadrado do desvio padrio da distribuicdo. o2, sempre maior do que
zero, é uma medida da dispersao dos valores de z ao redor da média, ou seja, uma medida da
largura da distribuicdo f(z). Uma medida adimensional da largura da distribuicio é dada
pelo coeficiente de variacdo (ou “rms relativo”), definido por

5= 22

T

Esta serd a medida utilizada mais adiante, em lugar da variancia.
Momentos de maior ordem, apesar de potencialmente iteis, sio raramente utilizados.
Com os momentos de ordem 3 e 4

3= /+°° f(z) dz - (2.6)

i = / f(z) dz (2.7)
podemos definir dois outros coeficientes: A skewness, ou “coeficiente de assimetria”,
1 ptoe 3
v = 53/ (z - Z)°f(z)dz (2.8)
-0
e a kurtosis, ou “coeficiente de achatamento”, definida por

o = % / :"(x — 7) f(z)ds. (2.9)

A normalizacao por ¢ nas definicoes de v e k torna estes coeficientes convenientemente
adimensionais.
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Figura 2.1: Ilustragdo dos conceitos de skewness () e kurtosis (k). A Figura da esquerda
mostra uma distribuicdo levemente distorcida para a direita (v > 0), enquanto a figura da
direita mostra uma distribui¢do bastante pontiaguda (x > 3). Em ambos grificos a linha
tracejada mostra uma Gaussiana (y=0e k = 3).

A skewness é uma medida da assimetria de uma distribui¢do. Valores v > 0 indicam
uma tendéncia de z ser predominantemente maior do que a média . Note que nem sempre
o fato desse indice ser zero significa que a distribui¢do f(z) é simétrica. J4 a kurtosis mede
o grau de achatamento, ou “o quanto pontiaguda” é a distribuicdo. Para uma Gaussiana
Kk =3.

Vale notar que a aplicagdo destas estatisticas a curvas de luz ignora completamente
informagao temporal contida nos dados, encarando cada medida como uma amostragem de
uma funcdo de distribuicdo. Em outras palavras, os momentos da curva de luz seriam os
mesmos se as datas das observagoes fossem embaralhadas. Para utilizar o tempo das medidas
é necessaria uma andlise da funcdo de estrutura (Cid Fernandes 1995, Aretxaga et al. 1997).

2.2.2 Distribuicao de Poisson

Matematicamente, uma distribuicao de Poisson é o caso limite de uma distribui¢ao binomial.
A distribuicdo binomial é aquela resultante do nimero de vezes que um evento .4 acontece
em N tentativas independentes em um experimento aleatério. Dois eventos sio indepen-
dentes entre si desde que a probabilidade de que um deles acontega nao seja alterada pelo
acontecimento do outro. Se N'— oo e, a probabilidade de ocorréncia de cada evento, P— 0,
temos uma distribuicdo de Poisson. Desse modo, quando N for grande e P pequeno para
uma Unica tentativa, é conveniente a utilizacdo de estatisticas Poissonianas. O nimero de
intervalos fixos de tempo que se observa “n” particulas o por intervalo, a distribuigao de
bombas em uma 4rea alvo e o nimero de passas em um bolo sao exemplos de distribuicoes
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poissonianas.
A distribuicao de Poisson tem a seguinte distribuigio de probabilidade:

No presente trabalho as quantidades que se distribuem segundo esta distribuicdo sdo as
datas de nascimento dos eventos, os £;. Para uma curva de luz de duragdo T, e uma taxa de
v eventos por unidade de tempo, espera-se ter Z = v T novos eventos. Este é apenas o valor
esperado para N. A equagdo acima descreve a probabilidade de que N eventos ocorram
neste intervalo. Esta expressao nao serd utilizada de maneira explicita nos desenvolvimentos
a seguir. Apenas seus momentos (N, N2, ...) serdo utilizados. (E importante que se note
que a luminosidade L nao segue uma funcio de Poisson em modelos poissonianos).

2.3 Previsces Teédricas para os Momentos

Utilizando estas definicdes pode-se calcular os momentos da curva de luz, i.e., dos va.lores
L(t) medidos (Cid Fernandes 1995). Os valores previstos sdo os que seguem.

2.3.1 Meédia

O valor tedrico esperado para a média da luminosidade da curva de luz é:

f:/.../Lt,,t(t)p(tl,...,tN,N)dtl...dtNdN (2.10)

onde as integrais sdo sobre ¢, ...ty e N, e

p(ti, ... tn, N)dty ... dtydN
é a probabilidade de termos um nimero N de eventos na curva de luz, o “primeiro” entre ¢,

e t, + dt,, outro entre %, e t; + dty, € assim por diante.
A independéncia dos eventos implica que

p(ty, ..., tn, N) = p(t1) ... p(tw)p(N)

Supondo uma curva de luz entre t = —T e +7T, e como os tempos de ocorréncia dos
eventos estdo distribuidos aleatoriamente ao longo da curva de luz temos que

dt;

p(ti)dti = 2—T
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onde 2T é a duracio total da curva de luz.
Com estas consideracées, podemos desenvolver a expressio para a luminosidade média:

L = /---/f:lt—ti)p(tl,...‘ ty,N)dt...dty...dN
/Z/ plt:)dt; .. // (=t plt) dbs. / tN)dtN/pN)dN

=1 /2T

_ 2T/z// I(t — t;)dt; p(N)dN

Supondo que o tempo total da curva de luz é muito maior do que o tempo de duragio
de um evento, a integral de {(t —¢;) sobre ¢; é a energia total E gerada por um tnico evento.

Desse modo, temos que

=1

I = %/EP(N)d(N)
= %/Np(N)dN

=E2_T

O-termo N /2T é simplesmente a taxa de eventos na curva de luz, v. A expressio final
para a luminosidade média é portanto

L=vE (2.11)

2.3.2 Variancia
Para calcular a varidncia de L(t),
A=I2-T" | (2.12)

temos apenas que calcular o segundo momento, L2, pois o termo L ji foi obtido. Sendo
L(t) = ¥ I(t — t;), o segundo momento é expresso por

//(g:l,)(il])p(tu,tN,N)dtldtNdN

onde

S~
-,

It — )
lj = l(t—tj)
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Temos dois casos a analisar para o produto dos somatérios: (1) Quando os dois indices
sdo iguais (i = j):

N

N N
LY o= X0
=1 1=

—

entao

N N
iz = /.../Zl?p(tl,...,tN,1V)dt1...dtN...dN.
i=1

Seguindo as mesmas consideragoes anteriores

N 1 N T
P = o7 2 4.
,gil’ 2T/Z/_T 7 dt; p(N) dN

i=1
1 N
= & ﬁ/g p
1
= b5/
N
= & T
de modo que
N
Y B=&v (2.13)

onde

(2) Quando ¢ # j:

LAy
YSuy = [ /ZleJp(tl,...,tN,N)dtl...dtNdN

i=1 j#i i=1 j#i

- 2T)2/sz ldt/ l; dt; p(N

1= 1#:
- 2T)2 / ;; p(N)dN
= EZ(—2T—)2/N(N—1)p(N)dN

2 1 A2
= B o (N? - N)

28



Neste momento, faz-se uso da hipétese de que os IV eventos estdo distribuidos Poissoni-
amente ao longo da curva de luz. Como para uma distribui¢cdo de Poisson a varidncia do
niimero de eventos é igual & média deste mesmo ntimero, N2 — N° = N (ver apéndice A.3,
equacdo A.24), tem-se que

L. 2 Nz 2.2

Somando os resultados para os dois casos 1 =3 e 1 7# j (equaghes 2.13 e 2.14) tem-se o
resultado final para o termo L2:

L2 = &Lu+E2LA ' (2.15)
que, voltando a definicao da variancia, nos leva a

o= (&Lv+E*?) —(Ev)2 =& | (2.16)

2.3.3 Coeficiente de Variacao, Tempo de Vida e Nimero de Even-
tos Vivos '

Antes de prosseguir com a derivacdo dos momentos tedricos, é conveniente a apresentacao
de outras duas defini¢Ges associadas as quantidades jd discutidas.

A amplitude das variagGes é mais adequadamente descrita pelo coeficiente de variacao
§(L) (utilizado por Garcia et al. 1999, por exemplo) do que por o(L) diretamente. Com os
resultados acima tem-se que

a(L) _ (&n)'?
§d=—-—2 = 2.17
L vE ' ( )
Esta expressao pode ser escrita de forma mais elegante utilizando a defini¢do do tempo
efetivo de vida de um pulso, 7, introduzida por Cid Fernandes (1995):

E2

= 2.18
TE Tz dt (2.18)
que em nossa notagio implica & = E?/7. Assim, § fica
1

Nesta expressao, pode-se identificar o termo v7 com o niimero médio de eventos vivos
em um dado instante qualquer. Como ocorrem em média v eventos por unidade de tempo,
e cada um deles vive efetivamente por um intervalo 7, em média N = v7 pulsos coexistem
na curva de luz. N é portanto uma grandeza que caracteriza o grau de superposi¢do dos
eventos na curva de luz, sendo pequeno para situacdes nas quais poucos eventos se sobrepde
(v e/ou T pequeno) e vice-versa. Com esta definicdo de N a expressao para o coeficiente de
varia¢ao se transforma em
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1
= _NT/Z
que mostra de maneira clara a lei de “inverso da raiz quadrada do ndmero de eventos” carac-
teristica de processos poissonianos. Note que que embora esta lei tenha sido empregada em
vérios artigos em que a possivel natureza Poissoniana da variabilidade de AGNs é investigada
(e.g., Hook etal. 1994), esta defini¢cdo rigorosa de N ndo foi empregada anteriormente.

§ (2.20)

2.3.4 Skewness

Os resultados até aqui apresentados sdo essencialmente os mesmos ji derivados por Cid
Fernandes (1995). Os célculos a seguir foram desenvolvidos originalmente nesta dissertacgio.

O valor esperado para a skewness pode ser calculado generalizando o formalismo acima
para o terceiro momento. A skewness de L(t) é definida por

1 —m
T = g(L“‘D3

que, desenvolvendo, se abre em

1 L B

y=—5(I° - 3LI% + oL’) (2.21)
O tnico termo que nio é conhecido na equacio 2.21 é L3. Os calculos feitos para chegar-se
a esse coeficiente (bem mais trabalhosos do que os para os dois primeiros momentos) estdo

no apéndice A.1. Seu valor final é:

B=&v + 36EL? + BRWS _ (2.22)

onde
£3E/l(t)3dt :
Levando os termos de 2.15, 2.18 e 2.22 na equagdo 2.21 encontra-se o valor previsto

para a skewness: '

1

Y= oy (vT)/2 (2.23)

onde ¢. é um fator que esti relacionado com a forma dos pulsos individuais e é igual a
Dy q

72 .
Py = = & - (2.24)
2.3.5 Kurtosis
A kurtosis da distribuicdo L(t)
= L(L f)4
ro= (L~
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se desenvolve em

1
ot

) - (2.25)

k=—(I% — 4I°L + 6 L?°L° ~ 3
onde o tdnico termo desconhecido é Lf. Os célculos que levaram ao valor desse termo estdo
no apéndice A.2. O termo vale: :

Lf = &uv+ B2 + 362027 + 6E%2610° +46E17 (2.26)

onde

§4=/l(t)4dt.

Utilizando-se os termos 2.15,2.18 ,2.22 e 2.26 na equacdo 2.25, obtemos a forma tedrica
final para a expressio da kurtosis: '

1
K= ¢ ) + 3 (2.27)
sendo que
& = §§4

também é um fator de forma relacionado ao pulso individual.

2.3.6 Generalizacao para pulsos diferentes

Nos cédlculos feitos para os momentos considerou-se que a evolu¢do da luminosidade de cada
pulso individual é descrita por uma funcdo [(t) que depende apenas do tempo. Fisicamente,
porém, os pulsos podem ter outros parimetros intrinsecos além da data de nascimento.
Cada pulso pode ocorrer sob condiges fisicas (como tamanho, densidade, temperatura, etc.)
diferentes, o que implicaria uma faixa de valores para a energia, tempos de vida, fatores
de forma, etc. E importante salientar que se [ fosse dependente de outros parimetros os
resultados teriam sido os mesmos, com a tnica diferen¢a sendo a de que os valores de E seriam
médias sobre a distribui¢do destes parametros indefinidos, e analogamente para as outras
quantidades (Cid Fernandes 1995). Este fato garante que as expressdes aqui apresentadas
retém seu significado mesmo neste caso mais geral.

2.4 Calculos para pulsos simples

Para ilustar os resultados acima e também para uso nas segOes posteriores, nesta secao é.
mostrado como os tempos de vida e fatores de forma dependem do perfil I(t) dos pulsos.
Quatro perfis diferentes de pulsos serao utilizados. Sao eles:

1. pulso quadrado

l(t)"‘ lozE/T se0<t<T
~ 10 set<Qout>T
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2. pulso exponencial
() = loe T = (E/T)e /T set>0
10 set<0

3. pulso triangular

h(l-5)=26(1-1%) se0<t<T
set<QOout>T

4. pulso parabdlico

(1) = (1 -4%) = B(1-45) se -T/2<t<T/2
Y10 set<—T/2out>T/2

Os valores de ¢, ¢, e T encontrados para estas formas dos pulsos séo: .

1. pulsos quadrados

¢7 =1
¢ = 1
r =T
2. pulsos exponenciais
( ¢7 — %
4 ¢n = 2
T = 2T
3. pulsos triangulares
4 ¢7 — %
{ ¢ = %
=
4. pulsos parabdlicos
(¢y = 3
4 ¢fc = g?
[r = o7

O comportamento da variabilidade relativa (§) de acordo com a luminosidade média para
o modelo apresentado, ji considerando-se o efeito de uma componente constante (se¢io 2.3),
pode ser visto na figura 2.2. O terceiro e quarto momento contra a variabilidade relativa

estao no grafico 2.3 .
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2.5 Efeitos de uma Componente Nao Variavel

As expressdes derivadas na se¢do anterior desprezaram os efeitos da existéncia de uma com-
ponente constante, Lyg > 0. No caso mais geral em que tal componente ndo é desprezada, a
luminosidade total é dada por

L(t) = Lyqr (t) + ng (2'28)

onde L,,. denota a componente varidvel, que até aqui fora chamada de L(¢). Na pritica, o
“background” L,, afeta apenas a luminosidade média, que passa a ser

L =vE+ Ly, (2.29)

Todas estatisticas que dependem apenas de variagoes, como o, v e k, nao sao afetadas
por Lyg. O coeficiente de variagao, contudo, por levar a luminosidade média no denominador,
fica menor com a inclusdo de Ly,: T

o ag
== — 2.
d L vE 4+ Ly, ( 30)
definindo-se
Lyer vE
ver = =/ = = 2.31
our = T (2.31)
e
L
frg = %9 (2.32)

como as fragoes da luminosidade média que provém da componente varidvel e do “back-
ground”, respectivamente, § pode ser escrito como

g a(Lvar) fvar 1- fb
O T 1 o T NVE T AR (2.33)

onde se vé claramente como o background tem o efeito de diluir a variabilidade observada.
Vale mencionar que poucos estudos da variabilidade de quasares levam em conta este efeito,
que, como sera visto mais adiante, tem consequéncias importantes para a interpretagdo dos
dados observados. Na prética, fy, deve ser considerado como outro parimetro fundamental
de modelos poissonianos para AGNs.

2.6 Resumo dos resultados tedricos e discussao de sua
aplicabilidade

Um modelo poissoniano geral para AGNs é descrito em termos de 4 parametros funda-
mentais:

1. a taxa de eventos, v;
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2. a energia de cada evento; E
3. o tempo de vida de cada evento; T;

4. a contribuicdo relativa da componente ndo varidvel; fy, = Ly, /L.

Para estimar estes parametros a partir de dados observacionais precisa-se portanto de
P p port:

pelo menos quatro “informacdes ” sobre a curva de luz. A luminosidade média L é uma

destas informacoes. Ela se relaciona com os parametros da seguinte forma:

Z = VE + ng (2.34)
O coeficiente de variagdo prové outra informacdo titil, pois estd relacionado com os
parametros da seguinte forma:

5= (1= fog) _ (1 = fog) (2.35)
N1/2 (v7)1/2

Uma estimativa do tempo de vida 7 pode ser obtida via fungdo de estrutura, agregando
uma terceira informacgao relevante ao nosso sistema de 4 incdgnitas.

