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RESUMO

As Remanescentes de Supernova sao estruturas formadas apds a explosdo de sua es-
trela progenitora. Elas sd@o de grande importancia para a evolu¢do quimica do Universo e enri-
quecimento do meio interestelar, podendo ser detectadas por milhares de anos apds a explosao.
Nosso objetivo com essa dissertacdo é detectar, isolar e analisar fontes cujas caracteristicas se
encaixam na classe de Remanescentes de Supernova em outras galdxias. Para isso, aplicamos
a técnica de Tomografia de Analise de Componentes Principais ao cubo de dados da galdxia
NGC 289, observada com o instrumento Multi-Unit Spectroscopic Explorer no Very Large Te-
lescope (MUSE/VLT). Com a aplicagao, a segunda componente principal revelou a existéncia
de fontes compactas que apresentam uma emissdo de linhas proibidas aumentada em relagcdo
aquelas observadas nas proprias regides H 11 de NGC 289 (detectadas pela primeira componente
principal). Esse método € usado para produzir um catidlogo de Remanescentes de Supernova e
um estudo das propriedades individuais e estatisticas dessas fontes.

Palavras-chave: Remanescentes de supernova. Analise de componentes principais. Cubos de

dados.



ABSTRACT

Supernova Remnants are structures formed after the explosion of their parent star.
They are of great importance for the chemical evolution of the Universe and the enrichment
of the interstellar medium, and can be detected for thousands of years after the explosion. Our
goal in this dissertation is to detect, isolate and analyze sources whose characteristics fit into the
class of Supernova Remnants in other galaxies. To do this, we applied the technique of Principal
Component Analysis Tomography to the data cube of the galaxy NGC 289, observed with the
Multi-Unit Spectroscopic Explorer instrument on the Very Large Telescope (MUSE/VLT). With
the application, the second principal component revealed the existence of compact sources that
present an emission of forbidden lines in excess of those observed in the H1I regions of NGC
289 (detected by the first principal component). This method is used to produce a catalog of
Supernova Remnants and to study of the individual and statistical properties of these sources.

Keywords: Supernova remnants. Principal component analysis. Data cubes.
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1 Introducao

Este trabalho tem como objetivo detectar Remanescentes de Supernova (SNRs) em
cubos de dados do MUSE. Inspirados no estudo de Cid Fernandes et al. [2021], iremos aplicar
a técnica de Tomografia PCA, originalmente desenvolvida por Steiner et al. [2009], ao cubo de
dados da galaxia NGC 289 para a identificacdo de fontes candidatas a SNR.

No decorrer do trabalho, além de expormos as candidatas a SNRs em si, iremos trazer
informacodes relevantes sobre a galdxia, apresentando mapas de propriedades das populacdes
estelares, mapas de linhas de emissao e diagramas de diagnéstico. Também iremos, brevemente,
relatar a teoria sobre as remanescentes de supernova e métodos para identifica-las na faixa do
optico. Vamos apresentar a Tomografia PCA e como se deu a sua aplicacdo em cubos de dados
astrondmicos, mostrando todos os resultados de sua aplicacdo em NGC 289 e discutindo os
indicios da presenca de remanescentes de supernova na galaxia.

Inicialmente faremos uma breve explicacio sobre todas essas motivacdes e métodos

mencionados.

1.1 Espectroscopia de Campo Integral (IFS)

A espectroscopia de campo integral (Integral Field Spectroscopy, IFS) é uma técnica
observacional na qual se obtém, simultaneamente, a imagem e o espectro de diferentes regides
de um determinado objeto com apenas uma observagdo. O conjunto de todos esses dados ex-
traidos apds a observagdo é apresentado em um “cubo” de coordenadas (A, x, y), onde cada
comprimento de onda A estd relacionado a uma imagem de coordenadas (x, ).

Util para a compreensio de objetos mais complexos gracas & ampla anélise espectro-
espacial proporcionada, a IFS € uma 6tima técnica de observacao astrondmica e ficou muito
popular nos dltimos 20 anos. A grande maioria dos estudos sobre galdxias feitos com essa
técnica visa mapear propriedades fisicas ou a cinematica das populagdes estelares e/ou do gas
ionizado.

Alguns dos principais surveys IFS, na dltima década, foram o CALIFA e o MaNGA.
O CALIFA (Sanchez et al. [2012]) foi o primeiro survey com objetivo de trazer uma amostra,
com dados publicos, de ~ 600 galaxias no Universo local, fornecendo uma boa amostragem
espectral e espacial sobre a extensao de cada objeto. Alguns trabalhos envolvendo os dados

obtidos pelo CALIFA podem ser vistos, por exemplo, em Pérez et al. [2013], Gonzdlez Del-
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gado et al. [2014], Gonzdlez Delgado et al. [2015] e Cid Fernandes et al. [2013]. O trabalho de
Pérez et al. [2013] relata o histérico individual de formacdo estelar utilizando a sintese espec-
tral, além do crescimento espacialmente resolvido com o tempo césmico para 105 galdxias do
CALIFA. O estudo de Gonzdlez Delgado et al. [2014] tem como objetivo descrever a relagdo
da metalicidade estelar com a massa estelar total e a densidade superficial de massa em 300
galdxias do CALIFA. Ja o estudo de Gonzdlez Delgado et al. [2015] apresenta, em detalhes, a
estrutura radial das propriedades de populacdes estelares em 300 galdxias de diferentes tipos
morfolégicos. No trabalho de Cid Fernandes et al. [2013] os autores apresentam um completo
estudo da aplica¢do do cddigo de sintese espectral STARLIGHT, bem como a implementacdo
do PYCASSO (Python CAlifa Starlight Synthesys Organizer), uma plataforma para explorar os
resultados dessa aplicacdo (ver também de Amorim et al. [2017]).

O MaNGA (Bundy et al. [2015]), por sua vez, foi um survey com objetivo de mapear
detalhadamente as propriedades espectrais de ~ 10 mil galdxias proximas, trazendo informacgdes
a respeito da cinematica e composi¢do do gds e estelar. Um trabalho envolvendo dados do
MaNGA ¢ o de Vale Asari et al. [2019], o qual relata o impacto do gas difuso ionizado nas
determinacdes de abundancia quimica em 1409 galdxias com formacgdo estelar. Trabalhos
com dados MaNGA explorando propriedades de populagdes estelares e gds ionizado incluem
Barrera-Ballesteros et al. [2023], Kauffmann [2021] e Vale Asari et al. [2020]. Um bom artigo
de revisdo sobre esses e outros surveys de IFS é Sdnchez [2020].

Apesar do foco em populagdes estelares (idades, metalicidades, cinematica), regides
H 11 e AGNs, outros tipos de objetos astrondmicos povoam esses cubos, mas por serem objetos
com intensidade de luz mais fracas sdo dificeis de detectar. Um exemplo disso s@o as nebulosas
planetarias (PNe), que estdo certamente presentes em grandes nimeros, mas em galdxias espi-
rais, devido a grande quantidade de regides H 11 s@o dificeis de serem detectadas, uma vez que
sdo bem menos luminosas.

Um outro tipo de objeto, e o principal para essa dissertacdo, sdo as Remanescentes de
Supernova (Supernova Remnants, SNR). A resolucdo espacial desses surveys, contudo, é da or-
dem de 1 kpc, muito grande para que a presenca de uma SNR seja notada. Para isso € necessaria
uma resolugcdo ~ 10 vezes melhor, isto é, da ordem de 100 pc ou menos, e conseguimos obter

isso com o MUSE.
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1.2 O MUSE

O MUSE (Multi Unit Spectroscopic Explorer) (Bacon et al. [2010]) € um espectrégrafo
de campo integral, instalado no VLT (Very Large Telescope) do ESO (European Southern Ob-

servatory), que cobre um campo de 1 x 1 arcmin’

em 326 x 326 pixels, com uma cobertura
espectral indo de 4800 a 9000 A. A combinacio de boa cobertura espectral, grande drea cole-
tora e a alta resolugdo espacial de 0.2 arcsec/pixel tornam o MUSE o instrumento ideal para a
deteccao de SNRs. Para este trabalho, a detec¢ao das SNRs s6 foi possivel gracas a alta poténcia
de resolucao do MUSE, uma vez que as SNRs irdo aparecer como fontes compactas espalhadas
pela galéxia.

Um projeto que utiliza dados do MUSE ¢é o Fornax3D (F3D) apresentado em Sarzi
et al. [2018]. O projeto consiste na observacdo de 33 galaxias na regido do Aglomerado de
Fornax, sendo 23 delas early type galaxies (ETG). Gragas a excelente qualidade de dados obti-
dos pelo MUSE, tornou-se possivel identificar e investigar as propriedades das PNe nas regides
Opticas brilhantes nas ETGs. Essas mesmas PNe que anteriormente eram pouco exploradas por
sua dificil identificagdo em outros surveys, como mencionado anteriormente.

Um dos surveys mais relevantes com o MUSE é o PHANGS (Physics at High An-
gular Resolution in Nearby Galaxies, http://www.phangs.org). O projeto PHANGS tem como
objetivo analisar em detalhes 74 galdxias espirais proximas, incluindo dados observados em
diferentes comprimentos de onda como: Optico, radio, infravermelho e ultravioleta. O cha-
mado PHANGS-MUSE ¢ uma importante extensao do projeto PHANGS que utiliza os dados
observados para 19 galaxias (espirais proximas) massivas da amostra. Esse survey é descrito
detalhadamente em Emsellem et al. [2022].

Um trabalho que utiliza o PHANGS-MUSE € o de Congiu et al. [2023], o qual
apresenta um catdlogo, baseado em comparagcao de modelos, com informagdes espectrais (ci-
nematica e fluxos de linhas) e espaciais (posi¢do e forma) de nebulosas ionizadas nas 19 galaxias
da amostra do PHANGS-MUSE. Essas mais de 40 mil nebulosas encontradas foram divididas
em trés classes principais: SNRs (ou nebulosas ionizadas por choque), regides HI11 e PNe. A
galaxia NGC 1566 que foi brevemente estudada por nds (se¢ao §6.2.2) faz parte da amostra
PHANGS-MUSE. No trabalho de Congiu et al. [2023] foram encontradas 496 nebulosas clas-
sificadas como SNRs na galdxia, como mostra a Figura 1.1. No nosso caso ainda ndo confirma-
mos a quantidade de SNRs detectadas com a Tomografia PCA, mas seria justo fazer um estudo

detalhado nessa galaxia, utilizando o mesmo cubo de dados observado com o PHANGS-MUSE
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Figura 1.1: Nebulosas detectadas na galaxia NGC 1566. Fonte - Figura B.9. de Congiu et al.
[2023].

para verificarmos quantas SNRs seriam detectadas e compara-las com as 496 SNRs encontradas

em Congiu et al. [2023].

1.3 A galaxia NGC 289

A galédxia escolhida para este trabalho foi a NGC 289, uma galédxia espiral barrada
(SBbc) com inclinagdo de 43° (http://atlas.obs-hp.fr/hyperleda/). A galdxia foi observada pelo
MUSE/VLT em 13 de outubro de 2015, com tempo total de exposi¢ao de 2400 segundos. NGC
289 € uma das galdxias de formagao estelar na amostra da pesquisa MAD (MUSE Atlas of Disks
Erroz-Ferrer et al. 2019), a qual estima o raio efetivo, massa estelar total e taxa de formagao
estelar em 27 arcsec, 10'! Mg, e 3.58 M@yr_l, respectivamente. A partir de espectros opticos
do nudcleo da NGC 289, Veron-Cetty and Veron [1986] a classificaram como composta, uma
vez que ela apresenta um espectro do tipo Seyfert e regido H IT simultaneamente.

Alguns trabalhos trazem a NGC 289 em destaque, como o estudo de Walsh et al.

[1997] no qual investigaram a distribuicdo de matéria luminosa na galaxia, além de observarem
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Figura 1.2: O painel superior mostra duas imagens da galdxia NGC 289, hd um destaque na
regido central de onde se derivaram os mapas seguintes. Os painéis inferiores apresentam alguns
mapas espaciais com propriedades cinemdticas e de populagdo estelar. A elipse preta na regido
central indica o limite do disco nuclear. Fonte - Figura 1 de de Sa-Freitas et al. [2023].
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a alta relacdo entre HT e massa estelar, sendo o raio da regido H1 extremamente grande (~ 70
kpc). Em de Sa-Freitas et al. [2023] os autores apresentam um estudo sobre as barras estelares e
discos nucleares, em que relataram que a NGC 289 possui um disco estelar central com raio de
apenas ~ 90 pc (indicado na Figura 1.2), além de estimarem que a barra da galdxia se formou
ha ~ 4.50 Gyr.

O cubo de dados do estudo de de Sa-Freitas et al. [2023] € o mesmo que utilizamos
nessa dissertagdo. Na Figura 1.2 podemos ver uma imagem da galaxia, e em destaque se observa
a drea abrangida pelo cubo de dados. Mesmo com objetivos diferentes alguns mapas que inves-
tigam propriedades estelares sdo comuns com este trabalho. Sao eles os mapas de: velocidade
estelar, dispersdo da velocidade estelar, idade média e metalicidade, que estdo apresentados na
Figura 1.2 (por de Sé-Freitas et al. [2023]) e por n6s nas Figuras 2.6 e 2.7. Ainda que o pro-
cessamento do cubo de dados seja diferente entre os trabalhos, podemos ver a semelhanga entre
os mapas em comum. Nenhum dos trabalhos analisados fazem men¢ao a SNRs, entdo ndo os

utilizamos diretamente.

1.4 Remanescentes de Supernova

Supernovas (SNe) sdo de extrema importancia para a evolu¢ao quimica do Universo,
sendo também importantes fontes de energia para o meio interestelar (ISM, Interstellar Me-
dium). Estudé-las observacionalmente, porém, € um desafio, dada a imprevisibilidade da data
e local da explosdo, e também ao fato de que elas sdo relativamente raras em escalas de tempo
humanas. Em galéxias espirais tipicas, como a nossa, ocorrem apenas de duas a trés supernovas
por século.

Ap6s a explosdo da estrela, forma-se uma remanescente de supernova. A interacdo da
onda de choque gerada pela supernova com o ISM produz emissao em varios comprimentos de
onda, que pode ser detectada por muitos milhares de anos. No 6ptico, em particular, as SNRs
produzem linhas de emissao com caracteristicas diferentes daquelas produzidas por fendmenos
mais corriqueiros em galdxias, como regides de formacao estelar ou gas difuso ionizado.

Desde Mathewson and Healey [1964] um critério que ajuda a identificar SNRs no
optico vem sendo utilizado, que afirma que as SNRs possuem razdo de linhas [S 11]6713+6731
por Ha superior a 0.4. Trabalhos como os de Blair and Long [1997] combinam a fotometria e
espectroscopia para encontrar as SNRs, que sdo confirmadas com esse critério classico. Com

o passar dos anos as técnicas para detec¢do foram evoluindo, assim como outros métodos de
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confirmacdo de SNRs. Um exemplo desses novos métodos estd no estudo tedrico de Kopsacheili
et al. [2020], que apresentam algumas razdes de linhas especificas e suas confiabilidades na
separacao das SNRs, sendo algumas delas até “melhores” que o critério cldssico.

Uma nova técnica de detec¢do foi encontrada em um estudo recente baseado em cubos
de dados do MUSE para a galdxia espiral NGC 4030, onde Cid Fernandes et al. [2021] se
depararam com dezenas de fontes cujas caracteristicas se encaixam na classe de SNR. Esse
foi um achado surpreendente, pois até entdo SNRs ndo haviam sido detectadas em galaxias
tao distantes por meios Opticos. Tanto a qualidade dos dados como os métodos inovadores de

andlise contribuiram para este achado.

1.5 Tomografia PCA

A Andlise de Componentes Principais (PCA) ¢ um método matematico que visa ex-
trair e ordenar as caracteristicas mais relevantes de um conjunto de dados. Ao longo dos tltimos
anos, a PCA vem se tornando uma técnica indispensavel para o estudo de conjuntos de dados.
Originalmente desenvolvida por Steiner et al. [2009] a chamada Tomografia PCA consiste na
aplicagdo da PCA a cubos de dados astronOdmicos. Basicamente, a Tomografia PCA procura
por correlagdes espectro-espaciais em um cubo de dados. Os resultados da Tomografia PCA
sdo 0s autoespectros (que sao os autovetores), 0s quais mostram as correlacoes entre os fluxos
de diferentes comprimentos de onda. Os tomogramas s@o as projecdes dos autoespectros no
cubo de dados (matematicamente, se faz um produto escalar de cada autovetor com cada espec-
tro do cubo de dados). Ele indica onde as correlacdes entre os comprimentos de onda ocorrem
na dimensdo espacial. A Tomografia PCA pode ser aplicada para todos os pixels espaciais
(x,y) e todos os pixels espectrais (A1) do cubo, mas também podemos aplica-la a alguma regido
espacial ou janela espectral especificas. Isto foi feito em Steiner et al. [2009], que aplicou a
Tomografia PCA apenas para a regido central da galdxia, ou em Cid Fernandes et al. [2021],
que aplicou com a parte espectral contendo somente os fluxos integrados nas seis principais
linhas de emissdo no 6ptico (HB, [O 1IT]JA5007, Hex, [N 11]A6584, [S 11]JA6717 e [S 11]A6731).

O estudo de Cid Fernandes et al. [2021] consistiu em detectar SNRs na galdxia NGC
4030, logo, utilizaremos ele como inspira¢do para o que serd feito nessa dissertacdo. Inclusive
a nossa aplicacdo da Tomografia PCA também sera feita apenas para as mesmas seis linhas de

€missao.
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1.6 Este trabalho

Dividimos este trabalho de modo que todas as etapas feitas até o resultado final sejam
abordadas seguindo uma sequéncia légica.

