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“All we have to decide is what to do with the time that is given to us.”

J.R.R. Tolkien, from “The Lord of the Rings: The Fellowship of the Ring” (2001)

“Love 1s the one thing we’re capable of perceiving that transcends dimensions of time and

space.”

Christopher Nolan, from “Interstellar” (2014)






Resumo

O estudo da evolugao quimica é de grande importancia para a compreensao da evolugao
do universo. Modelos e observagoes indicam um cendrio inside-out para a formagao dos
discos de galaxias espirais. Os gradientes de abundancias quimicas, em alguns casos, des-
viam de uma simples reta com inclinagao negativa, apresentando uma quebra interna e/ou
um achatamento externo, principalmente em galaxias de maior massa. Neste trabalho,
analisamos os gradientes de abundancia de oxigénio de galdxias espirais com observagoes
do Calar Alto Legacy Integral Field Area (CALIFA) survey. Em particular, nosso foco foi
a analise dos perfis dos gradientes de abundancia de oxigénio em regioes H II que apresen-
tam uma quebra interna, com énfase especial no gradiente radial interno, aplicando um
procedimento automatico de ajustes. Tentamos estabelecer relagoes entre as propriedades
fisicas das galaxias e dos bojos quando hé a presenca de uma quebra interna, a fim de
obter possiveis explicagoes para a ocorréncia dessas quebras nos gradientes. Verificamos
que os critérios de selecao de regioes H II disponiveis na literatura interferem nos resulta-
dos, podendo alterar consideravelmente os perfis dos gradientes de abundancia, além de
apresentar diferentes galdxias com a presenca de quebra interna. Além disso, realizamos
uma analise dos gradientes de abundancia, examinando o impacto da descontaminacao do
gas difuso ionizado (DIG) nos gradientes de abundancia de oxigénio que apresentam uma
quebra interna. Constatamos que o DIG, concentrado principalmente nas regioes mais
centrais das galaxias, pode alterar os perfis dos gradientes de abundancia de oxigénio, caso

nenhuma descontaminacao seja realizada.






Abstract

The study of chemical evolution is of great importance for comprehending the evolution
of the Universe. Models and observations indicate an inside-out scenario for the formation
of spiral galaxy disks. Chemical abundance gradients, in some cases, deviate from a simple
straight line with a negative slope, showing an inner drop and/or an outer flattening,
especially in galaxies of higher masses. In this work, we analyzed the oxygen abundance
gradients of spiral galaxies using observations from the Calar Alto Legacy Integral Field
Area (CALIFA) survey. Specifically, our focus was on the analysis of oxygen abundance
gradient profiles in H II regions displaying an inner drop, with a particular emphasis on
the inner radial gradient, employing an automatic fitting procedure. We attempted to
establish relationships between the physical properties of galaxies and bulges when an
inner drop is present, aiming to provide possible explanations for the occurrence of these
breaks in gradients. We observed that the selection criteria for H II regions available
in the literature affect the results, potentially significantly altering abundance gradient
profiles and identifying different galaxies with an inner drop. Moreover, we conducted an
analysis of abundance gradients, investigating the influence of diffuse ionized gas (DIG)
decontamination on oxygen abundance gradients characterized by an inner drop. Our
findings indicate that DIG, predominantly concentrated in the central regions of galaxies,
has the potential to modify the profiles of oxygen abundance gradients in the absence of

decontamination procedures.
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Capitulo 1

Introducao

Neste capitulo ¢ feita uma breve revisao sobre as principais estruturas das galaxias
espirais e regides H II. Em seguida, apresentamos o survey CALIFA e fornecemos as prin-
cipais caracteristicas e objetivos desse survey. Serao abordados o método para calcular a
abundancia de oxigénio e a definicao do gradiente radial de abundéancias quimicas. Por

fim, serao apresentados os objetivos desta dissertacao de mestrado.

1.1 Galaxias espirais

Até o século XVIII, varios astronomos ja haviam identificado outros corpos extensos
e difusos, além das estrelas, aos quais denominaram de “nebulosas”. Algumas daque-
las nebulosas eram objetos que pertenciam a nossa propria galaxia; porém, outras delas
eram galaxias individuais. Tais questoes foram discutidas pelos astronomos Harlow Sha-
pley (1885-1972) e Heber Curtis (1872-1942) em abril de 1920 na sede da Academia de
Ciéncias Americana (Hubble, 1925 |Damineli, [2003). Shapley defendia que aqueles objetos
difusos pertenciam a Via Lactea e Curtis defendia que algumas daquelas nebulosas eram
na verdade objetos extragaldcticos. Essa discussao ficou conhecido como “O Grande De-
bate” (Hubble, 1925; |Lamon, 2017)) e, somente em 1923, Edwin Powell Hubble (1889-1953)
conseguiu encerrar de vez essa discussao. Hubble foi capaz de identificar estrelas variaveis
cefeidasE] na “nebulosa” de Andromeda e assim calcular a distancia de Andromeda, pro-
vando que algumas daquelas “nebulosas” observadas desde o Século XVIII eram de fato
outras galaxias.

Hubble continuou seus estudos e observagoes, possibilitando a descoberta de outras

! Estrelas que apresentam uma variacao periédica no brilho.
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galaxias. De maneira geral, Hubble verificou que as galaxias podem ser divididas em dois
grandes grupos: elipticas e espirais. No entanto, aspectos morfologicos distintos eram
observados e, sendo assim, Hubble percebeu a necessidade de um sistema de classificacao
de galdxias. A classificagao morfolégica de Hubble (Hubble, é representada por um
diagrama de diapasao, conforme a figura [I.1l Esse diagrama representa uma sequéncia de
complexidade, do ponto de vista morfologico, e nao uma sequéncia evolutiva das galaxias

(Lima Netol, [2020)).

Espirais “normais”

Sa Sh Sc

S0 / @ ) / @/ ‘ﬂ,

Elipticas . Irre gulares

ol
5 » "

EO E3 E7 Irr I Irr 11

SBO

SBa SBb SBc

Espirais barradas

Figura 1.1: Classificagio morfolégica de Hubble (Lima Netol 2020).

As galdxias elipticas apresentam uma forma esferoidal e ndo possuem uma estrutura
espiral. Essas galdaxias possuem pouco gés e as estrelas associadas a essas galaxias sao em
geral estrelas velhas/evoluidas de cor avermelhada (chamada de populagao II). A classi-
ficagdo de EO a E7 esta relacionada com a elipticidade dessas galaxias. As galaxias espirais
apresentam uma estrutura espiral com trés estruturas principais: o bojo, que contém um
nicleo no seu interior; o disco, onde estao localizados os bragos espirais (sao estruturas
onde geralmente estdo localizadas as regides de formacao estelar); e o halo, onde estao
distribuidos os aglomerados globulares mais velhos. A classificacado de Hubble é baseada
no formato dos bragos espirais, no tamanho do bojo e/ou na presenca da barra, que é
uma estrutura alongada que atravessa o bojo das galaxias. As galaxias lenticulares sao
uma classe de galaxias que possuem bojo, disco e halo, mas nao tém tragos de estrutura
espiral. Sao classificadas como SO ou SBO e juntamente com as galdxias espirais formam

um conjunto chamado de galaxias discoidais. Ja as galaxias irregulares sao uma classe que
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nao possuem um formato definido, ou seja, apresentam uma estrutura cadtica ou irregular
sem qualquer simetria circular ou rotacional.

No caso das galaxias espirais, de acordo com a classificacao de Hubble, sao nomeadas
como SA, SB ou SAB para representar galaxias nao barradas, galdxias barradas e galaxias
que podem ou nao possuir uma barra, respectivamente. Além disso, os subindices “a”,
“b”ou “c”estao relacionados com o tamanho do bojo e o enrolamento dos bragos espirais.
Galéaxias com subindice “a”apresentam um bojo mais proeminente e os bragos das galaxias
mais enrolados enquanto as galaxias com o subindice “c”possuem os bracos mais separados

e um bojo relativamente fraco comparado com as outras estruturas presentes na galdxia.

Um outro sistema de classificagao morfologica de galdxias espirais foi proposto por

Vaucouleurs| (1959). Esse novo sistema complementa o sistema de classificacdo de Hubble

adicionando a presenga de uma estrutura espiral e/ou a presenca de um anel, conforme a

figura Essas estruturas envolvem o centro galactico e sao classificados como:
e (r) - galdxias com a presenga de um anel;
e (s) - galaxias com a presenga de uma estrutura espiral;

e (rs) - galdxias com a presenga do anel e da estrutura espiral.

Figura 1.2: Diagrama da classificagdo morfoldgica de |de Vaucouleurs| (I1959b de galaxias
espirais (]Lima Netol, |2020|).
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Esses diagramas sao tteis na classificagao morfolégica das galaxias espirais. No entanto,
através de abundancias quimicas das populacoes fotoionizadas, outras propriedades das
galaxias podem ser estudadas. Esse estudo é feito através da técnica de espectroscopia, na
qual se decompoe a luz em funcao do comprimento de onda, o que nos permite calcular

propriedades fisicas do géas, como densidade, abundancias quimicas e temperatura.

1.1.1 Regioes H IT

As regides H 1II sao regides onde ocorrem formagao estelar e estao localizadas prin-
cipalmente nos bragos das galdxias espirais. Essas regioes sao excitadas principalmente
por estrelas do tipo espectral O e B, que possuem idades inferiores a 10 milhoes de anos
(Rolleston et al., |2000; |[Fernandez-Martin et al., [2017)) e sao classificadas em um grupo
chamado populacao I. Essas regioes sao compostas por gas interestelar, constituido princi-
palmente de hidrogeénio, que, ao se tornar gravitacionalmente instavel, possivelmente pela
passagem de uma onda de densidade, colapsa gerando estrelas, conforme a teoria de on-
das de densidade desenvolvida primeiramente por |Lin e Shu| (1964]). Por ser uma regiao
de formacao estelar, as estrelas associadas a essas regidoes consomem sua energia nuclear
muito rapidamente e, por estarem envoltas pelo gas, ionizam o hidrogénio pela radiacao
ultravioleta (Osterbrock e Ferland) 2006).

Em uma regiao H II, muitas vezes ha mais de uma estrela que sao as fontes de ionizacao
do gas. Essas estrelas se formaram recentemente juntas da mesma matéria interestelar
com temperaturas efetivas que podem variar de 3 x 10* K < T < 5 x 10* K, sendo
uma temperatura alta o suficiente para ionizar o restante do gds da formacao estelar
(Osterbrock e Ferland| 2006]). As densidades dessas regides ionizadas podem variar entre

3 no caso de uma

10 ou 102 cm ™2, no caso de regioes compactas, e até em torno de 10* cm™
regiao H 1T gigante, segundo [Uchida/ (2010)).

O espectro das regioes H II é uma combinacao do espectro das estrelas formadas nessas
regioes e outras populagoes estelares da galaxia (continuo estelar com linhas de absorgao)
e do espectro do gas aquecido (linhas de emissdao). Para analisar o espectro do gés, prin-
cipalmente em regioes H II extragalacticas, é necessario separar o espectro com linhas de
emissao do continuo estelar com linhas de absorcao. Linhas proibidas excitadas colisio-

nalmente como [N II] e [O II] e linhas de recombinacao como H I podem ser encontradas

no espectro dessas regides, além de outras linhas como [O III], que para o caso de alta
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temperatura da estrela central ionizante, essa linha pode ser mais intensa (Osterbrock e
Ferland} 2006)).

A abundancia do gas depende de toda a evolugao quimica da galaxia, através do en-
riquecimento quimico pela morte estelar e pela entrada e saida de gas na galaxia. No
entanto, como as regides H II sao regioes de formacao estelar, elas estao intimamente rela-
cionadas com a abundancia quimica recente do meio interestelar onde se encontra, sendo
uma excelente fonte na obtencao de informagoes sobre a composicao quimica nos discos
de galdxias espirais. Além disso, segundo |Osterbrock e Ferland| (2006), regices H II sao
os melhores objetos que possibilitam o rastreamento da estrutura dos bracos espirais em
galédxias distantes, sendo que as medidas das velocidades radiais dessas regioes podem
fornecer informacoes sobre estrelas de populacao I nas galaxias.

Regioces H 1I sao objetos de extrema importancia para estimar abundancias quimicas.
Neste trabalho, serao utilizadas as informacgoes sobre as regioes H II das galaxias obser-
vadas com o survey CALIFA (Calar Alto Legacy Integral Field Area) para calcular os
gradientes radiais de abundancia de oxigénio, os quais fornecem informacoes acerca da va-
riacao da abundancia de oxigénio em relacao ao centro galdctico. A obtencao de gradientes
de abundancia permite, de forma observacional, estabelecer um estudo sobre a evolugao

quimica das galéxias.

1.2 Survey CALIFA

O survey CALIFA (Sanchez et all) [2012) foi uma colaboracao desenvolvida com o
objetivo de obter informacgoes espectroscopicas de galaxias, possibilitando a construcao
de mapas bidimensionais do gas ionizado (distribuigao, abundancias quimicas e mecanis-
mos de excitagao), das populagdes estelares (idades e metalicidades) e das propriedades
cinemadticas (tanto das componentes estelares quanto dos gases ionizados) a fim de caracte-

rizar observacionalmente as galaxias do grupo local, de acordo com as seguintes diretrizes:

e Amostra grande o suficiente para permitir conclusoes estatisticamente significativas

para todas as classes de galdxias observadas no projeto;
e (Caracterizacao das galdxias em toda extensao espacial,

e Medicao de mecanismos de ionizacao do gas, como formagao estelar e nicleos ativos
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de galaxias (AGNs, do inglés active galactic nucleus);
e Medigao das abundancias de oxigénio e nitrogénio do gas ionizado;

e Medicao das propriedades da populacao estelar: idades, razao massa-luminosidade e

padroes de abundancia;

e Medigao da cinematica do gés e estrelas na galéxia.

Foram empregadas algumas restrigoes na selegao da amostra do CALIFA, como galéxias
com declinagao § > 7°, para garantir boa visibilidade do observatério no hemisfério norte
e um intervalo de redshift 0.005 < z < 0.03, descartando, portanto, objetos que eram
simplesmente estrelas e restringindo a amostra a galaxias do Universo local. Um total
de 937 possiveis galaxias alvo, chamado de amostra mae do CALIFA (do inglés, CALIFA
mother sample), foram inicialmente selecionadas do catalogo fotométrico SDSS DR7 (Sloan
Digital Sky Survey - Data Release 7;|Abazajian et al., [2009), garantindo a disponibilidade
fotométrica de boa qualidade das galédxias alvo.

Para a coleta de dados das galaxias foi utilizado o espectrégrafo PMAS (Roth et al.|
2005), montado no telescépio de 3.5 m do observatério de Calar Alto na Espanha. Foi
implementado no espectrégrafo PMAS um mdédulo denominado PPak (Kelz et al., 2006)
que utiliza unidade de campo integral (IFU, do inglés integral field unit). O médulo PPak
possui fibras capazes de extrair o espectro de regioes especificas das galdaxias, possibilitando
a andlise isolada dessas regioes especificas. As galdxias foram selecionadas de tal forma
que todos os espagos observados das galaxias estivessem compreendidos no campo de visao
hexagonal do PPak de aproximadamente 1.3'. A figura mostra o mapa de fibras no
plano focal do telescopio e os efeitos de eficiéncia ao longo do detector. O anel de menor
eficiéncia mostrado na figura corresponde aos efeitos de baixa eficiéncia introduzidos por
vignetting (redugao da eficiéncia nas bordas do campo local de um sistema 6éptico).

Apo6s a coleta de dados, foi realizado o procedimento de reducao de dados utilizando um
pipeline automdtico que utiliza rotinas do pacote R3D (Sanchez, 2006) e a ferramenta E3D
(Sanchez et al.,|2004). Procedimentos como extragao espectral, calibragdo de comprimento
de onda, subtracao do céu, calibracao de fluxo, entre outros, foram realizados em conjunto
com testes automaticos que permitiram garantir a qualidade dos dados. As verificagoes de

qualidade mostraram, por exemplo, que a resolucao espectral final em termos da largura

total & meia altura (FWHM, do inglés Full Width Half Mazimum) é de ~ 6.5 A.
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Figura 1.3: A esquerda, o mapa de transmissao diferencial fibra a fibra ilustrando os efeitos

de eficiéncia nas bordas do detector. Nos cantos da imagem é identificado uma perda de
eficiéncia na deteccao dos espectros, identificado pelo tom mais escuro no mapa de cor. A
direita, as fibras que extraem os espectros de regioes especificas, mostrando que o efeito da
perda de eficiéncia da detecgao espectral corresponde a um anel anular no centro do campo
de visao (]Sénchez et a1.|7 |2012|).

Os cubos de dados do survey CALIFA foram obtidos utilizando espectroscopia de campo
integral (IF'S, do inglés Integral Field Spectroscopy), que consiste em uma técnica observaci-
onal que fornece informagoes de objetos em trés dimensoes, sendo duas dimensoes espaciais
e uma dimensao espectral. Os dados foram obtidos em duas configuragoes diferentes, V500
e V1200, compreendendo o intervalo de comprimento de onda entre 3745-7300 A e 3400-
4750 A, respectivamente. A andlise desses cubos de dados pode fornecer um conjunto de
imagens de um objeto em todos os comprimentos de onda mencionados anteriormente,
como também é capaz de fornecer um conjunto de espectros para cada pixel desse mesmo
objeto. A figura ilustra um esquema simplificado de um cubo de dados, com as di-
mensoes espaciais e espectroscopica.

Os cubos de dados do conjunto de amostra do survey CALIFA possuem galaxias com
magnitudes na banda r entre —19.0 < M, < —23.1 e massa entre 10%7 e 104 M@,
localizadas no Universo local (z < 0.03). Essas galdxias da amostra possuem um raio

efetivcﬂ entre 1.7 < r, < 11.5 kpc, e foi possivel obter uma resolucao espacial média de

1 kpe. O estudo realizado para galdxias préximas (Sanchez et al., 2012)) verificou que a

largura equivalente de Ha e a abundancia de oxigénio apresentam um gradiente radial
que estatisticamente, quando normalizado pelo raio efetivo, possui a mesma inclinacao
para todas as galdxias dessa amostra. Também verificaram que a fracao de regices H 1I

afetadas por AGNs, choques ou estrelas pos-AGB é muito maior nas regides internas e

2 Raio que contém a metade da luminosidade total da galéxia e definido como r..
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Figura 1.4: Diagrama esquematico do cubo de dados, com as duas dimensoes espaciais (x,y)

e a dimensao espectral (\) 2014)).

que as abundancias médias para as regioes centrais sao comparaveis com a relagao massa-

luminosidade derivada por [Tremonti et al. (2004).

Husemann et al.| (2013) publicaram os cubos dados de 100 galdxias no primeiro Data

Realease (DR1) do CALIFA. Em seguida, |Garcia-Benito et al.| (2015]) publicaram o segundo

Data Realease (DR2) disponibilizando dados de mais 100 galdxias, totalizando cubos de
dados de 200 galdxias. Por fim, com o terceiro Data Realease (DR3) publicado por
os cubos de dados de 667 galaxias, incluindo os cubos de dados das galaxias
do DR1 e DR2, tornaram-se publicos para toda a comunidade cientifica, fazendo com que
o survey CALIFA seja um extenso levantamento IFU de galaxias. Os dados obtidos com
IFU possibilita a analise dos espectros de forma independente, obtendo uma vasta vari-
edade de informagoes como o tipo morfolégico, a cor e a massa dessas galaxias. Com
os dados espectroscopicos do CALIFA, a caracterizacao de duas propriedades principais;
a massa e o meio ambiente das galdxias, sao de grande importancia na compreensao da
evolucao das galaxias. O acréscimo de gas, a evolugao secular, a fusao e os AGNs devem ser
consequeéncias das duas propriedades principais. Todos esses dados foram melhorados utili-
zando a nova versao V2.2 do pipeline para a reducao de dados do CALIFA
2016|) para garantir qualidade em termos de confiabilidade do processo, homogeneidade na

reducao de dados e qualidade da reconstrugao da imagem.
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1.3 Gradiente de abundancia de oxigénio

Gradientes de abundancias quimicas sao definidos como a variagao de um determinado
elemento quimico em funcao da distancia ao centro da galaxia. Através dos gradientes de
abundancias, obtido como por exemplo a partir de regioes H II, é possivel analisar o enri-
quecimento quimico e a taxa de formacao estelar das galdxias, que variam com a distancia
em relacao ao centro da galdxia. As primeiras regioes H II estudadas foram identificadas
na Nebulosa de Orion (Sharpless, 1952; |[Johnson e Morgan, 1953) possibilitando, portanto,
o estudo de abundancia quimica na Via Lactea (Aller e Liller, [1959; Peimbert e Costero,
1969) e posteriormente a determinagao do gradiente de abundancia quimica (Shaver et al.)
1983} [Deharveng et al., 2000; [Pilyugin et al., 2003 entre outros). Com as primeiras iden-
tificagoes de regices H II em galaxias proximas, os gradientes de abundancias quimicas
também se tornaram possiveis de serem obtidos nessas galdxias proximas (Searle, [1971;
Comtel, (1975} van Zee et al [1998] entre outros). Com uma maior precisdo na resolugao
espectral, gradientes de abundancias quimicas em galaxias em redshifts intermediarios
(z = 0.8) até altos redshifts (z > 1.0), podem ser determinados (Jones et al., [2015; |Pettini
e Pagel, 2004; Dopita et al., 2016), além de gradientes de abundéancia de oxigénio baseados
apenas na largura equivalente, como o trabalho de |Crowther et al.| (2006), que utilizam a
largura equivalente de C IV A1549 ([C 1V]), na regido ultravioleta do espectro, como um
indicador de abundancia de oxigénio para galaxias localizadas em altos redshifts.

A abundancia quimica do gas ionizado pode ser obtida por meio de dois métodos prin-
cipais: (i) o método direto, baseado em razoes de linhas aurorais e nebulares, permitindo a
determinacao da temperatura e densidade eletronica e, consequentemente, a determinacao
da abundancia quimica; (ii) método indireto, também conhecido como método empirico,
baseado em modelos tedricos e calibragoes que utilizam razoes de linhas fortes na deter-
minacao da abundancia quimica. O método direto é a maneira mais robusta de determinar
as abundancias quimicas. No entanto, no caso de regioes H 11 em galédxias distantes, essas
medigoes de abundancias quimicas podem ser desafiadoras, ja que a temperatura eletronica
diminui com o aumento da metalicidade, tornando as linhas de emissao aurorais dificeis
de medir a medida que se enfraquecem. Por outro lado, os métodos indiretos sao calcula-
dos a partir de indices que utilizam razoes de linhas de emissao fortes, como por exemplo

o indice O3N2, que foi introduzido primeiro por |Alloin et al.| (1979)); o indice ONS, de-
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rivado por Pilyugin et al. (2010); e o indice N2, que foi estudado por diversos grupos,
como Raimann et al. (2000) e |Denicolé et al.| (2002). No caso do indice O3N2, Alloin
et al. (1979) utilizam as razoes de linhas de emissao altamente sensiveis a abundancia de
oxigénio, O3N2 = log(([O 111] * Har) /(HB * [N 11]) ), fornecendo a distribui¢ao de densidade
radial de oxigénio na galaxia através dos fluxos das regides H II. Além disso, a vantagem
de usar essas linhas é que elas estao proximas em comprimento de onda, proporcionando
o beneficio de nao precisar corrigir a calibracao de fluxo. Detalhes sobre os indices serao
discutidos ao longo do trabalho.

