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RESUMO

Neste trabalho apresentamos o DOBBY, um novo cédigo para medir
linhas de emissao. Este programa tem cédigo aberto e pode ser facil-
mente aplicado a dados de espectroscopia de campo integral.

O DOBBY foi testado usando espectros de galaxias do Sloan Digital
Sky Survey que originalmente ndo tinham linhas de emissdo, e aos
quais adicionamos linhas gaussianas teoricamente calculadas. Essa si-
mulagoes nos ajudaram a avaliar a confiabilidade das medidas de linhas
de emissao. Executamos nossos testes para alguns valores de largura
equivalente de Ha (Wy,, ); todas as outras luminosidades de linhas de-
pendem da luminosidade de entrada de Ha. Destes testes, concluimos
que as linhas mais fracas ([O mIJA5007 e H3) néo sdo bem recuperadas
quando Wy, < 3 A, enquanto linhas mais fortes (Ha e [N 1]A6584)
sdo razoavelmente bem medidas mesmo para Wy, = 1 A.

Uma vez que o nosso cddigo foi devidamente testado, nés o aplicamos
a dados reais: nossa amostra contém mais de 2600 cubos de dados
(> 700000 spaxeis) de galaxias proximas (z ~ 0,3) do Data Release
14 (DR14) do levantamento Mapping Nearby Galaxies at the Apa-
che point observatory (MaNGA). Classificamos cada spaxel usando o
critério de Wy, de Lacerda et al., originalmente baseado em dados do
Calar Alto Legacy Integral Field spectroscopy Area survey. Supde-se
que spaxeis com alta Wy, hospedam um complexo de formacao estelar
(SFc). Aqueles com baixa Wy, s@o compativeis com gas ionizado di-
fuso (DIG) cujas fontes de ionizagdo séo estrelas quentes evoluidas de
baixa massa (hDIG). Spaxeis com Wy, de valor intermedidrio sdo con-
siderados uma mistura desses dois casos extremos (mDIG). Verificamos
que essa classificacdo pode também ser aplicada ao MaNGA: galdxias
com baixos indices de concentracdo (principalmente galdxias do tipo
tardio) tém muitos spaxeis SFec, enquanto galdxias com altos indices de
concentracao (galdxias de tipo inicial) tém predominantemente spaxeis
hDIG e mDIG.

Finalmente, investigamos a relagao entre massa estelar, metalicidade
nebular e taxa de formagao estelar (M—-Z-SFR) nas galdxias do MaNGA.
Encontramos que o DIG tem um efeito pequeno, mas sistemético, na
metalicidade nebular. Nos nossos testes preliminares, ao remover a
contribuicao dos spaxeis DIG para o espectro total das galaxias, a de-
pendéncia secundaria de M—Z com a SFR tende a ficar mais fraca.
Este resultado pode afetar modelos de evolugao de galaxias baseados



na relagdo empirica M—Z—-SFR.

Palavras-chave: linhas de emissdo, DOBBY, espectroscopia de campo
integral, MaNGA DR14, metalicidade nebular, gis ionizado difuso,
taxa de formagao estelar



ABSTRACT

In this work we present DOBBY, a new code to measure emission lines.
This code is open source and can be easily applied to integral field
spectroscopy datacubes.

DOBBY has been tested using galaxy spectra from the Sloan Digital
Sky Survey that originally had no emission lines, and to which we have
added theoretically calculated gaussian lines. Those simulations have
helped us gauge the reliability of measurements of emission line lumi-
nosities. We have run our tests for a few values of the equivalent width
of Ha (Why,); all other emission line luminosities depend on the input
Ha luminosity. From these tests we conclude that the weakest lines
([O 1m1]A5007 and Hp) are not well recovered for Wy, < 3 A, whereas
stronger lines (Ha and [N 11]A6584) are resonably well measured even
for Wya = 1 A.

Once our code was properly tested, we applied it to real data: our
sample contained over 2600 datacubes (> 700000 spaxels) of nearby
(z ~ 0.3) galaxies from the Data Release 14 (DR14) of the Mapping
Nearby Galaxies at the Apache point observatory (MaNGA) survey.
We have then classified each spaxel using the Lacerda et al. Wy, cri-
teria, originally based on the Calar Alto Legacy Integral Field spec-
troscopy Area survey. Spaxels with high Wy, are thought to host a
star-formation complex (SFc). Those with low Wy, are compatible
with diffuse ionized gas (DIG) whose ionization sources are hot low-
mass evolved stars (hDIG). Intermediate-valued Wy, are thought to
be a mix of those extreme cases (mDIG). We have verified that this
classification can also be applied to MaNGA: galaxies with low con-
centration indices (mostly late type galaxies) have many SFc spaxels,
whereas galaxies with high concentration indices (early type galaxies)
have predominantly hDIG and mDIG spaxels.

Finally, we investigate the relationship between stellar mass, nebular
metalicity and star formation rate (M-Z-SFR) in MaNGA galaxies.
We find that the DIG has a small but systematic effect on the nebular
metallicity. In our preliminary tests, after removing the DIG spaxels
contribution to the total galaxy spectra, the M—Z secondary depen-
dency on SFR seems much less pronounced. This result may affect
galaxy evolution models based on the empirical M—Z—SFR relation.

Keywords: emission lines, DOBBY, integral field spectroscopy, MaNGA
DR14, nebular metallicity, diffuse ionized gas, star formation rate
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1 INTRODUCAO

Muito em breve, a astrofisica serd inundada por dados espectrais
de galaxias distantes, com o langamento por exemplo do James Webb
Space Telescope. As assinaturas espectrais mais fortes de galdxias a al-
tos redshifts sao linhas de emissao, visto que o continuo estelar necessita
de muito mais tempo de integragao. E, portanto, salutar realizar es-
tudos a fim de entender melhor processos astrofisicos que geram linhas
de emissao.

Essa dissertacao tem o objetivo de desenvolver um cédigo ro-
busto para medida de linhas de emissao em galaxias locais, e aplica-lo
para o entendimento de relagoes empiricas a novos conjuntos de dados
extragalacticos.

1.1 FORMACAO DE LINHAS ESPECTRAIS

As linhas de emissao sao um aumento no fluxo em um determi-
nado comprimento de onda, como podemos ver no painel inferior da
Figura 1. Elas também podem ser vistas como uma linha brilhante em
uma determinada frequéncia, como visto na parte superior da mesma
figura (sendo representadas por diferentes cores).

Tabela 1 — Linhas da série de Balmer no visivel
Linha de Balmer Transigio Comprimento de onda no ar [A]

Ha 352 6562.85
HB 452 4861.28
H~ 552 4340.46
H§ 6— 2 4101.74

O processo fisico que causa esse aumento no fluxo em um de-
terminado comprimento de onda (linha de emissdo) é sobreposigao de
diversos fotons de luz emitidos quando elétrons excitados vao para um
nivel mais baixo de energia em um conjunto de fons ou atomos de
mesmo tipo.

A razao pela qual as linhas aparecem em um determinado com-
primento de onda deve-se aos estados de energia, que sdo fixos para
cada fon ou dtomo. Portanto, para uma determinada transicao entre
estados havera uma determinada diferenga de energia. Pela relagao de
Planck-Einstein (equagao 1.1) essa diferenga de energia reflete-se em
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Figura 1 — Algumas linhas de emissao da série de Balmer na parte do
espectro visivel. As linhas, da direita para a esquerda, sdo Ha, HSE, Hy
e Ho. Cada linha tem um comprimento de onda especifico, que estao
listados na Tabela 1. Fonte: http://www.if.ufrgs.br/fis02001/
aulas/aula_espec.htm.

uma frequéncia ou comprimento de onda especificos:

he
E=hv ;y (1.1)

1.2 POR QUE LINHAS DE EMISSAO SAO IMPORTANTES

Nosso grupo trabalha com o estudo de galdxias (que ndo a Via
Léctea), ganhando assim a alcunha de extragaldtico. O estudo extra-
galdtico compreende muitas dreas, e uma das formas de obtermos in-
formacgoes fisicas a respeito de galaxias é através das linhas de emissao.

As linhas de emissao de uma galdxia podem nos revelar in-
formacgoes como:



27

e Abundéancias quimicas do gas;
e Fonte de ionizagao do gés;

e Taxa de formacao estelar (Star Formation Rate, SFR daqui em
diante).

Detalho a seguir como inferimos essas propriedades fisicas a par-
tir de linhas de emissao.

1.2.1 A fonte de ionizagao

Galdxias com formagao estelar (star formation, SF) podem ser
diferenciadas daquelas que contém um nicleo ativo (Active Galactic
Nuclei, AGN) por meio de diagramas de razoes de linhas de emisséo.
Diagramas frequentemente utilizados foram os que Baldwin, Phillips e
Terlevich (1981) desenvolveram, os chamados diagramas BPT. Durante
esse texto, sempre que for mencionado o diagrama BPT nos referimos
ao diagrama das razdes de linhas [O 111]A5007/HS e [N 11]A6584/Ha,
talvez o mais famoso deles. As linhas espectrais em galdxias SF sao
dominadas por emissao das regices H 11 (zonas de formagao estelar), que
sdo ionizadas por estrelas massivas, enquanto os AGNs sdo ionizados
por campos de radiagdo mais dura do disco de acréscimo central. Como
explicam Stasiniska et al. (2006), isso resulta em diferentes valores para
razoes entre linhas colisionais e de recombinagao.

Ha trabalhos na literatura que delimitam a regiao do BPT ha-
bitada por galdxias SF com linhas empiricas (Kauffmann et al., 2003b,
K03) e fronteiras que derivam de modelos tedricos (Kewley et al., 2001;
Stasitiska et al., 2006, aqui K01 e S06 respectivamente). No painel es-
querdo da Figura 2 mostramos um exemplo de um diagrama BPT,
com as linhas S06, K03 e K03 que delimitam regides no grafico que
remetem a diferentes fontes de ionizagao. Existem classificacoes mais
complexas e que podem envolver outras linhas que fagam a essa divisao
de classifica¢@o, como por exemplo a linha de Kewley et al. (2006), que
separa em classificagoes de tipo Seyfert e tipo LINER.

Existe também o diagrama WHAN proposto por Cid Fernandes
et al. (2010), onde ao invés de se usar a razao de [O 111]A5007/HS utiliza-
se a largura equivalente de Ho. Assim como o diagrama BPT, o WHAN
também pode ser utilizado para diferenciar os tipos de ionizacao. Um
exemplo de diagrama WHAN na direita da Figura 2.

AGNs em geral sao separados em dois grandes grupos: Seyfert
e LINERs. Galéxias Seyfert possuem um AGN muito luminoso. Es-
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T T
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Seylert

log Wiz, [A]

log([OII]A5007 /HE

star—formation
dominated

log [N 11]/Her

log([NII]A6583/Ha)

Figura 2 — A esquerda temos um exemplo de BPT com as linhas S06,
K03 e K01 (curvas da esquerda para a direita) que separam regides
no grafico que remetem a diferentes fontes de ionizagdo. Os pontos
estao coloridos para dar maior destaque nas demarcacoes. Esse painel
esquerdo ¢ figura 5 do artigo de Bamford et al. (2008). A direita,
um exemplo de diagrama WHAN, que também pode ser utilizado para
caracterizar fontes de ionizacdo. A linha vertical separar galdxias SF de
AGN, e o limite horizontal demarca espectros dominados por ioniza¢ao
por HOLMES (para larguras equivalentes < 3A) O painel esquerdo
faz parte dessa dissertacao e serd detalhado na Capitulo 3.

pectralmente podem-se observar algumas caracteristicas desses nticleos,
como linhas de emissao provenientes de um gas de alta ionizagdo e um
alargamento nas linhas. O alargamento das linhas deve-se ao efeito
Doppler devido a alta dispersao de velocidades do gas que da origem
as linhas observadas. Por A traducao literal de LINER seria regices de
emissao nuclear de baixa ionizagao, o que significaria que sao nucleos
galdcticos, mas que, ao contrario das Seyfert, possuem baixa ionizacao.

Contudo essas generalizagoes podem ser complicadas, como por
exemplo apontado no trabalho de Stasiniska et al. (2008), onde a io-
nizacao das LINERs podem ser confundidas com a ionizacao através
de estrelas quentes evoluidas de baixa massa (HOLMES).

Ao longo da dissertagao, serd mostrado como as linhas de emissao
podem nos fornecer informagoes acerca das fontes de ionizacao em
regioes de galaxias.
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1.2.2 A taxa de formagao estelar

O método mais amplamente utilizado para medir a taxa de formacgao
estelar atual (nos tltimos milhodes de anos) é por meio da luminosidade
aparente de Ha. Para uma SFR que podemos considerar constante na
escala de tempo da ordem do tempo de vida de estrelas ionizantes mas-
sivas (da ordem de 10 Myr), a taxa de f6tons ionizantes de hidrogénio
converge para:

Qu = SFR Ny (IMF, Z,), (1.2)

onde Ny é o numero de fétons com hv > 13,6eV que sao produzidos
ao longo da vida de uma populagdo estelar simples (SSP daqui em
diante) de uma massa solar, IMF é a func¢do de massa inicial e Z, é a
metalicidade.

Segundo Osterbrock e Ferland (2006) um em cada 2,026 f6tons
ionizantes resulta em uma emissdo de féton Ha, quase independente-
mente das condigoes da nebulosa. Isso assume recombinacgao do caso
B, que efetivamente faz a hipdtese que nenhum féton ionizante escapa
da regiao H11 ou é absorvido pela poeira.

Como feito por Lacerda (2018) (Apéndice B.2), chegamos ao
seguinte resultado particular, que, como o mesmo menciona, é um valor
bem préximo do encontrado por Kennicutt Jr. (1998):

SFRy, = % =8,1 x 107*? Ly, [ergs s~ (1.3)

Assim como Asari et al. (2007) salienta, o resultado obtido possui

uma alta dependéncia com a IMF e o limite superior da massa estelar.

Além disso considera-se que a formacao estelar é continua e nao deve-

se aplicar essa férmula a uma galdxia que contém um AGN. Portanto,

dadas essas dependéncias e restricoes deve-se tomar um certo cuidado
ao usar essa conversao de Ha em SFR.

1.3 O PAPEL DO GAS DIFUSO IONIZADO

As explicacoes acima exemplificaram diversas informagoes as-
trofisicas que podem ser obtidas através de linhas de emissao em galédxias.
E importante porém ressaltar que uma galaxia é mais complexa do que
as generalizagOes feitas anteriormente. Galdxias sdo uma mistura de
gas, poeira, estrelas, planetas e demais objetos, além de matéria escura.
Parte do gas das galdxias pode ser observado em nebulosas ionizadas.
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As nebulosas ionizadas podem ser divididas em regides H 1I, mais den-
sas, e no meio interestelar difuso ionizado, conhecido como DIG (Difuse
Tonized Gas).

Regioes H1I sao assim nomeadas devido a sua grande quanti-
dade de hidrogénio atémico ionizado. Observar regices H 11 acaba sendo
sindénimo de regioes onde a formagao estelar esta acontecendo, nas quais
o hidrogénio é ionizado pelos fétons provenientes de estrelas jovens
e quentes (azuis). Essas estrelas recém-formadas emitem fétons bem
energéticos que ionizam o gas das suas nuvens natais.

O DIG, gés ionizado difuso, como o nome sugere, é o gés que estéd
espalhado por todas as direcoes. Essa ionizacao pode ser observada em
bem menor intensidade que as de regioes HIl, uma vez que nao ha
fontes de ionizacao tao energéticas em suas proximidades.