Antes da aplicag¢do da tomografia PCA foram feitas algumas etapas de pré-processa-
mento no cubo de dados, dentre as quais estdo inclusas: correcdes dos efeitos da extingdo
e do “rest-frame”, implementacdo de mdascaras espaciais, além da aplicacio do STARLIGHT,
PYCASSO e do DOBBY. Os detalhes e os resultados das aplicacdes do pré-processamento serao
discutidos no Capitulo 2. Mais detalhes sobre as SNRs, métodos e critérios de detec¢io serao
abordados no Capitulo 3. A explicagdo e aplicacdo da tomografia PCA serd feita no Capitulo
4. Elas sdo seguidas pela discussdo dos resultados no Capitulo 5, apresentando informacoes
sobre as candidatas a SNRs e todos os “testes” feitos até a devida confirmagdo. Concluimos
no Capitulo 6 com um resumo geral do que foi feito no trabalho e algumas perspectivas de
aprimoramento das técnicas utilizadas e trabalhos futuros. Os Apéndices A e B apresentam

alguns resultados complementares para cada uma das candidatas a SNRs detectadas.
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2 Dados

O cubo MUSE de NGC 289 tem 326 por 322 pixels espaciais de 0.2” x 0.2”, cobrindo
uma faixa espectral de 4750 a 9351 A em passos de 1.25 A. O cubo foi baixado a partir do portal
do ESO (https://archive.eso.org/scienceportal/home).

Neste Capitulo descrevemos esse cubo de dados, as etapas de pré-processamento € seu
processamento com os softwares STARLIGHT e DOBBY. Ao final apresentamos varios mapas
obtidos com essa andlise, tanto das propriedades das populagdes estelares derivadas com o
STARLIGHT (idade média das estrelas, poeira, densidade superficial de massa) como das linhas

de emissdo medidas com o DOBBY (de Hf até [S 11]).

2.1 Pré-processamento

Antes de analisar os dados, € necessario aplicar algumas corre¢des basicas. Esse pré-

processamento envolve trés etapas, que serdo descritas a seguir.

2.1.1 Correcao por extin¢ao e avermelhamento Galactico

A extin¢do Gal4ctica na direcdo de NGC 289 segundo ?, € de apenas Ay = 0.054 mag.
Para corrigir os espectros pelos efeitos de extincdo e avermelhamento devido a poeira na Via
Lactea, multiplicamos os fluxos originais por X 1070442 onde A 2 =q) XAy, sendo g, acurva

de avermelhamento de Cardelli et al. [1989], com Ry = 3.1.

2.1.2 Correcao para o “rest-frame”

Depois da correcdo por extincdo Galactica, os espectros sdo deslocados para o referen-
cial de repouso usando uma velocidade de recessao de 1629 km/s (NED, https://ned.ipac.caltech.edu).
Este passo € feito apenas por conveniéncia, uma vez que os codigos descritos abaixo preferem
trabalhar no referencial de repouso. Uma vez descontado o redshift da galaxia, os espectros,
que originalmente estdo amostrados de 1.25 em 1.25 A, sdo re-amostrados de 1 em 1 A.

Todas as correcdes acima (extingdo Galactica, rest-framing e re-amostragem) sao fei-
tas utilizando o PYCASSO (PYthon CAlifa Starlight Synthesis Organizer). O PYCASSO é um
software, em Python, cujo objetivo € organizar e analisar a grande quantidade de dados produzi-
dos pela aplicacdo do STARLIGHT. Os trabalhos de Cid Fernandes et al. [2013], Cid Fernandes

et al. [2014] e de Amorim et al. [2017], apresentam a aplicacdo do STARLIGHT para cubos de
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Figura 2.1: O painel da esquerda mostra uma imagem da estrela no pixel (x,y) = (276,19). O
painel direito apresenta um corte espacial ao longo do eixo x, além de um ajuste gaussiano e o
respectivo residuo. O ajuste indica um seeing de 3.51 pixels em FWHM.

dados do CALIFA, e mostram como o PYCASSO atua no resultado dessa aplicacdo, compac-
tando informacdes e as reunindo de maneira que ajudem na visualizagdo e interpretacao dos
resultados.

Outra corre¢do aplicada transforma as densidades de fluxo F; (em erg/s/cm?/A) em
densidade de luminosidade L, (em L. /A). Isso foi feito simplesmente multiplicando Fj por
4md?, onde d =20.17 Mpc (NED) € a distancia a NGC 289. Logo, os resultados deste trabalho

estio em unidades de L, /A para os espectros e L, para as linhas de emiss3o.

2.1.3 Mascaras espaciais

Uma ultima etapa de pré-processamento envolve a construcdo de uma madscara es-
pacial que elimine pixels problematicos, como regides de baixo sinal/ruido ou alguma estrela
da nossa Galéxia, a fim de produzir espectros e imagens sem contaminagdes e interferéncias.
Esses pixels problemdticos, geralmente concentrados nas bordas da imagem da galdxia, onde a
calibracdo dos dados € prejudicada, foram removidos na aplicagdo do PYCASSO.

Além disso, € necessario mascarar eventuais estrelas no campo. Em geral esse passo
pode ser relativamente complicado, mas para NGC 289 foi bem simples. Foram visualmente
identificadas duas estrelas, nos pixels (x,y) = (210,17) e (276,19). Para confirmagdo, foram
examinados os espectros desses pixels, onde foi possivel verificar que os redshifts nao sao
iguais aos da galaxia NGC 289, ou seja, sdo objetos da nossa Galaxia. Ambas estrelas sdo
relativamente fracas, de modo que foi suficiente mascara-las com circulos de raios 3 e 4 pixels,
respectivamente, ao redor delas.

A Figura 2.1 mostra uma das estrelas. Utilizando o painel da direita, foi possivel
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Figura 2.2: Imagens do log de L, (em L. /A por pixel) médio nas janelas espectrais (8000 +
100) A painel (a), (56354 100) A painel (b) e (4900 + 100) A painel (c). O painel (d) mostra
uma composi¢do RGB das Figuras (a), (b) e (c), respectivamente. No painel (d) estdo marcados
os pixels em (x,y) = (273,137), (177,160) e (120,200).

medir a largura a meia altura (FWHM - Full Width at Half Maximum) do perfil da estrela,
ajustando uma gaussiana 2D (utilizando a fun¢do ‘curve_fit’ do scipy.optimize). Foi obtido um
FWHM de 3.51 pixels, o que corresponde a 0.702”. Esse valor é similar ao seeing reportado no

header do cubo MUSE original (FWHM = 0.63").

2.1.4 Uma primeira olhada nos dados

O cubo tem 326 por 322 pixels espaciais. Cada pixel tem 0.2” de lado, o que, para a
distancia de NGC 289 (20.17 Mpc) corresponde a 20 pc. A resolucdo espacial efetiva, porém,
é dada pelo seeing, que, como visto acima, é de ~ 0.7” (3.51 pixels), o que corresponde a ~ 68
pc.

Na Figura 2.2 sdo apresentadas algumas imagens do cubo usado nessa dissertagao.
Os painéis (a), (b) e (c) mostram imagens em trés bandas de 200 A de largura, centradas em
A = 8000, 5635 e 4900 A, respectivamente, construidas a partir do cubo de dados. As imagens
correspondem a densidade de luminosidade (L, ) média nessas bandas, em escala logaritmica, e
em unidades de L, /A por pixel. O painel (d) mostra uma imagem RGB composta pelas Figuras
(a), (b) e (¢), em vermelho, verde e azul, respectivamente.

A partir dessa imagem RGB pode-se destacar que préximo ao centro da galdxia é
possivel ver os efeitos da poeira em uma camada vermelha diagonal, cruzando o nucleo, também
podendo ter indicativos de popula¢des com estrelas mais velhas. Ao longo dos bragos espirais
(em branco), é possivel ver pequenas regidoes vermelhas, indicando a presenca de poeira. A
tonalidade fraca de azul, entre bragos e nas partes externas da galaxia, poderia indicar a presenca

de populagdes jovens, mas nio € o caso (serd melhor explicado na secdo §2.4). Neste RGB, as
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Figura 2.3: Nas Figuras (a), (b) e (c), os painéis superiores mostram espectros dos pixels (x,y) =
(273,137), (177,160) e (120,200), respectivamente. J4 os painéis inferiores mostram a média
dos espectros da regido ao redor dos pixels mencionados acima, em um raio de até 5 pixels.
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partes azuis apenas indicam regides com menor extingao ou menos afetadas por poeira. De fato,
essas trés cores nao sao boas indicadoras de populagdes estelares. Um melhor mapeamento das
propriedades das populacdes estelares serd feito com a sintese espectral, como veremos a seguir.

A Figura 2.3 mostra os espectros de trés regides do cubo, marcadas na Figura 2.2(d).
Nos painéis superiores sdo apresentados, em preto, os espectros nos pixels (x,y) = (273,137),
(177,160) e (120,200). Uma vez escolhidos esses trés pixels, foi definida uma regido adjacente,
com raio de 5 pixels, centrada em cada um desses pontos. Os painéis inferiores mostram a média
dos espectros de cada uma dessas regides. No painel (b) € possivel ver que linhas de [N 1I] e
[S 11] bem fortes quando comparadas com Ha, sendo isso algo esperado, visto que se trata de
um ponto na parte central da galaxia, proximo ao nucleo ativo de NGC 289. A fraca emissao
de HB e [O111] é certamente devida a grande quantidade de poeira nessa regido. No painel (a)
[N 11] e [S 11] sdo menos intensos em relacdo a Ha. Também € possivel ver emissdo em Hf3
e em [O111]. Este ponto estd localizado em uma regiao H 1l em um brago espiral da galédxia,
condizente com os espectros observados. J4 o painel (c) esta relacionado a um pixel em uma
parte da regido entre bracos, o que explica as fracas linhas de emissdo em comparacdo com o
continuo estelar. O espectro do pixel em si aparece ruidoso, sendo dificil observar linhas de
emissdo. Por outro lado, o espectro médio da regido se mostra mais limpo, mas ainda sem

revelar as linhas em emissdo na regido mais azul do espectro.

2.2 STARLIGHT

O STARLIGHT (Cid Fernandes et al. [2005]) é um cddigo que realiza sintese espec-
tral. O que o STARLIGHT faz é comparar o espectro observado com uma combinagdo linear de
uma base composta por diversos modelos de espectros de populacdes estelares, com idades e
metalicidades diferentes, a fim de produzir o espectro sintético que melhor se ajuste ao espectro
observado. Os efeitos da atenuag@o por poeira e da cinematica estelar sdo também levados em
consideracdo no modelo. Esse espectro sintético pode ser subtraido do espectro observado, as-
sim obtendo o chamado “espectro residual”. Uma vez removido o continuo estelar do espectro
observado, torna-se possivel medir as linhas de emissdo do gés interestelar de maneira mais
eficiente.

Basicamente, a partir do espectro observado (O, ), o0 STARLIGHT vai encontrar um

espectro do modelo (M} ) que minimiza a diferenca quadrética
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Figura 2.4: Os painéis (a), (b) e (c) mostram espectros nos spaxels (x,y) = (273,137),
(177,160) e (120,200), respectivamente — os mesmos mostrados anteriormente na Figura 2.3.
O espectro observado (preto) e o espectro sintético, obtido pelo ajuste do STARLIGHT (verme-
lho), aparecem nos painéis principais, enquanto o painel com zoom mostra o espectro residual
(azul).

1 =Y wi (0, —M;)%,
P

em que a variancia inversa, wi =1/ G;% , indica o peso de cada fluxo, baseada na incerteza o .
No caso de pixels problematicos e linhas de emissao, fica imposto que w, = 0. O espectro do

modelo € dado por:
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Nessa equagdo M;, indica o fluxo em A9, o comprimento de onda de normalizagio
escolhido (19 = 5635 A). Os espectros (normalizados em Ag) da base sao definidos por b i
e estdo multiplicados por x; (a fragdo de M), associada a cada componente da base), indo de
Jj = 1 até o nimero total de populacdes estelares usadas no ajuste, N,. Para levar em conta a
cinemadtica das estrelas, esse espectros modelo deve ser convoluido. Assim € feita a operacdo
de convolugdo (®) com um kernel gaussiano, representado por G(vy, 0, ), centrado em v, e com
largura o, (ou dispersao de velocidade estelar). Além disso, o termo 10~ 044vax representa a
atenuacgdo por poeira, como explicado em §2.1.1, mas desta vez para a prépria galdxia, cujo Ay
deve também ser determinado pelo ajuste espectral.

Para exemplificar o ajuste proporcionado pelo STARLIGHT, a Figura 2.4 apresenta
trés painéis com espectros de pixels na galdxia NGC 289 (os mesmos pixels indicados na Fi-
gura 2.2(d)). Cada exemplo conta com plots do espectro observado (em preto) e do espectro
sintético/ajustado (em vermelho), além de um “mini painel” com o espectro residual (em azul).
Os espectros observados ja foram mencionados na Figura 2.3.

O STARLIGHT sempre ird procurar o melhor ajuste para os espectros, o que pode
ser melhor visto nas Figuras (b) e (c). Na Figura (a), como as linhas de emissdo sao bastante
intensas, € dificil observar o ajuste com detalhes nessa escala. Na Figura (b) j4 é possivel ter uma
melhor visualizagao de como funciona esse processo, com o ajuste tanto da forma do continuo
estelar quanto das varias linhas de absor¢do. Por fim, na Figura (c) percebe-se que mesmo o

espectro observado sendo bastante ruidoso, o STARLIGHT conseguiu realizar um 6timo ajuste.

2.3 DOBBY

Ap6s aplicagdo do STARLIGHT e do PYCASSO, o cubo de dados passa por um ultimo
procedimento: a aplicacdo do DOBBY.

O pOBBY (Flérido [2018], Vale Asari et al. [2019]) € um programa que, a partir
do espectro residual O) — M), ajusta curvas gaussianas nas linhas de emissdo para estimar
suas propriedades. Para realizar o ajuste, € necessario fornecer o espectro residual, o espectro
sintético, o espectro de erro e a velocidade da galdxia. Um exemplo do ajuste realizado pelo

DOBBY ¢ apresentado na Figura 2.5, onde se mostram espectros de dois spaxels de uma galdxia
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Figura 2.5: Figura dos espectros residuais (em azul) de dois spaxels de uma galdxia, com o
ajuste realizado pelo DOBBY (em laranja). Fonte - Figura 29 de Flérido [2018].

do MaNGA. As curvas gaussianas ajustadas (em laranja) aparecem sobre os espectros residu-
ais (em azul), e estdo em destaque as linhas HB, [O111]4959, [O 11]5007, [N 11]6548, Ha e
[N 11]6584. Percebe-se que o DOBBY ajustou bem as linhas de emissao.

Os resultados da aplicagdo do DOBBY sdo: os fluxos (no nosso caso luminosida-
des) integrados, larguras equivalentes, velocidades e dispersdes de velocidades das linhas de
emissdo. Como exemplo para a Figura 2.4(a), o DOBBY obtém luminosidades de Ha e [N 11]6584
de 2701 e 1101L¢, e portanto [N 11| /Ho = 0.37. A disperséo de velocidades de Ho € 47.3 km/s,
o que equivale aum FWHM de 111 km/s. Para a Figura 2.4(b) obtém-se [N11] /Hot = 0.78, com
a dispersao de velocidades de Ha de 78.7 km/s, sendo o FWHM(Ha) de 185 km/s. Enquanto
que para a Figura 2.4(c), o valor da razdo de linhas [N11|/Ho é igual a 0.9, a dispersdo de
velocidades de Ho € 164 k/s, ou seja, FWHM(Ho) de 386 km/s.

2.4 Mapas de propriedades estelares

Como mencionado anteriormente, com 0 STARLIGHT se torna possivel obter propri-
edades importantes sobre a galdxia, como: massa estelar, idade média, metalicidade, extingao,
etc. Alguns desses mapas sao apresentados a seguir.

A Figura 2.6(a) mostra o mapa da idade estelar média, ponderada pela luminosidade.
Na regido central da galéxia, e pelos arredores dos bracos espirais e partes externas, destacam-
se populacdes estelares mais velhas, na cor vermelha, aproximando-se dos 10 bilhdes de anos.

Ja nos bragos espirais da galdxia, onde a idade média estd em ~ 2 bilhoes de anos, € possivel
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Figura 2.6: (a) Mapa da idade média, ponderada pela luminosidade, (logz/yr).. (b) Mapa da
atenuacgdo galdctica, Ay (em mag). (c) Mapa da densidade superficial de massa estelar, logX,,
em Mg, por pixel.
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Figura 2.7: Mapas da (a) velocidade estelar, vy, e (b) dispersdo de velocidades estelares, O,
ambas em km/s.
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ver algumas regides na tonalidade roxa/azul. Esses pontos estdo indicando populagdes este-
lares muito mais jovens quando comparadas ao restante. A Figura 2.6(b) apresenta o mapa
de exting¢do galactica. Essa Figura confirma o que foi visto na Figura 2.2(d), apresentando o
mesmo comportamento na regido (aqui na cor vermelha) proxima ao centro, que no caso, estd
indicando a presenga de poeira, bem como em algumas regides nos bracos espirais. J4 a Fi-
gura 2.6(c) mostra o mapa da densidade superficial de massa estelar, sendo possivel ver que a
regido central apresenta uma densidade maior de estrelas, e a escala vai decrescendo conforme
se afasta do nudcleo até as partes externas.

