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Resumo

Duas questoes importantes no estudo dos niicleos ativos de galaxias sao a deter-
minagao da massa do bojo e do buraco negro central (proporcionais a dispersao de
velocidades) e o diagnostico de suas populagdes estelares.

Neste trabalho apresentamos um atlas de espectros nucleares de 59 galaxias (a
maioria com nicleos do tipo Seyfert 2) na faixa do vermelho, cobrindo as linhas do
tripleto do calcio em ~8600 A (CaT) e a linha nebular [SIII| A9069. Estes espectros
sdo usados tanto para determinar dispersoes de velocidades estelar (o,) e gasosa
quanto para o estudo das populagoes estelares. Para os dados em comum com os
da literatura, nossas determinacoes de o, estao em bom acordo, com incertezas da
ordem de 20 km/s. As cineméticas estelar e nebular estdo correlacionadas, indicando
que a dindmica de gis estd dominada em grande medida pelo potencial gravitacional
central. Além disso, testamos a utilidade das larguras equivalentes do CaT e da
linha Call A3933 (CaK) para diagnosticar a presenca de Starbursts em niicleos
Seyfert. Verificamos que o CaT nao resulta muito ttil para determinar populagoes
estelares jovens, ao contrario do CaK. Este resultou ser um bom indicador de idade
para populacoes simples, para quaisquer metalicidade. O comportamento de ambas
larguras equivalentes ¢ compativel com as derivadas dos modelos de populagoes
estelares. Verificamos também que a largura equivalente do CaT nao se encontra
diluida mesmo quando o CaK est&, o que indica que um continuo em forma de lei
de poténcia no 6tico nao se extende até o vermelho.

Num futuro estes dados nos permitirao estimar a razao entre a massa do bojo e

sua luminosidade estelar, que serve para distingiiir Starburst em niicleos de galaxias.



Abstract

Two important issues in AGN understanding are bulge and black holes mass
determinations, both proporcional to velocity dispersions, and stellar populations
diagnostics.

In this work we present an atlas of nuclear spectra for 59 galaxies (mostly Seyfert
2 nuclei) in the near infrared, covering the Calcium triplet lines in ~8600 A (CaT)
and the [SIII] A9069 nebular line. These spectra are used to determine both stel-
lar (0.) and gaseous velocity dispersions and for stellar populations studies. Our
o, determinations are in good agreement with those in the literature, with typical
uncertainties of 20 km/s. Stellar and gaseous kinematics are correlated, suggesting
that the gas dynamics is dominated by the central gravitacional potencial. Further-
more, we test the usefulness of the equivalent widths of CaT and of the Call A3933
line (CaK) as Starburst tracer in Seyfert nuclei. We confirm that CaT is a powefull
discriminant to distinguish young stellar populations; in this cases, the CaK proved
to be a very good age tracers for stellar simple populations, for all metallicities.
The observed behaviour of both equivalent widths is consistent with those derived
from stellar populations models. We also corroborate previous results that the CaT
equivalent width is not diluted even when the CaK are, indicating that a power-law
continuum (if present) in the visible does not extent to the infrared.

These data will allow us to estimate the ratio between bulge mass and its stellar

luminosity, useful to discern Starbursts in galactic nuclei.



SUMARIO

1. INTRODUGCAO . . . . . . s 13
1.1 Nucleos Ativos de Galaxias (AGN) . . . . ... ... ... ... ... 13
1.1.1 Dinamica estelar . . . . . . . .. ... 0oL 15

1.1.2 Populacgoes de estrelas jovens em niicleos Seyfert . . . . . . . . 20

1.1.3 Evidéncias de Starbursts em Seyfert 2s . . . . . . . ... ... 21

1.1.4  Seyfert 2 sem Starburst . . . . . . . ... ... ... 23

1.1.5  Seyfert 1 com Starburst? . . . . . .. ... .. ... ... ... 24

1.2 Este trabalho . . . . . . . .. ... 25

2. AMOSTRA . . . . . e 29
2.1 Selegao . . . . ... 29
2.2 Propriedades da Amostra. . . . . . .. ..o 30

3. OBSERVACOES E REDUCAO DOS DADOS . . . . .. ... ....... 37
3.1 Kitt Peak. . . . . .o 37
3.2 ESO-LaSilla . . ... ... ... ... ... 38
3.3 Reducao dosdados do ESO . . . ... ... ... .. ......... 41
3.4 Reducao dos dados do KPNO . . . .. .. ... ... .. ....... 45

3.5 Comentarios . . . . . . ... 46



N LA LASE A

3.5.1 Caracteristicas Espectrais na Regido A\ 8300-9100 A. . . . . .
3.5.2 Franjas de Interferéncia no CCD. . . . .. .. ... ... ...

3.5.3 Emissaodo Céu. . . . . . . . ...,

4. ATLAS DE ESPECTROS . . . . . . . . . i it i e e
4.1 Espectros na faixa do tripleto do Calcio. . . . . . .. ... ... ...

4.2 Espectros da linha [SIII] A9068.9 . . . ... ... ... ........

5. ANALISE DOS DADOS CINEMATICOS . . ... .............
5.1 Dispersao de Velocidades Estelares . . . . . .. . ... ... .....
5.1.1 Método de Ajuste Direto . . . . . . .. ... ... .. .....
5.1.2 Resultados . . . . . .. ... L
5.1.3 Corregao dos valores de o, para o turno ESO-Outubro
5.1.4 Comparacao com a Literatura . . . . .. ... ... ... ...
5.1.5 Galdxiascom baixa o, . . . . . . . ..o o
5.2 Cineméticado G&s . . . . . . . . . .. Lo

5.3 Comparagao das cineméticas estelar e gasosa . . . . . . . . ... ...

6. LARGURA EQUIVALENTE DO TRIPLETO DO CALCIO . . ... ...
6.1 Medidas da largura equivalente do tripleto do calcio . . . . . . . . ..
6.2 Relagao com as propriedades dos nticleos . . . . . . . ... ... ...
6.3 Comparagao com a largura equivalente do Call K A\3933 . . . . . ..

6.3.1 Evolucao temporaldo CaT . . . . .. .. ... ... .. ....
6.3.2 Evolucao temporal do Call K A3933 . . ... ... ... ...

6.3.3 Relacao entre as larguras equivalentes do CaT e do CaK



N LA LASE A

6.3.4 Contribuicao do continuo nao-estelar . . . . . ... ... ... 120
7. CONCLUSOES E PERSPECTIVAS . . . . . . . it .. 125
7.1 Resultados . . . . . . . . 125

7.2 Continuacao deste trabalho . . . . .. ... ... ... ... ... .. 127



LISTA DE FIGURAS

1.1

1.2

1.3

14

2.1

2.2

2.3

3.1

3.2

3.3

3.4

3.5

4.1

4.2

4.3

4.4

4.5

Relagao entre Mg eo, . . . . . . .. .. oL 17
Relacao entre M/L e a atividade nuclear . . . . . . . ... ... ... 18
Espectro de HD143393 em ~8500 A . . . . . . . . . ... ... . ... 26
Weer em funcao dos parametros estelares . . . . . ... .. .. ... 27
Numero de galaxias segundo o tipo morfolégico . . . . . .. .. ... 34
Numero de galaxias segundo a velocidade radial . . . . . .. ... .. 35
Numero de galaxias segundo a atividade nuclear . . . . . . . .. . .. 36
Espectros estelares em 83509000 A . . . . . . ... ... ... . ... 47
Espectros estelares e galatico em 8350-9000 A . . . . ... ... ... 48
Franjas de interferéncia . . . . . . . .. ... ... ... ... ..., 51
Emissdo do céu no KPNO em 8300-9200 A . . . . ... ... ... .. 52
Emissao do céu no ESO em 8300-9200 A . . . .. ... ... ... .. 53
Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra KPNO . . . . . ... 58
Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra KPNO . . . . .. .. 59
Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra KPNO . . . . .. .. 60
Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra ESO ... ... ... 61
Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra ESO . . . . . . ... 62



ket G & Iastiadad

4.6 Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra ESO . . . . . .. ..
4.7 Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra ESO . . . . ... ..
4.8 Espectros nucleares em 84008800 A - Amostra ESO . . . . . . . ..
4.9 Espectros nucleares em 84008800 A - Amostra ESO . . . . . . . ..
4.10 Espectros nucleares em 84008800 A - Amostra ESO . . . . . .. ..
4.11 Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra ESO . . . . . .. ..
4.12 Espectros nucleares em 8400-8800 A - Amostra ESO . . . . .. ...
4.13 Espectros nucleares em 9070+45 A - Amostra KPNO . . . . ... ..
4.14 Espectros nucleares em 9070445 A - Amostra ESO . . . . . ... ..
4.15 Espectros nucleares em 9070+45 A - Amostra ESO . . . . .. .. ..

4.16 Espectros nucleares em 9070445 A - Amostra ESO . . . . . ... ..

5.1 Resultados da sintese - IC 3639 . . . . ... .. ... ... ... ...
5.2 Resultados da sintese - NGC 1386 . . . . . . .. ... ... ... ...
5.3 Resultados da sintese - NGC 2997 . . . . . . ... .. ... ... ...
5.4 Resultados da sintese - NGC 4339 . . . . .. .. ... .. .. .....
5.5 Resultados da sintese - NGC 6300 . . . . . . .. ... .. .. .....
5.6 Comparacao dos o, com os da literatura . . . . . .. ... ... ...
5.7 Numero de galdxias segundo o, . . . . . . . . . ...
5.8 Numero de galaxias segundo a diferenga cz,,-czsrrrp - - . - . . . . . .
5.9 Relacao entre o, e 044 para todos os nicleos . . . . . ... ... ...
5.10 Numero de galdxias segundo oges/0x . . . . . . . ..o

5.11 Relacao entre o, e 045 para ntcleos Seyfert . . ... ... ... ...



ket G & Iastiadad

6.1

6.2

6.3

6.4

6.5

6.6

6.7

6.8

6.9

Calculode Weer - . - o o o o o o o e 104

Relacao entre We,r € a atividade nuclear . . . . . . . ... ... ... 108
Relagao entre We,r € o tipo morfolégico . . . . . .. ... ... ... 109
Relacao entre Weor e FC Lo L 0 0 0 0 0 0 00 0oL oL 111
Comportamento do We,r como tempo . . . . . . .. .. ... ... 116
Comportamento do indice CaT* com o tempo . . . . ... ... ... 117
Comportamento do Wx como tempo . . . . . . . .. ... ... ... 118
Relacao entre We,r € Wi - Dados e modelos estelares . . . . . . .. 120

Relagao entre Wg,r e Wg - Dados, modelos estelares e curvas de

diluigdo . . . . . L 123



LISTA DE TABELAS

2.1

2.2

2.3

3.1

3.2

3.3

3.4

3.9

5.1

2.2

9.3

5.4

9.9

2.6

5.7

6.1

6.2

Galaxias observadas no KPNO . . . . . . .. ... .. ... 31
Galaxias observadasno ESO . . . . . .. ... o000 32
Estrelas Padroes de Velocidade . . . . . .. ... ... ... ..... 33
Log das observacoes das galdxiasno KPNO . . . .. ... ... ... 39
Log das observacoes das galdxiasno ESO . . . . . .. ... ... ... 42
Log das observacoes das estrelas no KPNO . . . . .. ... ... ... 43
Log das observacoes das estrelasno ESO . . . . ... ... ... ... 43
Linhas espectrais em ~8300-9100A. . . . . . ..., 49
Resultados da sintese - Amostra KPNO . . . . . ... ... ... ... 79
Resultados da sintese - Amostra ESO . . . . . .. ... ... ... ... 80
Comparacao dos o, com os da literatura . . . . . .. ... ... ... 85
Galaxias com o, nuclear baixa . . . . . . .. ... .00 86
Galaxias com emisao SIIT A9069 . . . . . ... ... ... .. ..... 87
Parametros de SITT A9069 . . . . . . . . .. ... ... ... ..... 88
Resultados Estatisticos para o, e FWHM gy . . . . . . . .. .. .. 90
Indices adotados para calcular Wear -« o o o v o oo e 105
Larguras Equivalentes do CaT - Amostra KPNO . . . .. . ... ... 105



RS

v it & WAL SRS

6.3 Larguras Equivalentes do CaT - Amostra ESO
6.4 Wear e FC para cada tipo de atividade nuclear

6.5 Galaxias com We,r e Wi



Capitulo 1

INTRODUCAO

1.1 Nicleos Ativos de Galdxias (AGN)

As primeiras observacoes de linhas de emisao em nicleos de galaxias datam de um
século atras (Fath 1909; Slipher, 1917). Seyfert (1943) notou algumas diferencas
entre as linhas de emissao destes niicleos e as das nebulosas gasosas. Vinte anos
depois foram descobertos os quasares, cujos espectros mostraram-se similares aos dos
nicleos Seyfert, exceto pelo deslocamento ao vermelho das linhas espectrais, devido
as suas grandes velocidades cosmolégicas e, portanto as grandes distancias em que
se encontram'. Os nicleos Seyfert foram catalogados como do tipo 1 e 2 (Kachikian
& Weedman, 1971): os niicleos Seyfert 1 com linhas largas (FWHM>1000 km/s)?
permitidas em emissao, e linhas estreitas (FWHM<500 km /s) permitidas e proibidas

em emissao, e os Seyfert 2 s6 com linhas estreitas. As linhas largas e estreitas sao

L A distancia se obtem da lei de Hubble: v = Hox D (2<0.1). Neste trabalho adotamos Hy=75
km/s/Mpc; assim, para v=1500 km/s =D~20Mpc e 1” corresponde a ~100 pc no plano do céu.
v = c.z; c=velocidade da luz, z="redshift”: afastamento ao vermelho cosmolégico.

2 FWHM= “Full Width at Half-Maximun”: largura a metade de intensidade.
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originadas nas chamadas BLR (=“Broad Line Region”: regido de linhas largas) e
NLR (=“Narrow Line Region™ regido de linhas estreitas), respectivamente. Os
nicleos Seyfert sdo relativamente proximos (z<0.1) e de moderada luminosidade.
Os espectros Opticos dos quasares mostraram-se similares aqueles dos Seyfert 1,
embora a faixa de luminosidades é maior. Apareceram logo outros niicleos galaticos
com caracteristicas especiais em seus espectros (LINERs, Blazars, etc.) formando
os assim chamados AGN (= “Active Galactic Nuclei”: Nucleos Galaticos Ativos).

O grande problema nestes objetos é sua imensa fonte de energia proveniente de
uma regido muito pequena (como se infere a partir da variabilidade coerente da
luminosidade), i.e., nas regies centrais dos niicleos das galaxias, que é onde o poco
de potencial é maior. Para explicar isso foi invocada a presenca de buracos negros
(Zeldovich & Novikov, 1964; Blandford & Rees, 1992) ao redor dos quais a acres¢ao
de matéria (e a conseqiiente liberagdo de energia gravitacional devido & queda de
matéria) seria responséavel pela luminosidade observada

Mesmo com uma fonte de energia tao eficiente quanto a descrita, para produzir
a luminosidade observada a massa do buraco negro deveria ser milhoes e até bilhoes
de vezes (no caso dos quasares) a massa do sol: eles sdo os assim chamados “bura-
cos negros supermassivos”. A densidade de quasares é aproximadamente 500 vezes
maior em z=2-3 do que para épocas recentes, o que indica que, mesmo com menor
ou nenhuma atividade, os buracos negros supermassivos estao ainda presentes nos

nucleos de galaxias proximas, tanto normais como ativos.
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1.1.1 Dinadmica estelar

(a) Buracos Negros Supermassivos

A evidéncia observacional mais forte e relativamente facil de obter da presenca de
altas concentragoes de massa (i.e. buracos negros supermassivos) veio da dindmica
estelar, pois ela é melhor tragadora do potencial gravitacional do que a do gis. O
resultado mais surpreendente foi que a massas dos buracos negros sdo proporcionais
as massas dos bojos galdticos. A estimativa das massas dos buracos negros é ra-
zoavelmente boa tanto a partir dos modelos (mesmo os mais simples) quanto das
observagoes; exemplo disso € M87: Sargent et al (1978) determinam uma massa de
5.10°M, assumindo esfericidade e isotropia, e Harms et al (1994) determina uma
massa de 3.10° M, a partir de espectros nucleares com o “Hubble Space Telescope”.

Magorrian et al (1998) aplicam modelos dindmicos a 36 galaxias a fim de re-
produzir a fotometria e a cinemética: para 32 galaxias foi necessario incluir um
MDO (=“Massive Dark Object”) central, o qual é explicado a continuagao. Assu-
mindo que a densidade estelar é proporcional a R~%; no caso de nao ter um MDO
a dispersao de velocidades estelares na linha de visada (o,) fica proporcional a
R?7“ para 1.5<a<3.0, ou R*"! para 1.0<a<1.5 (perfis do tipo “power-law”). Para
0.0< a<1.0, o, é aproximadamente constante (perfil do tipo “cored”). Nas galaxias
luminosas (My < —22) geralmente o perfil de brilho do bojo (uma medida da den-
sidade estelar) é do tipo “power-law”, enquanto que nas galéxias menos brilhantes
(My > —20.5) o perfil é do tipo “cored”; nas galaxias de luminosidade intermédia
ambos perfis coexistem. Vemos que o, deveria ser proporcional a R %% o que ndo

€ observado. As observagoes sao reproducidas s6 se assumirmos a presenca de um
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MDQO3. Magorrian et al (1998) obtém que a massa do MDO requerida nos mode-
los se correlaciona com a massa do bojo como My, ~ 0.00235Mp,j,, com pequenas
diferengas entre galaxias com perfis “power-law” e “cored”.

Assim, ficou estabelecido que a maioria (ou todas) as galaxias elipticas, lentic-
ulares ou bojos de espirais contém buracos negros supermassivos. Suas presencas
sao consistentes com a densidade de remanentes de quasares esperados para épocas
recentes.

Ultimamente, a relacao de Magorrian é expressa segundo a proporcao da massa
do buraco negro central e a dispersao de velocidades estelares do esferéide central

da forma:

My, o
log [5) = A+ Blog [ -2 1.1
o8 (M@> +7oe (200km/s> (L)

Distintos autores determinam valores para A e B levemente diferentes, princi-
palmente por usarem diferentes métodos e amostras. As estimativas mais recentes
dao A =8.0e B = 4.0, o que é ilustrado na Figura 1.1; com estes valores a relagdo

(1.1) pode ser simplificada a:

M /Mo = (0./(km/s)/2)" (1.2)

Esta relagao é importante pois vincula uma quantidade relativamente facil de

medir, a dispersao de velocidades estelares o,, com uma quantidade dificil de medir,

3 Estudos recentes (Wozniak et al, 2003; Marquez et al, 2003) tém encontrado que alguns per-
fis radiais na dispersdo de velocidades mostram uma pequena queda central, que é atribuida &
contribuicdo de uma componente estelar recente, ainda nao virializada.
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Fig. 1.1: Medidas de massas de buracos negros e dispersoes de velocidades estelares, obti-
das de diferentes cinemaéticas: estelar (circulos), gasosa (tridngulos) e maser (as-
teriscos). A linha cheia corresponde ao melhor ajuste usando a equacdo 1.1 e as
pontilhadas a +10. Extraido de Tremaine et al (2002).

a massa dos buracos negros no centro das galaxias Myy,.