A pergunta que fica é: como podemos estudar essas regioces sepa-
radamente em cada galdxia? E a resposta é utilizando de IFUs (Integral
Field Units), como os dos projetos do Calar Alto Legacy Integral Field
Unit (Sanchez et al., 2012, 2016, CALIFA) e Mapping Nearby Galaxies at
Apache point observatory (Marmol-Queralté et al., 2011; Bundy et al., 2015,
MaNGA). Os IFUs nos ajudam muito na nossa tarefa, pois nos forne-
cem informagoes espectrais espacialmente resolvidas. Ou seja, além da
informacgao espectral, temos também uma informagao espacial.

Para essa dissertacao, usaremos a distingao entre DIG e regioes
H 11 do trabalho de Lacerda et al. (2018). Contudo, para realizarmos o
estudo de linhas, precisdvamos de um cédigo robusto e automatizado
para fazer os ajustes das linhas. Tem-se a intencao também de for-
necer algumas informagoes fisicas para esse cédigo. Na literatura, ha
varios programas destinados a medicao de linhas, mas nao necessaria-
mente com os vinculos fisicos que gostariamos de usar. Em vista disso,
percebeu-se a necessidade de desenvolver um codigo préprio para a me-
dida automatizada das linhas de emissao. Apds o desenvolvimento do
cédigo, aplicaremos aos dados do levantamento MaNGA.

1.4 MANGA

E vélido comentar brevemente sobre o projeto do MaNGA. No
Capitulo 3, onde apresento o estudo com os dados do MaNGA, entro
em mais detalhes sobre as caracteristicas desse levantamento de dados.

MaNGA é o acréonimo de Mapping Nearby Galaxies at Apa-
che point observatory, que na traducao para o portugués seria Mape-
ando Galaxias Préximas no observatério pico Apache. Pelo nome ja é
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possivel entender um dos propésitos do projeto que é de mapear o uni-
verso local de galaxias. O MaNGA é um projeto da quarta geragdo do
Sloan Digital Sky Survey (SDSS-IV), e estd fazendo um levantamento
de aproximadamente 10000 galaxias, que possuem um desvio para o
vermelho (redshift) no intervalo de 0,03 a 0,15. O projeto comegou em
2015 e tem previsao para durar 6 anos. Contudo, durante o processo
sao liberados parte dos dados ja observados e serd com esse primeiro
grupo de dados (que foram distribuidos no data release 14 do SDSS)
que trabalharemos a seguir. Esses dados sao entregues na forma de
cubo de dados: para cada posicao x,y em uma galaxia, temos também
um espectro F'()\).

O interessante no levantamento de dados do MaNGA é a quanti-
dade de cubos de dados disponivel. Com esses cubos, podemos estudar
o comportamento espectral e portanto das linhas de emissao de forma
separada para diferentes regioes dentro de cada galaxia. O estudo em
diferentes regides dependerd da resolucao espacial dos dados. Nesse
caso, a resolugdo estd relacionado com o tamanho das fibras do IFU
que impactard no tamanho do seu pixel espacial. Na Figura 3 mostra-
se um espectro do MaNGA como exemplo.

1.5 ARELACAO MASSA-METALICIDADE-FORMACAO ESTELAR

A abundancia quimica do meio interestelar de uma galdxia de-
pende de quanto estrelas enriquecem o meio interstelar, e também de
quanto gas externo é absorvido pela galdxia e o quanto é expulso.
Quando refere-se a expulsao de gas, a parte de maior interesse é na
saida de metais devido a ventos de supernova, ja que uma perda de
metais faria o meio interestelar enriquecer-se menos.

Dessa maneira estudar, a relagdo entre a massa estelar (que diz
quantas estrelas se formaram) e a metalicidade nebular (que nos in-
forma sobre a producao e expulsao de metais, e entrada de gés pristino)
pode nos fornecer indicios de como pode-se dar a evolugao de galéxias.
Estudos como o de Tremonti et al. (2004) mostraram que existe uma
forte correlacao entre a metalicidade nebular e a massa estelar. Esse
grupo argumentou que galaxias de baixa massa, que possuem menor
potencial gravitacional, perderiam metais mais facilmente pelos ventos
galédcticos.

Posteriormente, dois outros artigos (Lara-Lépez et al., 2010; Man-
nucci et al., 2010) afirmaram que existe um terceiro pardmetro nessa
relagao massa—metalicidade, e que esse seria a taxa de formagao estelar
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Espectro de um pixel de uma galaxia do MaNGA
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Figura 3 — Exemplo de espectro do MaNGA, referente ao pixel 14 do
eixo y e 15 do eixo z da galaxia 7990-12701, onde 7990 remete ao
PLATEID (identificacio do prato) e 12701 ao IFUDSGN (design do
IFU). Esse é um método utilizado para nomear os cubos de dados do
MaNGA, informagdes que sao fornecidas no cabegalho dos dados. Esse
espectro ja foi colocado na referencial de repouso (corrigido pelo redshift
da galdxia) e corrigido pela extingdo por poeira na Via Léctea.

recente (SFR). Além disso, ambos alegaram que as galdxias estariam
dispostas em um plano ‘fundamental’ em um espago de 3 dimensodes
gerado por massa (M), metalicidade (Z) e taxa de formacao estelar
recente. A Figura 4 mostra a relagdo encontrada por Mannucci et al.
(2010).

Contudo, alguns outros grupos contestam essa informacao. To-
dos esses estudos consideram que as galdxias estudadas contém somente
regides H 11, ignorando a contribui¢do do DIG as linhas de emissdo. Ire-
mos, com as medidas de linhas do nosso novo cédigo, mostrar como a
relagao ‘fundamental’ para M—Z—-SFR muda se considerarmos o papel
do DIG.
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Figura 4 — Relacao entre massa estelar, metalicidade nebular, e taxa
de formacao estelar. A esquerda, mostra-se como o espalhamento da
relagao M—Z depende da SFR. A direita, mostra-se a dependéncia da
metalicidade com a SFR em bins de massa; existe uma correlagao entre
esses dois parametros exceto para os bins de maiores massas. Figura
retirada de Mannucci et al. (2010).

1.6 OBJETIVOS E ORGANIZACAO

Esse trabalho estd organizado da seguinte maneira. No segundo
capitulo apresentamos um cédigo robusto para a medida de linhas es-
pectrais para cubos de dados, considerando que tornaram-se muito
frequentes grandes levantamentos de dados desse tipo. Nesse mesmo
capitulo mensura-se a eficicia que esse codigo tem ao realizar a medida
de linhas.

Com o c6digo de medida de linhas pronto e devidamente testado,
no terceiro capitulo aplicou-se o mesmo a dados do MaNGA, principal-
mente para distinguir as fontes de ionizacao dentro dessas galixias.
Investigamos entao o papel dessas diferentes fontes na relacao M—Z—
SFR.

Por fim, no quarto capitulo fecha-se a dissertacdo com as con-
clusoes do trabalho e perspectivas futuras.
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2 O CODIGO DE MEDIDA DE LINHAS DE EMISSAO

Nesse capitulo relato o desenvolvimento do DOBBY que contou
com a colaboracao de Natalia Vale Asari e André Luiz de Amorim. As
colaboragoes concentraram-se principalmente em depuragoes do pro-
grama. Os testes aqui mostrados foram feitos por mim.

2.1 O QUE E O DOBBY

O poBBY! é um programa em python para medir linhas de
emissdo, com codigo aberto (disponivel como um médulo do PYCASSO2,
https://bitbucket.org/streeto/pycasso2). A fungado que realiza o
ajuste das linhas de emissao e algumas outras fungoes adjacentes do
DOBBY podem ser visualizadas no Apéndice A.

No inicio do desenvolvimento do programa, haviamos usado uma
biblioteca de python chamada sherpa (BURKE et al., 2018). Porém,
encontraram-se problemas de compatibilidade com sistemas e maquinas
em utilizar essa biblioteca. Entao decidiu-se desenvolver o programa
em cima da consolidada biblioteca do astropy, uma biblioteca muito uti-
lizada por astrofisicos/astronomos que utilizam python, por conterem
diversas funcionalidades tteis para os mesmos (The Astropy Collaboration
et al., 2018). Assim sendo, qualquer computador com python 3 e a
biblioteca de astropy instalados pode rodar o DOBBY.

Nossa motivacao em fazer um programa de medida de linhas de
emissao, em vez de usar um dos varios programas disponiveis, como
ALFA (Wesson, 2016), PROFIT (Riffel, 2010) ou GANDALF (Sarzi et al.,
2006), é ter controle sobre o que o programa tem como premissas. Isso
porque o nosso principal interesse é medir linhas fracas em espectros
de galaxias, como as linhas de Ha e HS de baixa largura equivalente
devido a estrelas evoluidas quentes de baixa massa (HOLMES, do inglés
hot low-mass evolved stars (Stasitiska et al., 2008)).

2.1.1 O modelo gaussiano

Para fazer o ajuste das linhas de emissao considerou-se que o
perfil das linhas é gaussiano. O cddigo ainda nao implementa modelos
mais complexos, com somas de gaussianas ou com polindmios de gauss-

'Em inglés, DOBBY is a free emission-line fitter (elf).
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hermite (apesar de termos feito testes preliminares com esses ltimos.)

O modelo de ajuste gaussiano é descrito em termos de velocida-

des: ( 2
vV — Vo

G=A -exp|—5—]|, 2.1

= (21)

obs

onde ajustamos os parametros A (amplitude), vy (velocidade do centro
da linha) e o5 (dispersdo de velocidades observada). A velocidade
relaciona-se ao comprimento de onda de repouso Ag de cada linha de
emissao pela equacao do efeito Doppler para a luz. Para velocidades
baixas, Ny
— Ao
v= " c. (2.2)
A dispersao de velocidades observada (oops) é composta por uma dis-
persao intrinseca do objeto (o) e uma dispersao instrumental (oipst).
Supondo que as componentes o e Oinst s20 totalmente independentes,
a sua correlacdo e a sua covariancia serdo zero, e portanto temos?

Oobs = /02 + 02 - (2.3)

Integrando a equagao 2.1, obtemos o fluxo f total da gaussiana,
f=AoosV2T. (2.4)

Para evitar o calculo de covariancias entre f e o, os parametros
que o DOBBY modela sao f, vg e 0. O usuario deve fornecer o, para
cada linha de emissao.

2.1.2 Vinculos entre linhas de emissao

Na introduc@o apresentei o bésico da formacao de linhas espec-
trais. Linhas da série de Balmer, por exemplo, sao transi¢coes de um
elétron de camadas superiores para a camada de nivel 2 em um atomo
de hidrogénio. Esse processo é ilustrado pela Figura 5, onde um elétron
cai do terceiro nivel para o segundo, e emite um féton Hor em 6563 A,
cujo espectro de emissao estd representado na parte de baixo da figura.

Digamos que estamos observando uma regiao com gas quente pri-
oritariamente composto de hidrogénio ionizado. Considere que observa-
mos as linhas da série de Balmer Ha e H3. Sabemos que ambas as linhas

®https://en.wikipedia.org/wiki/Sum_of _normally_distributed_random_
variables
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A =6563A

'4

Figura 5 — Na parte de cima temos uma ilustragao da transicao de um
elétron do terceiro para o segundo estado excitado de um atomo de
Hidrogénio. Na parte de baixo “o que seria a observacao” da linha de
emissdo do processo fisico ilustrado acima. (Fonte: http://www.if.
ufrgs.br/fis02001/aulas/aula_espec.htm)

sao referentes ao mesmo atomo, o hidrogénio, e, na auséncia de poeira,
a razdo Ha/HpB é determinada® pelas probabilidades de transicio do
nivel 3 para o 2 e do 4 para 2. Como Ha e HfB sao devidas a dtomos
de hidrogénio indistintos no gés, suas velocidades sistémicas (vg) e dis-
persao de velocidades (o) tém que ser a mesma.

Por isso, o DOBBY permite impor vinculos entre os parametros
cinematicos de linhas de emissao que vém dos mesmos fons. Esses
vinculos cineméticos sao importantes principalmente para a medida de
linhas fracas, como Hf, tornando a medida mais robusta. Por exemplo,
se a medida de o de uma linha fraca estiver prejudicada pelo ruido no
espectro, os vinculos cineméticos isso forgariam o ajuste de o para o
valor intrinseco real usando a linha mais confidvel (forte).

Os vinculos cineméticos podem ser ligados ou desligados pelo
usudrio do programa. Com os vinculos cineméticos ligados, o cédigo

3Para nebulosas de formacéo estelar, essa razio varia entre 2.6 e 2.8 dadas as
temperaturas e densidades caracteristicas (OSTERBROCK; FERLAND, 2006).
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deixa de simplesmente melhor ajustar os dados para seguir os emba-
samentos fisicos, mesmo que eles nao ajustem melhor os dados. Ja
no ajuste sem os vinculos o programa apenas tentard encontrar os
parametros que melhor se ajustam aos dados.

Os vinculos cinematicos implementados até agora no programa
sao entre as linhas de emissao:

e Ha +— Hp,
o [N11]6584 <— [N11]6548,
e [O111]5007 +— [O 111]4959.

Se essa opcao estiver ligada, para cada par de linhas acima o DOBBY
ajustard a mesma velocidade sistémica (vg) e dispersao de velocidades

(0).

Além dos vinculos cinematicos, o DOBBY também considera vinculos
entre razoes de linhas. Para os fons OTte N*, que estao muito préximos
e sao pouco afetados por atenuagao por poeira, o DOBBY fixa as razoes
de linhas:

® fiouso07/ fiomjaese = 2,97,
* fixmessa/ fiNuesas = 3,00.

Esses vinculos sao fixos e nao podem ser desligados.

Para as linhas de Balmer, cuja razao depende da atenuacao por
poeira, o usudrio tem a opgao de ligar ou desligar um limite inferior
para razoes de linhas:

4 fHa/fHﬂ Z 27607

d fHa/fH’y > 5750-

O limite de 2,60 para fuo/fus ¢ um pouco inferior ao valor
canénico de 2,86 (OSTERBROCK; FERLAND, 2006); inspiramo-nos nos
testes de simulagoes apresentados a seguir para estipular esse valor.

Os ajustes feitos nas linhas de emissdo também contam com um
ajuste de uma reta no pseudo-continuo do espectro residual. Essa reta é
determinada pelos pontos medianos (em comprimento de onda e fluxo)
a partir de janelas a esquerda e a direita da regiao das linhas. As janelas
utilizadas podem ser conferidas na tabela 2.
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Tabela 2 — Tabela com as informagoes das linhas de emissao. Na pri-
meira coluna temos o nome da linha, na segunda o comprimento central
da linha, na terceira e quarta o inicio e o final da janela esquerda em
relagao a linha, na quinta e sexta o inicio e final da janela direita em
relacao a linha.