A Figura 2.7 apresenta mapas com caracteristicas relacionadas a cinematica: v, e Oy.
Em 2.7(a), observa-se a velocidade radial da galaxia, sendo possivel ver como estd acontecendo
a sua rotacdo. Nota-se que nas partes mais externas da galdxia, as velocidades sdo maiores, e
decresce conforme se aproxima da regido central. A regido branca, com velocidade zero para o
observador, indica um “eixo” de orientac¢ao, da rota¢do da galdxia. Fazendo uma analogia com
blueshift e redshift para descrever a rotagdo da galaxia, a parte azul (com velocidade negativa)
estaria se aproximando do observador, enquanto a parte vermelha (com velocidade positiva), se
afastando. J4 a Figura 2.7(b) mostra a dispersao de velocidades na galéxia, percebe-se que na
regido central da galdxia a dispersdo de velocidade € maior, isso era esperado visto que aquela
regido possui uma maior densidade.

Esses mapas sdo mostrados apenas por completeza, pois ndo vamos utilizar as propri-

edades estelares na nossa analise.

2.5 Mapas de linha de emissao

Os fluxos (ou luminosidades) das linhas de emissdo, obtidos com o DOBBY, serdo o
principal material de estudo para essa dissertacdo, tanto para a Tomografia PCA quanto para
deteccao de SNRs. A seguir, serdo apresentados e discutidos os principais mapas de linhas de
emissdo, tanto em escala linear quanto logaritmica.

A Figura 2.8 mostra seis painéis com os mapas das luminosidades das linhas de Hf,
[O11]A5007, He, [N 11JA6584, [S11]A6716 € [S 11]A6731, em uma escala linear (mas saturada)
em Lq por pixel. Para uma comparagdo neutra da intensidade de cada linha, todos os mapas
possuem a mesma escala. E nitida a presenca de Hot no centro e nos bracos espirais, o que
indica uma intensa formagao estelar nessas regides, corroborando com as propriedades estelares

vistas anteriormente. As linhas de HB, [N I1] e ambas de [S 11], também estdo presentes, mas
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Figura 2.8: Mapas das linhas de emissao HB, [O111]5007, He, [N 1116584, [S 11]6716 e
[S 11]6731. A escala de intensidade € dada em L, por pixel.
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Figura 2.9: Como a Figura 2.8, mas em log.
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Figura 2.10: Mapas da linha de [O1]. A escala de intensidade é dada em L. por pixel. A
esquerda a escala € linear, enquanto a direita € em log.
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Figura 2.11: Imagem RGB da galaxia NGC 289, sendo utilizadas em sua composi¢ado as linhas
de emissdao Ha (vermelho), [N 1116584 (verde) e [S 11]6716+[S 11]6731 (azul).
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Figura 2.12: A Figura mostra alguns mapas de razdes de linhas de emissdo. Os painéis supe-
riores apresentam: [N 1I]/Ha e [S 11]/Ha, enquanto os painéis inferiores trazem: [O111]/Hf e
Ha/HPB.

de maneira menos intensa, sendo esses ultimos relativamente fracos nos bragos espirais. O
mapa da linha de [O 111] aparece sendo o mais fraco, com poucas regides de emissao. A Figura
2.9 também mostra os seis mapas com mesma escala, porém, agora, logaritmica. Devido a
essa escala, todos os pixels com emissdo zero foram mascarados, entdo, todas regides visiveis
possuem emissdo, mesmo que fraca.

O mapa da linha de [O1]A6300 é apresentado na Figura 2.10, em escalas linear e
logaritmica. Percebe-se que, apenas a regido central conta com alguma taxa significativa de
[O1], no restante da galdxia se torna quase imperceptivel. A emissdao de [OI] é um 6timo
método para identificar SNRs (serd melhor explicado em §3.2.2), porém, devido a sua fraca
emissao nessa galédxia, sera dificil utiliza-lo.

A Figura 2.11 mostra uma composi¢do RGB com He, [N 1116584, ¢ [S11] = [S11]6717 +
[S11]6731 nos canais R, G e B, respectivamente. Como o esperado, as regides Ha (em verme-
lho) aparecem com maior destaque nos bragos espirais. Ja [N I1] (em verde) estd mais visivel
na regido central, no que aparenta ser uma regidao difusa, um cone de ioniza¢do associado ao
nucleo Seyfert. Algo a se ressaltar nesse RGB sdo os pontinhos verdes e azuis, espalhados ao

redor da galdxia. Esses pontos indicam uma maior presencga de [N 11] e/ou [S 11]. Como sera
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visto nos resultados dessa dissertacdo, muitos desses pontos serdo confirmados como SNRs.

Por fim, na Figura 2.12 apresentamos alguns mapas de razdes de linhas de emissdo
[N 11)/He, [S 11]/He, [O111)/HB e Hoa/HB. O mapa de [N 11]/Ha mostra razdes mais elevadas
na regido central devido ao AGN ali presente, e também vemos isso (de modo mais fraco) no
gds ionizado difuso entre os bracos espirais. Ja os bracos espirais apresentam razdes baixas,
tipicas de regides H 11. Essa andlise € corroborada com o mapa de [S 11]/Ha, que segue aproxi-
madamente o mesmo padrdo ao exibir razdes andlogas nas regides do centro, nos bragos e entre
eles. O mapa de [O11I]/HB também remete aos dois primeiros apresentando [O I11] baixo nas
regides H 11, ao contrario da sua forte emissao no difuso. Por fim, o mapa de Ho/Hf é sensivel
a poeira e podemos ver esse grande excesso na regido do nucleo, ao longo da barra e nas partes
internas dos bragos espirais.

Um método cldssico para analisar objetos com linhas de emissdo € através de di-
agramas comparando diferentes razdes de fluxos dessas linhas. Os chamados diagramas de
”diagndstico” se tornaram muito uteis para identificar caracteristicas similares em objetos, e
agrupé-los em diferentes regides. O trabalho de Baldwin et al. [1981] foi pioneiro no uso des-
ses diagramas, e foi onde o classico diagrama que compara [O 111]/H x [N 11]/Ha foi proposto,
o diagrama BPT.

A Figura 2.13 apresenta dois diagramas de diagndstico: o diagrama BPT, e o diagrama
de [N 11]/Ha x[S 11]/Ha, que sera ttil para detectar as SNRs. Em ambos diagramas, os pontos
estdo coloridos de acordo com as cores da composi¢cdo RGB da Figura 2.11. Além disso, para
uma melhor visualizacdo de resultados importantes, foram considerados apenas os spaxels com
Ly > 200L.

No diagrama BPT estdo marcadas quatro linhas. As linhas de Kewley et al. [2001]
(em magenta), de Kauffmann et al. [2003] (em vermelho) e de Stasiniska et al. [2006] (em
azul) separam regides que indicam formacao estelar das regides que indicam nucleos ativos de
galdxias (AGNs). J4 as linhas de Kopsacheili et al. [2020] tanto no diagrama BPT quando no
diagrama [N 11]/Ha < [S 11]/He, estdao associadas a um método de identificacdo de SNRs, em
que as candidatas a SNRs estardo nas regides acima das linhas, € 0 mesmo acontece com a linha
log([S11]/Ha) = 0.4.

Em ambos diagramas percebe-se que a maioria dos pontos sdo de coloragdo aver-
melhada, que no caso estdo indicando regides H1I, nos bragcos da galaxia. Ja os pontos em

verde/azul possuem as linhas proibidas fortes em relagdo a Ho. Esses pontos estdo concentra-
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Figura 2.13: O painel da esquerda mostra o diagrama BPT, com demarcagdo das linhas de
Kewley+01 (magenta), de Kauffmann+03 (em vermelho) e de Stasifiska+06 (em azul). O painel
da direita mostra o diagrama [N I1]/Ha x[S 11]/Ha, com a linha log([S11] /Het) = 0.4 (em cinza)
marcando o tradicional critério de separacao de SNRs e regides H I1. As linhas pretas em ambos
diagramas sao referentes a marcagao de Kopsacheili et al. [2020]. Os pontos estdo coloridos de
acordo com o RGB da Figura 2.11.

dos na regido central da galdxia, que € dominada por um nucleo ativo. Porém, como comentado
anteriormente, existem fontes verdes/azuis fora da regido central da galdxia que também pos-
suem fortes emissoes nas linhas proibidas. Como veremos, pelo menos algumas dessas fontes

sdo candidatas a SNRs.
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Figura 3.1: Esquema mostrando a estrutura de uma SNR em suas fases evolutivas. Fonte -
Figura 8.4 de Dopita and Sutherland [2003].

3 Remanescentes de Supernova

Neste Capitulo descrevemos um pouco da teoria de SNRs (§3.1) e, principalmente, os

diferentes métodos propostos para identificar SNRs através de observacdes na faixa do dptico

(8§3.2).

3.1 Evolucao de remanescentes de supernova

As Remanescentes de Supernova surgem apos a explosdo da supernova, quando parte
da energia liberada, cerca de 10°! erg, acaba sendo convertida em energia cinética. O material
¢ ejetado pela explosdo da estrela progenitora em altas velocidades, fazendo com que uma onda
de choque se expanda e crie uma camada de plasma aquecido que ird interagir com o meio
interestelar (ISM) ao redor da progenitora.

Pode-se dividir a evolu¢ao da SNR em quatro fases. Vejamos.
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i - Expansdo livre: A primeira fase, conhecida como “expansao livre”, acontece de-
vido a baixa densidade de material do ISM circundante. A expansao do material estelar ejetado
ocorre livremente, com velocidade ~ constante. Essa expansdo da onda de choque gerada pela
supernova faz com que o ISM circundante se aqueca rapidamente, sendo a principal razio para
a forte emissao de raios-X detectados nas SNR jovens.

Por conta da colisao do material ejetado com o ISM circundante, acontece um choque
reverso que se propaga de volta para o local da explosdao. Esse choque reverso converte a
energia cinética da expansdo em energia térmica, aumentando a temperatura e densidade da
regido. Como a massa do material ejetado domina sobre a massa varrida pelo choque direto (o
“forward shock™), a maior parte da energia da explosao ainda esta contida no material ejetado
em expansao livre.

A Figura 3.1(a), de Dopita and Sutherland [2003], mostra um esquema de como a
primeira fase funciona. A partir do centro da explosdo da estrela, o material ejetado esta se
expandindo livremente; o choque reverso aparece limitando a onda do material ejetado com a
colisdo no meio circundante a explosao.

Durante as diferentes fases evolutivas, o raio da onda de choque pode ser aproximado

t m
R~Ry| —
0(t0) ’

em que ¢ € a idade da SNR e m é chamado de pardmetro de expansdo. Nesta aproximacao a

por:

velocidade do choque € dada por:

dR Ry (r)’"‘l R
V=——m— | — = m-—.
dt o \l t

Na fase de expans@o livre, m ~ 1, porém, na fase seguinte, m diminuird param =2/5
Sedov [1959]. Conforme a onda de choque cresce, a quantidade de matéria do ISM varrida por
ela também aumenta, até chegar o momento em que ambas densidades se estabilizem, assim

desacelerando e impedindo a expansao livre da onda de choque.

ii- Fase de Sedov-Taylor: A partir de agora, a SNR passa por uma fase de conservacao
de energia (ou fase de Sedov-Taylor), em que a energia total da explosao permanece aproxima-

damente constante, estando contida na forma de energia interna e energia cinética da ‘“casca”
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(shell) aquecida. Estima-se que 70% dessa energia total da explosdo estd convertida em energia
térmica da matéria varrida (Chevalier [1974]). Com isso, assume-se que a taxa de expansao €
determinada pela energia inicial da onda e pela densidade do ISM.

Durante a fase de Sedov-Taylor, € possivel obter uma boa estimativa para entender a
evolucdo da SNR a partir de uma equacgdo que descreve o comportamento da onda de choque,
relacionando o seu raio, tempo e energia liberada desde a explosdo, com a densidade (p) do
ISM. Para isso, considera-se uma onda de choque esférica e um ISM com densidade uniforme.

Assim se apresenta a equagao de Sedov-Taylor:

R~i5p-15E1S,

A Figura 3.1(b) mostra como a SNR se comporta nessa fase. Notar que o choque

reverso ja processou todo o material ejetado.

iii - Fase “Snow-plow”: A partir do momento em que a velocidade da onda de choque
decai para ~ 200 km s~ !, causando uma consideravel queda de temperatura, nao € mais possivel
assumir a conservacdo de energia, pois agora as perdas radiativas se tornam importantes. Esse
€ o inicio da chamada “fase radiativa”. Essa fase é a mais importante neste trabalho, uma vez
que a SNR se torna mais brilhante no dptico, emitindo fortemente em linhas de emissao como
Ha, [O111], [N 11] € [S 11]. A fase radiativa vai terminando conforme a onda de choque interage
com o ISM, perdendo velocidade e se expandindo cada vez mais lentamente.

Essa fase esté ilustrada na Figura 3.1(c), onde € possivel ver a camada de gas resfriado

formada no extremo da onda de choque.

iv - Fase de dissipacdo: A Ultima fase de evolucdo, chamada de “fase de dissipagdo”,
€ marcada pelo fim da SNR. Isso acontece quando a velocidade de expansao da onda de choque
diminui até cerca da velocidade do som, e a SNR acaba se dispersando pelo ISM. O tempo
de vida estimado de SNRs tipicas é de 10% anos, quando seus raios tipicos atingem dezenas—

centenas de pc.

A Figura 3.2, extraida de Micelotta et al. [2018], apresenta um grafico que relaciona o
raio, o tempo e a velocidade em cada fase da SNR, desde a sua explosdao. Como se vé, conforme

a SNR vai se expandindo pelo ISM ao longo dos anos, sua velocidade vai decaindo. As SNRs
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Figura 3.2: Fases de SNRs. Fonte - Figura 1 de Micelotta et al. [2018].

estudadas neste trabalho — tanto as amostras descritas na literatura quanto nas candidatas por
nos detectadas — tendem a ser relativamente evoluidas, estando no final da fase de Sedov-Taylor
ou comecando a fase radiativa (Winkler, Long, and Blair [2023]). Nessas fases as emissoes de
linhas na faixa do 6ptico sdo mais importante, além de possuirem um raio tipico da ordem de

~10 a 50 pc e velocidades da ordem de 100 km/s.

3.2 Propriedades observacionais no optico: Como distinguir SNRs de
regioes H 11

Nessa secao, vamos revisar métodos usados na literatura para identificar e caracteri-
zar SNRs em outras galdxias a partir de observagdes na faixa do optico. Serdo contempladas
as perspectivas das pesquisas de Blair and Long [1997, 2004], Winkler, Long, and Blair [2023]
(§3.2.1), o trabalho tedérico de Kopsacheili et al. [2020] (§3.2.2), e, finalmente, o de Cid Fer-

nandes et al. [2021], que inspirou esta dissertacao (§3.2.3).
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3.2.1 Os trabalhos de Blair & Long e o critério classico: [S 11]//Ho>0.4

O trabalho de Blair and Long [1997] apresenta um estudo de identificagcdo de SNRs
na faixa do 6ptico para as galdxias NGC 300 e NGC 7793. O método utilizado por eles consiste
de uma combinagdo de imagens (fotometria) e espectroscopia.

Para o imageamento, foram utilizados trés filtros: dois de banda estreita (~ 50 A)
centrados em [S II] e Hoe + [N 11], assim isolando a emissdo advinda dessas linhas de emissao,
e um filtro de 150 A de largura ao redor de 6100 A, para remover a luz de fundo da galdxia.
A partir das imagens, torna-se possivel identificar fontes (nebulosas isoladas) que seriam mais
brilhantes em [S 11] em relacdo a Ho, o que € um indicio de aquecimento por choque. De fato, a
razao [S 11]/Ha € um dos melhores critérios para identificacdo de SNRs, ja que, em proporcodes
mais elevadas, elas indicam nebulosas atingidas por choque, enquanto, em niveis mais baixos,
apontam para regides fotoionizadas.

Ao longo de estudos como os de Mathewson and Healey [1964], Westerlund and
Mathewson [1966] e Mathewson and Clarke [1973], pioneiros em pesquisas de SNRs extra-
galécticas, comecou a ser identificado que, no Optico, os espectros de SNRs apresentavam uma
propor¢ao considerdvel de [S 11] sobre Hox quando comparadas com espectros de regides H 11
comuns. Em Dodorico et al. [1978], foi feita a primeira men¢ao quantitativa de [S 11]/Hc, onde
definiram que nebulosas de razdo igual ou superior a 0.6 seriam SNRs. J4 em outro trabalho de
Dodorico et al. [1980], [St1]/Ha > 0.4 foi adotado como o critério para detec¢do de SNRs e
sua distin¢ao das regides H 11. Esse critério segue muito utilizado.

Voltando ao trabalho de Blair and Long [1997], nessa primeira etapa (imageamento),
foram detectadas 28 candidatas em cada uma das galdxias. A Figura 3.3 mostra imagens da
galaxia NGC 300 em Hoo e de NGC 7793 em [S 11]; em ambas, as candidatas a SNR estdo
marcadas com circulos brancos. Destacam-se ainda diversas regides H 1I. Algo interessante de
se salientar € o fato de que as candidatas a SNR parecem se alinhar com os bragos espirais,
embora nenhuma das duas apresente bracos bem definidos.

A confirmacdo de que as candidatas detectadas sdo realmente SNRs € feita espectros-
copicamente. Alguns exemplos dos espectros obtidos por Blair and Long [1997] sdo mostrados
na Figura 3.4. A esquerda estio os espectros relativos as SNRs, enquanto 2 direita estdo os
espectros de regides HII. A razdo [S 11J/Ha é bem mais forte nas SNRs do que nas regides
H11, além do fato de que todas as candidatas observadas espectroscopicamente confirmaram

[S 11]/Ha superior a 0.4. Outro excelente indicio é que a grande maioria das candidatas apre-
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senta emissdo de [O 1]AA6300, 6363, o que também € consistente com aquecimento por choque.
Algo também notdvel sdo as linhas de [O111] e [N 11], mais fortes nas SNRs em comparagao
com as regides HII. Ao final, concluiu-se que todos as candidatas observadas espectroscopi-
camente sdo, de fato, SNRs, e que provavelmente as outras candidatas, cujos espectros nao
foram obtidos, também sejam SNRs. Interessante destacar que essas sdo as primeiras amostras
consideravelmente grandes de SNRs que foram identificadas fora do Grupo Local.