De acordo com |Stanghellini et al.| (2010), é possivel inferir a composigdo quimica das
galaxias em diferentes épocas de sua evolucao dependendo do tipo de objeto que é obser-
vado para estimar o gradiente. Por exemplo, Molla et al| (2019) estudou a evolugao do
gradiente radial de abundancia de oxigénio na Via Lactea em funcao do tempo utilizando
um modelo de evolugao quimica onde foram analisadas as abundancias quimicas estimadas
para diferentes objetos. Encontrou-se uma suave evolucao do gradiente quando o mesmo
¢ medido dentro do disco 6ptico, com um achatamento do gradiente de -0.057 dex/kpc em
z = 4 para -0.015 dex/kpc para z = 1 e mantendo-se aproximadamente nesse valor até o
presente.

Sanchez-Menguiano et al.| (2016) derivaram o gradiente de abundancia de oxigénio do
disco da galaxia NGC0165, uma galdxia espiral do tipo SB(rs)bc, com base em regides H 11
com os dados do CALIFA, conforme a figura[l.5] O gradiente de abundancia da NGC0165
¢ negativo e indica que ha uma concentracao maior de oxigénio na regiao central do que
nas regioes mais externas da galaxia. Esse comportamento é frequentemente observado nos
discos de galdxias espirais e pode ser explicado pelo modelo conhecido como inside-outﬁ]
(Matteucci e Francois, 1989; |Chiappini et al., [2001)). Nesse modelo, a formagao é mais
intensa e mais precoce na regiao mais central do que na regiao mais externa, indicando
que as regides mais centrais da galaxia foram formadas primeiramente, ou que nas regioes
mais centrais havia uma maior quantidade de gas disponivel para a formacao estelar.

Sanchez et al.| (2014]), com os dados do CALIFA, verificaram que as galdxias que nao
possuem evidéncias claras de interacao apresentam um gradiente de abundancia de oxigénio
comum nos discos quando as distancias das regioes H II sao normalizadas pelo raio efe-

tivo da respectiva galaxia. Independentemente do tipo morfolégico dessas galaxias, os

3 Formacao da galdxia de dentro para fora.
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Figura 1.5: Distribuicao da densidade radial dos spazels da abundancia de oxigénio em
distancias galactocéntricas. As distancias radiais sao deprojetadas e normalizadas para o
raio efetivo. Os diamantes representam os valores médios de abundéncia de oxigénio com as
barras de erro representando os desvios padroes correspondentes. A linha vermelha sélida
representa o ajuste linear ponderado pelo erro para valores entre 0.5 e 2.0 r. . O coeficiente
linear (a), o coeficiente angular (b) e o coeficiente de correlacao (r) referentes ao ajuste linear
sao mostrados no canto superior direito. Os pontos violetas correspondem as abundéancias
de oxigénio derivadas para as regioes H II individuais e a linha preta tracejada é a regressao

linear desses pontos (Sdnchez-Menguiano et al., 2016)).

gradientes apresentaram uma inclina¢ao muito semelhante para todas as galdxias (aproxi-
madamente —0.1 dex/r.), o que contradiz estudos anteriores que afirmam que o gradiente

de abundancia estd relacionado com a presenca de uma barra, com a massa ou com a

morfologia das galaxias (por exemplo McCall et al., 1985 Zaritsky et al., [1994)). Sanchez-|

Menguiano et al| (2016) obtiveram, com base em inspecao visual, os perfis de abundéancia

de oxigénio em uma amostra de 122 galdxias espirais do CALIFA e concluiram que esses

gradientes apresentam uma inclinagao semelhante em todas as galaxias entre 0.5 e 2.0 r,

independentemente da morfologia dessas galdxias, como é mostrado na figura [1.6]
Conforme a figura [1.6, acima de 2.0 r., as galdxias mais massivas apresentam um

gradiente com um comportamento tendendo a ser plano ou até mesmo positivo, conforme

ja havia sido observado em outros trabalhos (por exemplo Martin e Roy, [1995; |Vilchez ¢|

Esteban, [1996; Bresolin et al., 2009, 2012)). Segundo Sanchez-Menguiano et al. (2016), a

natureza desse achatamento externo no gradiente ainda estd em debate, pois nao esta claro
se esse achatamento é uma caracteristica comum dos discos das galdxias. Uma quebra no
gradiente de abundancia, relacionado com a regiao mais interna da galdxia em torno de

0.5 re, € visivel em algumas galdxias mais massivas, que também j& havia sido observado
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Figura 1.6: Perfis radiais de abundancia média de oxigénio, considerando galdxias em
quatro grupos diferentes de acordo com sua massa estelar integrada: losangos azuis,
log(M/M®) < 10.2; quadrados vermelhos, 10.2 < log(M/M®) < 10.5; circulos amarelos,
10.5 < log(M/M®) < 10.75; tridngulos roxos, log(M/M®) > 10.75 (Sdnchez-Menguianol

Al E0T6)

em algumas galdxias (por exemplo Belley e Roy}, [1992; Rosales-Ortega et al. 2011} [Sdnchez|
2012). Do total de 122 galdxias da amostra, 15 apresentaram uma queda interna no

gradiente e 8 apresentaram um perfil quase plano em dire¢ao ao centro. Essas anomalias
dos gradientes nas regioes internas nao estao relacionadas com o efeito das barras, da
luminosidade ou da morfologia das galaxias, pois, independentemente dessas propriedades,

os gradientes de abundancia de oxigénio apresentam esse comportamento.

Séanchez-Menguiano et al.| (2018) confirmaram a quebra no gradiente na regiao in-

terna em torno de 0.5 ro/u, onde ro g ¢ definido como sendo a posigao radial na qual a
abundancia de oxigénio da galdxia decai 0.10 dex, sendo que a relacao entre ro g e r. ¢ 1:1

se o brilho superficial e a metalicidade do gés seguirem a mesma distribuicao.

Menguiano et al| (2018) desenvolveram um método de ajuste automatico, sem supervisao

humana, para ajustar os diferentes perfis dos gradientes de abundancia de oxigénio, con-
siderando que os perfis podem ser linear tinico, com uma quebra no gradiente, sendo uma

quebra interna ou um achatamento externo, ou com as duas quebras no gradiente. A

figura mostra os perfis dos gradientes do trabalho realizado por Sanchez-Menguiano|
(2018) com uma amostra de 102 galdxias observadas com espectrégrafo MUSE ( Multi

Unit Spectroscopic Ezplorer; Bacon et al., 2010).
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Figura 1.7: Perfis radiais de abundancia média de oxigénio, considerando galdxias em trés

grupos diferentes de acordo com sua massa estelar integrada (Sanchez-Menguiano et all

2.

Das 102 galaxias da amostra com o MUSE, apenas 21 apresentaram uma quebra in-
terna, sendo que 12 delas apresentaram uma quebra interna e um achatamento externo.
As ocorréncias dessas quebras internas ocorreram nas galaxias mais massivas sugerindo,

portanto, que a quebra interna possui uma dependéncia com a massa estelar integrada da

galaxia, além de ser uma caracteristica de galdxias discais. Segundo Sanchez-Menguiano|
(2018)), o fato da posigao em que ocorre o achatamento externo em 1.5 ro i ser dife-
rente da posicao em que ocorre o achatamento externo do trabalho de Sanchez-Menguiano|

et al|(2016]) em 2.0 ., ndo necessariamente significa uma contradi¢ao entre ambos os tra-

balhos, mas indica a necessidade de uma anélise mais detalhada, pois o espalhamento nas

posicoes que ocorrem o achatamento externo é grande e pode influenciar no resultado.
Quando a presenga de uma quebra interna é detectada, um gradiente levemente acen-

tuado é observado, sugerindo que os movimentos radiais de gas podem desempenhar um

papel importante na formacao dos perfis de abundancia quimica. Tanto no trabalho de

Sanchez-Menguiano et al| (2016) como no trabalho de [Sdnchez-Menguiano et al. (2018)

nao foram encontradas diferencas significativas na inclinagao do gradiente de abundancia

devido a presenca da barra ou ao meio ambiente da galaxia. Contudo, conforme o modelo

de evolugao quimica para a Via Léctea de (Cavichia et al. (2014), a presenga da barra in-




34 Capitulo 1. Introdugao

duz fluxos radiais de gés no raio de co-rotacao, aumentando a taxa de formacao estelar e,
consequentemente, produz uma diminuic¢ao no gradiente de abundancia. Logo, a presenca
da barra no centro da galdxia poderia explicar o efeito da quebra interna no gradiente
e ser uma explicacao para a evolucao dinamica do disco da galdxia. Sendo assim, dado
esse panorama, como a origem da quebra interna do gradiente ainda nao esta clara, se faz

necessario uma melhor investigagao e analise desses gradientes radiais internos.

1.4 Objetivos deste trabalho

O objetivo principal deste trabalho é realizar uma andlise mais completa e detalhada
do gradiente radial interno de abundancia de oxigénio em galdxias espirais do CALIFA
com informacgoes das regioes H II presentes nas galaxias.

Com ferramentas estatisticas modernas, pretendemos obter possiveis desvios nos gradi-
entes de abundancias de forma automatica e sem a supervisao humana, garantindo robustez
nos resultados devido ao uso de ferramentas computacionais. Além disso, pretendemos es-
tabelecer possiveis relagoes entre a quebra interna do gradiente e propriedades das galaxias
como, por exemplo a massa da galdxia, a massa do bojo e a presenca da barra. A amostra
a ser estudada serd o maior niimero possivel de galaxias da amostra do CALIFA que sejam
classificadas como galédxias espirais, que nao estejam em um processo de fusao ou interacao
e que possua uma inclinagao ideal para realizar andlises. Com os resultados obtidos, pre-
tendemos estabelecer uma correla¢ao com os trabalhos de Sanchez-Menguiano et al.| (2016))
e [Sanchez-Menguiano et al.| (2018), que analisaram galdxias espirais e identificaram uma
quebra interna no gradiente de abundancia de oxigénio.

No capitulo 2 serao apresentados os métodos necessarios para a analise dos dados. No
capitulo 3 apresentamos os resultados obtidos juntamente com as discussoes acerca dos
resultados. Por fim, no capitulo 4 apresentamos as conclusoes e as perspectivas futuras

deste trabalho.



Capitulo 2

Analise dos dados

Os dados do survey CALIFA sao disponibilizados ja previamente reduzidos seguindo a
técnica desenvolvida para reducao de dados IFS no pipeline R3D (Sanchez, 2006]). Con-
tudo, para realizar a andlise de regioes H II é necessario realizar alguns passos utilizando
algumas ferramentas computacionais. A seguir, descrevemos os métodos necessarios para
determinar as distancias das regioes H II nas galaxias e as ferramentas computacionais ne-
cessarias, assim como a selecao da nossa amostra; os critérios para separar as regioes H II
de outras fontes de ionizacao; a correcao da extingao interestelar, que é devida a absorcao
ou espalhamento da luz pela poeira interestelar; e o calculo dos indicadores de abundancias

quimicas.

2.1 Determinacao de distancias fisicas em galaxias

Através da projecao das galdxias no plano do céu é possivel obter as coordenadas das
regioes H II na galaxia. Em um modelo mais simples para representar uma galaxia espiral
o plano da galdxia é aproximado por um disco de espessura infinitamente fino, sendo
que, através das coordenadas polares r e #, é possivel obter a posicao de cada ponto na

representacao polar, ou seja:
e r ¢ a distancia medida no plano da galaxia do centro a um ponto qualquer da galaxia;

e 0 ¢é o angulo azimutal medido sobre a galdxia a partir do semieixo maior de sua

projecao no plano do céu e crescente no sentido de rotagao da galéxia.

A figura representa um esquema da projecao do plano da galaxia no plano do
céu para um sistema de coordenadas equatorial em relacao as coordenadas espaciais e as

componentes da velocidade, conforme discutido em |Scarano| (2008)).
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Figura 2.1: Projecao das coordenadas espaciais e das componentes da velocidade no plano

do céu, representando a vista em perspectiva dos planos do céu e da galdxia em relagao a um

observador localizado abaixo do plano do céu 2008).

Com base no esquema mostrado na figura segundo Scarano| (2008) e Scarano et al.|
(2008]), utilizando as matrizes de rotacao de acordo com as convencoes adotadas por

(1998), obtém-se as expressoes:

cosd = —(a—ag)sm¢co:(5+(5—(50)cos<b’ (2.1)

—(a — ) cospcosd — (0 — dp) sin ¢

2.2
r COS? (2:2)

sinf =

que permitem obter as coordenadas r e 6 das regides H II pelas expressoes:

—(av — ) cos pcosd + (& — dg) sin¢)2

COS1?

r=4/(—(a—ag)sinpcosd + (6 — dy) cos ¢)? + (
(2.3)

sin ¢

f = arctan : (2.4)
cos 6

sendo que « e dy sao as coordenadas ascensao reta e declinacao do centro da galaxia; o e &

sao as coordenadas ascensao reta e declinacao da regiao H 1I; e ¢ é o angulo de posicao

(PA) da galdxia. O cos i estd relacionado com a inclinagdo da galdxia em relagao a linha
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de visada. Conforme discutido em |Giovanelli et al.| (1994), como o disco espiral pode ser
descrito como um esferoide achatado nos polos, a inclinacao do disco pode ser expressa

CO1mMo.

(2.5)

onde a e b sao os semieixos maior e menor da galaxia, respectivamente, e ¢ ¢ um parametro
adotado por (Giovanelli et al.| (1994) como sendo ¢ = 0.13, que considera uma elipticidade

intrinseca para todas as galaxias.

2.2 Ferramentas computacionais para analise de regioes H 11

2.2.1 HIIEXPLORER

A ferramenta HIIEXPLORER foi desenvolvida por |Sanchez et al. (2012)) para, a partir
do cubo de dados, segregar o espectro das regioes H II. Foi desenvolvido um algoritmo
para selecionar, segregar e extrair os espectros dessas regioes H II na galaxia. O procedi-
mento desse algoritmo é semiautomatico e parte de duas suposigoes principais iniciais para
identificar as regioes H II: essas regioes possuem um tamanho fisico da ordem de algumas
centenas de parsec e sao objetos isolados com forte emissao do gas ionizado, sendo que essa
emissao é maior que a emissao continua do gas ionizado em toda a galaxia. Apds todo o
procedimento um novo cubo de dados é criado contendo informacgoes espectrais apenas das
regioes ionizadas identificadas. Com esse novo cubo de dados pode-se utilizar a ferramenta
FIT3D (abordada a seguir) para remover a populacao estelar obtendo, por fim, o espectro
com as linhas de emissao do gas ionizado dessas regioes.

O HIIEXPLORER foi testado e comparado com outros métodos de identificacao de
regices H 1T disponiveis na literatura, como por exemplo o REGION (Fathi et al., 2007)
e o HIIPHOT (Thilker et al., 2000), e se mostrou ser eficiente na segregacao e extragao
de regioes H II. O cédigo do HIITEXPLORER, desenvolvido inicialmente por [Sanchez et al.
(2012), foi escrito na linguagem PERL. Contudo, esse cédigo foi reescrito na linguagem
python, que é mais comumente utilizado na astronomia, pois a distribuicao, instalacao

e atualizacdo sdao mais faceis de serem realizadas. A nova ferramenta PyHIIEXPLORER[]

! Disponivel em https://github.com/cespinosa/pyHIIexplorerV2.
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(Espinosa-Ponce et al., |2020) é baseada na ferramenta anterior e estd disponivel para ser

utilizada pela comunidade cientifica.

2.2.2 FIT3D

O FIT3D ¢ uma ferramenta que foi melhorada por Sanchez et al| (2015)) para analisar
propriedades espectroscopicas da populacao estelar e do géas ionizado dos espectros das
galaxias. Essa nova versao é a base de um pipeline usado na analise dos dados do CALIFA
para tratar os dados IFS afim de separar, no espectro, a contribuicao do gés ionizado da
populacao estelar.

Na regiao do ético, o espectro das galaxias contém informacoes das emissoes e absorgoes
da luz, principalmente pelo gés ionizado e pelas estrelas, respectivamente. Apesar de em
geral as populacoes estelares dominarem a emissao continua no espectro e os gases ioni-
zados dominarem um conjunto de linhas de emissao, apenas com essas informagoes nao
é possivel desacoplar o espectro para o estudo individual (Sanchez et al.l |2015). A dis-
tribuicao espectral de energia (SED, do inglés spectral energy distribution) de populagdes
estelares, que depende, por exemplo, da funcao de massa inicial, taxa de formacao este-
lar e metalicidade, possibilita gerar espectros de populagoes estelares sintéticas, conhecida
como modelagem de sintese evolutiva (por exemplo, [Tinsley} 1980). No entanto, assumir
que uma unica populacao estelar descreve bem a SED de uma galaxia nao vélido nem para
galaxias do tipo precoce quanto para galaxias do tipo tardio, principalemte pelo fato da
maioria das galdxias apresentam histérias de formacao estelar (SFH, do inglés star forma-
tion history) bem complexas, com estrelas de diferentes metalicidades e idades. Portanto, é
necessario considerar uma combinagao linear de multiplas SSPs (do inglés, synthetic stellar
populations) para estimar a populagao estelar da galdxia e na literatura é possivel encon-
trar diversas ferramentas que foram desenvolvidas para modelar essas populagoes estelares
como uma combinagao de populagoes estelares (por exemplo, [Panter et al., [2003; |Cid Fer-
nandes et al., [2005; |Ocvirk et al., 2006; [Sarzi et al., |2006} Tojeiro et al., [2007; |Koleva et al.,
2009; MacArthur et al., 2009).

A nova versao do FIT3D adota uma abordagem de Monte-Carlo, onde considera al-
gumas combinacoes lineares de multiplas SSPs derivando um modelo para a emissao do
continuo do espectro. Diferentemente dos outros trabalhos, além modelar a populacao es-

telar, o FIT3D também modela as linhas de emissao do gas ionizado com um conjunto de
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funcgoes gaussianas unicas, fazendo do FIT3D uma ferramenta mais completa. Sendo assim,
o FIT3D consegue subtrair o espectro continuo estelar do espectro original, fornecendo o
espectro com linhas de emissao do géas ionizado. O FIT3D estima a velocidade estelar e a
dispersao de velocidade mas nao fornece uma analise cinematica detalhada da distribuicao
de velocidade ao longo da linha de visada. Por fim, apds realizar todo o procedimento,
as informacgoes como os fluxos das linhas de emissao, a analise da populacao estelar e a

histéria da formacao estelar sao disponibilizados.

2.3 Selecao da amostra

As galaxias selecionadas da nossa amostra foram obtidas do DR3 do CALIFA (Sanchez
et al.l [2016). Foram adotados alguns critérios para a sele¢cao da amostra: (i) galdxias
espirais com tipos morfolégicos entre Sa e Sm, incluindo galdxias barradas; (ii) galdxias
que nao estdo em processos de interacao ou fusao; (iii) galdxias com inclinagdo i < 65°,
para evitar incertezas induzidas devido ao efeito da inclinagao. O critério para adotar a
inclinacao ¢ < 65° foi utilizar um valor intermediario em relagao ao trabalhos de [Sanchez-
Menguiano et al.| (2016)) e Sanchez-Menguiano et al.| (2018)), que adotaram uma inclinagao
1 < 60° e 1 < 70°, respectivamente. Os raios efetivos foram derivados pela Dra. Mercedes
Molla do CIEMAT (do espanhol, Centro de Investigaciones Energéticas, Medioambientales
y Tecnoldgicas) e disponibilizados para nds através de contato privado. Com base nas
condicoes descritas acima, 154 galaxias espirais foram selecionadas e as informacgoes das
principais propriedades dessas galdxias estao descritas no apéndice [Al A figura mostra
a distribuicao das galdxias da nossa amostra em funcao das massa, tipo morfolégico e raio
efetivo, separando as galdxias em galdxias barradas (B), ndo barradas (A) e intermedidrias
(AB), ou seja, galdxias nas quais nao esta claro se realmente possuem uma barra.

Considerando os critérios descritos acima, a nossa amostra ¢, inicialmente, composta
por galdxias com massas entre 10%%7 e 1030 M® e 2.24 < r, < 17.77 kpc. A massa
estelar é disponibilizada pelo CALIFA e foi derivada por Walcher et al. (2014) a partir
de dois diferentes métodos, um denominado kcorrect de Blanton e Roweis| (2007) e um
outro algoritmo amplamente testado em Walcher et al.| (2008). Esses algoritmos utilizam
os modelos de populagdes estelares de Bruzual e Charlot| (2003) e uma fungao de massa

inicial estelar de |Chabrier| (2003)), além de, por exemplo, ser necessario determinar a SED
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Figura 2.2: Diagrama comparativo de propriedades das galaxias da nossa amostra de acordo
com a presenca ou nao da barra. A esquerda, comparagao entre o log(M,/M®); no centro,
comparacao entre o tipo morfolégico da sequéncia de Hubble; & direita, comparacao entre os

raios efetivos r..

no referencial de repouso da galaxia, que pode ser derivado utilizando técnicas descritas

em Walcher et al, (2011).

Como Sanchez-Menguiano et al.| (2016 também utilizaram os dados do CALIFA no

estudo de gradientes de abundancia de oxigénio em uma amostra de 122 galaxias, fizemos
uma comparacao entre algumas propriedades das galaxias da nossa amostra com a amostra

daquele trabalho, mostrada na figura
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Figura 2.3: Diagrama comparativo de propriedades das galdxias da nossa amostra com a
amostra de|Sénchez—Menguiano et al. |(]2016|) ambos utilizando dados do CALIFA. A esquerda,

comparagao entre o log(M/M®); no centro, comparagao entre o tipo morfolégico da sequéncia

de Hubble; a direita, comparacao entre os raios efetivos re.
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Para obter os fluxos das regioes H II da nossa amostra, nés utilizamos o catalogo
de [Espinosa-Ponce et al.| (2020), disponivel em http://ifs.astroscu.unam.mx/CALIFA/
HII_regions/, que contém informagoes dos fluxos das possiveis regioes H 11 das galdxias

da nossa amostra. Os detalhes serao discutidos no préoximo capitulo.

2.4 Critérios de selecao de regioes H 11

Diferentes fontes de ionizacao podem aquecer o gas na galaxia, como estrelas jovens do
tipo espectral OB, relacionados com regioes de formacao estelar; AGNs, como as Seyferts
(linhas de emissao de alta ionizacao) e as LINERs (linhas de emissao de baixa ionizacao),
que sao objetos relacionados com buracos negros ativof] (Kewley et al., 2006)); e HOLMES
(do inglés, hot low-mass evolved stars; [Flores-Fajardo et all [2011} |Cid Fernandes et al.|
2011)), estrelas quentes evoluidas de baixa massa que produzem um campo de radiac¢do e
ionizam as RGs (do inglés, “retired galazies”), que sao galdxias que pararam a formacao
estelar.