Nome central [A] | bluel [A] | blue2 [A] | redl [A] | red2 [A]

Hry 4340,464 4300,0 4330,0 4385,0 4450,0
[OI11]4363 | 4363,210 4300,0 4350,0 4385,0 4450,0
Hp 4861,330 4770,0 4830,0 4890,0 4910,0

[OI11)4959 | 4958,911 | 4915,0 4950,0 | 5015,0 | 5050,0
[OI11)5007 | 5006,843 | 4915,0 4950,0 | 5015,0 | 5050,0
[NII|6548 | 6548,040 | 6480,0 6530,0 | 6600,0 | 6670,0

Ha 6562,820 | 6480,0 6530,0 | 6600,0 | 6670,0
[NII6584 | 6583460 | 6480,0 6530,0 | 6600,0 | 6670,0

2.2 TESTES COM ESPECTROS SIMULADOS

Fizemos diversos testes para verificar se o cdédigo de medida de
linhas de emissao é robusto. O nosso principal interesse é na medida
de linhas mais fracas, como Hf em gédldxias do tipo retired (Stasiniska
et al., 2008) ou devido & ionizagdo por HOLMES (Lacerda et al., 2018).
Os testes feitos aqui, portanto, sao de escopo reduzido. Na literatura,
vérios outros trabalhos, como Wesson, Stock e Scicluna (2012), Rola
e Pelat (1994), fizeram um estudo bem mais abrangente do efeito do
ruido em medidas de linhas de emissao.

2.2.1 Descrigao do conjunto de espectros simulados

Para realizar esses testes, usamos espectros centrais de galdxias
observadas pelo Sloan Digital Sky Survey com uma fibra de 3" de
didmetro. Da Main Galaxy Sample (MGS), escolhemos apenas espec-
tros sem linhas de emissdo ou com linhas muito fracas, aplicando o
seguinte critério para a largura equivalente de Ho: Wio < 0,5A. A
largura equivalente de Ha é definida como

_FHa

Wi = ;
H CHa

(2.5)
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onde Ch, é o continuo medido no espectro sintético usando as janelas
da Tabela 2. Escolhemos entao trés espectros com diferentes razoes
sinal/ruido no continuo ao redor de 4730-4780 A. A Tabela 3 lista os
espectros escolhidos e suas respectivas razoes sinal/rufdo. A Figura 6
mostra os trés espectros observados sem linhas de emissao fortes.

Tabela 3 — Espectros observados com o SDSS (no formato
prato.MJD.fibra) e suas respectivas razoes sinal/ruido.
Espectro Sinal/Ruido
0266.51630.079 21,6
0267.51608.030 13,7
0288.52000.187 6,5

A esses espectros observados sem linhas de emissao adicionamos
linhas de emissdo tedricas. Criamos fungdes gaussianas centradas nos
comprimentos de onda de HS, [O 111174959, [O 111]A5007, [N 11]A6548,
Ha e [N 1]A6584. As gaussianas tém velocidades sistemédticas nulas
(1}0 = O)

Estipulamos que as razoes de linhas seriam tipicas de galdxias
“retired”: log[N11]/Ha = 0,1 e log[O111)/HS = —0,1 para a MGS do
SDSS. As razdes [O 111]A4959/[O 111]A5007 e [N 11]A6548 /[N 1] A6584 sao
dadas pela mecéanica quantica.

Para cada um dos trés espectros de entrada, criamos 18 espectros
com linhas de emissao, variando os seguintes parametros:

e 2 valores para a dispersdo de velocidades: o = 50,0 e 100,0km/s,
para criar linhas estreitas e largas.

e 3 valores para a razdo Ha/Hf: 2,86 (nebulosa de formagao este-
lar sem poeira), 3,10 (regido DIG sem poeira), e 4,10 (mediana
encontrada para galdxias com formacao estelar do SDSS).

e 3 valores para a largura equivalente de Ha, Wy,: 1,0 A(previsto
para ionizacao simplesmente por HOLMES), 3,0 A(separacio en-
tre galdxias dominadas por HOLMES e aquelas com outra fonte
de ionizacio), 6,0 A(para galdxias com AGN ou formacio estelar
importante).

A tabela 4 mostra os parametros que variamos para criar as
linhas de emissdo. Temos portanto 54 (18 x 3) espectros simulados
diferentes.

Mostramos os 54 espectros simulados nas Figuras 7 a 15. Cada
figura contém um mosaico com 3 linhas e 4 colunas, mostrando duas
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Tabela 4 — Parametros utilizados para gerar as linhas de emissao.
Whe Ha/HB  olkm/s]

1,0 2,86 50,0
3,0 3,10  100,0
6,0 4,00

regioes espectrais que contém as linhas de emissao que criamos. Uma
das janelas corresponde as linhas de HS, [O 111]A4959 e [O 11]A5007,
que sdo as janelas da primeira e terceira colunas. A outra janela cor-
responde & regido com as linhas de [N 11]A6548, Ha e [N 11]A6584, que
estao dispostas na segunda e quarta coluna. O espectro observado ori-
ginal estd desenhado em azul, e sobre ele foi plotado o espectro a soma
das linhas de emissao criadas em laranja. As linhas verticais tracejadas
indicam a posi¢ao central tedrica de cada linha de emissao.

Nos mosaicos de espectros, cada coluna representa uma dispersao
de velocidades: o = 50km/s (painéis a esquerda) e 100 km/s (painéis
a direita). Cada linha no mosaico mostra a diferente intensidade da
linha de emissdao Ho: Wia = 1,0; 3,0 € 6,0 A respectivamente.

Cada figura diferente mostra uma combinacao do espectro ob-
servado (S/N = 6,5; 13,7; 21,6) e Ha/HS (2,86; 3,10; 4,10).
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Espectros observados sem linhas de emissdo com diferentes S/N
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Figura 6 — Espectros observados de trés galaxias do SDSS que nao
possuem linhas de emissao fortes. De cima para baixo, as razoes si-

nal/ruido no continuo sao 21,6; 13,7 e 6,5, como apresentado na tabela
3.
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Figura 7 — Mosaico com 3 linhas e 4 colunas, mostrando duas regides espectrais que contém as linhas de emissao
que criamos (ao redor de H3, [O 111]A4959 e [O 111]A5007, e ao redor de [N 11]A6548, Har e [N 11]A6584). O espectro
observado tem razdo sinal/ruido no continuo de 6,5. Foram utilizadas as seguintes razdes para gerar as linhas:
IN1JA6584/Ha = 10%1 = 1,26; [Om]A5007/HB = 107%! ~ 0,79 (valores tipicos de galdxias aposentadas) e
Ha/HB = 2,86. As gaussianas calculadas nao foram perturbadas com ruidos.
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Figura 9 — Como a Figura 7, mas para o espectro de sinal/ruido no continuo de 21,6.
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Figura 11 — Como a Figura 7, mas para o espectro de sinal/ruido no continuo de 13,7 e Ha/HS = 3,10.
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Figura 13 — Como a Figura 7, mas para Ha/HS = 4,00.
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2.2.2 Resultados dos testes com espectros simulados

Processamos cada um dos 54 espectros simulados da seguinte
maneira. Ajustamos o continuo e espectro de absor¢ao estelar com o
c6digo STARLIGHT, mascarando as linhas de emissao, e usando uma
base de 25 idades e 6 metalicidades de populagoes estelares simples de
BCO03, com a biblioteca estelar STELIB, e tragos evolutivos de Padova
1994 (Bruzual; Charlot, 2003; Le Borgne et al., 2003). A Figura 16 mostra
ajustes para trés dos espectros simulados. Mostramos os resultados
para as linhas de emissdo mais fortes adicionadas a cada um dos trés
espectros observados. O continuo estelar é bem modelado em todos os
casos; casos com linhas de emissao mais fraca sao comparaveis a esses
exemplos.
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Medimos entdo as linhas de emissdo no espectro residual (es-
pectro simulado subtraido do continuo estelar modelado com o STAR-
LIGHT). Comparamos entao os parametros de entrada da simulacao
com os de saida do DOBBY. As Figuras 17 a 21 mostram essas com-
paragoes. Todas as figuras usam um ‘violin’ plot, que pode ser en-
tendido como um histograma horizontal da distribuicdo de pontos.*
Como em ‘box plots’, mostro também linhas horizontais demarcando o
minimo, mediana e o maximo da distribuicao.

A Figura 17 mostra o desvio fracionario do fluxo da linha,

F,, — F,

o (2.6)
isto é, a diferenca do fluxo medido e adicionado em unidades do fluxo
adicionado que pode ser visto na em funcao da largura equivalente de
Ha. A largura equivalente de Ha é o parametro que controla quao fortes
sao as linhas adicionadas. Podemos ver que para maiores Wy, obtemos
menores desvios do fluxo. J4 esperavamos obter medidas mais preci-
sas quanto maiores os fluxos, uma vez que com maiores fluxos a inter-
feréncia do ruido do espectro é menor. Nas linhas He e [N 11]A6584, que
sao mais fortes, os resultados concentram-se ao redor do zero sem uma
grande dispersao. Contudo, para linhas mais fracas (HS e [O 111]A5007)
e quando a largura equivalente de Hor é pequena (Wyo = 1,0A), a
disperséo é alta e pode chegar a 31% e 49% para as linhas de HS e
[O 111]A5007 respectivamente. Apesar da alta dispersdo em linhas mais
fracas, a mediana do desvio permaneceu proxima a zero, que é valor
ideal: o valor medido pelo programa é idéntico ao valor que foi adicio-
nado ao espectro para a medi¢ao das linhas.

A Figura 18 mostra os desvios percentuais no fluxo medido em
fungdo do S/N no continuo dos espectros observados originais. Para
o caso de linhas fortes (Ha e [N 1]A\6584), espectros com maior si-
nal/ruido resultaram em melhores medidas de linhas de emissao. Para
linhas fracas (HS e [O 111]A5007), ndo encontramos correlagdo entre o
ruido original do espectro e a acuracia da medida da linha de emissao
simulada. Olhamos os espectros desses casos especificos para enten-
der o que acontecia. O leitor pode por exemplo comparar a linha de
[O 11]A5007 nos painéis superiores esquerdos das Figuras 7 a 9. Como
as linhas sao muito fracas, pouco importa o sinal-ruido do espectro
original: a medida da linha estd comprometida em qualquer um dos

4Usei a fungdo violinplot da biblioteca matplotlib do python, que suaviza
as distribui¢ées com um kernel gaussiano, e.g. http://scikit-learn.org/stable/
modules/density.html.
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espectros.

Na Figura 19 temos a dispersao dos fluxos para as linhas compa-
rando as diferentes dispersoes de velocidade. No geral, maiores o apre-
sentaram uma variacao um pouco maior na medida dos fluxos, exceto
no caso de [N 1JA\6584. Era esperado uma variagdo maior na medida
de fluxos com ¢ maior: a linha de emissao se torna mais larga, e, como
o fluxo se mantém o mesmo, a linha perde amplitude. Sendo assim, a
linha é mais suscetivel a alteragoes pelo o ruido. O caso da linha de
[N 11]A\6584 nao é esperado, mas deve salientar-se que todas as medidas
estao muito bem concentradas préximas do desvio nulo (ideal).

Na Figura 20 podemos ver o efeito da variacao de Ha/Hf: quanto
maior essa razdo, mais fraca é HB. As medidas de Ha e [N 11]A6584
quase nao sao afetadas, visto que essas linhas sdo fortes. Da maneira
que criamos os espectros simulados, [O 11]A5007 tem uma relacdo de
dependéncia com a linha de H3. Assim, nao é surpreendente que tanto
Hp quanto [O 111]A5007 tenham maior dispersao nos desvios dos fluxos
medidos para maiores valores de Ha/HS.

Por fim, a Figura 21 mostra a variagdo da razdo Ha/HS medida
em fungdo da linha simulada. Vemos um pequena tendéncia (0.03 dex)
de sobrestimar a razao Ha/Hf para as menores razoes. O espalhamento
pode ser de até 0.25 dex em casos extremos, em geral é no maximo de
0.10 dex.

2.3 DISCUSSAO

Apresentamos neste capitulo o método DOBBY. A principal van-
tagem desse método € ele ter sido adaptado para ser aplicado facilmente
a cubos de dados, e levar em contas vinculos fisicos entre linhas de
emissao. Mostramos que o nosso codigo recupera razoavelmente bem
fluxos de linhas, e que pode ser aplicado mesmo para linhas fracas.
Quando tem-se uma largura equivalente de Ha em torno de 1 A (os
testes foram feitos com 1 A, mas o efeito deve ser percebido em valores
préximos também) no entanto, é aconselhdvel ndo confiar muito nas
medidas por causa de efeitos sistematicos.

Efeitos sisteméticos que valem a pena serem ressaltados sdo de
situagdes onde ruidos elevam ou minimizam (em alguns casos fazendo
até sumirem) as linhas de emissao em linhas fracas (HS e [O 111]A5007),
isso deve-se ao fato de o ruido ser comparavel com a linha a ser me-
dida. Outro efeito sistematico pode estar relacionado com as larguras
das linhas, em tese esse efeito deveria pronunciar-se menos por ter-



56

mos vinculos implementados, contudo ainda é possivel observar alguns
efeitos como alargamento ou estreitamento das linhas. Ambos efeitos
citados acima parecem estar relacionados ao baixos sinais-ruidos das
linhas de emissao. Para minimizar esses efeitos podem ser pensados
em algumas manobras estatisticas, uma delas pode ser somar espectros
para aumentar esse sinal-ruido, entretanto pode-se perder resolugao es-
pacial.

Linhas como [O 1m1]A5007 e HS mesmo sendo fracas quando anali-
sadas em espectros com bom sinal-ruido como 21,6 tiveram uma medida
satisfatoria sendo um pouco superestimadas mas mantendo quase toda
a distribuigdo dentro de 25%, o que ainda traz um resultado razoével
considerandos a intensidade das linhas.

Se analisarmos individualmente o espectro residual com S/N =
21,6 podemos perceber também que existe um ruido positivo exata-
mente na regiao da linha de emissao o que acarreta na superestimacao
da linha pelo programa. Estatisticamente esse efeito deve ser minimi-
zado considerando mais espectros de sinal-ruido semelhante.

No geral cada ‘violin’ plot de sinal ruido para cada linha possui
uma certa tendéncia de desvio para cima ou para baixo. Pois isso acaba
dependendo basicamente de como o ruido se comportou na regiao da
linha medida. Se o ruido esta positivo, o programa vai medir uma linha
um pouco maior, se ele estiver negativo um pouco menor. Como sé foi
usado um espectro de entrada para cada sinal-ruido é valido ressaltar
essa possibilidade de tendéncia que pode ser observada um pouco nos
graficos.

Ao analisar a qualidade de ajuste com relagdo a largura equiva-
lente podemos perceber que nos casos de larguras equivalentes baixas
de Ha (Wh,) a medida apresenta uma alta dispersdo em linhas fracas
como [O 1mI1JA5007 e Hf e ela mostra-se consideravelmente pior quando
comparada com larguras equivalentes maiores ou mesmo linhas mais
intensas, como Ha e [N 11]\6584.

Portanto em casos de linhas com intensidades comparaveis com
o ruido ndo ha confianga na medida. Uma maneira de identificar isso
pode ser através de larguras equivalentes baixas, com valores menores
que 1 A. Para casos onde os dados oferecem linhas mais intensas o
programa mostrou-se robusto e confiavel.
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Figura 19 — Como a Figura 17, mas para difeentes dispersoes de velo-

cidades das linhas de emissao simuladas.
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3 O GAS DIFUSO DO MANGA

Nesse capitulo mostramos a aplicagao do cédigo de medidas de
linhas de emissao DOBBY aos dados do levantamento de dados Mapping
Nearby Galaxies at Apache Point Observatory (MaNGA). A primeira
secao dé alguns detalhes sobre esse levantamento de dados, e em seguida
mostra os resultados que obtive. Os dados foram baixados, na sequéncia
ajustou-se o continuo estelar com o STARLIGHT, posteriormente foi me-
dido as linhas usando o DOBBY, apds o processo de medida das linhas
foram criadas tabelas para armazenar os dados medidos. Todo o pro-
cesso de baixar os dados até a organizagao em tabelas foi feito pelo Dr.
André Luiz de Amorim, e a partir dos resultados obtidos fiz as anélises
que mostrarei durante o capitulo. As Figuras 32 e 33 foram feitas pela
Dra. Natalia Vale Asari (orientadora dessa dissertacao).