Em outro estudo, Blair and Long [2004] aplicam a mesma metodologia utilizada no
trabalho de 1997, dessa vez para a galdxia M83. Com o tradicional critério [S11]/Ho > 0.4
aplicado na imagem da galaxia, foram selecionadas 71 candidatas a SNR. O espectro de 25
delas foi obtido, porém apenas 20 das candidatas foram realmente confirmadas como SNR.
Mesmo assim, essas outras cinco candidatas ndo foram prontamente eliminadas, pois mesmo
ndo atendendo ao critério [S11]/Ha > 0.4, possuem uma forte emissao de [O 1], o que é um bom
indicio de SNR.

Recentemente, o trabalho de Winkler, Long, and Blair [2023] mostra a deteccao de
SNRs na galaxia irregular NGC 4449. Semelhante aos trabalhos anteriores, foram utilizados
filtros de banda estreita centrados nas linhas de Ha, [S 11] e [O 111], além de mais duas bandas
centradas em 5127 Ae 6840 Apara subtrair o continuo estelar, produzindo assim imagens puras
de linhas de emissao.

O critério [S 11]/Ha também foi utilizado para a deteccdo das candidatas; porém, ndo
foi tao eficiente, visto que nessa galaxia irregular o gds ionizado aquecido apresenta a razao
[S 11]J/Ho mais elevada que o comum em galéxias espirais, tornando dificil a identificacdo por
esse método. A Figura 3.5 apresenta uma imagem da razdo [S 11]/Ha da galaxia NGC 4449.
Pode-se perceber que grande parte da emissao difusa tem [S 11]/Ha elevado, sendo até maior
que o valor de 0.4; o que confirma que apenas esse critério ndo € totalmente confidvel. Dessa
forma, foi necessdrio o uso de outros dois indicios de identificacdo de SNRs: a for¢a das linhas
de [OT1] e a largura (em km/s) das linhas de emissao.

De 49 candidatas propostas, foi feita espectroscopia para 30 delas. A Figura 3.6(a)
mostra o histograma da razao [S 11]/Ho obtido a partir da espectroscopia para as 30 candidatas.
E possivel verificar que quase todas (com 2 excecdes) sdo maiores que 0.4; porém, hd uma taxa
consideravel de regides H 1T também nesse nivel, o que gera certa confusdo na identificagcdo. Ja
na Figura 3.6(c), € possivel obter uma melhor diferenciacdo entre SNRs e regioes H 11, uma vez

que apenas SNRs possuem larguras de linha de Hoe superior a 90 km/s. Assim, quase todas
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ol

a) NGC 300 Ho Mosaic FN T

with SNR IDs

Figura 3.3: Composicao das galaxias NGC 300 (superior) e NGC 7793 (inferior), apresentadas
em Ho e [S 11], respectivamente. Em ambas estdo marcadas suas, respectivas, candidatas a SNR
identificadas. Fonte: Figuras 1a e 2¢ de Blair and Long [1997].

essas candidatas sdo, de fato, SNRs, mas as de menor largura ainda ndo podem ser descartadas.

A Figura 3.6(b) mostra a razdo [O1]J/Ho nas candidatas. Para melhor separagdo das
regides H 11, foi imposto um limite onde as SNRs para essa galdxia devem ter [O 1]/Hoe maior
que 0.1. Ao final, das 30 candidatas, apenas 15 cumpriram as trés etapas e sao quase certamente

SNRs.
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Figura 3.4: Espectros de SNR (2 esquerda) e regides H1I (a direita) para as galaxias NGC 300
(primeiras duas linhas) e NGC 7793 (ultimas duas linhas). Fonte - Figura 5 de Blair and Long

[1997].

A Figura 3.7 apresenta um grafico de [N 11]/Ha contra [S 11]/Ha onde estdo marcadas

as SNRs de cinco galdxias: M51, M83 (comentada anteriormente), NGC 6946, M33 e NGC

4449. Analisando o eixo referente a razao [S 1T]/Ho percebe-se que a maioria das SNRs € maior

que 0.4, satisfazendo assim o critério de identificacdo. Porém, todas as galaxias apresentam um

considerdvel nimero de casos que estdo abaixo de 0.4; o que leva a necessidade de outras

maneiras de ¢

onfirmacao.

Destaca-se que a razao [N IT1]/Ha também estd aparecendo em altos valores, sendo
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Figura 3.5: Imagem da razdo [S 11]/Ha para NGC 4449. As regides mais escuras apresentam
uma razao mais altas, enquanto as regides mais claras t€ém razdes mais baixas. Fonte - Figura 1
de Winkler, Long, and Blair [2023].
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Figura 3.6: (a) Histograma da razdo [S 11J/Ha. (b) Histograma para a razdo [O1]/Ho. (c)
Histograma para a largura a meia altura (FWHM) da linha Hoe. Fonte - Figura 5 de Winkler,
Long, and Blair [2023].
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Figura 3.7: Grafico de [N 11]/Heo por [S 11]/Hoe comparando as SNRs de cinco galaxias espirais
(M51, M83, NGC 6946, M33 e NGC 4449). Fonte - Figura 11 de Winkler, Long, and Blair
[2023].

uma 6tima indicacdo de SNRs. Em cada galédxia, € possivel perceber uma relagao em que [N I1]
cresce com [S 11], produzindo um certo padrao “diagonal” na distribuicdo das SNRs. Entre
as galdxias, percebe-se também a diferenca de até uma ordem de grandeza, com respeito a

[N 11J/Ho e isso acontece devido a diferencas de metalicidade do gds nessas galaxias.

3.2.2 O trabalho de Kopsacheili et al. [2020]: Outros critérios para identificar SNRs

Como visto acima, a razdo [S11]/Ho > 0.4 é um critério cldssico para a diferenciagido
de SNRs e regioes H1l. Porém, como também visto acima, é um critério incompleto, uma
vez que ha casos de candidatas confirmadas que ndo seguem tal defini¢do. A partir disso,
Kopsacheili et al. [2020] apresentam um estudo tedrico sobre novos métodos que possibilitam
a distin¢ao entre SNRs e regides H 11. Para isso, foram feitos diagndsticos envolvendo as linhas
de [O1], [O11], [O111], [S 11] e [N 11], além de Hox e HB. As variadas combinag¢des propostas

foram aplicadas em modelos de choque (SNRs) e starburst (regides H 11); e em cada combinagdo
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foi demarcada uma linha de divisdao, que melhor separa os modelos. A seguir, alguns desses

resultados serdao analisados.
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Figura 3.8: Diagndsticos de separacao de SNRs (em verde) e regides H1I (em vermelho). O
painel superior esquerdo mostra o diagrama de diagndstico [S 1IJ/Ha contra [O1]/Ha. Os
painéis inferior esquerdo e superior direito mostram, respetivamente, histogramas da relagao
[S 1]J/Ha e da relagdo [O1]/Ha. Em ambos histogramas, N indica o nimero de pontos dos
modelos de choque e starburst. A linha preta indica o critério [S11|/Ha = 0.4, enquanto a linha
preta horizontal marca [O1]/Ha = 0.017. Fonte - Figura 5 de Kopsacheili et al. [2020].

Na Figura 3.8, o painel superior esquerdo mostra um diagrama de [S 11]/Ho contra
[O1]/Ha, onde estdo plotados os modelos de SNRs (em verde) e de regides H 11 (em vermelho).
A linha vertical preta representa o critério [S11]/Ho = 0.4 . Percebe-se que uma boa parte dos
modelos de SNRs estd a direita da linha, ou seja, satisfaz [S11]/Ho > 0.4. Porém, uma parte
significativa de SNRs ndo cumpre esse critério, aparecendo do lado esquerda da linha. O painel
inferior esquerdo mostra um histograma de [S 11]J/Ha. Percebe-se que mais de 600 modelos
de SNRs ndo satisfazem o critério imposto. Isso leva a conclusdo de que o critério de selecdo
[S11]/Ha > 0.4 é muito exigente, e com ele muitas SNRs nio sdo identificadas corretamente,

ou se perdem entre as regioes H 1I.
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Figura 3.9: As Figuras apresentam linhas que separam as SNRs (em verde) das regides H 11
(em vermelho) em diagramas de diagndstico de [O1)/Hox[O ni]/HB, [N 11J/Hax[O1]/Ha e

[S m]/Ha x [O1]/Ha. Fonte - Figuras 4(a), 4(b) e A10 de Kopsacheili et al. [2020].
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Figura 3.10: As Figuras apresentam os diagramas de diagndsticos de [S 11]/Ha x[N 11]/Ho
e [N n)/Hox[O ni)/HB, conforme explicado na Figura 3.9. Fonte - Figuras A8 e All de
Kopsacheili et al. [2020].

Ja o painel superior direito traz um histograma de [O1]/Ha para os modelos. A
emissdo em [OT1] tende a ser uma maneira mais eficiente na identificacdo de SNRs, uma vez
que nas regides H I essa linha € quase imperceptivel, enquanto em SNRs o [O I] aparece com
uma emissao mais forte. A partir de seus modelos, Kopsacheili et al. [2020] propdem que uma
boa separacdo entre SNRs e regides H1I acontece em [O1]/Ha = 0.017. Como apresentado
no painel superior direito da Figura 3.8, onde a linha horizontal preta marca a divisao proposta
(no caso, log([O1]/Ha) > —1.76), onde as SNRs sao as fontes com [O 1]/Ha superior a 0.017,
enquanto as regioes H II possuem tal razdo inferior a 0.017. Foi constatado que o critério de
[O1]/Hoe = 0.017 possui uma completude de 97.2% e uma contaminacio de 2.4%, enquanto
[S11]/Ha = 0.4 conta com valores de 65.8% ¢ 1.9%.

Apos andlises, Kopsacheili et al. [2020] definiram suas melhores combinagdes de
razdes linhas e a Figura 3.9 mostra essas trés melhores razdes (tirando aquelas com [O 11]3727),
além das linhas que melhor separam os modelos de SNRs (em verde) e modelos de regidao

Hir (em vermelho). Como [O1]J/Ho se mostrou a melhor razdo, € justo que as melhores



3.2 Propriedades observacionais no optico: Como distinguir SNRs de regioes H 11 52

combinagdes contenham esse resultado. O painel esquerdo apresenta [O 1]/Ho < [O 11]/HB que
¢ o melhor diagrama gracas a sua alta completude (98.8%) e baixa contaminagdo por regides
H11 (1.2%). Os outros painéis mostram [N 1I[/Hax[O1]/Ha e [S 11]/Ha x[O 1]/He, respecti-
vamente, com 2.3% e 2.6% de contaminacdo e ambos com 98.3% de completude. Porém dada
sua fraca emissao, [OI] pode ndo ser uma linha de fécil detec¢do nas galdxias e isso acontece
na NGC 289 (como serd melhor visto na se¢do §5.4). Entao serd de melhor confianga o uso de
outras combinagdes de linhas, principalmente, [S 11] e [N I1].

A Figura 3.10 apresenta essas outras combinagdes: [S1I|/Ha x [N11] /Ha e [N11] /Hot X
[O111] /HB. O primeiro conta com completude de 92.6% e contaminacdo de 10.4%, e esse serd
0 nosso principal diagrama para a diagnosticar as SNRs, ja que além da linha proposta por
Kopsacheili et al. [2020] também podemos usar a linha de [S 11]J/Ho=0.4. O diagrama BPT por
sua vez possui uma completude de 89.8% e contaminagdo de 2.7%, ainda sendo um diagrama
interessante uma vez que podemos acrescentar outras linhas para comparacao.

Como descrito nas se¢des acima, o critério [S11]/Ho > 0.4 é, historicamente, o método
mais utilizado para identificar SNRs em outras galdxias a partir de observagdes no 6ptico, mas
esse critério tende a ser rigoroso demais. A importancia do trabalho de Kopsacheili et al. [2020]
€ que ele oferece um conjunto de critérios alternativos, envolvendo vérias linhas de emissao, que
mitigam as deficiéncias do critério tradicional. Entdo além de [S 11]/Ha outras razdes de linhas,
como [N 1TJ/Ha e [O I]/Ha, podem e devem ser utilizadas para separar SNRs de regides H1I, e

iremos aplica-las para a galdxia NGC 289 no Capitulo 5.

3.2.3 Cid Fernandes et al. [2021]: SNRs identificadas através de tomografia PCA

Até esta parte, foram descritos alguns critérios, classicos e recentes, para a deteccao
de SNRs. Agora serd apresentado o método no qual este trabalho se inspirou. Cid Fernandes
et al. [2021] apresentam a descoberta de SNRs para a galdxia NGC 4030 utilizando a tomografia
PCA como método de detecgao.

Antes da aplicacdo da PCA no cubo de dados da galéxia, foram realizadas algumas
etapas de pré-processamento dos dados. Assim como fizemos para a galaxia NGC 289 no
Capitulo 2, essas etapas consistiram em uma limpeza da galéxia, retirando estrelas de campo
e spaxels indesejados, corrigindo a extincdo Galactica e reamostrando os espectros, além da
aplicagdo do STARLIGHT e DOBBY, para ajuste dos espectros e medi¢do das linhas de emissao.

A Figura 3.11 apresenta uma composicao de imagens da galaxia NGC 4030. A prin-
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cipal estd no painel (a), uma imagem RGB, sendo uma composicao das linhas de Ha (em
vermelho), de [N 11] (em verde) e de [S 11] + [O111] (em azul). Percebe-se que as regides H11,
representadas em vermelho, estdo bem presentes, aparecendo por toda a galdxia. Porém, o
mistério estava nos pontos/fontes azuis e verdes espalhados pela galdxia; trés desses pontos sao

destacados nos painéis (f), (g) e (h).

240

120
110
100
90
a0

continuum

0.8 1.6 2.4 3.2 4.0 0.8 1.6 2.4 3.2 4.0 0.8 1.6 2.4 3.2 4.0 8100/ 5635 / 4860

Figura 3.11: O painel (a) mostra uma composi¢dao RGB (R: Ha, G: [N 11] e B: [S 11]+[O 111])
da galdxia NGC 4030. Os painéis (b), (c¢) e (d) apresentam mapas das linhas de emissdao de
He, [N 11] e [S 11], respectivamente. Os painéis (f), (g) e (h) destacam trés das muitas fontes
compactas azuis/verdes que provaram ser SNRs. Fonte - Figura 1 de Cid Fernandes et al. [2021].

Para uma melhor andlise dessas fontes, foi aplicado o método de Tomografia PCA
(explicado no Capitulo 4) no cubo de dados da NGC 4030; porém, um cubo de dados com
apenas seis camadas espectrais, contendo as luminosidades de HB, [O 111], Hex, [N 11] [S 11]6716
e [S 11]6731. Como resultado dessa aplicacdo, foram obtidos autoespectros e tomogramas. A
Figura 3.12 mostra os trés primeiros autoespectros fornecidos pela PCA. O interessante estd

no autoespectro relacionado a PC2, que mostra um excesso de linhas proibidas ([O 111], [N 11]
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e [S 11]) em relagdo as linhas de recombinagdo (HB e Ha). Como comentado anteriormente,

razdes altas envolvendo essas linhas podem estar relacionadas a SNRs.
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Figura 3.12: Primeiros 3 autoespectros da PCA dos fluxos das linhas de emissdo da galdxia
NGC 4030. A linha preta tracejada mostra o espectro médio reescalado para ter norma unitaria.
Fonte - Figura 2 de Cid Fernandes et al. [2021].

Assim, foi feita uma minuciosa andlise envolvendo o tomograma 2 (imagem relacio-
nada a PC2), constatando um destaque nas regides em que as linhas proibidas sdo mais fortes
e mostrando fontes pontais brilhantes por toda galdxia. Sendo assim, a proxima etapa con-
sistiu na deteccdo essas fontes compactas brilhantes. A primeira deteccao foi feita através de
um parametro de luminosidade em PC2, com limites de: 300, 200 e 100 L, (por pixel), que
identificaram: 27, 53 e 147 fontes, respectivamente. Porém, algumas dessas fontes ndo sdo
adequadas, visto que seu “background” (a drea circundante) é tdo brilhante que contamina a
fonte, interferindo em sua real emissdo. Para resolver este problema, foi feita uma fotometria
de abertura simples, com a marcacdo de trés circulos centrados na fonte, um deles abrangendo
apenas a fonte (com raio de 2.55 spaxels) e os outros dois envolvendo o background (de raios 3
e 6 spaxels). Os spaxels mais brilhantes no background, do que na fonte, foram removidos. As
candidatas em que a maioria dos spaxels foram removidos foram descartadas da amostra.

A Figura 3.13 apresenta dois diagramas de diagnostico que mostram o antes (estre-
las vermelhas) e o depois (circulos pretos) dessa subtracdo de background feita nas 26 fontes
detectadas com PC2 > 300L., (a amostra mais restritiva). Os pontos em ambos diagramas cor-
respondem aos spaxels individuais da galdxia; as cores s@o relacionadas a coloracdo do RGB

da Figura 3.11(a). As linhas tracejadas pretas, em ambos diagramas, mostram as linhas de
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Figura 3.13: Diagramas de diagnéstico marcando o antes (estrelas vermelhas) e o depois
(circulos pretos) da subtracdo de background para as 26 fontes com PC2 > 300L.. Fonte -
Figura 6 de Cid Fernandes et al. [2021].

separacao de SNRs e regides H 11 propostas por Kopsacheili et al. [2020] na Figura 3.10. No
diagrama BPT, a esquerda, a linha tracejada azul remete a Stasiiska et al. [2006], marcando
o limite de galdxias com formacgdo estelar. Agora, no diagrama [N 11]/Ho por [S 11J/Ha, a
direita, a linha tracejada cinza marca o critério cldssico para identificar SNRs [S11]/Ha = 0.4.
Percebe-se que, apds a corre¢do de background, 9 fontes satisfazem [S11]/Ha > 0.4, enquanto
16 fontes cumprem o método de Kopsacheili et al. [2020]. Ou seja, muitas das fontes podem

ser associadas a SNRs.
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Figura 3.14: Estdo marcadas as candidatas a SNR no tomograma 2 (a direita) e na imagem
RGB da galaxia (esquerda). Os circulos maiores marcam as 59 SNRs detectadas com um limite
PC2 > 100L,. Os circulos menores marcam 40 fontes extras detectadas com um PC2 > 50L,.
Fonte - Figura 10 de Cid Fernandes et al. [2021].
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Figura 3.15: Diagramas de diagndstico marcando as candidatas a SNR. As linhas tracejadas em
preto correspondem a separagdo de Kopsacheili et al. [2020], as linhas tracejadas em cinza sdo
referentes ao critério cldssico e a linha tracejadas em azul corresponde a Stasiniska et al. [2006].
Fonte - Figura 11 de Cid Fernandes et al. [2021].