Os momentos de ordem 3 e 4, cujos valores teéricos foram aqui apresentados, poderiam
em principio fornecer mais informagoes relevantes. Eles porém carregam fatores de forma
(¢4 € &) que dependem da fun¢do [(t), a qual ndo procuraremos estimar, por introduzir
demasiados graus de liberdade. Além disso, conforme exposto no capitulo seguinte, estima-
tivas precisas da skewness e kurtosis requerem curvas de luz muito mais longas e precisas do
que as atualmente disponiveis, o que dificulta ainda mais sua aplicacdo. Na pratica, se estd
limitado a um sistema de 4 varidveis com 3 equagoes. Este sistema pode ser complementado
com uma desigualdade trivial, porém ttil. Esta é baseada no fato de que, obviamente, o
background tem que ser maior ou igual a zero, e menor ou igual & menor luminosidade em
uma curva de luz:

0 < Lyg £ Lonin (2.36)
que se traduz em um limite superior para fj,

fog < —L%—" (2.37)
Se o background pudesse ser ignorado, o sistema estaria fechado, com 3 vinculos observa-
cionais (L, § e 7) e 3 varidveis (v, E e 7). Isto porém nio é possivel, como ¢ provado no
capitulo 4.

Vale a pena enfatizar que a maioria das discussoes sobre modelos poissonianos para AGNs
(Hook et al. 1994, por exemplo) parte do pressuposto de que todos pardmetros, com excessdo
da taxa v, sdo iguais para todos AGNs' Apenas desta maneira a previsio “6 oc N ~1/?”
tem o significado global ensejado por tais estudos. Esta é uma hipdtese muito forte, pois
indiretamente implica que as condicdes fisicas sejam as mesmas em todos objetos. Neste
trabalho ndo serd imposta esta condi¢do. Esta abordagem corresponde ao que Cid Fernandes
etal. (1996) chamam de “Modelo Poissoniano Generalizado”.

Antes de aprofundar-se a discussdo de como aplicar o modelo aos dados, é importante
verificar a consisténcia dos resultados com simulagées numéricas, o que ¢é feito a seguir.
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Figura 2.2: Essa figura mostra o comportamento do coeficiente de variacdo ¢ em relacdo a
L. Para uma mesma curva nota-se claramente que quanto maior for a luminosidade média,
maior é a taxa e menor é a variabilidade. As trés curvas ocupam lugares distintos no grafico
devido ao “background” que dilui a variabilidade observada. Como se estd em unidades de E
e T, apenas termo (1 — f;,) da equagdo 2.35 atua como um fator de proporcionalidade entre
d e L. A curva representada por uma linha cheia possui 10% de sua luminosidade total em
um dado instante devido ao “background”, a pontilhada 50% e a tracejada 90%.
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Figura 2.3: a) Para o painel superior, tem-se 0 comportamento da kurtosis « em relacio a
0. Para quatro tipos diferentes de pulsos tedricos, tem-se quatro diferentes curvas, devido ao
fator de forma. A linha cheia representa o pulso quadrado, a de tracos e pontos intercalados
o parabdlico, a tracejada o triangular e a pontilhada o exponencial.b) De acordo com a
previsao tedrica a tunica diferenga entre a skewness - e a variabilidade relativa § é o
fator de forma. Desse modo, seguindo a mesma convencéo , esse painel apresenta 4 retas de
diferentes inclinagoes.
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Capitulo 3
Simulacoes

A fim de testar as previsoes tedricas e de aferir a viabilidade do uso da skewness e da kurtosis

como indices de variabilidade de AGNs, realizou-se uma, bateria de simulagées de curvas de

luz seguindo os preceitos poissonianos. As simulagGes também servem o importante propésito

de testar como a amostragem discreta e finita do processo poissoniano que produz a curva de

luz influencia as estatisticas medidas. Isto é importante a fim de que se tenha uma idéia de

quais tipos de observagoes s3o necessirias para testar adequadamente o modelo poissoniano
e garantir o uso correto dos diagnosticos que ele proporciona.

3.1 Unidades e Parametros

Nesse capitulo serdo utilizados E e 7 como unidades de cnergia e tempo, o que é bastante
conveniente pois torna a luminosidade média, a taxa de eventos e o niimero médio de eventos
vivos numericamente idénticos. Isto, claro, desconsiderando a presenca de um background.
Ou seja,

L=Ev=v

=
I
<
\‘
i
R
I
£

para

E=7r=1 e ng=0

Isso torna mais facil a interpretacdo dos resultados. Por exemplo, para v < 1 a curva de
luz é composta por eventos isolados (M < 1; figura 3.1 e 3.2) com raras superposigdes. Além
disso, parametros extrinsecos como a duracgao da curva de luz, D¢, passam a ter significados
mais interessantes nestas unidades: D, = niimero de “vidas” de pulso monitoradas, e
analogamente para o intervalo Aty, entre as observagdes : Aty ~ o numero de vezes que
cada pulso individual é observado na curva de luz total.

As simulagoes apresentadas a seguir tém apenas um pariametro de significado fisico: a taxa
de eventos v, uma vez que E =7 = 1 e Ly, = 0 por conveniéncia. Outros dois parimetros
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“técnicos” ou “observacionais”, contudo, tém de ser fornecidos para as simulagdes : O niimero
de observacgoes, N,,, € a duracao da curva de luz, D, ou, equivalentemente, o intervalo
entra cada observacdo, Atgs = Dre/(Nops — 1). Embora estes pardmetros técnicos sejam
irrelevantes para a teoria, eles sdo relevantes para testar efeitos de amostragem sobre as
estatisticas tedricas elaboradas no capitulo anterior. Outra informagao necessaria para as
simulagdes é o perfil dos pulsos, ou seja, a fungdo I(t). Os quatro perfis de pulsos apresentados
na se¢do 2.4 foram utilizados nas simulagGes.

3.2 Curvas de Luz

A fim de testar o modelo que foi desenvolvido no capitulo 2 realizaram-se simulagdes de trés
maneiras distintas.

3.2.1 Curvas de Luz Individuais

A primeira bateria de simulagGes gerou curvas de luz individuais para os pulsos escolhidos
utilizando varias combinagoes de v e At,,, sempre em unidades de E = 7 = 1. O objetivo
dessas simulacdes foi o de compreender como a curva de luz se comporta segundo variagoes
nesses pardmetros. Assim, conforme mostra a figura 3.1, quando v < 1, é extremamente
dificil haver superposi¢cdo de pulsos, e a curva de luz resultante é composta por poucos e
isolados eventos. Nas mesma figura e na figura 3.2 fica claro o efeito de se ter At,; < 7: na
figura 3.1 onde Aty, = 0,05 se enxerga a forma de um tnico pulso. J4 na figura 3.2 embora
Atps seja menor do que o tempo de vida efetivo de um pulso, ndo se consegue distinguir
a forma original do pulso. Para taxas maiores como, por exemplo, » = 10 (figura 3.3 e
3.4) ocorrem muitas superposi¢ées entre os pulsos e também se perde a informagdo sobre
sua forma primdria. Nessas ultimas duas figuras, conforme se podia prever, o aumento do
intervalo de observacao de 0,05 para 0,5 termina com a suavidade da curva de luz gerada
por pulsos parabdlicos. Na figura 3.5 mostra-se a evolu¢do de uma curva de luz gerada por
perfis exponenciais. A figura possui cinco painéis que de baixo para cima apresentam as
taxas de 0,1, 1, 10, 100 e 1000 pulsos por 7. E importante notar que & medida que a taxa
aumenta o histograma das distribui¢oes tende a uma curva gaussiana. Quando as taxas sao
baixas (0,1 e 1) a distribuicdo apresenta uma assimetria em relagio a média (ver figura 2.1).
Quando a taxa é grande, a assimetria praticamente nio existe. Esse fato é explicado pelo
Teorema do Limite Central (e.g. Kreyszig 1970). Segundo esse teorema, um nimero grande
de amostras para uma varidvel com uma distribuicdo qualquer, leva a uma distribuicdo
praticamente normal (gaussiana). As previsGes do capitulo anterior sdo consistentes com
este efeito. Embora nao se tenha calculado a forma da distribui¢ido das luminosidades, o fato
de que seus momentos de ordem 3 e 4 tendem assintoticamente a valores gaussianos (7 = 0
e £ = 3) a medida que v cresce indica que L de fato tende a um regime gaussiano.

Pulsos individuais, ou seja, isolados na curva de luz, ndo sdo observados em quasares,
o que indica uma alta taxa de eventos e correspondentemente uma superposi¢do de pulsos.
Ja em Seyferts 1 de baixa luminosidade, Aretxaga & Terlevich (1994) e Cid Fernandes et al.
(1997) sugerem que os pulsos individuais podem ser identificados visualmente, embora com
alguma superposi¢ao (ver Capitulo 6).
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Figura 3.1: Quando v « 1 as superposi¢Ges entre os pulsos sdo raras e, se Algps K T
é possivel identificar a forma de um pulso. Os histogramas a direita mostram que uma
distribui¢ao desse tipo é bastante assimétrica em relagao a média.
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Figura 3.2: Um aumento no intervalo de observacido At.s ja ndo permite mais a identificagao
da forma do pulso. Os histogramas mantém a mesma condi¢ao de assimetria da figura
anterior devido & baixa taxa de eventos.
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Figura 3.3: Quando a taxa aumenta, perde-se informagao sobre a forma individual do pulso
mesmo para Aty < 7, devido A superposi¢do dos eventos. Neste exemplo, a cada instante
existem em média 10 pulsos superpostos. Vale a pena notar o comportamento suave da
curva de luz gerada por pulsos parabélicos em relagio as demais. Os histogramas comegam

a ficar mais equilibrados em relacao a média para taxas altas.
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Pulso exponencial , E = 7
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Figura 3.5: Aqui sdo mostradas curvas luz para pulsos exponenciais & medida que se aumenta
a taxa de eventos v. As distribuicGes de L(t) estdo nos histogramas a direita. Note que elas
sao bastante assimétricas para v = 0,1 e 1, passando a uma situacio de simetria a partir de
v = 10. As curvas de luz foram amostradas em intervalos de At,, = 0,057, 0 que permite a
identificacao de pulsos individuais e /ajuda a manter a assimetria observada em baixas taxas.

43



3.2.2 Estatistica das Estatisticas

As primeiras simulacoes mostraram de maneira bastante clara o comportamento das curvas
de luz obtidas de acordo com os parametros considerados. Porém, para testar o comporta-
mento dos indices estatisticos derivados das simulacdes (L, 4, v e &), curvas individuais nio
sao uma boa escolha por representar apenas uma realizacao dentre tantas outras possiveis
para os parametros selecionados. Assim, realizaram-se mais duas baterias de simulagdes a
fim de se obter as “estatisticas das estatisticas” das curvas de luz..

Comportamento dos indices em funcio de v

Na segunda bateria de simulagGes consideraram-se como parametros de entrada a forma do
pulso, a distancia entre as observacées Atf,, € o nimero de observacoes N,,. Para cada
conjunto pré-estabelecido de valores para os pariametros fez-se a taxa v assumir 20 valores
-entre- (e inclusive) 0,1 e 1000 por T e para cada uma das taxas, 100 curvas de luz foram
simuladas. Isso possibilitou estatisticas individuais para cada uma das 100 curvas por taxa e
também uma “estatistica” das estatisticas para cada taxa. Em cada simulacdo, obviamente,
sao variadas as datas de nascimento dos pulsos e o niimero total de pulsos na curva de luz,
esta ultima quantidade se distribuindo segundo uma distribui¢do Poissoniana.

Assim, tomando-se o valor médio dos estimadores das 100 realizagGes para cada v chega-
se mais proximo do valor ideal para os indices, pois as previsdes do capitulo 2 sdo na verdade
valores esperados para os indices de variabilidade. As “barras de erro” poderiam ter sido
feitas utilizando-se o desvio padrao das estatisticas globais para cada indice, mas se optou
por empregar os percentis de 16 e 84%. Esta escolha foi feita porque em alguns casos,
principalmente para baixas taxas (v < 1), as barras de erro convencionais “transbordam”
para valores ndo fisicos (§ < 0, por exemplo), devido a assimetria na distribui¢do dos fndices.
Isto ndo ocorre com os percentis. Os valores 16 e 84% foram escolhidos para que entre 68%
dos pontos estejam contidos dentro da barra de erro, como em uma distribuicio Gaussiana.
Vale lembrar que as “barras de erro” aqui ndo tém nada a ver com erros fotométricos; elas
simplesmente representam a distribuicao dos indices medidos nas simulagdes para diferentes
realizacoes do mesmo processo.

Quanto aos parametros de entrada, para At,, foram escolhidos os valores 0,3, 1, 2, 5
e 1007 e, para N,, foram usados 11, 51, 101 e 1001 “observacées ” ao longo da curva de
luz. Esse tipo de simulagdo foi feita para verificar o comportamento das previsdes tedricas
e simulagoes em fung¢io da taxa e do nimero de observacoes. Vale lembrar que as previsoes
para os momentos de 2 a 4 sdo, nas unidades deste capitulo, as seguintes: § = v~1/2 = o 2,
v = ¢7Z-1/27 €ER= d’fcf_l

A figura 3.6 mostra para Atgs = 0,37 o comportamento dos momentos obtidos através
das simulagGes em relacio aos previstos teoricamente. As linbas coloridas unem as ex-
tremidades de barras de erro correspondentes aos percentis de 16 e 84% da dispersdao dos
momentos, os pontos sao o3 valores encontrados para eles nas 100 realizagoes para cada taxa
e as linhas tracejadas sdo as previsGes tedricas. Nesse painel tem-se trés colunas para trés
valores diferentes de Nys: 11, 101 e 1001. Quanto menor o niumero de observagoes, menor €
a duracdo da curva de luz, Dge = Atgps(Nops — 1), € 08 momentos simulados apresentam um
espalhamento bastante grande em relacao as previsoes tedricas do capitulo 2 embora, mesmo
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para Ny, = 11, quando v > 10 os valores simulados para d tendem a 0, o que estd de acordo
com a previsao teérica. A skewness e a kurtosis, por serem momentos de ordem mais eleva-
da, sdo mais sensiveis a “biases” de amostragem e nao apresentam boa convergéncia para os
valores previstos para N, pequeno. Para N, = 101, ainda existe grande dispersio para a
skewness ou a kurtosis, mas para o coeficiente de variagdo 4, nota-se uma concordancia um
pouco maior ja para menores taxas. Enfim, para N,s = 1001 tem-se a mais longa das trés
curvas de luz e nota-se que a teoria e as simulac¢Ges estdo bem mais préximas principalmente
a partirde v = 1.

Quando Aty, < 1 (figura 3.6) o bias de amostragem é bastante grande e faz com que a
variabilidade medida seja sempre subestimada. Na figura 3.7 o intervalo entre as observagoes
¢ igual a 7, o que evita o bias de amostragem pois um mesmo pulso nio serd observado mais
do que uma vez. A concordancia entre teoria e simulacoes ja é bastante boa em apenas
11 observagoes para o coeficiente de variabilidade § a partir de v = 10 ou um pouco antes.
Nesse regime porém, para vy e k a dispersdo de valores ao redor da previsdo ainda é bem
significativa. Quando N,s = 101, ainda existe uma dispersdo bastante grande para v e &
embora com um “pouco” de sorte se possa obter uma curva de luz de acordo com a previsio.
Para o coeficiente de variagdo, a concordancia é excelente. Se o nimero de observagées é
igual a 1001, teoria e simulagGes chegam a um grau elevado de compatibilidade.

Quando Aty, = 57 (figura 3.8) as curvas de luz passam a ter uma duragdo maior em
relagao ao niimero de observagdes do que os dois casos anteriores. Nio existe porém, diferenca
significativa em relacdo ao caso anterior entre a concordancia dos valores esperados com os
simulados. Isto porque em ambos casos cada observacdo efetivamente amostra instantes
independentes da curva de luz.