Diversos modelos sao propostos na literatura para separar essas diferentes fontes de
ionizagao. Nesta secao vamos abordar o diagrama BPT proposto por |Baldwin et al.| (1981);
o diagrama WHAN proposto por (Cid Fernandes et al.| (2011)); e os critérios de selegao de
regices H 1T propostos por |Sanchez et al.| (2014) e Lacerda et al. (2018), que serao os

critérios adotados neste trabalho para selecionar as regioes H II a serem estudadas.

2.4.1 Diagrama BPT

O diagrama BPT proposto por Baldwin et al.| (1981) classifica, principalmente, as
regioes H 1I e os AGNs. No diagrama mais comumente usado sao utilizadas as razoes das
linhas fortes de emissao [O HIJA5007/H/ e [N 11JA6583/Ha, que sao linhas pouco afetadas
pela atenuacao da poeira. Esse diagrama separa, principalmente, regioes H II de AGNs
fortes, sendo que as regioes H II costumam se localizar no canto inferior esquerdo do di-
agrama enquanto os AGNs se localizam na dire¢ao oposta. Baseados no diagrama BPT,
alguns autores propuseram curvas de demarcacao para separar regices H II e AGNs. Algu-
mas das curvas mais comumente utilizadas sao as curvas de Kewley et al.| (2001)), derivada

de forma tedrica utilizando modelos de fotoionizacao; Kauffmann et al.| (2003), que possui

2 Buracos negros que estio acretando matéria.
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uma origem empirica baseada na andlise de linhas de emissao dos espectros integrados de

galdxias do SDSS; |Stasiniska et al. (2006), que utilizam modelos de fotoionizacao e lei de

poténcia para distinguir regides H 1T de AGNs. J& na curva de Schawinski et al. (2007)

¢ utilizado um critério puramente morfolégico por meio de inspecao visual para separar
entre os AGNs, as Seyferts das LINERs. A figura mostra o diagrama BPT com as

curvas de demarcagao citadas acima.
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Figura 2.4: Diagrama BPT do trabalho de |de Souza et a1.| (I2017b mostrando as curvas
que separam regides H IT de AGNs. Linha pontilhada: [Kewley et al| (2001)); linha sélida:
[Stasiriska et al| (2006); linha tracejada: [Kauffmann et al| (2003), a linha traco ponto mostra
a divisdo entre Seyferts e LINERs proposta por |Schawinski et al.| (2007).

Essas curvas geralmente sao utilizadas para separar os AGNs fortes, localizados acima
da curva de[Kewley et al.| (2001)), das regioes H II, localizadas abaixo da linha de Kauffmann|
(2003)). A regido situada entre as curvas de [Kewley et al] (2001) e Kauffmann et al|
ainda é uma questao de debate, pois, além de outras fontes de ionizacao, é possivel

encontrar regides H IT puras nessa regiao, conforme os trabalhos de Kennicutt et al. (1989),

Ho et al.| (1997)), Pérez-Montero e Contini (2009)) e Sanchez et al.| (2014). Portanto, adotar

a curva de [Kauffmann et al| (2003) para separar regices H 11 de AGNs induz erros na

analise, pois regides H II conhecidas podem, de fato, estarem localizadas acima dessa

curva. Contudo, outros autores, como Singh et al.| (2013)), Vogt et al.| (2014), Belfiore et al.|
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(2015)) e Sanchez et al, (2015)), tém investigado outros diagramas no estudos de fontes de

ionizacao, uma vez que a exata localizacao da curva que separa regioes H II de AGNs nao

estd tao clara, sendo, ainda, uma questao em debate (Zinchenko et al., [2016)).

2.4.2 Diagrama WHAN

O diagrama WHAN, inicialmente introduzido por Cid Fernandes et al.| (2010), foi revisi-

tado pelos mesmos autores Cid Fernandes et al.| (2011)), onde propuseram uma classificagao

capaz de abordar uma grande quantidade de galaxias que podem deixar de apresentar cer-
tas linhas de emissao, além de permitir diferenciar os AGNs fracos das RGs. O diagrama
se baseia principalmente nas linhas de emissao [N 1I] e He, além da largura equivalente de
Ha (EWHa). A figura mostra o diagrama WHAN para a classificacao de diferentes

fontes de ionizagao utilizando o catalogo de galdxias do SDSS.
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Figura 2.5: Diagrama WHAN de |Cid Fernandes et al.| (1201 1I) separando as regices H II (SF,
do inglés star-forming), AGN forte (SAGN, do inglés strong AGN), AGN fraco (wAGN, do
inglés weak AGN), RG e PG (galdxia que nao possui linhas de emisséo). Os pontos laranjas

correspondem a PGs que possuem EWHa ou EWN II menor que 0.5 A, enquanto os pontos

vermelhos sao, de fato, galaxias passivas.
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As cinco classes para a identificacdo das fontes ionizantes sdo propostas conforme as

condicoes abaixo:

(i) regides H 11 puras: log(|N 11 /Ha) < —0.4 ¢ EWHa > 3 A;

(ii) AGN forte (Seyferts): log([N 11]/Ha) > —0.4 e EWHa > 6 A;
(iii) AGN fraco (LINERs): log([N 11]/Ha) > —0.4 ¢ 3 A < EWHa < 6 A;
(iv) RGs (AGN falso): EWHa < 3 A;

(v) Galéxias passivas (PCs, do inglés passive galavies): EWHa e EWN II < 0.5A.

Sendo assim, o esquema de classificacao do diagrama WHAN possui trés principais

caracteristicas:

e E capaz de identificar as trés principais fontes de ionizacao nas galaxias: estrelas

jovens, AGNs e HOLMES;

e E baseado em diagramas de diagndstico mais simples, porém mais inclusivo, capaz
de incluir regioes que possuem linhas de emissao fracas. Sendo assim, identifica e

classifica regioes que nao sao possiveis de se identificar em outros diagramas;

e As fronteiras entre regioes H 11 e AGNs e entre AGN forte e AGN fraco sao baseadas
nas transposicoes de linhas de demarcagao amplamente utilizadas em diagramas de
diagnésticos tradicionais (Kauffmann et al., 2003; Stasinska et al., 2006). Além disso,

é capaz de distinguir os AGNs falsos (RGs) dos AGNs verdadeiros.

2.4.3 Luminosidade de estrelas jovens

Sanchez et al.| (2014)) desenvolveram um método diferente, sem utilizar razoes de linhas
de emissao, para identificar regioes H II. O critério adotado consiste na contribuicao de
estrelas jovens para a fracao de luminosidade total (fy) na banda V de uma regiao ionizada,
sendo que estrelas jovens foram definidas como sendo estrelas com idade inferior a 500
milhoes de anos. Na modelagem do espectro continuo das regioces ionizadas a fracao de
luminosidade das estrelas é obtida através da andlise de combinacao de SSPs extraidas
da biblioteca de modelos de SSPs fornecida pelo projeto MILES (Vazdekis et al., [2010;

Falcon-Barroso et al., 2011). Segundo [Sanchez et al.| (2014), apenas um corte em largura
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equivalente de Ha nao é suficiente para separar as diferentes fontes de ionizagao. Na figura
[2.6] 6 mostrada uma andlise da fracao de luminosidade de aproximadamente 7000 regioes

ionizadas utilizando os dados do survey CALIFA.
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Figura 2.6: O painel esquerdo mostra o diagrama de diagnéstico BPT das regioes ionizadas,
onde as cores correspondem a fracao de estrelas jovens. O painel central mostra o mesmo
diagrama apenas com a fracdo de estrelas jovens inferior a 20%. O painel direito mostra o

mesmo diagrama das regioes ionizadas cuja fracao de estrelas jovens é superior a 20% (Sanchez

Fat} L)

Da figura o painel central mostra 1787 regioes cuja porcentagem de estrelas jovens

¢ menor que 20%, sendo que mais de 40% dessas regioes estao localizadas acima da curva

de Kauffmann et al| (2003). Por outro lado, o painel direito mostra 5229 regides cuja

porcentagem de estrelas jovens é maior que 20%, sendo que apenas 23 regides estao acima

da curva de [Kewley et al. (2006)), ou seja, aproximadamente 99.5% das regides com fragao

de luminosidade acima de 20% estao localizadas abaixo da curva de Kewley et al| (2006).

Ainda do painel direito, 713 regioes estao localizadas entre as curvas de Kewley et al/

(2001)) e [Kauffmann et al. (2003), com uma porcentagem de aproximadamente 40% de

estrelas jovens, que seriam excluidas se a curva de Kauffmann et al. (2003 tivesse sido

adotada para separar as regioes ionizadas. Portanto, baseado nos resultados obtidos por

Sénchez et al. (2014), as regioes H 1I estao, de maneira geral, localizadas abaixo da curva

de Kewley et al.| (2006]), de tal forma que uma regido ionizada serd identificada como uma

regiao H II se a contribuicao de estrelas jovens for superior a 20%.

2.4.4 Gas difuso ionizado

O gas difuso ionizado (DIG, do inglés diffuse ionized gas) sdo regides que possuem

propriedades diferentes de regioes H II, como densidades mais baixas e temperaturas
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eletronicas mais altas. As fontes que alimentam o DIG podem ser identificadas como
HOLMES (Flores-Fajardo et al., 2011), choques (Collins e Rand|, 2001)) ou raios césmicos
(Reynolds et al., 2001). Conforme ja discutido anteriormente, ha a necessidade de distin-
guir uma regiao H II de um DIG e na literatura ha trabalhos que fazem essa distincao
baseados no brilho superficial de Ha (por exemplo Zurita et al., [2000; Vogt et al., 2017)).
Lacerda et al.| (2018)) fazem uma discussao sobre a adogao do brilho superficial de Ho
como sendo uma forma erronea de separar regioes H 11 de DIG. Considerando duas regioes
dominadas por DIG que estejam sobrepostas em relagao a linha de visada, indicariam um
alto brilho superficial, fazendo com que essas duas regides dominadas por DIG possam ser
erroneamente classificadas como regioes H 11, se adotado o brilho superficial de Ha como
critério de selegao para regioes H I1. Portanto, Lacerda et al.| (2018)) propoem uma anédlise
com base na largura equivalente de Ha e definem hDIG como sendo regioes ionizadas por
HOLMES, SFc como complexos de formacao estelar e mDIG como sendo regioes ionizadas
por varias fontes mistas. A classificagdo de |Lacerda et al| (2018) baseada em EWHa,

derivada de uma amostra de galdxias do CALIFA, segue o seguinte esquema:

i. hDIG: EWHa < 3 A;
ii. mDIG: 3 A < EWHa < 14 A;

iii. SFc: EWHa > 14 A.

Ainda de acordo com |Lacerda et al.| (2018), galaxias espirais do tipo precoce apresentam
uma alta concentragao de hDIG, se comparadas com galaxias tardias. No entanto, eles
identificaram que em galaxias do tipo precoce a presenca do hDIG esta distribuida de
maneira mais uniforme no disco das galdxias, enquanto nas galaxias do tipo mais tardio,
Sb ou posteriores, o hDIG se concentra nas regioes mais centrais localizadas dentro de
R < 1 HLR, onde R ¢é a distancia ao centro da galdxia e HLR corresponde ao de raio
meia-luz (HLR, do inglés half-light raduis). O fato de identificarem hDIG nas regides mais
centrais das galaxias é interpretado como uma maior quantidade de populacoes estelares
velhas em bojos galacticos.

Para o mDIG, |[Lacerda et al. (2018) realizaram uma anédlise considerando a largura
equivalente 3 A < EWHa < 14 A da amostra apenas para regides com R > 1 HLR para
diminuir as possiveis contaminagoes de AGNs. No diagrama BPT, mostrado na figura
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eles sugerem que o mDIG pode realmente ser entendido como uma mistura de hDIG e SFc.
Além disso, da ﬁgura quando EWHa se aproxima de 3 A, estd no regime de hDIG, e,

quando EWHa se aproxima de 14 A, corresponde a uma regido H II. No entanto, entre as

curvas de Kewley et al| (2001) e Kauffmann et al.| (2003) existe uma certa concentracao

de regices hDIG que devem ser excluidas da analise de regices H II.
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Figura 2.7: Diagrama BPT para as regies mDIG, 3 A < EWHa < 14 A, em galdxias com
R >1HLR (Lacerda et al., 2018).

Dada a discussao feita na secao 2.4} utilizaremos como critério de selecao de regices H 11
a fragao de luminosidade de estrelas jovens (< 500 x 10° anos) proposta por w
(2014), garantindo que as regioes ionizadas estejam localizadas abaixo da curva de
, excluindo os AGNs fortes. Além disso, esse critérios deve, consequentemente,
excluir as regioes ionizadas por HOLMES (Cid Fernandes et al., 2011; Lacerda et al., 2018).
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2.5 Correcao da extingao interestelar

A extingao interestelar ocorre quando hé a absorc¢ao ou o espalhamento da luz ao passar
por gés e poeira no meio interestelar. Essa extincao provoca uma diminuicao na intensidade
da luz que chega a Terra, sendo necessario realizar a corregao dessa exting¢ao afim de se
obter a informacao real dos fluxos do conjunto de dados dos objetos observados.

Conforme (Osterbrock (1989)), pode-se adotar a razao teérica de Ha/HS como 2.86,

3 e uma temperatura eletronica

considerando uma densidade eletronica n, = 100 cm™
T, = 10000 K, de acordo com a teoria de recombinacao. A correcao da exting¢ao interestelar

é realizada utilizando-se a seguinte expressao, conforme, por exemplo, Cavichia (2008)):

log {%} tedrico - {%} observado

A partir das razoes Ha/Hf5 tedrica e observada e utilizando a expressao , é obtido o

Ay — Ay

+0.4E(B — V) {m} . (26)

excesso de cor E(B-V) aplicando-se a curva de extingao (Ay—Ap,)/E(B—V) (Fitzpatrick,

1999)), que é um polinémio de grau 7 dado por:

Ax

——2 | =0.00001 + 0.22707x + 1.9524322 — 2.675962>
[E(B — V)} -+ xr + x x4+

(2.7)
+2.6507z* — 1.268122° + 0.275492°% — 0.0221227,

sendo x = 1/\ [um™].
Com o valor do excesso de cor de cada regiao H I em cada galédxia, os fluxos das linhas

de emissao dessas regioes podem ser corrigidos, fornecendo o fluxo real dessas linhas.

2.6 Indicadores de abundancias quimicas

A determinacao das abundancias quimicas do meio interestelar em galaxias sao de
extrema importancia no estudo da formacao e evolugao das galaxias. No cado das regioes
H 11, sendo regioes de formacao estelar, é possivel obter uma estimativa do enriquecimento
quimico atual da galéxia.

Diversos indicadores de abundancias quimicas derivados de métodos indiretos estao dis-
poniveis na literatura. A seguir descrevemos alguns indicadores de abundancia de oxigénio

propostos por diferentes autores para a determinacao da abundancia de oxigénio das regioes
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H 11, assim como as calibragoes das abundancias quimicas que sao obtidas de maneira in-

direta a partir desses indicadores.

2.6.1 Indices O3N2, N2 e ONS

O indice O3N2 foi primeiramente introduzido por|Alloin et al.| (1979) e utiliza as razoes
das linhas fortes de emissao O II/HS e N II/Ha. Essas linhas de emissao do indicador
O3N2 sao altamente sensiveis a abundancia de oxigénio. Além disso, a vantagem de usar
essas linhas é o fato delas serem préximas em comprimento de onda, proporcionando a
vantagem de nao ser necessario realizar a correcao na calibracao do fluxo. A expressao

para o indice O3N2 é dada pela equagao:

(2.8)

03N2 = log <[O ] A5007 Ha ) '

HB [N 1]A6583

O indice N2 utiliza as mesmas linhas do indice O3N2, sendo o N2 definido como a razao
das linhas N 11I/Ha. Esse indicador foi introduzido primeiramente por [Storchi-Bergmann
et al.| (1994) e revisitado por |Denicol6 et al.| (2002)) com uma amostra maior de dados para
validar a calibragao e a utilizacao desse indice na determinagao da abundancia de oxigénio.

A expressao para o indicador N2 é dada por:

N 11]/\6583) ' (2.9)

N2 =log ( T

O indicador ONS foi introduzido por Pilyugin et al. (2010), cuja sigla faz referéncia
aos elementos quimicos oxigénio, nitrogénio e enxofre utilizados na determinacao desse
indicador. Uma combinacao linear da intensidade dos fluxos desses elementos quimicos,

definidas como Ry, Ns, S; e R, foi proposta para determinar a abundancia de oxigénio,

como mostrado pelas expressoes dadas por:

Ry = [O 1](A3727 + A3729)/Hp

Ny = [N 11(A A H
[N 1] (A6548 + A6584) /H3 210

Sy =[S T(A6717 + \6730)/Hp
R3 =[O 11](A4959 4+ \5007) /HS.

Outros indicadores de abundancias quimicas sao encontrados na literatura. O indi-

cador Rs3 foi proposto pela primeira vez por Pagel et al. (1979) e definido como sendo
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Roz = [O 1J(A3727 + A3729) + O 111} (A4959 4+ A5007) } /HS. O indicador Sps foi introdu-
zido por |Vilchez e Esteban| (1996) e é definido como sendo Sez = {[S II](A6717 + A6730) +
S 11 (A9069 + A9532)}/HP.

2.6.2 C(Calibrador PP04

No trabalho de Pettini e Pagel (2004)) foram utilizados os indicadores O3N2 e N2 com
o intuito de derivar calibradores de abundancias de oxigénio. Utilizando uma amostra de

137 regides H 1II extragaldcticas, com base no indicador O3N2, obteve-se a relagao:

12 + log(O/H) = 8.73 — 0.32 x O3N2, (2.11)

valido para o intervalo O3N2 < 1.9, pois acima desse intervalo a relagao nao é linear.

Com o indicador N2, a calibracao de abundancia de oxigénio é dada como:

12 + log(O/H) = 8.90 4 0.57 x N2, (2.12)

valido para o intervalo —2.5 < N2 < —0.3, pois fora desse intervalo nao ha dados das

regioes H II para realizar a calibracgao.

2.6.3 Calibrador M13

Marino et al. (2013)) derivaram um novo calibrador para determinar as abundancias
de oxigénio das regioes H II. Esse calibrador foi derivado de uma revisao baseada nos
indices N2 e O3N2, onde eles utilizaram medi¢oes de temperaturas eletronicas (1) de
regioes H IT ja estudadas na literatura, além de incluir novas medigoes de T, de regices H 1I
obtidas com o survey CALIFA. Para o indice O3N2, a relacao é valida entre no intervalo

—1.1 < O3N2 < 1.7 e expressa por:

12 + log(O/H) = 8.533 — 0.214 x O3N2. (2.13)

Para o indice N2, o intervalo valido é entre —1.6 < N2 < —0.2, e a calibragao é expressa

por:

12 + log(O/H) = 8.743 + 0.462 x N2. (2.14)
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2.6.4 Calibrador P10

A calibracao derivada por Pilyugin et al. (2010) utiliza o indice ONS. Essa calibracao
foi obtida com uma combinacao linear dos parametros do indicador ONS discutido an-
teriormente, sendo que, para diferentes valores de Ny e Ny/Ss, a calibragao possui uma

expressao diferente:

12 + log(O/H) N = 8.277 + 0.657P — 0.399 log(Ry)—

—0.061log(Na/Rs) + 0.005log(Sa/Rs),

se log(Ny) > —0.1;

12 + log(O/H)oNg = 8.816 — 0.733P + 0.454 log(R3)+
10.710log(Na/Rs) — 0.337log(Sa/Rs), (2.15)

se log(N2) < —0.1 e log(N2/Ss) > —0.25;

12 +log(O/H)oNg = 8.774 — 1.855P — 1.517log(R3)+

+0.304log(Na/Ry) + 0.328 1og(Sz/Ro),

se log(N2) < —0.1 e log(N2/Ss) < —0.25.

onde o parametro P dado na expressao é definido como sendo P = R3/(R3 + Rs),
sendo que os parametros R2 e R3 sao definidos na expressao [2.10]

2.6.5 Calibrador D16

Dopita et al.| (2016) derivaram um calibrador para a abundancia de oxigénio com base
nas linhas de emissao [N 11]A6584, Ha e no dubleto [S A6717,6730, além do indicador
N2. Segundo [Dopita et al.| (2016), este é um potente calibrador de abundéancia de oxigénio,
principalmente para galaxias em alto redshift, pois essas linhas sao, frequentemente, as
unicas linhas observaveis em altos redshifts. Contudo, apesar de ser um calibrador utilizado
principalmente em galaxias com alto redshifts, esse calibrador também pode ser utilizado

em baixos redshifts e é expresso por:

N 16584 N 1]A6584
12+log(O/H):8.77+1og< [N 1] A658 []ﬂ)

0.2641
[S TA6717 + [S H])\673()) * o8 ( Ha
(2.16)
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2.7 Meétodo de ajuste do gradiente de abundancia

Para realizar os ajustes dos gradientes de abundancia de oxigénio, utilizamos o pacote
denominado piecewise regression desenvolvido por [Pilgrim| (2021) na linguagem python. O
piecewise regression ¢ um procedimento de ajuste automatico, sem a supervisao humana,
que realiza um processo de bootstmpE] nos dados para escapar do minimo local, ou seja, ao
identificar uma quebra no gradiente o algoritmo continua processando os dados afim de
encontrar uma outra possivel quebra cujo gradiente melhor ajusta os dados, resultando na
menor soma residual quadratica (RSS, do inglés residual sum of squares). As expressoes
abaixo correspondem as fungoes que ajustam os gradiente para o caso do do perfil linear
unico, para o caso em que o perfil apresenta apenas uma quebra no gradiente, sendo uma
quebra interna ou um achatamento externo; e, para o caso de haver até duas quebras no

gradiente, sendo uma quebra interna e um achatamento externo, respectivamente:

12 + log(O/H) = asr + b, (2.17)
12 4 log(O/H) = a1r + b+ (ag — a1)(r — hy)H(r — hy), (2.18)
12 4+ log(O/H) = ayr+ b+ (ag —a1)(r — hy)H(r — hy) + (a3 — az)(r — he)H(r — hy), (2.19)

onde ai,as e az sao os coeficientes dos gradientes radiais interno, principal e externo,
respectivamente; b é o coeficiente linear; h; e hy sao as posicoes em que ocorre a quebra
interna e o achatamento externo, respectivamente; e H é a funcao de Heaviside que garante
a mudanca da inclinagao do gradiente no ajuste. Um exemplo dos coeficientes do ajuste é
mostrado na figura [2.8]

Para cada galdxia foram realizados cada um dos trés ajustes. No caso dos ajustes que
poderiam apresentar ao menos uma quebra no gradiente foi adotado o critério de dois mil
bootstrap (duas mil amostras bootstrap) para garantir a obtengao do minimo global que
melhor ajusta os dados. Para determinar quais dos trés ajustes melhor ajusta os dados é
necessario adotar um critério de inferéncia estatistica. Diversos testes para avaliar modelos

de ajustes de dados sao propostos na literatura, como por exemplo o critério de Akaike

3 Procedimento de reamostragem dos dados comumente utilizado em andlise estatistica (Efron, [1979;
Andrael [2010). Este método consiste em criar um grande ntmero de conjunto de dados, chamados de
amostra bootstrap, reamostrando aleatoriamente a partir do conjunto de dados original, com substituigao,

ou seja, permite que uma observagao seja selecionada mais de uma vez (ou nao seja selecionada).
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Figura 2.8: Exemplo de ajuste realizado utilizando o piecewise regression de (2021))
exemplificando os parametros livres do ajuste.