A PCA se mostrou util na identificacio de SNRs, mas ela também detecta muitas
fontes que ndo sao SNRs. Entdo, convém unir a metodologia da PCA com os critérios usuais
de identificacdo de SNRs por razdes de linhas de emissdo. Como o critério [S11|/Ho > 0.4 é
muito rigoroso, foi utilizada a separagao proposta por Kopsacheili et al. [2020] no diagrama de
[N 11]/He contra [S 11]/Hoe. Como o tomograma 2 retine todas as seis linhas de emissao dos
critérios de SNRs, a deteccdo se torna melhor nessa imagem. Assim, a Figura 3.14 apresenta a
marcacao das candidatas detectadas na galéxia.

Na Figura 3.15 estdo marcados os locais das fontes detectadas, em trés diagramas de
diagnostico. Cid Fernandes et al. [2021] analisaram as candidatas em relagdo as linhas traceja-
das pretas, todas propostas em Kopsacheili et al. [2020]. O diagrama da esquerda, [N 11]/Hx
por [S 1]/Ha, comprova que a deteccdo das candidatas foi correta, visto que todas elas estao
acima da linha, satisfazendo o critério de SNR. O diagrama do centro, [S 11]/Ha x[O1]/He,
também apresenta uma elevada quantidade satisfatoria de candidatas. Porém, o diagrama BPT,
[N 1]/He por [O 111]/Hf, ndo apresenta uma boa separagdo das fontes.

Ap6s uma andlise das vantagens e desvantagens de cada caso, o diagrama de [N 11]/Ho
por [S 11]J/He foi considerado o melhor meio de detectar as SNRs na galdxia NGC 4030. Por

fim, 59 candidatas foram confirmadas como SNRs.

3.3 Resumo

Nessa sec¢do apresentamos um resumo da teoria de SNRs, com enfoque nos critérios/
métodos de como se identificar as SNRs a partir de linhas de emissdo, no 6ptico. Vimos que

o critério classico ainda € muito utilizado, mesmo sendo bastante rigoroso. Recentemente,
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foram desenvolvidos outros critérios alternativos e mais inclusivos, utilizando outras linhas de
emissdo. Esses critérios mais modernos foram utilizados em Cid Fernandes et al. [2021] que,
em conjunto com uma metodologia baseada na Tomografia PCA, resultaram em uma técnica
que facilita a identificacdo de candidatas a SNRs. Tal estudo serd melhor detalhado no decorrer

dessa dissertacdo, onde replicaremos esse estudo para outra galaxia.
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4 Analise de Componentes Principais

A Anélise de Componentes Principais (PCA) é uma técnica matemética que tem como
objetivo extrair as varidveis que possuem maiores pesos na variancia dos dados em um conjunto
de dados, as apresentando de maneira ordenada. Basicamente a PCA faz uma transformacao
ortogonal linear no conjunto de dados original de modo que essas varidveis, antes correlacio-
nadas umas com as outras, sejam combinadas para formar um novo conjunto de varidveis nao
correlacionadas, as chamadas componentes principais (PC’s).

Antes da transformacao linear é necessério fazer algumas etapas de preparacoes nos
dados. Primeiramente precisamos centralizar o conjunto de dados. Com os dados centralizados
montamos sua matriz de covariancia (C.,,) e calculamos seus autovetores (e;) e autovalores
(Ax), sendo k a quantidade de autovetores e, posteriormente, o nimero de PC’s. Os autove-
tores indicam as dire¢cdes de maior varidncia na nuvem de dados, enquanto seus respectivos
autovalores representam a variancia nessa direcao.

Ap6s serem calculados, os autovetores sdo ordenados conforme sua variancia, de
modo que aparecam de maneira decrescente, e postos em uma matriz (E;;). Essa é uma das
grandes vantagens da PCA, mostrar os dados de maneira ordenada por sua relevancia, onde
aqueles com maior variancia serdo apresentados primeiro.

Neste capitulo vamos dar uma noc¢ao matematica de como a aplicacdo da PCA fun-
ciona em um cubo de dados, mostrando além das etapas de preparacdo o novo cubo de dados
reordenado. Também vamos comentar sobre o trabalho de Steiner et al. [2009], o qual aplicou
a PCA em cubos de dados astrondmicos, dando inicio ao chamado método: Tomografia PCA.
Encerramos o capitulo com a aplicagdao da PCA ao nosso cubo de dados de modo andlogo ao
trabalho de Cid Fernandes et al. [2021], onde se aplica a PCA para um cubo contendo os fluxos

integrados nas seis principais linhas de emissao do dptico.

4.1 Formalismos da PCA aplicada a cubos de dados

Vamos agora mostrar a parte matemaética da aplicacdo da técnica PCA, primeiramente
apresentando nossos dados. Conforme visto na secdo 2.1 o cubo de dados da galdxia NGC 289
estd separado em duas dimensdes espaciais (x, y) que sdo as coordenadas dos pixels espaciais, e
uma espectral (1), que denota os comprimentos de onda. Entdo existe uma imagem prépria para

cada A, e para cada coordenada espacial (x, y) hd um espectro relacionado a ela. Chamaremos
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de z um par de pixels (x, y), de modo a simplificar a notacdo. Logo, os espectros observados da

galdxia formam uma matriz com N, pixels e V) comprimentos de onda, e podemos representé-la

como:

1M

Zzll
sz =

F

1A

22 2,2

F.

ZN;

Foy o,

Zl)“Nl

Zzﬂ,jv/1

, 4.1)

onde cada linha representa o espectro de um pixel espacial, e cada coluna representa uma ima-

gem em um dado A. Ja o espectro médio da galdxia pode ser representado por:

1 X
<Fl> = ]7 F'Zil'

=1

(4.2)

Sendo esses nossos dados basicos, vamos comecar a aplicacdo da técnica. O primeiro

passo da PCA ¢€ centralizar os dados, para isso subtraimos a média da galdxia para cada pixel

que a compde, ou seja:

I, =F, —(Fy),

4.3)

sendo I, a intensidade do fluxo em cada comprimento de onda e em cada pixel da galaxia,

podemos representar essa matriz como:
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Feita a centralizag¢@o dos dados, € necessario encontrar a matriz de covariancia de I3,
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a qual pode ser calculada da seguinte forma:

C R
nlly) = 2 4.5)
Z

A matriz de covariancia por sua vez serd quadrada e simétrica, com dimensao Ny X N,

e cada elemento pode ser representado por:

N,
. Zkil Izklilzkkj

Cij= : 4.6
/ N,—1 (46)

onde os elementos presentes na diagonal (quando j = i) indicam a variancia dos fluxos, em
seus respectivos comprimentos de onda, enquanto os elementos fora da diagonal indicam a
co-variancia entre diferentes A’s.

Feita a matriz de covariancia precisamos agora calcular seus autovalores e autove-
tores. Considerando um vetor arbitrario e;, ele serd um autovetor da matriz de covariancia
quando C.,,(er) = Arey, onde Ay representa seu respectivo autovalor. Esses autovetores serdo
agora ordenados conforme sua variancia/autovalor, de modo decrescente. Ou seja, o primeiro
autovetor que aparecer é aquele com a maior variacdo do conjunto e serd chamado de compo-
nente principal 1 (PC1), ja o autovetor com a segunda maior variagdo serd o segundo da lista,
sendo chamado de componente principal 2 (PC2), e assim sucessivamente.

Ap6s essa decomposicdo da matriz de covariancia, podemos organizar todos os e
em uma matriz E;; de dimensdo N, x N; formada por Ny autovetores. Na pratica Ny = N, a
menos que os fluxos em alguns dos A’s sejam redundantes com fluxos em outros, em cujo caso
Ny < N,.

Essa matriz serve para reprojetar o conjunto original (subtraido da média) ao longo

das direcOes definidas pelos ey, através da transformacao:

T =LAEyy, 4.7)

onde T, € um cubo totalmente equivalente ao original, mas agora tendo como elementos as

componentes principais em um novo sistema de coordenadas ndo-correlacionadas e ordenadas
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pela relevancia da sua informacao em relacao aos dados.
Para tornar mais clara a relacdo de E;; (matriz de autovetores) com o conjunto de

dados original, podemos inverter a equacao acima:
L, =T4E],. (4.8)

onde usamos o fato de que Eyy [Ex;]7 = [Exy ] Exy = 1. Podemos também substituir a equagio

(4.3) na equacao (4.8), obtendo:
le = <Fl> _I—Elezkv (49)

e dependendo da quantidade de autovetores, dentre k = 1,2, ..., Ny, a equacao (4.9) serd expan-

dida de maneira geral como:

Fp =(F) +EpTa+EnTa+...+Eyy TN, (4.10)
ou seja,
Ny
Fp = (F)+ Y, BT 4.11)
k=1

A equacgdo 4.11 pode ser lida da seguinte maneira: a aproximagao de ordem 0 para
o espectro F,; de um dado pixel z serd o seu espectro médio. Uma aproximagdo grosseira,
obviamente. O termo E; T, corresponde a corre¢éo de 1* ordem. O termo referente a 2* PC,
E,; T2, é uma correg¢do de 2% ordem, e assim por diante. As dltimas corre¢oes sdo de pequena
amplitude. Somando sobre todas PC’s recupera-se o proprio cubo original. Pode-se usar a PCA
como filtro (reducdo de dimensionalidade) limitando a soma a menos que N; PC’s, mas nao €

esse nosso objetivo aqui.

4.2 Tomografia PCA

Explicamos na secdo anterior a parte matemdtica da PCA em um conjunto de dados
geral, agora iremos comentar sua aplicacdo em cubos de dados astronomicos. Essa aplicacdo

foi proposta pela primeira vez em Steiner et al. [2009], que a chamou de Tomografia PCA.
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Figura 4.1: Figura mostrando o tomograma e o autoespectro da PC1 na galdxia NGC 4736.
Fonte - Figura A1 de Steiner et al. [2009].

Eigenvector Eigenvalue Accumulated fraction
Ej (per cent of the variance) (per cent of the variance)
Ey 99,7443 99,7443
E 0L.0883 99.8326
B 0.0325 99.8651
E4 0.0129 99.8781
Es 0.0084 99.8864
Es 0.0048 99.8912
E; 0.0039 99.8952

Eg 0.0027 99.8979

Figura 4.2: Tabela mostrando os autovalores das primeiras oito componentes principais da
galaxia NGC 4736. Fonte - Tabela 1 de Steiner et al. [2009].

Nos cubos astrondmicos cada comprimento de onda produz uma imagem e cada pixel
produz um espectro. Vimos que ao aplicar a PCA a um cubo, obtém-se uma matriz de au-
tovetores E;;, composta por N, autovetores em funcdo dos comprimentos de onda. Em cada
autovetor, os comprimentos de onda possuem um certo peso na sua composi¢ao, esses pesos
sdo analisados em fun¢do do comprimento de onda, e chamados de autoespectros. Ja T re-
presenta os dados em um novo sistema de coordenadas, assim cada coluna (/3 Ey ) pode ser
representada como uma imagem bidimensional 77;. Essas imagens serdo chamadas de tomo-
gramas, pode-se dizer que os tomogramas sao as projecoes do cubo de dados no autoespectro
e ele revela onde as correlacdes entre os comprimentos de onda ocorrem na dimensao espacial.

Steiner et al. [2009] aplicou sua tomografia PCA para o cubo de dados da galdxia
NGC 4736 no intervalo de 6179 — 6848 A, em passos de 0.34 A, ou seja, com N = 1976 pixels
espectrais. Nas dire¢Oes espaciais x € y o cubo possui 5170 pixels, cobrindo somente a regido
central da galdxia. Na Figura 4.1 podemos ver o resultado da aplicagdo, com o tomograma e o
autoespectro correspondentes a PC1. A Tabela 4.2 mostra os autovalores para seus respectivos
autovetores das oito primeiras componentes principais, apos a aplicacao da PCA, sendo possivel
ver que a PC1 possui 99.74% da variancia de todo o cubo, enquanto a PC2 agrega com ~0.09%

de variancia, até a PC8 com ~0.003%. A partir da PC8 cada vez serd menor a relevancia de
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cada dado, entdo ao analisar essas oito primeiras componentes, ja se obtém muitas informagdes
importantes sobre a galdxia.

A Tomografia PCA se mostrou desde entdo uma 6tima técnica para analise dos gran-
des cubos de dados astrondmicos. A andlise conjunta dos tomogramas com 0s autoespectros €
de grande utilidade, ja que caracteristicas espectrais podem ser identificadas com caracteristicas
nas imagens espaciais e vice-versa, e isto nos fornece informagdes valiosas para a interpretacao
dos problemas em estudo.

A PCA nem sempre € facil de interpretar. Algumas vezes seus resultados indicam
informacdes triviais da galdxia, mas outros casos podem revelar objetos para os quais nao sabe-

mos o significado imediato, propriamente como dito por Steiner:

PCA provides a unique and objective answer. In the traditional scientific method, one
formulates questions and looks to the data for answers. In this new strategy, PCA
produces the answer; the user’s challenge is to interpret the results. This process is not

always difficult, but often plain of subtleties. (Steiner et al. [2009].)

Um caso com objetos inicialmente enigmaéticos estd no estudo de Cid Fernandes et al.
[2021], que a partir da aplicacdo da PCA na galdxia NGC4030 encontrou objetos curiosos no
tomograma da PC2, o que levou sua andlise para descobertas de SNRs (como discutido na se¢ao

§3.2.3).

4.3 Resultados: Tomogramas e Autoespectros

Como mencionado anteriormente, no estudo de Steiner et al. [2009] todo o cubo es-
pectral foi usado na andlise. Ja no estudo de Cid Fernandes et al. [2021] o cubo de dados foi
reduzido a 326 x 326 x 6, onde N, = 326 sio as dimensdes espaciais e N, = 6 se refere as seis
linhas espectrais analisadas (HB, [O 111]5007, He, [N 1116584, [S 11]6717 e [S 11]6731). Ou seja,
para a tomografia PCA nao foram utilizados todos os comprimentos de onda, e sim os fluxos in-
tegrados nas seis principais linhas de emissao do 6ptico. Podemos ver nas Figuras 3.12 ¢ 3.14 o
comportamento dos autoespectros nessas linhas e tomogramas obtidos por Cid Fernandes et al.
[2021].

Nessa dissertac@o aplicaremos essas mesmas técnicas, mas agora para a galaxia NGC

2809.
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Ap6s todo o trabalho de limpeza na galaxia NGC 289 aplicamos a técnica de tomogra-
fia PCA em seu cubo de dados reduzido, contendo as seis principais linhas de emissdao. Como
temos apenas seis “‘comprimentos de onda” a PCA serd composta por seis PC’s, ou seja, teremos
seis duplas de autoespectros e tomogramas. Na Tabela 4.1 listamos os autovalores com seus res-
pectivos autovetores, vemos que a PC1 (com ~97%) realmente apresenta a maior variancia do
cubo, seguida pela PC2 com ~2.6%, até a PC6 com apenas ~0.04%, e isso sera perceptivel em

Seus tomogramas.

Tabela 4.1: A Tabela apresenta os seis autovalores para seus respectivos autovetores, calculados
pela aplicacdo da PCA na galaxia NGC 289.

Autovetor Autovalor

E; (porcentagem)
Ey, 96.780026
Ey, 2.597122
Ey, 0.250292
Ey, 0.207125
Ex, 0.122123
Ey 0.043312

A Figura 4.3 mostra os seis autoespectros e tomogramas obtidos com a aplica¢do da
tomografia PCA. Na PCl1, além do seu autoespectro, também é apresentado o espectro (de li-
nhas) médio da galdxia (equivalente a equagdo 4.2), escalonado de forma a ter norma unitéria
(como os autoespectros). Esse espectro médio € tipico de regides H 11, tendo razdes de linha
[N11]/Ho = 0.49, [Stu]/Ha = 0.32 e [O111]/HB = 0.41. Vemos que a PC1 é muito similar
ao espectro médio. Isso € corroborado pelo tomograma 1, cujas regides mais brilhantes sao
precisamente as regides H 11 ao longo dos bracos da galdxia. Esse mesmo comportamento foi
observado por Cid Fernandes et al. [2021] em seu estudo da NGC 4030. De fato, os autoespec-
tros obtidos sdo bastante semelhantes (ver Figura 3.12).

A semelhanga entre o 1° autoespectro e o espectro médio é esperada. Como vimos
na equagio 4.11, a aproximagdo de ordem 0 para um espectro F,; é o espectro médio (F)).
Mas existem regides bem mais brilhantes (F,; > (F))) e outras bem mais fracas (F,; < (F)))
que o espectro médio. Essa diferenca de escala é compensada pela 1* PC. Como ela € parecida
com espectro médio, essencialmente o que ela faz é escalonar o espectro médio de modo a se

adequar ao nivel de fluxos do pixel z. A PC1 portanto desempenha um papel quantitativo de
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Figura 4.3: Os seis autoespectros € tomogramas obtidos com a aplicacao da PCA na NGC 289.
A linha preta tracejada na PC1, mostra o espectro médio reescalado para ter norma unitdria.
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definir a escala de fluxo geral. E também por isso que a PC1 domina a variancia (~ 97%).