(b) Relagdo Massa-Luminosidade M /L.
Outra quantidade importante no estudo dos nticleos de galaxias é a relacao entre

a Massa do esferdide central e a Luminosidade, M /L.

A Massa do esferoide central corresponde & massa virial do bojo, obtida da

equacao:
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Fig. 1.2: Distribucdo da razdo M/L segundo o tipo de atividade nuclear, obtida a partir
das dispersoes de velocidades medidos e luminosidades na banda H (~1.6um).
O painel “obscured AGNs” se refere a nucleos Seyfert 2. Extraido de Oliva et al
(1999).

. KResz’ef

M
G

(1.3)

onde R.s é o raio efetivo adotado para o bojo e o, é a dispersao de velocidades
estelares determinada para esse raio, e K uma constante que depende do modelo
adotado®.

A Luminosidade esta dada pela determinacao do fluxo (corrigido por extin¢ao) na

regiao espectral de interese. Esta quantidade é sensivel & escolha do raio efetivo, pois

4 Para um sistema isotérmico (relaxado) esférico, a distribucdo estelar & M(r) oc r=2 e K = 8/3.
No entanto, a correlagdo entre a massa virial do esferéide e a massa dindmica obtida dos modelos
(p-ex., Magorrian et al, 1998) mostra que K=3 funciona bem nesta analise (Marconi & Hunt, 2003).
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devemos levar em conta qual a regido do bojo na qual vamos a determinar M /L. Uma
possibilidade pode ser usar o raio obtido a partir dos perfis espaciais dos espectros, o
que fornece uma medida “fisica”, através da largura a metade de intensidade nuclear.
Podemos também determinar a luminosidade a partir de imagens numa certa banda
e combiné-las com as medidas de o, para obter M/L.

Origlia et al (1993) estudaram a utilidade de alguns indices espectrais na banda H
(1.5-1.7 pm) para estimar parametros estelares e para poder separar as contribuigoes
estelar e nao-estelar nos AGNs. Oliva et al (1995, 1999) demonstraram que estes
indices nao resultam muito tteis para distingiiir supergigantes vermelhas, caracteris-
ticas dos Starburst, das gigantes vermelhas, presentes nas populagoes mais velhas.
No entanto, a comparacao da luminosidade Ly com a massa dindmica, obtida das
dispersoes de velocidades estelares o, resultou mais sensivel & presenca de Starburst
em niicleos de galaxias. Este resultado esté ilustrado na Figura 1.2 onde vemos que
nos objetos com intensa formacao estelar a razdo M/L é até ~ 10 vezes menor se
comparados com outros tipos de nucleos.

Similar resultado para os nucleos Seyfert 2 pode ser inferido da correlacao entre
0. e magnitude absoluta do bojo (Nelson & Whittle, 1996). Para galaxias elipti-
cas e bojos de galéxias espirais existe uma correlagao entre estas duas quantidades
conhecida como a relacao de Faber-Jackson, usualmente da forma L « o7, com
n~3—4. Esta relacdo se mantém para os nicleos Seyfert, mas com um indice um
pouco menor, n~2.7, indicando que os nicleos Seyfert apresentam uma razao M /L
menor. Em outras palavras, para uma dada massa do bojo a luminosidade é maior,

consistente com a possibilidade de conter uma populacao estelar jovem (Starburst).
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1.1.2 Populagoes de estrelas jovens em niicleos Seyfert

Nas duas ultimas décadas foram desenvolvidos modelos sem buracos negros (Ter-
levich et al, 1992, 1995, e referéncias) a fim de explicar a luminosidade e as carac-
teristicas espectrais dos AGNs apenas com um surto de formacao de estrelas (Star-
burst). Embora este modelo explique algumas propriedades dos AGN, a maioria
das evidéncias apontam ao esquema com buraco negro descrito na se¢ao anterior.
De todas maneiras, ficou claro que Starbursts circumnucleares estdo presentes nos
ntucleos Seyfert 2, a0 menos em boa porcentagem deles. As evidéncias vieram tanto
das observagoes como dos resultados de modelos de sintese de populagoes estelares.

No chamado Modelo Unificado para Seyferts (MU; Antonucci, 1993) os ntcleos
Seyfert 2 sdo interpretados como Seyfert 1 com a tnica diferenca dada pelo obscurec-
imento da fonte central ionizante por um toro molecular opaco (circum-nuclear) na
linha de visada. As linhas largas seriam observadas s6 nos espectros da luz polar-
izada (Antonucci & Miller, 1986) refletida por elétrons livres e/ou graos de poeira
fora do plano do toro, permitindo assim uma visao periscopica da BLR. Contudo, o
MU apresenta varios problemas:

(a) O continuo 6tico das Seyfert 2 é composto basicamente por duas compo-
nentes: um continuo vermelho similar ao das galaxias elipticas ou bojos galaticos
jovens, e um continuo mais azul “sem caracteristicas” (“Featureless Continnum”:
FC) nas linhas espectrais. Segundo o MU, o FC deveria ser luz refletida pelo niicleo
Seyfert 1 oculto, contribuindo com até ~ 50 % da luz no 6ptico (Miller & Goodrich,
1990). Devido a que a fonte central (responséavel pelo continuo) é menor que a

BLR, espera-se uma polarizacao mais alta do continuo. No entanto, depois que a
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populagdo estelar foi removida, o continuo apresenta uma porcentagem de polar-
izagdo menor (no maximo ~16%) que a das linhas largas. Além disso, o FC pode
ser observado mesmo em luz nao polarizada, enquanto que, por defini¢do, as linhas
largas ndo sao vistas em Seyfert 2, uma contradi¢ao apontada por Cid Fernandes &
Terlevich, 1995.

(b) As larguras equivalentes das linhas estelares no vermelho préximo nio estéo
diluidas (Terlevich, Diaz & Terlevich, 1990) segundo o que se esperaria se o FC nessa
faixa espectral fosse uma extensao do continuo nao estelar no éptico.

Tudo isto indica que a natureza do FC estd dada por uma componente nao
polarizada que provém (mesmo que avermelhada) diretamente da luz de estrelas

jovens e massivas localizadas ao redor do niicleo, possivelmente no proprio toro.

1.1.3 Evidéncias de Starbursts em Seyfert 2s

Uma das evidéncias mais fortes da presenga de Starbursts em Seyfert 2 veio da de-
tecio de uma emissio larga em 4680 A (Heckman et al, 1997; Storchi-Bergmann et al,
1998). Esta emissao ndo é observada em luz polarizada, descartando a possibilidade
de que seja emissao refletida do niicleo Seyfert 1 oculto: muito provavelmente ela é
devida a estrelas Wolf-Rayet, descendentes evoluidos das estrelas massivas (Maeder
& Conti, 1994)°. A emissdo larga ao redor de 4650 A é devida a Hell \4686, NIII
AA4634,4640, NV AA4604,4620 e/ou CIII A4650. No comego do Starburst (entre ~3

e 7x10°% anos) o ntimero de estrelas W-R. ¢ suficientemente grande como para que

5 As estrelas W-R destacam-se espectroscopicamente por presentarem linhas em emissio de alta
excitacao. Nas do tipo “WN” estao presentes NIIT A\4634,4640 , NIV A\057, NV A\4604,4620 e
Hell \4686; nas do tipo “WC” estao CIII \4650, CIII A\5696, CIV AA5801,5812 , OV A5592 e HII
A4686.
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suas linhas sejam detectadas. Apos isto, elas desaparecem.

Linhas de Balmer de alta ordem em absor¢ao também indicam a presenca de
estrelas massivas jovens e de idade intermediéria (~10%anos). Elas sao importantes
para diferenciar componentes estelares de diferentes idades e metalicidades (Bica,
Alloin & Schmitt, 1994), mas nao quando a idade é menor que 5.107 anos; nestes ca-
s0s, a razao dos continuos em 3660 A e 4020 A (C3660/4020) é um bom parametro.
Estes dois indicadores foram estudados em varios AGN, principalmente Seyfert 2
(Schmitt et al, 1999; Gonzalez Delgado et al, 2001) indicando a presenga de popu-
lacoes de estrelas entre 107 e ~ 5 x 108 anos.

A detecao de estrelas massivas em AGNs também veio do estudo do continuo no
UV (Gonzalez Delgado et al, 1998, 2001), pois é nesta faixa espectral que as estrelas
massivas emitem mais energia. Imagens no UV indicam a localizacdo de maior
formacao estelar (Meurer et al, 1995) enquanto que os espectros revelam evidéncia
direta da presenca de estrelas massivas, desde que eles tenham linhas de resonancias
de ventos estelares como NV 1240, SiIV 1400 e CIV A1550 (Heckman et al, 1997,
Maoz et al, 1998).

Modelos de sintese de populacoes estelares confirmam estes resultados (Schmitt
et al, 1999; Cid Fernandes et al, 2004a).

Estes trabalhos mostram que alguns Seyfert 2 contém Starbursts dentro dos ~300
pc do niicleo, e indicam que as estrelas massivas (com idades menores que ~5.10%
anos) sao responsaveis pela origem do FC em Seyfert 2 (Storchi-Bergmann et al,
2000; Gonzalez Delgado et al, 2001).

Por outro lado, a contribuicao estelar ao continuo dos AGNs foi historicamente
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removida usando um “template” representativo das populacoes estelares na galixia
a ser estudada, subtraindo-o o template escalonado do espectro observado (Koski,
1978). Nos Seyfert 2 geralmente foram adotados templates de galaxias elipticas,
obtendo de essa maneira um FC de ~20-50 %. No entanto, a ndo dilui¢io das linhas
estelares no niicleo (Terlevich, Diaz & Terlevich, 1990) e a auséncia de linhas largas
visiveis (Cid Fernandes & Terlevich, 1995) implicam que o FC nio pode ser maior
que ~10% no 6tico (Cid Fernandes et al, 1998). Esta discrepancia se explica porque,
como visto acima, nos Seyfert 2 a contribuigao de estrelas mais velhas (t=10'° anos)
¢ menor que nas galaxias elipticas, enquanto que a contribuicao de estrelas jovens
(t<107 anos) e de idade intermediaria (~10%) ¢ maior. O fato de usar um espectro
de uma galaxia eliptica (i.e. com populacdo velha) para “remover” a contribui¢do
estelar nas Seyfert 2 fornece valores de FC artificialmente altos, devido a nao ter

considerado populacoes mais jovens.

1.1.4 Seyfert 2 sem Starburst

Algumas Seyfert 2 estao dominadas por estrelas mais velhas, com populagoes este-
lares reproduzidas com templates de bojos (Storchi-Bergmann et al, 2000). Existe
a possibilidade de que a ocorréncia de Starburst nas Seyfert 2 seja devido a algum
fenémeno evolutivo (Storchi-Bergmann et al, 2001). Estes casos podem em principio
corresponder aos Starburst mais evoluidos em Seyfert 2.

Interagoes podem ser os mecanismos pelos quais o gis perde momento angular
desde escalas galaticas (i.e., varios kpc) até o nicleo (~300 pc) (Gunn, 1979; Hern-

quist & Mihos, 1995). Elas poderiam tanto iniciar a formagao estelar como alimentar
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posteriormente o0 AGN, o que se veria espectralmente como um objeto “composto”
(Cid Fernandes et al, 2001), ou seja, Seyfert 2 nas quais foi detectado um Starburst:
depois da fase inicial do fenémeno Starburst, a populacao estelar envelhece e fica
s6 0 AGN e a populagao velha. A freqiiéncia de interagoes de Seyfert 2 com outras
galéxias é de ~30 %, mas a proporcao é de ~60 % para os Seyfert 2 com formacao
estelar recente ou compostos.

Em suma, este cenério evolutivo explicaria por que nao se detectam Starburst
em alguns Seyfert 2 (~30 %), relacionando assim a ocorréncia do fenémeno a idade

do Starburst em que foi observado.

1.1.5 Seytert 1 com Starburst?

Nas Seyfert 1 as caracteristicas espectrais estelares no 6tico e no UV sao muito fracas,
principalmente devido a alta luminosidade do nucleo. Existem poucos resultados
quanto a freqiiéncia dos Starburst em Seyfert 1. Alguns estudos indicam que nao
existe conexao entre os dois; Oliva et al (1999) ndo detectam Starburst em nenhum
dos Seyfert 1, mas a amostra deles é pequena (8 objetos).

Porém, algumas observacoes (Rodriguez-Ardila & Viegas, 2003) revelam excesso
infravermelho, além da emissdo em 3.3 pym devido a hidrocarbonetos policiclicos
aroméaticos (PAH), o que foi interpretado como evidéncias de estrelas jovens em

Seyfert 1.
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1.2 Este trabalho

As relagOes descritas para buracos negros, presentes em quase todos os centros
de galaxias a toda escala, junto com as evidéncias de Starbursts circumnucleares
nos nucleos Seyfert 2, dao uma idéia da importancia da assim chamada conexao
“Starburst-AGN”.

Neste trabalho estudaremos esta conexao usando as linhas de absorc¢ao do tripleto
de Célcio em A8498.02, A\8542.09 e A8662.14 (CaT). O principal uso que faremos
destas linhas serd para determinacoes cineméaticas. Também exploraremos a utili-
dade da largura equivalente do CaT (Wg,r) para diagnosticar a presenga de popu-
lagoes estelares em Seyfert 2.

As equagdes (1.2) e (1.3) mostram a importincia que tém as dispersoes de veloci-
dades estelares nos nticleos Seyfert. Embora algumas linhas estelares de absorcao
(p- ex., Mgl A\5167, A\5175, e A5184) tenham sido de grande utilidade para medir
dispersoes de velocidades em galéxias normais, nos nicleos ativos elas estao freqiien-
temente contaminadas por outras emissoes, além de estarem fortemente diluidas.
Nestes casos, o mais 1til é usar o CaT. Ele é intenso na maioria das estrelas exceto
nas mais quentes; na Figura 1.3 se mostra como exemplo o espectro de uma estrela
de tipo espectral K2III. Pode-se ver que as linhas sao intensas e estreitas, o que é
uma vantagem na hora de usar este tipo de estrelas como templates para determi-
nar o, nos nicleos de galaxias (Pritchet, 1978; Dressler, 1984). Ele oferece também
algumas vantagens com respeito a regiao mais azul do espectro: (a) existem menos
caracteristicas espectrais das estrelas jovens “contaminando” o vermelho, e (b) a

resolucao espectral é o dobro que na regido mais azul (para a mesma dispersao).
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Fig. 1.3: Espectro observado da estrela HD143393 (K2III) com o telescopio 4m de KPNO.

Assim, o CaT resulta 6timo como ferramenta para a determinacao de o,.

No Capitulo 5 determinaremos o, a partir do CaT para ~60 niicleos de galaxias,
a maioria do tipo Seyfert 2 e outros do tipo Seyfert 1, Starburst e Normais. Eles
foram observados em quatro turnos de observacao no KPNO e ESO. Analizaremos
também a cinemaética gasosa a partir do FWHM da linha de emisséo [SIII| A9068.9

e veremos sua relagao com a cinemaética estelar.

Terlevich, Diaz e Terlevich (1990) propoem usar a Wg,r como indicadora da
presenca de supergigantes vermelhas nos niicleos de Seyfert 2. A dependencia da

Wear com os pardmetros estelares é muito complexa (Cenarro et al, 2002) como
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Fig. 1.4: Fungbes de ajuste da largura equivalente do CaT para diferentes pardmetros
estelares. Extraido de Cenarro et al (2002).

ilustrado na Figura 1.4. Basicamente, ela é proporcional ao aumento da metalici-
dade e a diminui¢do da gravidade superficial (que é o parametro dominante para

metalicidades > 0.5 Zg).

Estudaremos as populacoes estelares das galaxias observadas a partir da We,r e

da largura equivalente do Call K A3933 (Wk). No Capitulo 6 veremos a importancia

de cada uma delas como ferramentas para diagnosticar a presenca de Starburst em
nucleos ativos.

O esquema deste trabalho é o seguinte. A amostra de galdxias observada é apre-

sentada no capitulo 2; comentaremos o processo de selecao e algumas propriedades

da amostra. O processo de reducao dos dados é descrito no Capitulo 3, junto com al-
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guns comentarios sobre as caracteristicas espectrais em ~8300-8900 A. Os espectros
nucleares na faixa espectral do CaT e ao redor de [SIII] A9068.9 sdo apresentados
no Capitulo 4. No Capitulo 5 determinamos dispersoes de velocidades estelares e
comparamos nossos resultados com a literatura. Alguns trabalhos sugerem uma cor-
relacao entre a cinemética estelar e a gasosa; essa possibilidade é explorada também
neste Capitulo. No Capitulo 6 determinamos a largura equivalente do CaT e estu-
damos sua dependéncia com os tipos de objetos da amostra. Também estudamos
sua relagao com a largura equivalente do CaK, e veremos sua utilidade como indi-
cadora da idade em Starburst, usando espectros dos modelos de Bruzual & Charlot
(2003). Finalmente, no Capitulo 7 resumimos nossas conclusoes e os passos futuros

da presente pesquisa.



Capitulo 2

AMOSTRA

2.1 Selecao

A amostra deste trabalho comprende 59 galéxias proximas, 53 delas com atividade
nuclear e 7 normais, tanto do Hemisfério Sul quanto do Norte. Também foram
observadas estrelas padroes de fluxo e outras de velocidade.

Para obter a amostra Sul, partimos da amostra de AGN de Schmitt et al (1997;
2001) selecionada com base no fluxo em 60 pm, uma propriedade isotropica. Destas,
extraimos as mais proximas (D<80 Mpc, ou seja, cz<6000 km /s), segundo o catélogo
de Véron-Cetty & Véron (2001). Além disso, tentamos ter objetos em comum com
os listados em Cid Fernandes et al (2001), onde se faz um estudo detalhado das
populacoes estelares; para estes objetos contamos também com espectros o6ticos e
em alguns casos, UV.

A amostra do Norte contém os niicleos Seyfert mais brilhantes na linha [OILI]
A5007 (logF[orrn > -12 erg/em?/s) e/ou 1.4 GHz (log Fiagm, > -15 erg/cm?/s)

selecionados da amostra de Whittle (1992a, 1992b) (Gonzélez Delgado et al, 2001).
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Uma terceira lista de niicleos Seyfert serd adicionada em breve, correspondente
a galéxias selecionadas a partir do Snapshot-Survey com o HST conduzida pelo Dr.
H. Schmitt (Schmitt et al, 2004; em preparacdo), com galaxias em comum com as
da amostra de Malkan et al (1998).

Além das galaxias, foram observadas 22 estrelas padroes de velocidade (gigantes
do tipo espectral K), posteriormente usadas como “templates” na determinagao das
dispersoes de velocidades (Capitulo 5). As galaxias das amostras Norte e Sul sao
apresentadas nas Tabelas 2.1 e 2.2, respectivamente, onde se listam algumas de suas

propriedades, enquanto que as estrelas se apresentam na Tabela 2.3.

2.2 Propriedades da Amostra

As galéaxias sao de diferentes tipos morfologicos (figura 2.1). Usando o parametro
“T” (Buta et al, 1994; de Vaucouleurs et al, 1995) vemos que os tipos morfologicos
vao desde T=-6 (NGC4339) até T=10 (NGC1140), sendo que aproximadamente

metade sdo de espirais Sa (T=1) a Sb (T=3), ou seja, do tipo “temprano” (early).