3.1 O LEVANTAMENTO DE DADOS MANGA
3.1.1 Instrumentacao do MalNGA

O MaNGA observa galaxias com espectroscopia de campo inte-
gral, também chamada de IFU (Integral Field Unit, ou seja, unidade
de campo integral). Um IFU obtém espectros resolvidos espacialmente,
portanto para cada pixel espacial observado tem-se um espectro (spa-
zel, de spectral pizel). Dessa forma, para uma observacdo temos o que
se chama de cubos de dados, composto de duas dimensoes espaciais e
uma terceira com a informagao espectral (representacao na Figura 22).

Existem alguns métodos de fazer espectroscopia de campo inte-
gral, e o utilizado no MaNGA é um feixe de fibras (Figura 23):

o Feixe de fibras com 120 micrémetros (2”) de didmetro (Figura
24).

e Tamanhos variados de pacotes de fibras, desde 19 fibras até 127
fibras cobrindo diametros de 12”7 até 32”.

e Composigao do IFU por placa: 2x19;4x37;4x61;2x91;5x127.
e 92 fibras para observacdo do céu (usada na reducdo do dados).

e 12 ‘mini-pacotes’ de 7 fibras para calibragao espectrofotométrica.
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Figura 22 — Diagrama esquematico de um cubo de dados. Um cubo de
dados fornece informagoes em trés dimensoes: duas dimensoes espaciais
(isto é, uma imagem em [z, y]) e uma terceira dimensao de comprimento
de onda. Portanto, é possivel obter uma imagem do alvo em um tinico
comprimento de onda. Além disso, em todos os pixeis espaciais do
cubo de dados, um espectro pode ser extraido. (Fonte: Chris Harrisson
obtida em http://eso.org/~charriso/research.html.)
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Figura 23 — Diagrama esquematico de um IFU de fibras. Como os
[FUs funcionam: cada IFU consiste em uma microlente que guia a luz
de uma pequena area do céu, normalmente centrada em um objeto ce-
lestial (por exemplo, uma galdxia distante) e a envia para a entrada
do espectrégrafo (dentro da caixa pontilhada), onde o espectrégrafo
tem a funcdo de obter o espectro dessa luz levada através da fi-
bra. (Fonte: ESO obtida em https://www.eso.org/public/brazil/
images/es00203c/.)

e Numero total de fibras: 1423 por placa.

3.1.2 Selegao da amostra do MaNGA

O MaNGA (Bundy et al., 2015) é um dos trés programas principais
da quarta geragao do Sloan Digital Sky Survey (SDSS-IV). O levanta-
mento estd em andamento, e investigara a estrutura cinemadtica in-
terna e a composicao de gas e estrelas numa amostra de 10 000 galaxias
préximas (redshift z ~ 0,03). No SDSS data release 14 (Abolfathi et al.,
2018, DR14), ficaram ptiblicos 2812 cubos de dados.

A amostra foi selecionada da seguinte forma:
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Figura 24 — A esquerda, foto de um IFU de 127 fibras do MaNGA. A
carcaga que segura o IFU e permite que ele seja conectado na placa do
SDSS é mostrada a direita. (Fonte: SDSS , http://www.sdss.org/
surveys/manga/).

e Foram selecionadas galdxias do catdlogo Sloan Atlas da NASA®,
com os seguintes parametros usados para cortes da selegao: desvio
pro vermelho (redshift), luminosidade na banda i, da maneira
descrita abaixo.

— Redshift dentro da faixa 0,03 < z < 0,15.

— A luminosidade na banda ¢ foi utilizada para atingir uma
distribuicao quase uniforme para as amostras primaéria e se-
cundaria.

e Distribui¢oes de massa aproximadamente planas e maiores que
109M.

e O menor didmetro de uma galdxia aparente tem que ser amos-
trado em pelo menos 25 bins espaciais.

e N3ao foram feitos cortes de inclinagao.

A amostra é composta por duas subamostras: a primadria, que
corresponde a 67% dos dados e que cobre 1.5 R, (raios efetivos, ou raio
que contém metade da luz da galdxia), e a secunddria correspondente
a 33% cobrindo 2.5 R,.

Thttp://www.nsatlas.org
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3.2 INVESTIGANDO O GAS IONIZADO NO MANGA COM O DOBBY

Com os dados publicos do DR14 MaNGA em maéos, investiga-
mos o gas ionizado com o nosso cédigo de medida de linhas de emissao.
Antes de partirmos para a descrigao técnica e aos resultados que ob-
tivemos, vamos fazer uma pausa para descrever as diferentes fases do
gas ionizado em uma galaxia.

Encontram-se importantes dicas sobre a evolucao de galdxias es-
tudando como estd composto e organizado esse gas dentro das galéxias.
Existem regioes onde o gés aglutina-se e fica mais denso, criando zonas
de formagao estelar (regides de star formation, SF). Nessas regioes, a
principal fonte ionizante sao estrelas massivas recém-formadas.

Existem também regices onde o gas estd mais difuso, e onde nao
h& uma concentracao de gés suficiente para que haja formagao estelar.
Parte desse gas pode estar ionizado, e regides com essas caracteristicas
sao conhecidas como gés ionizado difuso (diffuse ionized gas, DIG ). O
DIG pode ser uma componente importante quanto estamos analisando
linhas de emissdo em galdxias. Ao contrario de regides SF, néo é tao
claro o que ioniza o gas nas regioes de DIG. Na literatura algumas
hipéteses sao levantadas, e as mais relevantes sao:

e Estrelas de tipo OB “fugitivas”.
e Fotons que escapam de regices HII.

e HOt Low-Mass Evolved Stars (HOLMES), estrelas evoluidas quen-
tes de baixa massa.

Vamos detalhar cada um desses casos.

A hipétese das estrelas OB fugitivas origina-se de dados da nossa
prépria galdxia, a Via Lactea, onde observa-se que 20% das estrelas
macicas possuem alta velocidade. Isso pode ser devido a uma com-
panheira (em um sistema bindrio) explodir (em uma supernova por
exemplo), ou por meio de um estilingue dindmico. O DIG pode ser
entao ionizado por essas estrelas de alta massa que ‘fugiram’ dos seus
bergdrios natais (FUJIT; ZWART, 2011).

A hipotese dos fétons escapantes supoe que buracos em regioes
H 11 deixam escapar parte dos fétons ionizantes, que encontram entao o
gas difuso e assim o ionizam. Uma das evidéncias que sugerem que exis-
tam esses fotons escapantes é que em regioes observadas de formacao
estelar na Via Léictea vemos nebulosas bem irregulares (por exemplo,
a nebulosa de Orion, Figura 25). H4 poucos estudos conclusivos a res-
peito de quanto seriam esse fétons escapantes. Um dos poucos estudos
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encontrados (Izotov et al., 2016) cita uma pequena fragdo de escape dos
fétons para o meio intergaldctico (ndo para o meio interestelar).

Por fim, para explicar a hip6tese de que o DIG é ionizado por
HOLMES, é necessario apresentar os HOLMES, cuja sigla foi criada por
Flores-Fajardo et al. (2011). HOLMES designam anas brancas e centro
de nebulosas planetédrias. Essas estrelas sao numerosas e consequéncia
da evolugao natural de uma galéxia, e estao distribuidas por toda parte
dentro de uma galdxia. Elas podem ser uma fonte importante para a
ionizagao do gas difuso. Em Stasiriska et al. (2008), os autores mostra-
ram que boa parte das galdxias dito ‘LINERS’ (low ionization nuclear
emission regions) no SDSS, cujo acrénimo subentende um nicleo ativo,
podem simplesmente ser explicadas por HOLMES (chamadas naquele
artigo de estrelas p6s-AGB).

3.3 CLASSIFICANDO AS REGIOES DE UMA GALAXIA

Pelos motivos apresentados anteriormente, focaremos na ionizagao
do DIG por HOLMES.

Na literatura (por exemplo, Zhang et al. 2017, para citar um exem-
plo recente), caracterizam-se regides SF e DIG através de brilho super-
ficial de Ha (X114). Esse é um critério natural desde de que Xy, esteja
diretamente relacionado com a densidade de gés ionizado, o que nao é
necessariamente sempre verdade.

O critério de Xy, é simples. Calcula-se o brilho superficial da
linha de Ho em uma regido de uma galdxia. Se esse valor calculado
estiver acima de um determinado limiar (Els_li’mm =10% ergs~! kpc—2
(Zhang et al., 2017), essa regido é considerada SF, se for abaixo do limiar
¢é considerada DIG.

Como argumentado por Lacerda et al. (2018), o limiar em Xy,
nao é um bom discriminante do DIG. Dependendo da orientagdo em
que se observa uma parte da galdxia, pode-se confundir uma regiao
DIG que compreende muitas estrelas velhas com uma regiao SF. A
Figura 27 ilustra esse caso. Suponha duas regidces DIG lado a lado,
cada um com fluxo da linha de emissao F', continuo C e superficie
A. O brilho superficial de cada regido é F/A, caracteristico do DIG e
proximo do limiar de separagao entre SF e DIG. Se olharmos as duas
regides ‘empilhadas’ (na perspectiva em que aparece o olho na Figura),
veremos o brilho superficial como 2F/A. Classificarfamos essa regido
como sendo SF! O problema é que o brilho superficial é uma quantidade
extensiva: depende da quantidade de estrelas em uma superficie dada.
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Figura 25 — Imagem ampla obtida pelo telescépio Hubble
da nebulosa de Orion. Credito:  NASA, ESA, M. Rob-
berto (Space Telescope Science Institute/ESA) and the Hub-
ble Space Telescope Orion Treasury Project Team, obtido em
https://www.spacetelescope.org/images,/heic0601a,/
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Figura 26 — Esquema para representar uma possivel observagao
de regides DIG. (Figura retirada do semindrio apresentado por
Dr. Roberto CId Fernades em 25 de Janeiro de 2018

no Instituto de Astrofisica de Andalucia, TAA-CSI, disponivel
em: https://www.iaa.csic.es/seminars/diffuse-ionized-gas-califa-and-
manga-galaxies. Imagem mostrada aos 25 minutos do video da apre-
sentagao.)

Portanto, para evitar essa classificagao errada, precisa-se de uma
quantidade intensiva (independente na quantidade de estrelas no vo-
lume observado) para classificar as regides em DIG e SF. No artigo
de Lacerda et al. (2018), usa-se a largura equivalente de Ha (Wp, =
Fi1o/Cha, conforme equagao 2.5) para identificar o DIG ionizado por
HOLMES. A Figura 27 de Cid Fernandes et al. (2011) mostra que
Wia ~ 1 A para populacdes estelares velhas (> 108 anos). Cid Fer-
nandes et al. (2011) mostram também que o critério Wy, = 3 A é a
divisdo empirica 6tima entre galdxias ionizadas somente por HOLMES
e aquelas que necessitam de outra fonte de ionizagao (estrelas jovens,
AGNs).

Uma classificacao com base na largura equivalente possui uma
maior capacidade de detectar corretamente as diferencas conceituais de
SF e DIG. Voltando a Figura 27, regides DIG ionizada por HOLMES
tém largura equivalente W = F/C ~ 1 A individualmente, e mantém
a mesma largura equivalente W = (2F)/(2C) ~ 1 A quando empi-
lhadas na linha de visada. A quantidade Wy, ¢ intensiva: independe
do volume coberto por uma regiao projetada do céu. Ela nao sofre,
portanto, do mesmo problema que o critério do brilho superficial, que
pode erroneamente classificar regices DIG como SF.

Com base nisso, Lacerda et al. (2018) classificaram regices do
DIG ionizadas por HOLMES (hDIG) como aquelas em que Wi, < 3 A.
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Regibes de alta largura equivalente (Wy, > 14 A) foram consideradas
como SFc¢ (Star Forming composite), por provavelmente terem regices
de formagao estelar. Regides intermedidrias, cuja emissao de Ha pode
ter contribuicoes significativas dos dois processos, foram classificadas
como mDIG (mixed DIG, 6 A < Wy, < 14 A).

3.4 CLASSIFICACAO DE REGIOES DE GALAXIAS DO MANGA
3.4.1 Mapas de brilho superficial e largura equivalente

A nossa ideia aqui ¢é aplicar esses mesmo tipo de estudo para as
galdxias do MaNGA e com o nosso cédigo de medida de linhas (DOBBY).
Os resultados que serao mostrados a seguir foram obtidos utilizando a
configuragdo com vinculos cineméticos ligados (alguns estudos com di-
ferentes vinculos sdo mostrados no Apéndice B) e limite inferior (2,60)
para a razdo de Ha/Hp, a dispersdo de velocidades instrumental uti-
lizada foi de 70 km/s (valor intermedidrio para os dados do MaNGA).
Para fins de apresentacao, escolhemos algumas galdxias de diferentes
tipos e inclinagbes para mostrar as medidas feitas pelo DOBBY, e nossas
classificagoes em hDIG, mDIG e SFc. Contudo, as medidas aqui apre-
sentadas para essa galdxias exemplos foram feitas para toda a amostra
do DR14 do MaNGA; na sequéncia serdo apresentados resultados de
uma analise global dos dados.

Na Figura 28 temos as 5 galdxias selecionadas e os respectivos
mapas com log(Xn,), log(Whea) € Wie. A primeira linha mostra uma
galdxia espiral barrada face-on (de frente), na segunda uma galdxia
eliptica, na terceira e quarta duas edge-on (de perfil), contudo a terceira
bem azulada e a quarta mais avermelhada, e por tltimo uma galdxia
em interagdo (em um processo de colisao e fusdo com outra galdxia).

Em todas as imagens colocamos uma elipse correspondente a 1
HLR (half light radius, raio que contém metade da luminosidade) e
também um contorno do que seriam os limites da imagem que pode ser
observada pelo IFU.

Descrevemos a seguir os principais resultados para essas galaxias
exemplos. A primeira galaxia é uma espiral barrada face-on. Para
esse tipo de galdxia esperamos que os bragos espirais tenham formacao
estelar. De fato, o ultimo painel mostra que os bracos espirais tém
Wha > 14 A (em azul), e s@o constituidos principalmente por regides
SFc. Nas partes entre-bragos, encontramos mDIG (multicromaético) e
hDIG (vermelho).
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Figura 28 — Grade de galaxias do MaNGA. Cada linha da grade cor-
responde a uma Unica galaxia, e sua identificacao pode ser vista pelo
PlatelFU mostrado na parte de baixo de cada figura do SDSS, na
primeira coluna da grade. Na segunda coluna temos a imagem do loga-
ritmo do brilho superficial de Ha em unidades de luminosidades solares
por quiloparsec quadrado. Na terceira coluna temos o logaritmo da lar-
gura equivalente em unidades de angstrom. Por fim, na quarta coluna
temos apenas a largura equivalente de Ha novamente em angstrom; a
diferenca para a terceira coluna é que a escala é linear e estd saturada
de tal forma a colocar em evidéncia as classificagoes hDIG, mDIG e
SFec.
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A segunda galéxia é eliptica. Nesse caso ja nao esperamos formacao
estelar; essa seria o que se chama de galaxias aposentada, que parou
de formar estrelas. O que observamos é exatamente isso no mapa de
Whea: a maior parte das regices é hDIG. E interessante nesse caso
olhar também para o mapa de brilho superficial na regiao central. Se-
gundo critérios de classificaggo do DIG a partir do brilho superficial,
essa galdxia poderia ter regioes de formacao estelar no centro, simples-
mente porque a luz é mais concentrada ali! Esse exemplo nos mostra
claramente o possivel erro de utilizar o estimador de brilho superficial
como caracterizador de formacao estelar.