A PC2 também se mostra muito semelhante a que foi encontrada no trabalho da NGC
4030, tanto no autoespectro quanto no tomograma (Figura 3.14). Vemos que nosso autoespec-
tro 2 estd mostrando um excesso de linhas proibidas ([O 111], [N 11] e [S 11]) em relacao a linhas
de recombinagio (HB e Ha), indicando a presenca de um mecanismo diferente de excitacdo
do gis. Nota-se que todas as linhas proibidas apresentam “fluxo” positivo, enquanto as linhas
de recombinagdo possuem “fluxo” negativo, e isso também se reflete em seu respectivo tomo-
grama, acontecendo uma anticorrelacao entre essas linhas. No tomograma podemos ver que a
PC2 € positiva, principalmente, na regiao central da galdxia e também em um extenso campo di-
fuso entre os bragos espirais. Além disso nota-se a presenca de pequenas fontes aparentemente
pontuais ao redor da galdxia que apresentam PC2 positiva (visualmente aparecendo como ‘bo-
linhas vermelhas’). Fontes com essas mesmas caracteristicas foram analisadas e identificadas
como SNRs por Cid Fernandes et al. [2021], o que também faremos para as fontes da galdxia
NGC 289 (no capitulo seguinte).

Ja a PC3 mostra um forte contraste entre as linhas de HB e [O 111] (que aparecem com
um alto fluxo quando PC3>0) em relacdo a Hot, o que pode estar relacionada a atenuacio por
poeira. Ao contrario das regioes onde PC3 € negativa, indicando locais que seriam mais afetados
pela poeira. Como mencionamos anteriormente quanto mais para o final (dltimos autovetores)
menos relevancia os dados terdo, sendo isso que estd acontecendo com as PC4, PC5 e PC6. Con-
tudo a PC6 € um tanto curiosa, ja que parece estar plotando um mapa de [S 11]6716/[S 1116731,
visto que em seu autoespectro apenas essas linhas possuem maior variagao, ao contrario de Hf3,
[O11], Ho e [N 11] que sdo quase nulas.

Para uma melhor comparacdo com os autoespectros da NGC 4030 (Cid Fernandes
et al. [2021]) na Figura 3.12, também colocamos os trés primeiros autoespectros da NGC 289
em um mesmo grafico, sendo apresentado na Figura 4.4. Podemos ver que as nossas PC1 e
PC2 exibem um comportamento muito semelhante ao caso da NGC 4030, em especial com as
PC2’s tendo o excesso nas linhas proibidas. Nas PC3’s, com exce¢ao das linhas HB e [O111]
ambas também sdo parecidas. Essa semelhanca indica que também podemos vir a ter resultados
favordveis na nossa andlise das fontes ndo-resolvidas, uma vez que as nossas PC’s indicam
fenomenos semelhantes aos vistos em NGC 4030.

Para finalizar mostramos na Figura 4.5 uma composicdo RGB com a PCI1, PC2 e

PC3, respectivamente. Podemos ver que as regides H 11, muito presentes na PC1, aparecem
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Figura 4.4: Primeiros 3 autoespectros do PCA dos fluxos das linhas de emissao da galaxia NGC
289. A linha preta tracejada mostra o espectro médio reescalado para ter norma unitéria.
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Figura 4.5: A imagem mostra uma composi¢cdo RGB da PC1, PC2 e PC3 (com percentil indo
de 1 a 99) em vermelho, verde e azul, respectivamente.

nos bracos espirais na cor vermelha, ja as dreas mais azuladas remetem a PC3 com o excesso
de [O111]. Por sua vez, vemos que a PC2 estd sendo representada na regido central, em um
campo difuso ao longo de todo o disco e também em fontes ao redor da galdxia, aparecendo em

tonalidade verde/azul brilhante. A partir de agora vamos desvendar a natureza dessas fontes.
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Figura 5.1: Os painéis mostram imagens do tomograma 2 em diferentes escalas (ambas em L,)).

5 Encontrando SNRs

Neste capitulo apresentaremos os principais resultados desenvolvidos para essa dis-
sertacdo. Comecamos com a andlise da aplicacdo da PCA ao cubo de dados da galaxia NGC
289 (§5.1). Como em Cid Fernandes et al. [2021], utilizamos o tomograma 2 para detec¢do de
fontes semelhantes a SNRs. Em seguida fazemos uma triagem inicial dessas candidatas, remo-
vendo aquelas que estejam contaminadas de alguma maneira. Na secdo §5.2 discutimos como
isolar a emissao em linhas dessas fontes do background, que em geral € bastante complexo.
Nessa mesma secdo apresentamos a extragdo de espectros das fontes. As posi¢des das fontes
em dois diagramas de diagnéstico, o BPT e [N 11]/Ho < [S 11]/Ha, € apresentada na secao §5.3.
Na secdo seguinte (§5.4) incluimos a linha de [O1]6300 em nossa andlise, obtendo resultados
razodaveis apesar das dificuldades em medir essa linha. Finalizamos entdo com a listagem da

nossa amostra final, apresentando também algumas informacdes quantitativas de cada uma.

5.1 Detectando fontes no tomograma 2

Como mencionado anteriormente, no autoespectro da PC2 ha um destaque das linhas
de [O111], [N 11] e [S 11], aparecendo com valores positivos, em rela¢do as linhas HB e Ha,
com valores negativos. Consequentemente, esse destaque também aparece no tomograma cor-
respondente.

A Figura 5.1 mostra duas versdes do tomograma 2, com variagdo em suas escalas. No
painel (a) as regides H 11 sdo bem visiveis nos bracos espirais da galdxia, sendo os tnicos locais

representados em escala negativa (PC2 < 0). Porém nossa atencdo vai para as regides em que
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Figura 5.2: As Figuras mostram o tomograma da PC2, e em cada painel os circulos marcam
todas as fontes detectadas com limites PC2 > 100, 50 e 30 L., respectivamente. A escala esta
em VvV PC2 para fins de visualizacdo.
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Figura 5.3: Candidatas marcadas no tomograma 2 (como a Figura 5.2¢) e no RGB (como na
Figura 2.11) mas ap0s a aplicacdo das méscaras de AGN e bordas. A Figura contém 73 candi-
datas.
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a PC2 > 0, locais onde as linhas proibidas sdo mais fortes, possivelmente indicando a presenca
de SNRs. Assim, uma versao do tomograma 2 € apresentada no painel 5.1(b), em que a escala
favorece a visualizagdo das regides positivas. As regides em que a PC2 € positiva aparecem
como uma componente difusa, tanto no nicleo quanto entre os bragos espirais, e também como
um conjunto de fontes compactas espalhadas pela galdxia. Essas fontes podem ser SNRs, entao
vamos considera-las agora como nosso objeto de estudos.

Para detectar essas fontes compactas foi utilizada a fungdo DAOStarFinder, do pa-
cote photutils, do astropy. Essa funcdo, geralmente utilizada para encontrar estrelas, procura
por picos locais na imagem, que se encaixem em limites pré-determinados. Os parametros de
deteccao, para os quais € necessdrio definir os valores limites, sao um FWHM e um threshold
(T). O FWHM define o tamanho da largura total na metade da fonte, e aqui ficou estabelecido
como sendo 3.5 pixels, equivalente ao seeing dos dados. Ja o threshold limita a intensidade
das fontes, e foram escolhidos trés limites diferentes: 7 = 100, 50 e 30 L, por pixel, para uma
melhor andlise, uma vez que esse parametro foi o que mais influenciou na deteccdo das fontes.

Escolhemos o valor do FWHM como 3.5 pixels pois buscamos por fontes nao resol-
vidas pela galdxia, visto que as SNRs serdo menores do que o seeing. Na sec¢do §2.1 vimos que
o seeing é de ~ 0.7”, correspondendo a ~ 68 pc. Como as SNRs t&m um didmetro entre 20 e
60 pc (§3.1), eles ndo sdo espacialmente resolvidas com esses dados.

Os painéis da Figura 5.2 mostram o resultado da detec¢do das fontes no tomograma
2, para os trés thresholds escolhidos. No painel (a) estio marcadas as 11 fontes encontradas
no limite de 7 = 100L/pixel, ou seja, objetos com FWHM = 3.5 pixels e com intensidade por
pixel na PC2 > 100Lg. No painel (b), além das 11 fontes anteriores, foram identificadas outras
21, totalizando 32 fontes com intensidade maior que 50 L. . Por fim, o painel (c¢) marca todas
as 138 fontes detectadas com 7' > 30L, por pixel.

A aplicagdo do DAOStarFinder foi satisfatoria no sentido de que foram detectadas
varias fontes em diferentes regides da galdxia, porém nem todas essas fontes sdo candidatas a
SNRs. E possivel ver, principalmente na Figura 5.2(c), que um considerdvel nimero de fontes
foram identificadas na regido central na galdxia, onde as linhas de emissdo sdo predominante-
mente oriundas da regido de linhas estreitas (Narrow Line Region, NLR), ionizadas pelo nicleo
ativo. Como em SNRs, na NLR as linhas proibidas também s@o mais fortes com respeito as
linhas de recombinagdo. Por medida de seguranca, vamos eliminar as candidatas detectadas

nessa regido central influenciada pelo AGN. Para isso, implementamos uma méscara que retira
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todos os pixels presentes na regido, impedindo que eles sejam detectados pelo DAOStarFin-
der. Ainda na Figura 5.2(c), percebe-se que muitos casos foram detectados na parte externa da
galaxia, proximos das bordas. Sendo essas areas ruidosas, também foram aplicadas mascaras
nos pixels adjacentes as bordas para remové-los e refinar ainda mais nossa lista de possiveis
SNRs.

A funcao DAOStarFinder foi aplicada novamente, agora no mapa do tomograma 2
com as novas mdscaras implementadas, e o resultado é apresentado na Figura 5.3. Apds toda
a remocao dos casos inadequados, das 138 fontes inicialmente detectadas para PC2 > 30L), a
nova amostra conta com 73 fontes candidatas a SNRs. Esta € nossa amostra inicial de candida-

tas, mas ela ainda sera refinada.

5.2 Isolando as fontes

Na primeira etapa, foram detectadas fontes que possuem larguras e intensidades defi-
nidas, que visualmente se encaixam na classe de SNRs. Algumas delas realmente serdo SNRs,
porém outras ndo. Precisamos agora analisar individualmente todas as 73 candidatas, a fim de

selecionar somente as que apresentarem indicios convincentes de que sejam SNRs.

5.2.1 Extraindo as linhas de emissao

Primeiramente, iremos analisar a intensidade das candidatas em mapas de linhas de
emissdo. Casos em que as emissoes nao sejam visiveis ou definidas na fonte, serdo removidos
da amostra, pois a fonte precisa estar isolada para conseguirmos fazer a extracdo correta de
seu fluxo de linhas. Para realizar o isolamento, iremos fixar trés aberturas circulares centradas
na fonte: uma abertura diretamente na fonte, com raio de ry,. = 3.5 pixels, e duas aberturas
formando um anel ao redor da fonte, com raios de r;, = 4 e r,,; = 6 pixels. Esse anel é usado
para estimar o fluxo por pixel do background subjacente a fonte. Dentro do anel, os pixels que
forem mais intensos em Ha do que a média no circulo da propria fonte serdo removidos. Se a
maioria dos pixels do background forem removidos, essa candidata serd excluida da amostra,
j4 que indica um background muito complexo, impedindo que ela seja isolada corretamente.
Fora pequenas diferencas, esse € mesmo método aplicado na galdxia NGC4030 no estudo de
Cid Fernandes et al. [2021].

Nas Figuras 5.4 e 5.5 estdo sendo apresentadas candidatas a SNR, onde cada linha

das imagens corresponde a uma candidata diferente. Recortamos uma area de 2020 pixels ao
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Figura 5.4: As linhas, (a)—(f), apresentam recortes de seis candidatas a SNR. As primeiras
colunas da esquerda mostram, respectivamente, os mapas de HB, [O 111]15007, Hex, [N 11]6584,
[S 11]6716 e [S 11]6731 para cada candidata. As duas colunas da direita mostram as candidatas
no mapa da PC2 e no RGB da Figura 2.11. A escala de intensidade varia de 0 ao percentil 99
de cada mapa de linha. Em cada recorte estdo marcados circulos de raios rg = 3.5, rip =4 €
Four = 6 pixels.
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Hp [OII1]5007 Ha [NII16584 [SII]6716 [SII16731 PC2 RGB

Figura 5.5: Como a Figura 5.4, mas para seis outras candidatas menos convincentes.

redor das fontes e as mostramos em oito mapas. As primeiras seis colunas da esquerda trazem
as candidatas em mapas das linhas de emissdo Hf, [O 111]5007, Hex, [N 11]6584, [S 11]6716 ¢
[S 11]6731, respectivamente. A sétima coluna apresenta o mapa referente a PC2, enquanto a
ultima coluna mostra a fonte em uma composi¢cdo RGB igual a da Figura 2.11. Além disso,
em todos os painéis estdo marcadas as trés aberturas circulares definidas com raios rg, = 3.5,
rin =4 € 1oy = 6 pixels.

Para a Figura 5.4 foram escolhidas seis boas candidatas detectadas. E possivel notar
que, tanto no mapa da PC2, quanto no mapa do RGB, essas fontes sao bem visiveis, além de
serem compactas/pontuais. Agora, observando os mapas das linhas de emissdo, nota-se que
as candidatas (a), (c), (e) e (f) ndo possuem muita emissdo em Hf e Ha, uma vez que seus
respectivos painéis ndo indicam fluxo significativo na regiao da fonte (r < rg.). J4 nos mapas
de [O111], [N 11] € [S 11] as fontes sdo visiveis, indicando uma maior intensidade dessas linhas.
Isso € diferente das candidatas (b) e (d), que apresentam um forte fluxo em todas as linhas de
emissao.

A Figura 5.5 (a), (b) e (c) apresenta candidatas que consideramos como “médias”,
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uma vez que ndo possuem os fluxos das linhas de emissdo tdo intensos como nos casos da
Figura 5.4, porém ainda sao visiveis, principalmente em [N 11] e [S 11], além de aparecerem de
maneira pontual na PC2 e no RGB. Ja as candidatas em 5.5 (d), (e) e (f) ndo sdo muito boas,
visto que em nenhum dos mapas as fontes aparecem nitidamente. Esses sdo casos que devem
ser removidos da amostra, pois nao possuem fluxos definidos de linhas de emissdo, e também
ndo se caracterizam como fontes pontuais.

ApOs essa analise das fontes nos mapas de linhas, das 73 candidatas detectadas com
PC2 > 30Ls, 17 tiveram que ser removidas por terem um background muito intenso em Ha.

Nossa amostra conta agora com 56 candidatas.

5.2.2 Extraindo o espectro das fontes

O mesmo procedimento utilizado para extrair os fluxos das linhas de emissao (medi-
dos pelo DOBBY) pode ser aplicado para cada A do cubo, isto €, para extrair os espectros de
cada candidata. Nas Figuras 5.6 — 5.9 mostramos alguns exemplos disso.

Cada Figura apresenta a andlise de uma candidata. Todas elas sdo compostas por
recortes de mapas das linhas de emissdo, como feito na Figura 5.4. Incluimos também os
espectros extraidos dessas candidatas. Em um painel estdo o espectro da fonte (de raio 3.5
pixels) e o espectro do background (anel de raios 4 e 6 pixels), j4 o outro painel apresenta
somente o espectro residual (a fonte subtraida do background), ambos indo de 4750 a 7500 A,
e escala em luminosidade.

Em todos os espectros conseguimos identificar bem as linhas de emissao Hf3, [O 111]
5007, Ha, [N 11]6584, [S 11]6717 e [S 11]6731, mesmo em casos nos quais 0s mapas nao mos-
tram emissdo significativa em HP e Ho na drea da fonte. Nas fontes das Figuras 5.6 e 5.7
nota-se que no espectro residual a linha de [N I1] ultrapassou a de Ho, sendo um bom indicio
de SNR. Além disso percebe-se nessas e na Figura 5.8 que, apds a remog¢do do background,
as linhas de HB e [O 111] possuem quase o mesmo fluxo, sendo também um bom indicativo de

SNR.

5.3 Diagramas de diagnoéstico

A partir da nova amostra de 56 candidatas, iremos determinar aquelas que realmente
sdo classificadas como SNRs. Para iniciar essa andlise mais detalhada fizemos dois diagramas

de diagnéstico, o diagrama BPT ([O 1IIJ/HB x [N 11}/Ha) e o diagrama [S 11]/Ha x [N 11]/Hex,
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Figura 5.6: A parte superior da Figura mostra um recorte da candidata em (x,y) = (214,61)
nos mapas de HB, [O 111]5007, He, [N 11]6584, [S 1116716 € [S 11]6731, além do mapa da PC2
e no RGB, como explicado na Figura 5.4. Na parte inferior sdo apresentados espectros dessa

candidata: o espectro da fonte (7, = 3.5 pixels), o espectro do anel do background (r;, =4 e
rour = 6 pixels) e o espectro residual (a fonte subtraida do background).
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Figura 5.7: Como na Figura 5.6, mas para a candidata em (x,y) = (282,79).
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Figura 5.8: Como na Figura 5.6, mas para a candidata em (x,y) = (178,80).
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Figura 5.9: Como na Figura 5.6, mas para a candidata em (x,y) = (207,219).
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Figura 5.10: Os painéis mostram diagramas de diagndsticos para as 56 fontes encontradas com
PC2 > 30L.. As estrelas e os circulos marcam, respectivamente, o antes e o depois da subtragdo
do background da fonte. Os pontos correspondem a spaxels individuais em todo o FoV, colo-
ridos de acordo com o RGB da Figura 2.11. As linhas pretas, em ambos diagramas, sdo re-
ferentes a marcacdo de Kopsacheili et al. [2020]. No diagrama BPT estdo marcadas as linhas
de Kewley+01 (magenta), de Kauffmann+03 (em vermelho) e de Stasifiska+06 (em azul), e a
linha [S 11}/Ha=0.4 no diagrama [N11]/He x [S11] /Ho marca o critério cldssico de separagdo

de SNRs e regides H11.
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apresentados na Figura 5.10. Em ambos diagramas as estrelas e os circulos marcam, respec-
tivamente, a posicdo de cada fonte antes e depois da remog¢ao do seu background, estando
interligadas por uma seta. Os numeros servem para localizar cada fonte em nossa lista (ver
Tabela 5.1).