(AIC, do inglés Akaike Information Criterion; 1973); o critério de informagao

bayesiana (BIC, do inglés Bayesian Information Criterion; Schwarz, [1978); o teste chi-

quadrado (Pearson, [1900)); o teste de Kuiper (Kuiper, 1960)); entre outros.

Para os nossos dados, optamos por utilizar o AIC, por ser amplamente utilizado em

inferéncia estatistica. Além disso, quando comparado, por exemplo, com o BIC, que pena-
liza fortemente a complexidade do modelo, o AIC é mais favoravel nesse sentido, devido a
possibilidade de ajuste das quebras nos gradientes. O AIC, sendo baseado em um funcao
de probabilidade, fornece a probabilidade de um determinado modelo ajustar melhor os
dados de acordo com a simplicidade do modelo, ou seja, o AIC retorna um parametro que
compara diversos modelos ajustados de acordo com os parametros livres dos modelos, de
tal forma que o menor valor de AIC possui a maior probabilidade de melhor descrever os
dados ajustados. Contudo, como o nimero de regides H II pode ser limitado em uma de-

terminada galdxia e devido a quantidade de parametros livres a serem ajustados, descritos

nas expressoes 2.17] [2.18 e [2.19, conforme discutido em Narisetty| (2020), é recomendado

realizar um correcao no valor do AIC. Essa correcao se faz necessaria quando a razao entre
o numero dos dados n e o nimero de parametros livres £ da amostra é menor que 40

(n/k < 40). Sendo, fizemos essa corregao na determinagao do AIC, dada pela expressao

abaixo, de acordo com Narisetty| (2020)):
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2k (k + 1)

AIC,. = AIC
+n—k—l

(2.20)

okt (RSS) L 2k(k 4 1)

n—k—1

onde k, n e RSS sdo o nimero de parametros livres, o nimero de dados observados e a

n

soma residual quadratica do ajuste dos dados, respectivamente. AIC, corresponde ao AIC
corrigido e ao longo deste trabalho vamos denotar o AIC corrigido simplesmente como
AIC.

No caso do gradiente com uma quebra, conforme [Sanchez-Menguiano et al.| (2018]),
consideramos como quebra interna o caso em que a posigdo em que ocorre essa quebra esta
limitada até a primeira metade da distribuicao radial e a inclinacao do gradiente interno é
menos negativo que a inclinacao do gradiente negativo principal. A outra situacao em que
ocorre uma quebra no gradiente no gradiente foi considerada como achatamento externo.

Conforme discutido em [Vale Asari et al.| (2019) e |[Kumari et al.| (2019)), para o caso de
galdxias que nao possuem alta resolucao espacial, o indice O3N2 se mostrou pouco afetado
pelo DIG, sendo capaz de fornecer resultados confidveis na determinacao da abundancia
de regioes H 11. Como nos dados do survey CALIFA nao é possivel resolver as regices H 11
espacialmente para eliminar a contaminacao do DIG, o indice O3N2 de |Alloin et al.| (1979)
e o calibrador PP04 de |Pettini e Pagel| (2004) serao utilizados neste trabalho para obter as

abundancias de oxigénio com o método de ajuste descrito nesta secao.



Capitulo 3

Resultados e discussoes

Neste capitulo apresentamos os principais resultados obtidos neste trabalho. Fazemos
uma discussao sobre o ajuste do gradiente de abundancia de oxigénio e apresentamos uma
andlise estatistica feita com os parametros fisicos das galaxias e os parametros fisicos dos
bojos. Nas proximas secoes, apresentamos uma discussao feita a respeito do DIG na nossa
amostra; apresentamos uma comparacao entre diferentes métodos de selegao de regioes H I1
e suas implicagoes; e por fim, apresentamos uma analise da histéria de formacao estelar

das galaxias que apresentam uma quebra interna.

3.1 Ajuste do perfil do gradiente de abundancia de oxigénio

O gradiente de abundancia de oxigénio em galaxias espirais pode desviar de uma simples
reta e apresentar uma quebra no gradiente. Conforme descrito nos trabalhos de [Sanchez-
Menguiano et al.| (2016)) e Sanchez-Menguiano et al.| (2018), os gradientes de abundancia
de oxigénio podem apresentar um perfil linear tinico, um perfil quebrado com uma quebra
interna, um perfil quebrado com um achatamento externo e um perfil duplamente quebrado
com uma quebra interna e um achatamento externo.

Nés utilizamos o catdlogo de Espinosa-Ponce et al. (2020), que contém as informagoes
dos fluxos e da histéria de formacao estelar das regioes ionizadas nas galaxias, identificadas
pelo pyHIIEXPLORER, para realizar a andlise deste trabalho. Limitamos os fluxos das
regioes ionizadas com base em uma distribuicao gaussiana, onde desconsideramos regioes
que apresentaram um erro no fluxo maior que 3o da largura total a meia altura da gaussiana
ajustada. Em seguida, conforme discutido na secao [2.4] para realizar o ajuste do gradiente

de abundancia de oxigénio nds selecionamos as regioes H II que possuem uma fragao de
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luminosidade de estrelas jovens maior que 20% (Sanchez et al.;2014)), sendo que as galaxias

devem possuir um numero minimo de 10 regides H II para garantir uma analise correta

acerca do gradiente de abundancia. Este critério garante que 99.82% das regides estejam

localizadas abaixo da curva de Kewley et al. (2001) no diagrama BPT, ou seja, de um total

de 8712 regioes H II, apenas 16 estao localizadas acima da curva de demarcacao de
excluindo, portanto, os AGNs fortes, conforme mostrado na figura . Além
disso, apenas 13 regides possuem EWHa < 3A, ou seja, esse critério adotado garante que
99.85% das regides nao sejam dominadas por HOLMES, conforme mostrado na figura [3.2

Por fim, nossa amostra reduziu para um total de 135 galaxias, compreendendo um total

de 8712 regioes H 11, mostradas no diagrama BPT da figura (3.1
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Figura 3.1: Diagrama BPT para as regioes H II da amostra. A curva pontilhada corresponde

a curva de demarcacao de Kewley et al.| (2001); a tracejada & de Kauffmann et al.| (2003)); a

trago-ponto & de|Stasiniska et al.| (2006]). A escala de cor corresponde a fragdo de luminosidade
de estrelas jovens (]Sénchez et al.l, |2014|)

Como efeito de comparacao, utilizamos as regioes H 1II selecionadas, de acordo com o

critério de [Sdnchez et al| (2014), para criar um grafico como o diagrama WHAN proposto

por [Cid Fernandes et al| (2011)), discutido na segao conforme a figura Desse

diagrama podemos notar que os critérios de selegao de regioes H IT que adotamos garantem
que o maior nimero de regices esta de fato localizada na regiao correspondente a regioes
H 11 no diagrama WHAN, ou seja, 87.81% das regioes H 1I classificadas segundo o critério
adotado neste trabalho estao localizadas na classe denominada como regices H II segundo

o diagrama WHAN. Contudo, 0.93% e 11.11% das regides ionizadas sao classificadas como
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wAGN ou sAGN segundo o diagrama WHAN, respectivamente, onde |Cid Fernandes et al.|
(2011) adotam um corte em log(NII/Ha) = —0.4 como sendo a regiao de transi¢ao entre SF

e AGN. Esse corte, segundo (Cid Fernandes et al.| (2011)), corresponde ao melhor critério de

transigao entre SF e AGN, de acordo com a curva de demarcagao de |Stasitiska et al.| (2006).

Além disso, 0.15% das regides H 1I ionizadas sdo classificadas como RGs no diagrama

WHAN, ou seja, segundo Cid Fernandes et al| (2011)) e Lacerda et al|(2018)), essas regices

sao na realidades ionizadas por HOLMES. Sendo assim, o fato das regioes ionizadas serem
classificadas como SF na figura [3.1] e como AGN ou RGs na figura [3.2] é porque nesses

graficos os critérios de selecao de regioes H II utilizam critérios diferentes.
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Figura 3.2: Diagrama WHAN de |Cid Fernandes et al.| (I2011|) para as regioes H II da amostra.

As siglas SF, sSAGN, wAGN e RG correspondem & formacao estelar, AGN forte, AGN fraco
e “retired galaxies”, respectivamente. A escala de cor corresponde a fracdo de luminosidade
de estrelas jovens (ISénchez et a1.|7 |2014p

Apbés determinar as distancias fisicas (normalizando-as pelo raio efetivo) discutidas na

segao fazer a corregdo da extingao interestelar, discutida na se¢ao determinar as

abundancias de oxigénio com base no indice O3N2 (Alloin et al. |1979) e no calibrador

PP04 (Pettini e Pagel, [2004), discutidos na segao foram realizados os ajustes dos

gradientes de abundancia de oxigénio das regioes H IT em cada galaxia com base no método
piecewise discutido na secao A figura mostra o ajuste dos perfis dos gradientes
de abundancia de oxigénio de quatro galaxias para exemplificar os quatro possiveis perfis
discutidos anteriormente, sendo um perfil linear inico, um perfil quebrado com uma quebra
interna, um perfil quebrado com um achatamento externo e um perfil duplamente quebrado

com uma quebra interna e um achatamento externo.



58 Capitulo 3. Resultados e discussées

9.1
IC1256
9.0 9.0t NGC4047
88l A8.9’
T L 8.8}
S 7 S /'._))ﬂ"’
= 8.6 =8.7!
g g8
58.4’ : 8.6
! 8.5
8.2/ 8.4
8.0 8.3

0.5 1.0 1.5 20 25 0.0 0.5 1.0 15 2.0
rire rire

_O-
ol

NGC4470 MCG-01-10-019

I [

%8 sediglls

SS.G* ..'.!.'-:‘- 0.
+ L]

(g

i

s 8 B
8.4 KT
8.2
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 0.00 0.25 0.50 0.75 1.00 1.25 1.50 1.75
rire rire

Figura 3.3: Exemplo dos quatro diferentes perfis dos gradientes de abundancia de oxigénio
ajustados nas galdxias da amostra. Nos painéis superiores, a esquerda é mostrado o perfil
linear unico e a direita é mostrado o perfil quebrado com uma quebra interna. Nos painéis
inferiores, a esquerda é mostrado o perfil quebrado com um achatamento externo e a direita é
mostrado um perfil duplamente quebrado com uma quebra interna e um achatamento externo.
Os pontos roxos correspondem as abundéancias derivadas para as regices H II classificadas de
acordo com o critério de [Sanchez et al. (2014)). A linha sélida vermelha representa o melhor
ajuste. A linha tracejada cinza corresponde a posi¢do em que ocorre a quebra interna e/ou
achatamento externo. O retangulo azul claro mostra o intervalo de confianca da quebra

interna e/ou achatamento externo.

Como pode ser observado na figura [3.3] as galdxias podem apresentar diferentes perfis
nos gradientes de abundancia de oxigénio. No caso das galaxias NGC4047 e MCG-01-
10-019 é possivel identificar quebras internas, que sao de interesse para o nosso trabalho.
Com os ajustes de todas as galdxias da amostra faremos andlises com as propriedades
das galaxias e dos bojos, apresentadas nas sec¢oes seguintes. Os dados do melhor modelo
ajustado, juntamente com os graficos dos ajustes de todas as galdxias da amostra, sao

mostrados nos apéndices [B| e @, respectivamente.
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3.2 Analise estatistica

3.2.1 Parametros da galaxia

Das 135 galaxias da nossa amostra, 34 galdxias apresentaram um achatamento externo,
representando 25,18% da amostra e 11 galdxias apresentaram uma quebra interna, ou seja,
apenas 8.15% da amostra apresentou uma quebra interna no gradiente, sendo que apenas
uma galdxia apresentou um perfil duplamente quebrado. Apenas galdxias com massa

estelar log(M,./M®) > 10.0 apresentaram uma quebra no gradiente, conforme figura ,

concordando com os trabalhos de |[Sdnchez-Menguiano et al, (2016]) e Sdnchez-Menguiano|

(2018), que identificaram que essa quebra no gradiente tende a ocorrer nas galdxias

mais massivas.
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Figura 3.4: Distribuicao do nimero de galdxias que apresentam quebra interna em com-

paracao com as galaxias sem quebra interna.

A posicao que ocorre a quebra interna é bastante variada nas galaxias, sendo que o

valor médio ¢ (0.8 & 0.4) 7/r., conforme figura[3.5 onde a dispersao é maior também pelo

fato do nimero de galdxias ser pequeno. Nos trabalhos de Sanchez-Menguiano et al.| (2016)

e [Sanchez-Menguiano et al. (2018) a posi¢ao em que a quebra interna ocorre é em 0.5 r/r..

Neste trabalho, ha um espalhamento maior da posicao em que a quebra ocorre e o fato
do método do ajuste que adotamos ser diferente dos outros trabalhos da literatura pode
ser a explicacao para o valor da posicao que ocorre a quebra interna diferir dos trabalhos
anteriores. No entanto, considerando o erro da medida que obtivemos, esses valores sao

compativeis com a literatura.
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Figura 3.5: Os pontos azuis correspondem as posigdes que ocorrem a quebra interna nas
galdxias. O losango preto representa o valor médio dessas posigoes.

Assim como em outros trabalhos da literatura, nao identificamos uma relacao com a
ocorréncia da quebra interna e a presenga da barra pois, como é mostrado na figura (3.6
a presenca da quebra interna ocorre em galaxias barradas, nao barradas e com barras
intermediarias. Além disso, a posicao em que a quebra ocorre, ou seja, mais para o centro
da galaxia ou mais para fora, também nao possui relacao direta com presenca ou nao da

barra.
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Figura 3.6: Relagao da posicao em que ocorre a quebra interna com a presenca ou nao da
barra. Os indices “A”, “AB” e “B” correspondem, respectivamente, a galdxias nao barradas

b b b b
que podem ou nao possuir barras e barradas, segundo a classificacdo de Hubble. Os losangos

pretos correspondem aos valores médios das posigoes das quebras internas.
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Neste trabalho, tentamos estabelcer diversas relacoes entre os parametros fisicos da
galdxia e do bojo com os parametros dos ajustes. Para estabelecer essas relagoes, noés
utilizamos o coeficiente de Pearsonﬂ (Mukakal, |2012)), a fim de compreender o quao forte
sao essas relagoes, onde assumimos que existem essas relagoes quando o coeficiente de
Pearson indica, no minimo, uma correlacao moderada.

Analisamos uma possivel relacao entre a posicao em que ocorre a quebra interna com
a massa estelar e o raio efetivo da galdxia. Como mostrado na figura [3.7, ndo é verificado
nenhum padrao que pudesse explicar a quebra interna relacionado a massa estelar. No
entanto, verificamos uma correlacao moderada entre e o raio efetivo da galaxia e a posicao
que ocorre a quebra interna, ou seja, posicoes da quebra interna mais proximas do centro

da galaxia tendem a ocorrer em galdxias com raios efetivos maiores.
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Figura 3.7: O painel a esquerda é referente a relagao entre a massa estelar das galdxias
com a posicao da quebra interna. O painel a direita é referente a relagao entre o raio efetivo
da galdxia com a posicdo que ocorre a quebra interna. Os dados sdo separados por cor em
diferentes intervalos de massa da galaxia e raio efetivo da galdxia, conforme indicado na
legenda dos graficos. Os quadrados pretos correspondem aos valores médios das posicoes das

quebras internas em cada bin.

Outra relacao que tentamos analisar é com os coeficientes do ajuste, referentes ao
gradiente radial interno, e os parametros fisicos da galdxia, como a massa estelar e o raio
efetivo. Para essa andlise, excluimos a galaxia NGC5533, pois o coeficiente linear b e
o coeficiente angular a! possuem um valor muito diferente das demais galdxias. Como
mostrado na figura [3.8, também néo identificamos nenhuma rela¢ao entre os coeficientes

b e al com a massa e o raio efetivo da galdxia, pois os coeficientes de Pearson mostram

correlacoes despreziveis entre esses parametros.

1O coeficiente de Pearson serd identificado com a letra p nos graficos.
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Figura 3.8: Relacao de parametros fisicos da galdaxia com os coeficientes do ajuste do gradi-

ente radial interno. Os painéis da primeira e segunda linha correspondem a massa e o raio

efetivo da galdxia, respectivamente. Os painéis nas colunas esquerda e direita correspondem
aos coeficientes do ajuste b e al, identificados na figura [2.8] Os dados sdo separados por cor

em diferentes intervalos de massa da galaxia e raio efetivo da galdxia, conforme indicado na

legenda dos graficos. Os quadrados pretos correspondem aos valores médios dos coeficientes

dos ajustes em cada bin.

Fizemos uma analise do gradiente negativo principal das galaxias que apresentaram uma
quebra interna para verificarmos a inclinacao comum dos gradientes radias de abundancia
(Sanchez et al., [2012; Sanchez et al., [2014}; Sanchez-Menguiano et al., [2016, 2018). Como
existe uma dependéncia da massa estelar das galdxias com a abundancia de oxigénio, de
acordo com a relacdo massa-metalicidade de [Tremonti et al.| (2004)), primeiramente utili-
zamos a expressao analitica derivada por [Sanchez et al. (2013]) para realizar um escalona-
mento nas abundancias de oxigénio de cada galaxia da nossa amostra a fim de garantir
uma melhor visualizacao do gradiente comum das galaxias. Essa expressao analitica para

a relacao massa-metalicidade foi derivada utilizando 150 galaxias do survey CALIFA dada

por:

12 + log(O/H) = 8.74 + 0.018(M, — 3.5)exp|— (M, — 3.5)].
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A figura 3.9 mostra o escalonamento dos gradientes de abundancia de oxigénio dividido
em bins de massa estelar para as galaxias que apresentam uma quebra interna e para todas
as 135 galaxias da amostra. Podemos verificar que o gradiente negativo principal é comum
para todas as galdxias, como ja havia sido relatado nos trabalhos de [Sanchez-Menguiano
et al| (2016) e [Sanchez-Menguiano et al.| (2018), que encontraram um gradiente comum
entre 0.5 < r/r. < 2.0e 05 < r/re < 1.5, respectivamente. No entanto, ao analisar
o gradiente comum das galaxias que apresentam uma quebra interna, mostrado no painel
esquerdo da figura|3.9] o gradiente comum nao fica claro. O fato de nao identificarmos esse
gradiente comum pode estar relacionado com o nimero de galdxias utilizada para fazer
essa analise, ou seja, por termos apenas 11 galdxias, a dispersao é maior, dificultando a

visualizacao do resultado.
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Figura 3.9: A esquerda, a abundancia média de oxigénio em galdxias que possuem a quebra
interna. A direita, a abundancia média de oxigénio em galdxias de toda a amostra. Em

ambos os painéis, as massas sao divididas em diferentes intervalos separadas por cor.

E importante ressaltar que o nimero de galaxias que apresentaram a quebra interna ¢é
pequeno. Portanto, realizar uma analise estatistica com esse niimero limitado de galéxias
pode induzir a erros nas analises. Para contornar esse problema é necessario aumentar o
nimero da amostra a fim de obter o maior niimero possivel de galaxias apresentando uma
quebra interna no gradiente para garantir uma maior acurdcia nas anélises estatisticas a

serem feitas.
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3.2.2 Parametros do bojo

Para tentar estabelecer um melhor entendimento acerca das quebras internas que podem
ocorrer em gradientes de abundancias de oxigénio em galaxias espirais, realizamos uma
andlise usando alguns parametros do bojo, como a massa e o raio efetivo. Conforme
discutido em |Cavichia et al.| (2011)) e Cavichia et al.| (2023)), é esperado que o bojo possua
uma escala de tempo de colapso para a formagao diferente do disco e isso poderia implicar
em uma distribuicao diferente na regiao de conexao do bojo-disco e, consequentemente,
alterar o perfil do gradiente de abundancia de oxigénio.

Para determinar os parametros do bojo nés utilizamos o catdlogo de decomposicao
fotométrica bidimensional multi-componentes da galaxia realizado por|Méndez-Abreu et al.
(2017). Esse catalogo compreende um total de 404 galdxias do survey CALIFA e fornece
informagoes do bojo, do disco, da fonte central e da barra das galdxias, como por exemplo,
o raio efetivo e o brilho superficial do bojo.

O raio efetivo do bojo nas bandas g, r e i é fornecido no catalogo de Méndez-Abreu et al.
(2017). Para nossa andlise, utilizamos os dados da banda g, que coincide com o intervalo
de comprimento de onda observado pelo CALIFA. Com as distancias das galdxias em Mpc
disponiveis na tabela[A] obtemos facilmente os raios efetivos dos bojos em dimensoes fisicas,
multiplicando o raio efetivo do bojo, em radiano, pela distancia em Mpc. Contudo, para
determinar a massa do bojo nds utilizamos a expressao para massa do bojo no trabalho

de Beifiori et al.| (2012), dada por:

2
AT¢ bojo0,

Mbojo = G 6,50j07 (32)

sendo G a constante gravitacional, o ., a dispersao de velocidade dentro do 7 pgj0 € @ é
um parametro relacionado com o indice de Sérsicﬂ
A dispersao de velocidade no raio efetivo do bojo o pj0, de acordo [Sani et al.| (2011)),

pode ser obtida por meio da expressao:

10g(7e bojo) = 1.5510g(0¢ pojo) — 0.8910g({Le pojo)) — 9.89, (3.3)

2 0 indice de Sérsic é um parametro relacionado com uma lei que descreve a distribuicdo de brilho

superficial, proposta por José Luis Sérsic (1933-1993) em 1968 (Filho e Saraival [2014).
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onde (I pojo) ¢ 0 brilho superficial no raio efetivo do bojo em unidades de luminosidade
solar (L®). Sendo assim, é necesséria primeiramente a determinacao de (I, pj0). De acordo
com Lima Neto| (2020), 0 (/epojo) pode ser expresso a partir do brilho superficial do bojo

em termos de magnitude (fe pojo) Pela expressao:

pie[mag/arcsec’] = 21.572 + M, — 2.5log((I.)[L®/pc?]), (3.4)

onde M, é a magnitude absoluta do Sol na banda g e seu valor ¢ 5.07 segundo Lima Neto
(2020). Sendo assim, como fiepojo em termos da magnitude é fornecido no catalogo de
Méndez-Abreu et al.| (2017)), nds determinamos o p0j, para cada bojo em cada galdxia.

O parametro «, conforme mencionado anteriormente, esta relacionado com o indice de
Sérsic e dependera da estrutura da galdxia. Com base em parametros de escala da energia
cinética e da energia gravitacional, em fungao do indice de Sérsic, |[Prugniel e Simien| (1997)
derivaram uma relagao entre o parametro a e o indice de Sérsic, levando em consideragao
a estrutura da galdxia, conforme a tabela [3.I] Como os valores do indice de Sérsic de cada
galdxia disponivel por Méndez-Abreu et al.| (2017) sdo nao inteiros, utilizamos a tabela
3.1} realizando interpolagdo e extrapolagdo, para estimar o valor de o com base no indice

de Sérsic.