As velocidades de afastamento vao desde ~500 km /s (NGC1313) até ~6000 km /s
na amostra ESO e ~11000 km /s na amostra KPNO. No entanto, a metade do total
se encontra ao redor de 3000 km/s (Figura 2.2); o méximo do histograma esta em
~ 1500 km/s, e a mediana em ~ 2500 km/s. Excetuando NGC 205 (que é uma
galdxia do Grupo Local, e portanto sua velocidade nao pode ser considerada de

origem cosmologica), e mais alguns objetos com velocidades acima de 6000 km /s,
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Amostra das galaxias KPNO

Galaxia Tipo Hubble T Atividade czlkm/s| 1”[pc] Apga my
MRK 0001 (R’)S? 1 Sy2(® 4780 £ 27 318 0.257 15.0
MRK 0003 SO: 0 Sy2(* 4050 £ 05 270 0.809 14.0
MRK 0078 SB 1 Sy2(% 11137 £ 42 742 0.152 15.0
MRK 0273 Ring galaxy 0 Sy2/L (% 11326+ 09 755 0.036 15.1
MRK 0348 SA(s)0/a 0 Sy?2 4507 £ 04 300 0.288 13.9
MRK 0573 (R)SAB(rs)0* 0 Sy 2 (%) 5174 £23 345 0100 13.7
MRK 1066 (R)SB(s)0* 1 Sy2 (%) 3605 £ 22 240 0.570 13.6
MRK 1073 (R’)SB(s)b 3 Sy2 (% 6998 £ 07 466 0.692 13.7
NGC 0205 E5 pec -4 Normal -241 £ 03 -16  0.268  08.9
NGC 1068 (R)SA(zs)b -3 Sy 2 (¥) 1137 +£03 76 0.145 09.6
NGC 1386 SB(r)0* 0 Sy?2 868 £+ 05 98 0.053 121
NGC 2110 SABO~ -1 Sy 2 (%) 2335 + 20 156 1.618 14.0
NGC 4339 EO -6 Sy 2 1289 £+ 09 86 0.110 12.3
NGC 5929 Sab: pec 1 Sy2 2492 £ 08 166 0.104 14.1
NGC 7130 Sa pec 2 Sy2/L (% 4842+ 15 323 0.124 13.0
NGC 7212 0 Sy2(* 7984 £ 21 532 0.310 14.8

Tab. 2.1: Amostra de galaxias KPNO. Coluna 1: Nome da galdxia. Colunas 2 e 3: Clas-
sificacdo Morfoldgica e Tipo Morfologico “T”. Coluna 4: Tipo de Atividade; (*):
galaxias que contém também nticleo Seyfert 1 detectado em luz polarizada; L

denota classificacdo LINER segundo alguns autores;

a

, nicleos compostos (Cid

Fernandes et al, 2001). Coluna 5: Velocidade de afastamento heliocéntrica. Col-
una 6: Distancia projetada 1”(pc). Coluna 7: Extincdo Galatica na banda B
(Schlegel et al, 1998). Coluna 8: Magnitude integrada na banda V. Todos os
dados obtidos da “Nasa Extragalactic Database” (NED). T: -6: cE ; -5: E ; -4:
E+ ;-3: SO0-;-2: S0o ; -1: SO+ ; 0: SO/a ; 1: Sa; 2: Sab ; 3: Sb ; 4: Sbc; 5: Sc
;6: Sed ; 7: Sd ;8 Sdm ; 9: Sm ; 10: Im ; 11: cl.
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Amostra das Galaxias ESO

Galaxia Tipo Hubble T Atividade czlkm/s| 1”|pc] Apga my
ESO 362-G08 Sa 1 Sy2 (% 4785 £+ 24 319 0.138 13.6
ESO 362-G18 S0/a 0 Syl 3790 £ 30 253 0.073 125
MCG-6.30.15 E-SO -1 Sy 1.2 2323 £ 15 155 0.266 13.7
IC 2560 (R)SB(r)bc 4 Sy 2 2025 £ 02 195 0.410 12.5
IC 3639 SB(rs)be: 4 Sy2(*%)  3275+05 218 0298 13.0
IC 5135 Sa pec 1 Sy2/L 4842 + 15 323 0.124 13.0
IC 5169 (R1)SAB(r)0* 0 Sy?2 3016 =19 201 0.071 13.6
MRK 1210  Sa 1 Sy2 (%) (9) 4046 £10 260 0.130 14.4
NGC 424 (R)SB(r)0/a 0 Sy 1.9 3496 £ 30 233 0.067 13.9
NGC 526A SOpec? 0 Syl1.5 9725 £ 39 382 0.119 145
NGC 526B SBO0: pec 0 Normal 9669 + 39 378 0.119 145
NGC 1125 SB(r)0* 0 Sy2 3277 + 05 218 0.101 134
NGC 1140 IBm pec 10 Stb 1501 = 01 100 0.162 13.6
NGC 1241 SB(rs)b 3 Sy?2 4052 £ 04 270 0.482 12.0
NGC 1313 SB(s)d 7 HII 475 £ 03 32 0471 9.2
NGC 1365  (R)SBb(s)b 3 Sy 1.8 1636 £ 01 109 0.088 10.3
NGC 1380 SAO0 0 Normal 1877 £ 12 125 0.075 11.2
NGC 1433  (R'))SB(rs)ab 2 Sy 2 1075 £ 06 72 0.039 10.7
NGC 1667  SAB(r)c 5 Sy 2 4547 £ 17 303 0.328 12.8
NGC 1672  (R,)SB(r)bc 4 Sy 2 1350 £ 07 90 0.101 10.3
NGC 1808 (R’1)SAB(s:)b 3 Sy 2 1000 £ 05 67 0.131 10.8
NGC 2997 SA(s)c 5 Normal 1087 £ 04 72 0.469 10.1
NGC 3081 (R1)SAB(r)0 0 Sy2 (% 238 £ 07 159 0.237 129
NGC 3115 S0- -1 Sy 2 7205 46.5 0.205 9.87
NGC 3256 Pec; merger Stb 2738 + 28 182 0.524 12.1
NGC 3281 SAB(rs+)a 1 Sy2 3200 £ 22 213 0.415 127
NGC 3783  (R))SB(r)a 1 Syl 2017 £ 02 195 0.514 12.6
NGC 4507 SAB(s)ab 2 Sy1.9 3538 + 09 235 0422 129
NGC 4593 (R)SB(1s)b 3 Syl 2608 +£ 38 180 0.106 11.7
NGC 4748 Sa 1 Syl 4386 £ 33 292 0.223 143
NGC 4968 (R”)SAB0° 0 Sy?2 2957 £ 26 197 0.562 13.9
NGC 5135 SB(l)ab 2 Sy2 (% 4112 £ 17 274 0.258 129
NGC 5506 Sa pec sp 1 Syl9(*) 1853+08 123 0.257 13.4
NGC 6300  SB(rs)b 3 Sy?2 1110 £ 06 74 0.420 11.0
NGC 6814 SAB(rs)bc 4 Sy 1.b 1563 £+ 04 104 0.790 12.1
NGC 6860  (R))SB(r)ab 2 Syl 4462 £ 24 297 0177 13.7
NGC 6907 SB(s)bc 4 Normal 3161 £ 06 210 0.274 11.9
NGC 7172 Sa pec sp 1 Sy?2 2603 + 12 173 0.115 12.8
NGC 7184 SB(r)c 5 Normal 2617 £ 05 174 0.141 122
NGC 7314 SAB(rs)be 4 Sy1l.9 1422 £ 06 95 0.092 11.9
NGC 7410 SB(s)a 1 Sy2/L 1751 £ 28 117 0.051 11.6
NGC 7496  (R:)SB(rs)bc 4 Sy 2 1649 £ 06 110 0.042 11.9
NGC 7582  (R')SB(s)ab 2 Sy2(* 9 1575+07 105 0.061 11.4
NGC 7590  S(x?)be 4 Sy?2 1596 + 07 106 0.074 12.1
NGC 7714 SB(s)b:pec 3 Stb 2798 + 01 186 0.226 13.0

Tab. 2.2: Amostra de Galaxias ESO. Colunas como na Tabela 2.1.
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Estrelas Padroes em Velocidade

Estrela TE Estrela TE Estrela TE

HD71597(*) K2III HD143393(*) K2III HD21910(*) KOIII
HD37809 KOIII HD89885 KOIII HD124990 KOIII
HD46582 KOIII HD151817 K3III HD120572 K3II1
HD128529 K5III HD8&7018 K3III HD121138 KOIII

HD139447  Kb5III HD143976 K3III HD160413 K3III
HD132151 KOIIT HD122665 K5IIT HD116535 KOIII
HD121883 KOIII

Tab. 2.3: Estrelas padroes de velocidade. TE=Tipo espectral.
(*) estrelas observadas no KPNO.

o valor médio é de 2800 km/s, o que resulta em uma escala de 185 pc/arcsec em

distancia projetada no plano de céu.

Quanto a classificacao espectroscopica, a maioria das galédxias observadas sao do
tipo Seyfert 2. No entanto, a amostra inclui algumas galaxias com outros tipos de
nucleos: quatro Seyfert 1, um Seyfert 1.2, trés Seyfert 1.5, trés Seyfert 1.9 e trés
Starburst. Das 38 Seyfert 2 observadas, oito contém um ntcleo Seyfert 1 oculto,
no sentido de terem sido detectadas linhas largas em luz polarizada (Antonucci,
1993). Em doze niicleos Seyfert 2 de nossa amostra foram detectados Starbursts;
eles sdo classificados como “compostos” (Cid Fernandes et al, 2001). Na Figura 2.3

graficamos a freqiiéncia para cada tipo de atividade.

Apesar dos critérios de selecdo descritos para cada conjunto de galdxias nao
serem oS mesmos, nossa amostra pode ser considerada representativa dos AGNs no

Universo local.
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Fig. 2.1: Ntmero de galdxias vs Tipo Morfologico (T, como na Tabela ). As galaxias do
KPNO estao marcadas com linhas a +45°.
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Fig. 2.2: Numero de galéxias vs velocidade radial. As galaxias do KPNO estdo marcadas
com linhas a +45°.
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Fig. 2.3: Numero de galaxias vs tipo de atividade. As galdxias do KPNO estao marcadas
com linhas a +45%: 1=Sy1; 1.2=Sy1.2; 1.5=Sy1.5; 1.9=Sy1.9; 2=Sy2; 2.1=Com-
postos; 2.5=Stb; 3=Normais. Todos os Dados extraidos da NED: Nasa Extra-
galactic Database; objetos compostos, de Cid Fernandes et al (2001).



Capitulo 3

OBSERVACOES E REDUCAO DOS

DADOS

As observagoes foram realizadas no observatorio European Southern Observatory
(ESO; em La Silla, Chile) para as galaxias do Hemisfério Sul, no Kitt Peak National
Observatory (KPNO; em Arizona, EUA) para as do Hemisfério Norte. Em cada
turno de observagao, tanto as estrelas quanto as galédxias foram observadas com a
mesma configuracao de Espectrografo+Telescopio, exceto nas exposicoes das estrelas

padroes de fluxo, onde a abertura de fenda foi maior.

3.1 Kitt Peak.

As observacoes da amostra do Hemisfério Norte foram feitas em dois turnos de
observagao: fevereiro e outubro de 1996. Tanto as observagoes quanto as reducoes
dos espectros desta amostra foram realizadas pela Dra. Rosa Gonzalez-Delgado,

do Instituto Astrofisico de Andalucia (Espanha), e estdo parcialmente descritas em
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Gonzalez-Delgado et al (2001).

Nestas observagoes se usou o espectrografo Richey-Chrétien acoplado ao telesco-
pio Mayall 4 m de KPNO, e o CCD foi o T2KB, com um chip Loral de 800 x 1200
pixeis. Para amostrar a regiao espectral no vermelho, se usou a rede BL420, de 632
1/mm, que fornece uma dispersao de 1.52 ;\/ pixel. A faixa espectral util foi de ~
7400-9800 A.

A fenda usada para as galdxias e estrelas padroes em velocidade foi de 17.5,
orientada ao longo do angulo paralactico (com exce¢ao de NGC1068, cujo angulo de
posicdo foi de 123°), e para as estrelas padroes de fluxo a fenda foi de 10”. A escala
espacial foi de 0.7”/pixel. Séries de Bias, Flat-Field e Darks foram realizadas em
cada noite. No total foram observadas 16 galaxias e 3 estrelas padroes de velocidade.
Todas as exposicoes das galaxias foram de 2 x 1800 segundos. A lampada usada na
calibracao em comprimento de onda foi a de HeNeAr.

O seeing foi de ~17; o S/N, medido no intervalo de 8554 A a 8574 A, foi de
65+30. A resolucao espectral medida foi de ~100 km/s em largura a metade de
intensidade das linhas do céu, da maneira explicada em §3.2.

Na Tabela 3.1 esta a descricdo das observagoes das galaxias desta amostra, e na

Tabela 3.3, a das estrelas.

3.2 ESO-La Silla

As observagoes da amostra Sul foram feitas em dois turnos de observagao: em margo
e outubro de 2002. Um terceiro turno (em Setembro de 2002) ndo se aproveitou

devido a condigoes meteorologicas muito desfavoréveis. Em ambas as oportunidades
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Log das observacoes no KPNO

Galaxia Data (1996) Exposigao (seg) A.P.(°) Ar
MRK 0001 11 de Outubro 2 x 1800 95 1.1
MRK 0003 15 de Fevereiro 2 x 1800 144 1.3
MRK 0078 15 de Fevereiro 2 x 1800 160 1.2
MRK 0273 15 de Fevereiro 3 x 1800 70 1.2
MRK 0348 11 de Outubro 2 x 1800 98 1.05
MRK 0573 11 de Outubro 2 x 1800 161 1.2
MRK 1066 11 de Outubro 1800-+900 9% 1.1
MRK 1073 11 de Outubro 1800-+900 9% 1.2
NGC 0205 15 de Fevereiro 300+2x600 85 1.55
NGC 1068 11 de Outubro 2 x 900 123 1.2
NGC 1386 11 de Outubro 2 x 1200 0 26
NGC 2110 15 de Fevereiro 1 x 1800 5 1.3
NGC 4339 15 de Fevereiro 300-+2x600 135 1.2
NGC 5929 15 de Fevereiro 1800+900 80 1.1
NGC 7130 11 de Outubro 1 x 1800 177 2.55
NGC 7212 11 de Outubro 2 x 1800 136 1.1

Tab. 3.1: Coluna 1: Nome da galaxia. Coluna 2: Data. Coluna 3: Tempo de exposicio
em seg. Coluna 4: Angulo de Posicdo da fenda, em graus. Coluna 5: Massa de
ar.

se realizou espectroscopia de fenda longa (4.5’) com o CCD “#38” (2688 x 512
pixeis, cada um de 15 x 15 um) e o espectrografo Boller & Chivens acoplado ao foco
Cassegrain f/14.9 do telescopio 1.52 m do ESO-La Silla. A rede usada foi a “#5”
(900 linhas/mm centrada em 7236 A) com uma dispersio de 1.32 A /pixel. A faixa
espectral nesta configuragdo é de ~ 3000 A, abrangendo aproximadamente desde
6300 A até 9500 A.

Para as galéxias a abertura da fenda usada foi de 2”, enquanto que nas estrelas
padroes em fluxo foi de 5” a 8", para aproveitar toda a luz das estrelas. Para as
estrelas padroes de velocidade a abertura da fenda foi a mesma que para as galaxias,
a fim de se ter a mesma resolugao espectral, necessaria para as medidas cineméticas.
O angulo de posi¢ao da fenda foi sempre de 90°. Para fins de calibragdao em fluxo,

foram observadas varias estrelas cada noite, tipicamente trés ou quatro.
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A escala espacial foi de 0.82”/pixel. O seeing foi de 2” a 3.5”; ele corresponde a
resolucao espacial dos dados, e foi obtido através das larguras a metade de intensi-
dade (FWHM) da emissdo espacial das estrelas de fluxo.

As “resolugoes” instrumentais o, e g, sao obtidas através das larguras a metade
de intensidade das linhas de céu. Modelizada como uma gaussiana, uma linha tem

o perfil dado por

I = I.exp[~(1/2)((A = Xo)/0)’] (3.1)

fazendo 1=1y/2:

MI =1y/2) = FWHM/2 = (FWHM/2)/o = (8.1n2)%® (3.2)

ou seja 0~(2.355) " x FWHM. Para as observagoes de Margo determinamos FWHM,
= 132 km/s e para as de Outubro FWHM,=104 km/s; assim, o, = 56 km/s e 0, =
44 km /s, repectivamente.

Para atingir uma boa relagao S/N, em cada galaxia o tempo total de integracao
foi de ~ 60 a 90 min. (dependendo da magnitude), divididos em varias exposigoes
como, por exemplo, 4x1200 seg, ao invés de uma s6 mais longa. Isso teve como
objetivo tentar evitar a contaminacao de raios cdésmicos, posteriormente removidos
na combinagdo dos frames. A relagdo S/N, medida dividindo a média pelo rms no
intervalo 8554 A a 8574 A, foi de 35+20.

As integracoes das estrelas padroes de fluxo foram de 300 a 600 seg, enquanto

que para as estrelas padroes de velocidade foram de 30 seg a 60 seg.
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Séries de Bias (exposi¢oes de tempo ~ 0 seg) e Darks (exposi¢oes de 1800 seg =
tempo da exposigao mais longa) foram realizadas no comeco e no final de cada noite,
respectivamente. Flat-Fields também foram realizados, tanto de ctipula (domo)
quanto de lampada (internos), e também de céu (preferentemente antes de cada
noite). Estes ultimos foram muito tteis na remogao das franjas presentes nas ex-
posicoes, segundo se explica em §3.3.

Para contar com uma boa calibracao em comprimento de onda, exposicoes de
lampadas foram feitas intercaladas com as exposi¢des dos objetos de programa. A
lampada usada foi a #15, de He-Ar-Fe-Ne, com linhas de emissdo na faixa espectral
~ 7000 a 9500 A. O log das observacdes para estas galéxias se mostra na Tabela

3.2, e para as estrelas padroes de velocidade, na Tabela 3.4.

3.3 Reducao dos dados do ESO

A reducdo das observacoes foi feita usando rotinas proprias do IRAF!.

(1) Primeiramente os bias de cada noite foram combinados com zerocombine.
Logo todos os frames dos objetos de programa foram corrigidos de bias (usando o
Bias combinado) e “cortados” a fim de deixar s6 a regido de interese do frame; isso
foi feito usando a tarefa cedproc. Devido a que a leitura dos Darks era bem menor do
que a dos Bias (para quaisquer dos tempos de exposi¢do), ndo foi necessério aplicar
correcao por Dark.

(2) Os flats de cada noite foram combinados e o resultado normalizado (com

response) para corrigir por Flat; para isso usamos também cedproc.