A terceira e a quarta galdxia sdo duas edge-on. A terceira é bem
azulada com muita formagao estelar, e praticamente todo o mapa de
Whe indica que sao regioes SFc. A quarta é mais avermelhada. Seu
mapa de Wy, mostra que ela que possui zonas ‘aposentadas’ (hDIG),
mas também zonas mDIG e SFc, que sugerem bragos espirais com
formacao estelar.

A quinta temos uma merger, trata-se de duas galaxias que estao
em um estado de fusdo. Disso podemos perceber uma forma que seria
meio estranha para uma galdxia simples. Nesse estado de fusao de
duas galaxias hd uma grande movimentacao de gés e choques. Todo
esse movimento acarreta em altas taxas de formacao estelar. Na Figura
de Wiq limitamos em 14 A o limite superior que representa zonas SFc,
contudo os valores sao muito mais altos num contexto geral. Uma
demonstracao desse altos valores pode ser observado pela intensidade
das linhas e largura equivalente mostrados na Figura 29.

3.4.2 Espectros

Os mapas das galdxias exemplo que apresentamos ja sao um
produto longinquo da linha de produgao do DOBBY. Mostramos na
Figura 28, para cada uma das cinco galdxias, um espectro com ajustes
do DOBBY. Os pixeis escolhidos foram selecionados com o fim de mos-
trar classificagoes de zonas diferentes e com o melhor sinal-ruido que
possivel.

A esquerda temos o espectro observado (azul) e o espectro sintético
(laranja) ajustado pelo STARLIGHT. A direita, mostramos em azul o es-
pectro residual (observado menos sintético) e em laranja o ajuste das
linhas de emissao feito pelo DOBBY.

O espectro observado revela se as populagoes estelares sao jovens
ou velhas, e se o espectro é avermelhado por poeira. Por exemplo, os
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Figura 29 — Os espectros aqui mostrados sao referentes a um pixel de
cada galdxia apresentados na grade da Figura 28, na mesma ordem.
Na coluna da esquerda mostramos os espectros observados (azul) e
sintéticos (laranja) ajustados com o STARLIGHT. Nas colunas da direita,
nas janelas que mostram as linhas de emissao de interesse, mostramos
em azul o espectro residual (observado menos sintético) e em laranja o
ajuste feito pelo DOBBY.
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espectros 2 e 4 sao mais avermelhados, o que condiz com suas respecti-
vas galaxias: a galdxia 2 é uma galdxia aposentada e a 4 uma galaxia ja
mais avermelhada edge-on, na qual a luz das estrelas tem que atraves-
sar uma coluna de poeira grande antes de chegar até nds. As galaxias
1, 3 e 5 sao mais azuladas por tratarem-se de galdxias com formacao
estelar.

Com respeito as linhas de emissao, podemos ver que o DOBBY
ajusta bem as linhas de emissao, rodando em modo automético. No
caso da galdxia 2, com linhas fracas de HB e [O 111}, vemos que os
vinculos ajudam o cddigo a medir linhas fracas escondidas no ruido,
como por exemplo a linha de [O 111]A4959.

No caso da merger (galdxia 5), como hd muito gds em movimento
por causa da colisao das galaxias as linhas de emissao parecem bem mais
alargadas. De fato, a dispersao de velocidades para Ha é 74 km/s para
esse pixel da merger, enquanto para a galdxia do pixel SFc da galaxia
3 é somente 22 km/s. Os vinculos demonstraram nao ter problemas
mesmo em casos de linhas alargadas por alto movimento e dispersao
do gas.

3.4.3 Diagramas de razoes de linhas

Assim como mostramos os mapas e os espectro para cada galaxia
selecionada, outra informacao interessante que podemos mostrar para
cada uma é um diagrama de razoes de linhas de emissao BPT (Baldwin;
Phillips; Terlevich, 1981). Podemos dizer que o diagrama BPT aqui apre-
sentado é o mais famoso: no eixo y temos a razao de [O 1) A5007 por HS
e no eixo z a razao de [N 11JA6584 por Ha; chamaremos esse diagrama
simplesmente de BPT daqui em diante.

O BPT é usado para distinguir o mecanismo de ionizacao do gas.
Algumas linhas de separacdo empiricas e tedricas foram propostas ao
longo dos anos para distinguir ionizagao por estrelas jovens e quentes
de outras fontes de ioniza¢ao (AGNs, choques, HOLMES). Apresen-
tamos nos nossos diagramas 3 curvas que correspondentes as linhas
propostas por Stasiriska et al. (2006, daqui em diante S06), Kauffmann
et al. (2003b, daqui em diante K03) e Kewley et al. (2001, daqui em
diante KO01). A regido abaixo da S06 (tedrica, feita com modelos de
fotoionizagdo) pode ser explicada somente com formagdo estelar. A
regiao acima de S06 precisa de uma fonte de ionizagao mais dura do
que estrelas jovens.

Na Figura 30, mostramos diagramas BPTs para as regioes das
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Diagramas BPT dos pixeis de cada galaxia
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Figura 30 — Diagramas BPT de cada pixel das galdxias exemplo, na
mesma ordem anteriormente apresentada. Na coluna da esquerda mos-
tramos todos os pixeis com linhas de emissao detectadas, e na da di-
reita aplicamos um filtro de S/N no continuo estelar e A/N nas razoes
de linhas. As linhas de separagdo sao S06 (azul), K03 (laranja), e
K01 (verde). Os pontos estao coloridos por Wy,: em azul temos SFc
(Whe > 14 A), em vermelho hDIG (Wy, < 3 A), e pontos coloridos
sao mDIG (3 < Wy, < 14 A).
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cinco galdxias exemplo nas quais conseguimos medir as quatro linhas
de emissao. A coluna esquerda mostra todos os pixeis com detecgao de
linhas, e a coluna direita aplicamos um filtro de qualidade (S/N > 5 no
continuo estelar na janela de 5590 a 5680 A, e A/N > 3 para as quatro
linhas do BPT, onde A é a amplitude da linha e N o rms do espectro
residual ao redor da linha de emissdo). A filtragem é feita tanto para
tirar dados de mé qualidade quanto para uma analise mais rigorosa.

Os pontos da Figura estao coloridos por Wy,: em azul te-
mos SFc, em vermelho hDIG, e pontos coloridos sao mDIG. Com
isso, corroboramos a classificacao feita por largura equivalente de He,
comparando-a com a classificacao obtida através do BPT. Note que
para as galdxias 1 a 4 os pontos SFc estdo sempre abaixo da linha S06,
e os pontos vermelhos acima dessa linha. O espectro de HOLMES é
bem mais duro do que de estrelas quentes jovens, entao espera-se que
regioes ionizadas por HOLMES fiquem acima da linha S06. Stasiriska
et al. (2008) mostraram que modelos de fotoioniza¢do com HOLMES
podem popular quase todo esse diagrama BPT. Note como os resulta-
dos ficam mais claros ainda quando fazemos a filtragem por qualidade
dos espectros.

3.4.4 Classificagao de regioes de 2602 galaxias do MaNGA

Os exemplos anteriores sao uma forma didatica de visualizar ca-
sos isolados e concluir que as classificagoes de acordo com a largura
equivalente de Ha sdo coerentes. Agora, passemos a uma andlise sobre
todos os dados do MaNGA. A Figura 31 mostra histogramas de classi-
ficagao de todos os spaxeis do MaNGA, como Lacerda et al. (2018) fez
para o CALIFA. A amostra total possui 702623 spaxeis (637412 deles
com Ha detectado).

Foi feita uma separacdo dos histogramas por regides radiais e
por indice de concentragao (CI daqui em diante). Foram selecionados
4 recortes de raios dispostos em colunas: a primeira coluna contém
todos os raios, a segunda coluna mostra regioes no centro das galdxias,
e terceira e quarta colunas regioes mais externas.
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Figura 31 — Histogramas de log Wy, para todos os spaxeis do MaNGA com Ha detectado. Cada painel mostra
uma diferente filtragem. Temos a filtragem por raios (disposta nas colunas), onde filtramos os pixeis que estao
dentro de um determinado raio (em funcao do HLR). A filtragem por CI estd disposta em linhas. As porcentagens
em cada painel indicam a fracdo da luminosidade de Ha devida a hDIG (em vermelho), mDIG (amarelo), SFc
(azul).

6.
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O CI esta relacionado com a morfologia de uma galdxia. Cls
mais altos significam uma maior concentracao na regiao central, o que
por consequéncia indica galaxias elipticas; ao contrario, CIs mais baixos
indicam uma menor concentragao central, sugerindo assim galaxias de
disco (Strateva et al., 2001). Nos cortes que fizemos, CI < 2.5 deve
corresponder a galdxias Sd/c, 2.5 < CI < 3.0 a galdxias Sc/b, 3.0 <
CI < 3.5 a galédxias Sa/S0, e CI > 3.5 a galdxias elipticas.

Comecemos a analisar cada painel de histogramas. Quando ana-
lisamos o histograma para todos os spaxeis (superior esquerdo), per-
cebemos uma bimodalidade na distribuigao. Essa bimodalidade é no-
tada independentemente da sele¢do por zona radial (considerando to-
dos CIs), sendo um pouco menos perceptivel em zonas maiores que
1 HLR. As porcentagens de brilho superficial respectiva a cada clas-
sificagdo (hDIG, mDIG, SFc) ndo sdo muito sensiveis ao raio, tendo
uma contribui¢ao levemente maior de hDIG em zonas mais centrais
(R < 0.5HLR), e em zonas mais distantes do centro uma maior parti-
cipagdo de SFc.

Analisemos agora os resultados para diferentes Cls. No caso
onde C'I > 3.5, o que implica examinar galdxias elipticas, temos uma
contribui¢ao enorme na ionizagao originadas por zonas hDIG. Isso era
esperado, uma vez que essas seriam galdxias aposentadas ionizadas jus-
tamente por HOLMES.

Observando os casos onde CI < 2.5 (galdxias late type), preva-
lece a parcela das regides ionizadas por SFc. Nas suas regioes centrais
(R < 0.5HLR), existe uma contribuigdo nao desprezivel de hDIG, o
que pode ser explicado pela concentracao de estrelas mais velhas no
bojo galactico.

Galédxias com Cls intermedidrios apresentam propriedades inter-
medidrias entre os dois casos extremos. Para 3.0 < CI < 3.5, as distri-
buigoes de log Wy, de CI mais alto aproxima-se das galdxias elipticas
e ionizadas por HOLMES, mostrando assim ainda uma maior concen-
tragao de regioes hDIG. Entretanto as com 2.5 < CI < 3.0 aproxima-se
mais de galdxias espirais que possuem zonas de formacao estelar, com
maior contribuicao das SFc na ionizacdo do gés.

Essa andlise mais global, feita com os 702623 spaxeis observados,
nos ajuda a entender o contexto nos quais estao inseridos a classificacao
das ionizagoes. Com as classificacoes adotadas aqui mostra-se que lar-
gura equivalente de Ha mostra-se uma boa classificadora, passivel de
menos erros, principalmente nos casos onde o brilho superficial po-
deria classificar regioes do bojo como SF. Com a separacao por CI,
temos exatamente o resultado esperado: galdxias elipticas sao compro-
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vadamente ionizadas pela classificagio de hDIG corroborando com a
ionizacao sendo feitas por HOLMES, e galdxias espirais uma concen-
tragao de zonas SFc¢ dominando a ionizagao principalmente nos casos
de zonas mais externas, uma vez que o bojo galactico possui uma con-
tribuicao também de hDIG.

3.5 A RELACAO MASSA-METALICIDADE-FORMACAO ESTELAR
NO MANGA

Os primeiros estudos que mostram que existe uma relagao entre
a massa estelar de uma galaxia e a sua metalicidade nebular remontam
a decada de 70 (Lequeux et al., 1979). A abundincia do meio intereste-
lar de uma galéaxia é resultado nao sé do seu enriquecimento quimico
por estrelas que transmutam elementos leves em mais pesados e os de-
volvem a galdxia, mas depende também de quanto gds externo cai na
galdxia (e esse gds pode ser pristino, ou pobre em metais, ou enri-
quecido), e também da perda de metais em ventos de supernovas. A
relagao massa—metalicidade, portanto, fornece pistas empiricas muito
importantes para modelos de evolucao de galéxias.

Com o advento de grandes bases de dados espectroscépicos no
Optico para galdxias locais, como o SDSS, foi possivel estudar a relagao
massa—metalicidade em mais detalhes. Tremonti et al. (2004) foram os
primeiros a mostrar como ¢ essa relagao para mais de 50000 galéxias,
e argumentaram que a forma dessa relagao é devida principalmente a
ventos galdcticos que removem metais das galdxias de baixa massa (e
portanto de menor pogo de potencial gravitacional). Esses autores, e
posteriormente Ellison et al. (2008), tentaram mapear quais parametros
fisicos podem ser responsaveis pelo espalhamento da relacao M—Z.

Lara-Lépez et al. (2010) e Mannucci et al. (2010) alegaram que o
terceiro parametro responsavel pelo espalhamento é a taxa de formacao
estelar recente (SFR), visto que a entrada de gds em galdxias favorece a
formacao estelar, e que ventos expelindo metais sao devidos a superno-
vas, produtos de estrelas recém-formadas. Ambos os grupos alegaram
que galdxias encontram-se em um plano ‘fundamental’ no espago tridi-
mensional gerado por M, Z e SFR, até mesmo galdxias em alto redshift.
A existéncia dessa relagao ‘fundamental’ entre M—Z—SF R foi questi-
onada por diversos grupos: alguns dizem que ela some com diferentes
indicadores de metalicidade (Kashino et al., 2016); outros que o terceiro
pardmetro fundamental é a fracdo de gés e ndo a SFR (Bothwell et al.,
2013); e outros, baseados em dados IFU, que ela pode ser um efeito da
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abertura da fibra (Sénchez et al., 2013) ou da andlise feita em bins de
massa (Barrera-Ballesteros et al., 2017).

As informacGes sobre o gas dessas galdxias vém das linhas de
emissdo de um espectro integrado da galdxia (ou, no caso do SDSS,
da regido central da galdxia). Como delineei na Introdugéo, a lumino-
sidade da linha de Ha nos permite deduzir a taxa de formacao este-
lar recente (nos ultimos 10 milhdes de anos). Razdes entre linhas de
emisséo fortes, como [N 11]A6584/Ha, foram calibradas ou a partir de
regides H 1l nas quais era possivel medir linhais aurorais, ou a partir de
modelos de fotoionizagao, e sao usadas portanto como indicadores da
abundancia de oxigénio no meio interestelar.