Com o diagrama BPT podemos identificar se as fontes estdo em regides dominadas
por formacao estelar ou regides de AGN, e para auxiliar essa divisao estao marcadas as linhas de
Kewley et al. [2001], Kauffmann et al. [2003] e Stasinska et al. [2006]. J4 a linha de Kopsacheili
et al. [2020] separa SNRs das regides H 11 (como explicado na subsecdo §3.2.2). As fontes que
estdo na parte superior da linha sdo boas candidatas a SNRs, uma vez que indicam maiores
razdes das linhas de [O111]/HB e [N 11]/Ha. No entanto o estudo de Kopsacheili mostra que
esse nao € o melhor diagrama para achar SNRs.

Um diagrama que possui mais poder de diagndstico € o de [S 11]/Ha contra [N 11]/Hex,
e ele serd nossa principal ferramenta para identificarmos as SNRs. Esse diagrama é apresen-
tado no painel inferior da Figura 5.10, com dois métodos de separagdo SNR/H1II: a linha em
[S 11[/Ha=0.4 (método cléssico) e a linha de Kopsacheili et al. [2020]. Vemos que, apds a
remocgao do background, 24 fontes estao localizadas acima da linha [S 11]/Ha=0.4, sendo assim
fortes candidatas a SNRs. Porém, como visto na sec¢ao 3.2, esse critério € muito rigoroso, assim
nao podemos nos guiar apenas por ele e excluir o resto. H4 25 fontes que estdo entre a linha de
Kopsacheili et al. [2020] e a linha [S 11]/Ha=0.4, e essas também sao consideradas boas candi-
datas, que devem ser analisadas. As 8 fontes restantes se encontram abaixo de ambas linhas e

quase certamente nao sao SNRs.

54 [01]6300

Segundo Kopsacheili et al. [2020], [O 116300 € a melhor linha para se encontrar SNRs.
Isso ocorre pois ela é produzida principalmente em uma regido parcialmente ionizada. Em
choques a transi¢do entre gds ionizado e neutro ocorre de maneira gradual, de modo que a
regido de ionizagao parcial € extensa, ao contrario de regides H 11, nas quais a transi¢ao entre gas
ionizado e neutro acaba sendo muito abrupta (Osterbrock and Ferland [2006]). Como resultado,
[O1]/Ha é bem maior em SNRs que em regides H II.

Porém, a deteccao de [O 1] pode ser dificil, como acontece na NGC 289. Como vimos
na Figura 2.10, o DOBBY nao consegue detectar [O I] em grande parte do cubo. A Figura 5.11(a)

apresenta novamente o mapa de [O 1] na galdxia, agora com as 56 fontes marcadas. Nota-se que
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Figura 5.11: (a) Mapa da luminosidade linha de [O1] (em L, por pixel, escala logaritmica).
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Figura 5.12: O painel superior mostra o diagrama de diagnéstico de [O 1]/Ha x[S 11J/Hx para
as 56 fontes com PC2 > 30L,, conforme explicado na Figura 5.10. O painel inferior apresenta

o mesmo diagrama, mostrando somente as fontes com [O I] confidvel.
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Figura 5.13: Nos painéis da esquerda sdo apresentados espectros da candidata #9: o espectro
da fonte (ry. = 3.5 pixels), o espectro do anel do background (r;;, = 4 e r,,; = 6 pixels), e o
espectro residual (a fonte subtraida do background). Os painéis da direita mostram dois recortes
da candidata nos mapas de [O 1]6300 (abaixo) e log[O1]/Ha (acima).

2.0

1.5

1.0 e

S &7

0.5 :_l ¢ &4
0.0

-0.5 o i R LR

log [OIIT)/Hp
.
o

-1.0 ol

-15 ¢ === Kopsacheili (2020)

-2.5 2.0 -1.5 -1.0 -05
log [OI]/He

-05 .-

-1.0

-1.5 i S Ay - ¢ -

log [OIl/Ha
T
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
1
\
1
' %
1
1
b
(X}
= |
1
1
1}
1
1
1
1
1
1
1}
1
]
|}
\
*

-2.0 @l

-2.5

=== Kopsacheili (2020)

-3.0

—0.4 -0.2 0.0 0.2
log [NII]/He

Figura 5.14: Diagramas de [O1]/Ha x [O111]/HB e [N11]/Ha x [O1]/Ha para as fontes
confidveis em [O I] com PC2 > 30L,, conforme explicado na Figura 5.10.
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algumas das fontes possuem emissao de [O 1], porém muitas outras possuem uma medida fraca
ou inexistente. Este, alids, € o motivo de ndo incluirmos essa linha na andlise PCA, ja que
eliminaria muitos pixels da galdxia. Vamos fazer um esfor¢o para incluir o [OI] na anélise,
mesmo aparecendo de forma incompleta, e ver se essa linha aparece em nossas candidatas,
como seria o esperado em SNRs.

Comecando entdo com o diagrama de diagnostico de [O 1]/Ho X [S 11]/Ho para as 56
fontes com a PC2> 30L, por pixel, apresentado na Figura 5.12. Estdo marcadas as linhas
[S 11[/Ha=0.4 e Kopsacheili et al. [2020], separando SNRs e regides HI1. As estrelas e os
circulos marcam, respectivamente, o antes e o depois da remog¢ao do background na fonte.

Ao total s@o 19 fontes que satisfazem ambos os critérios de SNRs, estando acima das
duas linhas. Vale destacar que as candidatas #2 e #55 possuem [S11]/Ha > 0.4, porém estdo
abaixo da linha de Kopsacheili, isso se explica pela brusca queda de [O 1]/Ho ap6s a subtracdo
do background. Temos 12 fontes que estdo acima apenas de Kopsacheili e 11 fontes abaixo
das duas linhas. Além dessas, 12 fontes ndo tiveram sucesso ao medir [O I] apds a subtracdo do
background (fluxo de [O 1] negativo), e essas fontes sdo as estrelas sem circulos correspondentes
no painel superior da Figura 5.12.

Assim, conseguimos medir [O I]/Ha para 44 das nossas 56 candidatas. No entanto,
vdrias dessas medidas ndo sdo confidveis e isso foi constatado na inspe¢ao dos espectros residu-
ais extraidos de cada candidata. A Figura 5.13 mostra um caso onde [O 1] foi medido, mas ndo
¢ confidvel. Podemos ver que tanto o espectro da fonte quanto do background possuem o fluxo
de [O1] parecido. Isso se reflete no espectro residual, ja que ndo conseguimos mais distinguir
a linha apds a subtragdo, sendo invidvel a sua utilizacdo com seguranca. O mapa de [O 116300
indica que muitos pixels na fonte e no anel do background sao nulos, sendo o motivo do mapa
de log([O 1]/H) ter tantos pixels faltando. Apds essa inspe¢do visual, ficamos com 33 fontes
nas quais podemos usar [O I] com confian¢a, sendo 18 6timas e 15 boas candidatas.

No painel inferior da Figura 5.12 mostramos novamente o diagrama [O1]/He x [S11]/
Ha, mas agora somente com as 33 fontes confidveis em [O I]. Fazendo uma andlise vemos que
todas as 16 fontes acima de ambas linhas nesse diagrama, além das fontes #2 e #55, estdo en-
tre as nossas melhores candidatas do diagrama [N11] /Ha x [S11]/Ho. Temos ainda todas as 7
fontes localizadas apenas acima da linha de Kopsascheili no diagrama de [O1]/Ha x [S11] /Ha,
pertencem ao grupo de candidatas boas no diagrama [N11] /Ha x [S11]/Ha. Também verifica-

mos que todas as 8 fontes no “3°” quadrante (abaixo das duas linhas), que dificilmente seriam
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SNRs pelo diagrama de [O1]/Ho x [S11]/He, na realidade pertencem ao grupo de boas candi-
datas no diagrama de [N11] /Ha x [S11] /Ha.

Por fim vamos apresentar dois diagramas extras, ndo discutidos em Cid Fernandes
etal. [2021]: [O1]/He x [O111]/HB e [N11] /Hoe x [O1] /Hex. Segundo Kopsacheili et al. [2020],
esses sdo os dois melhores diagramas na separacdo das SNRs de regides H1l. Em ambos di-
agramas estdo marcadas somente as 33 fontes com [O1I] confidvel. Vamos entdo analisar as
posicoes das fontes nesses diagramas e verificar em qual grupo (6timas ou boas) elas se en-
caixam no diagrama de [N1I|/Ha x [S11]/Ha, para assim conseguirmos uma melhor validacdo
da nossa classificagdo. No diagrama [O1]/Ha x [O111] /HB das 16 fontes “acima” da linha de
Kopsacheili constatamos que 15 delas sdo 6timas e 1 € boa, e “abaixo” da linha temos 3 entre
as melhores e 14 entre as boas candidatas. No diagrama [N11]/Hea x [O1]/Ho temos que 22
cumprem a linha de Kopsacheili, sendo 15 6timas e 7 boas candidatas, ja 3 das melhores e 8 das
boas fontes aparecem “abaixo” da linha.

De modo geral vemos que, apesar dos problemas com [O1]6300, ha uma boa con-
cordancia entre os diagramas compostos por [O I]/Ho com o diagrama de [N11] /Ha x [S11] /He,

endossando a nossa andlise feita na secdo §5.3.

5.5 Consideracoes finais sobre as SNRs

Vamos finalizar nossa andlise com um veredito sobre as candidatas. Para uma melhor
visualizagdo listamos, na Tabela 5.1, todas as fontes detectadas e também incluimos alguns da-
dos de cada uma, bem como suas localiza¢des na galdxia. Apresentamos os valores, em log,
das razoes [S 11]/He, [N 11[/Ha, [O1II[/HB e [O1]/Ha, além da luminosidade de Ha. Todos
esses fluxos s@o correspondentes a fonte apds a subtragdo de background, por isso algumas can-
didatas ndo possuem a medida de [O 1]J/Ho. Na Tabela também fizemos marcacdes de algumas
caracteristicas comuns entre as candidatas. Por exemplo, as fontes com ‘*’ no valor da razido
[O1J/Haindicam aquelas que ndo possuem a linha de [O 1] confidvel. Ja as linhas em negrito
apontam nossas melhores 24 candidatas, todas com log([S11]/He) > —0.4. Ja as linhas em
azul indicam nossas 25 boas candidatas, que estdo entre a linha do critério classico e a linha de
Kopsacheili para o diagrama [S 11]/Ho X [N 11]/H. As 7 candidatas restantes foram descartadas
por ndo possuirem razdes de linha compativeis com SNRs.

Nas Figuras 5.15 e 5.16 apresentamos, respectivamente, o espectro residual médio das

melhores e das boas candidatas. Esses espectros médios servem para melhorar o sinal ruido das
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fontes individuais, permitindo que as linhas mais fracas sejam visualizadas com melhor clareza.

Nos painéis superiores mostramos 0s proprios espectros residuais, além de marcar-
mos as linhas HB, [O 111], [O1], He, [N 11], [S 11]6717 e [S 11]6731. Ja nos painéis inferiores,
diminuimos suas escalas para uma melhor visualiza¢do de linhas mais fracas e marcamos al-
gumas delas: [N1]5200, [N11]5755, [He1]5876, [Ar111]7136, [Ca11|7291, [O11]7320, [Ni11]7378,
[Fe11]8617 e [S 111]9069.

Podemos ver que na Figura 5.15 as razdes entre as linhas proibidas e as linhas de
recombinacao sao maiores do que na Figura 5.16. Isso era o esperado, j4 que o primeiro grupo
possui as melhores candidatas a SNR e consequentemente apresentam essas linhas com maior
fluxo. Na Figura 5.16 vemos que, principalmente, [O111] e [O 1] s3o bem fracas em relacio a
Hp e Ha, indicando que algumas candidatas devem possuir pouca emissao dessas linhas.

Nas linhas marcadas nos painéis inferiores, também percebemos que a maioria delas
sdo proporcionalmente maiores, em relagao a HB e Ha, entre as melhores candidatas do que
entre as boas. O trabalho de Cid Fernandes et al. [2021] comenta que as linhas proximas a
7300A também sdo bons indicativos de SNRs. Porém a maioria das nossas candidatas quase
nao possuem fluxo nessa regido, fazendo com que essas linhas ndo se destaquem muito nos
espectros médios, mas ainda conseguimos distinguir a maior parte delas.

Ap6s todo um trabalho de detec¢do e refinamento da amostra podemos inferir que a
nossa separagao de fontes entre 6timas e boas, de acordo com o diagrama [N 11]/Ha % [S 11}/He,
mostrou-se satisfatéria, sendo também corroborada com a analise de [OI]. Finalizamos entao
com uma amostra de 24 candidatas que muito provavelmente sdo SNRs, e outras 25 candidatas
com boas chances de serem SNRs. Nos apéndices A e B estdao os espectros (fonte, background e
residual) e mapas de linhas de emissao (Hf3, [O 111]5007, Her, [N 1116584, [S 1116717, [S 11]6731,

PC2 e RGB) de todas as candidatas 6timas e boas, respectivamente.
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Tabela 5.1: A Tabela indica a posi¢ao central de cada candidata na galdxia. Além de mostrar os
valores: da luminosidade de Ho (em L)) e das razdes de linhas [S 11]/He, [N 11]/He, [O 111]/HfB
e [O1]/He, em log. Em negrito estdo as melhores candidatas, enquanto em azul estio as boas.

# x,y Lyg [Su/He [NuJ/He [Oml}/HB [O1l/Ha
1 (234, 11) 748 -0.51 0.04 1.39 -0.79*
2 (109, 17) 1832 -0.38 -0.15 -0.27 -2.39
3 (75, 21) 19297 -0.48 -0.28 -0.83 -2.71
4 (196, 22) 2917 -0.55 -0.18 -0.92 -*

5 (59, 24) 4911 -0.56 -0.34 -0.53 -2.16
6 (40, 35) 14158 -0.74 -0.39 -0.76 X

7 (193, 41) 1468 -0.12 0.05 0.41 -1.19
9 (51, 43) 3374 -0.73 -0.34 -0.54 -1.77*
10 (214,61) 1160 -0.23 0.02 -0.56 -0.78
11 (222,62) 2042 -0.69 -0.22 -0.52 -2.01
12 (109, 73) 3072 -0.24 -0.14 0.14 -0.87
13 (282,79) 1664 -0.09 0.07 0.06 -0.86
15 (178, 80) 3208 -0.24 -0.08 -0.05 =X
16  (127,89) 12456 -0.80 -0.21 -0.48 -1.48*
17 (129,92) 11425 -0.77 -0.24 -0.63 -2.14
19 (139,105) 3089 -0.62 -0.38 -0.578 -1.22
20 (98, 106) 6200 -0.22 -0.02 -0.32 -0.80
21 (97,112) 8713 -0.59 -0.43 -0.60 =
22 (109,111) 1617 -0.27 -0.03 -0.35 -0.96
23 (261,113) 9733 -0.42 -0.32 -0.31 -1.41
24 (149,114) 2405 -0.17 0.03 0.36 -0.49
25 (257,118) 2934 -0.34 -0.02 0.02 -0.99
26 (104,121) 1704 -0.33 -0.21 -0.60 -1.41*
27 (145,121) 2930 -0.51 -0.34 -0.59 -2.04*
28 (277,128) 9812 -0.17 -0.10 -0.85 -0.91
29 (147,131) 6224 -0.55 -0.34 -0.32 -1.27*
30 (171,132) 6256 -0.66 -0.30 -1.01 X
31 (275,131) 13853 -0.50 -0.28 -1.04 -1.77
32 (269,137) 6972 -0.64 -0.35 -0.69 -1.71
33 (308, 145) 4426 -0.48 -0.22 -0.63 -1.38
34 (276,147) 4220 -0.53 -0.37 -0.82 -1.84
35 (284,152) 11264 -0.29 -0.23 -0.50 -1.34
36 (256,169) 1061 -0.13 0.04 0.14 -0.64*
37 (266,170) 1246 0.06 0.28 0.55 -1.08
38 (79,179) 7872 -0.53 -0.37 -0.38 -1.79
39 (152,181) 1218 -0.12 0.05 0.23 -0.72
40 (99, 188) 1107 -0.11 0.08 -0.19 -1.19
41 (288,189) 9097 -0.51 -0.27 -0.61 -1.56
43 (96, 218) 9480 -0.43 -0.32 -1.58 -1.48
44 (220,218) 1497 -0.17 0.06 0.17 =X
45 (207,219) 3789 -0.24 -0.19 -0.24 -1.09
47 (220,230) 3513 -0.62 -0.36 -0.57 -1.44
49  (234,235) 10455 -0.73 -0.33 -1.59 -2.38*
51 (137,243) 1869 -0.30 -0.17 0.32 -*
52 (235,247) 2734 -0.13 -0.03 -0.04 -0.78"
53 (155,255) 2481 -0.38 -0.21 -0.27 -1.28
54 (199, 289) 8435 -0.73 -0.30 -0.22 -1.793
55 (182,290) 1654 -0.06 0.25 0.61 -1.82
56 (154,296) 2611 -0.26 -0.06 -0.11 -1.33
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Figura 5.15: Espectro médio das 24 candidatas que possuem [S 11]/Ho> 0.4.
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Figura 5.16: Espectro médio das 25 candidatas que estdo na regido entre a linha [S 11]/Ho=0.4
e a linha de Kopsacheili no diagrama [N 11]/Ha % [S 11]/Ha.
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6 Conclusao e Perspectivas Futuras

Vamos finalizar a dissertagdo com um resumo do que fizemos no decorrer do traba-
lho, destacando os principais pontos discutidos e analisados durante o seu desenvolvimento,
incluindo nossas consideragdes finais. Expomos também alguns detalhes que devem ser apri-
morados e comentamos sobre perspectivas futuras, apresentando resultados preliminares dessa

mesma aplicacdo para outras galdaxias do MUSE.