! Image Reduction and Analysis Facility
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Log das observagoes no ESO

Galaxia Data (2002) Exposigao (seg)  Ar
ESO 362-G08 09 de Marco 4 x 1200 1.22
ESO 362-G18 10 de Marco 3 x 1800 1.24
MCG-6.30.15 10 de Marco 3 x 1800 1.05
IC 2560 12 de Marco 3 x 1800 1.07
IC 3639 10 de Marco 3 x 1800 1.02
IC 5135 30 de Setembro 3 x 1500 1.05
IC 5169 01 de Outubro 3 x 1500 1.02
MRK 1210 11 de Marco 3 x 1800 1.25
NGC 424 01 de Outubro 3 x 1500 1.02
NGC 526A 04 de Outubro 2 x 1800 1.02
NGC 526B 04 de Outubro 1 x 1500 1.04
NGC 1125 30 de Setembro 3 x 1500 1.07
NGC 1140 03 de Outubro 3 x 1500 1.09
NGC 1241 01 de Outubro 3 x 1500 1.08
NGC 1313 03 de Outubro 3 x 1200 1.24
NGC 1365 02 de Outubro 3 x 1500 1.03
NGC 1380 30 de Setembro 2 x 1500 1.09
NGC 1433 01 de Outubro 3 x 1500 1.07
NGC 1667 02 de Outubro 4 x 1500 1.09
NGC 1672 03 de Outubro 2 x 1500 1.13
NGC 1808 04 de Outubro 2 x 1200 1.01
NGC 2997 11 de Marco 2 x 1200 1.02
NGC 3081 09 de Marco 4 x 1200 1.02
NGC 3256 12 de Marco 900 + 1200 1.04
NGC 3281 10 de Marco 4 x 1200 1.02
NGC 3783 09 de Marco 5 x 1200 1.07
NGC 4507 11 de Marco 3 x 1800 1.08
NGC 4593 11 de Marco 3 x 1800 1.12
NGC 4748 12 de Marco 3 x 1800 1.07
NGC 4968 12 de Marco 2 x 1800 1.03
NGC 5135 11 de Marco 2 x 1800 1.12
NGC 5506 09 de Marco 4 x 1200 1.16
NGC 6300 12 de Marco 2 x 1800 1.28
NGC 6814 04 de Outubro 3 x 1500 1.07
NGC 6860 03 de Outubro 3 x 1500 1.19
NGC 6907 30 de Setembro 3 x 1500 1.01
NGC 7172 02 de Outubro 3 x 1500 1.02
NGC 7184 02 de Outubro 3 x 1500 1.07
NGC 7314 03 de Outubro 3 x 1500 1.01
NGC 7410 04 de Outubro 2 x 1800 1.03
NGC 7496 02 de Outubro 3 x 1500 1.05
NGC 7582 03 de Outubro 2 x 1800 1.05
NGC 7590 30 de Setembro 3 x 1500 1.04
NGC 7714 04 de Outubro 2 x 1200 1.17

Tab. 3.2: Coluna 1: Nome da galaxia. Coluna 2: Data. Coluna 3: Tempo de exposi¢do

em seg. Coluna 4: Massa de ar.
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Estrelas KPNO
Estrela TE Data (1996) Exposi¢ao (seg)  Ar

HD71597 K2III 11 de Fevereiro 30 1.43
HD143393 K2III 15 de Outubro 30 1.12
HD21910 KOIII 15 de Outubro 30 1.15

Tab. 3.3: Coluna 1: Nome da estrela; Coluna 2: Tipo espectral; Coluna 3: Data; Coluna
4: Tempo de exposicao em seg.; Coluna 5: Massa de ar.

Estrelas Padrao de Velocidade do ESO
Estrela TE Data (2002) Exposicao (seg)  Ar

HD37809 KOIIT 09 de Marco 30 1.49
HD89885  KOIII 09 de Marco 30 1.02
HD124990 KOIII 09 de Marco 30 1.13
HD46582  KOIII 10 de Marco 30 1.24
HD151817 K3III 10 de Marco 30 1.03
HD120572 K3III 10 de Marco 30 1.27
HD128529 Kb)IIT 10 de Marco 30 1.15
HDS87018  K3III 11 de Marco 30 1.02
HD121138 KOIIT 11 de Marco 30 1.21
HD139447 Kb)III 11 de Marco 30 1.03
HD143976 K3III 11 de Marco 30 1.01
HD160413 K3III 12 de Marco 30 1.06
HD132151 KOIII 12 de Marco 30 1.08
HD122665 Kb5IIT 12 de Marco 30 1.19
HD116535 KOIII 09 de Marco 2x30 1.29
HD116535 KOIII 11 de Marco 30 1.24
HD116535 KOIII 12 de Marco 30 1.37
HD121883 KOIII 09 de Marco 2x30 1.32
HD121883 KOIII 10 de Marco 30 1.25

Tab. 3.4: Coluna 1: Nome da estrela; Coluna 2: Tipo espectral; Coluna 3: Data; Coluna
4: Tempo de exposicdo em seg.; Coluna 5: Massa de ar.
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(3) Os frames foram calibrados em comprimento de onda da seguinte maneira:
partindo das imagens das lampadas de calibragao, identificamos suas linhas mais
prominentes. Isso foi feito com a tarefa identify, na mesma linha do frame em que
esté o pico do perfil espacial do frame do objeto a calibrar em . Logo se aplicaram
depois calibragoes em A a cada 5 pixeis do centro de emissao (com reidentify).
Com fitcoords encontramos a superficie que melhor define a dependencia de A com
a posicao a longo dos eixos espacial e de dispersao; com transform aplicamos essa
correcao aos objetos de programa. Dessa maneira obtemos espectros espacialmente
calibrados em comprimento de onda, ou seja, “ao longo do eixo espacial”. Para esta
etapa se usaram as lampadas de calibracao cujas exposicoes estavam mais proximas
temporalmente daquelas dos objetos. Para conferir que o servigo foi bem feito,
também corregimos os frames de lampada usados na calibragdo em comprimento de
onda.

(4) Apos isso, com apall se realizaram as extracOes espectroscopicas de cada
galaxia e estrela. Para as estrelas padroes de fluxo e de velocidade as extragoes
foram feitas contabilizando-se todo o fluxo da estrela. Nas galaxias as extracoes
de interesse sao basicamente nucleares ? usando diferentes aberturas abrangendo em
cada extracao uma regiao maior, desde 1 pixel até 10 pixeis para cada lado do centro
de emissao, com um passo de 1 pixel. Para as galaxias ESO, 1 pixel corresponde a
~ 150 pc no plano do céu, e para as galaxias KPNO, a ~ 225 pc. Apés examinar
as diferentes extragoes, optamos por definir uma extracao nuclear de 3 pixeis como

representativa do nicleo; elas sao apresentadas no Capitulo 4.

2 por nucleares entenda-se que as aberturas sempre incluem a menor abertura centrada na regifio
nuclear, correspondente ao pico da emissao do espectro
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(5) Apos a subtracdo do céu para cada espectro, em cada uma das extragoes das
galaxias e das estrelas de velocidade se aplicou a calibragio em fluxo (com standard),
aplicando a cada um dos espectros uma curva de sensibilidade obtida das estrelas
padroes de fluxo observadas em cada noite (com sensfunc e logo calibrate). Nesta
etapa se teve em conta a corregao por extingao atmosférica, mediante uma curva de
extingao propria do observatorio.

(6) Se somaram os espectros unidimensionais de cada galaxia para a mesma faixa
espectral, usando a mediana na tarefa scombine.

(7) As velocidades de afastamento de cada galéxia, foram determinadas a partir
das linhas do CaT. O deslocamento ao vermelho das linhas espectrais foi obtido
através do ajuste de gaussianas (com splot), e aplicando logo a corregdo doppler
(com dopcor). Em alguns casos a primeira linha (em 8498.02 A) nao era considerada
no ajuste de gaussianas pois tinha S/N baixo. Finalmente o valor adotado para cada
espectro foi a média dos valores assim obtidos. Esta correcao se aplicou a cada uma
das extracoes.

(8) Homogeneizamos os espectros com a mesma dispersao espectral (usando dis-
pcor) a fim de que tenham uma amostragem de 1 em 1 A.

(9) Finalmente criamos os arquivos de texto (com wspectext) para usar na deter-

minacao de o, (Capitulo 5).

3.4 Reducao dos dados do KPNO

A reducao dos espectros da amostra Norte foi feita usando o software FIGARO

(Gonzalez-Delgado et al, 2001). Para estes dados também foi aplicada uma cali-
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bragdo bidimensional em comprimento de onda, usando ARC2D (Wilkins & Axon,
1991). Foi aplicada a corre¢ao em fluxo, e se usou uma curva de extingdo propria
do KPNO. Os frames foram corrigidos pela distor¢ao ao longo da dire¢do espacial
usando um ajuste polinomial de segunda ordem & distribuic¢ao espectral do pico do
continuo de emissao das estrelas padroes de fluxo, e logo aplicadas aos frames das
galaxias do programa. Mais detalhes desta redugao estao em Gonzalez Delgado et

al (2001).

3.5 Comentéarios

3.5.1 Caracteristicas Espectrais na Regido A\ 8300-9100 A.

As linhas em absorcdo em 8498.02, 8542.09 e 8662.14 A ("tripleto do Calcio"; CaT)
originam-se nas transi¢oes atomicas J=3/2 — 3/2,5/2 — 3/2 e 3/2 — 1/2, respec-
tivamente, entre os niveis 3d?D e 4p?>P° do atomo do célcio uma vez ionizado. O
CaT se encontra em estrelas de vérios tipos espectrais, desde F5 a M2 aproximada-
mente; ¢ mais intenso nas gigantes do tipo K, e para os extremos da classificacao
espectral diminui em intensidade (Figura 3.1). Nestas estrelas e na regido de in-
teresse encontram-se também outras linhas atomicas como Mgl em 8806.8 A e Fel
em 8514.1, 8674.8, 8688.6 e 8824.2 A. Também as linhas de Paschen de alta ordem
sao importantes em estrelas com tipo espectral mais quente que G3. A intensidade
delas é maxima nas estrelas do tipo F ou A, dependendo da classe de luminosidade
(Andrillat et al, 1995). Para temperaturas estelares maiores que as destes tipos
espectrais o CaT nao é facilmente detectado devido a que as linhas Pal6 A\8502.5,

Palb A\8545.4 e Pal3 A8665.0 se encontram superpostas as linhas do CaT}; este é um
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Fig. 3.1: Espectros das estrelas HD186568 (BS8III), HD89025 (FO0III), HD216228 (KO0III) e
HDK114961 (MT7IIT) na faixa de ~8350-9000 A, mostrando as linhas de Paschen
desde Pall a Pa20, o CaT, linhas metélicas, e bandas moleculares (adaptado de
Cenarro et al, 2001)

problema na medicdao do CaT em estrelas mais quentes que A ou F e com resolucao
baixa ou intermédia (Chmielewsky, 2000). As estrelas mais frias que M apresentam
bandas moleculares de TiO e VO, cujas intensidades aumentam com a diminuicao
da temperatura e gravidade superficial (mais intensas nas gigantes que nas anas).

Nestes tipos espectrais o Ca'T aparece muito fraco.

Em galaxias aparecem também as emissoes em Ol A8446.4 e as linhas proibidas
[SIII] A9068.9 e [Fell]A8617. Tanto OI quanto [Fell] podem tornar dificil a deter-
minacao do continuo no ajuste do CaT, o que é discutido no Capitulo 5. As linhas
Pal6, Palb e Pal3 estdo superpostas as do CaT. As suas intensidades (determi-
nadas com base na intensidade de Pald, em ~8598.4 A, que é mais isolada) sdo em

geral baixas. A Tabela 3.5 mostra as principais linhas observadas em estrelas e em
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Fig. 3.2: Espectros observados das estrelas HR1996 (O9V) e HD37809 (KOIII), junto com
o espectro nuclear da galdxia NGC3081 (S0, Seyfert 2) na faixa de ~8350-9000
A.

galaxias na regiao de interesse.

Na Figura 3.2 se mostram alguns espectros que apresentam linhas de Paschen
(HR1996, O9V), e CaT em estrelas (HD37809, KOIII) e galaxias (NGC 3081). Na
regiao espectral acima de ~8900 A as absorcoes causadas pela molécula Hy sdo
bem intensas; afortunadamente estao fora da regiao espectral do CaT, desde que

o deslocamento ao vermelho das galaxias de interesse sejam menores que ~10000

km/s.
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Linhas na faixa espectral ~8300-9100

CaT Fel Outras linhas H,O  Paschen do H [A]

8203.6 (Ps)
8359.0 (Py2)
8374.4 (Pyy)

8387.0
8392.4 (Py)
8413.3 (Py)
Til 8435.0 8438.0 (Pis)
Ol 8446.4
8467.3 (Pr7)
8498.02 8502.5 (Pyg)
8514.1
8542.09 8545.4 (Pi5)
8598.4 (Puy)
[Fell| 8617.0
8662.14 8665.0 (Pr3)
8674.8
8688.6
8750.5 (Pi2)
Mgl 8806.8
8824.2
8862.8 (Pi1)
~8952
~8972
~8930
~8992
9014.9 (Py)
[SITI] 9068.9

(9229.0, P)

Tab. 3.5: Coluna 1: Tripleto do Calcio. Coluna 2: Linhas do Fel. Coluna 3: Outras linhas
estelares mais as proibidas (nebulares) observadas em galaxias. Coluna 4: linhas
telaricas (da atmosfera). Coluna 5: Série de Paschen do Hidrogénio.
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3.5.2 Franjas de Interferéncia no CCD.

Nas observagoes no ESO, foi usado um CCD afinado (“thinned CCD”), o que provoca
o aparecimento de franjas para comprimentos de onda acima de ~7000 A. Basica-
mente, o problema esta em que a luz que entra no CCD experimenta uma serie de
reflexoes internas, produzindo franjas de interferéncia com um méaximo de até ~15%
de amplitude ao redor de ~8700 A, o que se mostra na Figura 3.3.

As franjas podem, em principio, ser removidas usando Flats internos (de 1am-
pada) na redugdo, obtidos em diferentes posi¢oes do telescopio durante a noite de
observacao. No caso de nao ter feito Flats internos na noite de interesse, pode-se
procurar os Flats de arquivo do observatorio, feito com a mesma configuracao, tal
como foi sugerido por Plait (1997) para as observagoes feitas com NICMOS no HST,
e ver qual deles minimiza as franjas no final da reducao.

O processo de correcao dos efeitos indesejaveis das franjas é complexo e esencial-
mente “artesanal”. Encaramos este problema da seguinte maneira: um subconjunto
dos espectros foi reduzido de dois modos: com e sem remogao das franjas (a remocao
das franjas foi realizada pela Dra. Aurea Garcia Rissman, colaboradora deste pro-
jeto). Ao final, comparamos as dispersoes de velocidades estelares obtidas com e sem
remocao de franjas: observamos que a remocao delas nao causa variagoes significa-
tivas no valor final das dispersoes de velocidades o,. Uma vez que o, é o principal
produto da nossa andlise dos espectros, optamos por nao efetuar a correcdo por

franjas em todos nossos dados, ja que ela nao afeta o,.
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Fig. 3.3: Franjas de interferéncia, observadas em um espectro de Flat de cipula no telesco-
pio 1.52m de ESO-LaSilla

3.5.3 FEmissao do Céu.

Sempre que possivel, a subtragao do céu foi feita com as partes espacialmente mais
proximas a janela de extracao, tentando que a emissao da galaxia nao contamine a
extracao final. Esta parte do processo de reducao foi cuidadosa, j4 que a emissao
do céu no vermelho é bem intensa.

Nas Figuras 3.4 e 3.5 vemos que acima de ~7200 A a emissio da atmosfera
estd dominada por numerosas e intensas linhas de OH. A emissao é bem menor nas
“janelas” de ~ 8100 A a 8200 A e de ~9100 A a 9200 A ; esta dltima é util se quis-
ermos observar [SIII] A9069 para as galaxias com velocidades de ~1000 km/s até
~7500 km/s. Todavia, o estudo das linhas do CaT encontra-se mais dificil: embora
as pequenas faixas de ~8550 a 8600 A e de ~8700 a 8750 A ajuda a que as linhas
do calcio estejam menos contaminadas, algumas vezes alguma das linhas (depen-

dendo do z da galaxia) ndo era de facil identificagdo. Mesmo assim, as outras duas
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Fig. 3.4: Emissao do Céu no KPNO em 8300-9200 A. (Extraido de Nelson e Whittle, 1995)

resultaram bem nitidas e titeis para o exame cinemético proposto neste trabalho.
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Fig. 3.5: Emissdo do Céu no ESO em ~8200-9300 A.



Capitulo 4

ATLAS DE ESPECTROS

O interesse deste trabalho é estudar as linhas de absorcao estelares do tripleto do cal-
cio ionizado (CaT) em 8498.02, 8542.09 e 8662.14 A, e da linha nebular do enxofre
duas vezes ionizado [SIII| A9068.9. Neste capitulo apresentamos os dados espec-

troscopicos para a amostra descrita no Capitulo 2.

4.1 Espectros na faixa do tripleto do Célcio

Nas Figuras 4.1 a 4.12 se mostram os espectros na faixa espectral do CaT. Eles
correspondem as extracoes nucleares feitas segundo o explicado no Capitulo anterior.
A faixa mostrada corresponde a 8400 a 8760 A. Os espectros estdo normalizados em
fluxo e homogenizados no sentido de que estao todos na mesma faixa espectral,
ja corrigidos por deslocamento ao vermelho (segundo explicado em §3.4) e com a
mesma dispersio espectral (amostragem de 1 em 1 A). Todos os espectros foram
corrigidos pela extingdo Galatica usando a lei de Cardelli et al (1989), e os valores

de Ap listados na NED. Como esperado, esta correcao ¢ muito pequena na maioria
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dos casos.

Para comparar visualmente o Ca'l observado nas galdxias com os estelares, em
cada figura apresentamos também um espectro de estrelas padroes de velocidade
usadas como templates em cada amostra. As linhas do CaT sao indicadas em linhas
pontilhadas e as linhas mais importantes além do CaT sao indicadas com setas
abaixo dos espectros estelares.

Pode-se ver que as intensidades das linhas variam muito para cada galaxia; em
alguns casos o Ca'l era muito fraco e em outros muito forte. Este tipo de anéalise
serd feito em maior detalhe quando analizarmos as larguras equivalentes do CaT
(Capitulo 6). Nas figuras estdo marcadas as linhas OI A8446 e [Fel] A8617. A linha
OI A8446 esta presente nas BLR dos ntcleos Seyfert 1; é particularmente intensa
em MCG-6.30.15, NGC 3783 e NGC4748. A emissao entre a primeira e a segunda
linha do CaT corresponde a [Fel|] A8617, e sua intensidade varia em cada galaxia.

As relagoes S/N também sdo bem diferentes para cada espectro, e em alguns
casos alguma das linhas do CaT é muito fraca. Embora estes fatores facam com
que as linhas nao parecam bem nitidas, eles nao comprometem significativamente a

determinacao das dispessoes de velocidades.

4.2 Espectros da linha [SIII] A9068.9

Além das linhas do CaT, nossos espectros contém também algumas linhas em emis-
sdo, segundo foi descrito em §3.5.1; uma das linhas mais intensas na NLR é [SIII]
A9068.9, presente na maioria de nossos espectros.