Outra coisa que se vé nestas figuras é que para altas taxas a skewness e a kurtosis sdo
muito préximas dos valores esperados para uma distribuicao normal. Como ja comentado,
isto esta de acordo com a teoria. Porém, as simulacGes ddo uma idéia quantitativa de quao
dificil é detectar desvios do regime Gaussiano. Mesmo para N, grande, a dispersao dos
valores medidos nas simulagGes ao redor do valor esperado é tal que valores y < 0e k < 3
ocorrem muito frequentemente, muito embora sejam incompativeis com a teoria.
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Comportamento dos indices em funciao da Durag¢do da curva de luz D .: Bias
de Amostragem '

A maior dificuldade na utilizagido de momentos de curvas de lnz advém de efeitos de
amostragem. Claro que para obter indices mais precisos quanto mais dados melhor, mas
mesmo 1000 observagoes de um quasar espagadas por um dia pouco diriam sobre sua vari-
abilidade se esta se manifesta em escala de tempo de anos...Qualitativamente espera-se
que poucas observacdes e/ou curvas de luz amostradas muito rapidamente (A ty, < T)
e ou muito curtas (D¢ < 7) produzam uma subestimacio sistematica dos indices de
variabilidade.

Para investigar esse efeito foi realizada uma terceira bateria de simulactes variando os
parametros de amostragem Ny, € Alys, mantendo fixos os pardmetros fisicos v, E e T,
estes dois ultimos sendo tomados como unidades. Fez-se Aty assumir 61 valores entre (e
inclusive) 0,0001 e 100 7. Para cada intervalo de observagdo foram geradas 1000 curvas
de luz e estatisticas dos estimadores foram feitas conforme ji explicado. Isto foi feito para
Ngps = 11, 101 e 1001, e taxas de 10, 30 e 100 por T.

Estas simulagbes mostraram que a caracteristica da curva de luz que mais afeta os indices
é sua duragao . Na figura 3.9 estdo ilustrados os resultados obtidos para v = 30771, As
curvas centrais indicam a mediana sobre 1000 simulagses e as curvas superiores e inferiores
marcam os percentis de 16% e 84% respectivamente, fazendo com que 68% dos pontos estejam
entre elas. Vé-se que os indices d, v e x sdo sistematicamente subestimados para curvas de
luz com duragao D¢ < 107. Somente para D,c>107 a diferenca entre simulacio e teoria cai
para menos de 10%. Esta conclusido é praticamente independente da taxa de eventos, como
se pode ver na figura 3.10, que ¢ igual a anterior mas para v = 100. Também verificamos
que o perfil do pulso tem pouca influéncia sobre este resultado. Em ambas figuras, observa-
se também que o principal papel de NV, é o de definir a dispersdo dos indices observados,
mais observagoes resultando em valores mais concentrados ao redor do esperado. Como
antecipado, porém, nao adianta ter muitas medidas se elas cobrem um espaco de tempo
pequeno comparado com a vida dos pulsos.

O motivo pelo qual a teoria parece “perder validade” para D,c pequena é que as deri-
vacoes do capitulo 2 implicitamente assumiram que a curva de luz ¢é infinita. Desta maneira,
os momentos calculados continham uma infinidade de pontos, o que também implica que a
maior parte desta infinidade de pontos esta separada por mais do que 1 7. Deste modo, cada
medida é independente da anterior, pois a curva de luz “perde sua meméria” a cada intervalo
de 7. Assim, as previsdes tedricas na verdade se aplicam a medidas independentes de L. Isto
fica mais claro quando se analisa a fun¢do de estrutura tedrica (Aretxaga etal. 1997), onde
se vé que a equagdo 0 = o/L = (v7)~'/2 na verdade s6 se aplica quando medidas separadas
por mais que 7 sdo utilizadas no cilculo do rms da curva de luz. Esta caracteristica explica
os resultados das simulacoes.
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Figura 3.9: Nessa figura tem-se a variabilidade relativa (4), a skewness (77) e a kurtosis (k) para
simulacGes feitas em fungo da duracao da curva de luz em unidades de 7. As linhas vermelhas
indicam Nops = 11, as verdes Ngp; = 101 e as azuis Ny, = 1001. As curvas centrais indicam a
mediana sobre 1000 simulagdes . Para essas simulagSes foram utilizados pulsos quadrados a uma
taxa de 30 eventos por 7. As previsoes tedricas, dadas pelas equagdes do capitulo 2, estdo indicadas
pelas setas 4 direita. o0



Figura 3.10: Como a figura anterior, mas para v = 100771,
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3.3 Conclusao
As conclusdes obtidas através das diferentes simulagoes sao:

1. O nimero de observagoes é importante para se obter uma boa estlmatlva dos indices
de variabilidade.

2. A duragdo da curva de luz é porém o “parimetro observacional” mais importante.
Deve-se sempre buscar curvas de luz tio longas quanto possivel. Entre escolher uma
curva de luz curta e com muitos pontos ou uma mais longa com menos pontos,
escolhe-se a segunda, claro, se o objetivo é obter estimativas confidveis para 4§, v e
K.

3. Para altas taxas é dificil medir v € £ com um grau de precisao necessario para utilizar
os diagnésticos poissonianos contidos nestes indices.

A conclusio de que o que se precisa é de curvas de luz longas com respeito a T con-
corda com o que Cristiani etal. (1990) encontraram ao analisar quasares da Selected Area
© 94, utilizando dados verdadeiros e uma metodologia diferente da que foi empregada aqui.
Esse bias de amostragem é particularmente critico para quasares a altos redshifts devido a
dilatacio temporal, Atrest—frame =Atos/(1 + 2), que torna curta no quasar uma curva de
luz longa na Terra. Assim, indices de variabilidade para amostras com D¢ < 107 necessi-
tam ser corrigidos, e as simulacdes aqui apresentadas poderiam ser utilizadas para este fim.
Considerando-se que 7 é da ordem de dois anos para, AGNs, sao necessarios cerca de 20
anos de observagoes no referencial do obJeto para que se possa testar de maneira definitiva
o modelo poissoniano.



Capitulo 4

Aplicacao de Diagnésticos
Poissonianos as Observacoes

4.1 Introducao e Objetivos

Nesse capitulo aplica-se a teoria desenvolvida no capitulo 2 aos dados obtidos por Giveon
etal. (1999) (doravante G99) para 42 quasares préximos, opticamente selecionados, nas ban-
das B e R. Esta é uma das melhores bases de dados para a variabilidade éptica de quasares
disponiveis, pelo menos no que diz respeito 4 qualidade da fotometria e a ao niimero de obser-
vagoes. (G99 ja discutiu em detalhe as propriedades gerais dessa amostra. R&sum1damente
os resultados encontrados foram os seguintes:

1. As curvas de luz em B e R sdo muito parecidas (variam “em fase”).
2. A maior parte dos objetos estudados varia mais em B do que em R.
3. Os objetos ficam mais azuis quando aumentam de brilho.

4. Existe pouca dependéncia da variabilidade com a luminosidade ou com o redshift.
A anticorrelagdo entre variabilidade e luminosidade encontrada por outros autores é
muito mais fraca nesta amostra.

5. As propriedades da variabilidade se correlacionam muito pouco com outras caracte-
risticas dos objetos, como poténcia em radio, indice espectral, etc. A correlagio mais
significativa encontrada é que a largura equivalente de H{ parece ser menor nos objetos
que variam menos. Mesmo assim, G99 encontra uma grande dispersdo ao redor desta
e outras correlacoes, apesar dos erros fotométricos praticamente despreziveis.

Os primeiros 3 resultados acima sdo consistentes com o que se sabe de outros estudos (ver
capitulo 1). O quarto resultado ilustra a polémica sobre a relagio variabilidade-luminosidade
também discutida no capitulo 1.

O objetivo da andlise apresentada a seguir é aplicar os diagndsticos poissonianos es-
tudados nos capitulos anteriores as observagdes de G99, visando estimar os 4 pardmetros
fundamentais explicados na seccio 2.6. A estimativa destes parimetros (energia, escala de
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tempo e taxa dos pulsos, mais a contribui¢do de um “background”), ainda que aproximada,
¢é importante para testar a viabilidade de modelos fisicos que tém uma natureza Poissoniana.
Na falta de uma teoria estabelecida que explique bem a origem da variabilidade, este tipo
de estudo se torna particularmente importante.

4.2 Descricao dos Dados

G99 apresentou os resultados de um programa de monitoramento de 42 quasares do catalogo
Palomar-Green (Schmidt & Green, 1983). Os objetos foram observados nas bandas B e R
no telescépio de 1m do Observatério Wise em Israel, entre 1991 e 1998. As observagoes
utilizaram a técnica de fotometria CCD diferencial, atingindo uma precisdo fotométrica de
0.016 mag na banda B e 0.014 mag na band R. O intervalo médio entre duas observacdes
consecutivas de um quasar foi de 70 dias, embora boa parte dos objetos tenha observagoes
quase mensais (figura 4.1). Essa campanha de monitoramento é uma das mais extensas ja
realizadas utilizando fotometria CCD.

Os objetos selecionados sdo todos quasares préximos, z < 0.371, com um z mediano de
0.16. As magnitudes absolutas (médias) na banda B estdo entre Mp = —26.3 (correspon-
dendo a PG1226, que é mais conhecido como a rddio-fonte 3C 273) e Mp = —22.2. Alguns
dos objetos podem ser considerados como galixias Seyfert (Mp > —23) brilhantes. 7 dos 42
objetos sao radio loud. Mais detalhes sobre esta amostra podem ser encontrados no artigo

de G99.

Vantagens e desvantagens da amostra

A maior vantagem, sem divida, é o pequeno erro fotométrico, ~ 0,015 mag, bem melhor do
que o erro de 0,1 a 0,2 mag que se obtém com placas fotograficas. Embora o espacamento
tipico entre as observacgdes seja muito bom (figura 4.1), a duracéo total da curva de luz ainda
é pequena (~7 anos) se comparada com campanhas fotogrificas anteriores e estd um pouco
distante da duragao necessiria para que haja concordancia entre a teoria e as “observacces”’
simuladas, conforme previsto no capitulo 3. A quantidade de pontos observados na curva de
luz é muito superior a de quaisquer trabalhos anteriores tanto para a banda B como para
a banda R. A alta latitude galdctica dos objetos (figura 4.2) garante que a extingdo ndo é
significativa, embora tenha sido levada em conta neste trabalho.

Os baixos redshifts da amostra tém um aspecto negativo, que é o de restringir a amostra
a objetos préximos e pouco luminosos para padroes de quasares, e um positivo que é o
de tornar o tempo no referencial de repouso praticamente igual ao tempo no referencial do
quasar. Amostras como a de Hook et al. (1994) sdo mais completas em termos de diversidade
(magnitudes, redshift) do que as de G99 porém tém um baixissimo nimero de pontos na
curva de luz e um erro fotométrico grande. Outra grande vantagem do redshift baixo é que
os efeitos da relagdo variabilidade- A\ (capitulo 2, Garcia et al. 1999) sio minimizados.

A amostra de G99 fornece ainda informacées importantes como, por exemplo, razio entre
o fluxo rddio e o dptico, poténcia em rddio, larguras e larguras equivalentes de linhas como Hp
e [OI1I], indice espectral para raios-X entre outros. Isto é interessante porque'a maior parte
dos estudos até agora s6 buscaram relacionar a variabilidade a luminosidade e ao redshift,
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Padrao de Amostragem dos Dados de G99
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Figura 4.1: Distribuicdo dos espacamentos entre observagdes (em dias) adjacentes para as
curvas de luz de G99, tanto no referencial do observador (painel de baixo) como no dos
quasares (painel de cima). A linha tracejada é para a banda B e a cheia para R. Vé-se que
Atgps é tipicamente 30-40 dias, embora intervalos bem maiores também ocorram.

mas nada garante que estas sejam as duas tnicas propriedades relevantes para a variabilidade.
Na verdade, as diferencas entre diferentes estudos da correlacido entre variabilidade, L e 2
podem ser talvez devidas ao fato de que outras varidveis nao consideradas influenciam a

variabilidade.

4.2.1 Conversao para Luminosidades

As curvas de luz de G99 foram obtidas a partir do seu “site” na internet, ondes estes autores
disponibilizaram os dados para a comunidade. As curvas de luz originais estdo em magnitudes
aparentes nas bandas B e R. A anilise da variabilidade realizada em seu trabalho é feita em
termos de magnitudes (aparentes ou absolutas), como alids em praticamente todos trabalhos
de variabilidade. Porém teorias para variabilidade sdo feitas em termos de luminosidade
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Figura 4.2: Distribui¢do no céu (em coordenadas galacticas) dos quasares. As altas latitudes

implicam em baixa extin¢ao por poeira na Via Léictea.

(capitulos 2 e 3). Essa distin¢do pode parecer sem significado mas ndo é. A relacido entre
magnitude absoluta (M) e luminosidade (L) é dada por

M = -2/5logL + cte
dM = -2,5d(logL)
= —2,5d(InL)log(e)
dL
= —2.5l] =
2,5 og(e)L
dL
dM = -1,09F

Em primeira aproximacao, portanto, a variabilidade medida em magnitudes é proporcional
a variabilidade relativa. Para variaces grandes, porém esta proporcionalidade se quebra,
como demonstrado por Cid Fernandes (1995). No caso de quasares, a andlise em magnitudes
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ou luminosidades é equivalente, pois as amplitudes de variacio sdo relativamente pequenas.
A equivaléncia entre o desvio padrio em magnitudes o(m) e e o coeficiente de variacdo
§(L) = o(L)/L é ilustrada na figura 4.3. A Figura também mostra que outros dois indices
de variabilidade, o desvio absoluto médio relativo & luminosidade média e a variagdo pico a
pico, também relativa & média, sdo proporcionais ao coeficiente de variacio.

A fim de converter as curvas de luz de G99 de magnitudes aparentes para luminosidades
Sa0 necessarios os seguintes passos:

1. correcao K,
2. correcao por extingao,
3. conversao de magnitude para fluxo,

4. cdlculo da distancia e conversdo de fluxo para luminosidade.

4.2.2 Correcao K

Como o redshift desloca o espectro dos quasares para o vermelho, as medidas em B na
verdade correpondem a \’s mais azuis: A = Ag/(1 + z), e analogamente para R. Para ter
todas magnitudes na banda B (e R) no referencial do quasar é necessirio fazer a corre¢io
K, que é definida como:

Mintr = Mlghs — K(z)
Em geral K > 0 pois a distribui¢io espectral de energia da maioria dos quasares cresce para
comprimentos de onda menores. A corre¢io K tem dois termos:
K (Z) =K 1+ Kg

onde

K, = 2,5log(1 + z)

Ky =2,5(a — 2)log(1 + 2)

onde a é o indice espectral. O termo K; é devido ao efeito de “estreitamento” do fil-
tro utilizado para as observagoes no referencial do observador ou seja um intervalo d\g no
referencial do objeto equivale a §Ag(1 + z) no referencial do observador. O termo K, é devido
a convolu¢do do espectro com a resposta do filtro no referencial do observador. Para tal é
necessario assumir uma distribui¢do espectral de energia tipo lei de poténcia F, oc v~ se for
utilizada a frequéncia (tal qual G99) ou o comprimento de onda, Fy o< A*2. A forma final
para a corre¢ao K é:

K(z) =2,5(a — 1)log(1 + 2)
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Se a ~ 1 a corregao desaparece. Para o < 1 ela é negativa, ou seja tais objetos sdo mais
azuis do que parecem (o efeito Doppler traz a parte mais brilhante do espectro para a banda
observada). Se a > 1 o objeto é “vermelho” e a magnitude aparente observada é maior que

a magnitude aparente intrinseca.
O indice espectral para cada quasar foi calculado a partir da mediana da cor (B-R)

observada, tal qual G99:

med(B — R) — (Bo — Ry)
2.2l0g32

Gp-RrR =

onde By e Ry sao as constantes de ponto zero do sistermma de magnitudes Johnson—Cousins,
Ap=4400 A e Mg =6400 A sdo os comprimentos de onda centrais nas bandas B e R.

No célculo da cor mediana foi considerado como um par de pontos aqueles que estdo
separados nas curvas em B e R por no mdximo 1/4 de dia. Se um ponto ndo tem corresponden-
te nesse intervalo ele fica fora do cdlculo. Se o ponto possui mais de um vizinho no espago
citado ele se relaciona com todos eles e entra nos cdlculos mais de uma vez. Esse procedimen-
to é muito superior ao procedimento adotado em trabalhos anteriores onde o mesmo valor de
« é utilizado para todos os quasares da amostra, ou seja é assumido que eles tem o mesmo
espectro. Isso causa erros na correcdo K que se propagam para o cilculo das luminosidades
comprometendo os resultados.