A aplicacdo de métodos para obter O/H em galaxias a partir de
razoes de linhas de emissao fortes supoe implicitamente que uma galaxia
pode ser modelada como uma grande regiao H11. No entanto, parte do
gas de uma galaxia pode ser ionizado por outras fontes que nao estrelas
jovens, como AGNs, choques, e HOLMES. O caso das HOLMES deve
ser ubiquo: essas estrelas estao por toda a parte dentro de uma galéxia,
e podem ser as principais responsaveis pela ionizacao do gés difuso.

Com a nossa classificagdo de pixeis do MaNGA em hDIG (io-
nizado por HOLMES), mDIG (misto) e SFc¢ (com formagao estelar),
buscamos entender se o gas difuso causa efeitos sistematicos na relacao
dita fundamental entre massa estelar, metalicidade nebular, e taxa de
formagao estelar atual. Para a nossa amostra total de 2602 galdxias do
DR14 do MaNGA, escolhemos todos os pixeis com S/N > 3 no continuo
ao redor de 5635 A, e modelamos o0s espectros com o STARLIGHT para
remover o continuo estelar. Usamos o algoritmo DOBBY entao para
medir as linhas de emissao. Repetimos esse processo também para o
espectro integrado de cada galdxia (somando todos os pixeis que pas-
saram o critério de S/N), para medirmos propriedades globais.

Dessa amostra, selecionamos apenas as 1594 galaxias perten-
centes & amostra Primary+ (Abolfathi et al., 2018), isto é, a amos-
tra primdaria com galdxias com cobertura até 1,5R5g, onde R5¢ é um
raio efeitivo que contém metade da luz, somada a amostra Colour-
Enhanced, que cobre regidoes com poucas galaxias no plano massa—
cor. Como os estudos da relagao ‘fundamental’ sempre sao feitos com
galdxias com formacao estelar, selecionamos as 747 galdxias cujo espec-
tro integrado é classificado como SF segundo o critério da linha trans-
posta de Kauffmann et al. (2003a) para o diagrama WHAN ([N 11]/He
vs Wha), isto é, log[N IIVHCV < —-0.32e Wy >3 A (Cid Fernandes et al.,
2010, 2011). A Figura 32 mostra os diagramas WHAN e BPT para a
amostra Primary+ (pontos cinza) e para a nossa amostra SF (pontos
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Figura 32 — A esquerda no painel (a) temos um diagrama WHAN com
a linha transposta de Kauffmann et al. (2003a) (Cid Fernandes et al.,
2010, 2011). A direita no painel (b) temos um diagrama BPT com
a prépria linha de Kauffmann et al. (2003a). Em ambos diagramas
os pontos azuis representam as galaxias classificadas como SFc. Nesse
processo foram utilizados os espectros integrados de cada galdxia.
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azuis).

Com esses dados em maos, reproduzimos a relagao massa—metalicidade—
formagao estelar (M—Z—-SFR) no mesmo formato apresentado por Man-
nucci et al. (2010). Calculamos a massa estelar da seguinte maneira:
somamos a massa calculada do STARLIGHT até 0,8 Rsg, e multiplicamos
esse valor por dois. A massa assim obtida é consistente com a massa cal-
culada a partir dos fits com correcao-K para fluxos elipticos petrosianos
do NASA-Sloan Atlas (https://www.sdss.org/dr14/manga/manga-
target-selection/nsa/). Para calcular a SFR, usamos a lumino-
sidade de Ha do espectro integrado e o fator de conversdo de Asari
et al. (2007) eq. 9. A metalicidade foi calculada a partir da razéo
[N 11]A6584/Ha, onde as luminosidades de [N 11]A6584 e Ha sdo o re-
sultado da soma das medidas de [N 11]A6584 e Ha spaxel a spaxel.
Usamos a calibragdo de Marino et al. (2013), eq. 4, para achar O/H a
partir de [N 11]/Ha mostrado na equagao 3.1.

12 + log O/H = 8.743 + 0.462 x [N 11]/Ha, (3.1)

Os painéis (a) e (b) da Figura 33 mostram a relagio M—Z-SFR
para as 747 galdxias SF do MaNGA. Apesar de termos muito menos
objetos, o nosso resultado parece refletir o que Lara-Lépez et al. (2010)
e Mannucci et al. (2010) acharam. Para uma dada massa, galdxias de
maior metalicidade tém menor SFR. Ou, olhando no diagrama Z—SFR,
para um bin de massa, Z tem uma leve dependéncia com a SFR, exceto
para os bins de maior massa. O efeito parece de menor intensidade se
comparado com a figura 1 de Mannucci et al. (2010); isso pode ser
efeito da amostra, dos dados, da abertura da fibra, ou do calibrador da
metalicidade, para citar alguns dos efeitos sisteméticos possiveis. Um
estudo mais avancado sobre esses efeitos sistematicos foge do escopo
dessa dissertacao; para outros estudos que tocam nesses pontos, ver
Sénchez et al. (2013), Kashino et al. (2016), Barrera-Ballesteros et al.
(2017), por exemplo.

Nos painéis (c) e (d), temos os mesmos objetos que nos painéis
superiores. A massa e a SFR sao idénticas aos dos painéis (a) e (b). O
que mudamos foi o cdlculo de O/H: em vez de somar todos os spaxeis,
excluimos aqueles classificados como hDIG; isto é, somamos apenas
spaxeis mDIG e SFc para obter as luminosidades de [N 11]A6584 e Hav.
Obtemos uma nova razao [N 11]/Ha para cada galdxia e recalculamos
O/H. Notamos que a relagao entre Z e SFR se aplaina para as maiores
massas.

Nos painéis (e) e (f), repetimos o procedimento anterior, mas
agora mantendo apenas spaxeis classificados como SFc para a medida
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Figura 33 — Na esquerda temos graficos da metalicidade (12 + O/H)
por logaritmo da massa (em massa solares) Na direita é a metalicidade
por taxa de formagao estelar (SFR). Cada linha sdo computados spaxeis
com diferentes classificagoes. Na primeira linha sao consideradas todas
as classificagGes, na segunda o hDIG é desconsiderados (restando mDIG
e SFc) e na ultima linha apenas zonas SFc sao levadas em conta. As
linhas pretas representam a mediana e os percentis (25% e 75%) da
distribuicao.
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de [N 11JA6584 e Ha e o subsequente cilculo de O/H. Aqui, a relacdo
parece quase completamente plana para todos bins de massa: a de-
pendéncia da relagao M—Z com a SFR parece sumir completamente!
Sanders et al. (2017), usando modelos semi-empiricos para misturar
DIG com regioes H 11, encontram também que a dependéncia da relagao
M-Z fica mais fraca com a SFR ao remover a contribui¢do do DIG ao
calcular metalicidades calculadas a partir de indicadores de razoes de
linhas fortes.

Esse resultado preliminar parece indicar que o DIG tem um
efeito pequeno mas sistemético na metalicidade, e parece afetar relagoes
empiricas muito importantes para modelos de evolugao de galdxias.
Contudo esse resultado deve ser melhor investigado, e mais testes de-
vem ser realizados com o intuito de alcancar alguma hipdétese mais
conclusiva.
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4 CONCLUSAO

O foco desse trabalho, como foi dito na introducao, esteve na
importancia das linhas de emissao para extrair informagcoes astrofisicas
de galaxias. Para isso, necessitou-se desenvolver um codigo robusto,
confiavel, e no qual seria ficil incluir vinculos astrofisicos. Desenvolvi
para isso o programa que veio a se chamar DOBBY, escrito em python,
e cujo cédigo é aberto.

Na Capitulo 2 relatou-se o desenvolvimento do programa e de
suas premissas. Na sequéncia, mostramos testes a fim de mensurar a
robustez com que o c6digo mede as luminosidades das linhas de emissao.
Para essas simulagoes, inserimos linhas de emissao ficticias em espectros
do SDSS que nao possuiam linhas de emissao aparentes. Dessa maneira,
sabiamos exatamente o quanto o programa deveria medir e calculamos
o desvio com relagao ao valor inserido.

Os desvios com relagao ao valor inserido foram expostos com
‘violin plots’. Com essa representacao grafica, pode-se, além de locali-
zar extremos e mediana da distribuicao dos dados, também visualizar
funcao de distribui¢do de probabilidade do conjunto de dados. Com
isso, analisamos os desvios de cada parametro de saida em relacao ao
de entrada das simulagoes.

Concluimos que o DOBBY consegue realizar boas medidas, com
desvios bem pequenos, quando existe um alto sinal ruido na linha me-
dida, portanto para linhas fortes o cddigo funciona com exceléncia. J&
para linhas mais fracas, como por exemplo Hj e [O 111]A5007, casos
onde o sinal-ruido da linha era baixo apresentaram grandes desvios.
Do modo que concebemos as simulagoes, as razoes de linha Ha/HS,
[N 11]A6584/Ha e [O 11]A5007 /H eram fixas para realizagao, e usamos
valores tipicos de galdxias aposentadas para as razoes [N 11]A6584/Ha e
[O 111]A5007/HpB. Portanto, a largura equivalente de Ha (Wy, ) indica
em cada simulacio quio fortes sio as linhas. Mesmo para Wi = 1 A,
o programa conseguiu medir bem as linhas fortes (Ha e [N 11]). No
entanto, as linhas mais fracas (HS e [O 11]) apresentaram desvios
enormes; [O 1IJA5007 em especial as vezes nem era detectada. Para
Wha > 3 A, a mediana das medidas ficou préxima de zero, e os desvios
foram bastante pequenos.

Essas limitagoes nao sao especificas do DOBBY, qualquer cédigo
semelhante deve ter dificuldade em encontrar linhas dentro do ruido.
Como mostrado nas figuras do capitulo 2, algumas linhas fracas simula-
das mal podiam ser visualizadas no espectro. Com esses testes tivemos,
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a confianca de que o DOBBY estava pronto para ser aplicado em dados
reais (pelo menos para Wi, > 3 A).

Préximo a finalizacao de testes do DOBBY, o projeto MaNGA
disponibilizou um conjunto de dados chamado de DR14. O survey
MaNGA trabalha com espectros espacialmente resolvidos (através de
IFU) de galdxias préximas (z ~ 0.3). O cédigo do DOBBY j4 tinha sido
pensado para ser aplicado em cubos de dados como os de TFS.

No capitulo 3 descrevemos um pouco sobre o survey do MaNGA
e seus dados. Mostramos exemplos de mapas de brilho superficial de
Ha (Xgq) e de Wy, de galdxias do MaNGA. Na literatura, vinha-se
usando Yy, para identificar regioes dominadas por DIG. No entanto,
Lacerda et al. (2018) argumentaram que Wy, pode ser muito mais
efetivo para identificar regioes DIG ionizadas por HOLMES. O estudo
deles foi feito para galaxias do CALIFA.

Nesses mapas-exemplo do MaNGA, podemos destacar por exem-
plo a galdxia eliptica 8254-9101 (segunda linha da Figura 28). Usando
YHa, Seu centro seria classificado com contendo formacao estelar. No
entanto, o critério de Wy, indica que a ionizagao é compativel com
HOLMES, e o fato de o brilho superficial ser mais elevado é apenas um
efeito geométrico.

Para as galdxias exemplo, mostramos também diagramas de razoes
de linhas para os spaxeis. A interpretagdo da classificagdo SFc/m-
DIG/hDIG de Lacerda et al. (2018) também é compativel com a posicao
de spaxeis nesse diagrama. Spaxeis SFc¢ ficam na regiao ‘SF’; spaxeis
mDIG e hDIG formam uma sequéncia que migra para a direita do dia-
grama, que necessita de uma fonte de ionizacao mais dura (por exemplo,
HOLMES).

Partimos entao para uma andlise mais global da amostra do
MaNGA. Mostramos histogramas de Wy, separando spaxeis de acordo
com a posigao radial dentro da galdxia. Também mostramos histogra-
mas para galaxias de diferentes indices de concentragao, que sao indi-
cadores da classificacao morfoldgica das galdxias. Pode-se perceber que
para {ndices de concentracgdo altos (galdxias elipticas), a concentragao
de hDIG é maior e de forma gradual vai diminuindo para indices de
concentracdo baixos (galdxias espirais). As galdxias de menor indice
de concentragao (espirais) tém regides hDIG principalmente para raios
menores — indicando a presenga de um bojo de estrelas velhas.

Inspirados na coeréncia dessa classificagao, fizemos alguns tes-
tes preliminares para determinar o impacto do DIG em propriedades
globais de galdxias. Investigamos a dependéncia do espalhamento da
relagao massa—metalicidade—formacao estelar para uma subamostra de
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galaxias do MaNGA classificadas como SF de acordo com o seu espectro
integrado.

Usando o espectro total, encontramos que a massa—metalicidade
depende da formagao estelar, apesar de nao tao fortemente quanto in-
dicam trabalhos anteriores com dados do SDSS, como Mannucci et
al. (2010), Lara-Lépez et al. (2010). Repetimos entao o célculo da
metalicidade nebular removendo spaxeis classificados como hDIG (s6
restando mDIG e SFc) e posteriormente hDIG e mDIG (s6 restando os
SFc). Como spaxeis hDIG e mDIG tém maiores valores de [N 11]/Ha
e [O 111} /HB, como vimos no BPT, eles podem afetar sistematicamente
a medida do [N 11]/Ha integrado.

Com essa filtragem nos dados, pode-se perceber na relacao entre
metalicidade (Z) e taxa de formagdo estelar (SFR) um aplainamento
para os maiores bins de massa. A dependéncia da relagdo massa—
metalicidade com SFR torna-se quase imperceptivel quando temos ape-
nas spaxeis classificados como SFc. Esse resultado preliminar parece
indicar que o DIG tem um efeito pequeno mas sistematico na metali-
cidade, e parece afetar relacées empiricas muito importantes para mo-
delos de evolugao de galdxias.

Mostramos que o DOBBY pode ser aplicado a dados IFS com
sucesso. Como passos futuros, podemos atacar diversos problemas
relacionados a linhas de emissao em galdxias. Continuando na li-
nha da relagao massa—metalicidade—formacao estelar, podemos explorar
questoes em aberto sobre essa relagao: ha efeitos sistemaéticos ligados a
abertura da fibra? O que muda com a calibragao de metalicidade com
linhas fortes? A diferenga entre MaNGA, CALIFA e SDSS é um efeito
da selecao da amostra? Esperamos que essas e outras perguntas sejam
respondidas em um futuro ndo muito distante.
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APENDICE A - Cédigo do Dobby
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A seguir tem-se a transcricdo da funcao de fitting do DOBBY,
que esta disponibilizada dentro do PYCASsSO2, disponivel em https:
//bitbucket.org/streeto/pycasso2.

from os import path
import numpy as np

from astropy.table import Table
from astropy.modeling import fitting
import astropy.constants as const
from astropy import log

from pycasso2.dobby import flags

¢ = const.c.to(’km/s’).value

def calc_cont_ EW (.11, _f_syn, flux_integrated ,
linename , lines_windows):
# Calculate continuum and equivalent width

a, b, central_lambda = local_continuum ( _11 ,
_f_syn, linename, lines_windows,
return_continuum = False)

C = a x central_lambda + b
EW = flux_integrated / C

return EW
def local_continuum ( _11, _f_res , linename,

lines_windows , return_continuum = True, debug =

False):

# Select a line from our red/blue continua
table

flag_line = ( np.char.mod(’%d’, lines_windows|[’
namel’]) = linename)

# Get the blue and red continuum median

flag_blue = (-1l >= lines_windows [flag_line ]|
bluel’]) & (-11 <= lines_windows|[flag_line
][ ’blue2’])

9
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flag_.red = (_-11 >= lines_windows[flag_line ][ ’
redl’]) & (-1l <= lines_windows [flag_line ]|
‘red2])
blue_median = np.ma.median( _f_res [flag_blue])
red_median = np.ma.median( _f_res[flag_red |)

# Deal with completely masked windows
if np.ma.is_masked(blue_median):

blue_median = 0.
if np.ma.is_masked(red_median):
red_median = 0.