Nas Figuras 4.13 a 4.16 se mostram os espectros na regiao do [SIII] A9068.9.
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Nem toda galédxia apresenta emissdo forte nesta linha: da totalidade, medimos a
largura a metade de intensidade (FWHM) em 40 galaxias (~70% da amostra). Esta
questao é discutida em detalhe no Capitulo §5.

A fim de comparar a cinematica do gas (obtida através desta linha nebular) com
a das estrelas (a partir do CaT), os espectros na faixa do enxofre correspondem
as mesmas extragoes do CaT (§4.1). Eles sdo apresentados em velocidade, apos
correcao Doppler tomando como referéncia os centros das gaussianas ajustadas a
linha [SIII]. A velocidade estelar (v,.) é mostrada na base de cada espectro, e o valor

do FWHM do [SIII] é mostrado junto ao nome de cada galaxia.
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Amostra Norte — KPNO 4m

MRK 0001

MRK 0078
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Fluxo Normalizado
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HD 143393
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Fig. 4.1: Espectros na faixa de 8400-8800 A. Os espectros estdo corrigidos por afastamento
Doppler, normalizados e deslocados verticalmente para facilitar a visualizagdo. As
linhas do CaT estdo marcadas em linhas pontilhadas. Sao indicadas com setas
as linhas OI A8446 e [Fel] A8617, além das linhas de Paschen P13, P14, P15 e
P16. Abaixo dos espectros das galaxias se mostra um espectro de estrela padrao
de velocidade, a fim de ilustrar a largura intrinseca das linhas do CaT.
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Fig. 4.2: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.3: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.4: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.5: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.6: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.7: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.8: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.9: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.10: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.11: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.12: Espectros na faixa de 8400-8000 A. Descripcio, ver Figura 4.1
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Fig. 4.13: Espectros ao redor do centr6ide da emissdo do [SIII] A9068.9, mostrados em
velocidade. Em cada espectro se indica o FWHM g7 abaixo do nome do objeto;
a velocidade de afastamento das linhas estelares est4 marcada com uma seta.
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Fig. 4.14: Espectros do [SIII]9068.9 A. Descripcio, ver Figura 4.13.
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Fig. 4.15: Espectros do [SIII]9068.9 A. Descripcio, ver Figura 4.13.




i st

“ AL ALl AN VA AR A 2 AV RS

Fluxo Normalizado

ESO 1.5m

Amostra Sul

NGC 5506
387 km/s

NGC 7410
418 km/s

_a_ =

NGC 6907
297 km/s

!
IIIIIIIIIiIIIIIIIIIIIII

I

I

I

{

—_—) - -1

-1000 0 1000

-1000

Velocidade (km s-!)

I
|
0 1000

Fig. 4.16: Espectros do [SIII]9068.9 A. Descripcao, ver Figura
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Capitulo 5

ANALISE DOS DADOS

CINEMATICOS

Os espectros mostrados no Capitulo anterior nos permitem estudar em detalhe algu-
mas propriedades da populagio estelar (através do CaT) e do gas (através da linha
de emissdo do [SIII] A9069) nos niicleos Seyfert 2. Neste Capitulo apresentamos os
resultados obtidos na obtencao de cada uma dessas propriedades, e descrevemos em

cada caso a metodologia empregada.

5.1 Dispersao de Velocidades Estelares

Existem varios métodos para determinar as dispersdes de velocidades estelares (o)
nos niicleos de galaxias. Entre os mais importantes estdo (a) o método de ajuste
direto (Barth et al, 2002; Cid Fernandes et al, 2004a), e (b) o método de correlacao
cruzada (Tonry & Davis, 1979; Nelson & Whittle, 1995); uma andlise dos dois é

feita por Vale Asari et al (2004). Neste trabalho determinamos o, usando a primeira
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opcao, i.e., ajuste direto.

5.1.1 Método de Ajuste Direto

O programa usado na determinacdo de o, estd baseado no cédigo de sintese de
populagoes estelares desenvolvido pelo Dr. Cid Fernandes; uma descri¢ao geral é
feita em Cid Fernandes et al (2004a). Basicamente, o programa constroi um espectro
sintético (M,) combinando, com diferentes pesos, espectros de uma base composta
por estrelas padrao de velocidade e um FC (“Featureless Continnum”). Este espectro
modelo é entao suavizado e deslocado em velocidade aplicando um filtro gaussiano.
Os parametros do modelo sao variados até se atingir um bom ajuste.

O espectro modelizado M, esta dado por:

N*
M/\ = M’\O'[Z 7}7A.$j.TA] ® G(U*, O'*) (51)

=1

onde:

e T, » éoespectro da j-ésima componente da base, normalizado no comprimento
de onda \y=8564 A. Nesta base, além das estrelas padrées de velocidade, esta
incluido o FC, representado por sete leis de poténcias, com Fyox\?; 8=-20,
-15, -10, -5, -0.5, +5 e +10. O FC leva em conta a possivel diluicao do
espectro da galdxia, e sua pendente nao tem efeito forte na faixa espectral
dos nossos ajustes, pois ela é pequena. O FC quantifica de alguma forma
a contribuicao de outras populagoes estelares além das estrelas padroes de
velocidade: a galéxia cujo espectro rmmodelizado contem outras populacoes es-

telares nao contempladas em nossa base, o que faz com que nao seja possivel
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reproduzir totalmente o espectro observado com base s6 nas estrelas padroes
de velocidade, problema conhecido como “template mismatch”. O FC corrige,
ao menos em parte, este problema (Barth et al, 2002). Cabe ressaltar que o
FC usado em T, é, em principio, diferente do “FC” nao estelar presente nos
nicleos Seyfert 1; no entanto, o FC de nossos ajustes pode ser muito alto (ver

§6.2), em cujo caso poderia ser atribuido ao continuo do AGN.

e N, é o niimero de componetes na base (estrelas mais leis de poténcias). Para a
sintese das galaxias da amostra ESO, N,=23 (16 estrelas e 7 leis de poténcias),

e para as do KPNO, N,=10 (3 estrelas e 7 leis de poténcias).

e x; sdo as componentes do “vetor de populagao”, Z, representadas aqui como as

contribuicoes fracionais de cada uma delas ao fluxo sintético total em A,.
e M,, é o fluxo sintético no comprimento de onda de normalizacao Ay,

oy = 10’0'4(AA’AA0)) é o fator de avermelhamento; A, é a extin¢ao no com-
primento de onda A; ela é modelizada como uma nuvem de poeira na linha
de visada, e estd parametrizada em termos da extin¢do na banda V (Ay),
com Ry=3.1 (Cardelli, Clayton & Mathis, 1989). Ay resulta ser de pouca

influénca.

e G(v,,0,) é adistribuicao das velocidades estelares na linha de visada, assumida

como uma gaussiana centrada na velocidade v, e com alargamento o,.

O ajuste de um espectro sintético a cada espectro observado é avaliado mini-

mizando:
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N,

C(E, Ay, vs,0.) = 2[(@ ~ My (5.2)
onde O, & o espectro observado, e wy é o peso atribuido a cada comprimento de
onda, definido como o inverso do ruido em O,. Pontos defeituosos ou contendo
linhas de emissao sao mascarados atribuindo-lhes wy=0.

Recapitulando, o modelo possui N,+3 parametros: as N, componentes de Z mais
Ay, v, e 0,. Para as galaxias ESO (N,=23) sdo 26 parametros. Apesar de que na
modelizacao dos espectros se conta com muitos parametros, o mais importante para
nosso objetivo é o,, que tem um efeito totalmente diferente dos outros, sendo que é
o parametro que mais influéncia tem na forma das linhas espectrais. O método foi
testado com simulagoes que mostram que o, pode ser recuperado com uma precisao
da ordem de 15 km/s, para uma relagdo S/N= 20 (Miranda Gomes, 2004).

Com o objetivo de obter o,, alimentamos o programa descrito com os espectros
nucleares das 59 galaxias observadas, e com os das estrelas padroes observadas para
cada amostra (Norte e Sul). Lembramos que, como passos prévios a sintese, os
espectros foram corrigidos por extin¢ao Galéatica com a lei de Cardelli, Clayton &
Mathis (1989) e os valores Ay extraidos da NED (Schlegel, Finkbeiner & Davies
(1998). Todos os espectros foram amostrados em 1 A por pixel e corrigidos do
deslocamento ao vermelho, segundo explicado no Capitulo 3.

Primeiramente, realizamos os ajustes com uma mdscara geral nas regioes 8480-
8565 A, 8643-8680 A (~ linhas do CaT) e 8415-8565 A, 8643-8740 A (linhas do
CaT + continuo adjacente). Apos analizar estes resultados preliminares, levamos

em conta que a faixa espectral a ajustar em cada espectro observado pode conter
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algumas linhas de emissdo, pixeis ruins e/ou residuos de céu; nestes casos, fizemos
mdscaras individuais para cada espectro (especificando quais as faixas que entram
no ajuste) evitando assim essas regioes fazendo wy = 0 nelas. O peso w, também é
zero nos comprimentos de onda para os quais o fluxo residual O, — M), esteja fora
do intervalo -3.5 < O, — M, < +3.7, onde @ é o residuo cuadratico médio. Isto
resulta muito 1til nos casos em que algum defeito no espectro observado nao tenha
sido eliminado quando usarmos as mascaras. A relativa facilidade com que pode-se

construir estas mascaras é uma das principais vantagens do programa.

5.1.2 Resultados

Alguns dos ajustes estao ilustrados nas Figuras 5.1 a 5.5. Na parte superior de cada
figura pode-se ver o espectro observado (em preto) e o espectro modelizado (ver-
melho) levando em conta as méascaras individuais (roxo). Os residuos sao mostrados
na parte inferior de cada figura, junto com os pontos excluidos do ajuste (amarelo)
por estar a mais que 30 deles. A contribuicao das estrelas e do FC é mostrada na
parte inferior a direita de cada figura.

Além das o,, o programa fornece também a porcentagem do fluxo devida as
estrelas e ao FC (como “PL” na parte superior direita), S/N na faixa do CaT, Ay,

X%, v. e adev=|0y — M,|/O,. Eles estao listados nas Tabelas 5.1 e 5.2.
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Resultados da Sintese
Galaxia Tstar Tro Ay Vs o. x* S/N adev
MRK 0001 76.34 23.66 0.1 -1.0 85.9 0.31 36.3 1.301
MRK 0003 53.94 46.06 0.0 17.5 2559 0.59 49.5 1.355
MRK 0078 70.63 29.37 0.0 -85.6 161.1 4.94 50.7 3.671
MRK 0273 73.28 26.72 2.3 -24.1 188.1 0.38 22,5 2.309
MRK 0348 84.47 1553 4.0 -9.8 103.4 1.87 72.2 1.604
MRK 0573 93.65 06.35 3.9 5.6 149.6 3.97 1254 1.256
MRK 1066 71.80 28.20 4.0 -1.6 104.1 0.21 50.0 0.789
MRK 1073 79.09 20.91 1.3 9.9 1229 0.19 34.8 1.038
NGC 0205 65.45 34.55 0.0 -4.9 42.1 3.86 92.1 1.815
NGC 1068 81.40 18.60 4.0 -21.3 148.7 0.36 42.0 1.188
NGC 138 97.74 0226 3.8 -9.1 128.6 1.75 1055 1.017
NGC 2110 89.66 10.34 0.8 -67.2 280.22 049 57.7 0.973
NGC 4339 94.26 05.74 0.0 -14.4 122.26 1.28 86.5 1.101
NGC 5929 84.98 15.02 0.0 -17.9 121.2 1.04 90.0 0.968
NGC 7130 81.34 18.66 4.0 0.1 135.98 1.03 49.6 1.656
NGC 7212 6729 32.71 0.1 -86 14288 1.17 77.6 1.178

Tab. 5.1: Resultados da Sintese para a Amostra KPNO

O valor de o, fornecido pelo programa corresponde a quantidade de alargamento
necessaria para que o espectro sintético (estrelas mais o FC) ajuste o observado. Se
as estrelas da base foram observadas no mesmo turno (i.e., com exatamente a mesma
configuragio) que as galaxias, entao este alargamento é exatamente a dispersdo de
velocidades desejada. Apenas quando as estrelas e as galaxias foram observadas com

diferentes resolucoes é necessario fazer corregoes, como explicado a continuagao.

5.1.3 Correcao dos valores de o, para o turno ESO-Outubro

Neste ponto, devemos esclarecer que na obtencao dos espectros sintéticos para as
galaxias ESO de Outubro foram usadas estrelas padrdes de velocidade correspon-
dentes ao turno de Marco, pois em Outubro nao foram observadas estrelas padroes

de velocidade. Para os espectros do Hemisfério Norte foram usadas trés estrelas,
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Resultados da Sintese
Galaxia Tstar Tre Ay Vs o, x> S/N adev

ESO 362G08  76.30 23.70 0.0 429 1787 0.68 45.0 1.547
ESO 362G18  76.04 23.96 0.0 13.5  128.2 0.52 40.5 1.497
MCG -63015  53.98 46.02 0.0 1.7 98.9 547 31.5 1.919

IC 2560 87.08 12.92 0.0 1145 1419 0.43 31.6 1.685
IC 3639 67.99 32.01 0.0 -18.6 87.4 1.01 46.3 1.793
IC 5135 71.99 28.01 0.0 -55.3 1255 1.08 35.7 2.489
IC 5169 7731 22.69 4.0 1.1 1034 1.05 20.7 4.407

MRK 1210 52.43 4757 0.6 0.0 56.0 0.84 244 3.193
NGC 0424 84.61 15.39 0.0 -1.4 1349 2.02 29.8 4.067
NGC 0526A 5247 4753 03 -63.2 178.7 1.34 46.0 2.128
NGC 0526B 75.23 24.77r 0.5 -96.7 2121 0.95 22.0 3.718
NGC 1125 89.79 10.21 2.1 -345 1173 2.70 33.1 4.375
NGC 1140 96.29 03.71 2.6 -56.1 67.9 0.56 16.7 3.668
NGC 1241 95.93 04.07 2.2 -81.6 123.3 1.65 22.3 4.639
NGC 1365 96.21 03.79 0.9 467.0 471.1 230 41.1 2.949
NGC 1380 82.59 1741 23 -63.9 2264 0.04 7.8 2.074
NGC 1433 90.72 09.28 4.0 -28.6 84.9 1.28 27.8 3.280
NGC 1672 90.63 09.37 4.0 -8.1 1134 228 99.2 1.232
NGC 1808 80.69 19.31 4.0 -6.2 1261 0.94 456 1.805
NGC 2997 92.06 07.94 4.0 -1.6 104.13 0.21 47.0 2.079
NGC 3081 81.39 18.61 0.0 -1.6 136.53 1.38 43.3 2.288
NGC 3115 88.25 11.75 1.5 21.2 276.31 0.24 40.3 0.096
NGC 3256 43.90 56.10 0.0 0.0 158.63 1.21 39.0 2.350
NGC 3281 79.66 20.34 2.1 -21.7 16546 1.05 32.3 2.655
NGC 3783 28.63 71.37 0.0 15.8 128,57 4.45 69.9 2.485
NGC 4507 64.86 35.14 0.0 70.0 136.36 1.36 57.9 1.741
NGC 4593 23.43 76.57 0.0 -6.3 87.3 1.45 55.3 1.720
NGC 4748 25.77 74.23 0.0 3.6 4195 0.86 26.7 2.892
NGC 4968 84.82 15.18 0.1 20.1 107.14 0.47 23.4 2.348
NGC 5135 63.37 36.63 0.8 3.1 9875 0.78 38.8 2.181
NGC 5506 06.70 93.30 3.9 -204.7 0.03 0.64 17.0 4.022
NGC 6300 83.60 16.40 0.8 3.1 9875 0.78 38.8 1.829
NGC 6814 85.44 1456 0.0 -17.0 118.7 3.83 75.6 2.083
NGC 6860 595.11 44.89 29 -724 1643 0.60 23.3 2.762
NGC 6907 100.00 00.00 24 -181 163.7 0.47 18.3 3.198
NGC 7172 7292 2708 09 -17.8 1572 0.10 14.6 1.800
NGC 7184 83.31 16.69 0.8 -34.6 148.2 0.11 13.7 1.835
NGC 7410 79.99 20.01 1.9 -23.1 153.1 1.13 439 2.007
NGC 7496 61.69 38.31 2.3 -32.3 84.8 0.80 20.0 3.788
NGC 7582 9464 05.36 4.0 -14.7 1335 0.47 34.2 1.628
NGC 7590 84.16 15.84 0.1 -11.7 95.5 0.03 09.3 1.554
NGC 7714 86.68 13.32 0.0 -124 75.3 041 12.1 4.379

Tab. 5.2: Resultados da Sintese para a Amostra ESO. Colunas como na Tabela 5.1.
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enquanto que para os do Hemisfério Sul foram 23 estrelas, observadas no turno de
Marco. Embora a configuracoes instrumentais eram similares, as resolucoes espec-
trais em cada turno de observacio sdo um pouco diferentes, como explicado em §3. E
necessario, portanto, corrigir as dispresoes de velocidades fornecidas pelo programa
de sintese espectral.

Os alargamentos de linhas observados estao relacionados com os do instrumental

usado segundo:

2 2 2

Jest,obs = Oest + Oq (53)
2 _ 2 2

O-gal,obs - Jgal + Oy (54)

onde Oest,ops € Tgat,ons 520 0 alargamentos observados na estrela e na galaxia, respec-
tivamente; 0., € 040 520 0s alargamentos intrinsecos de cada objeto, e o, e o3 sao
as larguras instrumentais usados em cada observagao. Por sua vez, o alargamento
intrinseco devido a galaxia esta dado por:

2

Ggal = Uzst + Uf (55)

onde o, é a dispersao de velocidades galatica que procuramos, enquanto que na

sintese obtemos um alargamento og;,;, ou seja:

2 2 2
O-gal,obs - Uest,obs + OGint (56)

Combinando as equacgoes anteriores obtemos:
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2 2 _ 2 2 2
O-_qal + Op = Oest + O, + OSint (57)
2 2 2 2 2 2
Oest + Oy + Op = Oegt + Oq + Ogint (58)
ou seja:
2 _ 2 2 2
Oy = Ogint T 04 — 0y (5.9)

No caso de sintetizar um espectro galitico com estrelas observadas no mesmo
turno de observacdo (como nas galdxias ESO-Marco e KPNO), o,=0, € 0.=0sin;
caso contrario (como acontece com as galaxias do turno ESO-Outubro) devemos
aplicar a equacao anterior.

Resumindo, para o turno ESO-Outubro obtemos

Gy = \J0 %y + 562 — 442 (5.10)

O menor og;,; obtido neste turno foi de 58.4 km /s (para NGC1140), para o qual

obtem-se o,= 67.9 km/s, o que mostra que a corre¢do é pequena.