Embora o procedimento acima tenha sido seguido por G99, este nao fornece os indices
espectrais, de modo que se teve que refazer esta andlise. Conforme as tabelas 4.1, alguns
quasares possuem valores “estranhos” para ¢, considerando que em média @ = 0.3 para
quasares (Francis 1996). A fim de verificar se esses valores tém algo a ver com o intervalo de
1/4 de dia utilizado, foram empregados outros espacamentos. Os valores se conservaram, e
parecem ser reais. Isto nao é motivo de preocupacao, pois a correcao K é pequena devido
aos pequenos z’s.

4.2.3 Extingao

Um outro problema a ser considerado é o de que parte da luz emitida por um objeto é
absorvida por particulas (poeira) que estdo em nossa galixia. O didmetro dessas particulas
é tal que retém mais a parte azul do espectro do que a parte vermelha. Isso causa um
avermelhamento do corpo em questdo. A extingao depende da linha de visada do observador
em relacao ao objeto. Uma justificativa para deixd-la de fora de trabalhos anteriores é a de
que ela era menor do que o erro fotométrico. Estes, porém, sio bastante pequenos nos dados
de G99 e por isso se considerou importante nao desprezar o termo relativo a extin¢io nesse
trabalho. Esse termo deve ser adicionado & magnitude observada. Dessa forma a magnitude
aparente intrinseca fica:

mint=m0b3~K+A

onde A representa o termo da extincdo.

A extingdo na banda B para cada um dos quasares de G99 foi obtida no catdlogo de
dados da NASA (NED), os valores encontrados sao bastante pequenos devido 3 alta latitude
galactica dos objetos. A conversdo dos valores em B para R foi feita segundo Cardelli et al.
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Objeto ap_gr | Objeto Qp_Rr
PG 0026 | 0,405 | PG 1322 | 0,037
PG 0052 | -1,644 | PG 1351 | 0,446
PG 0804 { 0,093 | PG 1354 | -0,051
PG 0838 | 3,88 | PG 1402 | -0,366
PG 0844 | 0,939 | PG 1404 | 1,087
PG 0923 | -0,090 | PG 1411 | 0,478
PG 0953 | -0,310 | PG 1415 | 0,806
PG 1001 | -0,245 | PG 1426 | 0,911
PG 1012 | -1,855 | PG 1427 | -0,130
PG 1048 | 2,434 | PG 1444 | 0,561
PG 1100 | -0,199 | PG 1512 | -0,256
PG 1114 | 0,382 | PG 1519 | 0,637
PG 1115 | 0,775 | PG 1545 | -0,379
PG 1121 { 0,296 | PG 1613 | 0,149
PG 1151 | -0,176 | PG 1617 | -0,581
PG 1202 | -0,249 | PG 1626 | 0,385
PG 1211 | 0,070 | PG 1700 | 0,694
PG 1226 | -0,416 | PG 1704 | 0,545
PG 1229 | 0,751 | PG 2130 | -0,158
PG 1307 | 0,020 | PG 2233 | -1,271
PG 1309 | 0,291 | PG 2251 | 0,228

Tabela 4.1: Indices espectrais usados na correcio K.

(1989) utilizando-se um parimetro de extingdo Ry = 3,1 (valor tipico para nossa galdxia),
0 que da AR = 0, 5617AB

4.2.4 Conversao de magnitude para fluxo

Usou-se

my, = —2.5log fu/ fuo

onde f, ¢ é o fluxo de ponto zero da banda v, sendo igual a 4.26 x 10% mJy para a banda B
e 3.08 x 10% mJy para R. Os fluxos f, foram posteriormente convertidos para f.

4.2.5 Conversao de Fluxo para Luminosidade

O fluxo medido se relaciona com a luminosidade através de

L

f=47rd%
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onde dj é chamado de distincia de luminosidade que é funcdo do redshift
dr =d(1+2)

sendo d a distincia prépria. A determinacio da distincia prépria depende do parimetro de
desaceleracdo adotado (go) e principalmente da constante de Hubble (Hy). Nesse trabalho
utiliza-se ggp = 0,2 e Hy = 70kms~'Mpc~!, ou seja, os mesmos valores usados por G99. A

distancia prdpria é

1—
d=_ci[1+ 21— 4o) ]
H, (202 + 1) + 2qo

e chega-se a seguinte forma para a luminosidade em A:
L,\ = 47l'dif,\(1 + Z)

Os valores obtidos aqui para a magnitude absoluta resultante destas conversoes sio
idénticos aos de G99. Usar-se-4 Ly em unidades de Lo A~". Os valores em B dio AL, ~s 10%-
10%, que sdo tipicos de quasares. Os erros fotométricos fornecidos por G99 também foram
convertidos para luminosidades.

4.3 Indices de Variabilidade

O grau de variabilidade de um AGN pode ser quantificado de diversas formas a partir de
curvas de luz observadas. O desvio padrao o(L), o coeficiente de variagio {(ou “desvio padrao
relativo”) 6 = o(L)/L, a média (ou mediana) do desvio absoluto |L—L| com respeito & média
(ou a mediana), e a variagdo pico a pico (Lmaz — Lmin), sd0 algumas possiveis formas para
indices de variabilidade. As diferencas entre eles sdo essencialmente fatores de escala. Isto é
ilustrado na figura 4.3, onde estao as relagoes entre a variabilidade relativa ¢ e outros indices.

Os indices baseados em estatisticas “robustas” sio frequentemente usados em estudos de
variabilidade de quasares (eg Hook et al. 1994, Cristiani et al. 1996). Tais indices minimizam
os efeitos de medidas espiirias que ocorrem em fotometria fotogréfica. No caso de G99 isso
nao € necessario dada a excelente qualidade da fotometria CCD.

Como em modelos poissonianos a variabilidade relativa (coeficiente de variagdo) J estd
relacionado a propriedades fundamentais como a taxa e a vida média dos eventos, esta
serd medida de variabilidade usada doravante. Além de 4, calcular-se-d a skewness () e a
kurtosis (k) para as curvas de luz de G99, visando utilizar os célculos teéricos feitos para
estes momentos.

4.3.1 Incertezas nos Indices de Variabilidade devidas a erros Fo-
tométricos

A luminosidade medida de um objeto em um dado instante é igual & luminosidade intrinseca,
Ly(t), mais um termo €(t) relativo ao erro fotométrico. A presenca de erros fotométricos afeta
o célculo das estatisticas de uma curva de luz. Nesta seg¢io calcula-se os efeitos médios destes
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Figura 4.3: Nos grificos mostram-se alguns indicadores de variabilidade como |L — L|/L,
(Lmaz — Lmin)/L, o(m) plotados contra d(L), que é o indice utilizado nesse trabalho. Note
que eles exibem todos a mesma tendéncia. No gréfico (c¢) note a excelente concordincia do
-desvio padrao em magnitudes aparentes o(m) e da variabilidade relativa §(L) para baixas
variabilidades. Os pequenos circulos no gréfico correspondem a estatisticas para a Banda R
€-0.outro simbolo representa a Banda B.
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erTos sobre as estatisticas da curva de luz, a fim de que sejam obtidos estimadores corrigidos
para estas quantidades. As previsdes tedricas para os estimadores tomam a seguinte forma
quando levados em conta os erros fotométricos:

1. média

2. variincia N1
0% = a(Ly)? + o(e)? (-———)

N
=it (38 + 0 (565)

5 = K(Lo) ("(L")f + (0 (i‘l) +6 (29 ) (°<L°>)2
a(L) o(L)) - \o(L)) \o(L)

Assumindo erros gaussianos, tem-se € = y(e) = 0 e x(e) = 3. Assim, basta saber a
varidncia do erro para obter, pelas equagdes acima, estimativas dos indices que corrigem
(em um sentido estatistico) os efeitos dos erros fotométricos.

Para avaliar a incerteza (barra de erro) nos indices corrigidos, foram realizadas simulagoes
de Monte Carlo, de acordo com o seguinte procedimento: (1) cada curva de luz dos quasares
de G99 foi perturbada adicionando-se a cada luminosidade L(t) observada uma varidvel
randomica gaussiana com desvio padrao igual ao erro fotométrico associado aquela medida,
er(t). (2) As estatisticas das curvas de luz perturbadas foram computadas e os efeitos dos
erros fotométricos foram removidos segundo a receita acima. (3) Os dois primeiros passos
foram repetidos 10000 vezes para cada quasar. (4) As estatisticas dos indices perturbados
foram calculadas. (5) O desvio padrio de cada indice (L), &, v(L) e (L)) sobre as curvas
de luz simuladas/perturbadas foi tomado como sendo a estimativa da incerteza sobre o valor
medido.

Esse procedimento assume que a curva de luz medida é a verdadeira, e estima as in-
certezas sobre outras possiveis realizacdes dos erros fotométricos. E importante enfatizar
que os erros discutidos aqui sdo inteiramente devidos as incertezas experimentais nas medi-
das astronémicas. Estas estimativas feitas aqui nada tem a ver com efeitos de amostragem.

3. skewness

4. kurtosis

4.3.2 Resultados

As tabelas 4.2, 4.3, 4.4 e 4.5 listam respectivamente as estatisticas obtidas para a variabili-
dade nas bandas R e B.

Para visualizar as informagcGes nelas contidas mostram-se varias figuras. Nas figuras 4.4 e
4.5 pode-se verificar o comportamento dos indices de variabilidade ¢, v e £ em fun¢do de Ny
e do erro fotométrico relativo nas bandas B e R respectivamente. Esta figura visa verificar
se algumas dessas duas quantidades observacionais afeta sistematicamente os indices de
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Objeto

L

o(L)

]

o(0)

PG 0026
PG 0052
PG 0804
PG 0838
PG 0844
PG 0923
PG 0953
PG 1001
PG 1012
PG 1048
PG 1100
PG 1114
PG 1115
PG 1121
PG 1151
PG 1202
PG 1211
PG 1226
PG 1229
PG 1307
PG 1309
PG 1322
PG 1351
PG 1354
PG 1402
PG 1404
PG 1411
PG 1415
PG 1426
PG 1427
PG 1444
PG 1512
PG 1519
PG 1545
PG 1613
PG 1617
PG 1626
PG 1700
PG 1704
PG 2130
PG 2233
PG 2251

7,477 x 107
5,106 x 107
7,079 x 107
4,909 x 107
2,136 x 107
7,549 x 107
1,184 x 108
2,292 x 107
4,333 x 107
3,104 x 107
1,473 x 108
4,881 x 107
3,592 x 107
6,567 x 107
3,976 x 107
2,991 x 107
5,158 x 107
5,517 x 108
1,290 x 107
5,319 x 107
9,436 x 107
4,325 x 107
4,706 x 107
4,136 x 107
4,956 x 107
1,546 x 107
3,612 x 107
2,219 x 107
2,375 x 107
3,197 x 107
4,036 x 107
1,178 x 108
2,706 x 107
8,128 x 107
7,639 x 107
2,450 x 107
3,584 x 107
3,357 x 108
3,935 x 108
2,077 x 107
5,710 x 107
1,998 x 108

1,445 x 10°
1,371 x 10°
7,659 x 10*
1,742 x 10°
4,009 x 10*
2,029 x 10°
2,264 x 10°
7,998 x 10*
1,647 x 10°
1,381 x 10°
4,123 x 10°
1,146 x 10°
1,533 x 10°

1,404 x 10°.

1,179 x 10°
3,570 x 104
6,998 x 10*
1,104 x 108
5,405 x 10*
1,389 x 10°
3,138 x 10°
9,798 x 104
1,262 x 10°
1,353 x 10°
1,423 x 10°
5,861 x 10%
7,428 x 104
1,091 x 10°
6,835 x 10*
1,401 x 10°
1,409 x 10°
2,672 x 10°
5,862 x 104
1,314 x 10°
1,540 x 10°
5,064 x 104
6,062 x 10*
6,262 x 10°
8,263 x 10°
3,664 x 10*
1,307 x 10°
2,195 x 10°

1,366 x 107!
1,646 x 10~*
1,363 x 107!
9,787 x 1072
9,225 x 1072
1,056 x 1071
1,076 x 107!
1,861 x 107!
9,871 x 10~2
1,480 x 1071
5,129 x 10~2
1,151 x 1071
1,084 x 1071
1,002 x 101
9,988 x 102
2,249 x 10!
1,151 x 107!
8,945 x 10~2
1,501 x 107!
8,829 x 10~2
5,060 x 10~2
4,840 x 10~2
8,860 x 102
9,438 x 102
7,611 x 1072
7,164 x 1072
6,812 x 102
5,698 x 10~2
1,135 x 10-¢
1,623 x 10~*
7,849 x 10~2
9,358 x 1072
5,965 x 10~?
1,222 x 107!
9,192 x 102
1,305 x 107*
2,448 x 107!
7,071 x 102
9,466 x 102
7,676 x 1072
5,593 x 1072
3,481 x 1072

1,838 x 1073
2,223 x 10-3
9,832 x 10~*
4,297 x 1073
2,113 x 1073
1,739 x 1073
1,814 x 1073
2,667 x 10~3
4,523 x 10~3
3,828 x 1073
1,853 x 1073
2,197 x 1073
4,310 x 1073
1,919 x 1073
3,178 x 1073
2,638 x 1073
1,322 x 1073
1,245 x 1073
4,457 x 1073
2,491 x 10~3
2,289 x 1073
2,167 x 1073
1,808 x 1073
4,128 x 1073
2,125 x 1073
3,201 x 1073
2,013 x 1073
3,785 x 1073
4,425 x 1073
4,184 x 1073
3,061 x 1073
2,960 x 1073
2,804 x 1073
2,398 x 10~3
2,636 x 1073
2,039 x 1073
2,108 x 1073
2,682 x 1073
1,582 x 1073
1,900 x 1073
3,387 x 103
1,991 x 1073

Tabela 4.2:

Banda R-— luminosidade média (em Lg/A), coeficiente de variagdo e o’s corre-

spondentes s barras de erro (colunas 2, 3, 4, 5).
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Objeto Y a(7) K o(k) ale)/L
PG 0026 | 1,499 x 10T | 7,808 x 102 | 4,209 | 1,451 x 10~1 [ 1,593 x 10~2
PG 0052 | —7,101 x 10~! | 4,956 x 1072 | 2,707 | 8,337 x 1072 | 2,345 x 1072
PG 0804 | 7,865x 107! | 1,863 x 1072 | 2,524 | 3,655 x 102 | 9,058 x 1073
PG 0838 | —2,295 x 107! | 1,524 x 10~! | 2,332 | 2,480 x 10~' | 2,339 x 1072
PG 0844 | 8,072 x 1072 | 8,493 x 1072 | 2,290 | 1,680 x 10! | 1,709 x 10~2
PG 0923 | 3,054 x 10! | 5,974 x 10~2 | 2,610 | 8,769 x 102 | 8,884 x 107?
PG 0953 | 5,170 x 10~! | 5,794 x 102 | 2,591 | 1,064 x 10~" | 1,355 x 10~2
PG 1001 | 14,66 x 10! | 5,983 x 102 | 4,643 | 2,309 x 10~' | 1,579 x 10~2
PG 1012 | 1,769 x 10! {1,389 x 10~ | 2,233 | 2,240 x 10~' | 2,015 x 1072
PG 1048 | —7,110 x 10~2 | 8,532 x 1072 | 2,135 | 1,169 x 10" | 2,476 x 10~2
PG 1100 | —2,028 x 10~ | 1,205 x 10~! | 2,614 | 2,235 x 10~! | 1,271 x 1072
PG 1114 | —6,884 x 10~! | 7,593 x 102 | 3,089 | 1,070 x 10~* | 1,067 x 10~2
PG 1115] 5,033 x 107! | 1,625 x 107! | 3,121 | 3,252 x 10~! | 2,036 x 1072
PG 1121 | —2,982 x 10~ | 7,277 x 1072 { 2,408 | 8,219 x 10~2 | 1,213 x 10™2
PG 1151 | 10,58 x 10! | 1,297 x 10~ | 4,578 | 4,495 x 10" | 1,585 x 10~2
PG 1202 | 8,072 x 10! | 4,357 x 102 | 3,310 | 8,319 x 1072 | 1,579 x 102
PG 1211 | —5,880 x 10~ | 3,265 x 1072 | 2,354 | 4,447 x 102 | 6,688 x 10~°
PG 1226 | —8,567 x 10~} | 4,329 x 1072 | 2,846 | 9,024 x 10~2 | 9,127 x 10~°
PG 1229 | 3,083 x 10~! | 8,447 x 1072 | 1,893 | 1,639 x 107! | 2,753 x 10~2
PG 1307 | —1,309 x 10" | 8,162 x 1072 | 1,893 | 9,658 x 1072 | 1,300 x 1072
PG 1309 | —1,229 x 10-! | 1,623 x 10~ | 2,345 | 2,483 x 107! | 1,260 x 102
PG 1322 | —9,749 x 10-2 | 1,509 x 10" | 2,198 | 2,189 x 10" | 1,065 x 102
PG 1351 | 1,945 x 10~ | 6,996 x 10~ | 2,349 | 1,213 x 10~ | 9,199 x 102
PG 1354 | 5,581 x 107! | 1,430 x 107! | 2,447 | 3,093 x 107! | 1,982 x 102
PG 1402 | 1,415 x 107! | 7,301 x 1072 | 1,922 | 9,452 x 1072 | 1,134 x 1072
PG 1404 | 3,851 x 101 | 1,553 x 10~* | 2,384 | 2,400 x 10" | 1,746 x 102
PG 1411 | 7,478 x 10~' | 1,127 x 10~* | 2,984 | 2,672 x 10! | 1,082 x 102
PG 1415 | 1,106 x 10~ | 2,703 x 10~ | 2,919 | 4,730 x 107! | 2,140 x 1072
PG 1426 | 4,923 x 10~2 | 1,656 x 10~1 | 2,777 | 2,692 x 107! | 1,662 x 1072
PG 1427 | 3,102 x 107! | 5,734 x 1072 | 2,026 | 8,503 x 1072 | 2,155 x 1072
PG 1444 | 8,654 x 107! | 2,245 x 10~! | 5,559 | 7,603 x 107! | 1,409 x 1072
PG 1512 | —7,341 x 10~2 | 9,626 x 1072 | 2,480 | 1,621 x 107! | 1,624 x 1072
PG 1519 | 3,655 x 1072 | 1,524 x 107! | 1,981 | 2,614 x 107" | 1,497 x 1072
PG 1545 | 7,175 x 107! {1,035 x 10~! | 3,973 | 3,444 x 107! | 1,390 x 102
PG 1613 | —2,161 x 10~1 1 9,819 x 1072 | 2,111 | 2,120 x 107! | 2,067 x 1072
PG 1617 | 6,652 x 10~2 | 5,710 x 102 | 2,352 | 8,995 x 1072 | 1,540 x 1072
PG 1626 | —7,336 x 10-! | 3,327 x 1072 | 2,906 | 5,346 x 1072 | 1,268 x 1072
PG 1700 | 3,208 x 10~! | 1,396 x 10~ | 1,628 | 4,547 x 10~ | 1,488 x 1072
PG 1704 | —3,888 x 10~! | 4,546 x 1072 | 1,712 | 4,779 x 1072 | 1,209 x 1072
PG 2130 | 1,622 x 10~! {9,513 x 1072 | 2,581 | 1,787 x 10~' | 1,561 x 1072
PG 2233 | —6,544 x 10~ | 1,996 x 10~ | 3,004 | 4,698 x 107" | 1,525 x 1072
PG 2251 | 1,568 x 10~! | 2,062 x 107! | 2,132 | 3,604 x 10~ | 1,250 x 1072

Tabela 4.3: Banda R-—skewness, kurtosis e o’s correspondentes s barras de erro (colunas
2, 3, 4, 5); rms relativo do erro (coluna 6).
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Objeto

L

o(L)

]

a(d)

PG 0026
PG 0052
PG 0804
PG 0838
PG 0844
PG 0923
PG 0953
PG 1001
PG 1012
PG 1048
PG 1100
PG 1114
PG 1115
PG 1121
PG 1151
PG 1202
PG 1211
PG 1226
PG 1229
PG 1307
PG 1309
PG 1322
PG 1351
PG 1354
PG 1402
PG 1404
PG 1411
PG 1415
PG 1426
PG 1427
PG 1444
PG 1512
PG 1519
PG 1545
PG 1613
PG 1617
PG 1626
PG 1700
PG 1704
PG 2130
PG 2233
PG 2251

6,464 x 107
9,407 x 107
6, 789 x 107
1,167 x 107
1,507 x 107
7,790 x 107
1,327 x 108
2,474 x 107
8,565 x 107
1,240 x 107
1,587 x 10®
4,150 x 107
2,709 x 107
5,842 x 107
4,253 x 107
3,351 x 107
4,935 x 107
6,366 x 108
9,830 x 10°
5,269 x 107
8,354 x 107
4,266 x 107
3,953 x 107
4,265 x 107
5,666 x 107
1,023 x 107
3,009 x 107
1,634 x 107
1,670 x 107
3,378 x 107
3,223 x 107
1,289 x 108
2,140 x 107
9,318 x 107
7,195 x 107
3,056 x 107
3,083 x 107
2,577 x 108
3,210 x 108
2,200 x 107
9,189 x 107
1,824 x 108

1,402 x 10°
2,009 x 10°
1,468 x 10°
4,910 x 10*
3,615 x 10*
2,660 x 10°
2,392 x 10°
1,304 x 10°
2,301 x 10°
6,965 x 10*
3,163 x 10°
1,293 x 10°
8,832 x 104
8,461 x 104
1,856 x 10°
1,191 x 10°
1,019 x 10°
8,894 x 105
3,397 x 10*
1,606 x 10°
2,249 x 10°
1,132 x 10°
7,641 x 104
2,832 x 10°
2,798 x 10°
3,002 x 10*
5,326 x 10*
6,831 x 10*
3,669 x 10*
1,599 x 10°
1,316 x 10°
5,603 x 10°
8,257 x 10*
3,257 x 10°
1,814 x 10°
1,067 x 10°
6,977 x 10*
7,141 x 10°
8,626 x 10°
2,382 x 10*
3,332 x 10°
5,084 x 10°

1,770 x 10!
2,166 x 10!
1,597 x 107!
1,456 x 1071
9,397 x 1072
1,556 x 10~!
1,369 x 107!
2,156 x 107!
9,911 x 102
2,341 x 107!
8,516 x 10~2
1,369 x 107!
1,498 x 1071
1,295 x 10~*
1,370 x 107t
2,911 x 107!
1,373 x 1071
1,015 x 10!
1,482 x 107!
1,299 x 10t
8,309 x 1072
6,891 x 102
9,992 x 102
1,553 x 107!
8,623 x 1072
8,777 x 102
9,295 x 1072
6,707 x 1072
1,597 x 101
2,041 x 107!
6,798 x 1072
1,109 x 101
8,897 x 1072
1,498 x 10~
1,024 x 107!
1,681 x 10~t
2,897 x 107!
7,562 x 1072
1,157 x 107t
9,044 x 1072
8,890 x 1072
5,319 x 10?2

2,150 x 1073
2,312 x 103
1,044 x 1073
3,934 x 10~8
2,285 x 1073
3,251 x 1073
2,267 x 1073
3,690 x 1073
3,385 x 1073
4,732 x 1073
2,292 x 1073
2,080 x 1073
3,172 x 1073
2,667 x 1073
4,237 x 1073
4,567 x 1073
1,551 x 1073
1,245 x 1073
4,014 x 1073
3,134 x 1073
2,782 x 1073
3,612 x 1073
1,679 x 1073
6,535 x 1073
4,269 x 1073
3,149 x 1073
1,887 x 1073
3,566 x 1073
5,570 x 1073
7,706 x 1073
4,417 x 1073
3,798 x 1073
4,886 x 1073
3,335 x 1073
1,666 x 1073
2,565 x 1073
2,575 x 1073
4,141 x 1073
2,240 x 1073
1,762 x 1073
4,134 x 1073
2,663 x 1073

Tabela 4.4: Banda B-luminosidade média (em Lg/A), coeficiente de variacdo e o’s relativos

as barras de erro.
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Objeto 0 o) K o(k) o(e)/L
PG 0026 | 4,104x 101 | 5,763 x 1072 | 3,786 | 9,581 x 10~2 | 1,830 x 102
PG 0052 | —3,882 x 107! | 3,595 x 10~2 | 2,486 | 5,654 x 1072 | 2,407 x 102
PG 0804 10,12 x 10~ | 2,098 x 1072 | 3,290 | 5,612 x 102 | 9,923 x 10~
PG 0838 | —2,808 x 107! | 7,509 x 10~2 | 1,907 | 1,038 x 10~! | 2,155 x 1072
PG 0844 | —8,013 x 1072 | 8,458 x 1072 | 2,196 | 1,390 x 10~1 | 1,955 x 102
PG 0923 1,843 x 107! | 8,248 x 1072 | 2,471 | 1,152 x 101 | 1,490 x 1072
PG 0953 | 7,519 x 10~ | 5,971 x 102 | 2,875 { 1,672 x 107! | 1,455 x 1072
PG 1001 | 19,70 x10~! | 6,961 x 102 | 6,887 | 2,914 x 10~! | 2,521 x 1072
PG 1012 | 5,285 x 1072 | 9,699 x 102 | 2,049 | 1,326 x 10~! | 1,568 x 10~2
PG 1048 1,971 x 10! | 4,466 x 1072 | 1,571 | 4,824 x 1072 | 2,727 x 10~2
PG 1100 | —2,243 x 107! | 9,363 x 1072 | 2,447 | 1,449 x 1071 | 1,690 x 10~2
PG 1114 | —9,270 x 10~! | 6,201 x 1072 | 2,922 | 1,181 x 10~* | 1,270 x 10~2
PG 1115 7,160 x 107! | 7,965 x 1072 | 2,931 | 1,512 x 1071 | 1,769 x 1072
PG 1121 | —6,741 x 107! | 6,899 x 102 | 2,798 | 1,299 x 10~ | 1,327 x 1072
PG 1151 4,266 x 10~ | 1,253 x 10~ | 2,682 | 2,667 x 10™* | 2,128 x 10~2
PG 1202 | 9,603 x 10~* | 5,024 x 102 | 3,640 | 1,120 x 107! | 2,364 x 1072
PG 1211 | —4,053 x 107! | 2,697 x 1072 | 1,880 | 3,515 x 1072} 7,233 x 1073
PG 1226 | —5,903 x 10~! | 3,570 x 102 | 2,255 | 4,957 x 102 | 9,422 x 1073
PG 1229 | 7,174x 1072 {9,322 x 102 | 2,017 | 1,599 x 107! | 2,565 x 102
PG 1307 | 1,830 x 10! | 7,236 x 1072 | 2,340 | 1,275 x 10~ | 1,984 x 1072
PG 1309 1,246 x 107! [ 1,303 x 10! | 2,384 | 2,214 x 107! | 1,301 x 10~2
PG 1322 | —8,550 x 1072 | 1,711 x 107! | 2,188 | 2,664 x 10! | 1,582 x 10~2
PG 1351 3,393 x 107! | 4,838 x 1072 | 2,138 | 6,267 x 1072 | 9,762 x 1073
PG 1354 8,732 x 107! | 1,773 x 107! | 3,383 | 3,653 x 107! | 3,146 x 1072
PG 1402 3,771 x 107! | 1,279 x 107! | 2,012 | 2,145 x 10™" | 2,350 x 102
PG 1404 2,228 x 10~3 | 1,171 x 10! | 2,081 | 1,267 x 10! | 1,657 x 1072
PG 1411 | 7,744 x 10~ | 8,420 x 102 | 3,796 | 1,814 x 10~* | 9,528 x 10~3
PG 1415 4,915x 107" | 1,820 x 107! | 2,498 | 2,800 x 10™' | 1,901 x 1072
PG 1426 | —1,493 x 10~! | 1,468 x 10" | 2,416 | 2,990 x 10~* | 1,686 x 10~2
PG 1427 | —1,099 x 10~ | 1,223 x 10! | 2,103 | 2,224 x 10~ | 2,697 x 10—2
PG 1444 | 3,632 x 107! | 2,317 x 107! | 2,634 | 5,600 x 10~" | 2,061 x 1072
PG 1512 | —1,536 x 101 | 9,680 x 1072 | 2,228 | 1,573 x 10~ | 2,254 x 1072
PG 1519 | 2,198 x 10~ | 2,451 x 10~ | 2,791 | 4,221 x 10~ | 2,047 x 10~2
PG 1545 7,357 x 1072 | 7,206 x 1072 | 2,529 | 7,487 x 1072 | 1,756 x 10~2
PG 1613 | —7,050 x 1072 | 4,968 x 1072 | 1,978 | 8,189 x 1072 | 1,343 x 1072
PG 1617 | 2,439 x 10~ | 5,655 x 1072 | 2,476 | 1,048 x 107! | 1,905 x 1072
PG 1626 | —5,434 x 107! | 3,152 x 1072 | 2,625 | 4,800 x 1072 1,422 x 1072
PG 1700 8,359 x 10~! | 3,201 x 107" | 3,426 | 14,52 x 107" | 1,838 x 1072
PG 1704 2,628 x 1073 | 7,126 x 1072 | 2,207 | 1,196 x 10~" | 1,663 x 10-2
PG 2130 | 4,280 x 10~! | 8,593 x 102 | 3,106 | 1,589 x 107! | 1,385 x 1072
PG 2233 | —4,525 x 10! | 1,418 x 10~ | 2,251 | 2,579 x 107" | 2,263 x 1072
PG 2251 | —2,511 x 107! | 1,620 x 10~ | 2,318 | 2,677 X 1071 | 1,548 x 102

Tabela 4.5: Banda B— skewness, kurtosis e o’s correspondendo as barras de erro (colunas

2, 3, 4, 5); rms relativo do erro (coluna 6).
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variabilidade aqui calculados. Nao se observa nenhuma dependéncia de d, 7y ou x em funcao
de N, ou do erro. O que se percebe é que as barras de erro nestes indices sdo maiores
quanto menos pontos se tem e quanto maior for o erro fotométrico, o que era de se esperar.
Vé-se também que estas incertezas sio em geral pequenas, devido & qualidade dos dados.
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Figura 4.4: Esse gréfico investiga a existéncia ou nao de correlagbes (para a banda B) de
d, v e Kk com Ny, € 0()/ L. As linhas tracejadas representam os menores valores possiveis
nenhuma tendéncia significativa nele, o que
indica que os valores dos indices ndo sdo afetados de maneira sistemdtica pelo nimero de
observacoes nem pelo erro fotométrico nas curvas de luz. Note que a skewness e a kurtosis

segundo a previsdo tedrica. Nao é possivel notar

para muitos quasares ocupam valores proibidos segundo a teoria.
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Figura 4.5: O mesmo que 4.4, porém para a banda R.
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4.3.3 Efeitos de amostragem sobre v e &

E interessante notar que existem valores de 7 e k que ocupam uma “zona proibida”, abaixo
da linha horizontal em amarelo. O motivo pelo qual chamamos estas zonas de proibidas é
que, segundo os cdlculos do capitulo 2, modelos poissonianos ndo podem explicar valores
negativos para v, nem k abaixo de 3. A primeira vista, portanto, modelos poissonianos
parecem ser incompativeis com os dados. Contudo, esse fato pode ser explicado segundo
as conclusGes obtidas no capitulo 3, que demanda curvas de luz maiores em relacio a 7, o
tempo efetivo de vida de um pulso. As simulagées realizadas no capitulo 3 mostram que
na pratica ¥ < 0 e K < 3 ocorrem muito frequentemente, apesar da previsdo tedrica nio
permitir isto. Como ja discutido, isto acontece devido a efeitos de amostragem.

Embora as curvas de luz de G99 sejam, talvez, as melhores ja obtidas, elas cobrem apenas
uma faixa de sete anos e ainda estdo fora do dominio previsto nesse trabalho para que haja
concordancia entre teoria e simulagGes, se considerarmos que os pulsos vivem cerca de 1 a 3
anos (Cid Fernandes et al. 1996) e tal concorddncia s6 ocorreria para curvas de luz com ~ 10
a 30 anos de duracdo. Conclui-se portanto que os efeitos de amostragem na amostra de G99
sao suficientemente grandes para, infelizmente, impedir o uso da skewness e kurtosis como
indices uteis da variabilidade.

4.3.4 Variabilidade x luminosidade

As figuras 4.6 e 4.7 apresentam os indices 4, -y e x plotados contra o logaritmo da luminosidade
média em B e R respectivamente. Os resultados para v e k sdo mais adiante. Nesta se¢do
nos concentraremos na. relacio entre § e L.