Tabela 3.1 - Indice de Sérsic e o fator de escala da estrutura da galdxia

—_

7.911
7.408
5.827
4.591
3.710
3.067
2.582
2.203

© 0 N O Ot ke W N

1.900
1.651

—_
[an}
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Por fim, com os valores de a@ determinados, juntamente com 0 7¢ pojo € e pojo Obtidas
anteriormente, determinamos as massas dos bojos de cada galdxia da nossa amostra mos-
trados no apéndice [A] Ressaltamos que alguns parametros do bojo de algumas galdxias
nao estao disponiveis no catdlogo de Méndez-Abreu et al.| (2017), fazendo com que nao seja
possivel estimar a massa do bojo dessas galdxias. Por esse motivo, o niimero de galaxias
que conseguimos estimar a massa do bojo é de 116 galaxias, ou seja, nossa amostra foi
novamente reduzida, embora tenha sido possivel determinar as massas dos bojos das 11
galdxias da nossa amostra que apresentaram uma quebra interna.

Para garantir uma melhor acurdcia na determinacao das massas dos bojos nds optamos,
também, por determinar a luminosidade dos bojos, pois de acordo com |Huchra| (2003), a
razao massa—luminosidadeﬂ (M/L) para todas as galdxias ¢ aproximadamente 1. Consi-
derando o bojo como uma pequena galdxia eliptica, de acordo com [Schneider| (2006), ao
utilizar o perfil de de Vaucouleurs, a luminosidade do bojo, segundo (Caon et al.| (1993),

sera obtida por:

Lbojo = KnIe,bojore,bojoa (35)

sendo 7 pejo 0 raio efetivo do bojo, e pejo 0 brilho superficial do bojo em unidades de L©®

e K, um parametro que depende do indice de Sérsic:

log(K,,) = 0.030[log(n)]* + 0.441log(n) + 1.079, (3.6)

onde n é o indice de Sérsic. Portanto, a figura mostra a relagdo M/L para as massas

e as luminosidades calculadas para os bojos nas galdxias da nossa amostra.

3E importante ressaltar que a razao massa-luminosidade ser aproximadamente 1 para todas as galaxias é
que essa relagao é obtida considerando a massa estelar derivada a partir de modelos de populagoes estelares,
sendo que a luz da galdxia é dominada por estrelas gigantes antigas, com luminosidades de varias centenas
de s6is e massas menores que a do Sol, ou por estrelas jovens e quentes na sequéncia principal, com
razoes massa-luminosidade ainda menores. Contudo, através de estudos dindmicos em galdxias, foram
identificadas razoes massa-luminosidade ainda maiores, contribuindo para a origem a chamada matéria
escura. Através desses estudos dinamicos, sendo a curva de rotagao para galdxias espirais e a dispersao
de velocidades para galdxias elipticas, sao encontradas razoes massa-luminosidade da ordem de 12 e 20,

respectivamente (Huchral 2003).
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Figura 3.10: Relacao massa-luminosidade do bojo da nossa amostra. A linha tracejada
mostra a relagdo 1:1. O coeficiente p no canto inferior direito é o coeficiente de Pearson

(Mukakay, 2012) cujo valor indica uma forte relagdo entre a massa e a luminosidade do bojo.

Tentamos estabelecer relagoes entre a posicao que ocorre a quebra interna com propri-
edades fisicas do bojo, mostrados na figura [3.11, onde identificamos que as galaxias com
o maior raio efetivo do bojo tendem a apresentar uma quebra interna mais préxima do

centro da galaxia, similar ao caso do raio efetivo da galaxia.
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Figura 3.11: Relagado da posigao que ocorre a quebra interna com a massa, o raio efetivo e o
brilho superficial do bojo mostrados nos painéis superior esquerdo, superior direito e inferior,
respectivamente. Os dados sao separados por cor em diferentes intervalos de massa do bojo,
raio efetivo do bojo e brilho superficial do bojo, conforme indicado na legenda dos graficos.
Os quadrados pretos correspondem aos valores médios das posi¢oes das quebras internas em
cada bin.
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A figura[3.12] mostra a analise entre coeficientes do ajuste, referente ao gradiente radial
interno, e os parametros fisicos do bojo, tais como a massa, o raio efetivo e o brilho
superficial do bojo. Novamente, para a andlise dos coeficentes do ajuste, excluimos da
nossa analise a galdxia NGC5533, por apresentar valores dos coeficientes muito diferentes

das demais galaxias.
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Figura 3.12: Relag@o de parametros fisicos do bojo com os coeficientes do ajuste do gradiente
radial interno. Os painéis da primeira, segunda e terceira linha correspondem a massa, o
raio efetivo e brilho superficial do bojo, respectivamente. Os painéis nas colunas esquerda
e direita correspondem aos coeficientes do ajuste b e al, identificados na figura 2.8 Os
dados sao separados por cor em diferentes intervalos de massa do bojo, raio efetivo do bojo
e brilho superficial do bojo, conforme indicado na legenda dos graficos. Os quadrados pretos

correspondem aos valores médios dos coeficientes dos ajustes em cada bin.
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Da figura é possivel verificar que apenas o raio efetivo do bojo com o coeficiente
angular al possuem uma relacdo moderada, sendo que quanto menor o raio efetivo bojo,
mais plano tende a ser o gradiente interno. Portanto, podemos esperar que galaxias com
raio efetivo do bojo menores tendem a apresentar quebra interna mais distante do centro
da galaxia com um gradiente mais plano.

Por fim, nao identificamos nenhuma relagao entre algum parametro fisico do bojo que
pudesse explicar a quebra interna no gradiente de abundancia. E importante ressaltar que
o numero de galaxias que apresentam a quebra interna é pequeno, dificultando uma analise
estatistica, sendo necessario aumentar a amostra para identificar mais galaxias com esse

tipo de quebra no gradiente e assim obter um resultado estatistico mais confidvel.

3.3 Analise comparativa do método de selecao de regioes H 11

Na secao [2.4] apresentamos diversos critérios propostos por diferentes autores para
selecao de regioes H II. Neste trabalho, nés adotamos o critério proposto por [Sanchez
et al.| (2014), que utilizam a fragdo de luminosidade de estrelas jovens para selecionar essas
regioes. Este critério de selecao de regioes H 1I ja foi utilizado, de maneira indireta, em
outros trabalhos, como em [Sanchez-Menguiano et al. (2018) e [Sanchez-Menguiano et al.
(2020). Nestes outros trabalhos, aém da curva de demarcacao proposta por [Kewley et al.
(2001)), também utilizam um corte em largura equivalente EWHa < 6 A. Segundo Sanchez
et al.| (2014), com base na fragao de luminosidade de estrelas jovens para selecao de regioes
H 11, existe uma correlagao forte de 0.95 entre essa fragao de luminosidade de estrelas
jovens e EWHa < 6 A, ou seja, adotar um corte em largura equivalente EWHa < 6 A
garante que as regioes sejam ionizadas principalmente por estrelas estrelas com fragao de
luminosidade superior a 20%.

No entanto, conforme discutido em Pilyugin et al.| (2018), aplicar a curva de demarcacao
proposta por [Kauffmann et al. (2003)) elimina, significativamente, regides ionizadas con-
taminadas por DIG. Sendo assim, adotamos este novo critério para selecionar as regioes
H 11 e fazer uma comparacao com o método adotado neste trabalho. Silimilarmente ao que
foi realizado nas se¢oes anteriores, selecionamos apenas galdxias com um nimero minimo
de 10 regioes H II, fazendo com que nossa nova amostra fosse reduzida para 149 galdxias

ao adotar a curva de demarcagao de [Kauffmann et al.| (2003)). Essa nova amostra possui
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10728 regioes H II e a figura [3.13| mostra essas regioes no diagrama BPT e no diagrama
WHAN, sendo que 27 regioes sao classificadas com RGs, 168 como wAGN e 1286 como
sAGN. Novamente, vemos diferencgas nas classificacoes das regioes ionizadas pois para cada

grafico sao utilizados diferentes critérios de identificacao das regioes ionizadas.

r 1.0 1.0
1.5 e Kewley et al. 2001
---- Kauffmann et al. 2003 o o
=~ 1.0 . —— Stasihska et al. 2006 0.8 g " sAGN 0.8 g "
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Figura 3.13: A esquerda, o diagrama BPT para as regioes H I segundo o curva de demarcacao

de [Kauffmann et al] (2003), onde a curva pontilhada corresponde a curva de demarcagio
de Kewley et al| (2001)); a tracejada & de Kauffmann et al| (2003)); e a traco-ponto & de
Stasiriska et al| (2006). A direita, o diagrama WHAN de |Cid Fernandes et al| (2011) das
regioes ionizadas. O diagrama de cor corresponde a fragao de luminosidade de estrelas jovens
(Sanchez et al., 2014).

Realizamos o ajuste dos gradientes de abundancia de oxigénio para essa amostra e
19 galaxias apresentaram uma quebra interna no gradiente de abundancia de oxigénio,
correspondendo a 12.75% de galdxias com quebra interna; 31 galdxias apresentaram um
achatamento externo, correspondendo & 20.81%, sendo que apenas uma galdxia apresentou
quebra interna e achatamento externo no perfil do gradiente de abundancia de oxigénio. O
resultado obtido indica um niimero maior de galaxias apresentando quebra interna quando
comparado com o método adotado neste trabalho, onde obtivemos, anteriormente, 8.15%
de galédxias apresentando uma quebra interna. Portanto, para efeito de comparacao, plota-

mos os graficos do gradiente de abundancia de oxigénio de onze galaxias que apresentaram

quebra interna, segundo o critério da curva de demarcagao de Kauffmann et al. (2003),
com as mesmas galdxias que nao apresentaram quebra interna no critério de
(2014), que foi adotado neste trabalho, a fim de analisar diferencas nas regioes H II sele-

cionadas em diferentes critérios. A figura [3.14] mostra os diferentes perfis dos gradientes

para a mesma galaxia.
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Figura 3.14: Comparacao do gradiente de abundancia de oxigénio de galdxias com regioes

H II selecionadas por diferentes métodos. Em ambas as colunas, os painéis esquerdos corres-

pondem a galaxias que apresentaram quebra interna com o método da curva de demarcagao

de [Kauffmann et al| (2003)). As cores vermelhas e azuis correspondem a regides com fragao

de luminosidade de estrelas jovens menor que 0.2 e maior que 0.2, respectivamente; a linha

tracejada corresponde a posi¢ao que ocorre a quebra interna e a linha sélida corresponde ao

ajuste. Os painéis direitos correspondem as mesmas galdxias sem quebra interna ajustadas

a partir do método de selegao de regides H II utilizando o critério de [Sdnchez et al.| (2014)),

sendo a linha sélida correspondente ao ajuste. A inclinagdo do gradiente negativo principal

¢é apresentado em todos os painéis identificado como a2.
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Da figura [3.14] podemos notar que o gradiente negativo principal possui inclinagao
semelhante em ambos os ajustes. No entanto, fica nitido que ao adotar o critério de
selecao de regides H 11 de [Sanchez et al. (2014), onde ao selecionar as regices H 11 com
fracao de luminosidade de estrelas jovens maior que 0.2 elimina, principalmente, as regioes
H 11 localizadas nas regioes mais centrais da galaxia. Analisando a figura vemos que
as regioes H II que possuem uma fragao de luminosidade de estrelas jovens menor que 0.2
sao responsaveis para que as galdxias apresentem uma quebra interna, no caso do critério
adotado pela curva de demarcacao de Kauffmann et al.| (2003]).

Com este resultado concluimos que o critério de selecao de regioces H II influencia no
numero de galaxias que possam apresentar uma quebra interna. Sendo assim, realizamos
um ajuste do gradiente de abundancia de oxigénio na nossa amostra considerando os dife-
rentes critérios de selecao de regices H II. Para essa anélise, utilizamos apenas o calibrador
PP04 e o indice O3N2 para obter as abundancias de oxigénio e os ajustes foram realizados
conforme descrito anteriormente neste trabalho. A tabela [3.2] mostra o resultado obtido
dessa analise estatistica, indicando a frequéncia com que a quebra interna no gradiente
radial de abundancia de oxigénio ocorre em uma determinada galaxia, dependendo do
critério de selecao de regioes H II adotado. As colunas “Galdxias” e “%” correspondem ao
nome da galaxia e a frequéncia que determinada galédxia apresenta uma quebra interna de
acordo com os diferentes critérios, respectivamente. As demais colunas serao identificadas
de acordo com o critério de selecao de regioes H II discutidos na secao [2.4, conforme relacao
abaixo, onde “1” indica a presenca de quebra interna e “0” indica que naquele critério nao

ocorre quebra interna.

Identificacao das colunas da tabela (3.2

(a) [Sanchez et al.| (2014);

(b) |Cid Fernandes et al.| (2011));

(¢) Kauffmann et al.| (2003);

(d) Kewley et al. (2001));

(e) Kewley et al.|(2001) com EWHa > 6 A;

(f) |Stasinska et al.| (2006).
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Tabela 3.2 - Ocorréncia da quebra interna para diferentes critérios de selegao de regioes H II.

Galdxias (a) (b) (¢) (d) (e) (f) %
NGC5406 1 1 1 11 1 100.0

NGC0309 1 1 1 11 1 1000
NGC7691 1 1 1 1 1 1 1000
NGC7653 1 1 1 11 1 1000
NGC4047 1 1 1 11 1 1000
NGC4210 1 1 1 1 1 1 1000
NGC5016 0 1 1 11 1 833
NGC3614 0 1 1 11 1 833
NGCH378 0 O 1 1 1 1 66.7
I1C1256 0 1 1 1 1 0 66.7
NGC5H720 0 O 1 1 0 1 500
NGCH533 1 0 1 0 0 1 500
NGCO0776 0 0 1 1 1 0 500
NGC6004 0 1 0 11 0 500
NGC2347 0 0 1 1 1 0 500
NGC0214 0 0 1 0 0 1 333
NGC0257 0 1 0 0 0 1 333
NGC5056 0 O 0 11 0 333
NGCT7782 0 1 0 10 0 333
NGC4185 0 1 1 0O 0 0 333
NGC6941 0 O 1 0 0 1 333
NGC7631 0 O 1 10 0 333
NGC2805 1 0 0 0 0 0 16.7
MCG-01-10-019 1 0 0 0O 0 0 16.7
NGC0036 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC1667 0 O 0 0 0 1 16.7
NGC3811 0 0 0 1 0 0 16.7
NGC2916 0 O 0 1 0 0 16.7

Continua na proxima pdgina
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Tabela 3.2 — Continuacgdo
Galéxias (a) (b) (¢) (d) (¢) (f) %

NGC3687 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC5622 1 0 0 0 0 0 16.7
NGC4644 0 1 0 0O 0 0 16.7
NGC7819 0 1 0 0O 0 0 16.7
NGCH157 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC5267 1 0 0 0O 0 0 16.7
NGC5H957 0 O 1 0O 0 0 16.7
NGCH735 0 O 0 1 0 0 16.7
UGC04195 0 0 0 10 0 16.7
total 11 15 19 24 14 15 0.0
%o 8.1 10.5 12.8 15.6 9.5 109 —

Fim da tabela

A tabela [3.2] mostra que 37 galaxias apresentaram uma quebra interna em pelo menos
um dos seis critérios de selecao de regioes H II. A tltima linha da tabela mostra a porcen-
tagem de galdxias que apresentaram uma quebra interna em relacao a amostra. Podemos
notar que apenas 6 galaxias apresentaram uma quebra interna em todos os critérios de
selecao de regioes H 11, sugerindo que essas galaxias possuem uma maior confiabilidade na
ocorréncia de quebra interna. Em contrapartida, as galaxias localizadas na parte inferior
da tabela sao galaxias que apresentaram quebra interna em apenas um ou dois critérios de
selecao de regioes H II. Nesse caso, podemos entender que isso ocorre devido a uma conta-
minagao de DIG e até mesmo de AGN nos dados, ou seja, quando um critério de selegao
de regiao H II nao é capaz de eliminar o DIG e o AGN, essa contaminacgao influencia no
ajuste, fornecendo um resultado duvidoso a respeito da distribuigao radial da abundancia
de oxigénio. Para uma melhor visualizagao do nimero de galaxias que apresentam quebra
interna em ambos os critérios, elaboramos o grafico mostrado na figura [3.15 elucidando a
interseccao de galaxias com quebra interna em ambos os critérios, ou seja, a figura |3.15
mostra na interseccao o nimero de galdxias que apresentaram uma quebra interna nos dois

diferentes critérios analisados em cada painel.
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Figura 3.15: Graficos mostrando a interseccao das galdxias que apresentam quebra interna
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Analisando a figura e a tabela vemos que, apesar de estatisticamente a por-
centagem de galdxias apresentando a quebra interna serem préximas em todos os critérios,
essas galaxias sao diferentes. Logo, dependendo do método utilizado, o nimero de galaxias
que apresentam quebra interna em ambos os critérios podem ser maior ou menor, porém
nunca as mesmas galaxias para diferentes métodos. Essa andlise enfatiza o fato de que
adotar diferentes métodos de selcao de regides H II podem excluir mais ou menos regioces
H 11 da amostra final, influenciando diretamente no gradiente de abundancia de oxigeénio.
Isso é evidenciado, por exemplo, na figura [3.13] onde o diagrama WHAN elimina regioes
ionizadas que sao consideradas sAGN, wAGN e RG, mas que sao consideradas regioes
H 11 se adotarmos apenas a curva de demarcagao de Kauffmann et al.| (2003) no diagrama
BPT. Além disso, é possivel verificar que em ambos os diagramas existem regioes que se-
riam eliminadas pelo critério de Sanchez et al.| (2014)). Por outro lado, conforme discutido
anteriormente, adotar o critério de |Sanchez et al| (2014), relacionado com a fracao de lu-
minosidade de estrelas jovens, e adotar o critério de corte em EWHa > 6 A para regioes
abaixo da curva de Kewley et al.| (2001]), esses deveriam ajustar gradientes de abundéncia
de oxigénio com quebra interna nas mesmas galdxias, uma vez que esses métodos sao simi-
lares. Contudo, como pode ser verificado na figura [3.15 apenas seis galaxias apresentam
quebra interna em ambos os critérios, fazendo com que o nimero de galdxias que apresen-
tam quebra interna, considerando esses dois critérios, seja de um total de 20 galaxias. Um
caso similar é comparando as galdxias segundo os critérios de (Cid Fernandes et al. (2011)) e
Stasinska et al.| (2006). Apesar de ambos os critérios apresentarem 15 galdxias com quebra
interna, apenas nove galdxias sao iguais em ambos os critérios, fazendo com que o niimero
de galaxias que apresentem quebra interna seja de 21 galaxias.

O resultado obtido nesta secao ressalta como o método de selecao de regices H 11
pode influenciar no resultado e na analise do gradiente de abundancia de oxigénio de
galaxias espirais, principalmente quando é analisado a quebra interna desses gradientes.
Em conjunto com a discussao realizada na secao anterior, é necessario considerar um
método que seja capaz de selecionar de maneira mais eficaz as regides de formacao estelar
e a0 mesmo tempo excluir as regioes ionizadas devido ao DIG e ao AGN. Contudo, como
nao é possivel separar de forma clara as regides de formagao estelar de outras fontes de
ionizagao, é necessario tomar um certo cuidado ao analisar esses dados quando estudamos

as regioes H II na determinacao da abundancia de oxigénio.
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3.4 Analise do DIG

Nesta se¢ao, realizamos uma andlise das regioes ionizadas nas galaxias da nossa amostra.
Conforme discutido na se¢io [2.4] [Lacerda et al| (2018) classificaram as regides ionizadas
nas galaxias do survey CALIFA em trés grupos principais: hDIG, mDIG e SFc¢, com base
na largura equivalente de Hav. [Lacerda et al.| (2018) mostraram que o hDIG tende a estar
localizado nas regioes mais centrais das galaxias e, principalmente, nas galdxias do tipo
precoce Sa, enquanto a SFc tendem a se localizar nas regioes mais externas e estando
presentes principalmente nas galaxias do tipo tardio Sc. A figura [3.16| mostra a proporcao
de regides ionizadas classificadas como hDIG, mDIG e SFc considerando as 154 galéxias
da nossa amostra em funcao da distribuicao radial dessas regioes as longo do disco das
galdxias, sendo que das 11324 regioes ionizadas, 301 sao classificadas como hDIG, 3195

como mDIG e 7828 como SFe.
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Figura 3.16: Distribuicao radial das regioes ionizadas nas galaxias, separadas em hDIG,
mDIG e SFc. O painel esquerdo corresponde as regides classificadas como hDIG; o painel
central corresponde as regioes classificadas como mDIG; e o painel direito corresponde as

regioes classificadas como SFec.

Analisando a figura [3.16| é facil notar que o hDIG da nossa amostra estd, em sua maior
proporgao, localizado nas regioes centrais das galdxias até aproximadamente 0.5 r/r, en-
quanto o mDIG e o SFc estao localizados de forma mais homogénea no disco das galéxias,
sendo que o SFc esta ligeiramente mais concentrado nas regides mais externas. Esse re-
sultado concorda com o resultado obtido por Lacerda et al.| (2018), evidenciando que a
contaminagao do hDIG é mais forte nas regioes centrais, regides nas quais identificamos
uma quebra interna no gradiente de abundancia de oxigeénio.

Fizemos uma comparacao entre o hDIG, mDIG e SFc para os casos em que ocorre

quebra interna, achatamento externo e para os casos em que nao ocorre quebras no gradi-
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ente, considerando a amostra de 135 galaxias com os gradientes ajustados neste trabalho,

conforme a figura 3.17]
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Figura 3.17: Distribuicao das regioes ionizadas das galdxias com quebra interna, com achata-
mento externo e sem nenhuma quebra no gradiente mostrando a frequéncia de hDIG, mDIG,
SFc. Os painéis superior, central e inferior correspondem as galdxias que apresentam que-
bra interna, achatamento externo e galaxias sem quebra no gradiente, respectivamente. Os
painéis da esquerda considera as regioes ao longo de toda a galdxia; os painéis do meio con-
sideram as regices dentro de 1 r.; e os painéis da direita consideram as regides acima de 1
r.. Em todos os painéis estao localizados a proporcao de hDIG, mDIG e SFc¢, em vermelho,
amarelo e azul, respectivamente. As linhas verticais tracejadas correspondem, da esquerda
para a direita, as larguras equivalentes 3 e 14 A, conforme limites de classificacdo impostos
por [Lacerda et al.| (2018).

Podemos notar na figura |3.17| que aproximadamente 80% das regioes H II selecionadas
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nas galaxias que apresentam quebra interna sao classificadas como SFc, ou seja, de acordo
com o critério que utilizamos na selecao de regices H II garantimos que o maior niimero de
regioes ionizadas sao classificadas como regides H II, segundo o critério de |[Lacerda et al.
(2018). Além disso, nao identificamos hDIG quando hé a ocorréncia de quebra interna. Ao
analisar a concentracao de mDIG ao longo do disco das galaxias vemos que quando ocorre a
quebra interna, a concentracao de mDIG dentro de 1 r, é maior quando comparada com as
galdxias que apresentam um achatamento externo ou galaxias que nao apresentam quebra
no gradiente e, consequentemente, o nimero de SFc é menor. Quando analisamos as regioes
mais externas das galaxias com quebra interna, acima de 1 r., esse quadro inverte, ou seja,
ha uma maior concentragao de SFc e uma menor concentracao de mDIG nas galaxias que
apresentam quebra interna, quando comparada com as outras galaxias. Esse fato indica
que a determinacao da abundancia de oxigénio pode estar sendo influenciada por regioes
ionizadas por outras fontes.