5.1.4 Comparacao com a Literatura

Uma comparagao dos valores de o, aqui obtidos com os ja publicados (de 17 niicleos
em comum) é apresentada na Tabela 5.3 e na Figura 5.6. A maioria dos dados
da literatura sdo de Nelson & Whittle (1996) e Cid Fernandes et al (2004a), uma

vez que nao existem muitas determinagoes de o, para nucleos Seyfert. Em nossas
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determinagdes de o, o erro é ~20 km/s', e nos valores de Nelson & Whittle (1996),
vao de 15 a 30 kmm/s. Na Figura 5.6 sdo marcadas as linhas 055505 = Opun (linha
tracejada) e as dadas pela dispersdo dos valores (a +22km/s; linhas pontilhadas).
Vemos que nossas medicoes sao comparaveis as determinadas por outros autores.
Cabe ressaltar que a maioria dos valores de o, do trabalho de Nelson & Whittle
(1996) correspondem a 1.5"x2.3”; eles sao resultados das combinagbes das medidas
feitas no CaT e o tripleto do Mglb em 5167.5, 5172.7 e 5183.6 A a excecao de NGC
2110, para a qual nao publicam a extracao usada. Em nossa comparacgao, a diferenca
dos o’s para esta galaxia é a maior. Outras diferencas estdo dadas provavelmente
pelo fato de que algumas medigoes de Nelson & Whittle (1995) eram de menor
“qualidade™ segundo eles, a NGC4593 corresponde qualidade “c” (baixa), e a Mrk 1

qualidade “b” (intermédia).

5.1.5 (Galaxias com baixa o,

O valor de o, médio para a amostra total é de ~120 km/s, com uma dispersao de
+25 km/s, o que esté ilustrado na Figura 5.7. Estes valores sao aproximadamente
similares para cada tipo de atividade. E interessante notar que varios nicleos tém o,
menor que ~75 km/s. Segundo a relagao de Tremaine (Mg (Mg)=[0.5%x 0, (km/s)[*),
isso implicaria que contém buracos negros de massa menor que ~2.10° Mg. As
propriedades destas galédxias estao listadas na Tabela 5.4; é interessante ver que
duas delas (NGC1140 e NGC7130) contém um nticleo Starburst e sdo de tipo mor-

fologico tardio, o que indica um bojo pequeno, consistente com a pequena dispersao

I Este é um valor tipico para o erro de o,; um estudo detalhado deles fica como trabalho futuro.
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de velocidades obtida. O mesmo pode ser dito de NGC 205, galaxia ana satélite
de Andromeda. Uma delas (NGC4748) contem nicleo do tipo NLSyl (“Narrow-
line Seyfert 1”); um estudo dos nicleos com esta atividade é parte de uma futura
pesquisa. Apesar de que seja interessante encontrar valores tao baixos de o, por
serem candidatos a terem buracos negros de baixa massa, cabe resaltar que eles sao

os de maior incerteza.

5.2 (Clinematica do Gas

O campo de velocidades da NLR pode ser estudado, em principio, por qualquer
linha de emissdo. Em nossos espectros contamos com a linha [SIII] A9069; ela
tem a vantagem de estar em uma regiao espectral relativamente “limpa” de outras
caracteristicas espectrais, e portanto facil de medir.

A cinemaética gasosa é estudada através da largura a metade de intensidade das
gaussianas ajustadas a [SIII] A9069, levando em conta a relagdo entre FWHM e o

de uma gaussiana, como explicado em §3.2; neste caso

onrr ~ (1/2.355).F'W H Msrrres (5.11)

Medimos a largura equivalente do [SIII] A9069 diretamente dos espectros usando
a tarefa splot do IRAF: os resultados sao mostrados nas Tabelas 5.5 e 5.6. Nas

Figuras apresentadas em §4.2 pode-se ver também que em alguns objetos a linha
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Comparagao com a Literatura.

Galaxia 0. [km/s| opuy [km/s| Outros [km/s]
ESO 362G08 178.7 154 ¢

MCG -6.30.15 98.9 159420 ¢

IC 2560 141.85 144 @

IC 5135 120.6 143 ¢

MRK 0001 85.9 115+26°

MRK 0003 255.9 269433 ° 248 o4
MRK 0078 161.1 172+18°% 115 ¢4
MRK 0348 103.4 118+14° 185 ¢
MRK 0573 149.6 123+16°

MRK 1210 56.5 114 ¢

MRK 1066 104.1 115+15°%

NGC 0205 42.1 234

NGC 0424 1349 143 ¢

NGC 1068 148.7 144 ¢ 153 ¢, 148 ¢, 160420 ©
NGC 1125 117.3 105 °

NGC 1380 226.4 225¢

NGC 1386 128.6 120+30° 187 ¢
NGC 1672 1134 97¢

NGC 1808 126.1 148 ¢ 154420 €
NGC 2110 280.2 242 ¢ 220425 ©, 268420 ©
NGC 3081 136.5 134 ¢

NGC 3115 276.3 264 ¢

NGC 3256 158.6 128 @ 127420 ©
NGC 3281 165.5 160 @

NGC 3783 128.6 152420 ¢

NGC 4339 122.3 114 ¢

NGC 4507 136.4 144 ¢

NGC 4593 87.3 124429°% 209+20 ©
NGC 5135 98.75 143 ¢°

NGC 5929 121.2 121+13°

NGC 6814 118.7 115+18°%

NGC 7172 157.2 190 @

NGC 7212 142.9 168 @ 137430 °
NGC 7410 153.1 140 ¢

NGC 7496 84.8 101 ¢

NGC 7582 1335 132¢@ 157420 ©
NGC 7590 89.0 99 ¢

Tab. 5.3: Dispersoes de velocidades estelares comparadas com os resultados da literatura:
@—Cid Fernandes et al, 2004a, a partir de sintese espectral no 6tico; *=Nelson &
Whittle (1996), a partir do CaT; “=Terlevich, Diaz & Terlevich (1990), a partir
do CaT ¢=McElroy (1995), no 6tico; ¢=Oliva et al (1999) média das medicoes
em Si 1.59pm, CO(6.3) 1.62um e CO(2,0) 2.29pum.
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Nucleos com baixa o,.
Galaxia T Atividade o, km/s| Mpy|Mg]

MRK 1210 1 Sy2/Stb  56.5 6.37 10°
NGC 0205 -4 Normais 42.1 1.97 10°
NGC 1140 10 Stb 67.9 1.33 106
NGC 4748 1 NLSyl 41.9 1.94 10°
NGC 7714 3 Stb 75.3 2.01 10°

Tab. 5.4: Galaxias com o, nuclear baixa.

[SIII] A9069 apresenta assimetrias. Exemplo delas sao ESO362G18, MCG-6.30.15
e Mrk 573, com maior emissao no lado vermelho da linha, enquanto que NGC3783
e NGC 7130 apresentam maior emissao no lado azul; nas primeiras notamos que a
diferenca entre as velocidades de afastamento das estrelas e do gas é positiva, e nas
ultimas essa diferenca é negativa.

No ajuste temos também o centro da gaussiana, que nos permite saber a ve-
locidade sitémica do gés, nao necessariamente a mesma que a das estrelas. A com-
paragao da diferenca das duas é mostrada na Figura 5.8; vemos que a maioria estao
ao redor de 0£100 km/s, enquanto que alguns niicleos apresentam velocidades de
afastamento do gés muito baixas (NGC 5929, ESO 362-G08 e Mrk 3) ou muito altas
(NGC1068). A origem deste efeito merece um estudo mais detalhado, a ser feito

num futuro préximo.

5.3 Comparacao das cinematicas estelar e gasosa

Uma das questoes centrais da cinemética dos nticleos ativos é a possivel relagao entre

as dispersoes de velocidades das estrelas e a do gas. As estrelas sdo muito menos
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Medidas de [SIII|A9068.9 - Amostra Norte
Galaxia Ogas EW[SIII] [A] CZU*'CZ[SIII]

MRK 0001 381.23  98.51 -38.3464
MRK 0003 343.172 36.92 325.283
MRK 0348 160.555 36.90 -54.2138
MRK 0573 127.534 17.98 42.3132
MRK 1066 101.142 21.77 23.4706
MRK 1073 127.216 15.51 68.759

NGC 1068 503.072 107.01 -369.249
NGC 1386 97.9576 3.22 -70.0813
NGC 2110 371.176 17.78 -56.5278
NGC 7130 756.354 55.81 -20.4955
NGC 7212 168.517 23.43 16.8592

Tab. 5.5: Medidas de [SIII]A9068.9 para a amostra KPNO.
UgasEFWHM[SIII]/2'35 [km/s]

sensiveis a movimentos de turbuléncia que o gés, e portanto sao mais representa-
tivas do potencial gravitacional nuclear; no entanto, existem evidéncias de que a
NLR pode estar vinculada gravitacionalmente ao nicleo (Whittle, 1992; Nelson &
Whittle, 1996).

Para explorar essa possibilidade, e ver até que ponto ambas quantidades estao
relacionadas, comparamos o, e 04, para os 40 nicleos em que medimos ambas
quantidades. Embora isto ja foi estudado por outros autores (por exemplo, através
do FWHM[OIH]), a vantagem da anéalise feita aqui é que ambas medidas foram
obtidas através da mesma abertura (2"x 2.46"), i.e., provenientes da mesma regido
nuclear, permitindo assim uma comparagao direta entre elas.

Para estudar possiveis correlagoes entre o, e 0445, fazemos uso de (a) o coeficiente
de correlagao linear de Pearson (Rp) e sua probabilidade de néo correlagao (Pp), e
(b) estatistica ndo paramétrica de Spearman (Rp e Pp). Também fazemos ajustes
usando regressoes lineares (OLS: “Ordinary least-squares”, Isobe et al, 1990). Os

resultados desta anélise estatistica estao listados na Tabela 5.7.
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Medidas de [SIITJA9068.9 - Amostra Sul

Galaxia FWHM]ISII|/2.35 [km/s] EWI[SHIJ[A] cz,,-czjs111
ESO 362G08 104.227 1.78 329.911
ESO 362G18 164.964 3.14 21.1566
MCG -63015 68.0947 4.45 46.2801
IC 2560 104.302 17.78 113.386
IC 3639 105.776 9.72 -14.8757
IC 5135 271.987 14.34 -198.674
MRK 1210 283.935 34.4 10.2477
NGC 0424 280.994 18.76 -97.5188
NGC 0526A 146.849 4.31 -83.6347
NGC 1125 423.949 8.57 9.9503
NGC 1140 88.2211 11.84 -59.1724
NGC 1808 165.333 1.86 -18.8426
NGC 3081 73.6251 17.83 40.6604
NGC 3256 115.979 16.73 -4.62801
NGC 3281 177.959 6.58 4.95858
NGC 3783 224.317 13.35 -30.4126
NGC 4507 212.837 12.95 20.4955
NGC 4593 96.8118 2.54 -26.1152
NGC 4748 156.365 9.48 -8.92545
NGC 4968 186.754 17.48 19.8343
NGC 5135 128.953 9.67 -57.189
NGC 5506 155.878 47.73 -1077.66
NGC 5929 180.148 7.82 274.375
NGC 6300 171.217 5.79 -95.2055
NGC 6860 382.813 2.89 -67.7673
NGC 6907 118.43 9.13 -29.4209
NGC 7410 171.821 1.28 45.9495
NGC 7496 99.8208 14.15 -19.1732
NGC 7582 184.716 9.07 -8.59487
NGC 7590 188.456 3.03 9.9503
NGC 7714 108.478 23.16 35.7018

Tab. 5.6: Medidas de [SIII|A9068.9 para a amostra ESO.
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Na Figura 5.9 se mostra a relagao entre 2.35x0, e FWHM|g;;7) para todos os
nicleos. A linha cheia corresponde a um ajuste usando o método “OLS bisector”,

aplicado a equacao:

log 2.350, = Alog FWHMg;;; + B (5.12)

Com respeito a Figura 5.8 notamos algumas caracteristicas:

(1) Se comparadas com as dispersoes de velocidades das estrelas, as obtidas para
0 gés tendem a ser sistematicamente mais altas. Nao existe nenhuma razao para
que ambas quantidades sejam iguais; na Figura pode-se ver que, embora estejam
relacionadas, a inclinagao observada nao é 1. Outra maneira de ver isto é através
de um histograma do quociente entre oy, € 0., mostrado na Figura 5.10: a maioria
dos nucleos (~75%) estao ao redor de 0y45/0, ~1-1.5; 0 mesmo acontece se consid-
erarmos s os Seyfert 2 “puros”. Vemos também, que alguns niicleos tém o445 > 0,
trés deles compostos (0gqs/0% ~5).

Os tnicos nicleos que tém 0,445/0,<1 sdo os Starburst; embora eles sejam ape-
nas trés, a tendéncia dos Starbursts a terem o0y,,<0, ja foi notado anteriormente
(Terlevich, Diaz & Terlevich, 1990).

(2) Os dados apresentam um espalhamento que nao é s6 devido aos erros nas
medicoes, indicando outras influéncias ao movimento além da gravitacional. Sao
muitas as possiveis causas disso (Nelson & Whittle (1996)), principalmente devido a
fatores que fazem com que o FWHM do géas na linha de visada seja maior. Exemplos

disso sao as interagdes entre galaxias e jatos.
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Resultados Estatisticos para o, e FWHM g/
Amostra RS PS R,p Pp A B
Todos 0.224 0.1587 0.257 0.1057 (0.814£0.11) (0.3440.28)
Seyfert 0.376 0.0532 0.420 0.0290 (0.76+0.14) (0.4740.38)
Seyfert (*) 0.356 0.0743 0.491 0.0108 (0.6140.08) (0.90+0.21)

Tab. 5.7: Coeficientes de correlagao, probabilidades e resultados dos ajustes usando o
método OLS bisector; A e B correspondem aos ajustes da reta dada pela equagao
5.12; (*) subamostra de Seyfert 1 e 2, sem considerar NGC 4748.

(3) A correlagdo melhora se considerarmos s6 os nicleos Seyfert, como mostrado

na Figura 5.11; neste caso Rp=0.42 e Pp=0.029 ou Rp=0.49 e Pp=0.011 se nao

incluirmos NGC4748 (o, baixa).

Como encontrado por Nelson & Whittle (1996), a correlagdo entre a o, e a
dispersao de velocidades do gas é fraca mas real. Isso indica que a cinemética da

NRL estaria dominada, ao menos em parte, pelo potencial gravitacional nuclear.



\_/G,IJJI./UIU . LAANLXALJAWIAT A\ LA\ JALNLJIVALA L AN

IC 3639

Mx/ M)\ﬂ: normalized model spectrum X2 = 1.004

0,/ 0,: normalized observed spectrum, where:

___ Masked out regions adev = 1.79 %
__ Fitted regions S/N = 46
A, = 0.00
g,= 87 km/s

v,= —18 km/s

PL = 3R%

STARS = 68%
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Fig. 5.1: Resultados da sintese para o nucleo de IC 3639. O ajuste est4 ilustrado no painel
grande & esquerda: acima: em preto se mostra o espectro observado, em roxo
as mascaras, e em vermelho o ajuste (espectro sintético); abaixo: os residuos
O, — M. Pontos excluidos do ajuste estdo marcados em amarelo. As linhas pon-
tilhadas verticais correspondem as mascaras gerais. O painel pequeno da direita
ilustra as contribugoes das distintas componentes ao fluxo total: em vermelho,
estrelas padroes de velocidade, em verde, as leis de poténcias. Acima, & dire-
ita, alguns valores do ajuste: x3, adev=|O\ — M,|/O,, a relagdo S/N na faixa
de ajuste, extingdo Ay, dispersao de velocidades estelar o,, o deslocamento das
linhas v,, e as contribugdes das leis de poténcias (“PL”) e das estrelas (“STARS”).
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NGC 1386
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- MA/ MN: normalized model spectrum X = 1.752
Ox/ Ox‘,j normalized observed spectrum, where: 7
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Fig. 5.2: Resultados da sintese para o nicleo de NGC 1386.
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Fig. 5.3: Resultados da sintese para o nicleo de NGC 2997.
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marcados os casos que apresentam maior diferenca de velocidades.
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Fig. 5.9: Comparacao entre as dispersdes de velocidades estelar e gasosa. A linha cheia
corresponde a um ajuste com o método “OLS bisector”, a pontilhada a OLS(Y|X)
e a tracejada & OLS(X[Y).
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Fig. 5.11: Comparacao entre as dispersoes de velocidades estelar e gasosa para nucleos
Seyfert. A linha cheia corresponde a um ajuste usando o método “OLS bisector”,
a pontilhada a OLS(Y|X) e a tracejada & OLS(X|Y) com inclinagdes ~0.29
e ~1.6, respectivamente (~0.26 e ~1.1 sem considerar NGC 4748). Simbolos
como na Figura 5.9.



Capitulo 6

LARGURA EQUIVALENTE DO

TRIPLETO DO CALCIO

Como explicado na introdugao, o principal foco deste trabalho é a determinacao de
o, para nicleos Seyfert, devido ao interesse em o, como relacionado & equacao de
Tremaine e como uma primeira etapa para determinar a razdo M /L nestes niicleos.

Neste Capitulo vamos estudar a largura equivalente do tripleto do célcio. Bus-
caremos relacionar esta quantidade a varias propriedades dos objetos, o que serve
para ver se ela é util como indicadora das populacoes estelares. Também analizare-
mos sua evolucao temporal e faremos uma comparacao com a largura equivalente

da linha K do Call em 3933 A.

6.1 Medidas da largura equivalente do tripleto do calcio

Na hora de determinar a largura equivalente de uma linha, é importante definir a

metodologia empregada. Basicamente, é necessario estabelecer uma banda central
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abrangendo a linha de interesse, e pelo menos duas janelas (nos lados azul e vermelho
da linha) usadas para definir o continuo de referéncia. Existem varios métodos
para computar a largura equivalente do CaT, com diferencas dadas pela escolha
do continuo de referéncia adotado (Jones, Alloin e Jones, 1984; Bica e Alloin, 1987,
Diaz, Terlevich e Terlevich, 1989; Cenarro et al, 2002). Neste trabalho, nés adotamos
as bandas e janelas definidas por DTT, ilustradas na Tabela 6.1 e na Figura 6.1.
Embora os comprimentos de onda das janelas de DTT tenham algumas vanta-
gens, principalmente pelo fato de estarem livres de TiO (em N’s > 8860 A), podem
resultar nao muito tdteis nos casos em que o continuo da galaxia nao esteja bem
definido. Por exemplo, no lado azul do espectro, a janela estd perto de OI \8446;
nos casos em que esta linha é muito larga (como ocorre nos ntucleos Seyfert 1) o valor
médio na janela nao sera representativo do continuo. Nesses casos, DTT oferecem
uma janela alternativa no azul (ao redor de 8582A) a ser usada ao invés da anterior.
No lado vermelho, ainda depois da subtragao do céu podem sobrar alguns “picos

espirios”, o que altera o valor médio do fluxo nessa janela.

Estes motivos fazem com que em alguns casos o continuo de referéncia, dado por
uma reta que passa pelos valores médios do fluxo nas janelas a cada lado da linha
(segundo se mostra no exemplo da Figura 6.1), fique por acima ou por abaixo das
linhas. E por isso que escolhemos fazer as medicdes da largura equivalente usando
espectros sintéticos ja descritos na secao anterior. Esta estratégia, que simplifica o
trabalho, se justifica, uma vez que os ajustes sdo excelentes (ver Figuras 5.1 a 5.5).