Conforme G99 ja havia concluido, seus dados ndo mostram uma boa correlacio entre
variabilidade e luminosidade, o que pode ser visto claramente nas figuras. O fato de que
os objetos ndo seguem uma lei de tipo § z_o.s’ mostra que se as suas curvas de luz sio
Poissonianas, como estamos assumindo neste trabalho, entao os parimetros sio diferentes
para cada quasar. Para ver isto, vamos construir uma relagiio entre § ¢ L combinando as

equagoes (2.29) e (2.30):

L = vE+ Ly =vE+ fool , (4.1)
- vE
L= 1- fbg .
y (1 “éfby)L
=\ ~1/2
5 = (= or = = gy (L) v 2)
T
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Nesta ultima forma, vé-se que a relagao § o 1—-0.5’ caracteristica de modelos poisso-
nianos, é na verdade controlada por um fator de proporcionalidade que contém a energia
e escala de tempo dos pulsos, além do fator devido ao background (que “dilui” a variabili-
dade). Portanto, apenas se este coeficiente envolvendo estes 3 pardmetros fosse idéntico para
todos quasares esperar-se-ia que todos quasares seguissem uma mesma relacdo variabilidade
luminosidade. Se admitirmos que este parametros podem ser diferentes para cada quasar
entdo esta relagdo simples deixa de ser vdlida. Neste caso, cada objeto pode ser visto co-
mo membro de uma familia de curvas do tipo § f—o.s’ mas com diferente coeficiente de
proporcionalidade.

No painel inferior das figuras 4.6 e 4.7 as curvas representam linhas tedricas ocupadas
por 3 destas familias de modelos com mesmo valor para (1 — f,)E/7, mas diferentes taxas.
Apenas desta maneira é possivel reconciliar modelos poissonianos com estas observacées.
Esta é uma importante conclusao deste trabalho, que serd discutida em mais detalhe logo
adiante. .

N3o é claro porque esta amostra ndo apresenta a anticorrelagio entre & e L encontrada
em outros trabalhos (e.g. Hook et al. 1994, Cristiani et al. 1996, Garcia et al. 1999). E fato,
contudo, que a pequena faixa de luminosidades varrida pelo estudo de G99 dificulta o estudo
desta correlagido , ao contrario dos demais trabalhos, que cobrem um intervalo muito maior
em luminosidade.

4.3.53 dXvXkK

Nas figuras 4.8 e 4.9, os momentos estatisticos v e x estdo plotados contra o coeficiente de
variagdo 6. O comportamento esperado seria o previsto pela figura 2.3 do capitulo 2. Esse
fato porém nio acontece. Uma explicagao pode vir do fato discutido anteriormente de os
quasares nao serem idénticos em relagao a seus valores de E, 7 e f;,. Porém nem E nem 7
afetam a relagio entre d, v e k, que mantém seus comportamentos para diferentes valores
destes parametros. Uma maneira de se ter a relagio 6 o v com diferentes coeficientes de
proporcionalidade é ter variacoes no fator f, de quasar para quasar. Este fator, que mede a
fracao da luz que provém de um background, afeta o coeficiente de variacdo , mas ndo afeta
v nem £ (ver secio 2.5). '

Outra maneira, obviamente, é ter diferentes fatores de forma para cada quasar. De fato,
uma das motivacgoes originais para esta analise era estimar os fatores de forma ¢, e ¢, para os
quasares de G99. Isto, porém nao foi possivel devido aos efeitos de amostragem ji discutidos.

4.3.6 Comparacao dos resultados em B e R

Na figura 4.10, quatro painéis apresentam as correlagdes entre os indices nas bandas B
e R. Com excessao da kurtosis, que apresenta grande dispersdo, todos indices em B sdo
proporcionais aos indices em R.

No grafico acima a direita (dp x g) nota-se que as variagoes em B sdo maiores do que em
R, em acordo com o comportamento geral de AGNs, que tendem a variar mais para menores
comprimentos de onda. E interessante notar que esta propriedade tem uma importante
consequéncia para modelos poissonianos. Se lembrarmos que nestes modelos
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Figura 4.6: Aqui mostra-se correlacdes de dp, vg e kg com o logaritmo de L. Nio se
encontram as correlagdes (ou anticorrelagbes ) desejadas. As curvas no painel inferior sao
previsoes tedricas de onde deveriam estar quasares com determinado valor de (1 — fu,)E/T,

variando este coeficiente de proporcionalidade na relagao § o T por um fator de 10 entre
a curva inferior e a superior. Os quasares parecem ter uma grande diversidade de valores

para este coeficiente.
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o fato de que § varia com A somente pode ser explicado se o termo f;, também variar com
A, e no sentido oposto. Isto porque o nimero de eventos vivos nio pode ser uma funcio
de A, pelo menos para bandas tdo préximas quanto B e R. Portanto a anticorrelagdo entre
d e A s6 pode ser devida a existéncia de um background, e esta componente deve ter um
espectro “vermelho”, para que ¢ aumente para menores A's. Este é um resultado ébvio,
porém nao havia sido considerado antes. De fato, sdo poucos trabalhos sobre variabilidade
de quasares que sequer cogitam sobre os possiveis efeitos do background (duas excessdes sdao
Cid Fernandes etal. 1996 e Garcia et al. 1999).

]

4.4 Interpretacao Poissoniana dos Resultados

Como vimos, para compatibilizar os dados de G99 com modelos poissonianos somos for¢ados
a considerar que cada quasar possue valores préprios para os parametros fundamentais
desses modelos. Ou seja, que existe uma diversidade nas propriedades basicas dos pulsos em
quasares. Isto é razoavel, visto que estes parimetros devem estar associadas as condicGes
fisicas nos nicleos de quasares, as quais certamente variam de um objeto para outro, caso
contrario eles seriam idénticos em todos aspectos (espectro, poténcia em rddio, largura das
linhas, etc.).

Nesta se¢cdo vamos um passo além de estudos anteriores, e tentamos determinar os
parametros individuais para cada quasar na amostra de G99. Estudos anteriores apenas
estimaram tais propriedades para “ensembles” de objetos, ndo individualmente.

Para isso é necessdrio usar as quantidades medidas a fim de estimar a taxa (v), energia
(E) e o tempo de vida dos pulsos (), além da fracio fs,. Restringiremos nossa anilise
a banda B. Como vimos o terceiro e quarto momento das curvas de luz sofrem problemas
de amostragem, e nao podem ser usados. Deste modo, tem-se apenas duas quantidades
medidas, Ly e §p, para estimar quatro parimetros. Felizmente, existem mais informacoes

disponiveis.

4.4.1 Escala de tempo

O tempo de vida 7 pode ser obtido através de uma andlise da “funcdo de estrutura”
(Simonetti etal. 1985, Hook etal. 1994, Cristiani etal. 1996). A funcio de estrutura (SF,
doravante) é definida como:

SF(AL) = [L{t + &%) — L) ' (4.4)

sobre toda curva de luz. Para uma distribuicdo Poissoniana de pulsos de mesma forma, a
SF é proporcional & SF de um tnico pulso individual (Papoulis 1965, Cid Fernandes 1995).
Isso implica que ela sé possui estrutura para escalas de tempo menores do que a duracio do
pulso. Para valores de At maiores do que o tempo de vida de um evento a SF converge para
duas vezes o valor da varidncia intrinseca da distribuicdo (eq. 2.16) porque variagoes desse
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Figura 4.10: a) Correlagio entre logLy e logLp. b) dr x dp. Nessa figura observa-se clara-
' mente uma maior variacdo em B do que em R. Isso pode ser devido a efeito de “background”,
que é maior em R do que em B, conforme explicado no texto. c¢) Estdo plotados v contra
~vg. De um modo geral quando o skewness em B € positivo também é para R. d) Aqui tem-se
KR contra kxg. A maior parte dos pontos estd confinada no intervalo de 0 até 3 tanto para B
como para R, mas segundo a previsdo tedrica a kurtosis ndo pode assumir valores menores

do que 3.
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Objeto 7| wup | Objeto T| um
PG 0026 * 10,62 | PG1322 | 0,24 | 0,88
PG 0052 | 0,57 | 0,53 | PG 1351 | 1,07 | 0,83
PG 0804 | 1,30 { 0,79 | PG 1354 { 0,43 | 0,73
PG 0838 | 0,95 | 0,71 | PG 1402 | 0,25 | 0,85
PG 0844 | 0,29 | 0,80 | PG 1404 | 0,58 | 0,85
PG 0923 | 0,50 | 0,72 | PG 1411 | 0,27 | 0,80
PG 0953 | 1,93 | 0,79 | PG 1415 | 0,24 | 0,90
PG 1001 | 0,80 | 0,78 | PG 1426 | 1,47 | 0,65
PG 1012 | 1,52 | 0,84 | PG 1427 *10,61
PG 1048 | 1,42 | 0,64 | PG 1444 | 0,69 | 0,88
PG 1100 | 0,49 | 0,81 | PG 1512 | 0,42 | 0,78
PG 1114 | 1,01 | 0,70 | PG 1519 | 0,88 | 0,83
PG 1115 | 0,62 | 0,76 | PG 1545 | 1,82 | 0,72
PG 1121 | 1,05 | 0,69 | PG 1613 | 0,34 | 0,79
PG 1151 | 0,33 | 0,79 | PG 1617 | 0,42 | 0,68
PG 1202 | 1,01 | 0,52 | PG 1626 *10,38
PG 1211 | 1,40 | 0,76 | PG 1700 | 1,36 | 0,87
PG 1226 | 1,65 | 0,80 | PG 1704 | 1,46 | 0,79
PG 1229 | 0,35 | 0,73 | PG 2130 | 0,71 | 0,81
PG 1307 | 1,70 | 0,75 | PG 2233 | 0,25 | 0,81
PG 1309 | 0,95 | 0,85 | PG 2251 | 0,35 | 0,89

Tabela 4.6: Escala de tempo dos pulsos (em anos no referencial do quasar) e razio entre
a luminosidade minima e média na banda B. Quatro quasares foram eliminados da lista
original por apresentarem problemas na determinacdo de 7 (ver G99).

tipo correspondem a amostras independentes da distribui¢do L, (t), quando a curva de luz
n3o tem mais memoria de seu passado.

Ao invés de calcularmos as SF para os quasares da amostra, usaremos os resultados
de G99, que calculam o At para o qual a fun¢io de autocovaridncia cruza o valor 0, que
chamaremos de 7. A funcdo de autocovariincia é basicamente uma SF de cabeca para
baixo: SF(At) = 2[ACF(0) — ACF(At)], e portanto contém a mesma informacio. Alguns
experimentos mostraram que esta escala de tempo é aproximadamente igual ao tempo de
vida dos pulsos, quase independente da forma destes, de modo que a identificaremos com 7.

G399 calcula 7y tanto para B como para R. Para ser compativel com a hipétese de que os
pulsos duram o mesmo tempo em B e R tomar-se-4

10(B) - 19(R)
2

4

T =

como uma estimativa de 7. Os valores obtidos, todos eles corrigidos pelo fator relativistico
Atrest— frame = Atrerra/(1 + 2), estdo listados na tabela 4.6. Eles variam entre 0,24 e 1,93
anos, sendo aproximadamente consistentes com as estimativas de Cid Fernandes et al. (1996),
mas indicando uma grande diversidade de tau’s.
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4.4.2 Limite Superior Para o Background

Mesmo com esta estimativa de 7, ainda temos 4 varidveis para serem estimadas com 3 medi-
das. Nao existe presentemente maneira de fechar totalmente este sistema de equagoes. Outra,
das motivagGes originais para estudar momentos de maior ordem em modelos poissonianos
era exatamente tentar fechar este sistema, mas, como discutido acima, isto ndo foi possivel
devido as grandes incertezas associadas a esses momentos. Porém, é possivel usar o fato de
que 0 < Lyy p < Lpin,p (eq. 2.36), onde Ly, p € a luminosidade minima observada na banda
B) ou, equivalentemente,
0< fogp S g = Lmin
Lp

(eq. 2.37) para medir um limite superior para f,,. Esta desigualdade ndo permite resolver o
sistema de equagGes para as 4 varidveis, mas permite estipular limites inferiores e superiores
para cada um dos parametros nos quais estamos interessados. Os valores de up estio listados
na tabela 4.6, e cobrem a faixa de 0,38 até 0,90.

4.4.3 Estimativa dos Parametros Poissonianos

De posse das medidas de 7, 6g, Lg e up, estimaremos limites para v ¢ E. O parametro
fundamental 7 fica fixo nesta andlise (dado na tabela 4.6), enquanto os limites para fy, 5 sdo

entre 0 e up.
E conveniente comegar com estimativas para A, que no fundo é o mesmo que estimar v,

pois N = v7. Combinando § = (1 — fo)/N'Y? € 0 < fye8 < 4, Obtemos limites inferiores
e superiores para N:

1-— UB 2 1 2 -
Noin = ( ) <N KL (—) = Moz (4.5)

dp Op
Os valores obtidos para NMpin € Mmes para cada quasar estdo listados na tabela 4.7, junto

com os limites para a taxa:

Vmin = Nmin/T (46)
Vmaz = Nmaz/T (4.7)

As faixas de possiveis valores para N e v sdo bastante amplas, varrendo desde 1,0 até
353,5 pulsos “simultaneos” e taxas entre 1,2 e 1009,2 pulsos por ano.

Para estimar Eg min © Epmq; serd utilizada a eq. (4.3), que para f,, = 0 e fiy = up
fornece

Epmin = 057Lp (4.8)
(52 TLB
E . = _B'™B 4.9

respectivamente. Os valores obtidos estdo também na tabela 4.7, cobrindo o intervalo entre
2,145x10% e 6,579x 10*8 erg/A. Considerando as incertezas, estes valores sio razoavelmente
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compativeis com os inferidos por Cid Fernandes etal. (1996) e Garcia etal. (1999) para
ensembles de quasares. Vale notar que a cosmologia, a extingdo e a corregao K influenciam
na estimativa da energia, mas ndo em N, v, T e fu,.
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4.5 Conclusao

Neste capitulo apresentou-se uma primeira tentativa de aplicar a teoria de modelos poisso-
nianos para a variabilidade de AGNs para a amostra de quasares observada por G99. Os
principais resultados da andlise aqui desenvolvida podem ser resumidos da seguinte maneira:

1.

Os momentos de ordem 3 e 4 das curvas de luz observadas sdo bastante afetados
por efeitos de amostragem (conforme previsto com as simulagdes do capitulo 3). Na
pratica, os diagnésticos desenvolvidos ainda ndao podem ser aplicados a estes dados,
pois requerem curvas de luz mais longas.

A anticorrelagdo entre variabilidade e luminosidade identificada em outros estudos
nao aparece na amostra de G99. A comparagdo com a lei § I™"° de modelos
poissonianos simples implica que quasares apresentam uma diversidade nos valores da
energia e tempo de vida dos pulsos, bem como da fracdo fyy de sua luminosidade média
que provém de um background.

Os quasares de. G99 variam mais em B do que em R, confirmando que quanto menor A
maior a amplitude das variacées. Demonstrou-se que este fato sé pode ser reconciliado
com modelos poissonianos se for considerado que existe uma componente de “back-
ground”, que ¢ mais vermelha do que a componente variavel, associada aos pulsos.

Estimativas aproximadas do tempo de vida dos pulsos foram feitas usando a andlise
da fungao de auto-covaridncia de G99. Os valores obtidos variam desde 7 = 0,24 até
1,93 anos.

Através do minimo na curva de luz foram feitas estimativas para a contribui¢io maxima
de um background nao varidvel a luminosidade em B. Obteve-se que esta contribuicio
maxima estd entre 50 e 90% da luminosidade média (em B).

Foram feitas estimativas dos parametros fundamentais de modelos poissonianos para
cada quasar. Embora nao seja possivel estimar um valor preciso para a taxa de eventos
nem para a energia (pois se tem um sistema de 4 varidveis, 3 equagbes e uma desigual-
dade), estes parimetros podem ser limitados. Encontrou-se que v estd na faixa de
1,2 a 1009,2 pulsos por ano, e que a energia na banda B estd entre 2,145 x 10*° e
6,579 x 108 erg/ A. Também verificou-se que o nimero médio de eventos vivos em um
dado instante cobre a faixa de 1,0 até 353,5 nos quasares observados por G99.

Os limites estipulados para os parametros fundamentais ainda sdo pouco restritivos, pois
cobrem uma grande faixa de valores. Isto ndo quer dizer que qualquer modelo fisico possa
explica-los. De fato, na auséncia de um paradigma estabelecido para explicar a variabilidade
de AGNs, por mais aproximadas que sejam, as estimativas aqui apresentadas podem ser
consideradas um desafio aos teéricos do ramo.