# Get the midpoint wavelengths

blue_lambda = (lines_windows[flag_line ][ bluel’
] + lines_windows[flag_line ][ blue2’])[0] /
2.

red_lambda = (lines_windows|[flag_line]|[ ’redl’
] + lines_windows[flag_line][ ’'red2’])[0] /
2.

central_lambda = lines_windows [ flag_line ][’
central ][0]

# Calculate line parameters

a = (red_median — blue_median) / (red_lambda —
blue_lambda)

b = blue_median — a * blue_lambda

flag_cont = (-1l >= lines_windows [ flag_line ][’
bluel’]) & (-11 <= lines_windows[flag_line
[ ‘red2’])

local_cont = a * _lIl + b

flag_-windows = (flag_blue) | (flag_-red)

if debug:
import matplotlib.pyplot as plt
plt.figure (’fit27)
plt.clf()
plt.plot (-1 _f_res)
plt.plot (blue lambda, blue_median, ’xb’)
plt . plot (red_-lambda, red_median, ’xr’)
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plt.plot (central_-lambda , axcentral_-lambda +
b, ’'xk’)

if return_continuum :

return local_cont , flag_cont , flag_windows
else:

return a, b, central_lambda

def fit_strong_lines(_11, _f_res, _f_syn, _f_err,

kinematic_ties_on = True,
balmer_limit_on = True,

model = ’resampled_gaussian’,
vd_inst = None, vd_kms =
True,

lines_windows_file = None,

saveAll = False, saveHDF5 =
False , saveTXT = False,

outname = None, outdir = None,
debug = False, *txkwargs):

if lines_windows_file is None:
lines_windows = Table.read (path.join (path.
dirname( - _file__), ’lines.dat’), format
= ’ascii.commented_header’)
else:
lines_windows = Table.read(
lines_windows_file , format = ’ascii.
commented_header )

if model = ’resampled_gaussian ’:
from .models.resampled_gaussian import
MultiResampledGaussian
elModel = MultiResampledGaussian
elif model = ’gaussian ’:
from .models.gaussian import MultiGaussian
elModel = MultiGaussian
else:
raise Exception(’@Q@>_No_model_found._Giving

-up.’)
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# Get central wavelength for each line
def get_central_wavelength (name):
10 = np.zeros (len(name))
for il , linename in enumerate(name):
flag_line = ( np.char.mod( '%d’,

lines_windows [ 'namel’]) = linename
)
10[i1] = lines_windows|[flag_line ][’

central 7] [0]
return 10

# Get vd_inst
def get_vd_inst(vd.inst, name, 10, vd_kms):

if vd_inst is None:
return [0. for n in name]

elif np.isscalar (vd_inst):
if vd_kms:
return [vd_inst for n in name]
else:
return [c¢ *x vd_inst / 1 for 1| in
10]

elif type(vd_inst) is dict:
if vd_kms:
return [vd_inst[n] for n in name]
else:
return [c¢ * vd_inst[n] / 1 for 1, n
in zip (10, name) |

else:
raise Exception(’Check_vd_inst ,_must_be
-a.scalar._a_dictionary: %s’ %
vd_inst)

def do-_fit (model, 11, lc, flux, err,
min_good_fraction=.5):
fitter = fitting.LevMarLSQFitter ()
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good = “np.ma.getmaskarray (flux) & “np.ma.
getmaskarray (lc)
good_fraction = good.sum() / lc.count()

if good_fraction > min_good_fraction:
fitted_model = fitter (model, 11[good],
(flux — lc)[good], weights=err[good
]**x—1, maxiter=500)
flag = interpret_fit_result (fitter.
fit_info)
return fitted_model , flag
else:
log . warn(’Too_few._data_points._for.
fitting o (%.do/ %d) ,_flagged .’ % (
good.sum(), lc.count()))
return model.copy (), flags.no_data

def interpret_fit_result (fit_info):

log.debug(’'nfev:. %d, _ierr: %d’ % (fit_info |
"nfev’], fit_info [’ ierr’]))

if fit_info[’ierr’] mnot in [1, 2, 3, 4]:
log.warn(’Bad_fit ,.cause: %s’ %

fit_info [ "message’])

return flags.bad_fit

else:
return 0

# Normalize spectrum by the median, to avoid
problems in the fit
med = np.median( _f_syn.compressed ())
if not np.isfinite (med):
raise Exception(’Problems_with_synthetic.
spectra ,.median.is._.non—finite.”)

f_res

_f_res / np.abs(med)
f_err = _f_err / np.abs(med)

# Get local pseudocontinuum
el_extra = {}

total_-lc = np.ma.zeros(len(_11))
total_lc .mask = True
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# Continuum only for Ha

1, f, fw = local_continuum (.11, _f_res, ’6563’,
lines_windows)
lc = np.ma.masked_array (1, mask=""1)
lccrms = np.ma.std ((-f_res — lc) [({)&(fw)])
name = [76563 ", 65487, 765847 |
linename = [’Halpha’, ’[NII]6548°, '[NII]6584"
]
for n, ln in zip(name, linename):
el _extra[n] = { ’linename’ :In
local_cont’ : lc ,
‘rms_lc’ : leerms  }
fc = "lc.mask
total_lc[fc] = lc[fc]
total_lc .mask[fc] = False
# Continuum for Hb
1, f, fw = local_continuum (.11, _f_res, ’4861°,
lines_windows)
lc = np.ma.masked_array (1, mask="f)
lccrms = np.ma.std ((-f_res — lc) [(f)&(fw)])
name = [74861" ]
linename = [’Hbeta |
for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n] = { ’linename’ : In
local_cont’ : lc ,
‘rms_lc’ : leorms  }
fc = "lc.mask
total_lc[fc] = lec[fc]
total_lc.mask[fc] = False
# Continuum for Hg
1, f, fw = local_continuum (_11, _f_res, ’4340’,
lines_windows)
lc = np.ma.masked_array (1, mask="f)

lc.rms = np.ma.std (( _f_res — lc)[(f)&(fw)])

name = [’4340° ]

linename = [’ Hgamma’ |

for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n] = { ’linename’ ;o In
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"local_cont’ : lc
‘rms_lc’ : leerms  }
fc = "lc.mask
total_lc[fc] = lc[fc]
total_lc.mask[fc] = False

# Continuum only for [OIII]5007

1, f, fw = local_continuum (11, _f_res, ’5007’,
lines_windows)
lc = np.ma.masked_array (1, mask="f)
lccrms = np.ma.std (( -f_res — lc) [({)&(fw)])
name = [74959", 75007 7|
linename = [’[OIII]4959°, *[OIIT]5007 ]
for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n] = { ’linename’ :In
"local_cont’ : lc ,
"rms_lc’ : leorms  }
fc = "lc.mask
total_lc[fc] = lec[fc]
total_lc.mask[fc] = False

# Continuum only for [OII]3726

1, f, fw = local_continuum (_11, _f_res, ’3726°,
lines_windows)
lc = np.ma.masked_array (1, mask="f)
lc.rms = np.ma.std ((-f_res — lc) [({)&(fw)])
name = [’3726" , 13729’ ]
linename = [’[OII]3726°, ’[OII]3729" |
for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n] = { ’linename’ :In
’local_cont’ : lc ,
"rms_lc’ : le_rms  }
fc = "lc.mask
total_lc[fc] = lec[fc]
total_lc.mask[fc] = False

# Continuum only for [SII]6716

1, f, fw = local_continuum (_11, _f_res, ’6716°,
lines_windows)
lc = np.ma.masked_array (1, mask

="f)
lc.rms = np.ma.std (( -f_res — lc) [({)&(fw)])
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name = ['6716" , 67317
linename = [’[SII]6716°, *[SII]6731" ]
for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n] = { ’linename’ In
"local_cont’ le
‘rms_lc’ lec.crms  }
fc = "lc.mask
total_le[fc] = lec[fc]
total_lc .mask[fc] = False
el_extra[’total_lc’] = total_lc
log.debug(’Fitting .-Hacand_[NII]... ")
# Parameters
name = [’65637, '6548°, '6584’]
10 = get_central_wavelength (name)
_vd_inst = get_vd_.inst (vd_inst , name, 10,
vd_kms)
for i1, In in enumerate(name):
el_extra[ln][ ’vd_inst’] = _vd_inst[il]

# Get local continuum

lc = el_extra[name[0]][ ’local_cont’] / np.abs(

med )

# Start model

mod_init_HaN2 = elModel (10, flux=0.0, v0=0.0,
vd=50.0, vd_inst=_vd_inst , name=name,
v0_min=-500.0, v0_.max=500.0, vd_min= 0.0,

vd-max=500.0)

# Ties
mod_init_HaN2[’6584 " ]. flux . tied =
m[’65487]. flux
if kinematic_ties_on:
mod_init_HaN2[’6548°].v0. tied
[76584°].v0
mod_init_HaN2[’6548 " ].vd. tied
(76584 ]. vd

lambda m: 3 x*

lambda m: m

lambda m: m
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# Fit

mod_fit_HaN2, _flag = do_fit(mod.init_-HaN2, _11
, le, f_res, f_err)

for In in name:
el_extra[ln][ flag’] = _flag

if debug:
import matplotlib.pyplot as plt
plt.figure (7 fitl7)
plt.clf()
plt.plot (.11, f_res)
plt.plot(_-11 , mod_fit_HaN2( _11)+lc)

log.debug(’Fitting .Hb_and _Hg... )

# Parameters

name = [’4861°, '4340’]

10 = get_central_wavelength (name)

_vd_inst = get_vd_inst (vd_inst , name, 10,
vd_kms)

for il , In in enumerate(name):
el_extra[ln][ ’vd_inst’] = _vd_inst[il]

# Get local continuum for Hb ang Hg

lc = np.ma.zeros(len(_11))

lc .mask = True

for n in name:
fc = "el_extra[n][ local_cont ’].mask
le[fc] = el_extra[n][ local_cont’][fc]
lc .mask[fc] = False

lc /= np.abs(med)

# Start model
# Fitting Ha too because the single model has a

problem ,
# and many things are based on the compounded
model.

mod_init_HbHg = elModel (10, flux=0.0, v0=
mod_fit_HaN2[’6563"].v0, vd=mod_fit_-HaN2["’
65637].vd, vd_inst=_vd_inst , name=name,
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v0_min=-500.0, v0_max=500.0, vd-min=0.0,
vd-max=500.0)

# Ties
if kinematic_ties_on:
mod_init_HbHg[ 4861’ ].v0.fixed = True
mod_init_HbHg[ '4861°].vd. fixed = True
mod_init_HbHg[’4340°].v0.fixed = True
[ I

mod_init_HbHg[ 4340’ ].vd. fixed = True

if balmer_limit_on:
mod_init_HbHg[ 4861 ]. flux .max =
mod_fit_HaN2[’6563°]. flux / 2.6
mod_init_HbHg[ 4340’ ]. flux .max =
mod_fit_HaN2[’6563"]. flux / 5.5

# Fit

mod_fit_HbHg, _flag = do_fit(mod.init_-HbHg, _11
, le, f_res, f_err)

for In in name:
el_extra[ln][ flag’] = _flag

if debug:
import matplotlib.pyplot as plt
plt.figure (7 fit27)
plt.clf ()
plt.plot (.11, f_res)
plt.plot (_-11 , mod_fit_HbHg( _11)+lc)

log.debug(’'Fitting . [OIIT]... ")

# Parameters

name = [’4959°, 5007 "]

10 = get_central_wavelength (name)

_vd_inst = get_vd_inst (vd_inst, name, 10,
vd_kms)

for i1, In in enumerate(name):

el_extra[ln][’vd_inst ] _vd_inst [il]

# Get local continuum
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le = el_extra[name[0]][ local_cont’] / np.abs(
med )

# Start model

mod_init_03 = elModel (10, flux=0.0, v0=0.0, vd
=50.0, vd.inst=_vd_inst , name=name, v0_min
=-500.0, v0_.max=500.0, vd_min= 0.0, vd_max
=500.0)

# Ties

mod_init_03[’5007’]. flux.tied = lambda m: 2.97
x m[ 49597 ]. flux

if kinematic_ties_on:
mod_init_03]°49597].v0.tied = lambda m: m[’

5007 7].v0
mod_init_03]°4959’].vd. tied = lambda m: m[’
5007 ].vd
4 Fit
mod_fit_03, _flag = do_fit (mod_init_ 03, _11, lc
, f_res, f_err)
for In in name:
el_extra[ln][ ' flag’] = _flag
if debug:

import matplotlib.pyplot as plt
plt . figure (' fit3 ")

plt.clf()

plt.plot (11, f_res)

plt.plot (11, mod_fit_O3( _11)+lc)

log.debug(’Fitting . [OIl]... ")

# Parameters

name = |[’3726°, ’'3729’]

10 = get_central_wavelength (name)

_vd_inst = get_vd_.inst (vd_inst , name, 10,
vd_kms)

for il , In in enumerate(name):
el_extra[ln][ ’vd_inst’] = _vd_inst[il]
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# Get local continuum
lc = el_extra[name[0]][ ’local_cont’] / np.abs(
med )

# Start model

mod_init_02 = elModel (10, flux=0.0, v0=0.0, vd
=50.0, vd_inst=_vd_inst , name=name, v0_min
=-500.0, v0_max=500.0, vd_min= 0.0, vd_max
=500.0)

# Ties
if kinematic_ties_on:
mod_init_02[’3726’].v0.tied = lambda m: m[’

37297 1.v0
mod_init_02[’3726°].vd. tied = lambda m: m[’
37297 ].vd

4 Fit

mod_fit_ 02, _flag = do_fit (mod_init_ 02, _11, lc
, f_res, f_err)

for In in name:
el_extra[ln][ ' flag’] = _flag

if debug:
import matplotlib.pyplot as plt
plt.figure (’fitl’)
plt.clf()
plt.plot (11, f_res)
plt.plot(-11, mod_fit-O2( _11)+lc)

log.debug(’Fitting . [SIT]... ")

# Parameters

name = [’6716°, '67317]

10 = get_central_wavelength (name)

_vd_inst = get_vd_inst (vd_inst , name, 10,
vd_kms)

for il , In in enumerate(name):
el_extra[ln][ ’vd_inst’] = _vd_inst[il]
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# Get local continuum

lec = el_extra[name[0]][ local_cont’] / np.abs(
med)

# Start model
mod_init_-S2 = elModel (10, flux=0.0, v0=0.0, vd
=50.0, vd_inst=_vd_inst , name=name, v0_min

=-500.0, v0_.max=500.0, vd_min= 0.0, vd_max
=500.0)

# Ties
if kinematic_ties_on:
mod_init_-S2[’6716°].v0.tied = lambda m: m][’

67317].v0
mod_init_S2[’6716°].vd.tied = lambda m: m[’
67317 ].vd

# Fit

mod_fit_-S2, _flag = do_fit (mod_init_-S2, _11
, f_res, f_err)

for In in name:

el_extra[ln][ flag’] = _flag

, lc

if debug:
import matplotlib.pyplot as plt
plt.figure (7 fitl7)
plt.clf()
plt.plot(_11, f_res)
plt.plot (11, mod_fit_S2( _11)+lc)