Um fato importante a ser levado em consideracao ¢ a resolucao do survey CALIFA.
Como discutido na segao[I.2] a resolugdo média do CALIFA ¢ de 1 kpc, ou seja, o cubo de
dados do survey CALIFA nao é capaz de resolver espacialmente uma regiao H II, pois as
regioes H IT podem ter tamanhos da ordem de dezenas a centenas de parsec. Logo, é possivel
que uma regiao ionizada identificada pelo survey CALIFA seja um misto de regiao ionizada
por formacao estelar, AGN ou DIG e, sendo assim, é preciso cautela ao analisar as regides
ionizadas que estao localizadas nas partes centrais das galdxias e, consequentemente, ¢é

preciso cautela ao identificar uma galaxia que apresente quebra interna no gradiente.

3.4.1 Descontaminacao do DIG

Conforme discutido em |Vale Asari et al.| (2019)) e Kumari et al.| (2019)), o indice O3N2
é pouco afetado pelo DIG, ou seja, esse indicador consegue calcular, relativamente bem,
a abundancia do DIG sem superestimar a medida da abundancia. No entanto, como
discutido anteriormente, o DIG pode de fato influenciar na determinacao do gradiente de
abundancia de oxigénio e, portanto, uma possivel contribuicao do DIG na determinacao
da abundancia pode alterar significativamente o perfil do gradiente de abundancia.

A melhor maneira de contornar esse problema é obter dados com uma maior resolucao
espacial a fim de separar espacialmente as regioes H II das regioes que sao ionizadas

por outras fontes, como realizado por Sanchez-Menguiano et al. (2020). Como os dados
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do survey CALIFA nao possuem resolucao espacial suficiente para separar essas regioes,
Espinosa-Ponce et al.| (2020) desenvolveram um método para subtrair a contaminagao do
DIG das regioes que sao identificadas como regides H II nos cubos de dados do CALIFA
pelo PYHIIEXPLORER. Esse procedimento consiste em basicamente identificar os spazxels
que nao foram identificados como regioes H II pelo PyHIIEXPLORER, tomando a média,
e subtraindo das regioes H II identificadas. Os detalhes estao disponiveis no trabalho
de Espinosa-Ponce et al| (2020) e catalogo com os dados dos fluxos estdo disponiveis em
http://ifs.astroscu.unam.mx/CALIFA/HII _regions/.

Segundo [Belfiore et al.| (2022), a principal fonte de ionizagao do DIG é devido aos
fotons que vazam das regioes H II e sao capazes de ionizar o gas ao longo do disco da
galaxias. Eles identificaram que o livre caminho médio desses fétons é de 1.9 kpc. Como
a resolucao espacial média do survey CALIFA é de 1.0 kpc, podemos adotar o catalogo
de [Espinosa-Ponce et al. (2020) com a correcao do DIG, pois essa corregao é baseada em
spazels externos aqueles identificados pelo PyHIIEXPLORER em regices H II. Além disso,
como o livre caminho médio dos fétons vai além dessas regioes, é compreensivel estabelecer
esses spaxels como fontes ionizadas pelos fétons vazados.

A partir dos fluxos do novo catdlogo com a correcao do DIG de |[Espinosa-Ponce et al.
(2020), nés realizamos os mesmos procedimentos descritos anteriormente para determi-
nar os perfis dos gradientes de abundancia de oxigénio das galdxias da amostra. Essa
nova amostra é composta por 147 galdxias, ou seja, ha 7 galaxias a menos em relagao
a amostra original. Esse fato ¢ explicado no trabalho de Espinosa-Ponce et al. (2020),
pois para realizar o procedimento de descontaminacao do DIG das regioes ionizadas, al-
guns critérios foram adotados para caracterizar o DIG nos spazxels dos cubos de dados das
galaxias do survey CALIFA. Em alguns casos, nao foi possivel a caracterizacao do DIG e,
consequentemente, nao foi possivel a descontaminacao dos fluxos das linhas. Entretanto,
nos determinamos os gradientes de abundancia de oxigénio das galaxias dessa nova amos-
tra para os seis diferentes critérios de selegao de regides H II. A tabela [3.3] similarmente
a tabela |3.2] mostra a ocorréncia e a frequéncia de galaxias apresentando uma quebra in-
terna. Novamente, as colunas “Galdxias” e “%” correspondem ao nome e a frequéncia que
determinada galaxia apresenta uma quebra interna, de acordo com os diferentes critérios,
respectivamente. As identificacoes “1” e “0” representam a presenca ou nao da quebra

interna em uma determinada galaxia, respectivamente.
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Identificagao das colunas da tabela |3.3|

(a) [Sdnchez et al| (2014);

(b) |Cid Fernandes et al| (2011));

(¢) [Kauffmann et al] (2003);

(d) Kewley et al. (2001));

(e) [Kewley et al] (2001) com EWHa > 6 A;

(f) Stasinska et al.| (2006).

Tabela 3.3 - Ocorréncia da quebra interna para diferentes critérios de selegao de regices H I com corregao

do DIG.

Galéxias (a) (b) (¢) (d) (e) (f) %

NGC7653 1 1 1 1 1 1 100.0
NGC4047 1 1 1 1 1 1 100.0
NGCH406 0 1 1 1 1 1 833
NGC4210 1 O 1 1 1 1 833
NGC418 0 1 1 1 1 1 833
NGCO0309 0 1 1 1 1 1 833

IC1256 0 1 1 1 1 1 833
NGCH957 0 1 1 11 0 66.7
NGC2347 0 O 1 1 1 1 66.7
NGCO776 1 0 1 11 0 66.7
NGC6004 0 1 1 0 1 0 500
NGCH5633 1 1 1 0 0 0 500
NGCH267 1 1 0 1 0 0 500
NGC5016 0 0 1 11 0 50.0
NGC1667 0 1 1 0 0 1 500
NGC6941 0 O 1 0O 0 1 333
NGC5720 0 O 1 1 0 0 333
NGC5056 0 0 0 1 1 0 333

Continua na proxima pdgina
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Tabela 3.3 — Continuacgdo
Galaxias (a) (b) (¢) (d) (e) (f) %

NGC4644 0 1 0 1 0 0 333
NGC3687 1 0 0 1 0 0 333
NGC3614 0 1 0 0 0 1 333
UGC04195 0 0 0 1 0 0 16.7
NGC7819 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC7787 0 1 0 0 0 0 16.7
NGC7782 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC7716 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC5735 0 0 0 1 0 0 16.7
NGC5656 0 1 0 0 0 0 16.7
NGCH378 0 0 0 0 0 1 16.7
NGCH376 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC5205 1 0 0 0 0 0 16.7
NGC2916 0 O 0 1 0 0 16.7
NGC2805 1 O 0 0 0 0 16.7

total 9 15 16 23 13 12 0.0
% 7.0 11.1 11.3 159 9.2 9.2

Fim da tabela

Da tabela [3.3| vemos que apenas 33 galdxias apresentaram uma quebra interna, sendo
que somente as galdxias NGC7653 e NGC4047 apresentaram uma quebra interna em todos
os critérios de selecao de regiao H II. Ao analisar as galaxias que apresentam uma quebra
interna nés verificamos que a correcao do DIG pode, de fato, influenciar nos perfis dos
gradientes de abundancia de oxigénio, onde a contaminacao do DIG pode contribuir para
a ocorréncia da presenca de uma quebra interna e, além disso, pode influenciar de modo
que as galaxias nao apresentem mais uma quebra interna. Fizemos uma comparacao
para algumas galdxias que tiveram uma mudanca no perfil do gradiente de abundancia de
oxigénio, segundo o critério de [Sanchez et al.| (2014), quando consideramos os fluxos com

e sem a correcao do DIG. A figura [3.18 mostra o exemplo de seis galaxias que tiveram o
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perfil alterado devido a correcao do DIG.
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Figura 3.18: Os graficos mostram uma comparagao entre os perfis dos gradientes de
abundancia ajustados com e sem a correcao do DIG. Os painéis superiores mostram as
galdxias que apresentavam quebra interna no gradiente antes da correcdo do DIG e que apds
a corregao, nao mais apresentam. Os painéis inferiores mostram a situagao contraria, ou seja,
galaxias que nao apresentavam quebra interna, agora apresentam, apos a corre¢gao do DIG.
Em ambos os painéis, a divisao de cores correspondem as regices H II sem (vermelho) e com
(azul) a corregdo do DIG, respectivamente, conforme a legenda. Os pontos correspondem as
abundéancias das regides H II identificadas pelo critério de [Sanchez et al.| (2014). As linhas
tracejadas verticais correspondem as posigoes que ocorrem a quebra no gradiente. As linhas
solidas correspondem aos ajustes. No canto superior esquerdo hé a identificagao da galédxia.

As abundancias em r = 0 sdo mostradas nos cantos inferiores esquerdos.

O efeito de mudanca no perfil do gradiente de abundancia de oxigénio, apresentado na
figura|3.18] ocorreu em todos os critérios de selecao de regioes H 1I. Este resultado confirma
a necessidade de se realizar a descontaminacao do DIG, além de deixar evidente como o
DIG pode afetar os gradientes de abundancias. No entanto, similarmente ao que foi feito na
figura|3.15| a figura|3.19| mostra que ao realizar a correcao do DIG, independentemente dos
critérios de selecao de regioes H 11 adotados, haverao mudancas nos perfis dos gradientes de
abundancias em galaxias que apresentam uma quebra interna, visto que antes e depois da
descontaminagao do DIG, o nimero de galdxias com quebra interna varia. Esse resultado
indica que devemos tomar cuidado ao estimar as abundancias de oxigénio sem levar em
consideracao a possivel contaminacao do DIG. Contudo, podemos notar na figura que
os critérios de Kauffmann et al| (2003) e Kewley et al.| (2001) com EWHa > 6 Asao os
menos afetados pela correcao do DIG, ou seja, as galaxias tendem a apresentar uma quebra

interna independentemente de se fazer a correcao do DIG para estes critérios.
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Sanchez et al. (2014)

43%

Corrected DIG

Cid Fernandes et al. (2011)

43%

Corrected DIG

Kauffmann et al. (2003)

67%

14

Corrected DIG

Kewley et al. (2001)

Corrected DIG

Kewley et al. (2001) - EW(Ha) > 6 A

69%

11

Corrected DIG

Stasinska et al. (2006)

50%

Corrected DIG

Figura 3.19: Gréficos mostrando a interseccao das galdxias que apresentam quebra interna
entre os diferentes métodos de selegao de regiao H II com e sem a corregao do DIG. No centro
da interseccao de cada painel estao o numero e a proporcao de galdxias que apresentam
quebra interna independentemente da correcao do DIG.

Realizamos uma analise estatistica com os novos resultados obtidos a partir da correcao
do DIG, considerando o critério de sele¢ao de regioes H II de |Sanchez et al.| (2014), sendo
que o numero de regioes H II reduziu de 8712 para 8345. A figura |3.20| mostra a relacao

entre galdxias barradas e nao barradas.

2.0

1.2

i

0.0 A B

Presence of the bar

Position of the inner drop [r/re]
o

Figura 3.20: Relacao da posicao em que ocorre a quebra interna com a presenca ou nao
da barra. Os indices “A” e “B” correspondem, respectivamente, a galdxias ndo barradas e
galdxias barradas, segundo a classificacao de Hubble. Os losangos pretos correspondem aos

valores médios das posigoes das quebras internas.
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Da relagao apresentada na figura [3.20, vemos que independentemente da presenca da
barra, ha a ocorréncia da quebra interna. No entanto, as galaxias barradas tendem a apre-
sentar a quebra interna mais préxima do raio efetivo, enquanto as galaxias nao barradas
tendem a apresentar a quebra interna na metade do raio efetivo. Esse efeito pode estar
relacionado com os fluxos radiais no raio de corotagao induzidos pela barra, aumentando
a taxa de formagao estelar (Cavichia et al., [2014)).

De maneira similar ao que foi feito nas secoes anteriores, tentamos estabelecer uma
relacao entre a posi¢cao que ocorre a quebra interna com as propriedade fisicas das galdxias.
A figura[3.21|mostra essa relagao, onde identificamos uma relagao moderada entre a posicao
que ocorre a quebra interna e o raio efetivo da galaxia, sendo que galaxias com raio efetivo

menores apresentam a quebra interna mais proxima do centro da galaxia.
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Figura 3.21: O painel a esquerda é referente a relagao entre a massa estelar das galaxias
com a posigao da quebra interna. O painel a direita é referente a relacao entre o raio efetivo
da galaxia com a posi¢do que ocorre a quebra interna. Os dados sdo separados por cor em
diferentes intervalos de massa da galaxia e raio efetivo da galdxia, conforme indicado na
legenda dos graficos. Os quadrados pretos correspondem aos valores médios das posicoes das

quebras internas em cada bin.

A figura mostra a relacao entre a posicao que ocorre a quebra interna com os
parametros fisicos do bojo. Podemos notar uma correlacao moderada entre a posicao que
ocorre a quebra interna com a massa e o brilho supercial do bojo, onde galdxias com bojos
mais massivos e bojos com maiores brilhos superficiais tendem a apresentar uma quebra
interna mais préxima do centro da galaxia. Contudo, para o caso do raio efetivo do bojo,
identificamos uma correlacao forte entre essa propriedade e a posi¢ao que ocorre a quebra
interna. Galaxias com os menores raios efetivos dos bojos tendem a apresentar a quebra

interna mais préxima do raio efetivo da galéxia.
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Figura 3.22: Relagdo da posicao que ocorre a quebra interna com a massa, o raio efetivo e o
brilho superficial do bojo mostrados nos painéis superior esquerdo, superior direito e inferior,
respectivamente. Os dados sao separados por cor em diferentes intervalos de massa do bojo,
raio efetivo do bojo e brilho superficial do bojo, conforme indicado na legenda dos graficos.
Os quadrados pretos correspondem aos valores médios das posi¢oes das quebras internas em

cada bin.

Os resultados apresentados nessa secao, onde analisamos a posicao em que ocorre a
quebra interna com as propriedades fisicas das galaxias e dos bojos, apds a descontamingao,
diferem dos resultados obtidos antes de realizar a descontaminagao do DIG. Apesar de
ambas as analises considerarem o critério de [Sanchez et al.| (2014) para a selecao de regides
H 11, as correlagoes sao mais fortes quando ha descontaminacao do DIG. No entanto,
conforme ja discutido anteriormente, o nimero de galaxias nessas andlises é pequeno e,
portanto, é necessario cautela ao analisar essas correlagoes.

Em relagao a andlise estatistica entre os parametros do ajuste do gradiente radial
interno e os parametros fisicos das galaxias e dos bojos, apenas identificamos relagoes
moderadas entre o raio efetivo da galaxia e massa do bojo com a inclinagao do gradiente
radial interno. A figura[3.23| mostra esta relacao, onde bojos mais massivos e galdxias com

raios efetivos maiores tendem a apresentar gradientes radiais mais inclinados positivamente.
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Figura 3.23: Relagao do raio efetivo da galdxia e da massa do bojo com o coeficiente af
do ajuste do gradiente radial interno. Os painéis a esquerda e a direita correspondem ao
raio efetivo da galdxia e a massa do bojo, respectivamente. Os dados sdo separados por cor
em diferentes intervalos de raio efetivo da galdxia e massa do bojo, conforme indicado na
legenda dos graficos. Os quadrados pretos correspondem aos valores médios dos coeficientes
dos ajustes em cada bin.

3.4.2 Analise estatistica dos métodos de sele¢ao de regioes H II

Conforme mostrado na figura[3.19} as curvas de demarcagao de|Kauffmann et al. (2003))
e [Kewley et al.| (2001) com EWHa > 6 A se mostraram as menos sensiveis & correcao do
DIG. Sendo assim, faremos uma analise estatistica relacionando os parametros fisicos das
galdxias e dos bojos com as posi¢oes onde ocorrem as quebras internas, similarmente a

analise feita na subsecao anterior.

3.4.2.1 Curva de demarcagao de |Kauffmann et al. (2003)

A analise a seguir foi realizada relacionando as galaxias que apresentaram uma quebra
interna de acordo com a curva de demarcagao de |[Kauffmann et al| (2003). O nimero
de regioes H II, com a correcao do DIG, reduziu de 10728 para 10349. A figura (3.24
mostra a relacao das propriedades fisicas dessas galaxias com as posi¢oes onde ocorrem
as quebras internas, enquanto a figura [3.25[ mostra a relagao das propriedades fisicas dos
bojos nas galaxias que apresentaram uma quebra interna com as posi¢oes onde ocorrem as
quebras internas. Podemos observar nas figuras e que nao ha uma relagao entre
os parametros fisicos e a posicao onde ocorre a quebra interna, ao contrario do resultado
obtido anteriormente segundo o critério de selegao de regives H 1T de |Sanchez et al.| (2014),
que apresentou uma correlacao forte entre o raio efetivo do bojo e a posicao em que ocorre

a quebra interna.
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Figura 3.24: O painel & esquerda e a direita referem-se a relagao entre a massa estelar e o

raio efetivo das galdxias com a posi¢ao da quebra interna, respectivamente, segundo a curva

de demarcagio de [Kauffmann et al| (2003). Os dados sao separados por cor em diferentes

intervalos de massa e raio efetivo das galaxias, conforme indicado na legenda dos graficos.
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Figura 3.25: Relag@o da posicao onde ocorre a quebra interna com a massa, o raio efetivo e

o brilho superficial do bojo, considerando a curva de demarcagéo de |[Kauffmann et al.| (2003).

Os dados sao separados por cor em diferentes intervalos de massa do bojo, raio efetivo do

bojo e brilho superficial do bojo, conforme indicado na legenda dos graficos.

3.4.2.2 Curva de demarcacio de Kewley et al| (2001) com EWHa > 6 A

A analise abaixo foi feita relacionando as galaxias que apresentaram uma quebra interna

de acordo com a curva de demarcagao de Kewley et al|(2001) com EWHa > 6 A. O ntimero

de regides H 11, com a corre¢ao do DIG, reduziu de 10882 para 10494. A figura[3.26| mostra
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a relacao das propriedades fisicas dessas galaxias com as posigoes que ocorrem as quebras
internas, enquanto a figura [3.27] mostra a relagao das propriedades fisicas dos bojos nas

galdxias que apresentaram uma quebra interna com as posicoes em que essas quebras

Internas ocorrem.
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Figura 3.26: O painel a esquerda e a direita referem-se a relagao entre a massa estelar e o
raio efetivo das galaxias com a posi¢ao da quebra interna, respectivamente, segundo a curva
de demarcagao de [Kewley et al.| (2001) com EWHa > 6 A. Os dados sdo separados por cor

em diferentes intervalos de massa e raio efetivo das galdxias, conforme indicado na legenda

dos graficos.
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Podemos observar nas figuras e que também nao ha uma relacao entre os
parametros fisicos e a posicao em que ocorre a quebra interna. Novamente, resultado
contréario ao obtido anteriormente segundo o critério de|Sanchez et al.| (2014)) para a selegao
de regioes H 11, que apresentou uma correlagao forte entre o raio efetivo do bojo e a posicao
em que ocorre a quebra interna.

A falta de observacao de relagoes entre as posicoes das quebras internas e os parametros
fisicos, tanto das galdxias quanto dos bojos, pode ser atribuida ao ntmero limitado de
galaxias na amostra, especificamente de acordo com o critério estabelecido por Sanchez
et al.| (2014). O pequeno tamanho da amostra compromete a anéglise estatistica. No
entanto, ao expandir a amostra, por exemplo, ao considerar os critérios de Kauffmann
et al| (2003) e Kewley et al| (2001) com EWHa > 6 A, essas relacoes deixam de ser
evidentes, nao apresentando nenhuma relacao moderadamente forte e nenhuma relacao

forte.

3.4.3 Analise comparativa dos ajustes dos gradientes

Do resultado apresentado na subsegao anterior, assim como mostrado na figura [3.19
para os diferentes métodos de selecao de regioes H II com a correcao do DIG, os perfis
dos gradientes de abundancia podem mudar. Essa mudanca do gradiente de abundancia
pode variar até mesmo na presenga ou nao de uma quebra no gradiente. Para uma melhor
visualizacao dos diferentes perfis dos gradientes de abundancia, plotamos os gradientes de
todos os ajustes realizados nas 33 galaxias que apresentaram uma quebra interna, a fim de

elucidar a mudanca dos perfis, como mostrado na figura [3.28
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Figura 3.28: Diferentes ajustes dos perfis dos gradientes para os diferentes critérios de selegao de regioes
H II. As linhas sélidas coloridas e as linhas verticais tracejadas coloridas correspondem aos ajustes e as
posicoes da quebra interna, respectivamente, de acordo com a legenda no canto superior direito. As linhas

verticais tracejadas cinzas representam a posi¢ao do achatamento externo, quando ha a ocorréncia.
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Figura 3.28: Continuagao.
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Figura 3.28: Continuagao
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Podemos notar que em algumas galaxias os perfis dos gradientes de abundancia mu-
dam consideravelmente, como por exemplo a NGC0309, que no critério de [Sanchez et al.
(2014) nao apresentam quebra interna, mas apresenta a quebra interna em todos os outros
critérios, sendo que as posicoes dessas quebras também mudam, assim como a inclinagao do
gradiente radial interno. Por outro lado, ha galaxias cujo perfil do gradiente de abundancia
quase nao sofre mudanca, como é o caso da NGC4047, onde para todos os critérios a posicao
que ocorre a quebra interna é praticamente a mesma, além da inclinagao dos gradientes
radial e interno, que também quase nao sofrem mudancas.

Esse resultado reafirma o cuidado que deve ser tomado ao adotar um determinado
critério para a selecao de regices H II. Fica claro ao analisar a figura que em algumas
galdxias a mudanca no perfil do gradiente é bastante consideravel e isso pode acarretar em
diferentes analises, fazendo com que resultados completamente diferentes sejam obtidos

dependendo do critério adotado.

3.5 Historia de formacao estelar

Com base no resultado obtido na segao [3.3, como mostrado na tabela[3.2] identificamos
que seis galaxias apresentaram uma quebra interna, independentemente do método adotado
para selecionar as regioes H II. Portanto, tentamos analisar a histéria de formacgao estelar
(SFH, do inglés star formation history) das regides ionizadas dessas galdxias, mesmo sem
descontaminar o DIG, pois estamos interessados na fracao de luminosidade de estrelas
jovens dessas regioes. Contudo, o fato de nao ser possivel resolver espacialmente todas
as estrelas de uma regiao ionizada nao é possivel fazer a andlise de SFH individualmente.
No entanto, conforme discutido em [Pérez et al.| (2013)), com base na combinacao de SSP
ajustada na regiao ionizada é possivel estimar a SFH dessas regioes.