Embora heterodoxo e polémico, o modelo de starburst é o inico modelo poissoniano que
tem previsoes suficientemente elaboradas para que possa ser testado com os nimeros obtidos
nesse capitulo. Em particular, é interessante verificar se as estimativas de energia acima s3o
compativeis com supernovas.
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Na banda B, as energias minimas derivadas de nossa analise chegam a atingir o valor de
1x10% erg no caso de PG 1226 (= 3C 273), sendo maiores que 5x10%° para vérios quasares.
As energias maximas atingem valores bem maiores (por um fator de ~ 4).

Tais energias parecem demasiado altas se lembrarmos que a energia cinética liberada em
cada SN é de 1x10°' erg, e que a maior parte desta energia deve ser radiada em raios-X
devido as altas temperaturas das regiGes que sofrem o choque. Portanto, parece ser dificil
explicar que uma fragdo tdo elevada do total seja radiada nos 1000 A ao redor de 4400 A.
Esta é de fato a conclusdo a que chegam Paltani et al. (1988) em seu estudo de 3C 273, o
que os leva a descartar o modelo de starburst.

E porém importante notar que, embora ndo seja claro como extrair mais de 1x105! erg
de uma explosdo de SN, nem como canalizar boa parte desta energia para o 6ptico, existem
evidéncias de que isto acontece na natureza. Aretxaga etal. (1999), por exemplo, analisam
a curva de luz da SN 1988Z, um resto compacto de SN estudado em vérias faixas espectrais,
e que se parece muito com AGNs. Eles concluem que nos 8.5 primeiros anos depois da
explosdo este objeto j4 radiou pelo menos 2x10% erg. Este nimero pode chegar a 1x10%2
erg, dependendo de como se fazem as corre¢Ges bolométricas. Na banda B, esta SN “hiper-
energética”’ jd emitiu cerca de 1,5x10% erg. Portanto, ainda que as energias derivadas em
nosso estudo parecam altas do ponto de vista tedrico, na pratica supernovas parecem saber
como produzi-las. Conclui-se portanto que as energias aqui estimadas sdo compativeis com
o modelo de starburst.
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Ob.] eto N min N maz | Ymin Vmaz EB,min EB,maz
PG0026| 46 | 31,9 | * * * *

PG 0052 | 4,7 | 21,3 | 83 | 37,4 | 3.059 x 10%7 | 6.508 x 10%
PG0804 | 1,7 | 39,2 | 1,3 | 30,2 | 2737 x 107 | 1.303 x 10%8
PG 0838 | 4,0 | 47,2 | 42 | 49,7 | 2.858 x 10% | 9.854 x 1046
PG 0844 | 4,5 |113,2 | 15,6 | 390,5 | 4.692 x 10% | 2.346 x 10
PG0923 ] 32 | 41,3 | 6,5 | 82,6 | 1.147 x 10%7 | 4.095 x 10%7
PG 0953 | 2,4 | 33,4 | 1,2 | 27,6 | 5.836 x 10%7 | 2.779 x 10*®
PG1001| 1,0 | 21,5 | 1,3 | 26,9 | 1.119 x 10*7 | 5.085 x 107
PG 1012 | 2,6 |101,8| 1,7 | 67,0 | 1.555 x 10%7 | 9.718 x 10%7
PG 1048 | 2,4 | 18,2 | 1,7 | 12,9 | 1.173 x 10*7 | 3.259 x 10¥
PG 1100 | 5,0 |137,9 10,2 | 281,4 | 6.857 x 10% | 3.609 x 10%7
PG 1114 | 4,8 | 53,4 | 48 | 52,8 |9.552 x 10% | 3.184 x 10%"
PG 1115 2,6 | 44,6 | 41 | 71,9 | 4.583 x 10% | 1.909 x 10%7
PG 1121 | 5,7 | 59,6 | 5,5 | 56,8 | 1.251 x 10%7 | 4.035 x 10%7
PG 1151 | 2,3 | 53,3 | 7,1 | 161,5 | 3.203 x 10% | 1.525 x 107
PG 1202 | 2,7 | 11,8 | 2,7 | 11,7 | 3.487 x 10*7 | 7.265 x 107
PG 1211 | 3,1 | 53,0 | 2,2 | 37,9 | 1.584 x 10*7 | 6.598 x 10%7
PG1226 | 39 | 97,1 | 2,4 | 58,8 | 1.316 x 10*® | 6.579 x 10
PG 1229 | 3,3 | 45,5 | 9,5 | 130,1 | 9.188 x 10" | 3.403 x 10%
PG 1307 | 3,7 | 59,3 | 2,2 | 34,9 | 1.838 x 10*7 | 7.351 x 10¥
PG 1309 | 3,3 |144,8 | 34 | 152,5 | 6.662 x 10% | 4.441 x 10*
PG 1322 | 3,0 |210,6 | 12,6 | 877,5 | 5.911 x 10% | 4.926 x 10%
PG 1351 | 2,9 [100,2| 2,7 | 93,6 | 5.135x 10% | 3.020 x 107
PG 1354 | 3,0 | 41,5 | 7,0 | 96,4 | 5.378 x 10% | 1.992 x 10
PG 1402 | 3,0 |134,5| 12,1 | 538,0 | 1.281 x 10* | 8.538 x 10%
PG 1404 | 2,9 |129,8| 5,0 | 223,8 | 5.558 x 10* | 3.705 x 10%6
PG 1411 | 46 | 113,7 | 17,1 | 428,7 | 8.535 x 10*> | 4.267 x 10% |
PG 1415 ! 2,2 |2223| 9,3 | 926,3 | 2.145 x 10%® | 2.145 x 10%
PG 1426 | 48 | 39,2 | 3,3 | 26,7 | 7.613 x 10% | 2.175 x 10%7
PG 1427 | 3,7 | 240 | * * * *

PG 1444 | 3,1 |216,4 | 4,5 | 313,6 | 1.250 x 10% | 1.041 x 10%7
PG 1512} 3,9 | 81,3 | 9,4 | 193,6 | 8.096 x 106 | 3.680 x 10%7
PG 1519 | 3,7 |126,3| 4,1 | 143,6 | 1.813 x 10 | 1.066 x 10%7
PG 1545 | 3,5 | 44,6 | 1,9 | 24,5 | 4.627 x 10%7 | 1.653 x 10
PG 1613 | 42 | 954 | 12,4 | 280,5 | 3.119 x 10% | 1.485 x 10%7
PG 1617 | 3,6 | 354 | 86 | 84,3 | 4.410 x 10% | 1.378 x 10%
PG 1626 | 46 | 11,9 | * * * *

PG 1700 | 3,0 |174,9| 2,2 | 1286 | 2.437 x 10%7 | 1.874 x 10
PG 1704 | 3,3 | 74,7 | 2,3 | 31,2 | 7.628 x 10*7 | 3.632 x 10
PG 2130 | 4,4 |122,3| 6,2 | 172,2 | 1.553 x 10% | 8.176 x 10%6
PG 2233 | 4,6 |126,5| 18,3 | 506,1 | 2.208 x 106 | 1.162 x 10%7
PG 2251 | 4,3 |353,5| 12,2 | 1009,9 | 2.196 x 10% | 1.996 x 10*"

Tabela 4.7: Limites para os parametros poissonianos para cada quasar. v estd em unidades
de pulsos por ano e E em erg/A.
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Capitulo 5

Padroes Recorrentes na Curva de Luz
de NGC 5548

5.1 Introducao

Embora a variacdo 6ptica/UV apresentada por niicleos ativos seja bastante cadtica, sem
periodicidade, algumas regularidades foram notadas. Por exemplo, NGC 1566 exibe emisses
recorrentes entre periodos relativamente menos ativos (Alloin et al. 1986). Além disso Lyutyi
e colaboradores sugeriram que a variagdo de um AGN pode ser descrita em termos de duas
componentes basicas: uma rdpida, com uma escala de tempo de semanas, e uma mais lenta
com uma escala de tempo de alguns anos (Lyutyi 1972; Lyutyi & Oknyanskii 1987). Mais
recentemente Cid Fernandes etal. (1997, doravante C97) verificaram certos padrées que se
repetiam nas curvas de luz de NGC 4151 e 5548.

Se a variabilidade segue um padrao, como sugerem C97, é necessario saber o porqué.
Padroes recorrentes encontram uma interpretacdo natural em modelos que atribuem as
variagoes de luminosidade a processos fisicos que produzem eventos estocisticos como os
descritos por modelos poissonianos. Um modelo, em particular, que se encaixa nesse contexto
é o modelo do Starburst, que atribui as variagées como sendo devidas a supernovas (Terlevich
etal. 1992, 1995; Aretxaga e Terlevich 1994). Atualmente acredita-se que a variabilidade é
resultante de instabilidades em um disco de acréscimo situado ao redor de um buraco negro
supermassivo. Mas, sera que essas instabilidades podem causar tais padrées? A confirmagio
da existéncia de padroes é portanto de grande importancia para o estudo da variabilidade.

Essa parte do presente trabalho analisa uma curva de luz mais recente de NGC 5548,
com bem mais pontos em relacio ao estudo de C97. O objetivo é verificar se as conclusoes de
C97 se mantém validas, i.e., se podemos identificar nos novos dados os padroes de variagoes
propostos por esses autores.

5.2 A Curva de Luz Optica de NGC 5548
NGC 5548 tem sido intensamente monitorada pelo “AGN Watch Consortium” desde 1989

(e.g. Korista etal. , 1995) gerando uma das melhores curvas de luz existentes para AGNs
(figura 5.2). Os dados utilizados cobrem um intervalo total de 9,6 anos e consistem de 874
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fluxos monocrométicos em 5100A, posteriormente convertidos para luminosidades na banda
B, seguindo o mesmo procedimento de C97. Esta curva de luz tem praticamente o dobro da
duragdo que tinha quando foi analisada por C97. A curva de luz completa é apresentada na

figura 5.2.

5.3 Identificacao dos Padroes

Os pulsos utilizados por C97 foram mantidos nesse trabalho para fins de comparagio. Ainda
que as lacunas existentes na curva de luz e as barras de erro possam ter dificultado bastante
a escolha dos pulsos individuais, uma répida inspecdo na curva de luz (figura 5.2) sugere a
existéncia de alguns pulsos individuais se, por exemplo, olharmos para os maximos valores da
luminosidade. Aqui utilizar-se-ao os pulsos originalmente chamados de “pulso 90” e “pulso
92”. :

5.3.1 Pulso 90

O padrio denominado como pulso 90 foi definido como sendo o intervalo compreendido entre
1990,2 e 1992,2 (figura 5.1). Apresenta uma pequena emissio inicial (como um gatilho) que
precede a grande emissdo. Integrando o segmento correspondente a todo pulso descobre-se
que ele possui uma energia de 0,73x10% ergs correspondendo & energia da parte varidvel
mais a energia do “background”. Essa iltima pode ser estimada a partir do minimo valor
para luminosidade na curva de luz. Subtraindo-se essa componente a energia para o pulso
passa a valer 0,51x10%! ergs.

5.3.2 Pulso 92

O pulso 92 corresponde ao intervalo compreendido entre 1992,3 e 1993,7 (figura 5.1). Esse
pulso também apresenta o gatilho inicial citado para o pulso 90, e a similaridade entre estas
duas partes da curva de luz foi um dos motivos que levaram C97 a sugerir a existéncia de
um padrio de variabilidade. A energia integrada para o pulso é de 0,49x10°1 ergs que,
subtraindo-se a parte estimada para o background, fica igual a 0, 33x10%! ergs. Esse pulso,
na andlise feita por C97, foi considerado incompleto pois a curva de luz terminava antes
que ele retornasse a um valor minimo esperado. Na nova curva de luz é possivel notar que
um outro pulso surge antes do término do pulso 92. Essa superposicao de pulsos parece se
repetir até o final da curva de luz onde os valores de pico para a luminosidade sdo os maiores

observados.

5.4 Identificacio Estatistica dos Padroes

A primeira verificacdo feita sobre a repeticido de padrdes foi através de uma inspecdo visual
cuidadosa da curva de luz e do pulso selecionado. Uma maneira pratica para fazer isso é
ter o pulso individual impresso em uma transparéncia e percorré-lo por toda a curva de luz.
Esse método porém é estritamente visual e portanto qualitativo. :
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Figura 5.1: a) acima em vermelho: o pulso 92 comeca no dia juliano 47980 (9 de abril de
1992) e termina no dia juliano 48720 (29 de setembro de 1993). b) abaixe em azul: o pulso

- 90 comeca no dia juliano 48722 (15 de margo de 1990) e termina no dia juliano 49260 (13
- de margo de 1992). Ambos pulses possuem um “gatilho” inicial que precede a emissio mais

forte.
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A anilise matematica é feita através do método de correlacio cruzada. Esse é um proces-
so que permite saber se os trechos da curva de luz escolhidos como pulsos individuais através
de uma simples inspecao visual também se relacionam matematicamente. Isso é feito com-
putacionalmente através de um programa que “recorta” o pulso selecionado da curva de luz
e o desloca sobre ela verificando assim a existéncia possiveis correlagGes para varios valores
do deslocamento no tempo. Para que essa andlise seja feita e se possa comparar o pulso
individual com a curva de luz alguns problemas técnicos precisam ser superados. Um desses
problemas é o fato de que existem certas datas na curva de luz para as quais nio existe
nenhum valor associado & luminosidade. Esses vazios podem ser devidos a dias em que néo
foi possivel fazer observacoes, més condigoes meteoroldgicas ou pelo fato de que a galdxia em
estudo esteja passando muito préxima ao sol. Além disso, um outro problema é o de que os
pontos nao estdo distribuidos uniformemente ao longo da curva de luz. A fim de evitar que
trechos de curta duracdo, porém grande concentra¢do de medidas dominem o coeficiente de
correlagao, utiliza-se o artificio de distribuir “bins” espagados regularmente sobre a curva de
luz. O tamanho dos bins depende da escala de tempo que se quer verificar a correlagio. Para
cada bin é calculado o valor médio das luminosidades nele contidas, obtendo-se assim uma
curva de luz mais suave em escalas de tempo Aty,. O pulso também é “binado” e os valores
médios encontrados sdo utilizados na correlacdo cruzada. A figura 5.2 mostra a curva de
luz original e a mesma logo apds o processo de “binagem”.

Este procedimento é idéntico ao utilizado por C97, e os mesmos programas foram uti-
lizados, com pequenas adaptacgées para comportar os novos dados.

5.5 Resultados e Conclusoes

Nas figuras 3.3 e 5.4 estdo plotados os resultados da correlacao cruzada dos pulsos 90 e 92
com toda a curva de luz de NGC 5548 para um tamanho de “bin” de 10 dias. Ambas cor-
relagoes foram feitas utilizando-se o coeficiente de correlagao nido paramétrico de Spearman.

Basicamente, os novos dados nao siao indicativos da ocorréncia de novos eventos como
os pulsos 90 e 92 de C97. Isto pode ser visto tanto diretamente na curva de luz como pela
largura dos picos na funcdo de correlagio cruzada parat > 1994. Embora a andlise indique
uma coincidéncia estatisticamante significativa por volta de 1994 e 1997, o “encaixe” dos
pulsos 90 e 92 nestas novas observacées é bem inferior ao obtido para os estes pulsos entre
si, o que levou C97 a sugerir que eles se tratavam de padroes recorrentes de variabilidade.