6.1 Resumo do trabalho

O objetivo principal do trabalho foi detectar SNRs na galaxia NGC 289. Fizemos
isso a partir da aplicacdo da Tomografia PCA no cubo de dados MUSE da galdxia, combinada
com uma anélise mais tradicionais baseadas em razdes de linhas de emissdo (diagramas de
diagnéstico), seguindo a metodologia de Cid Fernandes et al. [2021].

Desde a obtencao do cubo até o resultado da amostra final de SNRs, passamos por
diversas etapas envolvendo o processamento dos dados, aplicacdo e andlise da tomografia PCA,
além da utilizacdo de funcdes e de métodos para visualmente identificarmos e analisarmos as
candidatas a SNRs.

Nas subse¢des 6.1.1, 6.1.2 e 6.1.3, iremos dar uma visdo geral do desenvolvimento

feito e resultados obtidos.

6.1.1 Processamento inicial (capitulo 2)

ApOs definir a galdxia que seria utilizada para este trabalho, nossa primeira etapa
consistiu em fazer o processamento do seu cubo de dados. Em posse das informag¢des obser-
vacionais, aplicamos o STARLIGHT (com exemplos do ajuste na Figura 2.4), o PYCASSO € 0
DOBBY ao cubo de dados da galdxia. No Capitulo 2 nés apresentamos alguns resultados que
foram derivados dessas trés aplicacoes.

Esses resultados serviram para conhecermos melhor a estrutura da galéxia, com infor-
macoes tipicas de propriedades estelares como mapas da idade média, da extingdo galactica e
densidade de massa (Figura 2.6), e da cinemdtica, com mapa da velocidade e dispersdo de
velocidades estelares (Figura 2.7). Apresentamos também mapas com informacgdes especificas
para este trabalho, como os que mostram os fluxos das linhas de emissdao HB, [0 111]5007, Ha,

[N 11]6584, [S 11]6717, [S 11]6731 e [O1]6300 (Figuras 2.8, 2.9 e 2.10). Essas linhas foram
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constantemente utilizadas no decorrer do trabalho, tanto na aplicacdo da PCA quanto na andlise

das candidatas detectadas, principalmente em diagramas de diagndstico.

6.1.2 SNRs e Tomografia PCA (capitulos 3 e 4)

Historicamente as SNRs eram detectadas a partir da inspe¢ao visual da imagem da
galaxia narazao [S 11J/Ho, onde se detectavam fontes onde o valor de [S 11] fosse mais elevado.
Percebeu-se que as SNRs regularmente apresentam [S1I|/Ho > 0.4, e esse ficou conhecido
como o critério cldssico de separacdo de SNRs das regides H11. No entanto, varios estudos
observacionais revisados no capitulo 3 indicam que esse critério € demasiado exigente/conser-
vador, no sentido de que ele parece excluir fontes genuinamente associadas a SNRs. Trabalhos
mais recentes, com destaque para o de Kopsacheili et al. [2020], revisado na §3.2.2, oferecem
critérios alternativos mais inclusivos para a identificacdo de SNRs a partir de suas linhas de
emissao no optico.

Cid Fernandes et al. [2021] apresentaram uma amostra de SNRs obtidas com uma
técnica bem menos ortodoxa: a Tomografia PCA. A partir da aplicacao da PCA na galaxia NGC
4030, Cid Fernandes et al. [2021] detectaram alguns objetos ndo identificados no tomograma
da PC2. Complementando a analise com digramas de diagnostico, incluindo tanto o critério
classico de [S11]/Ho > 0.4 quanto os propostos por Kopsacheili et al. [2020], concluiu-se que
se tratavam de SNRs

Foi isso entdo que fizemos neste trabalho para a NGC 289. No capitulo 4 aplicamos
a tomografia PCA na NGC 289 e, coincidentemente, a PC2 (Figura 4.4) se mostrou muito
semelhante a PC2 da NGC 4030 (Figura 3.12), o que nos levou a aprofundarmos o estudo e
analisar se as fontes ndo identificadas na NGC 289 também seriam SNRs. Utilizamos varios
outros métodos para corroborar com o diagndstico e no capitulo 5 concluimos que, sim, muitas
das fontes detectadas com a PCA sdao SNRs.

Temos entdo que mais uma das utilizagdes da Tomografia PCA € detectar SNRs.

Sendo assim, nada mais justo que continuarmos aplicando essa técnica para outras galaxias.

6.1.3 Nossa amostra de SNRs e comparacoes (capitulo 5)

A partir primeira detec¢do de fontes no tomograma 2 (Figura 5.2) vimos que muitas
candidatas estavam proximas das bordas ou do nucleo, entdo mascaramos essas regides e ainda

ficamos com 73 candidatas (como visto na Figura 5.3). Porém algumas dessas 73 fontes ndo
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eram adequadas, ja que ndo seria possivel isold-las corretamente para extrair seus espectros,
entdo aplicamos um critério de remocao (explicado na subsecao 5.2.1) e seguimos com uma
amostra 56 de candidatas.

Fizemos algumas andlises nas 56 candidatas, utilizando os diagramas de razdes de
linhas: [O111]/HB X [N 11]/He e [S 11]/Ho x [N 11]/Ho (ambos na Figura 5.10, sendo este dltimo
o principal. A partir do diagrama [S 11]/Ho X [N 11]/Ho verificamos se cada candidata cumpria
ou ndo os critérios de [S11]/Ho > 0.4 e os de Kopsacheili et al. [2020], comentados na se¢do
3.2. Dividimos entdo nossa amostra em trés grupos: 6timas, boas e ruins. As 7 fontes analisadas
como ‘ruins’ foram removidas das andlises seguintes.

Fizemos também uma andlise utilizando a linha de [O 1]6300 (se¢do §5.4). Porém essa
¢ uma linha de dificil detec¢do e nem todas as fontes apresentaram uma medida confidvel de
[O1]; mesmo assim ainda conseguimos utilizar 33 das 56 candidatas. Colocamos essas fontes
em diagramas de [O1]/Ha x[S 11]/He, [O1]/Hox[O111]/HB e [N11]/Ha x [O1] /Ha (Figuras
5.12 e 5.14), e constatamos que suas posicoes nesses diagramas corroboravam os resultados do
nosso diagrama principal: [S 11]/Ho x [N 11]/Her.

Ao final nossa amostra ficou com 24 candidatas que muito provavelmente sdo SNRs
e 25 candidatas com boas chances de serem SNRs. Algumas informagdes das candidatas sdao
apresentadas na Tabela 5.1 e apéndices A e B.

Essa nossa amostra de 56 candidatas foi detectada usando critério de PC2 > 30L/pixel
no processo de detec¢cdo de fontes ~ puntuais (ndo resolvidas). Ao aumentarmos esse limite
minimo vemos uma boa diferenca na quantidade. Com PC2 > 50L/pixel apenas 10 das me-
lhores e 11 das boas candidatas sdo identificadas. J4 com a PC2 > 100L sdao somente 3 6timas
e 3 boas fontes. Esta é uma considerdvel diferenca com respeito ao trabalho de Cid Fernan-
des et al. [2021], que construiu, na galaxia NGC 4030, sua melhor amostra com 59 candidatas
em que PC2 > 100L., além de mais 40 boas fontes com a PC2 > 50L.. Outro ponto que a
galaxia NGC 289 nao nos proporcionou foi a deteccao de alguma fonte ‘escandalosa’, como a

identificada na galdxia NGC 4030.

6.2 Perspectivas

Finalizamos entdo com comentérios sobre aspectos que devem ser melhor explorados
em futuros trabalhos, além de mostrar nossa andlise (em andamento) para outas galdxias do

MUSE.
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6.2.1 Aprimoramento da técnica

Pelo resultado final da dissertacdo concluimos que a Tomografia PCA realmente é
uma boa técnica para se detectar SNRs, porém alguns problemas foram encontrados no decorrer

da nossa analise. Alguns dos problemas foram:

i - Detecgoes aleatorias na PC2: ao aplicarmos o DAOStarFinder no tomograma 2
foram encontradas 138 fontes com PC2 > 30L., entretanto a maioria delas estava na regido
central ou muito préximas das bordas, além de casos que visualmente ndo indicavam fontes
pontuais e sim uma drea homogénea. Cabe entdo a inclusdo de outros critérios que ajudem a
refinar a detec¢dao, de modo que apenas as fontes pontuais visiveis (no tomograma 2) sejam

marcadas.

ii - Background muito luminoso e inomogéneo: Apo0s a identificacdo das candidatas
também encontramos um contratempo na hora de isolar algumas dessas fontes. A partir de cada
fonte fixamos um anel de raios de 4 e 6 pixels, com o objetivo de estimar o fluxo por pixel
do background e remover aqueles com muita intensidade. Nesse processo foram excluidas 17
candidatas, porém idealmente essas 17 fontes ndo deveriam ter sido detectadas, e esse € outro

ponto que merece um aprimoramento.

Apesar desses imprevistos, conseguimos remover os casos que nao deveriam ter sido
contabilizados. Algo interessante mas que nao fizemos nesse trabalho foi medir a largura das
linhas nos espectros extraidos das fontes. Segundo os trabalhos de Blair and Long [1997, 2004]
e Winkler et al. [2023], essa seria uma boa informacao adicional para complementar as andlises
realizadas. Entdo para futuros trabalhos cabe um aprimoramento no c6digo, de modo a otimizar
a deteccdo das fontes e estudd-las com mais recursos. Outro ponto que pode ser implementado

para trabalhos futuros € a busca das nossas candidatas em mapas de raios-X e de radio.

6.2.2 Experimentos iniciais com outras galaxias

Também comecamos a analisar outras galdxias, da mesma forma que fizemos com a
NGC 289, ou seja, com o processamento do cubo de dados pelo STARLIGHT e DOBBY, seguida
pela correcao do rest-frame, aplicacdo de mascaras espaciais em estrelas e a aplicacdo da PCA.

Ao todo conferimos as galaxias: NGC 1566, NGC 2466, NGC 3256, NGC 4603, NGC 7130 e
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NGC 7582, e as que apresentaram um resultado parecido na PC2 com a NGC 289 e NGC 4030
Cid Fernandes et al. [2021] foram a NGC 1566 e NGC 4603. Abaixo apresentamos alguns
resultados preliminares obtidos para NGC 1566.

NGC 1566 € uma galéxia espiral barrada (SABbc) a 22 Mpc de distancia. Seu cubo de
dados também foi baixado a partir do portal ESO e ele conta com 325 por 319 pixels espaciais,
cobrindo de 4750 a 9351 A. De acordo com o NASA Extragalactic Database a galdxia estd a
uma distancia de ~ 22.03 Mpc e possui, segundo o header, FWHM = 0.96".

Os resultados da PCA podem ser vistos na Figura 6.1, onde apresentamos os auto-
espectros e tomogramas correspondentes as trés primeiras PC’s, além do espectro médio da
galaxia (linha tracejada preta). Analisando o autoespectro da PC2 da galaxia NGC 1566 per-
cebemos que ele € muito semelhante aos resultados da NGC 4030 (Figura 3.12) e da NGC
289 (Figura 4.4), ou seja, exibe o0 mesmo excesso de linhas proibidas com relacdo as linhas
de recombinac¢do, nos dando indicios de possiveis SNRs. Prosseguimos entdo a andlise com
a deteccdo de fontes no tomograma 2, como feito na secdo §5.1, definindo um FWHM de 4
pixels e limite de 7 = 50 L, por pixel. A Figura 6.2 mostra o resultado dessa detec¢do. Na PC2
podemos ver a presencga de diversas fontes pontuais (vermelhas na Figura) pela galdxia, assim
como acontece com a NGC 289 (Figura 5.3). Logo, a NGC 1566 parece ser uma galdxia muito

promissora para a presenca de SNRs, sendo valida uma melhor andlise nas suas fontes.
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Figura 6.1: Primeiros trés autoespectros da PCA dos fluxos das linhas de emissao da galéxia
NGC 1566. A linha preta tracejada mostra o espectro médio reescalado para ter norma unitaria.
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Figura 6.2: As Figuras mostram o tomograma 2 e uma composi¢cdo RGB (como na Figura
2.11) da galaxia NGC 1566, em cada painel os circulos marcam todas as fontes detectadas com
limites PC2 > 50 L), respectivamente. A escala do tomograma 2 estd em v PC2 para fins de
visualizacdo.
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A Candidatas 6timas

Apéndice mostrando as 24 melhores candidatas a SNRs da nossa andlise. Nas Fi-
guras mostramos todas as fontes nos mapas de Hf3, [O111]5007, He, [N 1116584, [S 1116717,
[S 11]6731, além do mapa da PC2 e no RGB da Figura 2.11. A escala de intensidade dos mapas
varia de 1 a 99 percentil. Também apresentamos alguns espectros das candidatas: o espectro
da fonte (rg. = 3.5 pixels), o espectro do anel do background (r;;, = 4 e r,,; = 6 pixels) e o
espectro residual (a fonte subtraida do background). As informacdes de cada candidata podem

ser vistas na Tabela 5.1 no Capitulo 5.
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Figura A.1: Fonte #2.



A CANDIDATAS OTIMAS 100

[OIII]15007 Ha [NII16584 [SII]6716  [SII16731 PC2

(x, y) = (193,41), fonte #7

1000
—— fonte
750 —— background
og 500
Jo)
e |
5 0 ¥ v Yot ot
600
—— residual
400
200 m JJ
5000 5500 6000 6500 7000 7500
A [A]
Figura A.2: Fonte #7.
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Figura A.3: Fonte #10.
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Figura A.4: Fonte #12.
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Figura A.5: Fonte #13.
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Figura A.6: Fonte #15.
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Figura A.7: Fonte #20.
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Figura A.8: Fonte #22.
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Figura A.9: Fonte #24.
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Figura A.10: Fonte #25.
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Figura A.11: Fonte #26.
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Figura A.12: Fonte #28.
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Figura A.13: Fonte #35.
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Figura A.14: Fonte #36.
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Figura A.15: Fonte #37.
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Figura A.16: Fonte #39.
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Figura A.17: Fonte #40.

107



A CANDIDATAS OTIMAS 108

[NII]6584 [SII]6716 [SII16731 PC2

clofole B

(x, y) = (220,218), fonte #44

[OIII]15007 oz
T -

600 —— fonte
400 —— background
< 200 l Il
O A, A il
. 0 ,,,l,. Lals . S 1' -
5 =200
200 —— residual
100
0
5000 5500 6000 6500 7000 7500
A [A]
Figura A.18: Fonte #44.
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Figura A.19: Fonte #45.
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Figura A.20: Fonte #51.
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Figura A.21: Fonte #52.
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Figura A.22: Fonte #53.
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Figura A.23: Fonte #55.
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Figura A.24: Fonte #56.

B Candidatas boas

Apéndice mostrando as boas 25 candidatas a SNRs da nossa andlise. Nas Figu-
ras mostramos todas as fontes nos mapas de HB, [O111]5007, Ha, [N 11]6584, [S 11]6717,
[S 11]6731, além do mapa da PC2 e no RGB da Figura 2.11. A escala de intensidade dos mapas
varia de 1 a 99 percentil. Também apresentamos alguns espectros das candidatas: o espectro
da fonte (rg. = 3.5 pixels), o espectro do anel do background (r;;, = 4 e r,,; = 6 pixels) e o
espectro residual (a fonte subtraida do background). As informacdes de cada candidata podem
ser vistas na Tabela 5.1 no Capitulo 5.
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Figura B.1: Fonte #1.
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Figura B.2: Fonte #3.
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Figura B.3: Fonte #4.
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Figura B.4: Fonte #5.
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Figura B.5: Fonte #6.
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Figura B.6: Fonte #9.
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Figura B.7: Fonte #11.
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Figura B.8: Fonte #16.
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Figura B.9: Fonte #17.
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Figura B.10: Fonte #19.
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Figura B.11: Fonte #21.
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Figura B.12: Fonte #23.
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Figura B.13: Fonte #27.



B CANDIDATAS BOAS 118

[OIII]15007 Ha [NII16584  [SIII6716
L

B2

(x, y) = (147,131), fonte #29

2000 —— fonte
—— background
< 1000
S I I
5 0 N . " ” i
600 —— residual
400
200 L
0 pove - “.-. T —— 2 "y " '.mLum‘_- 'lL oy i
5000 5500 6000 6500 7000 7500
A [A]
Figura B.14: Fonte #29.
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Figura B.15: Fonte #30.
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Figura B.16: Fonte #31.
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Figura B.17: Fonte #32.
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Figura B.18: Fonte #33.
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Figura B.19: Fonte #34.
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Figura B.20: Fonte #38.
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Figura B.21: Fonte #41.
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Figura B.22: Fonte #43.
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Figura B.23: Fonte #47.
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Figura B.24: Fonte #49.
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Figura B.25: Fonte #54.
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