As larguras equivalentes sao calculadas através da relagao:
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Fig. 6.1: Calculo da largura equivalente do CaT. Neste exemplo se mostra como foi feita
a integracao sobre o espectro sintético de I1C5169, usando as defini¢cées dadas na
Tabela 6.1

W= A"[1—5

F] d (6.1)

Aa

onde F) e F, sao os fluxos do espectro e do continuo de referéncia, respectivamente.
A integracao é feita a +15 A do valor central de cada linha (A\c), ou seja, entre
Aa=X—15A e \y=\.+15A.

Os valores da largura equivalente do CaT (W¢,r) assim determinados sdo mostra-
dos nas Tabelas 6.2 e 6.3; nas colunas 2, 3 e 4 se listam as larguras equivalentes

determinadas para cada uma das linhas do CaT. Neste Capitulo usaremos a denom-
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Indices adotados
Linha Banda Central Banda no Azul Banda no Vermelho
Cal A8498.02 8483.0-8513.0  8447.5-8462.5  8842.5-8857.5
Ca2 A8542.09 8527.0-8557.0  8447.5-8462.5  8842.5-8857.5
Ca3 \8662.14 8647.0-8677.0  8447.5-8462.5  8842.5-8857.5

Tab. 6.1: Intervalos de comprimentos de onda usados para calcular a largura equivalente
do CaT.

Larguras Equivalentes do CaT - Amostra Norte
Galaxia CallA] Ca2[A] Ca3[A] Weur[A] FC[%]
MRK 0001 1.04+0.2 3.0+0.2 2.6+£0.2 5.6+0.3 23.7
MRK 0003 0.9+0.2 2.440.2 2.3+0.2 4.6%+0.2 46.7
MRK 0078 1.3£0.1 3.1£0.1 2.940.1 6.040.2 23.8
MRK 0273 1.7£0.3 3.5+£0.3 3.6+0.3 7.14+0.5 26.7
MRK 0348 1.3+0.1 3.44+0.1 2.840.1 6.24+0.2 15.5
MRK 0573 1.5+0.1 3.8+0.1 3.3£0.1 7.1£0.1 06.4
MRK 1066 1.1£0.2 3.0+0.2 2.740.2 5.640.2 28.2
MRK 1073 1.1£0.2 3.1+0.2 2.54+0.2 5.640.3 20.9
NGC 0205 1.440.1 3.3+0.1 3.4+0.1 6.7£0.1 34.6
NGC 1068 1.4+0.2 3.4+0.2 29+0.2 6.2+0.3 18.6
NGC 138 1.840.1 4.1+0.1 3.5+£0.1 7.5+0.1 02.3
NGC 2110 1.2+0.1 3.2+£0.1 2.7£0.1 5.9+£0.2 10.3
NGC 4339 1.440.1 3.6+0.1 3.0£0.1 6.6£0.1 05.7
NGC 5929 1.240.1 3.2+£0.1 2.54+0.1 5.8£0.1 15.0
NGC 7130 1.3£0.2 3.3+0.2 2.940.2 6.2+0.2 18.7
NGC 7212 1.1+0.1 2.840.1 2.34+0.1 5.1£0.1 32.7

Tab. 6.2: Larguras Equivalentes do tripleto do Calcio, obtidas segundo o método ilustrado
na Figura 6.1; Cal=EW(8498.02A), Ca2=EW (8542.09A), Ca3=EW(8662.14A),
Wear—Ca2+Cal.

inacao “We,.r” para a soma das larguras equivalentes da segunda e a terceira linha
do CaT; eles sao listados na coluna 5. Incluimos na coluna 6 a porcentagem da

contribui¢do da FC obtida nos espectros sintéticos (ver Capitulo anterior).

6.2 Relacao com as propriedades dos niicleos

(a) Atividade

A relacao do We,r com o tipo de atividade nuclear é mostrada na Figura 6.2,
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Larguras Equivalentes do CaT - Amostra Sul

Galaxia Cal[A] Ca2[A] Ca3[A] Wear[A] FC[%]

ESO 362G08 1.3+0.2 3.3+0.2 2.8+0.2 6.2+0.3 23.7
ESO 362G18 1.5+0.2 3.4+0.2 2.9+0.2 6.3+0.3 24.0
MCG -63015 1.1+0.2 2.6+0.2 2.6+0.2 5.2+04 46.0

IC 2560 1.840.3 4.24+0.3 3.5+0.3 7.6+0.3 12.9
IC 3639 1.0+£0.2 2.94£0.2 2.44+0.2 5.3+0.2 32.0
IC 5135 1.2+0.2 3.3+£0.2 2.9+0.2 6.2+0.3 28.0
IC 5169 12404 3.2+£04 29+04 6.2+0.6 22.7

MRK 1210 1.4+£0.3 3.3£0.3 2.9+0.3 6.24+0.5 47.6
NGC 0424 1.6+£0.3 4.0+£0.3 3.4+03 7.4+04 15.4
NGC 0526A 0.9+0.2 2.44+0.2 2.1+0.2 4.5+0.2 47.5
NGC 0526B 1.3+0.4 3.1+£0.4 2.6+04 5.7+0.5 24.8
NGC 1125 1.4+0.2 3.7£0.2 3.2+0.2 6.9+0.3 10.2
NGC 1140 1.240.5 3.0£0.5 2.7+£0.5 5.7£0.7 03.7
NGC 1241 0.9£04 2.4+04 23£04 4.6+0.5 04.1
NGC 1365 0.5£0.2 1.4+0.2 1.3£0.2 2.6£0.3 03.8
NGC 1380 1.7£1.1 3.84£1.1 3.3+1.1 7.24+1.5 17.4
NGC 1433 1.3+£0.3 3.4+0.3 3.1+0.3 6.4+04 09.3
NGC 1672 2.0£0.1 4.2+0.1 3.7£0.1 7.9£0.1 09.4
NGC 1808 1.4+£0.2 3.6+0.2 2.9+0.2 6.6+0.2 19.3
NGC 2997 1.840.2 4.3+0.2 3.5+0.2 7.84+0.3 07.9
NGC 3081 1.6£0.2 3.8+£0.2 3.1£0.2 6.9+0.3 18.6
NGC 3115 1.8+£0.2 4.1£0.2 3.4+0.2 7.5+0.3 11.8
NGC 3256 1.1£0.2 2.3£0.2 1.9+0.2 4.24+0.3 56.1
NGC 3281 1.4+0.2 3.6+0.2 3.0+£0.2 6.6+0.4 20.3
NGC 3783 0.6£0.1 1.5+0.1 1.4+£0.1 2.940.2 71.4
NGC 4507 1.6+£0.1 3.7£0.1 3.2+£0.1  6.94+0.2 35.1
NGC 4593 0.5+0.1 1.3£0.1 1.3£0.1 2.6£0.2 76.6
NGC 4748 0.4+0.3 1.1+£0.3 1.1£0.3 2.2+04 74.2
NGC 4968 1.840.3 4.1+0.3 3.4+0.3 7.5%+0.5 15.2
NGC 5135 1.0+£0.2 2.7+0.2 2.3+0.2 5.0+0.3 36.6
NGC 5506 0.1£0.5 0.2+£0.5 0.2£0.5 0.4+£0.7 93.3
NGC 6300 2.1£0.2 4.8+0.2 4.1£0.2 8.9+0.3 16.4
NGC 6814 1.1£0.1 2.7£0.1 2.6+£0.1 5.3+0.2 14.6
NGC 6860 1.1£0.3 3.0£0.3 2.8+£0.3 5.8%£0.5 44.9
NGC 6907 1.6+£0.4 4.1+£04 3.2+04 7.41+0.6 00.0
NGC 7172 1.3+£0.5 3.44+0.5 2.8+0.5 6.3+0.8 27.1
NGC 7184 1.7+20.6 4.0£0.6 3.4+0.6 7.44+0.8 16.7
NGC 7410 1.2+0.2 3.3+£0.2 2.8+0.2 6.1+0.2 20.0
NGC 7496 1.3+0.4 3.3£04 3.0+04 6.3+0.6 38.3
NGC 7582 1.3£0.2 3.2+0.2 2.9+0.2 6.0+0.3 05.4
NGC 7590 1.7£0.9 4.0£0.9 3.4+09 7.4+1.2 15.8
NGC 7714 1.3+£0.7 2.5+0.7 2.3+0.7 4.840.9 13.3

Tab. 6.3: Larguras Equivalentes do Tripleto do Célcio; Colunas como na Tabela 6.2.
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Larguras Equivalentes para cada Tipo de Atividade

Atividade WCaT [A] FC [%]
(7)  Normais 71+£07 16+11
(24) Seyfert 2 “puros” 6.5+ 1.0 18 £ 10
(12) Compostos 6.0+ 0.6 25+ 11
(15) Starburst+Compostos 5.8 + 0.8 14 + 14
(7)  Seyfert 1.2+41.5+1.9 51421 40+ 27
(4)  Seyfert 1 (*) 33+ 14 6807

Tab. 6.4: Larguras Equivalentes e Porcentagens de FC para cada subamostra. (*) Se ndo
levarmos em conta NGC 6860 (pois é um nticleo Syl que contém Starburst) o
valor médio da We,r para as Seyfert 1 diminui para (2.55 £ 0.34) A, em quanto
que o FC aumenta para (75.2 £+ 1.3) %.

enquanto que os valores médios determinados para cada subamostra estao listados na
Tabela 6.4 (Coluna 1). Em geral, o valor da We,r diminui a medida que a atividade
aumenta. Subdividimos os objetos em quatro subamostras: “Seyfert 17, com todos
os nucleos que apresentam alguma linha larga (i.e., Seyfert 1, Sy 1.2, Seyfert 1.5,
Seyfert 1.8 e Seyfert 1.9); “Seyfert 2”, com os niicleos Seyfert 2 “puros”; e “Sth”,
que contém os nucleos classificados como do tipo “compostos” (Seyfert 2/Starburst)
além dos Starburst. Os niicleos “compostos” se diferenciam dos Seyfert 2 “puros” por
terem valores de Wz, um pouco mais baixos, mais parecidos com os dos ntcleos

Starburst.

Pode-se ver que os valores das larguras equivalentes dos niicleos Seyfert 2 puros
sao parecidos com os das galédxias normais, o que é indicativo de que as populagoes
estelares sao similares, enquanto que nos niicleos de tipo composto o valor médio
da Wear € ~0.5 A menor, mais parecido com o dos Starburst “puros”. Contudo, a
diferenca maior esta dada nos ntucleos Sy 1, onde as W¢,r sd0 menores.

Em geral, o comportamento da largura equivalente do CaT em funcao do tipo de
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Fig. 6.2: Largura Equivalente do CaT, obtida somando as larguras equivalentes das trés
linhas, como funcdo do Tipo de Atividade: 1.0=Seyfert 1; 1.2=Seyfert 1.2;
1.5=Seyfert 1.5; 1.8=Seyfert 1.8; 1.9=Seyfert 1.9; 2.0=Seyfert 2; 2.1=Star-
burst /Seyfert 2; 2.5—=Starburst; 3—Galédxias Normais. Simbolos como na Figura
5.9.

atividade nuclear pode ser entendido como que nos nicleos de mais alta atividade
(Seyfert 1 e intermediarios entre Seyfert 1 e Seyfert 2) o continuo do AGN é mais
intenso, o que contribui com uma diluicio da linha. Uma excecao é NGC 5506,
marcada na Figura 6.1, por apresentar linhas do CaT muito fracas.

(b) Tipo Morfologico

Nao encontramos uma correlagdo clara entre a We,r e o tipo morfologico da
galaxia, segundo se vé na Figura 6.3. Embora para os niicleos Seyfert 2 e Normais

existe uma leve dependéncia entre W € T (maior We,r nos nicleos de galéxias
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Fig. 6.3: Largura Equivalente do CaT em funcao do Tipo Morfolélogico da galdxia. Sim-
bolos como na Figura 5.9.

mais tardias), ndo podemos confirmar essa tendéncia com nossa amostra.

(c) FC

Como foi explicado na secao anterior, os espectros sintéticos estao dados por os
espectros das estrelas padrdes de velocidade e um FC (em forma de leis de poténcias)
que representa outras componentes que nao sejam as das estrelas padroes em veloci-
dade. Assim, este FC pode ser devido tanto & luminosidade estelar quanto & nao
estelar. Na coluna 2 da Tabela 6.4 estao listados os valores médios das contribuicoes

em FC para cada subamostra. Vemos que existe uma clara correlacao entre o We,r
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e a FC dos espectros sintéticos, como ilustrada na Figura 6.4: em geral, a We,r
diminui quando a porcentagem de FC é maior.

Levando em conta a relagdo entre We,r € o tipo espectral dos niicleos (Figura
6.2), é facil ver também que o FC aumenta com a atividade. Os niicleos Seyfert
1 apresentam os valores mais altos de FC: dos quatro nicleos Seyfert 1, um (NGC
6860) tem FC ~44%, sendo que os outros trés tém ~70-75%. Este comportamento
pode ser entendido como que nos ntucleos Seyfert 1 o FC esta dado efetivamente pela
alta luminosidade nao estelar (i.e., do nicleo ativo) que dilui as linhas do CaT.

A contribui¢do de FC nos nicleos Seyfert 2 é menor que ~40%, e nos Normais
¢ menor que ~25%, sendo que s6 em um deles (NGC 205) o FC é maior (~35%).
Em geral, tanto em W, quanto em FC os dois tipos de niicleos sao indistingiiiveis.
Cabe esclarecer que, em principio, o FC obtido aqui nao é o “Featureless Continnum”
observado nas Seyfert 2 na década pasada (Cid Fernandes e Terlevich, 1995); porém,
noés encontramos que estao relacionados, no sentido de que, se o FC é muito alto
(Seyfert 1), o FC é efetivamente devido ao continuo nao estelar (i.e., que provém
do AGN). A detecao de FC em galaxias nao ativas (como em NGC 205), porém,
mostra que o FC nao é necessariamente devido aquele “Featureless Continuum”.

Nestes casos, o FC tem a ver com o “template mismatch”, explicado em §5.1.1.

E interessante ver que nossa amostra contem 12 niicleos Seyfert 2 classificados

como do tipo “compostos” Seyfert 2/Starburst (Cid Fernandes et al, 2001)!. Os

L' A denominacdo de “composto” implica simplesmente que foram detectados Starburst em muitos
ntucleos Seyfert 2
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Fig. 6.4: Largura Equivalente em fun¢do do FC. Simbolos como na Figura 5.9.

valores de We,r e FC obtidos para estes objetos sao intermediarios aos dos niicleos
Seyfert 2 e Starburst.

Em uma anélise das populagoes estelares dos niicleos Seyfert 2 (Cid Fernandes
et al, 2001), os “compostos” em geral contém uma porcentagem alta de FC, em
quanto que nos Seyfert 2 “puros” o FC é baixo. No entanto, varios nicleos Seyfert
2 apresentam valores intermédios e foram classificados como “ambiguos”. Alguns
destes nicleos estdo presentes em nossa amostra, sendo que dois deles (NGC 7212
e MRK 3) destacam-se na Figura 6.4 por terem Wg,r menores que a média, e

portanto os FC mais altos de entre as Seyfert 2 (~40%, i.e., entre os dos Seyfert



\_/G,IJJI./UIU v. LAV A UL Lsy .L'Ilc‘U.l VLALJAJIN 4 47 1J\J 4L idudl JiJ1 \J 1\ JULALI\JAIS 1Ll

1 e os dos Starburst). A natureza destes nicleos 6ticamente “ambiguos” ndo pode
ser determinada com base na Figura 6.4 s6, ja que valores intermediirios de FC
podem indicar uma contribuicao tanto de estrelas jovens quanto de um ntcleo ativo.
E interessante ver que a maioria deles contém um nicleo Seyfert 1 oculto: embora
a intensidade da luz espalhada seja muito menor que a luz direta dos Seyfert 1,

provavelmente possa contribuir a diluicao das linhas estelares.

6.3 Comparacao com a largura equivalente do Call K A3933

Havendo determinado a largura equivalente do tripleto do calcio para diferentes tipos
de niicleos de galéxias, nos perguntamos se ela é util como indicador da idade da
populacao estelar presente neles. Para isso faremos uso dos espectros de populagoes
estelares simples obtidos a partir dos modelos de Bruzual e Charlot (2003), para
metalicidades 0.2 Zg), 0.4 Zo, Zg € 2.5 Z, e idades entre 0 e 2x10'° anos; as primeiras
duas metalicidades sao provavelmente irrelevantes nesta analise, pois em nicleos
de galaxias as abundancias sao em geral mais altas. Nestes espectros medimos
as larguras equivalentes do CaT, seguindo a mesma metodologia usada para os
dados (secio §6.1) obtendo assim a seu comportamento para as faixas de idades
e metalicidades mencionadas. Isto nos permite verificar a utilidade do CaT como
indicador de populagoes estelares.

Além do CaT, algumas linhas de absorcao no o6tico tem sido de grande utili-
dade para distingiiir as populagoes estelares em niicleos Seyfert 2, sendo que a mais
intensa é Call K A3933. Alguns estudos (Cid Fernandes et al, 2001, 2004b) de-

mostraram que a largura equivalente de Call K A3933 (W) é um bom indicador
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do contraste entre as proporcoes das populacoes estelares velhas e jovens. Exemplo
disso é a proporcionalidade entre a porcentagem de populacao velha e Wi ; nos ni-
cleos compostos essa porcentagem é menor que ~75%, ou seja, Wy < ~10 A, sendo
esta a caracteristica mais importante para detectar Starbursts em Seyfert 2. A razao
de que nestes niicleos a linha Call K tenha uma largura equivalente pequena é que,
embora seja produzida em estrelas tardias, ela esta diluida devido ao continuo alto
em regioes com formacao estelar, sendo que o limite parece estar dado por Wx ~10
A (Cid Fernandes et al, 2001). A comparacio entre a largura equivalente do CaT e
a de Call K permite, portanto, uma maneira alternativa, mais empirica, de verificar

a utilidade do CaT como trazador das populagoes estelares.

6.3.1 Evolugao temporal do CaT

Na Figura 6.5 apresentamos o comportamento da largura equivalente do CaT (me-
didas nos espectros de populagoes estelares simples) em func¢ao do tempo para as
quatro metalicidades mencionadas, junto com os valores médios das W, medidas
para cada uma das subamostras observadas.

Pode-se ver que a Wg,r aumenta até atingir valores maximos de 7 A para Zg em
t=107 anos; esse maximo ocorre um pouco antes para 2.5 Zg (~4 A em t~8x107
anos) e depois para 0.4 Zg (~6 A em t~2x10® anos). Para metalicidades muitos
baixas (0.2 Zg), os valores de Weqar “oscilam” ao redor de ~4 A. Este maximo
principal é devido ao aparecimento das primeiras supergigantes vermelhas. Logo,
entre 108 e 10° anos, as larguras equivalentes das populagoes com metalicidades solar

e subsolar descem até que as tltimas gigantes aparecem, ao redor de ~10° anos, as
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quais sao responsiveis pelo aumento da largura equivalente do CaT até valores
aproximadamente constantes para idades muito altas (t>10'° anos). Uma excegao é
a evolucao do CaT para metalicidade 2.5 Z, cujo valor aumenta para idades maiores
que ~107 anos. No entanto, devemos levar em conta que a definicdo de largura
equivalente do CaT usada neste trabalho é mais confiavel entre ~5x 108 e 107 anos,
e para idades maiores que ~3x10% anos. Para idades entre 107 e 3x10® anos, as
vezes a reta dada pelo continuo de referencia passa por baixo do continuo adjacente
aos comprimentos de onda das linhas, dando assim valores de W¢,r inferiores aos
reais. Nestes casos, as linhas evolutivas sao limites inferiores de We,r.