Estudos anteriores sobre a quebra interna, como Sanchez-Menguiano et al. (2016]),
sugerem que a presenca da quebra interna esteja associada ao movimento radial do gas.
Considerando esse fato, devemos esperar uma distribuicao de metalicidade mais homogénea
no disco das galdxias que apresentam essa quebra. Para analisar esse efeito utilizamos,
novamente, o catdlogo de [Espinosa-Ponce et al.| (2020), que também disponibilizou as
informagoes das SSPs ajustadas em cada regiao ionizada fornecendo, por exemplo, a fracao

de luminosidade das estrelas de diferentes idades.
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Gonzalez Delgado et al. (2017)) realizaram uma anélise da SFH em 436 galdxias do
CALIFA e mostraram que a populacao estelar varia de acordo com a massa e com o tipo
morfoldgico ao longo da sequéncia de Hubble, sendo que as galaxias menos massivas sao
galéxias localizadas mais proximas do tipo tardio no diagrama de Hublle e com uma maior
populacao de estrelas jovens enquanto as galdxias mais massivas sao galaxias que tendem a
ser galaxias do tipo precoce e com uma maior populagao de estrelas velhas. Considerando
essa distribuigao da populagao estelar, analisamos a fragao da luminosidade das SSPs em
funcao da idade das SSPs nas galdxias que apresentaram uma quebra interna em todos os
critérios de selecao de regiao H II. Além disso, comparamos essa analise com as galaxias
que nao apresentam quebra interna no gradiente onde consideramos, para essa comparacao,
galdxias que possuem o mesmo tipo morfoldgico na sequéncia de Hubble (com excecao da
barra, pois a presenga da barra nao interfere na ocorréncia da quebra interna) e possuem
massas estelares similares, a fim de garantir uma maior igualdade entre as propriedades
das galaxias. A figura [3.29 mostra, em bins, a distribui¢ao radial da idade das SSPs pela
fracao de luminosidade das SSPs das regioes ionizadas nas galdaxias com quebra interna em
comparacao com as galaxias sem quebra interna. Como o valor médio da posicao em que
ocorre a quebra interna é 0.8 r/r., dividimos a andlise da SFH na regiao interna e externa
a 1.0 r/r., a fim de analisar de forma independente essas regices. Além disso, também

realizamos uma anélise ao longo de toda a galaxia, como pode ser visto na figura [3.29|
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Figura 3.29: Os painéis superiores, intermedidrios e inferiores correspondem as regices interna a 1.0 r/r,,
externa a 1.0 r/r. e em todo o disco da galdxia, respectivamente. Os painéis esquerdos sao referentes as
galdxias que apresentam quebra interna e os painéis direitos sdo referentes as galaxias que nao apresentam
quebra interna. As cores iguais nas legendas das figuras, nos painéis esquerdos e direitos, indicam galaxias

com o mesmo tipo morfolégico (com excegao da barra) e massas similares, utilizadas na comparagao.
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Figura 3.29: Continuagao.

A anélise dos graficos da figura [3.29| nao mostrou nenhum padrao na SFH ao compa-
rar galdxias com quebra interna e galdxias sem quebra interna no gradiente que pudesse
explicar a presenca da quebra interna. Esse resultado nao descarta o fato que a quebra
interna possa estar vinculada com o movimento radial do gas, sendo necessario obter cubo
de dados capazes de fornecer uma analise mais detalhada da populacao estelar e, conse-
quentemente, da SFH dessas galaxias a fim de compreender melhor o movimento radial do
gas nas regioes ionizadas nas galaxias. No entanto, ¢é facil notar que a fracao de luminosi-
dade de estrelas com idade inferior a 2 x 10 anos é maior que a fracao das demais estrelas,
tanto para a regiao interna, para a regiao externa, quanto para toda a galdxia. Isso ja era
de fato esperado, pois as galdxias que apresentaram quebra interna tendem a ser do tipo
tardio, ou seja, como discutido anteriormente, Gonzélez Delgado et al.| (2017) mostraram
que essas galaxias do tipo tardio na sequéncia de Hubble possuem uma maior populacao

de estrelas jovens.
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Capitulo 4

Conclusoes

Este trabalho realizou uma investigacao abrangente sobre os gradientes de abundancia
de oxigénio e, consequentemente, sobre as regides de formagcao estelar em galaxias, nas
quais utilizamos diferentes métodos para a selecao dessas regioes. Os resultados obtidos
neste estudo destacam a complexidade inerente a evolucao quimica das galaxias, visto que
galdxias espirais podem apresentar desvios nos gradientes de abundancia de oxigénio.

Uma das descobertas mais significativas deste trabalho foi a sensibilidade dos gradi-
entes de abundancia a critérios diferentes de selecao de regioves H II. Observou-se que a
escolha de um método especifico pode levar a variagoes substanciais nos perfis dos gra-
dientes, com mudancas marcantes nas posi¢oes e inclinacoes das quebras nos gradientes
em diferentes galdxias. Esse resultado enfatiza a importancia critica de adotar critérios
robustos e consistentes ao estudar as propriedades das galéxias.

Examinamos os gradientes de abundancia de oxigénio utilizando o critério de [Sanchez
et al. (2014), a fim de obter relagoes estatisticas com os parametros fisicos das galaxias e
dos bojos. Identificamos uma relagao entre a posicao em que ocorre a quebra interna com
os raios efetivos da galaxia e bojo, sendo que a posicao em que ocorre a quebra interna
tende a ser mais préxima do centro das galaxias que possuem maiores raios efetivos, tanto
da galaxia quanto do bojo. Além disso, identificamos que o gradiente interno tende a ser
mais inclinado, resultando em uma menor abundancia de oxigénio na regiao interna, em
galdxias que possuem os bojos com maiores raios efetivos.

Nao foi identificado nenhum parametro que pudesse explicar a presenca de uma quebra
interna e, portanto, adotamos outro critério de selecao de Kauffmann et al.| (2003), a
fim de eliminar o DIG, e analisar o comportamento das galaxias que apresentam uma

quebra interna. A partir desse resultado, identificamos variacoes nos perfis dos gradientes
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de abundancia quando diferentes métodos de selecao de regides sao empregados. Por
fim, ao considerarmos os seis diferentes critérios de selecao de regices H II, discutidos
neste trabalho, ficou nitida a distingao do resultado obtido, levando a conclusao de que
o resultado pode ser influenciado pelos critérios de selecao de regioes H II adotados e,
consequentemente, influenciar as conclusoes da analise.

Dos resultados obtidos identificou-se que utilizar o critério de [Sanchez et al. (2014)
elimina, majoritariamente, regioes ionizadas mais proximas da regiao central da galéxia.
Como esse critério utiliza a fragao de luminosidade de estrelas jovens, podemos entender
que na regiao central hd uma concentracao maior de estrelas velhas, resultado que também
foi verificado ao analisar o hDIG, mDIG e SFc, proposto pelo |Lacerda et al.| (2018), onde
o hDIG, regioes ionizadas pelas HOLMES, estao localizadas principalmente nas regioes
centrais. Sendo assim, podemos entender que o DIG pode influenciar na presenca da
quebra interna, contribuindo para que identifiquemos mais galaxias que apresentam uma
quebra interna. Isso pode estar relacionado com a determinacao da abundancia de oxigénio
dessas regioes pelo calibrador que nao é indicado para determinar abundancias de regioes
que nao sao ionizadas por estrelas jovens oriundas de formacao estelar.

Esse fato concorda com o resultado obtido na analise realizada com a descontaminagao
do DIG, pois ao realizarmos os ajustes dos gradientes de abundancia sem a contribuicao do
DIG o nimero de galaxias que apresentam uma quebra interna diminuiu, além de também
diminuir o nimero de galdxias que apresentavam uma quebra interna em todos os critérios
de selecao de regioes H II. Além disso, realizar os ajustes com a descontaminacao do DIG
altera diretamente os perfis das galaxias que apresentavam uma quebra interna e vice-versa,
ou seja, galaxias que apresentavam uma quebra interna com a contaminacao do DIG nao
mais apresentam uma quebra interna.

Com os novos resultados, considerando a descontaminacao do DIG, realizamos uma
nova analise estatistica e verificamos novamente a mesma relacao entre a posicao da quebra
interna e os raios efetivos do bojo e da galdaxia quando utilizado o critério de |Sanchez et al.
(2014). No entanto, identificamos outras relagoes com a posi¢ao em que ocorre a quebra
interna e a massa e o brilho superficial do bojo. A posicao em que ocorre a quebra interna
tende a estar mais préxima do centro da galaxia em bojos mais massivos e com maiores
brilhos superficiais. Em relacao aos parametros dos ajustes, a abundancia de oxigénio tende

a ser menor em galaxias com bojos mais massivos e com maiores raios efetivos. Vemos que,
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ao fazer a descontaminacao do DIG, identificamos mais relagoes entre os parametros fisicos
das galaxias e bojos com a posi¢ao em que ocorre a quebra interna e com os parametros
do ajuste.

No entanto, para fins de comparacao, buscamos estabelecer relagoes analogas com
as propriedades fisicas, tanto das galdxias quanto dos bojos, utilizando os critérios de
selegao de regides H II propostos por Kauffmann et al. (2003) e Kewley et al. (2001) com
EWHa > 6 A, na amostra apés a descontaminacao do DIG. Entretanto, nenhuma relacio
foi identificada entre as propriedades fisicas das galaxias e dos bojos com a posicao onde
ocorre a quebra interna. Isso sugere que as relagoes previamente observadas podem estar
associadas ao reduzido numero de galdxias na amostra, o que limita a viabilidade de uma
analise estatistica significativa.

Sendo assim, a variacao dos perfis dos gradientes de abundancia de oxigénio é um ponto
chave para se considerar neste trabalho. Ao compararmos os diferentes perfis, dependendo
do critério de selecao de regioes H IT adotado, estes podem variar consideravelmente, como
discutido neste trabalho. Isso indica a necessidade de cautela ao estudar as galdxias que
possam apresentar uma quebra interna no perfil do gradiente de abundancia, pois os re-
sultados podem ser influenciados diretamente pelos critérios adotados. No entanto, veri-
ficamos neste trabalho que os critérios de selecao de regioes H II considerando as curvas
de demarcacio de Kauffmann et al| (2003) e Kewley et al. (2001) com EWHa > 6 Ase
mostraram os mais eficientes, por serem os menos sensiveis a correcao do DIG. Conforme
evidenciado na figura [3.19] nos critérios [Kauffmann et al| (2003) e [Kewley et al| (2001),
h& uma maior proporcao de galaxias apresentando quebra interna, independentemente da
descontaminacdo do DIG. No critério de [Kauffmann et al. (2003), das 21 galdxias anali-
sadas, 14 mantiveram uma quebra interna. De maneira similar, para o critério de [Kewley
et al.| (2001)), das 16 galaxias analisadas, 11 galdxias mantiveram quebra interna.

Uma abordagem mais confidvel para esclarecer os resultados obtidos consiste em ad-
quirir dados com uma maior resolucao espacial, visando eliminar de maneira mais eficaz
a contaminagao do DIG. Adicionalmente, a investigacao das velocidades radiais dos gases
nas galaxias pode oferecer indicios da presenca de quebras internas, uma vez que os mo-
vimentos radiais dos gases tém o potencial de alterar significativamente a distribuicao das
nuvens de gas.

A anadlise da histéria de formacao estelar nao revelou nenhum padrao que pudesse indi-
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car diferencas em galdxias que apresentam ou nao uma quebra interna. Essas descobertas
destacam a complexidade da evolucao das galaxias e a influéncia de multiplos fatores em
seus perfis de abundancia e em suas historias de formagao estelar. Além disso, enfatizam a
necessidade de uma analise detalhada da populacao estelar e da histéria de formacgao estelar

para compreender melhor o movimento radial do gas nas regioes ionizadas das galaxias.
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Apéndice A

Propriedades gerais das galaxias da amostra

A tabela [A] abaixo contém informagoes das principais propriedades das galdxias e dos

bojos da amostra. As colunas da tabela correspondem as seguintes identificacoes:
(a) nome da galaxia;
(b) coordenada ascensao reta em horas;

(¢) coordenada declinagao em graus;

(d) tipo morfolégico da classificagao de Hubble, sendo galdxias barradas (B), nao barra-

das (A) e galdxias intermedidrias que podem ou nao apresentar uma barra (AB);

(e) log(M,/M®) da galdxia em unidades de M®;

(f) raio efetivo da galdxia em unidades de kpc;

(g) log(M,/M®) do bojo em unidades de M®;

(h) raio efetivo do bojo em unidades de kpc;

(i) brilho superficial do bojo em unidades de mag/arcsec?;

(j) redshift;

(k) distancia da galdaxia em Mpc;

(1) angulo de posicao do disco da galaxia em graus;
(m) razao entre os semi eixos menor e maior da galaxia,;

(n) inclinacao da galdxia em relagao a linha de visada em graus.
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Tabela A.1 - Propriedades fundamentais das galdxias da amostra

Name RA DEC Morph log(M,) re. log(M,) rep 14y z Dist PA b/a i
B ] twpe [Mo] (ko Mo] [kpd [meg/?  Mpd ][]

(a) B © @ @ O @ 6 0 0 0 mn
IC0159 1.77 -8.64 SBdm 9.8 5.7 9.2 0.9 21.1 0.013 57 16 0.78 40
1C0674 11.19 43.63 SBab 10.9 109 9.7 2.1 214 0.026 107 125 0.65 50
1C0776 12.32 8.86 SAdm 9.3 7.0 8.7 14 23.1 0.010 35 85 0.56 56
IC1151 15.98 17.44 SBcd 9.8 4.7 8.1 0.3 21.2  0.009 31 39 0.49 61
IC1256 17.40 26.49 SABb 10.3 6.0 - - - 0.018 66 90 0.59 54
IC1683 1.38 3444 SABb 106 5.0 - - - 0.016 71 -14 0.59 54
1C4566 15.61 43.54 SBb 10.9 9.1 9.3 0.5 19.7 0.021 80 148 0.69 47
1C5309 23.32 8.11 SABc 10.3 3.5 9.4 14 21.8 0.014 57 21 0.49 61

MCG-01-10-019 3.68 -6.42 SABbc 10.2 124 9.2 1.1 214 0.017 75 12 0.58 55
NGC0001 0.12 27.71 SAbc 108 6.2 9.9 2.2 21.3 0.015 66 108 0.80 37
NGC0036 0.19 6.39 SBb 109 153 9.6 4.1 229 0.020 88 77 0.65 50
NGC0160 0.60 23.96 SAa 11.0 117 102 23 209 0.017 75 49 0.63 52
NGC0165 0.61 -10.11 SBb 106 133 9.6 0.8 20.1 0.019 84 88 0.82 35
NGCO0180 0.63 8.64 SBb 109 131 94 0.6 199 0.017 75 159 0.64 51
NGC0214 0.69 25.50 SABbc 10.8 6.9 9.3 0.5 19.5 0.015 66 62 0.66 49
NGC0234 0.73 14.34 SABc 10.7 6.3 9.2 0.5 20.0 0.015 62 75 0.85 32
NGC0237 0.72 -0.12 SBc 10.3 4.2 9.4 1.0 21.1  0.014 57 144 0.57 56
NGC0257 0.80 830 SAc 10.8 8.9 9.6 0.8 20.0 0.017 75 92 0.58 56
NGC0309 095 -991 SBed 108 135 89 0.4 197  0.018 80 108 0.84 33
NGC0447 1.26 33.07 SBa 11.1 138 - - - 0.018 80 20 0.60 54
NGCo0477 1.36 40.49 SABbc 105 145 9.3 0.8 20.7 0.019 84 -38 0.66 50
NGC0496 1.39 33.53 SAcd 104 114 8.2 0.3 20.5 0.020 88 38 0.58 55

NGCO0570 1.48 -0.95 SBb 11.0 9.0 - - - 0.018 80 102 0.70 46
NGC0681 1.82 -10.43 SABa 105 3.7 - - - 0.006 22 69 0.65 50
NGCO0716 1.88 1271 SABb 106 5.8 - - - 0.015 66 57 0.64 51

NGCO0768 1.98 0.53 SBc 105 109 9.1 2.2 22.8 0.023 102 -65 0.55 57
NGCO0776 2.00 23.64 SBb 10.7 7.1 9.6 0.6 19.3 0.016 71 141 0.69 47
NGCO0787 2.01 -9.00 SAa 11.0 6.8 9.7 0.7 19.5 0.015 66 81 0.81 37

NGC0873 2.28 -11.35 SAcd 104 45 9.1 0.2 18.2  0.013 57 122 0.86 32
NGC0941 247 -1.15 SAcd 9.3 2.8 - - - 0.006 22 156 0.87 30
NGC0976 2,57 20.98 SAbc 108 5.9 9.6 0.7 197 0.014 62 170 0.81 36
NGC0991 259 -7.15 SABcd 9.6 3.8 - - - 0.006 22 8 0.92 23
NGC1056 2.71 28.57 SAa 100 34 - - - 0.006 22 -24 0.57 56

Continua na proxima pdgina
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Tabela A.1 — Continuacdo

Name RA DEC Morph log(M,) re. log(Mp) rep i z Dist PA b/a i
][] type [Mo] [kpe] [MO] [kpc] [mag/”?] [Mpc] [°] [°]

(a) (b) (¢ (@) € ) (& m @ G & @) (m) )
NGC1070 272 497 SAb 10.9 7.2 9.2 0.4 19.3 0.013 57 182 0.82 35
NGC1093 2.80 34.42 SBbc 10.5 74 9.6 1.6 21.5  0.017 75 109 0.62 52
NGC1094 279 -029 SABb 107 7.8 94 04 189 0.021 93 90 0.71 46
NGC1659 4.77 -4.79 SABbec 105 64 99 02 159 0.015 64 45 0.59 55
NGC1667 4.81 -6.32 SBbc 10.9 5.1 8.9 0.3 19.1  0.015 66 -7 0.64 51
NGC2253 6.73 65.21 SBbc 105 23 9.0 02 18.6 0.013 48 137 0.87 30
NGC2347 727 64.71 SABbc 109 59 9.3 3.1 23.0 0015 62 8 0.64 51
NGC2449 7.79 2693 SABab 109 5.7 - - - 0.017 71 210 0.50 61
NGC2487 7.97 25.15 SBb 10.8  11.8 9.2 0.6 20.1  0.017 71 42 0.67 48
NGC2530 813 17.82 SABd 102 9.2 90 0.8 209 0017 71 107 0.80 38
NGC2540 8.21 26.36 SBbc 10.5 7.9 - - - 0.022 89 131 0.71 45
NGC2543 8.22 36.25 SBbc 10.3 9.5 8.9 0.3 19.1  0.009 39 48 0.60 54
NGC2558 8.32 20.51 SABb 10.8 9.1 9.7 0.6 19.3 0.017 75 -21 0.63 51
NGC2565 8.33 22.03 SBb 10.7 5.6 99 04 179 0.013 48 -13 0.46 63
NGC2595 8.46 21.48 SABc 106 124 9.9 1.0 201 0015 66 -9 0.70 46
NGC2604 8.56 29.54 SBd 9.7 3.7 - - - 0.008 31 -9 0.88 29
NGC2638 8.71 3722 SAb 10.8 5.0 - - - 0.014 58 64 0.49 62
NGC2639 8.73 50.21 SAa 11.2 4.2 - - - 0.012 44 -46 0.51 60
NGC2730 9.04 16.84 SBcd 10.1 7.0 8.7 0.7 21.7 0.014 53 65 0.64 51
NGC2805 9.34 64.10 SAc 10.1 5.8 9.1 2.7 23.7 0.007 22 18 0.76 41
NGC2906 9.54 844 SAbc 104 3.0 86 0.2 19.1  0.008 31 87 0.51 60
NGC2916 9.58 21.71 SAbc 108 7.3 93 07 203 0014 53 13 0.59 55
NGC3057 10.09 80.29 SBdm 9.1 4.9 - - - 0.006 22 182 0.58 55
NGC3106 10.07 31.19 SAab 112 125 - - - 0.022 89 141 0.93 22
NGC3381 10.81 34.71 SBd 9.7 2.2 7.7 0.1 20.5 0.007 22 48 0.71 46
NGC3614 11.31 45.75 SABbc 10.2 7.3 8.3 1.2 23.5 0.009 31 98 0.72 44
NGC3687 11.47 29.51 SBb 10.3 3.9 8.5 0.2 19.2  0.010 35 156 0.92 24
NGC3811 11.69 47.69 SBbc 10.4 4.6 9.3 0.3 184 0.012 44 13 0.62 52
NGC3994 11.96 32.28 SABbc 104 3.4 9.0 0.3 18.8  0.012 44 9 047 63
NGC4047 12.05 48.64 SAbc 10.7 4.4 9.3 1.3 217  0.013 48 99 0.79 38
NGC4185 12.22 28.51 SABbc 10.7 8.6 89 0.5 207 0.015 53 169 0.64 51
NGC4210 12.25 65.99 SBb 10.3 3.9 86 03 201 0.011 39 91 0.73 44
NGC4470 1249 7.82 SAc 10.0 2.6 - - - 0.009 31 3 0.66 50
NGC4644 12.71 55.15 SAb 10.4 6.6 9.1 1.2 219 0.018 71 48 0.45 64

Continua na prérima pdgina
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Tabela A.1 — Continuacao

Name RA DEC Morph log(M,) re. log(Mp) rep 7 z Dist PA b/a i
b ] type [Me] [kpe] [M] [kpc] [mag/"?] [Mpc] [°] [°]

(a) B © @ @ O @ ® O 6O 0 0 m
NGC4711 12.81 35.33 SAbc 10.3 4.2 8.2 0.3 20.6  0.015 57 43 0.44 65
NGC4961 13.10 27.73 SBcd 9.7 3.1 8.0 0.2 21.1  0.010 35 107 0.66 50
NGC5000 13.16 2891 SBbc 107 73 88 0.5 204 0021 80 82 0.60 53
NGC5016 13.20 24.10 SAbc 10.2 3.6 - - - 0.011 35 58 0.73 44
NGC5056 13.27 30.95 SABc 10.5 7.8 8.9 1.1 22.0 0.021 80 180 0.9 55
NGC5157 13.45 32.03 SBab 11.2 9.5 - - - 0.026 106 129 0.73 44
NGC5205 13.50 62.51 SBbc 9.9 26 83 02 19.9 0.007 22 147 0.67 49
NGC5218 13.54 62.77 SBab 107 3.8 - - - 0.011 39 91 0.56 57
NGC5267 13.68 38.79 SBab 11.0 8.1 9.4 0.6 19.9 0.022 84 44 0.49 62
NGC5320 13.84 41.37 SABbc 103 63 84 04 213 0.011 35 123 0.55 57
NGC5376 13.92 59.51 SABb 105 27 87 03 200 0009 26 65 0.62 53
NGCH378 13.95 37.80 SBbDb 10.6 5.6 - - - 0.012 40 60 0.63 52
NGC5406 14.01 38.92 SBb 11.3 8.9 9.8 0.6 19.0 0.019 75 68 0.88 28
NGC5480 14.11 50.73 SAcd 101 24 86 0.2 19.4 0.008 26 159 0.67 48
NGC5519 14.24 752 SBb 10.8 17.8 9.2 1.8 22.1  0.027v 107 89 0.71 45
NGC5520 14.21 50.35 SAbc 9.9 2.6 - - - 0.008 26 66 0.57 56
NGC5525 14.26 14.28 SAa  11.3 9.3 - - - 0.021 89 23 0.59 54
NGC5533 14.27 3534 SAab 112 11.8 101 23 209 0015 53 30 0.61 53
NGChH622 14.44 48.56 SAbc 10.2 5.5 8.4 0.5 217 0.015 53 -9 0.50 61
NGC5656 14.51 35.32 SAbDb 10.6 3.5 9.0 0.3 189 0.013 44 56 0.63 52
NGC5657 14.51 29.18 SBbc  10.3 6.2 94 07 201 0.015 57 182 0.53 59
NGC5665 14.54 808 SABc 102 37 90 05 205 0009 31 158 0.84 34
NGC5720 14.64 50.82 SBbc 10.8 11.6 9.6 0.6 19.3  0.028 111 129 0.65 50
NGC5732 14.68 38.64 SAbc 9.9 56 84 03 209 0.014 53 40 0.58 55
NGC5735 14.71 28.73 SBbc 104 6.8 85 0.3 206 0.015 53 87 0.83 34
NGChH772 14.86 40.60 SAab 11.0 8.5 9.7 0.6 19.1  0.018 71 39 0.57 56
NGC5829 15.05 23.33 SAc 11.1 9.6 9.3 14 21.9 0.021 80 96 0.76 41
NGC5888 15.22 41.26 SBb 11.2 108 - - - 0.031 125 158 0.54 58
NGC5957 15.59 12.05 SBb 103 37 86 04 206 0.008 26 89 0.75 42
NGC5971 15.59 56.46 SABb  10.3 5.6 9.4 2.8 227 0.016 48 128 0.49 61
NGC6004 15.84 18.94 SBbc 10.7 6.6 87 0.2 19.1  0.015 53 73 0.94 20
NGC6063 16.12 7.98 SAbc 101 5.2 7.5 0.3 225 0.011 39 152 0.60 53
NGC6154 16.43 49.84 SBab 109 9.0 - - - 0.022 88 134 0.65 50
NGC6155 16.44 48.37 SAc 10.1 2.9 8.4 0.2 19.5 0.010 35 149 0.68 47