# Rescale by the median
el = [mod_fit_-O2, mod_fit_-HbHg, mod_fit_O3,
mod_fit_HaN2, mod_fit_S2|]
for model in el:
for name in model.submodel_names:
model [name]. flux . value *= np.abs(med)

# TO DO
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# Integrate fluzes (be careful not to wuse the
one normalized)

flag = (_11 > 6554) & (-11 < 6573)

flux_Ha_int = _f_res[flag].sum()

#print (' Fluzes: 7, flux_Ha_int, mod_fit HhHaN2
[6563°]. flux)

# Get EWs
name = [’6563", 65487, 765847 |
linename = [’Halpha’, ’[NII]6548° ", '[NII]6584°

]

for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n][ EW’] = calc_cont_ EW ( _11
_f_syn, mod_fit_HaN2[n]. flux, n,
lines_windows)

name = [74861° , 743407 |

linename = [’Hbeta’ , 'Hgamma’ ]

for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n][ EW’'] = calc_.cont_ EW ( _11 ,

_f_syn, mod._fit_-HbHg[n]. flux, n,
lines_windows)

name = [4959", 5007 7]

linename = [’[OII1]4959°, *[OIII]5007 ]

for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n][ EW’] = calc_cont . EW ( _11 |

f_syn, mod_fit_-O3[n]. flux, n,
lines_windows)

name = 73726, 13729 ]

linename = [’[OII]3726°, '[OIl]3729 "]

for n, In in zip(name, linename):
el_extra[n][ EW’] = calc_.cont_ EW ( _11 ,

_f_syn, mod_fit_.O2[n]. flux, n,
lines_windows)

name = [76716", 767317 ]
linename = [’[SII]6716°, *[SII]6731 "]
for n, In in zip(name, linename):
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el_extra[n][ EW’] = calc_.cont_ EW ( _11 ,
f_syn, mod_fit_-S2[n]. flux, n,
lines_windows)

el .append(el_extra)

if saveAll:
saveHDF5 = True
saveTXT = True

if saveHDF5 or saveTXT:
from .utils import save_summary_to_file
save_summary_to_file (el , outdir, outname,
saveHDF5 = saveHDF5, saveTXT = saveTXT,
sxxkwargs)

return el

if __name_.. =— 7 __main__":

tc = Table.read (’STARLIGHTv04/0414.51901.393.
cxt’, format = ’ascii’, names = (’'lobs’,
fobs’, ’'ferr’, ’flag’))

ts = atpy.TableSet ( ’STARLIGHTv04
/0414.51901.393.cxt.sc4.C11.im .CCM.BN’ |
type = ’starlightvd4’)

)

#tc = Table.read ('STARLIGHTv04/0404.51812.036.7
zt ', format = ’ascii’, names = (’lobs’, ’
fobs ', “ferr’, ’“flag’))

#ts = atpy. TableSet (’STARLIGHTv04
/0404.51812.036.5sc4.NA3.gm.CCM.BS’, type =
"starlightvy ’)

el = fit_strong_lines_starlight (tc, ts,

kinematic_ties_on = False)
plot_el(ts, el, display_plot = True)

# Test fluzx
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11 = ts.spectra.l_obs

f_obs = ts.spectra.f_obs
f_syn = ts.spectra.f_syn
f_res = (f_obs — f_syn)

flag . Hb = (11 > 4850) & (11 < 4870)
F_int = f_res[flag_-Hb|.sum()
print (F_int / el [0]][ 4861 ]. flux.value)

flag_Ha = (11 > 6554) & (11 < 6570)
F_int = f_res[flag_Ha].sum()
print (F_int / el [0]][’6563]. flux.value)



APENDICE B - Comparacao de vinculos ligados e
desligados
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O DOBBY tem duas opgoes de vinculos que podem ser ligados
e desligados. Uma delas sao os vinculos cinematicos entre linhas de
emissao do mesmo fon:

eHa +— Hp,
¢[N11]6584 <+— [N11]6548,
¢[O 1115007 +— [O 111]4959.

Se essa opcao estiver ligada, para cada par de linhas acima o DOBBY
ajustard a mesma velocidade sistémica (vg) e dispersao de velocidades
(o).

A outra opcao é ligar ou desligar um limite inferior para razoes
entre as linhas de Balmer, cuja razao depende da atenuagao por poeira:

o fra/ fus > 2.60,

o ftia/ fuy > 5.50.

Os limites sd0 um pouco inferior aos valor canénico de 2.86 (OSTER-
BROCK; FERLAND, 2006) para permitir flutuagées para menores valores
(de acordo com as simulagoes do Capitulo 2).

Usamos os espectros da galaxia 7990-12701 do MaNGA (primeira
galdxia da Figura 28), visto que essa galdxia tem uma variedade de
spaxeis hDIG, mDIG e SFc. As comparagoes abaixo sao feitas sempre
em relagao a configuragao ‘canénica’ do DOBBY, que chamados de k1bl
(kinematic ties on; Balmer limit on). As outras configuragoes testadas
foram: kObO (kinematic ties off; Balmer limit off), kOb0 (kinematic ties
off; Balmer limit off).

Dos 593 spaxels com continuo estelar ajustado, selecionamos so-
mente os 495 cujas larguras equivalentes das quatro linhas do BPT
([N 11}, Hey, [O 111}, HB) é maior do que 0.5 A na configuracao canénica
em todas as figuras a seguir, para eliminar casos em que as linhas sao
fracas demais. Todas os pontos nas figuras a seguir estao coloridos por
Whg, com maiores valores em cores mais escuras.

As figuras 34 a 37 mostram que relagoes entre razoes de linhas e
largura equivalente variam pouco de uma configuragao a outra.

A Figura 34 mostra um diagrama BPT para cada uma das dife-
rentes configuragoes de vinculos (kOb0, k1b0, kOb1, k1b1). Nessa figura
comparativa nao é perceptivel nenhuma mudanca entre as diferentes
vinculos ligados ou desligando.

A Figura 35 mostra a razdo das linhas [N 11]/Ha pela largura
equivalente de Ha. Comparando os diagramas podes-e afirmar que



116
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Figura 34 — Comparacao do diagrama BPT para as diferentes confi-
guragoes de vinculos como descrito acima.
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Figura 35 — Comparagao da razao de linhas [N 11]/Ha por largura equi-
valente de Ha para as diferentes configuragoes de vinculos.

o perfil do diagrama nao muda, podendo existir diferencas em casos
isolados (que seriam a mudanca de um ponto no diagrama mostrado).
A Figura 36 mostra que o perfil da razdo [O 111]/HpS pela largura
equivalente de Ha. Comparando os diagramas pode-se afirmar que
o perfil do diagrama nao muda, podendo existir diferencas em casos
isolados (que seriam a mudanca de um ponto no diagrama mostrado)
A Figura 37 mostra que o perfil da razao Ha/Hf pela largura
equivalente de Ha. Comparando os diagramas pode-se afirmar que
o perfil do diagrama nao muda, podendo existir diferencas em casos
isolados (que seriam a mudanga de um ponto no diagrama mostrado)
A figura 38 compara Wy, entre as quatro configuragoes usadas
e a canonica (o ultimo painel é supérfluo, j& que mostra klbl versus
k1b1; resolvemos manté-lo na figura apenas por simetria). Essa figura
mostra que Wy, ¢é virtualmente idéntica em qualquer configuracao.
Por isso, a comparacao entre os resultados de cada configuragao serd
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Figura 36 — Comparacao da razao de linhas [O 111]/HfS por largura
equivalente de Ha para as diferentes configuragoes de vinculos.
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Figura 37 — Comparagao da razao de linhas Ha/HS por largura equi-
valente de Ha para as diferentes configuragoes de vinculos.

mostrada, nas préximas figuras, em funcao de Wy, da configuracio
canénica (k1bl).

As figuras 39 a 42 comparam os fluxos das linhas medidos em
fungao de Wy, da configuracao candnica. No eixo y, mostramos a
diferenca percentual entre os fluxos em uma configuragao dada e a
configuracdo canénica: §[F) = (Feonfig — Fkib1)/Fkib1. Mostramos em
cada painel o valor médio (9) e o desvio padrdo (os) dessa diferenca.

A figura 39 mostrou uma leve variagao para alguns valores nas
medidas do F(Ha) quando a cinemdtica nao estava vinculada (kO).
Essa variagdo mostrou uma tendéncia a medir valores menores do que
o modelo cano6nico como pode ser observado visualmente em kObO e
kOb1 alguns pontos abaixo do 0 e também pelo valor de 6 = —0.001.
A dispersdo na medida do F(Ha) em comparacao a medida canénica
mostrou-se baixa com o valor de o5 = 0.006 quando os vinculos estavam
desligados (k0). Os vinculos de limites inferiores para as linhas de
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Figura 38 — Comparacao da medida logaritmica de largura equivalente
de Ha para as diferentes configuracoes de vinculos.
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Figura 39 — Comparagao das diferencas nos fluxos de Ha (6[F(Ha)])
medidos relativos a medida canonica (k1bl), para as diferentes confi-
guragoes de vinculos.

Balmer s6 poderao ter algum efeito quando analisarmos diagramas com
as linhas desses vinculos (HS e H7y), portanto nesse caso nao houve
diferenca entre os casos b0 e bl.

A figura 40 mostrou uma variacdo para alguns valores nas medi-
das do F([N11]) quando a cinematica nao estava vinculada (k0). Essa
variagao mostrou uma tendéncia a medir valores maiores do que o mo-
delo candénico como pode ser observado visualmente em kOb0 e kObl
uma maior quantidade de pontos acima do 0 e pelo valor de § = 0.026.
A dispersao na medida do F([N11]) em comparagao a medida candnica
possui o valor de o5 = 0.117, nesse caso quando os vinculos estavam
desligados (k0) demonstra que existe uma diferenca significativa entre
os métodos.

A figura 41 mostrou uma alta variagdo nas medidas do F(HS)
quando a cinemdtica nao estava vinculada (k0) sendo representada pelo
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Figura 40 — Comparagao das diferengas nos fluxos de [N 11] (6[F([NII])])
medidos relativos a medida candnica (k1bl), para as diferentes confi-
guragoes de vinculos.
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Figura 41 — Comparacao das diferencas nos fluxos de HS (0[F(HpS)])
medidos relativos a medida canénica (k1bl), para as diferentes confi-
guragoes de vinculos.

valor de o5 = 0.366 (kObl), o que representa uma desvio padrao de
36.6% com relagao as medidas do modelo candnico (k1bl). Os limites
inferiores de Balmer mostraram um efeito na medida das linhas de Hf3,
contudo esse efeito é discreto quando comparado com os efeitos dos
vinculos cinemadticos. Essa variagao mostrou uma tendéncia a medir
valores maiores do que o modelo candénico como pode ser observado
visualmente em kOb0 e kObl uma maior quantidade de pontos acima
do 0 e pelo valor de 6 = 0.082 (kOb1).

A figura 42 mostrou a variacdo alta nas medidas do F([O111])
quando a cinemdtica nao estava vinculada (k0) sendo representada pelo
valor de o5 = 0.652 (kObl), o que representa uma desvio padrao de
65.2% com relagao as medidas do modelo canénico (k1bl). A medida
sem vinculos cinemaéticos mostrou superestimar os valores do fluxo de



120

F- 5-0136F | 6-0000F ‘- ©5-0136F  8-0000]
= 05 [ .. _:;._- s = 0.6521 s = 0.0001 _°,-'.- T = 0.6521 o5 =0.000]
= " ] T =% ] ]
S oof M f— e o — ]
E F ] ] i ] ]
< -0.5F T T T .

. kOb0 k1b0 kOb1] kibl1]

PEEN EFETETETE ETRTErAT] FETSTErSS SYATSTr SUSrSrr] FESrEraS SrArSraray SrArSrr] FErSrSr ST Srarare
1 2 1 2 1 2 1 2
log WKIPL [A]
Figura 42 - Comparagdo das diferencas nos fluxos de [O 111]

(6[F([OI1T))]) medidos relativos a medida canénica (k1bl), para as di-
ferentes configuragoes de vinculos.

[O m1] em relacdo ao modelo canénico como pode ser observado visu-
almente em kOb0O e kObl uma maior quantidade de pontos acima do 0
e pelo valor de 6 = 0.136. Sendo assim, para esses dados da linha de
[O 111] a medida sem vinculos é em média 13.6% maior que a medida
com vinculos.
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Figura 43 — Comparagao de A log Wyg por A log WitP! para as dife-
rentes configuracoes de vinculos

As Figuras 43 a 46 comparam larguras equivalentes e razoes de
fluxos em funcao de Wy, da configuracao canodnica. No eixo y, mos-
tramos a diferenca entre logaritmos os valores medidos em uma con-
figuracdo dada e na configuracdo canénica: Alogz = (logZeonfig) —
(log z111,1). Mostramos em cada painel o valor médio (A) e o desvio
padrao (oa) dessa diferenga.

A figura 43 mostra que a variacao logaritmica da medida da
largura equivalente de HB é extremamente volatil perante aos vinculos
e possui valores de dispersao altissimos com oA na faixa de 49.5. Nesse
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Figura 44 — Comparacio de A log[NII]/Ha por A log WitP! para as
diferentes configuragoes de vinculos
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Figura 45 — Comparacio de A log[OIII]/HB por A log WXIPL para as
diferentes configuragoes de vinculos

caso é possivel que alguns dados outliers ou com problemas estejam
contaminando nossa analise.

A figura 44 mostra que existe uma dispersao bem menor para a
diferenca logaritmica da razao de [N 11]/Ha sendo isso refletido direta-
mente no valor de oo = 0.096. Além disso existe uma certa tendencia
que a medida sem os vinculos serem um pouco menores mostrado pelo
valor de A = —0.023.

Ja figura 45 mostra que nao existe uma certa tendéncia de me-
dida maior ou menor para a razao [O m1]/HB. Contudo pode-se ob-
servar uma dispersdo bem maior que o caso anterior (até por tratar-se
de linhas mais fracas) sendo isso refletido diretamente no valor de oa
que para esse caso difere bastante para cada método, sendo o maior
o caso sem nenhum vinculo ligado (kOb0) com o valor de 4.0. Nesse
caso pode-se reparar que o vinculo de Balmer sem vinculos cinematicos
(kOb1) possui menor dispersdo que os vinculos cineméticos ligados e
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Figura 46 — Comparagao de A logHa/HB por A log WitP! para as
diferentes configuragoes de vinculos

Balmer desligado (k1b0). Esse grafico mostra o que nao tinha sido
mostrado até entao, que é a importancia dos vinculos de Balmer em
casos de linhas fracas.

Por fim a figura 46 mostra que o vinculo cinematico diminui a
dispersao da razao de linhas Ha/HfS tendo um efeito de subestimacao
quando tem-se os vinculos desligados mostrado pelo valor de -0.037 para
A (kOb0). A dispersdo é principalmente afetada em larguras equivalen-
tes de Ha baixas, ou seja em linhas mais fracas. Esse fato ja poderia
ser esperado uma vez que pelas simulagoes do capitulo 2 foi mostrado
que em larguras equivalentes baixas (Wy, < 1.0A) o valor das medidas
nao é confidvel.