O resultado mais importante desta figura é que a largura equivalente do tripleto
do célcio nao resulta muito util como indicador de idades. Por exemplo, para metal-
icidade solar e idades maiores que ~107 anos (logo ap6s das primeiras supergigantes
aprecerem) a We,r se mantém em valores aproximadamentes constantes (de 6 a 7
A), e s6 para t>10'° volta a ter uma dependencia univoca com o tempo. Assim,
nao é possivel associar uma idade a uma populagdo com base apenas na largura
equivalente do CaT.

Qualitativamente, nossos resultados sao compativeis com os obtidos por outros
autores (Mayya, 1997; Vazdekis et al, 2003); no entanto, existem alguns aspectos a
considerar:

(a) Como mencionado antes, a definicdo de largura equivalente adoptada néo
resulta 0til em algumas faixas de idades; isso significa que as curvas podem estar
por abaixo dos valores reais. Além disso, os autores mencionados utilizam outra

definicao, obtendo assim valores diferentes.
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(b) Os resultados de Mayya (1997) estdo baseados nos modelos evolutivos de
Genebra, que sao mais “caprichados” para estrelas massivas, sendo assim mais confi-
aveis para idades menores que ~10% anos. Os modelos de Bruzual & Charlot (2003)
(usados por noés) usam os resultados de Padova, mais confidveis para estrelas de
baixa massa (idades maiores que ~10®~% anos).

(c) Os resultados de Vazdekis et al (2003) sdao mostrados na Figura 6.6. Para
metalicidade ~ solar, a dependéncia temporal do CaT é similar a ilustrada na Figura
6.5. Tanto em nossos resultados quanto nos deles, observamos que a largura equiva-
lente nao é util como indicador de idade; todavia, a dependencia com a metalicidade

parece ser forte, pelo menos para populagoes velhas.

6.3.2 Evolugao temporal do Call K 3933

Como explicado antes, é sabido que Wx é um forte indicador da presenca de pop-
ulagdo jovem em nicleos Seyfert 2 (Cid Fernandes et al, 2001) e em galaxias Star-
burst (Cid Fernandes, Ledo, Rodrigues Lacerda, 2003). Para “calibrar” esta relago,
medimos Wy nos espectros das populagoes simples de Bruzual & Charlot (2003),
definindo um pseudo-continuo segundo explicado em Cid Fernandes et al (1998) e
Cid Fernandes et al (2004b). Na Figura 6.7 esta ilustrado o comportamento de Wy
como funcao do tempo, para quatro diferentes metalicidades: 0.2 Zg, 0.4 Zg, Zg €

2.5 Ze. Pode-se ver que o Wx é um excelente indicador de idade a partir de ~3x108
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Fig. 6.5: Evolugao temporal do CaT, medido nos espectros de populacoes estelares simples,
para diferentes metalicidades. Valores médios obtidos para as subamostras de
niicleos sao representados ésquerda.

anos? e para todas as metalicidades. Para idades menores que 3x10% anos, Wx é de
apenas uns poucos A, e nao apresenta um comportamento monotonico nesta faixa.
Porém, pode-se dizer que se o valor observado é baixo, a populacao predominante é
jovem.

As barras a esquerda na figura indicam as faixas de largura equivalentes de Ca
K obtidas para as subamostras de Seyfert 2 e para Compostos. Para populagoes

simples, as larguras equivalentes médias dos Seyfert 2 (11.243.0 A) e dos Compostos

2 Em torno de ~10® anos, e para metalicidades acima de solar, a definicio do pseudo-continuo
fornece valores negativos de Wk .
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Fig. 6.6: Indice CaT* (Cenarro et al, 2001) de populacdes estelares simples em funcio da
idade e metalicidade: ff=funcoes de ajuste, ss=espectros sintéticos. Extraido de
Vazdekis et al (2003).

(6.5+3.0 A) correspondem as idades ~10% e ~5 10® anos, respectivamente, depen-
dendo levemente da metalicidade adoptada. Estes valores sao consistentes com o
fato de que os Compostos contém uma mistura de populacoes jovens e velhas, o que
em média, se manifesta como um Wy correspondente a uma populacao simples de
idade intermediéria.

Levando em conta a utilidade do Wx como diagnoéstico da presenca de Starburst,
e seu comportamento em funcao do tempo, concluimos que o Wx é um indicador

confidvel da idade.
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Fig. 6.7: Evolugao temporal do da linha Call K A 3933, medido nos espectros de populacoes
estelares simples, para diferentes metalicidades. Valores médios obtidos para
Seyfert 2 e Compostos sao representados ésquerda.

6.3.3 Relacao entre as larguras equivalentes do CaT e do CaK

A fim de explorar a relagao entre as larguras equivalentes do CaT e do CakK, grafi-
camos os valores observados das larguras equivalentes do CaT obtidas em §6.2 e
§6.3 e medidas de Wx compiladas de Cid Fernandes et al (2001, 2004a) para obje-
tos em nossa amostra. A Tabela 6.5 lista as galaxias para as quais contamos com
ambas medidas. Elas sdao mostradas na Figura 6.8. Além disso, na mesma figura
graficamos os comportamentos das larguras equivalentes de cada linha medidos nos

de populagoes estelares simples de Bruzual & Charlot (2003), para as metalicidades
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Larguras Equivalentes do CaT e CaK

Galaxia (ESO) WCaT[A] WK[A] Galéaxia (KPNO) WCaT[A] WK[A]
ESO 362G08 8.0£0.5 6.24+0.3 MRK 0001  7.6+1.0 5.6+0.3
IC 2560 11.0£1.0 7.6£0.3 MRK 0003 11.3£1.0 4.6+£0.2
IC 3639 8.0£1.0 5.34+0.2 MRK 0078  9.6+£1.0 6.0£0.2
IC 5135 4.0£0.4 6.2+0.3 MRK 0273  5.6£1.0 7.1£0.5
MRK 1210 9.0£1.5 6.24+0.5 MRK 0348 12.5+1.0 6.2+0.2
NGC 0424 11.1+£0.6 7.4£0.4 MRK 0573 14.1£1.0 7.1£0.1
NGC 1125 10.5+1.0 6.9+0.3 MRK 1066  5.6£1.0 5.6%0.2
NGC 1672 10.0+£0.6 7.9£0.1 MRK 1073  5.7+£1.0 5.6%0.3
NGC 3081 15.1+£0.9 6.9+0.3 NGC 1068  7.4+1.0 6.2+0.3
NGC 3256 3.6£0.5 4.24+0.3 NGC 1386 13.2+1.0 7.5%0.1
NGC 3281 16.0£1.1 6.6£0.4 NGC 2110 13.5+1.0 5.9£0.2
NGC 4507 11.1+0.4 6.94£0.2 NGC 5929 14.3+1.0 5.8%£0.1
NGC 4968 10.7£1.1 7.5+£0.5 NGC 7130  3.7+£1.0 6.2£0.2
NGC 5135 3.3£0.4 5.0+0.3 NGC 7212 10.4+1.0 5.1£0.1
NGC 5506 7.9£1.0 0.4%0.7
NGC 6300 16.6+1.2 8.9+0.3
NGC 7172 16.7£1.3 6.3+0.8
NGC 7410 3.3£0.4 6.14+0.2
NGC 7496 41404 6.3+0.6
NGC 7582 4.5+0.4 6.0+0.3
NGC 7590 16.3£0.7 7.4£1.2

Tab. 6.5: Larguras equivalentes do tripleto do Calcio e de Call K A3933.

Z@ e 2.5><Z®.

Em geral, os valores observados sao consistentes com os modelos estelares, ou
seja, valores altos do CaT depois de ~10"~8 anos e uma variedade de valores de
Wy segundo as diferentes idades da populagao.
as observacoes nao necessariamente devem coincidir com uma linha evolutiva, que

sao devidas a populacoes simples: combinagoes de diferentes idades e metalicidades

reproduzem facilmente as W, dos niicleos Seyfert e Starburst.

Temos que levar em conta que
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Fig. 6.8: Relacao entre a largura equivalente do CaT e do CaKA3933. As linhas estelares
para populagoes simples estao graficadas para duas metalicidades; suas dependen-
cias temporais estdo indicadas como log(idade) em cada uma delas. Os valores
listados na Tabela 6.5 estdo graficados com simbolos como na Figura 5.9.

6.3.4 Contribui¢ao do continuo nao-estelar

A dilui¢do das linhas estelares no 6tico foi atribuida durante muito tempo a um
continuo nao-estelar. Sua possivel contribuicao pode ser quantificada analizando o
comportamento das larguras equivalentes do CaT e do CaK: assumindo um continuo
nao estelar, representado por uma lei de poténcia, F, oc v=%, é possivel estimar a
diluicao que apresentaria o CaT.

As larguras equivalentes do CaT (Wg,r) e do Call A3933 (W) sdo expres-

sas em termos dos fluxos integrados das linhas (Fo.r € Fg) e os continuos nesses
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comprimentos de onda (Cg,r € Ck) da forma:

lCaT lK
S W
) K_C

(6.2)

O continuo em cada comprimento de onda (C,) pode ser devido & contribui¢do
estelar (C}) e ao continuo néo estelar, em forma de uma lei de poténcias (CYZ;
PL=“power-law”). Ele é expresso em termos do indice espectral 8 e o comprimento
de onda de normalizagio \g: CLE=CLEx(A/Ag)?; neste caso, A\g=3933 A. Assim,
para a linha Call K:

Fy Fy Fr Cj

W — Fx _ _ ke Ok 6.3
K= Ok Ot CPL = CrCPEy Oy~ K XTK (6.3)

onde z% & a contribuicao do continuo estelar ao total (z% +x£F=1). Similarmente,

a largura equivalente do tripleto do calcio é:

x 1
Woar = Wear mpre— = Wiy —grr (6.4)
¢ o CgaLT + CCaT “ 1+ —gf‘f;

As quantidades CEL, e Cf,r podem ser expressas em termos dos continuos estelar

e nao estelar na linha K:

C*
Cour = Cic Cic =i Cxe (6.5)
K
PL ngfT PL. PL __ _.PL

CaT = CII?L

A fracdo Cg,/Cj depende da forma do espectro estelar. Nos modelos de Bruzual &
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Charlot (2003), para uma populagdo velha essa “cor” é de ~3. Similarmente, a fra¢do
CEL,/CEE esta dada pelo continuo nio estelar, ou seja CEL;/CEL = (Acar/Mk)P.

Assim:

CEL (Mcar/Ak)? zxPL

= 6.7
Cour  Cour/Cic 1- a5 oD
Subtituindo este resultado na equagio (6.4) obtemos:
Wi = Wi(1 —zk"). (6.8)
. 1
WCaT = WC’aT PL (69)

1+ Qe T
Clar/Cx 13k

As equagdes (6.8) e (6.9) expressam os comportamentos das larguras equivalentes
Wx e Weqr em fungio da contribuicao x£*; estas “curvas de diluigao” sao ilustradas
na Figura 6.9 com passos a cada 20% de zXX. As curvas correspondem aos indices
nao estelares 5 = 0, 0.5 e 1.0, os que correspondem?® a o = 1.0, 1.5 e 2.0 na repre-

(67

sentagao F, o v~%; o valor usualmente adotado para um AGN é « = 1.5 (§=0.5).

Na mesma figura estao graficados os dados e modelos mostrados na Figura 6.8.

Uma anéalise desta figura mostra que nenhuma das curvas de lei de poténcia
computadas aqui é compativel com as observacoes, no sentido de que os dados nao

estao distribuidos ao longo das curvas de dilui¢ao. Portanto, o comportamento das

3 B esta relacionado com a da forma f=2-a: F,dv=Fyd\ = v~%dv o« MdA, ou seja que
roeocX?aspg=2-qa
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Fig. 6.9: Relagao entre a largura equivalente do CaT e do CaKA3933, similar & Figura 6.8.
As linhas de diluigao sdo indicadas segundo o indice espectral da contribuicdo em
leis de poténcias, com porcentagens marcados a longo delas.

larguras equivalentes nao pode ser explicado em termos de uma populacao velha
mais uma lei de poténcia que se extenda desde o CaK (3933 A) até o CaT (~8550
A). Se isso acontecese, o Ca'T também estaria diluido, mas as larguras equivalentes
observadas se encontram por acima das curvas, ainda para as leis de potencias mais
azuis; s6 um indice espectral a maior que 3 ou 4 explicaria os altos valores de CaT
e uma forte diluicao do Ca IT K, mas em AGNs « é menor que ~2. Embora isso
ja foi notado anteriormente usando a linha estelar Mg Ib A\5175 (Terlevich, Diaz &
Terlevich, 1990; Garcia-Vargas et al, 1993), aqui confirmamos este resultado com

uma amostra maior e para uma linha mais azul que Mg Ib. Assim, o continuo que
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dilui as linhas estelares no 6tico-UV nao dilui as linhas no vermelho.

Cinco nucleos (trés deles sio ambiguos) apresentam larguras equivalentes coinci-
dentes com as curvas de lei de poténcia dadas por o = 1.5 a 2. No entanto, dois deles
(NGC 2110 e NGC 7172) encontram-se também na curva estelar de alta metalicidade
e idade (>10° anos), e um (NGC7212) est4 na curva estelar de metalicidade solar
(~10? anos), podendo portanto ser resultado da combinac¢ao de populagdes estelares
velhas e (se presente) um continuo nao estelar em pouca proporcao (<30%).

Alguns nicleos Seyfert 2 tém larguras equivalentes maiores que ~7 A e ndo
poderiam corresponder a combinacoes dos modelos; eles serao estudados num futuro,
testando-os, por exemplo, com modelos estelares de outras metalicidades.

Resumindo, a contribuicao em forma de lei de poténcia ao continuo dos nucleos
Seyfert 2 nao explica a diluicao das linhas estelares no 6tico a vez que a nao diluicao
das linhas estelares no vermelho. Os modelos de populagoes estelares simples de
Bruzual & Charlot (2003) podem em grande medida, dar conta do comportamento

das larguras equivalentes das linhas estelares.



Capitulo 7

CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

7.1 Resultados

Neste trabalho apresentamos um atlas de espectros nucleares na faixa do tripleto do
Célcio em 8498.02, 8542.09 ¢ 8662.14 A (CaT) e de [STIT| A9068.9 para 59 galaxias: 38
com niicleo Seyfert 2 e as restantes com nitcleo Seyfert 1, Starburst e Normais. Estas
caracteristicas espectrais foram usadas para determinar as dispersoes de velocidades
estelar (o,) e gasosa. O CaT foi detectado em 58 objetos, enquanto que o [SIII| foi
detectado em 42 dos niicleos observados.

Determinamos o, ajustando o espectro na faixa do CaT com um programa de
sintese espectral (método de ajuste direto) usando como base estrelas padroes de
velocidade mais um “Featureless Continuum” (FC) em forma de leis de poténcias.
Encontramos um bom acordo com os dados em comum da literatura. O valor de o,
médio é de ~120 km /s, independente do tipo de atividade.

Obtivemos dispersoes de velocidades do gas (atraves do FWHM do [SIII]) e

conferimos que, embora sejam mais altas que as estelares, existe uma correlagao
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entre elas, sendo mais forte para nucleos Seyfert que para outros tipos de nicleos.

A anélise das populacoes estelares foi feita através das larguras equivalentes do
CaT (Wegar), medidas nos espectros sintéticos, e do Ca II A\3933 (Wk), obtidas
da literatura. Se encontrou que nos nicleos Seyfert 2 as We,r nao estao diluidas,
ou seja, tém valores similares as dos niicleos normais. Em geral, We,r diminui
com a atividade. Na maioria dos casos a contribuicao do FC a sintese foi menor
que ~50%, e advertimos que existe uma correspondéncia entre o tipo de atividade
nuclear e o FC: nos Seyfert 1 o FC é muito alto (~75%), indicando uma diluigao
do CaT devido ao continuo do AGN, enquanto que nos Starbursts é pouco e devido
ao continuo estelar. Muitos dos niicleos observados sdo compostos (Seyfert 2 +
Starburst); eles apresentam We,r e FC intermédios aos observados nos Seyfert 2 e
nos Starburst.

Conferimos que Wg,r nao resulta muito util na hora de determinar a presenca
de populagoes jovens. Nesse sentido, Wi resulta ser um bom indicador de Starburst
em nucleos Seyfert 2. Usando modelos de populacoes estelares simples, verificamos
que o CaK é muito 1til como indicador de idade, para metalicidades entre 0.27; e
2.57.

A dependéncia do Wg,r com o Wi é consistente com a evolucdo de um surto
de formacdo estelar, com idades entre 107 e 10'° anos, e ndo com uma simples

combinacao de uma populagio velha e uma lei de poténcias (propria do continuo do

AGN).
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7.2 Continuacao deste trabalho

Esta dissertacao ¢ parte de uma pesquisa para estudar a dinamica estelar e gasosa
e as populacoes estelares dos ntcleos Seyfert 2. O atlas apresentado no Capitulo
4 permitiu analizar estas quantidades; no entanto, persistem algumas questoes a
serem analizadas futuramente em maior detalhe:

(a) A principal motivagao deste trabalho foi o conhecimento da razio entre Massa
e Luminosidade (M/L) em nicleos de galaxias ativas. Primeiramente verificaremos
se este indicador se correlaciona com outros trazadores de populacoes estelares, como
o Wix. Se esta correlacdo existir, a razdo M/L podera ser usada para diagnosticar
populacoes estelares em objetos para os quais outros métodos nao funcionam bem,
como Seyfert 1 e alguns Seyfert 2.

(b) Alguns nucleos apresentam dispersoes de velocidades estelares menores que
100 km/s. Segundo a relacdo entre o, e a massa do buraco negro central, eles
teriam massas muito pequenas. Estes objetos sao de grande interesse atualmente, e
merecem ser analizados em maior detalhe.

(c) A cinematica do gas apresenta variagoes que sdo devidas as influéncias ndo
gravitacionais; possiveis causas foram nomeadas em §5.3. Elas serao analizadas em
detalhe com a amostra deste trabalho e mais 20 novos espectros obtidos no KPNO,
que estao sendo reduzidos.

(d) As assimetrias observadas na linha de emissao [SIII] A9068.9 nao foram
estudadas neste trabalho; como futura pesquisa, faremos um estudo detalhado delas.

(e) Além das linhas analizadas neste trabalho, nossos espectros contém também

outras linhas de emissdo nebulares, como Ha, [NII] AA6548,6584 e [SII] AA6717,6731.
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O estado de ionizagdo do gas pode ser inferido assim através das razdes [NII|/He,
[SII]/He e [SII]/[SIII]. Determinar essas razoes como func¢ao da distancia ao nicleo
permitira fazer um mapeamento das condicoes fisicas do gas da NLR. Para os niicleos
da amostra Norte e alguns da amostra Sul contamos também com espectros no 6tico,

o que favorecera a interpretacao dos resultados.
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