Continua na préxima pdgina



Apéndice A. Propriedades gerais das galdxias da amostra

121

Tabela A.1 — Continuacdo

Name RA DEC Morph log(M,) re. log(Mp) rep b z Dist PA b/a i
] [} type [M@] [kpe] [M] [kpc] [mag/"?] [Mpc] [7] [°]

(a) (b) (¢ () e (B (@ ®m G & @ (m) (@)
NGC6301 17.14 42.34 SAbc 11.0 15.1 9.1 0.7 21.0 0.029 120 109 0.60 54
NGC6314 17.21 23.27 SAab 11.2 8.8 - - - 0.024 97 176 0.51 60
NGC6941 20.61 -4.62 SBb 10.9 11.6 9.6 0.8 20.0 0.022 89 122 0.73 44
NGC7311 22.57 5.57 SAa 1.1 5.7 101 0.7 18.7 0.015 66 13 0.49 61
NGC7321 22.61 21.62 SBbc 10.9 9.6 9.5 0.4 18.6  0.024 102 31 0.69 47
NGCT7364 22.74 -0.16 SAab 109 6.0 105 6.3 222 0.016 71 65 0.65 50
NGC7466 23.03 27.05 SAbc 10.8 123 94 1.8 21.6 0.025 107 201 0.53 59
NGC7489 23.13 23.00 SAbc 10.5 10.6 - - - 0.021 89 165 0.55 58
NGC7549 23.25 19.04 SBbc 10.6 8.8 10.0 2.8 21.8 0.016 66 140 0.75 42
NGC7591 23.30 6.59 SBbc 10.8 84 10.0 1.8 209 0.016 71 160 0.59 55
NGC7631 23.36 8.22 SAb 105 7.0 9.3 3.0 23.1 0.013 53 76 0.44 65
NGC7653 23.41 15.28 SAb 10.5 6.3 9.4 1.5 214 0.014 62 163 0.88 28
NGC7691 23.54 15.85 SBbc 10.2 8.9 8.3 0.6 224 0.013 57 157 0.78 39
NGC7716 23.61 0.30 SAb 104 4.2 9.3 0.3 185 0.009 35 27 0.71 45
NGC7722 23.64 15.95 SAab 11.2 9.1 - - - 0.013 57 144 0.87 29
NGC7782 23.90 797 SADb 11.1  10.7 9.7 0.8 19.9 0.018 75 178 0.55 57
NGC7787 23.94 0.55 SABab 10.6 8.8 9.4 2.3 225 0.022 97 3 0.63 51
NGC7819 0.07 31.47 SAc 104 84 9.6 0.8 20.0 0.016 71 87 0.53 59
NGC7824 0.09 6.92 SAab 11.2 119 - - - 0.020 88 160 0.75 42
UGC00005 0.05 -1.91 SAbc 10.8  10.0 8.9 0.5 20.6  0.024 106 235 0.54 58
UGC00036 0.09 6.77 SABab 11.0 8.7 - - - 0.021 89 9 0.60 54
UGC01918 2.46 25.67 SBb 10.7 8.0 8.9 0.3 19.5 0.017 71 -60 0.54 58
UGC02311 2.82 -0.87 SBbc 10.7 8.2 9.7 0.6 19.0 0.023 102 43 0.55 58
UGC02443 297 -2.04 SAcd 9.6 3.4 7.3 0.3 226 0.008 35 -16 0.55 58
UGC03253 5.33 84.05 SBb 104 6.0 9.0 0.3 19.3  0.015 57 67 0.62 52
UGC03944 7.64 37.63 SABbc 10.0 5.6 - - - 0.014 53 -56 0.49 62
UGC03973 7.71 49.81 SBbc 10.8 7.7 9.5 0.3 17.0  0.023 97 105 0.54 58
UGC03995 7.74 29.25 SBb 10.9 128 9.6 0.7 19.7 0.016 66 103 0.46 64
UGC04145 799 1539 SABa 11.0 7.6 101 05 17.8  0.016 838 133 0.47 63
UGC04195 8.09 66.78 SBb 10.5 7.8 8.9 0.4 20.2  0.017 71 112 0.62 53
UGC04262 8.32 83.27 SABbc 106 11.6 9.6 1.0 204 0.020 80 154 0.71 46
UGC04308 8.29 21.69 SBc 10.3 6.0 8.5 0.3 19.8 0.013 48 111 0.76 41
UGC05108 9.59 29.81 SBb 10.9 172 - - - 0.028 116 135 0.77 40
UGC05520 10.25 65.14 SBcd 9.8 5.7 9.5 0.9 20.6 0.012 52 99 0.48 62

Continua na prérima pdgina
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Tabela A.1 — Continuacao

Name RA DEC Morph log(M,) re. log(Mp) rep 7 z Dist PA b/a i
b ] type [Me] [kpe] [M] [kpc] [mag/"?] [Mpc] [°] [°]

(a) (b) (¢ () (€ ) (& m @ G & @) (m) @)
UGC06312 11.30 7.84 SAab 11.0 13.2 - - - 0.023 93 48 045 64
UGC07012 12.03 29.85 SABecd 94 4.5 8.6 0.7 220 0.012 44 13 0.54 58
UGC08733 13.81 4341 SBdm 94 45 - - - 0.010 31 187 0.49 61
UGC08781 13.87 21.54 SBb 111 16.6 9.8 0.9 19.8  0.027 111 171 0.52 59
UGC09110 14.24 15.62 SABb  10.2 9.0 9.2 0.3 18,7 0.018 76 21 0.45 64
UGC09291 14.48 39.00 SAcd 103 6.1 78 04 224 0.012 39 107 0.52 59
UGC09476 14.69 44.51 SAbc 10.2 4.7 8.4 0.4 21.1  0.013 44 117 0.63 51
UGC09759 15.18 55.35 SAab 102 5.6 - - - 0.013 48 51 0.45 65
UGC09777 15.24 20.48 SAbc 10.3 6.7 9.0 1.5 22.6 0.018 66 145 0.60 54
UGC09842 1542 3796 SBbc 10.7 13.7 9.6 2.8 228 0.032 129 -12 0.50 61
UGC10796 17.28 61.92 SABed 94 4.8 9.3 2.1 225 0.012 44 114 049 62
UGC11649 20.92 -1.23 SBab 10.6 5.7 - - - 0.013 53 94 0.88 29
UGC11680NEDO1 21.13 3.87 SBb 11.1 14.0 - - - 0.026 113 101 0.77 40
UGC12185 22.79 31.37 SBb 10.7 8.2 93 07 201 0.022 93 145 0.47 63
UGC12224 22.88 6.09 SAc 10.1 7.5 8.6 0.5 21.1  0.012 48 31 0.83 34
UGC12633 23.50 15.76 SABab 10.3 6.8 - - - 0.014 57 146 0.69 47
UGC12767 23.75 7.04 SBb 11.0 123 - - - 0.017 75 34 0.87 29
UGC12816 23.86 3.08 SAc 9.8 86 9.6 26 226 0.018 75 145 0.62 52
UGCAO021 1.82 -10.06 SBdm 9.5 4.9 8.0 0.4 21.9 0.006 26 109 0.94 20

Fim da tabela



Apéndice B

Dados dos ajustes dos gradientes de abundancia de

oxigenio

A tabela [B| abaixo contém as informacoes dos coeficientes dos ajustes e os graficos das
galaxias ajustadas, considerando a curva de Kauffmann et al.|(2003]). As colunas da tabela

correspondem as seguintes identificacoes:
(a) nome da galaxia;
(b) coeficiente linear b;
(c) erro do coeficiente linear b;
(d) coeficiente angular al (gradiente interno);
(e) erro do coeficiente angular al;
(f) posicao da quebra interna hl;
(g) erro da posicao da quebra interna hl;
(h) coeficiente angular a2 (gradiente principal);
(i) erro do coeficiente angular a2;
(j) posicao do achatamento externo h2;
(k) erro da posigao do achatamento externo h2;
(1) coeficiente angular a3 (gradiente externo);

(m) erro do coeficiente angular a3.
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Tabela B.1 - Dados dos coeficientes dos ajustes das galaxias da amostra

Name b eb al eal hl ehl a2 ea2 h2 eh2 a3 ead
(a) (b) () () () () (g () () () () (1) (m)
I1C0159 8.61 0.03 - - - - -0.15 0.04 0.89 0.18 -0.04 0.03
1C0674 8.67 0.06 - - - - -0.06 0.04 - - - -
ICO776 8.39 0.03 - - - - -0.09 0.04 - - . -
IC1151 8.57 0.02 - - - - -0.05 0.01 - - - -
IC1256 9.01 0.03 - - - - -0.26 0.01 - - - -
1C4566 8.78 0.07 - - - - 0.06 007 - - - -
IC5309 877 0.02 - - - - -0.04 0.01 - - - -
MCG-01-10-019 8.73 0.08 0.17 0.32 0.37 0.09 -0.46 0.09 0.86 0.09 -0.16 0.04
NGC0001 8.86 0.03 - - - - -0.08 0.02 - - - -
NGC0036 8.78 0.06 - - - - -0.05 0.05 - - - -
NGCO0160 8.77 0.07 - - - - -0.07 0.06 - - - -
NGC0165 8.86 0.04 - - - - -0.13 0.05 - - - -
NGCO0180 8.81 0.02 - - - - -0.05 0.02 - - - -
NGC0214 8.83 0.03 - - - - -0.09 0.02 - - - -
NGC0234 8.83 0.02 - - - - -0.04 0.01 - - - -
NGC0237 8.8 0.02 - - - - -0.08 0.01 - - - -
NGCO0257 89 0.02 - - - - -0.15 0.02 - - . -
NGC0309 8.74 0.11 0.19 0.22 0.66 0.07 -0.34 0.05 - - - -
NGCo477 8.89 0.06 - - - - -0.37 0.1 0.66 0.11 -0.05 0.05
NGC0496 8.87 0.06 - - - - -0.32 0.14 0.68 0.22 -0.09 0.03
NGC0681 8.61 0.06 - - - - 0.05 0.06 - - - -
NGCO0716 8.79 0.06 - - - - -0.1 0.03 - - - -
NGCO0768 8.76 0.03 - - - - -0.14 0.03 - - - -
NGCO0776 8.89 0.04 - - - - -0.05 0.03 - - . -
NGCO787 8.74 0.07 - - - - -0.03 0.06 - - - -
NGC0873 8.8 0.02 - - - - -0.04 0.01 - - - -
NGC0941 8.7 0.03 - - - - -0.15 0.03 1.2 0.13 0.03 0.05

Continua na proxima pdgina
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Tabela B.1 — Continuacao

Name b eb al eal hl ehl a2 ea2 h2 eh2 a3 ea3

(a) (b) () (@) () () (g M) & G & @ (m
NGC0976 8.93 0.07 - - - - -0.27 0.1 1.11 0.25 -0.02 0.05
NGC0991 8.76 0.02 - - - - -0.19 0.02 - - - -
NGC1056 8.66 0.02 - - - - -0.11 0.02 - - - -
NGC1070 8.87 0.06 - - - - -0.06 0.05 - - - -
NGC1093 893 0.1 - - - - -0.21 0.08 1.44 0.2 -0.01 0.05
NGC1094 8.87 0.03 - - - - -0.16 0.02 - - - -
NGC1659 8.83 0.03 - - - - -0.13 0.03 1.77 0.32 -0.02 0.04
NGC1667 8.84 0.02 - - - - -0.06 0.01 - - - -
NG(C2253 89 0.02 - - - - -0.06 0.01 - - - -
NGC2347 8.94 0.02 - - - - -0.2 001 - - - -
NGC2487 8.93 0.06 - - - - -0.12 0.06 - - - -
NGC2530 8.8 0.04 - - - - -0.31 0.06 0.74 0.12 -0.13 0.03
NGC2540 8.83 0.02 - - - - -0.14 0.01 - - - -
NGC2543 8.85 0.08 - - - - -0.46 0.22 0.5 0.08 0.13 0.06
NGC2558 8.69 0.05 - - - - 005 0.04 - - - -
NGC2565 9.15 0.38 - - - - -0.53 045 1.0 0.17 0.01 0.02
NGC2595 8.87 0.02 - - - - -0.16 0.03 - - - -
NGC2604 8.6 0.02 - - - - -0.15 0.02 1.57 0.12 0.19 0.15
NGC2730 8.76 0.03 - - - - -0.18 0.04 1.03 0.12 -0.01 0.02
NGC2805 8.69 0.09 0.4 0.39 0.35 0.08 -0.43 0.07 - - - -
NGC2906 8.85 0.04 - - - - -0.04 0.03 - - - -
NGC2916 899 0.04 - - - - -0.23 0.04 1.3 0.16 -0.09 0.04
NGC3057 849 0.03 - - - - -0.19 0.05 0.96 0.05 0.55 0.21
NGC3381 8.81 0.02 - - - - -0.11 0.02 1.74 0.13 0.05 0.05
NGC3614 9.01 0.03 - - - - -046 0.04 - - - -
NGC3687 8.88 0.02 - - - - -0.17 0.02 - - - -
NGC3811 8.86 0.02 - - - - -0.1 0.01 - - - -
NGC3994 8.73 0.03 - - - - -0.09 0.04 1.2 0.2 0.04 0.01

Continua na prorima pdgina



126 Apéndice B. Dados dos ajustes dos gradientes de abundancia de oxigénio

Tabela B.1 — Continuacao

Name b eb al eal hl ehl a2 ea2 h2 eh2 a3 ead
(a) (b) () (@ (e () (g @ G G &K @ (m)

NGC4047 8.75 0.05 0.1 0.11 0.69 0.1 -0.21 0.01 - - - -

NGC4185 8.99 0.06 - - - - -0.21 0.05 - - - -
NGC4210 8.82 0.04 -0.03 0.04 1.38 0.09 -0.26 0.03 - - - -
NGC4470 8.68 0.02 - - - - -0.08 0.02 1.57 0.05 0.39 0.05
NGC4644 8.84 0.07 - - - - -0.05 0.03 - - - -
NGC4T711 8.81 0.03 - - - - -0.04 0.01 - - - -

NGC4961 8.76 0.04 - - -
NGC5000 94 028 - - -

-0.24 0.04 1.24 0.12 -0.03 0.03
-0.59 0.3 1.06 0.11 -0.12 0.01

NGC5016 891 0.02 - - - - -0.17 0.02 - - - -
NGC5056 8.86 0.01 - - - - -0.23 0.01 - - - -
NGCH205 8.81 0.06 - - - - -0.08 0.04 - - - -
NGC5218 8.7 0.03 - - - - 0.05 003 - - - -
NGCH267 8.61 0.07 0.18 0.09 1.24 0.21 -0.05 0.02 - - - -
NGC5H320 8.83 0.03 - - - - -0.2 0.03 143 0.16 0.06 0.12
NGC5376 8.88 0.03 - - - - -0.03 0.02 - - - -
NGC5406 8.75 0.14 0.14 0.17v 1.0 0.1 -03 0.07 - - - -
NGCH480 8.82 0.02 - - - - -0.05 0.01 - - - -
NGCH519 8.86 0.03 - - - - -0.31 0.07 - - - -
NGC5520 8.76 0.02 - - - - -01 0.01 - - - -

NGCH533 8.43 0.16 1.13 0.55 0.34 0.04 -0.13 0.06 - - - -
NGCH622 8.68 0.06 0.01 0.06 1.28 0.28 -0.12 0.03 - - - -

NGC5656 8.87 0.04 - - - - -0.14 0.03 2.13 0.23 -0.0 0.03
NGC5H657 8.79 0.03 - - - - -0.24 0.05 1.27 0.12 0.09 0.06
NGCH665 8.76 0.02 - - - - -0.02 0.02 - - - -
NGCH720 8.83 0.13 - - - - -0.13 0.09 - - - -
NGC5732 8.83 0.05 - - - - -0.29 0.09 0.87 0.18 -0.08 0.02
NGCH735 8.93 0.04 - - - - -0.24 0.03 - - - -
NGCH772 8.81 0.03 - - - - -0.05 0.02 - - - -

Continua na proxima pdgina
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Tabela B.1 — Continuacao

Name b eb al eal hl ehl a2 ea2 h2 eh2 a3 ea3

(a) (b) () (@) () () (g M) & G & @ (m
NGC5829 8.83 0.02 - - - - -0.28 0.02 - - - -
NGC5H957 89 0.05 - - - - -0.12 0.04 - - - -
NGC5H971 8.44 0.02 - - - - -0.01 0.01 - - - -
NGC6004 8.87 0.02 - - - - -0.09 0.02 - - - -
NGC6063 8.69 0.04 - - - - -0.07 0.03 - - - -
NGC6155 8.8 0.02 - - - - -0.05 0.01 - - - -
NGC6301 8.73 0.06 - - - - -0.05 0.04 - - - -
NGC6941 8.73 0.08 - - - - -0.01 0.05 - - - -
NGC7311 8.89 0.05 - - - - -0.08 0.03 - - - -
NGC7321 89 0.04 - - - - -0.17 0.02 - - - -
NGC7364 8.84 0.04 - - - - -0.0 0.02 - - - -
NGCT7466 8.77 0.02 - - - - -0.07 0.01 - - - -
NGC7489 8.87 0.05 - - - - -0.35 0.06 1.21 0.16 -0.1 0.03
NGC7549 8.81 0.03 - - - - -0.1 0.04 - - - -
NGC7591 8.8 0.03 - - - - -0.05 0.02 - - - -
NGC7631 8.87 0.04 - - - - -0.12 0.03 - - - -
NGC7653 8.83 0.04 -0.08 0.07 0.93 0.18 -0.24 0.02 - - - -
NGC7691 8.77 0.07 -0.02 0.16 0.61 0.13 -0.42 0.09 - - - -
NGC7716 8.72 0.02 - - - - -0.07 0.01 - - - -
NGC7782 8.97 0.05 - - - - -0.19 0.04 - - - -
NGC7787 8.76 0.04 - - - - -0.04 0.03 - - - -
NGC7819 8.88 0.02 - - - - -0.2 0.02 1.93 0.17 -0.07 0.04
UGCo00005  8.82 0.02 - - - - -0.05 0.01 - - - -
UGC01918 8.8 0.04 - - - - -0.08 0.06 1.29 0.35 0.09 0.03
UGC02311  8.81 0.03 - - - - -0.07 0.01 - - - -
UGC02443 874 0.02 - - - - -0.07 0.02 - - - -
UGC03253 89 0.04 - - - - -0.17 0.03 1.97 0.13 0.52 0.22
UGC03944  8.64 0.03 - - - - -0.09 0.01 - - - -

Continua na prorima pdgina
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Tabela B.1 — Continuacao

Name b eb al eal hl ehl a2 ea2 h2 eh2 a3 ea3

(a) (b) (¢ () (¢) () (g M) & G K @O (m
UGC03973  8.66 0.04 - - - - -0.0 0.02 - - - -
UGCo03995  8.73 0.03 - - - - -0.01 0.03 - - - -
UuGCo04145  8.63 0.06 - - - - 0.04 0.03 - - - -
UGC04195  8.87 0.04 - - - - -0.15 0.03 - - - -
UGC04262 8.7 0.04 - - - - -0.05 0.04 - - - -
UGC04308  8.85 0.02 - - - - -0.14 0.02 1.96 0.07 0.75 0.23
UGC05108  8.79 0.04 - - - - -0.15 0.04 - - - -
UGC05520  8.66 0.03 - - - - -0.16 0.02 2.01 0.22 0.02 0.05
UuGCo7012  8.69 0.04 - - - - -0.22 0.04 1.32 0.19 -0.06 0.02
UGC08733 8.7 0.04 - - - - -0.33 0.07 0.9 0.12 -0.05 0.03
UGCo8781  8.88 0.05 - - - - -0.13 0.04 - - - -
UGC09110  8.63 0.02 - - - - -0.06 0.01 - - - -
UuGC09291  8.76 0.02 - - - - -0.16 0.02 - - - -
UGC09476  8.83 0.03 - - - - -0.15 0.05 0.98 0.17 -0.03 0.01
UGC09759  8.62 0.04 - - - - -0.08 0.03 - - - -
uGCogrr7r - 8.73 0.03 - - - - -0.09 0.02 - - - -
UGC09842  8.75 0.04 - - - - -0.1 0.02 - - - -
UGC10796  8.54 0.03 - - - - -0.08 0.02 1.77 0.33 0.1 0.12
UGC12185  8.69 0.09 - - - - -0.03 0.04 - - - -
UGC12224  8.89 0.02 - - - - -0.27 0.03 - - - -
UGC12633  8.72 0.04 - - - - -0.14 0.04 - - - -
UGC12767  8.89 0.03 - - - - -0.04 0.05 - - - -
UGC12816  8.65 0.03 - - - - -0.17 0.02 2.0 0.14 0.18 0.13
UGCA021 856 0.02 - - - - -0.16 0.03 - - - -

Fim da tabela



Apeéndice C

Graficos dos ajustes dos gradientes de abundancia de

oxigenio

A seguir, estao os graficos dos ajustes dos gradientes de abundancia de oxigénio consi-

derando se houve ou nado uma quebra interno e/ou achatamento externo.
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Figura C.0: Ajustes dos gradientes de abundancia de oxigénio das galaxias da nossa amostra. Os pontos
roxos correspondem as abundancias das regides H II classificadas de acordo com o critério de [Sanchez et al.
(2014). A linha sélida vermelha representa o melhor ajuste. A linha tracejada cinza corresponde a posicéo
em que ocorre a quebra interna e/ou achatamento externo. O retangulo azul claro mostra o intervalo de

confianca da quebra interna e/ou achatamento externo.
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Figura C.0: Continuagao.
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