Embora os novos resuitados ndo sejam tdo convincentes (de modo qualitativo e qualita-
tivo), é possivel que isto seja devido a superposicdo de 2 novos pulsos. A maior amplitude
da curva de luz nos ltimos dois anos é consistente com esta interpretagdo. Tal superposi¢do
complica bastante a identificacao de padrdes, e invalida a andlise de correlagio cruzada
aqui utilizada. Os resultados, portanto, nio sdo conclusivos. Apenas com a continuacio
das observagGes poderemos eventualmente testar de maneira mais definitiva a existéncia de
padrdes de variabilidade. Porém, ao olharmos as andlises de correlacdo para os pulsos 90 e
92, notamos que fica claramente sugerida a existéncia de periodicidade na curva de luz de
NGC 5548 (em torno de 700 dias). Esse resultado demanda fortemente a continuidade deste
trabalho.
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Figura 5.2: Para fins de comparacio, a figura acima mostra a curva de luz “binada” (tamanho
de cada “bin” de 10 dias). A curva binada fica suavizada mas mantém o mesmo aspecto
visual que tinha antes do processo. Abaixo, a curva de luz original na banda B de NGC
5548, abrangendo o periodo de 1988.9 até 1998.6.
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Figura 5.3: Correlagdo cruzada do pulso 90 com a curva de luz de NGC 5548. a) Coeficiente

de correlacdo de Spearman. b) Nivel de confianca da correlacio. c¢) Nimero de

indica o quanto a correlacao foi nao casual.
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Figura 5.4: Correlagao cruzada do pulso 92 com a curva de luz de NGC 5548. a) Coeficiente

[{P2]

de correlagdo de Spearman. b) Nivel de confianca da correlagdo. c) Nimero de “o”s.
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Capitulo 6

Conclusoes

Nesta dissertagao estudou-se a variabilidade de AGNs desde o ponto de vista de modelos pois-
sonianos. Nestes modelos as variacOes observadas sdao atribuidas a superposi¢io estocdstica
de eventos/pulsos independentes, que ocorrem a uma certa taxa v e liberam uma energia E
em um tempo 7. Além desta componente varidvel, considerou-se a possibilidade de que parte
da luminosidade de AGNs provém de uma componente ndo varidvel, um “background”, que
contribui com uma fragio fp, & luminosidade média do sistema.

Estes modelos tém a vantagem de abranger um leque de teorias fisicas para a variabili-
dade de AGNs (de supernovas 4 instabilidades em discos de acréscimo), e a0 mesmo tempo
proporcionar um ambiente matematico que permite elaborar diagnésticos importantes para
os pardmetros fundamentais do processo (v, 7, E, f,,). Dada a falta de um paradigma esta-
belecido para a origem fisica da variabilidade de AGNs, os diagndsticos poissonianos podem
ser de grande valia para testar diferentes teorias.

e PrevisGes tedricas para os primeiros 4 momentos da curva de luz (média, coeficiente de
variagdo , skewness e kurtosis) foram apresentadas. Os principais resultados deste estudo
analitico s3o as expressées para L, §, v e x em termos de parametros fundamentais como a
taxa, tempo de vida e energia dos eventos.

e A teoria foi testada por meio de simulagGes de Monte Carlo, realizadas com o duplo
propdsito de testar as equacgoes obtidas analiticamente e verificar os efeitos de amostragem
finita sobre os indices de variabilidade estudados. Deste estudo conclui-se que a compatibi-
lidade entre teoria (que assume curvas de luz infinitas) e simulagGes requer que as curvas de
luz sejam pelo menos 10 vezes mais longas do que o tempo de vida dos pulsos. O nimero
de observacoes contribui na melhor definicao dos indices, mas mesmo nao elimina o “bias de
amostragem” para curvas de luz curtas com respeito a 7, que induz a uma sub-estimagao
sistematica dos indices d, v e k¥ para Dy ¢ < 107. As simulacoes também indicam que é
muito dificil recuperar com precisdo os valores previstos para a skewness e a kurtosis.

e Foi feita uma andlise das curvas de luz de 42 quasares da amostra de G99. Foram
computados os indices de variabilidade estudados na parte tedrica, com a finalidade de
uséa-los como diagnéstico dos parimetros fundamentais em modelos poissonianos. O estudo
do terceiro e quarto momentos dessas curvas de luz mostrou que estes ainda ndo estdo
suficientemente bem definidos para a aplicagao dos vinculos tedricos neles contides, em acordo
com os resultados das simulagoes.

Conclui-se também que os quasares de G99 variam mais em comprimentos de onda
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menores, o que estd de acordo com outras observagées de AGNs. Dentro do contexto de
modelos poissonianos, esta propriedade s6 pode ser entendida se se postular a existéncia
de uma componente de “background” que é mais vermelha do que a componente varidvel
oriunda dos pulsos.

A andlise dos dados permitiu o cdlculo de faixas de valores para os parimetros poissoni-
anos. Verificou-se que este pardmetros cobrem uma grande faixa, em parte devido a dificul-
dades em limitd-los melhor, e em parte devido & diferencas intrinsecas dos patrametros de
objeto a objeto. (Ver 4.5 para mais detalhes sobre esta parte do trabalho.)

e Verificou-se por fim se os padrdes de variabilidade sugeridos por Cid Fernandes et al.
(1997) para a curva de luz de NGC 5548 se repetiram em observagdes posteriores as analisadas
por esses autores. Embora o método estatistico utilizado indique a ocorréncia de novas
“coincidéncias”, os resultados nao foram tao satisfatérios quanto o da primeira investigagio,
embora fique bastante clara a possivel existéncia de uma periodicidade (figuras 5.3 e 5.4).
Para explicar os novos dados é necessario admitir que ocorreu uma superposi¢ao de pulsos
em NGC 5548 nos ultimos anos. Apenas com a continuidade da curva de luz deste objeto
serd possivel testar esta hipétese de maneira mais conclusiva.
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Apéndice A

Calculos da Skewness e Kurtosis

Aqui séo apresentados em detalhe os cdlculos que levaram a determinacdo dos indices L3 e
L%, ambos necessdrios para obter-se a expressao final da skewness e da kurtosis.

A.1 Skewness

A skewness é definida por

l1——3
1= (L ~1) (A.1)
que se abre em
1 e e
7= S([3-3L 7+ 2L’) (A.2)

onde ja sdo conhecidos o, L e L2. Precisamos calcular o termo L3. Ele pode ser escrito
como:

N N N

ﬁ:/.../( LY LS L) plh, . ta, N) dty .. .dty ... dN (A.3)
i=l =1 k=l
onde
L = l(t—ti)
lj = l(t—tj)
lk = l(t—tk)

O somatorio a ser feito em iz, j e k admite as seguintes variacoes :

N N N N N
1) > 2) Y 3) > 4) Y 5 Y -
i=j=k (i=7)#k (i=k) 55 (k=5)#i i#5#k

Caso 1:
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N
=/.../Zlfp(tl,...,tN,N)dtl...dtN...dN
i=1

l3—/ /Z/ tl)dtI/ /ptN)dtN/l3 ) dt;p(N)dN

_1/2T

N N T
Y8 = %/Z/Tlfdt,-p(N)dN
=1 i=1""
1 N
- fsﬁ/ig; P(N) dN
1
= 53'2—-'*-/NP(N) dN

1
= &—N
§32T1

N
DB =&v (A.4)

Casos 2, 3 e 4:

N N N

)IPIDD l,-l,-lk=§:z,?§:lk

i=1 j=i k#i,j i=1 ki

N N T N

Yeyn = [ . /Zlelkp(tl, oty N)dt ... dty...dN
i=1 ki T =1 k#
N N

- [ [ X2 p(t) dtile p(te) dtep(N) dN

T =LA T —1/2T
N N N N .7
2 —_
e = 2T)2fZZ/Tldt/ Ik dtx p(N) dN

=1 k#i =1 k#:
=& =E

- 52(2T)2 /;;p N)dN

- Eggw / N - 1)p(N)dN
= Efazs; [V - M) p(N) aN
= Efa; (P~ T)
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mas N2 — N = N (ver secio A.3) entdo

N ) N2
gl glk E§2(2T)2
e finalmente
N N
Zl?Zlk =E&VE (A.5)
i=1 ki

esse termo serd multiplicado por 3 no final do célculo.
Caso 5:

T N N N

N N N
ZZZl,lJlk=/ / ZZZ lljlkp(tl,...,tN,N)dtl...dtN...dN

i=1 j#i kg, Ti=1 J# k£

N N N N N N T
S S bbh= [SL S [ hptt)dn [ Liptt)dt; [ Lup(ta)its p(N)dN
i=1 j#i k#£j,i i=1 j#i k#7,8 -

fazendo-se as mesmas consideracoes do caso anterior, chega-se em

N N N

f:g: f: Lilihe = 2T)3 /ZZ > p(N)dN

=1 j#i k#3,i =1 j#i k#£j,1
= N(! N)dN
o 5 [N =D - 2)p() d

E3 3 2 2

- (2—1_—)—3-/(N — 2N? = N% + 2N)p(N)dN
B

= Gy =3 +2W)

sabendo que ¥V = N2 — Ve que N3 = N+3N -L-./\/'3 (ver secdo A.3, equagdes A. 23 e A.25),
chega-se em

N N N 7 A2 . R A3 AT
o s(N+3N°+N°'—3N?+2N)

L2 2 il = F TP

B E;,W?—?,(W—Nz) +3N]

- (2T)3

3 E3(N3 — 3N +3N)

- (2T)3

s N

(2T)3
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finalmente

N N N

ZZ Z l,‘ljlk = E3 I/3 (A6)

i=1 ji kg i

Substituindo os resultados encontrados aqui (eq. A.4, A.5 e A.6) na equagio 2.21 tem-se:

1
vy = 0—3[531/ + 3&Ev? + E3® — 3Ev(&ov + EZ?) + 2E317)

1
= 0_3(531’ + 3&;E0° — 36,EL2 + B3P — E31/3)

o resultado final é

1 v

Utilizando-se a defini¢cdo de Cid Fernandes (1995), 7 = E2/&,, e substituindo-se o valor
encontrado para a variancia (equagdo 2.16) obtém-se:

&
53/21/1/2
£a73/2 /2
E3p1/2 f1/2

H/ o

53’1'2 1
T=E o (A-8)
que é a equacao final para a skewness, onde £;72/E? é o fator de forma ¢,.
A.2 Kurtosis
E definida por
_T)4 o
o= LD L AP T+6 T’ - 3TY (A.9)

ot ot

Para o calculo da kurtosis é necessario calcular o termo L#, que pode ser escrito como:
. N N N N
= /.../(Z S LS WS W)t ...ty N)dty. . .dix...dN (A.10)

=1 j=1 k=1 =1

onde
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L = I(t—-t)
I = l(t—t;)
iy = l(t — tk)
L= - t)

O somatério a ser feito em 2, j, k e [ admite as seguintes variagoes :

N N N

DY 2y 3y 4% 5.

i=j=k=l (i=)#(k=1) (i=5)# (k) (i=j=k)#l it iAkAl

Caso 1, todos iguais:

N T N :
Zlg‘=//_T§lfp(t1,...,tN,N)dt1...dtN...dN

i=1

i

N
2.4

i=1

/g/_: i P(ti) dt;p(N) dN

— 1 T 4 oy
= QTr‘/;Tlxdti/‘l:le(N)dN
_ 1
N
= ST

por fim,

Caso 2, (i = j) # (k = 1):

LN s
YE>e = [YX [ Bepty,... tw,N)dbr.dty...dN

i=1  j#i i=l j£17

/ZN:iv:/:_ Fp(t:)dt; /_: 17 p(t;) dt; p(N) d(N)

i=1 j#i Y

1
el
2 1
EPIE
g 1
= & Gry

N N-1

p(N) dN

i=1 j=1

/ N(N ~ 1) p(N) dN

(NZ—N)
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mas N2 — N’ =N, entdo

N N
DY =80 (A.12)
, =1 ji
Esse termo deve ser multiplicado por 3, que é o nimero de combinag6es possiveis entre 2, 7,

k e l para esse caso.
Caso 3, (i = j) # (k #I):

N N—IN-2 .T

SEY LS =[Sy [

/l?ljlkp(tl,...,tN,N)dt]_...dtN...dN
=1 j#Lk  k#ig i=1 j=1 k=1""

N N-IN-2 (T T ' T
= [L X X [ totan [ s [ tpedpnian
1 N N-1N-=-2
= By [E 5 ¥ NV - 1)(N - 2)p(N)dN
i=1 j=1 k=1
1 .
= g & / (N3 — 3N? + 2N)p(N)dN
1 — -
= B &V -3V +28)
N3
= Eagm;
N N N
Y LY k=E&) (A.13)

=l jELk ki
Esse resultado deve ser multiplicado por 6.
Caso 4, (i=7=k)#IL.

N N

T N N ‘
33 l,-=//_TZl?Zljp(tl,...,tN,N)dtl...dtN...dN

i=1  F=Fi =1 j#i

N N T
= [Zllej /_Tl?p(ti)dti /_:_ L p(t;)dt; p(N)dN

=1
_ @%?/g:/;lgdt" /_TTz,-dt,-p(N)dN
= 553(—2-%5 /N(N-l)P(N)dN

= 553(_2_%5(F—N)
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N N
Z l? Z l] = E£3l/2

=l j=i
Esse termo deve ser multiplicado por 4.
Caso 3, todos indices diferentes entre si, 7 # j # k # L.

(A.14)

N N N N N N-IN-2N-3 ,T
SEY LY b Y b= [ blilihipC, .oty N)dty . dty .. dN
iml A kFLG IFgk i=1 j=1 k=1 1=1 77 |
N N-IN-2N-3 T T
= [ [t [ Tl,-p(tj)dtj [ e p(te) [ kplt)dnp(N)dN

= T
ILN-2N-3

-T

_ (211_)4 J NV = 1) (N = 2)(N = 3) p(V)d(N)
- E‘*(2—_1r)Z J(N* = 6N + 11N? — 6N) p(N)dN
= E (2#) (N* - 6N3 4+ 11N2 — 6N)

mas, substituindo-se o valor encontra,do para N* (equacio A. 26) em N4
esse wltimo termo reduz-se a N , entdo

N N N N V4

Zlizlj Z Ik Z h = E4(éT)4

=1 j# kFg  Figk

N

N N N
SEY LY L S L =EY?

=l jF kA I#igk

Note que nesses calculos nao foi introduzido nenhum tipo de erro

—6N3+11N2—6N,

(A.15)

Substituindo-se os termos encontrados (equacoes A.11, A.12, A.13, A.14 e A.15) na ex-

pressdo da kurtosis (eq. 2.25) obtém-se:

1 y .
K= 0'_4[(541/ + E4y4 -+ 3f§y2 + 6E2£21/3 + 463El/2) _ 4(EI/)(£31/ + 362EV2 + E3I/3)
+6(&v + E2%)(E2?) — 3EYY]

substituindo-se o valor encontrado para o2 (equagao 2.16), e fazendo-se as devidas simplifi-

cagoes
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K = & )2§4V+3§

Utilizando-se a definicdo de 7, e procedendo-se de modo semelhante ao utilizado para se
obter a equacdo A.8 chega-se em

e=bT L g (A.16)

E4 vt

onde &;73/E* é o fator de forma ¢y.

A.3 Funcao Geradora de Momentos

A fungdo geradora de momentos € definida como:

G(t) = e #eH (A.17)

onde 4 = E(X) = X e X é uma varidvel discreta aletéria.
Suas quatro primeiras derivadas em relagao a t sao:

G'(t) = pueG(t) (A.18)
G"(t) = pe'[G(t)+G'(t)) (A.19)
G"(t) = wuet[G(t) +2G'(t) + G"(¢)] (A.20)
G"(t) = ue‘[G(t) +3G'(t) + 3G"(t) + G"'(¢)] (A.21)
Por definico :
' E(X*) = G¥(0) (A.22)

G(0) =1

onde k corresponde a ordem do momento para X e ao grau da derivada para G. Ass1m
quando £ = 1 obtém-se a média de uma distribuicao :

E(X)=G'(0)
O valor de G’(0) é facilmente obtido através da equagao A.18:

G'(0) = ue"G(0)
G0 = u=X

Se k=2
E(X?) = (X7) = G"(0)
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G"(0) pe’[G(0) + G'(0)]
p(l+ p)

At

= X+X°

como G"(0) = X2
XZ=X+X" (A.23)
Sabe-se que a variancia 0% = X? — 72, entdo, de acordo com o que foi provado acima
=X | (A.24)
Desse modo para saber-se qﬁ'a.l o termo correspondente a X3, é s6 calcular G"(0):
G"(0) = pe’[G(0) +2G'(0) + G"(0)]
p(l+2p+ p+ u?)

= p+2p° +p® + 0
p+3p® + b

assim L ,
X=X+3X"+X° (A.25)

Enfim, para o termo X* precisa-se de G (0):

G"™(0) = Xe°[G(0) +3G’(0) + 3G"(0) + G"(0)]
= X[1+3X +3X? + X3

entao

XT=X+3X"+3XX?+X X3 (A.26)

As equagbes A.23, A.25 e A.26 foram utilizadas para que se encontrassem as expressoes finais

para a skewness para a kurtosis.
Referéncias mais completas 4 fun¢io geradora de momentos podem ser obtidas em Kreyszig,

1970.
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